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PARALLAXE DO SOL 

INTRODUCÇÃO 

A determinação da forma e dimensões do systema plane-
tario, a que pertence o globo que habitamos, constitue, sem 
duvida, um dos principaes problemas que têm pretendido 
resolver os esforços combinados da astronomia e da mecha-
nica celeste. 

O conhecimento das leis de Kepler e dos valores dos ele-
mentos das orbitas planetarias, bem como das variações que 
devem applicar-se a estes elementos, a fim de attender ás 
perturbações que os corpos do systema exercem uns sobre 
os outros no movimento elliptico dos planetas em torno do 
sol, são os requisitos necessários para a resolução desse 
problema. 

A astronomia incumbe-se da determinação dos elementos 
das orbitas, os quaes fixam as suas dimensões e posições, 
e a situação em cada uma d elias do respectivo planeta n um 
certo instante. A mechanica celeste, por outra parte, fornece 
as formulas das variações d'estes elementos. 

Vê-se portanto como as duas sciencias contribuem juncta-
mente para o conhecimento completo do systema do mundo, 
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no que diz respeito á sua forma e dimensões; e claro esta 
que tudo o que, n'uma ou nout ra , fizer parle do papel que 
lhe coube na resolução des te momentoso problema, é de 
summo interesse e importancia. 

À terceira lei de Kepler, ligando a duração das revoluções 
planetarias com a grandeza dos eixos maiores respectivos, 
dá immediatamente as relações d'estes eixos entre s i ; e 
assim, se tomarmos um d'elles para unidade linear, os 
valores de todos os OULItOs poderão deduzir-se da mesma 
lei. 

Des te modo, e suppondo determinados lodos os outros 
elementos, a forma do systema planetario será conhecida; 
mas não succederá outro tanto com as suas dimensões abso-
lutas: o conhecimento d'estas depende da determinação do 
eixo maior de qualquer das orbitas em unidades conhecidas. 

Emquanio esta determinação não fôr eífectuada, está-se, 
como diz Delaunay, n'um caso analogo áquelle em que, co-
nhecendo todos os ângulos d'uma rede trigonométrica, não 
se conhece nenhum dos lados: desde que um d'elles fôr de-
terminado, todas as dimensões da rede o ficarão. 

A determinação do eixo maior d'uma das orbitas planeta-
rias tem pois, na resolução do problema das dimensões 
do systema do mundo, uma importancia tão grande como a 
da medida da base no calculo d'uma rede trigonométrica. 

E é por isso que o conhecimenlo do valor da parallaxe 
solar, que vale o mesmo que a distancia do sol á terra, tem 
merecido a attenção dos astronomos antigos e modernos. 

No estudo, que nos propomos, vamos occupar-nos d'este 
problema fundamental. 
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O caminho, que temos em vista seguir, é: l . ° dar uma 
succinta relação dos primeiros trabalhos dos astronomos 
sobre a questão; 2.° expôr os methodos que a resolvem, 
cujos resultados merecem confiança, e que, como taes, têm 
sido modernamente applicados, comparando-os entre si, em 
seguida, a fim de dar preferencia ao que nos parecer mais 
vantajoso; 3.° dar noticia das applicações que os astronomos 
modernos têm feito destes methodos, e do modo como, 
segundo os princípios do calculo das probabilidades, têm 
combinado os seus resultados para chegar ao valor adoptado 
da parallaxe do sol. 





PARTE I 

H O Ç O E S B I S T O B K A S P B E U M I S A R E S 





Trabalhos dos astronouios alé A passagem de Yenus 
de 1761 

1. As avaliações grosseiras que os astronomos antigos fize-
ram da distancia do sol á terra deram-lhes ideias muito aca-
nhadas das dimensões do systema do mundo. 

Á medida porém que se iam desenvolvendo as noções verda-
deiras sobre a natureza dos movimentos dos planetas e aper -
feiçoando os meios de observação, as dimensões do systema pla-
netário alargavam-se também cada vez mais, até que, a applica-
ção dos preciosos methodos fundados sobre a investigação da 
parallaxe de Marte e sobre as observações das passagens de 
Venus pelo disco do sol, os quaes opportunamente exporemos, 
começou a approximar sensivelmente os astronomos do verda-
deiro valor da parallaxe solar. 

A primeira avaliação da distancia da terra ao sol, de 
que temos noticia, é a de Pythagoras, que viveu no século V 
antes da era cbrista. Este geometra attribuia á distancia entre 
os dois corpos apenas um valor de 10 ou 18 mil legoas, isto é, 
proximamente 12 ou 14 raios terrestres . 

Aristarcbo de Samos, astronomo notável, pertencente íi Escola 
de Alexandria, e que viveu no século Il antes de Cliristo, pro-
curou tainbe:n obter o valor da parallaxe do sol, pela observa-



ção da distancia angular entre elle e a lua, na epocha em que 
esta se acha no seu primeiro quarto. 

Posto que esse methodo o conduzisse a um resultado ainda 
muito inexacto, todavia a consideração, sobre que elle se funda, 
é simples e verdadeira. 

Com cíleito, na epocha do quarto crescente lunar, o trian-
gulo L T S (íig. 1), formado pelo sol, pela lua, e pela terra , 
é necessariamente rectângulo em L, e portanto o valor do an-
gulo T fará conhecer o do angulo S. Pela observação da distan-
cia angular entre a lua e o sol, determina-se pois o angulo que 
no sol subtende o raio da orbita lunar. 

E como, pelo valor da parallaxe da lua, se conhece a relação 
que existe entre o raio da orbita lunar e o raio terrestre, pôde 
calcular-se o angulo que no sol subtende este ultimo, isto é, a 
parallaxe solar. 

A observação deu T egual a 87°, donde Aristarcho concluiu o 
valor de 3o para o angulo S e portanto o de 3' para a parallaxe 
do sol, pois que, sendo o raio da terra proximamente 60 vezes 
menor que o da orbita da lua, o angulo subtendido por elle, 
será também 60 vezes menor que S. 

Segundo este valor, a distancia da lua á terra deveria ser 
apenas 20 vezes menor que a do sol, resultado muito distante 
da verdade. Assim era de esperar , embora fosse exacta a consi-
deração em que o methodo se funda, pois que ao valor do an-
gulo S transmittir-se-iam os erros commettidos na observação do 
angulo T; e a pouca precisão dos meios de que, para esta obser-
vação, Aristarcho poderia dispor, leva a suppór consideráveis esses 
erros. 

Todavia este valor da parallaxe solar, deduzido das observa-
ções de Aristarcho, posto que muito distante ainda do verdadeiro, 
já recuou os limites do systema planetario muito para além do 
termo que até então se lhes tinha assignado, e foi geralmente 
adoptado desde Aristarcho até Tycho Brahe inclusivamente. 

KepIer foi o primeiro que, depois d'este longo intervallo de 
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tempo, retomou a questão no principio do século XVII, quando 
se occupava dos seus celebrados trabalhos sobre o movimento 
de Marte. O resultado das suas investigações foi reduzir a 1' o 
limite superior da parallaxe solar. 

3 . Pouco depois d'estes trabalhos de Kepler, lembrou-se 
finalmente Cassini de resolver o problema d'um modo indirecto, 
procurando deduzir a parallaxe solar da de Marte. 

Pelo estudo do mo\imento de Marte sabe-se que, quando 
este planeta está em opposição, a distancia d'elle à terra é muito 
menor que a do sol, e portanto a sua parallaxe uma quanti-
dade mui 'o mais sensive! que a parallaxe solar. Tal foi a con-
sideração que despertou em Cassini a lembrança de deduzir este 
ultimo angulo da observação d'aquelle. 

Para obter pela observação a parallaxe de Marte, propunha 
Cassini a comparação de observações simultaneas do planeta, 
feitas na epocha da sua opposição, em dois logares da terra muito 
distantes entre si. 

Vè-se com efleito que, para uma dada distancia entre os dois 
logares, a maior ou menor differença dos resultados da obser-
vação depende evidentemente da menor ou maior distancia do 
planeta observado; e concebe-se assim como a comparação dos 
mesmos resultados pôde conduzir ao conhecimento da grandeza 
da parallaxe. 

A fim de pôr em pratica este methodo, a Academia das 
Sciencias de Paris enviou, nos fins do século XVII, o astronomo 
Richer a Cayenna, na Africa, em quanto Cassini, Roemer e Picard 
ficaram em differentes logares de França. A comparação das 
observações simultaneas do planeta, feitas por estes astronomos, 
Iev oii-os a julgar insensivel, isto é, comprehendido nos limites 
dos erros, o effeito dn parallaxe de Marte . Em vista d'isto con-
cluíram que esta parallaxe não podia ser superior a 2o" , e por-
tanto a do sol também não excederia 10". Cassini fixou o seu 
valor em 9" ,o . 
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Em 1751 Lacaille fez observações de Marte no Cabo da Boa 
Esperança, também com o fim de determinar a parallaxe do sol. 
A comparação d'e!las com muitas feitas na Europa deu para 
este elemento o valor de 10". E observações similhantes de 
Vénus, que se achava então em conjuncção inferior, mas não 
ecliptica, deram aproximadamente o mesmo resultado. 

4. As passagens d 'este ultimo planeta pelo disco do sol, 
que tiveram logar em 1761 e 1769, offereceram, em seguida, 
aos astronomos um novo meio de conhecer o valor da parallaxe 
do sol; e foi principalmente esta ultima passagem que os levou 
ao primeiro valor d'ella, senshelmente approximado do que lhe 
assignam todas as determinações posteriores, feitas com os maiores 
cuidados e nas condições mais prováveis d u m resultado verda-
deiro. 

Quando Venus passa entre a terra e o sol, isto é, na epocha 
da sua conjuncção inferior, concebe-se que deve projeclar-se 
sobre o sol, formando no disco brilhante ÍTeste astro como que 
uma mancha negra. 

Vê-se também que, em virtude da combinação do seu movi-
mento proprio com o do sol, o planeta parecerá descrever uma 
corda do disco solar ; e, at tendendo â differença de parallaxes 
entre os dois corpos celestes, é claro que, a logares diversos da 
terra , corresponderão cordas diversas descriptas pelo planeta no 
disco do sol, e que a differença de grandeza d elias será dada 
pela da duração das passagens. 

PreNê-se portanto (pie, observando o phenoineno em diversos 
logares do globo, se poderá obter a differença das parallaxes 
do sol e de Vénus. 

Esta differença e a relação das mesmas parallaxes, dada para 
qualquer epocha pela theoria dos movimentos ellipticos, serão 
depois elementos sufficientes para determinar os valores absolu-
tos das parallaxes dos dois astros. 

Taes são as considerações sobre que se funda o methodo das 
passagens de Vénus, «pie tem contribuído em grande parte para 
a determinação da verdadeira parallaxe solar. 
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Este methodo ingenhoso e simples, que adeante devidamente 
desenvolveremos, foi, pela primeira vez, concebido por Halley 
em 1678, apenas de 22 ânuos de edade, quando se occupava 
em Santa Helena de determinar as posições das estrellas circum-
polares austraes. A observação d'uma passagem de Mercúrio, 
que teve logar n'essa epocha, suggeriu-lhe a ideia de applicar 
este pbenomeno á determinação da parallaxe do sol, e em 1691 
publicou o seu methodo nas Transacções philosophicas da Socie-
dade Real de Londres. 

Em 1716 publicou de novo nas mesmas Transacções uma 
Memoria, na qual desenvolvia o methodo, a fim de mostrar a sua 
importancia e utilidade, quando fosse applicado ás passagens de 
Vénus, exhortando os astronomos a prepararem-se para a que 
devia ter Iogar em 1761, e dando-lhes todas as indicações neces-
sárias para a sua conveniente observação. 

Este celebre astronomo inglez julgava-se no dever de suppôr 
a parallaxe do sol inferior a 15", por singulares considerações 
sobre a relação de grandeza entre a lua e Mercúrio, e entre 
Venus e a terra, fundadas na harmonia do systema do mundo, 
as quaes mostram em IIalley um espirito penetrante , mas não 
têm valor scientifico (Arago, Astronomia Popular, tom. 3.°, 
pag. 366) . 

5. As observações da passagem de 5 de Junho de 1761 , 
a qual foi a primeira que offereceu aos astronomos o ensejo de 
pôr em pratica o methodo de Halley, não deram resultados 
satisfactorios. 

Dubois na sua conhecida obra — Passagens de Venus — apre-
senta um quadro de 1*20 estações, onde se observou esta passa-
gem, com os nomes dos respectivos observadores e os resultados 
immediatos da observação. 

Des tas observações as mais notáveis, segundo De Lalande, 
foram as completas feitas por Wargent in em Stockolmo, por 
Chappe d'Auleroche em Tobolsk, por Bergmann em Upsal e por 
Planman em Cajaneburgo, e a incompleta feita por Mason no 
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Cabo da Boa Esperança, cuja longitude, contada de Paris, se 
julgava bem conhecida. 

A comparação das duas primeiras observações deu a paral-
laxe IO'',4, a das observações de Upsal e Cajaneburgo com as 
de Tobolsk deu 9" , e finalmente a observação incompleta do 
Cabo da Boa Esperança deu 8" ,6 . 

A diíferença (Testes resultados, que se reputavam de maior 
confiança, mas que, ainda assim, excedia a dos limites já admit-
tidos antes da passagem, provinha certamente, não só da diver-
sidade e imperfeição dos instrumentos com que se fizeram as 
observações, e das difficuldades inherentes á observação do phe-
nomeno, mas também da situação desfavorável das estações, onde 
as differenças das durações da passagem não excediam dois mi-
nutos. 

D'este modo as comparações não mereciam grande confiança, 
por isso que bastavam menos de 5 segundos de erro n'aquellas 
para produzir não menos de meio segundo de erro na parallaxe 
(De Lalande, Astronomia, n.03 2 1 4 2 a 2144 ) . 

Encke, astronomo allemão, publicou em 1 8 2 2 uma Memoria 
sobre a distancia do sol á terra , deduzida das observações rela-
tivas á passagem de Yenus de 1761. A discussão das observa-
ções pelo methodo das equações de condição, de que daremos 
noticia, levou o illustre astronomo ao valor médio da parallaxe 

8 " , 4 9 0 5 2 5 . 

Es te resultado porém, como acabamos de ver, não pôde in-
spirar confiança alguma. 

O. A passagem de 1769 satisfez melhor a expectativa dos 
astronomos, que não se pouparam aos mais extraordinários es-
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forços a fim de obter por ella, com precisão, o valor da parallaxe 
do sol. É d'aquella epocha que datam as determinações d 'es te 
importante elemento do systema do mundo, os quaes, pela quasi 
completa concordância de seus resultados parciaes, levam a 
considerar o resultado final como pouco distante do verdadeiro. 

Em vista d'isto, interrompemos n'este ponto o resumido esboço 
historico, que havemos traçado, dos admiraveis trabalhos a que, 
desde remotos tempos até aos nossos dias, se têm entregado os 
astronomos, para a resolução do problema ; a fim de expor -
mos com o devido desenvolvimento os methodos de que ult ima-
mente se tem feito uso. 

Depois continuaremos mais circumstanciadamente com a his-
toria dos trabalhos dos astronomos desde a passagem de Í 7 6 9 
até a epocha actual. 
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PARTE II 

M E T H O D O S DffiECTOS E H D I K E C T O S 





São de duas naturezas os methodos de que se tem feito uso 
na determinação da parallaxe solar, podendo por isso dividir-se 
em duas classes: directos e indirectos. 

Os methodos directos determinam o valor da parallaxe pela 
relação immediata que ella tem com os dados que a observação 
ministra; os indirectos deduzem-a de relações em que ella entra , 
jâ adoptadas nas equações perturbadoras dos movimentos celestes. 

Na primeira classe entram as determinações: 1.° pelas obser-
vações de declinação ou ascensão recta de Marte na epocha da 
sua opposiçâo; 2.° pelas passagens de Vénus. 

Na segunda classe entram as determinações: l . ° pela desegual-
dade lunar do movimento da t e r r a ; 2.° pela desegualdade paral-
lactica da Iua ; 3. ' pelo conhecimento da constante da aberração. 

Começamos pelos methodos directos, dos quaes nos occupare-
mos especialmente n 'este estudo. 
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METHODOS DIRECTOS 
i 

Observações de Marte em opposição. 
Passagens de Vénus. 
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CAPITULO I 

Determinação da parallaxe solar pelas observações 
de Narte 

Noções preliminares 

5. CONSTANTE DA PARALLAXE SOLAR. — A p a r a l l a x e so la r 

não é uma quantidade constante, pois que, como se sabe, a 
distancia do sol á terra varia continuamente, á medida que este 
planeta descreve a sua orbita em torno d'aquelle astro. O valor 
da parallaxe do sol que se pretende conhecer, e que, como 
dissemos, é um elemento fundamental do systema do mundo, deve 
pois ser um dos que toma esta quantidade durante uma revoluçSo 
completa da terra. 

A distancia da terra ao sol cresce successivamente desde que 
ella se acha na extremidade perihelia do eixo maior, que cor-
responde á minima distancia, até que chega á extremidade 
aphelia, distancia maxima ; depois decresce successivamente to-
mando os mesmos valores em ordem inversa até voltar á ex t re -
midade perihelia. A distancia media, ou a semi-somma das dis-
tancias perihelia e aphelia, que é também a grandeza do semi-eixo 
maior da orbita te r res t re , é aquella cujo valor se procura. 

Portanto, em termos precisos, o que se pretende determinar 
é a parallaxe horizontal do sol correspondente á epocha era que a 
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sua distancia ú terra é egual ao semi-eixo maior da orbita t e r -
restre, e a este valor da parallaxe dá-se o nome de parallaxe 
horizontal media do sol ou de constante da parallaxe solar. 

Posto isto, vejamos como, pelas observações de Marte, se pôde 
chegar á sua determinação. 

8 . ESSÊNCIA D O M E T H O D O . — N a s p r i m e i r a s a p p l i c a ç õ e s q u e 

se fizeram d'este methodo, proposto por Cassini, o caminho, 
que se seguia, era determinar pela observação a parallaxe de 
Marte , e deduzir depois do valor d'esta o da parallaxe do sol, 
mediante a relação entre as distancias do sol e de Marte á terra , 
n'essa epocha, dada pelas taboas dos dois astros. 

Porém, ainda que se escolhessem as circumstancias mais favo-
ráveis para a observação, fazendo-a na epocha em que o planeta 
está mais proximo da terra , a sua parallaxe é em todo o caso 
muito pequena, de modo que os erros da observação deviam ter 
sobre o valor absoluto d'ella uma influencia considerável. 

Para fugir a este inconveniente usando de observações mais 
seguras, tem-se ultimamente applicado o methodo do modo que 
vamos expôr. 

A essencia do processo consiste em deduzir das observações 
de comparação com uma estrella vizinha, feitas em dois logares 
differentes, a differença das parallaxes respectivas do planeta em 
qualquer sentido; achar a expressão da mesma differença na 
parallaxe horizontal média do sol, e deduzir depois esta parallaxe 
da egualdade entre a expressão e o valor obtido d'aquella dif-
ferença. 

As observações podem fazer-se ou no instante da passagem do 
planeta pelo meridiano do logar, ou antes e depois d'esta passa-
gem. Vamos ver separadamente como devemos servir-nos d'umas 
e d'outras. 
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Observações merid.ia.nas 

9 . DISTANCIAS ZENITIIAES MERIDIANAS.— S u p p o n h a m o s p r i -

meiramente que se têm escolhido os dois logares de observa-
ção situados em latitudes muito differentes, mas qunsi no mesmo 
meridiano. O motivo da primeira condição é ob\io, porque a 
differença das parallaxes, que se quer deduzir da observação, será 
tanto mais sensível, quanto maior for a distancia entre os dois 
logares. Em quanto á segunda condição, o que vamos expôr a 
justifica. 

Escolliidos os logares, supponhamos que, na epocha mais favo-
ravel e na mesma noute, se observa em ambos ellrs a distancia 
zenilhal meridiana do planeta; e sejam z e z\ esías distancias 
observadas, já correctas da refracçâo, isto é, as distancias zeni-
tiiaes meridianas apparenles. 

Designemos agora por z' e z\ as mesmas distancias apparen-
tes, correctas dos ângulos o> e wi que as verticaes dos dois loga-
res formam com os raios terrestres correspondentes, e das paral-
laxes respectivas p e pj, isto é, as distancias zenithaes nuridia-
nas verdadeiras. 

Para evitar confusões, desde já advertimos que, na deducçâo 
que vamos fazer, suppomos os dois logares collocados no mesmo 
hemispherio, o do norte por exemplo, e o planeta ao sul dos dois 
zeniths respectivos. Opportunamente veremos as mudanças de 
signaes que se devem applicar ás quantidades que entram nas 
formulas, quando estas condições variarem. 

Attendendo á fórma da terra, teremos pois 

Z=Z W p, z ' j = Z j Wj J>\ 

Por outra parte, se chamarmos <p' e <p'j as latitudes geocên-
tricas dos dois logares, e è e ^ as declinações também geocên-
tricas do planeta nos dois instantes da observação, serão 

— = Ç>'l — ^ t -
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Podemos portanto es tabelecer a relação 

( z — « o — p ) — ^ — W 1 — p i ) = ( < p ' — ( < p ' i — 

donde 

P — Pi=z — Z i - [(? ' + <>»)— (<p'i + «>i)] + ã — 

e como, a t tendendo ás significações de 9' , 9 ^ , u e W1, as expres -
sões < | / - f -w e ç ' i - j - w i represen tam as latitudes astronómicas 9 e 
91, isto é, as lati tudes refer idas, não ao raio da terra como 9' 
e 9 ' j , mas á vertical, temos finalmente 

P — Pi=z — Z 1 - ( 9 — ? J ) - j - i _ J 1 (1) 

Por meio d 'esta formula pôde deduzir-se da observação a dif-
ferença das parallaxes p — P 1 . 

A primeira pa r t e do segundo membro z — Z1 — (9 — 9^ é, na 
verdade, dada pela observação, como se sabe; mas a quant idade 
£— S1 não o pôde ser immedia tamente , visto que S e S1 r e p r e -
sentam as declinações geocêntr icas . 

Todavia, se nos lembrarmos agora de que os dois logares foram 
escolhidos quasi 110 mesmo meridiano, vemos que o movimento 
do planeta em declinação, duran te a sua passagem d 'um mer i -
diano para o out ro , deve ser quasi insensível, e portanto S— S1 

uma quant idade pequeníssima. Em vista d'isto não se commet te rá 
erro sensível prescindindo d'ella, ou usando do seu valor tirado 
das ephemerides ou das taboas , cujos erros não influem sensivel-
men te 11a differença. 

Passamos agora a deduzir a expressão da mesma differença de 
paral laxes p — p 1 em funcçâo da paral laxe horizontal média do 
sol, que designamos por TC0> e c I u e suppomos refer ida ao raio 
t e r res t r e equatorial . 

Chamando x e 1:1 as paral laxes horizontaes equatoriaes do 
planeta nos dois instantes da observação, e p e pi os raios t e r -
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restres nos respectivos logares, p sen TE e PI sen ^1 serão os senos 
das parallaxes horizontaes do planeta nos mesmos instantes, r e f e -
ridas aos raios p e pj , quando se toma para unidade o raio equa-
torial, ao qual se re ferem, como as parallaxes w e rcj. 

Segundo a formula conhecida da parallaxe, e a t tendendo sem-
pre á forma da te r ra , teremos pois 

sen p = p sen TTsen ( z — w), Senp1 = Pi Senir1 sen,(ai — (<>i) 

ou, com sufficiente approximaçâo, 

p = p7t sen (z — to), pi = P1 rei sen (Z1— tól) (2) 

pois que, embora se escolha para a observação a epocha em que 
p, p!,Tier1 são máximos, por se observar o planeta quando elle 
se acha mais proximo da te r ra , comtudo os valores d 'estes arcos 
são sempre só d'alguns segundos, e por isso não se commet te erro 
sensível tomando-os pelos senos respectivos. 

Por outro lado temos 

notando que se tomou para unidade o raio equatorial, e cha -
mando D e D1 as distancias do planeta ao centro da te r ra , nos 
instantes da sua passagem pelos meridianos dos dois logares; e 
egualmente D0 a distancia média do sol á te r ra . D'es tas relações 
t ira-se 

1 

~D 

1 

D0 

sen tt == -=T-, sen x j = — , sen tcq 
D1 

sen TT = — sen ito> 
D0 Do 

Senw1 = — senir0 , 
Dx 

ou, mais simplesmente, 

D0 1rI = -JT irO) 
Di 
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tendo em vista o que se disse a respeito de ic e i t j , e que, com 
mais razão ainda, se pôde dizer de TCO. 

A theoria dos movimentos ellipticos planetarios faz conhecer 

a s relações » , £ ; por , „ , „ . „ , quer „ Nautieal A l m m a c , , u e r a , 
D D\ 

taboas dos planetas, dão, o primeiro immediatamente e as segun-
das por formulas apropriadas (Cale. das Ephem. astr. de Coim-
bra, n.° 36) , os valores A, Aj. . . , das distancias dos planetas á 
ter ra em qualquer instante, referidas á distancia média Do do sol, 
como unidade, e portanto teremos 

A D A D l 

D ? = Do' 

Introduzindo estes valores nas formulas precedentes, vem as 
relações 

• 0 TT 0 

ir = — , Tt1 = - - , 
A A] 

que poderiam logo deduzir-se das definições de w, Jtj, A e Aj; 
entendendo que, na sua applicação, devemos substituir por A e Aj 
os valores das distancias do planeta á terra nos dois instantes da 
observação, fornecidos pelos logares citados. 

Se substituirmos agora as expressões de TC e nas formulas 
(2), e subtrahirmos depois estas uma da outra, vem a relação 

P — Pi= sen (2 — w) — sen (2I — (3). 

a qual exprime, na parallaxe horizontal equatorial média do sol jr0, 
a differença das parallaxes p — p\, que se deduz da observação 
por meio de (1). 
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Emfim a comparação das expressões (1) e (3) dá 

Z - Z 1 — ( 9 — ? i ) - M ~ 

*o = 
P Q i 

— sen (z — <o) — sen (zj — wj) 
A Al 

ou 

n 
= ~ (4) 

a v ' 

chamando n e a a s quantidades deduzidas da observação pelas for-
mulas 

n = z — Zi — (<p — <pi) - ) - — ^l) 

P PI 
a C= — sen (z — w) — — sen (zi — wj 

A Ai 

O systema das equações (4) e (5) parece pois sufficiente para 
resolver o problema da parallaxe solar por meio das observações 
meridianas de Marte. 

Todavia na pratica é conveniente introduzir alguma modificação, 
como passamos a expor. 

I O . DIFFERENÇAS DE DECLINAÇÃO MERIDIANAS. — A d i f e r e n -

ciação da relação (4) dá a formula 

dn da sen iro 
d-K0 = (6); 

a a w 

por onde se reconhece que os erros dn do numerador têm sobre 
«o uma influencia muito maior que os da do denominador, por 
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quanto, no valor de diz o, o coeficiente d'aquelles erros é maior 
que o d'estes na relação de 1 para sen rco. Daqu i se vê que deve 
haver o máximo cuidado na avaliação de n. 

Ora, se para obter esta quantidade nos servirmos, como disse-
mos, da primeira das formulas (5), os erros das distancias zenithaes 
absolutas z ezj, provenientes da inexactidão das divisões dos círcu-
los, e das taboas das retracções, assim como os erros das latitudes 
9 e <pj dos dois logares, não deixarão ter grande confiança no 
seu valor. Para o determinar com maior precisão substitue-se, 
como vamos ver, a observação d'estas quantidades absolutas pela 
das differenças de declinação apparente entre o planeta no in-
stante da sua passagem meridiana e uma estrella, cuja declinação 
conhecida d seja tão pouco differente da do planeta n'aquelle 
instante que, conservando o instrumento na mesma posição, ambos 
os astros passem pelo campo do oculo, a fim de obter por m e -
didas micrometricas as differenças de declinação. Estas differenças, 
observadas nos dois logares, devem depois ser corrigidas das dif-
ferenças de refracção respectivas, que, sendo muito pequenas em 
virtude da vizinhança dos parallelos dos dois astros, podem ava-
liar-se com muita exactidão. 

Sejam A S e A fa estas differenças de declinação apparente já 
correctas da refracção: teremos 

= — P)~ d, A*i = ( í | — J > i ) —d 

visto que os valores das parallaxes em distancia zenithal e decli-
nação meridianas são os mesmos, mas de signaes contrários. 

E pois 

n = p — pi = è — èi — {M — AJ i) (7), 

onde A ^ e A J i representam sempre a declinação apparente do 
planeta menos a da estrella, devendo, por isso, applicar-se-lhe o 
s i g n a l - j - o u — , conforme a estrella escolhida fica mais ou menos 
longe do polo que o planeta. 
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Para calcular o coefficiente a por meio (Testes novos dados da 
observação, basta introduzir na segunda das formulas (5) as r e -
lações 

d - | - A | = 9 — z , d - | - A $ i = < p i — «i, 

o que dá 

a = 4 - sen [<p' - (d + A S;] - sen [v't - (d + A Si)] . . (8) 
A A] 

Do que deixamos dicto conclue-se que, observando com cui-
dado, pelos movimentos micrometricos do fio movei, as differenças 
de declinação entre o planeta, no instante da sua passagem m e -
ridiana, e uma estrella previamente escolhida, e tomando nota 
da declinação absoluta da estrella, podem calcular-se a e n por 
meio das formulas (7) e (8), e portanto pela formula (4), 
suppondo conhecidas as latitudes geocêntricas dos dois logares de 
observação e os respectivos raios terrestres. 

1 1 . DISPOSIÇÃO RELATIVA DOS DOIS LOGARES E DO P L A -

NETA.— Temos supposlo na deducção precedente os dois lo-
gares situados no mesmo hemispherio, e o planeta abaixo dos 
zeniths respectivos, isto é, mais longe do polo que elles. É p re -
ciso indagar agora as modificações que experimentarão as for-
mulas (7) e (8), quando variarem estas condições, para em todos 
os casos sabermos applicar, por meio d'ellas, a formula (4). 

Imaginemos primeiramente os dois logares ainda no mesmo 
hemispherio e o planeia situado entre os seus zeniths, ou acima 
de ambos elles, o que, com o caso supposto, constitue todas as 
hypotheses imaginaveis. 

Os signaes das quantidades, que entram no segundo membro 



28 

da formula (7), não dependem das posições dos dois logares re la-
tivamente ao planeta; por isso só temos a occupar-nos da (8). 

N'esta é claro que as differenças 

ç ' _ ( á _ J _ A i ) , y't — ( d - | - A í i ) 

entre as latitudes dos logares e as respectivas declinações appa-
rentes do planeta, isto é, as distancias zenithaes meridianas, que, 
na hypothese em que se fez a deducção, são positivas, tornam-se 
ambas negativas, se o planeta passa para cima de ambos os 
zeniths; o que não faz senão mudar o signal de a. 

Se o planeta se acha entre os zeniths, mudará de signal só-
mente aquella das mesmas diíferenças que se refere ao Iogar 
de observação, cujo zenith fica abaixo do p lane ta : n'esta hypo-
these o segundo membro de (8) converte-se n u m a somma, e 
portanto o seu valor augmenta. Ora, se at tendermos á formula (6), 
em que a quantidade a entra no denominador de ambos os 
termos, torna-se evidente que a precisão do valor calculado de ro 
será tanto maior quanto mais considerável fôr este coefficiente a. 
Portanto na pratica a disposição mais favoravel dos dois logares, 
em relação á posição do planeta na epocha da observação, é a de 
ficar este entre os dois zeniths respectivos. 

Se os logares não estão situados no mesmo hemispherio, as 
latitudes respectivas 9' e o'\ tornam-se de signaes contrários, sub-
sistindo tudo o que fica dicto com relação á posição do planeta. 



29 

Observações extrameridianas 

1 2 . DIFFERENÇAS D E DECLINAÇÃO E X T R A M E R I D I A N A S . — 

Supponhainos agora que, com um equatorial, se observam, nos 
dois logares, as differenças de declinação entre uma estrella e o 
planeta, antes ou depois das respectivas passagens meridianas. 

Sejam ainda d a declinação da estrella, (J) e (Ji) as decli-
nações geocêntricas do planeta correspondentes ás duas epochas 
de observação, e i ( i ) e i (,J1) as differenças de declinação obser-
vadas. Chamando <5 e <ÕI as respectivas parallaxes de distancia 
polar, que são eguaes ás de declinação, só com differença de 
signal, teremos 

A(J) = ( J ) - * - d , A(J i ) = ( J i ) - S i - C i 

donde 

W - G I = (J) — (Jl) - [ A (J) — A (Ji)] 

Portanto, observando as differenças de declinação ext rameri -
dianas do planeta e da estrella, pôde obter-se o valor da diffe-
rença das respectivas parallaxes de distancia polar & — wi exa-
ctamente pela mesma formula que dá a differença das parallaxes 
P — pi na passagem pelo meridiano. 

Se exprimirmos agora a mesma differença <õ— õ>i em fun-
cção da parallaxe do sol x 0 , poderemos, como acima, determinar 
esta ultima pela formula (4). 
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Ora a parallaxe de distancia polar, desprezando os quadra-
dos e productos das parallaxes, é dada pelas formulas 

i V s e n [ ( * ) - < | 0 p senitsen<p' 
w = . N=' - - - - - " > t a n g ^ _ 

sen 1" sen ^ 

t a n g <p' 

c o s P' 

representando P1 a differença entre o tempo sideral e a ascensão 
recta verdadeira, e sendo ainda TC a parallaxe horizontal equato-
rial do planeta no instante da observação feita no logar corre-
spondente á latitude ç' e ao raio terrestre p. Teremos pois, como 
ha pouco, 

f p sen ç' sen [(J) — <],] p sen sen [(Ãj)— Jz1) "1 
U tõ] = ItO I - ; 

L A . s e n t y A i . s e n J 

O s y s t e m a de f o r m u l a s 

« = (») — M " [ A (S) - A ( J , ) ] * 

p s e n f r s e n [ ( £ ) — <|/] p j s e n s e n [ ( 3 t ) - W 
A. s e n <J/ Ai - s e n 

ICO' 
n 

a 

(9) 

resolve portanto o problema pela observação das differenças de 
declinação extrameridianas, como o resolvia o systema (4), (7) e 
(8) pela das differenças meridianas. 
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Em quanto ás declinações absolutas (S) e (Si), cuja differença 
(S) — (Si) entra em n, que deve ser calculado com o máximo 
cuidado, diremos, como acima, que se podem tomar por seus 
valores os que dão as epliemerides ou as taboas. 

No valor de a entram também estas coordenadas absolutas, 
não debaixo da fórma de differença, mas separadamente em cada 
termo; e, além d'estas, os ângulos horários P1 e P'\, de que de-
pendem A e ^ i . Todavia a pequena influencia dos erros de a no 
valor de rco, especialmente quando a é considerável (n.° 10), torna 
ainda sufficiente a approximação dos valores d'estas coordenadas 
absolutas, fornecidos pelas taboas. 

O que temos dicto parece-nos pois bastante para deduzir um 
valor de TC0 de cada par de observações, meridianas ou ext ramer i -
dianas, das differenças de declinação entre o planeta e uma 
mesma estrella. 

1 3 . DIFFERENÇAS D E ASCENSÃO R E C T A . — S u p p o n h a m o s f i n a l -

mente que, nos dois logares, se observam, com um equatorial, as 
differenças A a e Aai entre as respectivas ascensões rectas do 
planeta e a ascensão recta A da estrella. 

Chamando Co e õ ' i as parallaxes em angulo horário nos dois 
instantes, eguaes, em valor absoluto, ás de ascensão recta , temos, 
como acima, 

A « = a — w ' — A , A a i = a i — — 

donde 

w — w ' i — a — ai — (Aa — A«i) 

Por outro lado a formula, que dá a parallaxe em angulo horá-
rio, é 

, p r cos <p' sen l " 
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onde p, is, <j/, P1 e S têm as significações que lhes temos dado 
até aqui. 

Será pois 

r p cos sen P1 pi cos <p'i sen P'\ n 
w ' — w ' i = T t o — — 1 — — 1 

L A. cos tf A i . cosS i J 

Portanto, para applicar a relação (4), basta fazer 

= a — a | — (A 

p cos ç' sen P1 

A. cos S 

São estas as formulas que resolvem o problema pela observa-
ção das differenças Aa e Aai de ascensão recta entre o planeta 
e uma estrella de comparação. Além d'estes dados fundamentaes 
da observação, é porém necessário tirar das taboas ou epheme-
rides as ascensões rectas absolutas do planeta a e a i , que entram 
em n e calcular, por meio d'ellas, os ângulos horários P' e P11, 
que entram em a bem como as declinações S e Si, as quaes se 
obtêm ainda pelas taboas ou ephemerides. 

O movimento do planeta em ascensão recta, bem mais rápido 
que o de declinação, não dá logar a dizer-se aqui, a respeito da 
difierença a — a t , que entra em n, o mesmo que se disse com 
relação a S — Si e (S) — (Si). Todavia, se as observações, que se 
comparam, forem proximamente simultaneas, ainda não será 
grande o erro commettido em tomar por a e ai os valores que 
fornecem as taboas. 

Em quanto ás coordenadas absolutas que entram em a, dire-
mos aqui o mesmo que dissemos no n.° 1*2. 

a — Aai ) 

pi cos <p'i sen P ' i 

a — Aai ) 

pi cos <p'i sen P ' i 

I A). cos Sl I 
(10) 
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Felo que respeita á observação das diferenças de ascensão 
recta, Aa e Aa i , entre o planeta e a estrella de comparação, é 
evidentemente necessário que seja feita com o máximo cuidado 
e nas circumstancias mais favoraveis, vista a grande influencia 
que os erros do tempo têm nos resultados. 

Para dar ao methodo uma precisão comparavel com a dos dois 
precedentes, devem determinar-se estas differenças Aa e A«i 
de ascensão recta por pequenos movimentos micrometricos do 
fio movei, escolhendo, para esse fim, estrellas de comparação 
muito vizinhas do planeta. E emquanto aos logares de observa-
ção, convém escolhcl-os em latitudes não muito grandes, em 
geral inferiores a 40°, para que as parallaxes de ascensão recta 
sejam mais consideráveis. 

1 - T . REDUCÇÃO DAS OBSEKVAÇÕDS EXTRAMERIDIANAS FEITAS 

N'CMA NOITE COM A MESMA ESTRELLA. — A n t e s de t e r m i n a r m o s 

o que diz especialmente respeito ás observações extrameridia-
nas, de differenças de declinação ou de ascensão recta , convém 
indicar o modo de combinar as diversas comparações que n'uma 
noute se podem fazer com a mesma estrella, a fim de as reduzir 
todas a uma só comparação. 

As observações meridianas não se applica esta advertência, 
porque cada estrella não pôde dar logar a mais que uma com-
paração em cada noute. 

Para incluir n'um só systema de formulas o que, sob este 
ponto de vista, temos a dizer a respeito das observações ex t ra -
meridianas de declinação ou ascensão recta, designaremos ge-
ralmente por e e ej umas ou outras d'estas coordenadas nos dois 
instantes de cada par de observações, por Ae e Ae1 as diffe-
renças respectivas entre cada uma das coordenadas do planeta, 
e e f j , c a correspondente da estrella de comparação, e final-
mente por c e Cj os dois termos de a no systema (9) ou (10). 

3 
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Estes dois syslemas de formulas, segundo a notação indicada, 
ficam assim incluídos 110 svstema geral 

n = e— et — (Ae — a«i) 

a — c — c\ 

n 

Supponhamos agora que é m o numero commum de observa-
ções feitas em uma noute, nos dois logares, com a mesma es-
trella. Estas observações dariam as equações seguintes: 

e — «i — ( A e — A e j ) = (c — C1) TC0 

e' — e ' t — (A e' — A e\) = (c' — c ' i ) 

e ( m - l ) _ e i ( m - 1 ) (A —1)—Aei(*» —!))=(0(" 1 - 1 )—C| t m —1O^o 

d'onde, sommando e tomando a média, resulta 

2 e — Se 1 S A e — S A e 1 

m tn 
TC0 = . 

2c 
m m 
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Visto que os erros se dividem por m, e o erro provável da 
somma das m partes, egualmente precisas, de que se compõe o 

numerador, é / m vezes maior que o t de cada uma d'ellas, 

i ^ m s 
será = — — o erro provável do resultado médio. Por con-

m t / m 

seguinte a precisão d 'este resultado será /m vezes maior que 
a do proveniente d'uma só observação. 

PlecIucção geral das observações 
meridianas e extrameridianas 

l ã . Resta f inalmente indicar o modo de combinar as com-
parações meridianas ou extrameridianas, feitas cm noutes suc-
cessivas, com diversas estrellas, a fim de deduzir d'uma serie 
de observações o valor mais provável de 7r0. 

Cada comparação meridiana do planeta, ou cada série de 
comparações extrameridianas, feitas n u m a noute, com a mesma 
estrella, nos dois logares, dá, como temos visto, um valor de ^0 

Tl 
pela formula rco = —, tendo este valor uma precisão proporcio-

a 
nal á raiz quadrada do numero m de observações correspondentes. 

Haverá pois tantas equações de condição 

/ Tnla-Kn — n) = o, ^m1 (A' TT0 — n') = o, 

_ (H) 
Vm" (a1'X0 — n") = o, . . . /m i» ) (a« w0 — n « ) = o 

quantas forem as estrellas com que se tiver comparado o pla-
neta. 
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O methodo dos menores quadrados, applicado a estas equa-
ções, afectadas dos erros da observação, dará o valor mais p ro-
vável de 

Para o applicar, sommaremos os primeiros membros, depois 

de os ter multiplicado pelos coelficientes a á v m', . . . da 
incógnita, o que dará 

X 

TU0 2 mW aW2 — 2 aW wiW nW = o ; 

e assim obteremos finalmente o valor mais provável 

2 mW a W nW 

2 wiW aW* 
(12) 

Se forem mais que dois os logares de observação, combinar-
se-hão, duas a duas, as comparações feitas com as mesmas es-
trellas em todos elles, a fim de formar todas as equações de 
condição (11), e por meio d'ellas o valor de reo com a maxima 
probabilidade. 

É este um dos processos que pôde empregar-se na reducção 
geral das observações. O calculo das probabilidades o f e r e c e 
porém outros meios de reducção, como se verá na terceira parte 
d'este trabalho, quando dermos noticia da applicação do methodo 
á opposição de Marte em 1862 . 

No emtanto o exposto é suficiente para, mediante uma série 
de observações meridianas e extrameridianas do planeta, feitas 
em epocha conveniente e em d i fe ren tes logares da terra , de te r -
minar a parallaxe do sol. 

Convém ainda discutir uma questão importante, principalmente 
quando se tracta de pôr em pratica este methodo. Falíamos da 
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comparação, a que vamos proceder, das vantagens que ofie-
recem, na resolução do problema, os dois generos de observações 
— meridianas e extrameridianas. — 

Comparação da.s observações 
meridianas e extrameridianas 

1 ® . PRINCÍPIOS GERAES.— Quando, para deduzir de quanti-
dades observadas outra desconhecida, se tem de escolher um 
d'entre diversos methodos, que levam á solução do problema, é 
necessário at tender á perfeição das operações, ao numero d'ellas 
e á influencia que o erro, commettido em cada uma das quanti-
dades observadas, pôde ter na incógnita. 

Seja, em geral, 

a relação que liga a quantidade desconhecida A com as obser-
vadas 11, C, . . . 

Se fòr m o numero de vezes que se repetem as observações, 
teremos mais exactamente 

A = f [BtC,...) (13) 

2 f(B,C,....) 

m 

e a differenciação dá 

8 A= 
m 
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Esta expressão mostra que o erro da quantidade desco-
nhecida, proveniente dos erros $ B, $ C, commettidos 
nas quantidades observadas, ó tanto menor quanto menos con-
sideráveis são S B, 8 C o que depende da perfeição 

d ,» o b s e r v a i , M » , o menores foren, % % q u e 
a B at 

representam separadamente a influencia de cada um d'aquelles 
erros no valor deduzido de A; e, finalmente, quanto maior fôr m, 
isto é, o numero de vezes que se repete a observação. 

Guiados por estes caracteres, examinemos as vantagens que 
podem offerecer as observações merídianas e extrameridianas. 

I S . APPLICAÇÃO DOS PRINCÍPIOS PRECEDENTES. — N o p r o -

blema, de que nos occupamos, a relação (13) tem a forma 
especial 

n 

sendo n e a quantidades deduzidas da observação por meio de 
(7) e (8) em funeção das differenças de declinação meridianas 
entre o planeta e estrellas de comparação convenientes, ou por 
meio de (9) ou (10) em funeção das differenças de declinação 
ou de ascensão recta extrameridianas. 

Umas e outras d'estas coordenadas differenciaes observadas 
são medidas por movimentos micrometricos, o que augmenta 
consideravelmente o grau de precisão das observações; portanto, 
debaixo d'este ponto de vista, a perfeição das operações é a 
mesma nas duas classes de observações, que queremos comparar . 

Todavia é geralmente sabido que os instrumentos meridianos, 
pela sua simplicidade e collocação sobre um eixo horizontal fixo, 
offerecem mais estabilidade e melhores verificações, durante o 
seu uso, do que os instrumentos equatoriaes, com que se fazem 



39 

as observações extrameridianas, e por isso devem geralmente 
reputar-se mais exactas que estas as observações meridianas, isto 
é , menores n'eilas os erros J a e J n das quantidades deduzidas 
da observação. 

O segundo caracter de vantagem é, como dissemos, terem 
estes erros pouca influencia sobre o valor de it0, isto é, serem 

d f df muito pequenos os valores das expressões ——, —— que, 
d B d L 

. „ 1 s e n u n , . 
n este caso especial, são da lórma — e segundo a re la-

a a 
ção (6). Ora estes coeficientes serão tanto menores, quanto maior 
fôr a, ou a differença das parallaxes observada. E como o cresci-
mento da parallaxe com a diminuição da altura é pequeno e 
quasi todo em ascensão recta, perto do meridiano, e longe 
augmenta a incerteza das retracções, ainda debaixo d 'este ponto 
de vista não são ordinariamente menos vantajosas as observações 
meridianas. 

Resta examinar umas e outras com respeito á grandeza de m, 
isto é, ao numero de vezes que, com proveito, se podem repetir 
as observações. 

Nas observações meridianas, como já notámos, em cada noute 
não se pôde observar o planeta, nem cada uma das estrellas de 
comparação, senão uma vez em cada estação, ao passo que, nas 
extrameridianas, podem fazer-se diversas observações do planeta 
e de cada uma das estrellas na mesma noute. Sob esta relação, 
parecem pois ser consideravelmente mais vantajosas as observa-
ções extrameridianas. No emtanto não 6 absolutamente assim. 

Com effeito, comprehende-se que, para que o grande nu-
mero das observações dô vantagem, é necessário que todas, ou 
grande parte d'ellas, possam aproveitar-se para o fim que se tem 



40 

cm vista; c aqui serão aproveitáveis, como vimos, só aquellas 
observações que tiverem correspondentes em alguma das outras 
estações, isto é, unicamente os pares de observações referidas á 
mesma estrella. 

Ora, posto que o numero absoluto de observações meridianas 
possível seja menor que o das extrameridianas, todavia aquellas 
são todas, ou a maior par te , aproveitáveis, ao passo que não 
succede ordinariamente o mesmo com estas. De facto, nas obser-
vações meridianas as estreilas de comparação são escolhidas pre-
viamente pela condição de passarem pelo meridiano pouco antes 
ou depois da passagem do planeta, differindo d'este em declina-
ção tão pouco, que possam essas differenças ser medidas pelo 
movimento micrometrico do fio horizontal. D'este modo cada 
observador, munido da relação das estreilas escolhidas, tem a 
certeza de que todas, ou, pelo menos, o maior numero das suas 
observações têm correspondentes nas outras estações. 

Pelo contrario, nas observações extrameridianas, o observador, 
nas diversas posições em que o oculo do instrumenlo equatorial 
se vai collocando para seguir o movimento do planeta, toma 
todas as differenças que se lhe offerecem entre as declinações 
ou ascensões rectas d 'este e de estreilas muito vizinhas; e assim 
haverá uma grande cópia de observações d'estas diferenças, mas 
não se poderá ter tanta esperança de que grande numero d'ellas 
seja aproveitável, a não ser que haja muitas estações de obser-
vação repartidas por todo o globo, porque então, como o planeta 
só se compara com estreilas muito vizinhas, é natural que, 
entre todas as estações, haja duas, ao menos, em que se tenha 
tomado a mesma estrella de comparação. 

Do que fica exposto deduz-se portanto que, emquanto ao te r -
ceiro caracter de vantagem, isto é, o numero das observações, não 
se pôde absolutamente dar preferencia ás observações meridianas 
ou extrameridianas. Pôde dizer-se, em geral, que, se o numero 
das estações 6 pouco considerável, devem preferir-se as obser-
vações meridianas; se ha muitas estações, deve dar-se preferen-
cia ás observações extrameridianas. 

1 8 . A P P L K H Ç Ã O DO METHODO A MAHTE A VENDS E AOS 
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PLANETAS TELESCÓPICOS.— O m c t h o d o , q u e t e m o s d e s e n v o l v i d o , 

applica-se em geral a um planeta, que se approxima sufliciente-
mente da te r ra para que a diíferença das parallaxes p — pt, 
ô>— wi ou Õ ' — s e j a considerável, a fim de poder deduzir-se 
da observação pelas formulas respectivas. E por isso que de 
proposito na sua exposição nos temos referido a qualquer planeta, 
suppondo implicitamente que elle se acha n'aquellas condições. 
Examinemos agora por que motivo o mcthodo se applica espe-
cialmente a Marte . 

Os planetas que, durante o seu movimento em torno do sol, 
mais se approximam da terra , são Venus e Marte , entre cujas 
orbitas fica comprehendida a da terra ; sendo as epochas da 
opposição de Marte e da conjuncçâo inferior de Venus as das 
menores distancias d 'estes planetas, visto a orbita do primeiro 
ser exterior e a do segundo interior á orbita ter res t re . 

Segundo esta disposição, vê-se também claramente que a 
distancia de Vcnus á terra , na epocha da conjuncçâo inferior, é 
egual â distancia da terra ao sol menos a distancia de Venus ao 
sol; e a de Marte , na epocha da opposição, é egual â sua dis-
tancia ao sol, menos a da terra também ao sol. 

Se, com os valores médios d'estes elementos que se encontram 
no Annuaire Ju Iiureau des longitudes de 1818, calcularmos 
aquellas differenças, acharemos 0 . 2 7 7 para valor da distancia 
média de Venus cm conjuncçâo inferior, e 0 , 5 2 4 para valor da 
dis tancia média de Marte em opposição. E se, em \ez das dis-
tancias médias ao sol tiradas do Iogar citado, calcularmos com 
cilas e com os valores das excentricidades, que também là se 
acham, as maximas e minimas distancias a (1 —|— c), a (1 — e), e 
depois deduzirmos d'eslas, como acima, as de Venus e Marte á 
terra, acham-se respecth amente 0 , 2 3 3 e 0 , 3 6 5 para valores 
minimos d'estas distancias, a t tendendo a que Venus em con-
juncçâo inferior estará o mais proximo possivel da terra , quando 
fòr maxima a sua distancia ao sol e minima a distancia da t e r ra 
também ao sol ; e inversamente Marte distará da terra o menos 
possivel, quando forem respectivamente minima e maxima as 
distancias d'el!e e da terra ao sol. 

Vò-se pois, pelo que respeita á condição da pequenez da di-
stancia á terra , que as conjuncçôes inferiores de Venus offerecem 
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muito mais vantagem do que as opposiçôes de Marte, para a 
applicação do methodo que expendemos. 

Todavia notemos que, na epocha da opposição de Marte, este 
planeta projecta-se sobre a esphera celeste em pontos quasi 
diametralmente oppostos ao sol, e por isso conserva-se acima do 
horizonte durante toda a noute. Ao passo que Vénus, projectan-
do-se cm pontos muito vizinhos do sol na epocha da conjuncçâo 
inferior, faz o seu curso acima do horizonte quasi ao mesmo 
tempo que o sol, tornando-se assim visível, e portanto observável, 
somente pouco tempo antes do nascimento do sol e pouco depois 
do seu occaso. 

Em vista d'isto, ainda que, pela sua menor distancia á terra , 
Yenus em conjuncçâo inferior fosse mais favoravcl á observação 
do que Marte em opposição, o pequeníssimo espaço de tempo 
em que, cada noute, Venus é observável, comparado com o 
grande numero de observações que se podem fazer de Marte 
durante toda a noute, tem feito preferir sempre este áquelle 
planeta na applicação do methodo da determinação da parallaxe 
solar que expozemos. 

O doutor Gall lembrou, para o mesmo fim, o uso dos planetas 
telescópicos (Astronomische Nachrichten, vol. LXXX, pag. 1), o 
qual, posto que menos favoravel que o de Marte, em quanto 
á condição da distancia á terra , tem, por outra parte, a vantagem 
da perfeição com que podem fazer-se as observações, por ser 
mais exacta a bissecção d 'um pequeno ponto luminoso pelo fio do 
retículo do que a d'um disco considerável. 



CAPITULO II 

Determinação da parallaxe solar pelas passagens de Yenus 

Noções preliminares 

1 9 . ESSÊNCIA DO METHODO. — O methodo fundado sobre a 
observação das passagens de Vénus, que agora vamos desenvolver, 
consiste, na sua essencia, como vimos (n.° 4), em deduzir da 
observação do phenomeno a differença das parallaxes horizon-
taes 7r — it' de Venus e do sol n'essa epocha; calcular a relação 
d'eslas parallaxes mediante a das distancias dos dois astros á 
terra, que se tira das laboas respectivas; e finalmente deduzir 
dos valores da differença e da relação das parallaxes assim obti-
dos, o valor absoluto de cada uma d'ellas. 

I)etermina-se d'este modo a parallaxe horizontal n' do sol na 
epocha da observação, e depois é fácil passar para o valor ir() da 
parallaxe média, que se pretende obter como resultado final. 

Vê-se portanto que a par te principal das operações, pelas 
quaes o methodo resolve este importante problema, é a obser-
vação das passagens de Vénus, 110 intuito de determinar a diffe-
rença das parallaxes ic — ir'. 
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£ © . PHASES D O P H E N O M E N O . — N o s e u t r a j e c t o P P 1 ( f ig . 2 ) 

sobre o disco do sol, Yenus offerece quatro phases dislinctas, 
que sào os contactos, dois externos V\ e V\, e dois internos 

e F3, dos seus bordos com os do sol. 
Os instantes precisos d'estes contactos de entrada e de sabida 

do planeta no disco solar, que, pelas suas differenças, dão evi-
dentemente a duração da passagem, são os dados immediatos 
que se pedem á observação. 

Com effeito, lendo observado o phenomeno em diversos loga-
res da superfície da terra , e, se podesse ser, 110 seu centro, 
os instantes obtidos dos contactos difFeririam unicamente em vir-
tude da differença das distancias dos dois astros á terra ou da 
das suas parallaxes, o que vale o mesmo. 

Comprehende-se portanto que o tempo de cada phase vista de 
um logar da superfície terrestre , é egual ao da phase geocentrica 
respectiva, addicionado com uma correcção positiva ou negativa, 
que será muilo pequena por ser da ordem da differença das pa-
rallaxes de Yenus e do sol, e que poderá exprimir-se n'esta dif-
ferença. E prevê-se assim que, observando os tempos de con-
tacto á superfície da terra , calculando os das mesmas phases 
para o centro, e determinando a expressão das correcções que é 
necessário applicar a estes para os converter n'aquelles, poderá 
obter-se o valor da differença tt — ir'. 

N'este intuito vamos pois, em primeiro logar, deduzir as ex-
pressões dos instantes das phases do phenomeno para um obser-
vador collocndo no centro da terra . 

Pôde resolver-se a questão empregando as coordenadas ecli-
pticas ou as equatoriaes dos dois astros. Indicaremos separada-
mente o meio de usar d'umas e d'outras. 

Coordenadas eclipticas 

S E . INSTANTES DOS CONTACTOS GEOCÊNTRICOS.— I m a g i n e -

mos o plano da figura 3 perpendicular ao da ecliptica e á linha 
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que, n 'este ultimo, une a terra ao sol no instante preciso da 
conjuncção geocentrica, isto ó, no momento em que Venus e o 
sol tem a mesma longitude verdadeira; e sejam n'esta liypo-
these: S a projecção do centro do sol; F1 \\ a da corda percorrida 
pelo planeta no disco solar, que ó representado pelo circulo des-
cripto em torno de S como centro; CC'o traço do plano da 
ecliptica, e A A ' o d'um plano perpendicular a este e ao de pro-
jecção. 

A posição de Venus no instante Ô da conjuncção será V; e 
concebe-se que, para se dar o phenomeno da passagem do pla-
neta pelo disco solar, é necessário que, n'este momento, a sua 
latitude FS = }, seja menor que o semi-diametro do sol, Visto 
nunca ser muito grande a inclinação a sobre a ecliptica da corda 
descripta por Vénus. 

Se esta inclinação podesse ter um valor considerável, compre-
liende-se que seria possível haver passagens que se eífectuariam 
inteiramente antes ou inteiramente depois do instante preciso da 
conjuncção, sendo, n'esle instante, a latitude X do planeta maior 
que o semi-diametro solar: é o que mostram as figuras 4 e 5, 
em que conservamos as denominações anteriores. 

E na verdade, para haver passagem, basta que a distancia 
de 5 a F Fi seja menor que o semi-diametro do sol, ou antes 
que a somma dos semi-diametros do sol e de Vénus; isto é, deve 
verificar-se a relação 

X cos a < sem. © - ( - sem. á 

e portanto 

sem. © - [ - s e m . £ 
X < > 

cos a 

o que, quando « fosse muito considerável, poderia dar-se sem 
que se realisasse a condição indicada a respeito de X. 

Mas, admittindo que x tem sempre um valor muiio pequeno, por 
ser o mo\imento do planeta em latitude muito menos rápido que 
o de longitude, não pôde com eíFeito dar-se o phenomeno da 
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passagem, sem que no instante da conjuncçâo a latitude de Venus 
seja menor que o semi-diametro do sol. 

Posto isto, se, por meio das taboas dos dois astros, de termi-
narmos um instante 0 em que se verifiquem as duas condições — 
terem ambos a mesma longitude, e Venus uma latitude menor 
que o semi-diametro do so l—,have rá então o phenomeno da 
passagem; e pretendemos obter as expressões dos instantes 
T\, T3 e 7'Í em que um observador collocado no centro da 
terra veria os contactos Fj , F3 e Vrl. 

N'estes instantes as distancias dos centros dos dois astros, são 
evidentemente P a r a e ^ i e s' — s P a r a e ^3» sendo 
s e s ' os semi-diametros de Venus e do sol. Portanto, se obt i -
vermos a expressão geral do tempo T em que Venus se acha 
n'uma posição qualquer V (fig. 3) á distancia A = S V1 do sol, 
bastará, em seguida, fazer na formula A — s' + s, antes e de-
pois da conjuncçâo, para ter as expressões de T\, J\, !3 e T j . 

Supponhamos calculados, para a epocha 6 da conjuncçâo, os 
movimentos horários geocêntricos de Venus em longitude e lati-
tude m e /, e o movimento horário geocentrico m! do sol em 
longitude. Estas quantidades, que se deduzem das taboas dos 
dois astros, devem empregar-se taes como se observariam, isto é, 
affectadas da aberração. 

Considerando implícitos em m, I e m ' os respectivos signaes, 
m — m' e 1 serão as variações horarias da distancia dos dois 
astros em longitude e latitude na epocha Ô. 

Emquanto aos signaes de m e m', vô-se bem que o movimento 
apparente do sol na ecliplica e o movimento real de Venus na 
sua orbita são, na epocha da conjuncçâo, em sentido contrario; 
e portanto, se considerarmos m' positivo, m será negativo, ou 
inversamente. 

Com relação a l, segundo o astro se approxima ou se affasta 
do polo boreal da ecliptica, assim este movimento horário se 
considera positivo ou negativo. 
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Posto isto, tiremos na figura as linhas V D1 e VD respecti-
vamente perpendicular e parallela a C C'. 

Se chamarmos l o tempo que decorre desde a conjuncçâo até 
que o planeta toma a posição V, serão (m — m')t e It as va-
riações em longitude e latitude da distancia dos dois astros, du-
rante este intervallo, suppondo que, n'elle e durante todo o phe-
nomeno, se podem considerar constantes, em primeira appro-
ximação, os movimentos horários m', m e l calculados para o 
instante fJ. 

O triangulo S V D' dará a relação 

A» = (m — m ' ) 2 í 2 + (X + h ) 2 ( 1 5 ) 

que, resolvida em ordem a t, dá 

_ — Il ± v /Ã 2 [ ( m — m ' ) 2 + /2J — X 2 ( m — m ; ) 2 

(m — m')2 I i 

e portanto o tempo T—b -f- < em que o planeta se acha á dis-
tancia A do sol. 

A expressão de t pôde porem simplificar-se introduzindo o 
angulo a de inclinação, cujo valor 

l 
tg a = 

m — m! 

deduzido do triangulo V V D, mostra, por ser constante na 
approximação que levamos, que se deve, com effeito, considerar 
rectilínea a trajectória do planeta sobre o sol. 

Dividindo por l os dois termos da fracção que exprime t, e 
attendendo ao valor de tang a, acha-se immediatamente 

— A ± y/A2 [cot2
 g -f 1 ] — X« COt2 a 

Z ( c o t 2 « - f 1) 
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ou emfim 

—" sen- a + sen a ^ A i — A- cos2 a 
t -

Em vista da hypothese que se fez sobre l, é claro que os va-
lores positivos correspondem a instantes posteriores ao da con-
juncção ¢), e os negativos a instantes anteriores a este. 

Substituindo agora n'esta formula .s-f-s ' c - s '— em vez de 
A, temos, como dissemos, os instantes dos quatro contactos 

— X sen2 a — sen a \/(s - f - s )s — X2 cos2 a 

X sen2 a — s e n a — .s)2 — X2 cos2 a 

l 

(16) 

X sen- a - j - sen a / (s' — -SJ2 — X4 cos2 a _ 

—X sen2 a —I— sen a y fs' —I— s)2 — X2 cos4 a 
7 .{ = O - | 

T2 = G ^ 

I s = O-+ 

2 2 . Temos supposto até aqui que os movimentos horários 
m,l e m' dos dois astros, calculados para o instante 6 da conjun-
cção, conservam o mesmo valor durante todo o phenomeno. Em 
rigor, não é isto exac to ; e, ainda que as variações d'aquelles 
movimentos sejam muito pequenas, durante o intervallo de 6 
ou 7 horas que pôde durar o phenomeno, em todo o caso, con-
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vém saber calcular as correcções correspondentes aos tempos de 
contacto, que provêm da inexactidão d'aquella hvpothese, para 
as applicar, quando se julgar necessário. 

Conhecendo as leis que ligam com o tempo as variações dos 
movimentos horários de Venus e do sol, isto é, as relações 

Wi = Z1Ji, I = foi, m' = f l , 

o caminho, que mais naturalmente parecia offerecer-se para de -
duzir o valor de í, ne s t a segunda approximaçào, à similhança 
do que se faz n'outras questões da mesma natureza, era es tabe-
lecer a equação (15) para o elemento infinitesimo de tempo d t , 
no qual sempre poderão suppôr-se constantes os movimentos 
horários, o que dava 

dA2 = (m — m')2d<2 + (X + í d í ) 2 ; 

substituir depois, em vez de m, l e m' , as suas expressões em 
funcção do t empo; e finalmente deduzir, pela integração, o valor 
de l em funcção de A. Tomando o integral primeiramente entre 
os limites o e s —(— s', teriamos os valores de t\ e <4 ou de 
T\ = b - j - e 74 = 6 + /4, e depois entre o e s ' — s, teriamos 

e /3 ou T 2 = 6 + Z2 e 7 3 - 0 + h-
Mas a pequenez das correcções j T\, J 7'2, J 7'3 e J Trl, que é 

necessário applicar aos instantes obtidos T\, 7 2 , T3 , para ter 
os verdadeiros T\, 7"2, T13 e Ti, torna suficiente a sua deter-
minação approximada por qualquer dos processos seguintes. 

Se os instantes T\, 71
2, T1

3 e T\, determinados na supposição 
de m, l e m constantes, fossem os verdadeiros, as coordenadas 
geocêntricas correspondentes do sol e de Vénus, calculadas 
pelas taboas, deveriam satisfazer á relação geral já empregada 
S F'2 = ò Z ) ' 2 + F f l ' 2 . 

i 
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Portanto, sendo © i a longitude geocentrica do sol, e Mi e Li 

a longitude e a latitude geocêntricas de Vénus, para o instante Ti 

do primeiro contacto, deveria verificar-se a relação 

( O 1 - J f 1 ) H I i i = H s ' ) 8 (17) 

Sendo porém o instante T i somente approximado do ver-
dadeiro, esta relação não se verificará completamente. A fim de 
calcular então o tempo verdadeiro da pliase, abstrahindo dos 
erros tabulares, bastará deduzir das taboas as coordenadas geo-
cêntricas do sol e de Venus para instantes muito vizinhos de Ti, 
até encontrar dois muito proximos Ti-^h e Ti-]- h', para os 
quaes sejam respectivamente 

( © ' , — J f , ) « + £ ' , * < ( Í + »')*, 

( © " , — J f ' 1 ) » + l Y > ( « + «')4> 

e determinar depois pela interpolação o instante T i S T i que 
satisfaz á equação (17) . 

Do mesmo modo se corrigiriam T1, T% e 1\. 
De passagem notámos já, e advertimos de novo que, não 

obstante os tempos, assim correctos, serem suficientemente ap-
proximados para o fim que se tem em vista, o qual é obter 
epochas muito próximas dos instantes das phases, observadas da 
superfície terrestre, não deverão, ainda assim, julgar-se exactos, 
attendendo aos erros das taboas d'onde se tiram os elementos 
que entram em (17). 

Poderia evitar-se a interpolação, determinando as correcções 
S T por approximações successivas. 

Com efieito, chamando ainda Q 1 , M i e L i as coordenadas geo-
ceiUiicus dos dois astros calculadas paia a epocha T1, e calcu-
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lando egualmente para a mesma epocha os movimentos horai us 
correspondentes m!j, m\ e l \ , teremos exactamente, abstrahindo, 
como ha pouco, dos erros tabulares, 

[ 0 1 - M x + («tj — Jti1
i) S Txf + [Lx + Ix á r , j » = ($ + S ' ) s 

d'onde se tira 

n = ( « + ' O * — ( Q i - ^ i ) ' -
1 2 ( m , - « ' , ) ( © , — M x ) - a / j ^ + K » , — m ' , ) « + / , t I i r f 

que por uma, ou, quando muito, duas approximaçòes successivas, 
dará o valor da correcção S Tx, sufficientemerite approximado. 

Em resultado vê-se portanto que, com as coordenadas ecli-
pticas geocêntricas do sol e de Yenus, podem calcular-se, pelas 
formulas anteriores, os instantes 

T1 = T1 + * Tu r 2 = r 2 + j 

T3=T9 +Z T3, T1 = T1 + ZTi 

em que um observador, collocado no centro da terra , observaria 
as phases principaes que offerece o phenomeno das passagens de 
Venus pelo disco solar, isto é, os quatro contactos dos dois astros. 

S 3 . INSTANTES DOS CONTACTOS A P P A H E N T E S . — O s t e m p o s 

T"\, T'%, T1
3 e T1'4, em que um observador, collocado na super-

fície da terra , vê as quatro phases do phenomeno, pouco dif-
lerem, como já notámos, dos tempos T\, 7'g, T3 e T\ das mesmas 
phases para o centro, calculados pelas formulas dos números an-
tecedentes : as differenças são da ordem da differença das paral-
laxes dos dois astros, que é muito pequena, al tenta a pequenez 
da sua distancia mutua, comparada com as distancias á terra. 
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Deduzir e m funcção d a differença das parallaxes — a s 
pequenas correcções S T\, è T 2, £ T'a e S T4, que é preciso appli-
car aos tempos dos contactos geocêntricos para ler os tempos 
dos contactos apparentes, é o objecto de que vamos occupar-nos 
agora. 

Consideremos a correcção S T\ do primeiro contacto externo; 
e tudo o, que dissermos com relação a ella, se applicará ás outras 
» TJi, ,¾ T1

3 e 8 T\. 
No muito pequeno intervallo l T\ podem, sem erro sensível, 

julgar-se constantes os movimentos horários m'\, i«t e » do sol e 
de Yenus em longitude e latitude, calculados para o instante T \ . 
E por isso, sendo ainda Q 1 , M\ e L\ as coordenadas eclipticas 
geocêntricas dos dois astros n'este instante, as da mesma es-
pecie, relativas ao instante T"\ = T\-\-§T\, serão: 

©i + m ' i j r i , M i + m i 8 Tu L 1 + l i * T i ; 

ou, com mais exactidão, 

Oi + m'iSTx+x', Mi + mtiTx+x, L i + h i T t + y , 

se at tendermos aos erros tabulares x', da longitude do sol, e x 
e y, da longitude e latitude de Vénus. 

Se não Iosse o elfeito da parallaxe, estas coordenadas, que 
assignam precisamente os logares do sol e de Vénus, vistos do 
centro da terra no momento T ' \ , marcariam também as posi-
ções dos me-mos astros n'esse instante, para o logar da super-
fície considerado. 

A fim de obter estas ultimas, bastará portanto junctar ás primei-
ras o efteito da parallaxe no sentido de cada uma d'ellas, o que dá 

01 -J- mi S T1I - j - íc ' -J- a ' . . . . longitude apparente I 

- f - j i ' . . . I a t i tudeapparen te j 

Mi -J- mi S Ti -J- x -J- a longitude apparente I 

L\ -J- /i Ò T'i -J- y -J- 3 latitude apparente \ 
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chamando a, 3> a', P' as parallaxes dos dois astros no sentido 
das coordenadas respectivas. 

Applicando agora, com estes elementos que se referem ao 
instante apparente T'\ do primeiro contacto, a relação geral 
deduzida do triangulo S V D' e de que já nos temos servido, 
obtem-se 

í [ J f i — © ! + ( m i — m ' i ) i F i + ( « — a ' ) + * — z ' ] 2 

( + [ ^ + ! , ^ , + ( p - p o + y p 

designando por e o erro commettido em s - ) - s \ pela incerteza 
que ha na determinação precisa dos semi-diametros. E substi-
tuindo por a, «' e (¾' as suas expressões 

P = — i t f s e n A c o s Li— cos a sen Li cos ( í > — M i ) ] = — ki:\{ 18) 

a' = — T c ' c o s Asen (íl— O i ) = — h'it', 

P' = — ir 'sen A= — k'is' , 

onde 11 e A representam a longitude e latitude do zenith, 
vem 

a 

[M1-OrHtn1- m' t ) J F 1 - ( t a — h ^ j + x — x ' ] * j 

+ [Li +I1 í T1 - ( / c t c - k' TC') -f j/]2 j 

( 1 9 ) 

As expressões (18) representam simplesmente os effeitos da 
parallaxe sobre as coordenadas geocêntricas (Mu L\) e (©i> 0) 
de Venus e do sol, tiradas das taboas para o instante T'\. 
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Rigorosamente deveríamos substituir por o, 3, a' e 3' os effei-
tos da parallaxe nas coordenadas geocêntricas dos mesmos astros 

(JZ1 + Hi1 S T 1 + L 1 + h * T 1 4 . y), ( © , + m' , S T r
1 + z \ 0 \ 

que se referem ao instante T n e se acham correctas dos erros 
tabulares. Desprezamos portanto os effeitos da parallaxe sobre 
os movimentos horários W1, J1 e m'\, e sobre os erros x, y e x', 
provenientes da imperfeição das taboas. 

A pequena influencia da parallaxe nos valores d'estes erros, 
geralmente muito pouco consideráveis, de \e na verdade ser insen-
sível. Não acontece porém o mesmo com os movimentos horários, 
porquanto a differença d'estes movimentos observados do centro 
da terra para os observados da superfície é da ordem das paral-
laxes. No emtanto, como taes differenças deviam ser multiplica-
das por S 7"i. que, segundo vimos, é da mesma ordem, não po-
deriam provir d'ahi senão termos da segunda ordem das paral-
laxes, que se desprezam em virtude da pequenez d'ellas. 

Pôde portanto julgar-se suficientemente approximada a equa-
ção (19) a que chegámos. 

Notemos agora que, no instante T'\ ao qual se refere esta 
equação, e durante todo o phenomeno de que nos occupamos, a 
distancia angular entre os dois astros é pouco considerável, e 
assim serão muito pequenas também as differenças das suas 
coordenadas. Vè-se portanto que h e A', bem como k e k', pouco 
differeni entre si, podendo por isso, com approximação sufliciente, 
tomar-se h! (* — ir') e k' (« — «'), em vez de h* — h1 e de 
k * — lc'ir', o que transforma a equação precedente em 

( [ J Z 1 - © ! + ( W 1 - J n f
1 ) *Ti—A'(« — * ' ) + * — x ' f 

[ s + s ' + a M 
( + [ L 1 - I - / , ^ r 1 - A ' ( — « ' ) + 

Finalmente, desenvolvendo os quadrados, desprezando as se-
gundas potencias das pequenas quantidades A', /.-', x, x', y, s e & T'\, 
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e at tendendo â condição (17), á qual devem satisfazer as coor-
denadas geocêntricas © j , M\ e relativas ao instante geoceu-
trico T | , acha-se 

[M1-Q1)[*'(.-^)-(x-x>)] ^L1 [#(.-,')-,/] 
1 W-Ol){ml-m\)+Llll 

Se fosse porém requerida maior approximação, não se fariam 
aquelles desprezos, e resolver-se-ia a equação por duas approxi-
niaçòes successivas, como fizemos relat ivamente a * T\. 

Os valores <2 e A da longitude e lati tude do zenith, que en -
tram em h' e k', podem obte r - se pelas formulas conhecidas da 
transformação das ascensões rectas e declinações em longitudes 
e latitudes, at tendendo a que são 

A R. zenith — A R. sol ang. hor. sol 

D C. zenith — lalit. geogr. do logar ; 

ou por meio das taboas do nonagésimo, isto é, do ponto da 
ecliptica mais elevado acima do horizonte, as quaes dão, para 
cada instante, a distancia zenithal e a longitude do mesmo ponto, 
que são respectivamente eguaes á latitude e longitude do zenith. 

Em rigor vê-se bem que, para ob le r í> e A por um ou outro 
meio, devia conhecer-se o tempo 7"'i = T1 \ - f - í T'\ a que se 
referem estas coordenadas: a t tendendo porém A pequenez de 
J T'i, pôde primeiramente tomar-se T\ em vez de T'\; e depois, 
se assim fôr necessário, usar, em segunda approximação, do va-
lor achado de T"\. 

Formulas analogas a (20) darão as correcções & T i , * T13 e 
s T i e portanto os tempos T1

i, T1
3 e T ^ das outras phases do 

phenomeno. 
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341. Visto que o instante 6 da conjuncção tirado da epheme-
ride, como dissemos no n.° 21 , é contado do meridiano para o 
qual ella se acha calculada, serão também contados do mesmo 
meridiano os tempos dos contactos apparentes T\, T1

i, T1
3 e T11

i, 
deduzidos de ¢) por meio das correcções respectivas: 12, <3 e Ii, 
calculadas 110 mesmo n.° 21 ; J T1, <$ Ti, J T3 e J Ti, calculadas 
no n.° 2 2 ; e S T1, J T12, J T1

3 e J T i , que acabamos de determi-
nar. Se, por exemplo, se usou das ephemerides astronómicas 
de Coimbra, os valores de T'\, T11

i, T1
3 e T1

i, deduzidos das 
formulas antecedentes, representarão tempo médio de Coimbra. 

Para ter os tempos locaes correspondentes, isto é, os instan-
tes dos contactos 1\, /2, J3 e T1, contados do meridiano do logar 
da observação, é necessário subtrahir de T\, T1

i, V3 e T1
i a 

longitude G d 'este, referida ao meridiano da ephemeride, con-
tada de oriente para occidente e convertida em tempo. 

Portanto os instantes locaes dos quatro contactos serão final-
mente 

í [fc' — « ' ) — (ac — 

/1 = Vi — G - I - fí f s - U s " ) 

I i = T i - G + 

L1 

A i [/l ' ' (t: — * ' ) — ( J f - S F i ) ] 

i i n y i k t > \ i l l f ^ i s ' - s ' n 
1 + J h [ k (ir — *') — y ] - \ 

A3 [h>" (w — u') — (x — x')] 
(21) 

Ailh1'" [n — TI') — (x — x')} 

1,.= T i - G + J B ) _ _ + 8 , ( , + , . ) , 
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chamando / o erro , analogo a e, commett ido em s' — s, e fa-
zendo 

M1 - Q1 
-

(Mi — O 1 ) ^m1 — m\) + L1 li 

_ La 

Bl _ ( J Z 1 - O O i w M - m'l)+Ll h ; 

e similhantemente com relação a e Ih, ^3 e B3, Arl e B^. 
Nas outras estações serão respectivamente os mesmos os va-

lores dos ^ e T ? , que se re fe rem a cada um dos tempos geocên-
tricos Ti, r'2, T3 e Trl, assim como as incógnitas x — x ' , y , te y, 
por serem insensiveis as suas variações durante o phenomeno: 
mudarão porém os valores das longitudes G e dos coefficienles 
bl e k' das parallaxes. 

8 5 . DBDUCÇÃO n o VALOR O A DIFFERENÇA I R — R DAS PARAL-

LAXIÍS. — Se poderem formar-se tantas equações (21) relativas a 
uma ou a muitas estações, quantas forem as incógnitas que n'ellas 
entrarem; como uma d 'estas é a differença ir — ir', que se p r e -
tende determinar , a resolução das mesmas equações dará im-
mediatamente a solução do problema. 

Ora, suppondo conhecida a longitude G da estação a que se 
applicarem as equações (21), cm cada uma d elias entrarão quatro 
incógnitas, que são ir — r.', x — x', y e e ou y, e portanto cinco 
no systema completo. D 'es te modo, ainda que n u m a estação se 
podessem observar os quatro contactos 7j . /.3, I3 e /4, não seriam 
suficientes estes elementos para resolver o problema, pois que 
haveria cinco incógnitas e quatro equações sómente. E pois in-
dispensável fazer as observações em mais d 'uma estação. 

Por outra par le , dos quatro instantes 7 | , 1 2 , 1 3 e 7$, relativos a 
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cada estação, sómente os dois /» e que correspondem aos con-
tactos internos, é que, em geral, podem obler-se com a precisão 
requerida, quando não haja alguma circumstancia eventual, que 
torne impossível a observação de qualquer d'elles. 

Alguns astronomos modernos têm procurado meios indirectos 
de obter os instantes l\ e /4 dos contactos externos, do que 
opportunamente ciaremos noticia; mas estes processos, ainda 
quando chegassem a attingir a precisão requerida, não poderiam 
empregar-se no tempo de Halley, no qual eram completamente 
desconhecidos. Não contando pois com elles, o maior numero de 
equações (21), que se poderão esperar das observações feitas 
em Í estações, é 2 i. 

Além d'isto, a grande dilficuldade que ha na determinação 
exacta das longitudes, em estações onde faltam os meios ne-
cessários para obtel-a, faz que raras vezes se alcancem valores 
de G que possam adoptar-se com segurança. E esta difficuldade, 
que subsiste ainda hoje, seria bem maior no tempo d l í a l l ey . 
Considerando pois também desconhecidas as i longitudes das es-
tações de observação, teremos, ao todo, 5 - j - i incógnitas nas 
equações (21) que se tiverem formado. 

Por tanto, no caso mais favoravel, isto é, quando podessem 
formar-se 2i equações (21), seria necessário que, pelo menos, 
fossem cinco as estações, pois que então seria dez o numero das 
incógnitas e o das equações formadas. 

Mas, em geral, como a observação precisa dos contactos de-
pende de muitas circumstancias accidentaes, raras vezes se pode 
esperar que, em todos os logares, tenham sido observados os dois 
contactos internos; o que augmenlará o numero das estações 
necessarias, e portanto o das incógnitas o -f- i e o das equações 
a r e sohe r . 

Halley evitou o grande trabalho e difficuldadcs, que este pro-
cesso exigia, d'um modo muito simples, como vamos ver. 

METHODO DE HALLEY. — Se em duas es t ações X e Y 

se observarem os mesmos dois contactos, geralmente os dois 
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internos, teremos, attendendo ao que se disse no fim do n 0 2 4 , 

— it1) — [x — «')] 

h = T t - G + { ' J h ( I i s ) y 

+ B 2 [r (w—*')—arj—f— 

X..Ú 

Li 

A9{h'» (TC — TC') — (X — « 0 1 

I I Jl2 í V (« — «') — (« — as')] 

/ W 2 - G ' + , , B%(s' — s) y 
j + f i í [ A ' , ( , — , ' J — j,]-} 

Ir.. 

J Í ( T C - T C ' ) - ( « - « ' ) ] 

donde se deduzem os valores H=I3— Z2 e H1=I1
3 — / ' 2 da 

duração das passagens: 

II= 
\ T3 — T\ + (ic — TC') [A3 h'" — A2 h" + B3 k"' - Z?2 k' 

«3 I h 
(A3-A2) ( x - x ' ) - { B3-Bi) y + ( s ' -- s) y ( -L 
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H= 
I - ( J 3 - J i ) ( * - * ' ) - ( í r W r H H ^ ( ¾ - § ) ' 

cuja differença dá 

- ^ 3 (fc"' — — (fc" — fc"t) " 

— k"\) — Bi [k" — F 1 ) . 

e portanto 

H-H' 

A3{h'"—h'\)—Az[h"—h\) B^fk"1—Wn
1)—Bz{k"—k'\) 

(22) 

Temos pois a formula que dá a differença das paral laxes« — 
de Yenus e do sol, expressa na differença H — H 1 das durações 
da passagem de Venus pelo disco do sol, obtida pela observação 
dos dois contactos internos em duas estações. 

Em virtude do que dissemos relativamente aos contactos ex-
ternos, é, com effeito, aos dois internos que se applica geral-
mente o methodo de Halley; mas em theoria, pôde applicar-se 
a quaesquer, comtanto que sejam os mesmos dois em ambas as 
estações. Em todo o caso a differença U — H' será a dos tem -
pos que decorrem entre as mesmas phases, observadas nos dois 
logares. 

Em quanto ao calculo do denominador, é sufficiente o que fica 
exposto nos n.0 ' anteriores. 

Com o valor de * — deduzido da observação por meio 
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de (22), e com o valor calculado de , é fácil obter final-
re 

menlo r' e depois iro-
Com eííeilo, sendo, na epocha da observação, r e /? as di-

stancias de Venus e da terra ao sol, referidas ao valor médio 
d'esta ultima, o que dá R— r = p para distancia de Venus á 
terra, ou, mais rigorosamente, calculando o como indicámos no 
n.° 9, teremos a relação 

TC R 

7 = 7 ' 

a qual, combinada com D = i r — ti', dará 

(23) 

e por conseguinte o valor da parallaxe horizontal media 

no = R (24) 

3 9 . Não attendendo aos erros tabulares, é claro que a p re -
cisão do valor de no, assim determinado, depende da exactidão 
com que D se deduziu da observação por meio de (22) ; bem 
como a precisão d 'este valor de D resulta da exactidão do valor 
obtido da diíFerença H — H1 da duração das passagens nos dois 
logares, isto é, da perfeição com que se tiverem tomado os 
instantes dos contactos. 

Mas notemos que, quanto maior fôr aquella differença, que é 
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o numerador da fracção (22j , lauto maior será também o deno-
minador, por ser D uma quantidade fixa, isto é, independente 
das posições dos logares considerados; e é claro que, quanto 
maior fôr o denominador, tanto menos influirá em D, e portanto 
em ico, qualquer erro commettido no numerador H — H ' . 

É mesmo fácil provar que o erro relativo de -<) é egual ao 
erro relativo commettido em H — H ' . 

De facto, chamando i e Q os dois lermos da fracção (22) , e 
attendendo ás equações (23) e (24), temos 

e portanto 

R 9 ^ . TCO „ . 

STCO S« 

7C0 i 

que é a expressão do que dissemos; sendo assim S ^o tanto 
menor quanto maior fôr i. 

Devem pois escolher-se os dois logares de sorte que as dura-
ções da passagem do planeta sobre o sol, observada d'elles, 
diffiram entre si o mais possivel. 

3 8 . METHODOS DAS EQUAÇÕES DK CONDIÇÃO E DE DE L ' ISLE. 

— N o methodo de Halley, somente se aproveitam, como acaba-
mos de ver, as observações analogas feitas em estações conju-
gadas, a fim de eliminar as longitudes : mas, se poderem obter-se 
valores d'estas que mereçam confiança, haverá, em todas as 
equações (21) que se formarem, só as cinco incógnitas que apon-
támos no principio do n.° 25 ; e combinando então essas equações 
pelo methodo das equações de condição ou pelo dos menores 
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quadrados, como fizeram Encke e PovvaJky, poderão deduzir-se 
das equações resultantes os valores das mesmas incógnitas e por-
tanto de — is'. 

Finalmente, se em duas estações de longitudes conhecidas G 
e G1 se observar o mesmo contacto, as equações (21) corr re-
spondentes, nas quaes os A e B são os mesmos, darão, pela sua 
differença, 

h—I1
i=G- GJrAi (*—n'){h"— ( ^ - t v ' ) ( F - F 1 ) 

e portanto 

- / 2 + G - Q T 2 + G ' ) 
M (h" — h"\) Bi (k" — k"\) 1 ' 

onde Z 2 - | - G e Z 2 - J - G ' representam os tempos da phase obser-
vada nas duas estações, contados do meridiano da ephemeride. 

É o methodo de 1'Isle, applicado ás coordenadas eclipticas, 
do qual, bem corno do das equações de condição, fallaremos mais 
desenvolvidamente ao resolver a questão por meio das coorde-
nadas equatoriaes, no que vamos entrar . 

Coordenadas equatoriaes 

3 » . INSTANTES UOS CONTACTOS G E O C E N T K I C O S . — S e j a m S 

e F (fig. 6.) as posições geocêntricas do sol e de Venus na 
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esphera celeste, para lima epocha 0 próxima do instante da con-
juncçâo verdadeira em ascensão recta, P o polo e E E o equador, 
e imaginemos traçados o arco S V de circulo máximo, que é a 
distancia dos dois astros, e os círculos horários d'elles PSs 
e P Vv. 

Tendo deduzido da ephemeride, calculada para o meridiano 
donde se conta a epocha 0, a ascensão recta e declinação ver-
dadeiras de Venus a e e as do sol a' e X1 para a mesma 
epocha, o triangulo P V V, no qual designamos por Q e I S O u — Q 1 

os ângulos em S e V, dá (Delambre, Resumo de Astronomia, 
Lie. iv, n.° 61) as formulas 

sen i A sen ! « ? + < ? ' ) = s e n 1 (« - a') cos í + j 

1(26 

sen ^ A cos ^ (Q -f Q')= cos ( a — a ' ) sen í (òN — 8) 

que, por ser 6 muito proximo do instantes da conjuncçâo, sâo 
ainda sufficientemente exactas sob a fórma 

A sen />=(<* — a') cos (& - j - 8') 
I 

(27) 

Acos /> = £ — £•' 

designando P a semi-somma -jr ( Ç - j - Q')> 
£ 

Como, durante o phenomeno da passagem de Yenus pelo disco 
solar, a distancia A dos centros dos dois astros fica sempre menor 
que o semi-diametro do sol, cujo valor médio é de 16' pouco 
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mais ou menos, as equações approximadas, que acabamos de 
formar, serào practicamente exactas para lodos os instantes 
da passagem, incluindo os dos quatro contactos geocêntricos 
Ti, Tit T3, T1. 

Appliquemol-as pois ao instante T1== 6 —[— C d'um dos conta-
ctos externos, nos quaes é A = s —J— s', designando ainda s e s ' 
os semi-diametros de Yenus e do sol. 

Sejam p e q os movimentos horários de Venus em ascensão 
recta e declinação, e p' e q1 os do sol, calculados para a epocha G 
por meio das taboas dos dois astros, ou tirados das epheme-
rides: p — p' e q — q' serão respectivamente as variações hora-
rias da distancia entre os astros, para a mesma epocha, também em 
ascensão recta e declinação. Portanto, suppondo, por emquanto, 
que estes movimentos horários se conservam constantes durante 
todo o phenomeno, serão 

« — «' + (p — p')t e 

as differenças de ascensão recta e declinação dos dois astros no 
instante T. I 

Gom estes elementos, e chamando So valor de P = - ( Ç - j - Ç ' ) 

n'esta epocha, as equações (27) , applicadas a ella, dão 

(« + s>) sen 5= ( a - a ' ) cos 1 (J + S') + í {p - p>) cos i (i + S') 

(« + «') cos.S' = ,J — + — qV 

5 
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ou, mais simplesmente, 

(s 4 " sO sen 5 = A sen P -f- n < sen N 

(s 4 " sO c o s S= A cos P 4 - n t cos N 

(28) 

em virtude das mesmas equações (27), e fazendo, analogamente 
a ellus, as hypotheses 

onde n e N representam evidentemente o movimento horário 
de Venus na sua trajectória sobre o sol e a inclinação d'esta 
sobre o circulo horário, visto serem os segundos membros os 
movimentos horários relativos dos dois astros no sentido do pa-
rallelo e do circulo horário. Considerando n sempre positivo, o 
signal será dado pelo valor de N. 

Se nas equações (28) se substituem os valores de A, P, n e N 
determinados por meio de (27) e (29) , só ficam nas mesmas 
equações as incógnitas S e t, que poderão portanto deduzir-se da 
sua resolução. 

Eliminando i entre ellas, obtem-se, com effeito, o valor de 
S pela formula 

n sen N=(p — p1) cos — (J 4 - J') 
1 

(29) 

n cos N=q—q1 

sen {S—N) 
A s e n ( P - A r ) 

1 4 - « ' 
(30) 
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a qual, por terem P e N, valores fixos, relativos á epocha f», 
dá para S — N dois valores que diíferem entre si de 180°. 

Depois a somma das mesmas equações, multiplicadas respec t i -
vamente por sen N e cos N, dá t pela relação 

t = — - cos (P — N) 4- cos IS—N)... (31) , 
n n 

correspondendo a íj aquelie dos dois valores de S — iVque torna 
t negativo, e a <4 o que o torna positivo. E, mudando s -J- s' em 
S1 — s, teremos a formula que dá os valores de Ii e <3 corre-
spondentes aos instantes dos contactos internos Ti e TV, adver-
tindo que a mesma mudança, feita na formula (30), dá outros 
dois valores de S — N, diversos dos que se deduzem d'esta, 
mas diíferindo também entre si de 180°. 

Portanto, fazendo 11a formula (30) sen (5 — iV) = s e n | , isto 
é, S — N= ty ou S — N= 180 ' — ijí para os contactos e x t e r -
nos; e egualmente sen (S — N) = s e n (<(/) na formula que deriva 
d e s t a pela mudança de s - J - s ' em s' — s, o que dá 5 — N = ( t y ) 
ou S — i V = f 8 0 ° — ( < ] / ) para os contactos internos: teremos 
finalmente os instantes das quatro phases geocêntricas 

s -J- s1 

cos d» c o s i / ' — N) 
11 

Ti = D-5 - cos (d.) — — cos (P — N) 
n n 

73 = 6 4 cos (¢) — — cos (P — N) 
n n ' 

Ti = S -J- cos 4 — — cos IP — N) 
n n 
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3 0 . As formulas (30) e (31) foram deduzidas na hypothese 
de poderem considerar-se constantes, durante todo o pheno-
meno, os movimentos horários p, q, e p', q' de Venus e do sol 
em ascensão recta e declinação, calculados para a epocha Ò. 
Portanto, ainda que se considerem as equações (27) praticamente 
exactas em todos os instantes da passagem, e se abstraia dos 
erros tabulares, os valores de S e t, calculados pelas mesmas 
formulas, serão apenas approximados, em virtude d'aquella hy-
pothese, que não é rigorosa. Querendo levar mais longe a 
approximaçâo, será pois necessário at tender ás variações dos 
movimentos horários durante o phenomeno. 

Parece-nos que pôde conseguir-se isso, como vamos mostrar, 
por processos analogos aos que se empregaram (n.° 22) relati-
vamente ás coordenadas eclipticas. 

Se os valores de S e t, calculados por meio de (30) e (31), 
fossem os que correspondem exactamente ao instante do con-
tacto, as equações (27), substituindo n'ellas por a, J, a ' e J ' os va-
lores a i , J i , e das ascensões rectas e declinações de Venus 
e do sol, tirados das taboas para o instante calculado T= 6 - J - f , 
deviam dar para A o valor s - f - s ' , e para o valor de S já 
calculado por meio de (30 J. Não acontecerá porém assim, em 
virtude da hypothese inexacta d'onde se partiu. 

Mas, tirando então das taboas os valores de a, J, a' e J' para 
epochas muito próximas do instante T calculado, determinando, 
com cada um d'estes systemas de valores, os correspondentes de A 
e P por meio de (27), e procurando finalmente dois d'estes sys-
temas que, correspondendo a epochas muito visinhas T-J- h e 
T - \ - K , dêm respectivamente 

será fácil obter depois pela interpolação o verdadeiro valor 
7'-J- J T= T relativo ai = s + s' 
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Do mesmo modo se corrigiriam os instantes dos contactos in-
ternos. 

O valor correspondente de S, que será o verdadeiro, não 
coincidirá também com o deduzido de (30), embora este seja 
independente de t, pois que a formula (30), tirada das equa-
ções (28) como a (31), suppôe, por isso, egualmente a constân-
cia dos movimentos horários. 

Poderia também calcular-se a correcção S T por meio de appro-
xiinações successivas. Com elfeito, cm virtude de (27) , temos 
exactamente 

( s ' ± s ) s e n 5 = = [ « 1 — » ' t + ( p t — p \ ) S ? ] c o s -
» ^ 

{tf ± t) cos S = Z i - òvi + (qt — 91) S T 

sendo ainda «j , a ' j , Si e os valores das ascensões rectas e de-
clinações de Yenus e do sol, tirados das taboas para o instante T 
deduzido de (31), e p j , p ' j , q\ e q' os valores dos movimentos 
horários correspondentes, calculados para o mesmo instante. 

Desenvolvendo o coseno que entra na primeira d'estas equações, 
desprezando no desenvolvimento as segundas potencias de S T, 
e fazendo, para simplicidade, 

* = ( « ! — « ' l ) c o s i ( > i - H ' l ) , 

í ( P t — P ' i ) cos 

Y= J 

( - J — a ' i ) (?t + 9'i) sen i {*i + *'i) 

X' = *i-»'i, Y' = qi-q'i, 
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o systema das duas equações t ransforma-se em 

( s ' ± s ) s e n S = X + YtT 

( s ' ± s ) cos 5 = X ' + F i T 

as quaes, quadradas e sommadas, dariam por approximações suc-
cessivas o valor de S T, mediante a formula 

„ T== (*'±>)*-( X* +X*) 

' 2 (X Y + X' Y') + ( F i + F ' 2 ) » T 

e depois 5 por qualquer d elias. 

3 1 . INSTANTES DOS CONTACTOS A P P A R E N T E S . — P r o c u r e m o s 

agora as correcções S F 1 , S T i , S T s e S Tti que é necessário 
applicar aos instantes dos contactos geocêntricos T\, T i . T$e T1

1, 
calculados como acabamos de indicar, para te r os dos contactos 
apparen tes T"\, V i , T"3 e T\. 

Sejam, em geral , 7 e -J os instantes da mesma phase do phe-
nomeno para o centro da terra e para um logar da superfície, e 
A a distancia dos centros dos dois corpos que caracterisa a phase. 
No instante a distancia geocentrica será A' = A+ SÃ, r e -
presentando por S A a variação de A no intervallo de tempo 
-J — T = ST . E como este intervallo é sempre muito pequeno, 
em virtude da pequenez das paral laxes, não se commet te rá erro 
sensivel suppondo 11'eIIe uniforme a variação da distancia : t e r e -
mos pois 
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donde 

J r = 
d A 

Tt 

(32) 

Para obter a expressão das correcções J T, que convertem os 
tempos dos contactos geocêntricos T' nos dos apparentes T'', 

basta portanto deduzir as de A' — Ae , applical-as aos ins-
dl t 

tantes T já determinados, e substituil-as depois em (32) . 

3 3 . Derivando em ordem a t as duas equações (27), temos 

sen P - f - A ^ - cos P = (p — p') cos -i- (*-( -* ' ) 
dl d t í 

d A d P . 
cos P — A - r - sen P = q — q 

dt dt 7 * 

ou, fazendo a hypothese (29), 

d A d P 
— - sen P 4 - A -r— cos P = n sen Ar 

dt ^ dt 

dA d P „ 
c o s P — A s e n P = n c o s A 

dt dt 
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Eliminando agora — entre estas equações, vem immediata-
d t 

mente 

— n cos [P — N) = n cos w 

fazendo P — N= a. 

O valor de —-, calculado por meio d'esta formula com os de 
a t 

n, P e N relativos aos instante T da phase geocentrica, que se 
considera, é pois o que deve substituir-se em (32) para ter a 
correcção A T. 

Note-se bem que este angulo w não é o angulo ^ que entra 
nas expressões de T1 , 7 \ , T3 e T4. Aqui, para cada uma das 
quatro phases, teremos valores particulares de n e & = P — N1 

determinados por meio de (27) e (29) com os valores corre-
spondentes de A, a, S, a', p, q, p' e q'. 

3 3 . Passamos agora a deduzir a expressão de A' — A. 
Chamando z e z' as distancias zenithaes verdadeiras de Yenus 

e do sol, relativas ao instante t' e ao logar da observação, cujas 
longitude e latitude designaremos por Ge '„ e representando 
por „ e „' as parallaxes horizontaes equatoriaes dos dois corpos 
n'esta epocha, sen r, sen z e sen J sen z', ou w s e n z e « ' s e n z ' , 
em . vista da pequenez de w e serão as parallaxes dos dois 
corpos em distancia zenithal. 

Posto isto, sejam (fig. 7 ) : Z o zenith do logar, S e S1 as po-
sições geocêntricas de Venus e do sol e s e s' as posições appa-
ren tes ; e designemos respectivamente por 180° — K e K ' os 
ângulos Z SS1 e Z S' S. Os pequenos augmentos Ss e S1S1 das 
distancias zenithaes z = Z S e z =Z S' serão os eíTeitos « sen z 
e 15'sen z' da parallaxe, que poderão, sem erro apreciavel, consi-
derar-se diíTerenciaes. 
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Ora, d'um triangulo, cujos lados são a, b, c, e A, B, C os ân -
gulos, tira-se facilmente a relação differencial muito conhecida 

d a = d b cos C-J - d c cos B -J - sen b sen CdA. . . . (33) 

mediante as relações fundamentaes 

i 

cos a = cosb cos c - J - sen b sen c cos A 

cos b = cos a cos c - J - sen a sen c cos B 

cos c = cos a cos b - J - sen a sen b cos C 

differenciando a primeira; substituindo depois, no coeficiente de 
db, as expressões de sen c cos A e cosc tiradas da primeira e da 
terceira, e no coeficiente de d c, as de sen b cos A e cos b tiradas 
da primeira e da segunda; attendendo a sen A sen c= sen C sen a; 
e finalmente dividindo pelo factor commum sen a. 

Fazendo pois no triangulo Z S S ' 

db = it sen z, dc = n' sen z' 

e por conseguinte 

da = A — A' e d A=O 

visto ser nulla a parallaxe em azimuth, teremos, segundo (33), 

A — A' = — Tt sen z cos K-J- n' sen z' cos K1 . . . (34) 
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Resta portanto accommodar esta formula ao calculo por meio 
das coordenadas equatoriaes, que estamos empregando. 

Seja (fig. 7) S0 o meio de S S' e designemos por S0 a distan-
cia zenithal Z S0 d 'este ponto, e por K0 o angulo Z S. O trian-

gu lo S Z S0 dá immediatamente 

1 I 
c o s z f t = c o s — A c o s z — s e n — A s e n z c o s K 0 2 2 

1 1 . 
c o s z = c o s — A c o s s 0 - ) - s e n — A s e n z0 c o s K0 

d'onde 

1 1 
sen z cos K= — cos z0 sen — A - J - cos —A sen z0 cos ZiT0; 

e egualmente se tira do triangulo S1 Z S0 a relação 

1 1 
sen s ' cos K' = cos z0 sen —A -J - cos — A sen s 0 cos A'( 

Jt •o-

Substituindo em (34) estas expressões, vem 

A — A' = (« -f- *') sen — A cos z0 — (« — «') cos A sen s 0 cos K0 
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Dá-se a esta expressão uma forma muito simples, fazendo 
nella as hypotheses 

(w-j-Tr')sen—- A = g sen y 
á£t 

(ir — ff') cos — A = g cos 

(36) 

que a transformam em 

A — A ' = < / (sen y cos Z0 — cos y sen Z0 cos K0); 

e, como a expressão que fica dentro do parenthesis é, com 
signal contrario, a do coseno do lado d u m triangulo, no qual 
são K0 o angulo opposto, e 90° -f y e z0 os outros dois lados, 
isto é, o coseno do lado Z O = X do triangulo Z OS0, onde 
suppomos O S 0 = 9 0 ° y , teremos emfim 

A — A' = — g cos X. (36) 

Antes de passarmos adiante, notaremos que esta formula 
encerra uma propriedade notável, e de summa vantagem na 
escolha das estações, como veremos opportunamente. Deve-se a 
Lagrange esta simplificação da formula, e a consequência impor-
tante que d'ella se tira e que se resume no theorema seguinte : 

N'uin dado tempo, a distancia apparente dos dois corpos 
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celestes é a mesma para todos os logares da superfície da terra 
que têm o mesmo valor de 1, isto é, para todos os logares cujos 
zeniths ficam situados n u m circulo descripto em torno de O como 
polo, e com uma distancia polar Z O = / . 

3 4 . Das relações (35) tira-se com facilidade 

g i = It8 *'2 — 2 Tt n' cos A 

ou, com sufficiente approximaçào, 

(37) 

Por outra parte, sendo P (fig. 7) o polo, o triangulo POZ dá 

cos \ = sen <p sen D cos ç cos D cos [A — Q • • . (38) 

chamando i e f l a ascensão recta e a declinação geocêntricas do 
ponto O, e £ e <p as de Z. 

O conhecimento de suppondo determinados £ e <p, fica pois 
dependente da determinação das coordenadas equatoriaes A e D 
do ponto O. 

Pelas formulas (38) e (36) vê-se que o máximo valor de cos A, 
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e portanto de A ' — A. corresponde ao logar da superfície te r -
restre cujas coordenadas £ e 9 são respectivamente 

Z=A, 9 = D 

se A é menor que A'; ou 

£ = 180° A, 9 == —D 

se A é maior que A', isto é — 0 effeito da parallaxe é máximo 
110 logar único determinado pelas primeiras d'estas coordenadas, 
se a parallaxe diminue a distancia apparente dos dois corpos, e 
pelas segundas se ella as a u g m e n t a — . 

Note-se mais que, n'estes dois logares, os valores de cos X, cor-
respondentes â phase respectiva, são eguaes e de signaes con-
trários. 

3 5 . Resta deduzir as formulas por onde devem calcular-se 
as coordenadas A e D, de cujo conhecimento depende a de te r -
minação de 1 por meio de (38) . 

Attendendo á posição média de S0 entre S e S1, podemos 
muito approximadamente tomar, para valores da sua ascensão 
recta e declinação a0 e í 0 , as médias das mesmas coordenadas 
d'aquelles dois pontos, isto é, suppor 

( « + « o . 

e egualmente 

PS0O=^- (PSO PS10) = P 
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Ora o triangulo P Sa O, 110 qual são S0PO = A — ot0 

e P S 0 = 9 0 o — ^ 0 , dá 

cos D sen ( A — a 0 ) = cos y sen P 

cos D cos ( 4 — a0) = — cos <*o sen y — sen ^o cos y cos P 

sen D = — sen ^0 sen y -f- cos ^0 cos y cos P; 

e portanto, accommodando estas relações ao calculo logari-
thmico, por meio das hypolheses 

sen y = f sen F, cos y cos P = f cos F , 

o svslema de formulas 

(39). 

fcos(»0 + F)) 

determina, como pretendíamos, A e D em funcção de a, 

a! e mediante os valores ~ (a -f- «') e ^-(í - j - í ' ) de a0 e 
J* J 

e os de P e y, que se calculam pelas formulas (27) e (35) . 

tang 
tang F = - : ¾ , f 

cos P 

sen y 

sen F 

, cos y sen P 
tang ( A - « o ) = - s e n ( > + F ) ' s e n D : 

S O - Do que deixamos dicto conclue-se que podemos calcu-
lar, em funcção da differença das parallaxes « — as correcções 
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í T dos tempos dos contactos geocêntricos, necessarias para a 
sua conversão nos dos apparentes, por via da formula 

e usando das relações (27), (29), (30), (37), (38) e (39) para 
determinar as quantidades que n'eila entram, em funcção das 
ascensões rectas e declinações verdadeiras de Venus e do sol, 
calculadas para o instante V do contacto geocentrico respectivo. 

Os signaes das correcções í T1 correspondentes ás quatro 
phases do phenomeno, observado d'uma estação, dependem do 
signal de cos x, determinado por (38), e do de cosw, determinado 
pelos valores respectivos de P e N. 

Os valores positivos de & T representam acceleraçôes, os ne-
gativos representam atrazos, isto é: as phases, a que correspon-
dem os primeiros, serão vistas, mais tarde do que se veriam do 
centro, pelo observador collocado á superfície; aquellas, a que 
correspondem os segundos, serão vistas mais cedo. 

Em differentes logares da ter ra os valores d'estes atrazos e 
acceleraçôes variam, e concebe-se que serão máximos nas estações 
onde fôr máximo também o effeito da parallaxe, isto é, nos logares 
determinados pelas coordenadas (A, D) ou ( 1 8 0 ° — D), 
que, como se vê, ficam nas extremidades d'um diâmetro t e r -
restre. Por outra parte, reflectindo um pouco no que se disse 
no fim do n.° 34 , comprehende-se facilmente que, se n u m 
d'estes logares corresponde uma acceleração ao tempo d'uma 
phase, no outro corresponderá um atrazo á mesma phase, sendo 
esta acceleração e este atrazo máximos eguaes entre si 

(40) 
JLCOS W 

Fazendo, para simplicidade, V = 
1 

na formula (40) , e 
n cos w 
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chamando t>i, 1¾, "3 e vI os valores de r correspondentes aos 
quatro contactos, e Xi, X2. >.3 e x4 os valores respectivos de X, 
temos pois finalmente as relações 

que dão os instantes I\, Ii, I3 e /4 dos quatro contactos appa-
rentes, em tempo médio do logar. 

Para outra estação teríamos as mesmas formulas, variando 
simplesmente os valores de xi . >2. >-36X46 de G. Os instantes 
geocêntricos T e os coeficientes »1, Vi, v3, «4, que devem cal-
cular-se com os valores n\ e 01, Tii e 102, «3 e <03, «4 e <04, de te r -
minados, como dissemos (n .°32) , para cada um dos instantes T, 
por meio de elementos geocêntricos, conservam evidentemente os 
mesmos valores nas diflerentes estações. 

3 5 . METHODO DE HALLEY. — Se quizessemos applicar aqui 
o methodo de Halley, para deduzir dos instantes dos mesmos 
dois contactos, observados em duas estações, a differença das 
parallaxes * — deveríamos seguir, com relação ás equações (41), 
o que se fez (n.° 26) relativamente a (21), e teríamos assim a 
formula 

/1 = T1I — G = T i + g «i cos X j — G 1 

Ii = T t
i — G = Ti-Yg "2 cos ^2 — G 

H = T n
3 - G = T 3 + ^ v 3 cos X 3 - O 

I l = T 1
i - G = T i - Y g n ^ u - G 

. . . ( 4 1 ) 

H-H 
(42) 

V3 (cos >3 COS X3) 1)2 (cos Xj COS X'j) 
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que, como (22) , dà a differença das parallaxes ic — ir' de Venus 
e do sol, expressa na differença dos tempos H e H ' que decor-
rem, nas duas estações, entre os contactos observados, mas de-
pendente dos valores das longitudes G e G ' dos dois logares; 
como acontecia lambem na formula (22), onde estes valores 
eram necessários para o calculo dos coeficientes h", h"\, k" e k"j 
das expressões das parallaxes em longitude e latitude. 

Com effeito, embora em (42) desappareçam os valores de 
G e G', que entravam explicitamente em (41), conservam-se 
todavia implicitamente em cos X3, cos ^2 e c o s X ' 3 , c o s / . ' 2 que, 
determinados por meio de (38) , sào dependentes d'elles. 

Não sabemos porém que se tenha feito uso da formula (42) . 
É, em geral, pelo methodo de De I'Isle que se procura deduzir 
das equações (41) a differença ir — ir'. 

3 8 . METHODO DE DE I, 'ISLE.— O methodo d'este illustre 
sábio pôde considerar-se como uma extensão do de llalley. 

Es te , como temos visto, só pôde applicar-se quando em duas 
estações se tem observado os instantes dos mesmos dois conta-
ctos. Todas as observações, que não estiverem 11'estas circum-
slancias, ficam inúteis. Ora a dificuldade da observação dos con-
tactos externos, e por outra parte as circumstancias accidentaes 
que muitas vezes impedem a observação, mais fácil, dos internos, 
taes como uma nuvem que encubra o astro 110 momento da 
phase, ou qualquer incidente na pratica da observação, tornam 
muito frequente a impossibilidade de observar na mesma estação 
os dois contactos. O methodo de Halley deixaria pois na pratica 
muitas observações inaproveitaveis. De !'Isle ampliou estes limi-
tes, exigindo simplesmente, para a applicação do seu methodo, 
a observação do mesmo contacto em duas estações. 

Em taes circumstancias acham-se sempre, pôde dizer-se, as 
observações dos contactos internos, pois que, sendo só duas estas 
phases, egualmente fáceis de observar, é, em geral, muito supe-
rior o numero das estações em que ellas se observam, 

6 
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Emquanto aos contactos externos, cuja difficuldade de obser-
vação torna muito raros os resultados d'ella que merecem con-
fiança, pôde acontecer que a observação d'um d'elles não tenha 
correspondente em nenhuma das outras estações, e, em tal caso, 
o proprio methodo de De 1 'Isle deixaria inútil esta observação 
uriica. Veremos brevemente que o methodo das equações de con-
dição, extensão ainda do de De l'Isle, torna aproveitáveis Iaes 
observações, e portanto todas as que se tiverem effectuado com 
a precisão que o problema requer . 

Sejam Z2 e Z'2 os instantes do primeiro contacto interno, obser-
vado em duas estações de longitudes G e G'; e X2 e x'2 os valo-
res correspondentes de X- Teremos, segundo (41), 

Z 2 = T 2 - f ( i r — i r ' ) V 2 C O S X 2 - G 

r a = r 2 + ( * — « ' ) v 2 c o s x ' 2 — G ' 

Subtrahindo estas equações uma da outra, e resolvendo a re-
sultante em ordem a n—ir ' , acha-se immediatamente 

, h + G — ih+G') ir 7ç = 
v2 (cos X2 — cos x'2) 

Tal é a formula de De 1'Isle. 
Se, por um lado, cila dá logar a que se aproveitem observa-

ções, que ficariam inúteis pela formula de Ilalley, por outro, ve-
mos que exige, mais que esta, o conhecimento exacto das Ion-
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gitudes G e G', e dos estados absolutos das pêndulas ou chrono-
metros que marcarem os instantes Ii e Ji. D aqui provém neces-
sariamente novas causas de erros, mas estes, por isso que taes 
causas podem considerar-se como fortuitas, serão attenuados no 
resultado médio final pelo maior numero de valores particulares 
de TC— it' que, pela formula (43), se deduzem do mesmo 
numero de observações. 

Os erros da observação, commettidos nos ins tan tes t / j e I i , 
assim como os das longitudes G e G', inlluirão tanto menos no 
valor de TC — ir', e portanto no da constante Tt0 da parallaxe 
solar (n.0 2()), quanto maior for a differença cos —cos I 1

i , o que 
terá logar quando cos I i e cos I 1

i tiverem signaes differentes e 
valores máximos. É o que se dá nas estações diametralmente 
oppostas, determinadas pelos dois systemasde coordenadas (A, D) 
e (180°-J - iá , — D) do n.° 3 4 . 

3 ® . COMPARAÇÃO DAS FORMULAS KELATIVAS ÁS COORDENA-

DAS EQUATORIAES E ECLIPTICAS. — Como podia prever-se, as for-
mulas (22) e (25) são, com relação á ecliptica, o mesmo que as 
(42) e (43) a respeito do equador. 

Se nas ultimas mudarmos pois as ascensões rectas e declina-
ções dos dois astros e os movimentos horários correspondentes 

d, 8, <*.', S', p, q, p', q' 

nas suas longitudes, latitudes e nos respectivos movimentos ho-
rários 

M, L, O, O, m, l, m', O, 

bem como a ascensão recta e declinação £ e f do zenith do 
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logar na sua longitude e latitude Q. e A, devemos obter as for-
mulas (221 e (2a ) , como vamos effectivamente mostrar , despre-
zando n'essa transformação as segundas potencias de L i e Mi— Q 2 , 
e suppondo que, na determinação dos valores de A e D pelas 
relações do n.° 3 o , se pode fazer c o s y = l . Com effeito, se na 
expressão 

• 1 
Ve> = 

n 2 cos [Pi — Ni) 

desenvolvermos o coseno que entra no denominador e depois 
substituirmos, em vez de S e n P 2 , cos P 2 , H2SeniV2 e H2 cos Ni, 
as suas expressões deduzidas de (27) e (29) , acha-se 

s—s 
v i = -

(qz—q'z) ih—**) + (P2 — P12) («2 —«'2) cos2 

e, applicando agora a mudança indicada, vem immediatamente 

s — s 
t '2 : 

[Mi—Q2) (m2 — Tti1
i) Li Ii 

suppondo, segundo dissemos, cos2 — Li = 1. 

Por outra parte , a formula (38) dá a relação 

sen D 2 'sen <p — sen <p'] 

Ci = cos X2 — cos X2 = • 
- f - cos D 2 

cos <p cos [Ai — Ç) 

_ — cos <p' cos (.4¾ — £') 
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que, desenvolvendo cos (/I2 — Q e cos ( A 2 — ' ( ' ) , substituindo, 
em seguida, sen D 2 , cos D2Sen ^2 e cos D2 cos A2 pelas suas 
expressões deduzidas das formulas do n.° 3 o , e a t tendendo, como 
ha pouco, ás relações (27) , bem como aos valores approximados 
de a0 e toma a forma 

C , = 

t Ẑ ~~ ^ 2 ^2 "4" 11 
—; cos [sen a — sen <s 

«' —s 2 

f- a2 — a'2 + „„„ a2 + «'a-] 
—7—— cos sen 

. í9 & 9 "4"" $ 9 <X9 X 9 
+ —, - sen — — - cos — — : 

- S 1 - S 2 2 - 1 

a? — a 9 <̂9 3t9 ~í~ 0/9 
COS — í cos 

S 1 - S 2 2 

^ v íí* 2 ^ 2 * 2 ^ ' • > 
- sen : sen-

2 - j 

COS 9 cos £ 

— cos ç' cos ç' 

cos ç sen( 

] ] 
EfFectuando agora as mudanças indicadas e fazendo sem-

pre os desprezos das segundas potencias de L2 e M2 — ©2, 
transforma-se esta equação em 

s' — s 
(sen a — sen a ' ) 

C2 = < 

JFA Q 2 

f H 7 [cos a sen ( í l — Q 2 ) — cos a ' s e n ( í i ' — © 2)] 
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Temos pois 

Ci V2 = 

(Mi - Q i ) [Tni-Tn1
i)+^L-cosA'sen(íl'- © 2). 

[Mi—O2) (m2 — w'2)+Li Ii 

M i - Q i R cos A sen ( í > — O 2 ) 

(sen A — sen A') 

ou 

Vi Ci = Vi (cos X i — cos V2) = Ai [h" — V1
i) + Bi [k" — U1

1), 

em virtude das expressões dos coefficientes Ai e Bi (n.° 2 4 ) , e 
h" e k" (n.° 23) . 

Es ta ultima relação, a que chegámos, mostra immediatamente 
a concordância das formulas (25) e (43); e a que se deduz 

d e l i a 

V3 C3 — ViCi = i'3 ( cos I 3 — cos x ;
3) — Vi ( c o s I i — cos X2) 

í A 3 ( V - V i ) - A i (H11-Vi) 

( + Zt8 (A'" — k"'i) — Bi [k"-k'\) 

mostra a das formulas (22) e (42) . 

J O . M i r r i i O D O DAS EQUAÇÕES D E CONDIÇÃO. — S e j a m n a 
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esphera celeste P (fig. 8^ a posiçSo do polo, Se V as posições 
apparentes do sol e de Yenus; e tiremos o arco V V1 do paral-
Ielo em que Venus se acha, 110 momento considerado do pheno-
meno. L)o pequeno triangulo V V S, supposto rectilíneo, deduz-se 
immediatamente a relação 

VSt=V F 2 - f - S F 2 

que, expressa nas coordenadas equatoriaes apparentes A e D 
de Venus e A1 e D1 do sol, dá 

(A — A1)* cos2 D 0 ( D — D')2 = A2 (44) , 

chamando D0 a declinação média apparente — e A a dis-
£* 

tancia apparente dos centros dos dois astros. 
Posto isto, é claro que, se substituíssemos cm (44), por A, A', 

D e D' os valores d'esías coordenadas, que correspondem preci-
samente ao instante d'um dos contactos, deveria deduzir-se 
para A o valor s' ± s. No emtanto não se obtém este resultado, 
pois que, embora se abstraia da incerteza que ha sempre na d e -
terminação precisa do instante da phase observada, os erros das 
taboas d'onde se tiram, para este instante, os valores a, a e 
das coordenadas geocêntricas dos dois astros, e a inexactidão 
dos valores adoptados das parallaxes j e u de Venus e do sol, 
são outras tantas causas de erro que se introduzem nos valores 
calculados de A, A', D e D. Por outra par te , as grandezas, que 
se attribuem aos semi-diametros s e s', também não são as ver-
dadeiras, pela difficuldade que ha na determinação exacta d'estes 
elementos. Tudo pois concorre para que não se obtenha precisa-
mente A== / + s, por meio da relação (44), para o instante do 
contacto observado. 
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Chamando d A, d Ai, d D e d D' as correcções, que deveriam 
applicar-se aos valores de A, A', DcD' a fim de obter os que 
correspondem a este instante, teremos, segundo (44), 

( A + d A ) s = [ s ' ± s + d ( s ' + s ) P 

|[U—A')+(dA—dA')]W Dn 

dD-\~dD' 
•(45), 

l - f [(D — D') -f (d D — dD ' ) ] 4 

representando também por ds e ds ' as correcções dos valores 
attribuidos aos semi-diametros e por d A = s ' + s - f - (ds'dzds) —A 
a correcção da distancia calculada, proveniente de d A, d A', 
d D e d D'. E, se desenvolvermos agora o coseno que entra no 
primeiro termo do segundo membro, e depois todos os quadra-
dos, desprezando no resultado os quadrados e productos das 
correcções, sempre muito pouco consideráveis, vem 

A d A = = A [ s ' ± s - | - ( d s ' ± d s ) — A] ) 

= (A-A) (dA—dA')COsiD0Jr(D-Dt) (dD—dD')\ 

(46) 

attendendo a (4Í-), e dividindo toda a equação por 2. 
O primeiro termo do segundo membro de (45) daria também 

em (46) o termo — - í - (A — A')* (d D + d D') sen 2 D 0 , que 

desprezamos, embora não contenha quadrados ou productos das 
correcções, tendo em vista porém a pequenez de A — A 1 durante 
o phenomeno. 

N'este mesmo grau de approximaçào, e tomando as correcções 
de A, A', D, D' e A pelas respectivas differenciaes, poderia 
deduzir-se immediatamente (46) de (44) , differenciando total-
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mente esta ultima equação e fazendo o desprezo que acabamos 
de indicar. 

Segundo as formulas, sufficientemente approximadas, da p a -
rallaxe em angulo horário e distancia polar, que já empregámos 
(n.0 ' 13 e 12), e chamando As o tempo sideral do logar, são 

A — a = TC cos <f sec S sen (¾ — As) 

A1
 — a! = TC' cos <p sec S' sen (a' — As) 

D — S = TC [cos <p sen S cos (a — A i) — sen <p cos S] 

D' — S' = TC' [COS <p sen S' cos (a' — As) — sen <p cos S'], 

donde 

A — A1 = a — a' - j - (tc — tc') cos <p sec So sen (ao — As) 

D — D = S - S ' + ( t c - t c ' ) 
cos if sen Socos (ao — A i) ' 

. — sen <p cos So 

(47) 

suppondo que, durante o phenomeno, se podem tomar 

S 0 = — — — p o r a e a , e S0 = — - — p o r S e S ' 



SO 

nas expressões dos muito pequenos valores das parallaxes em 
ascensão recta e declinação. 

Fazendo agora, para simplicidade, nas relações (47), as Iiy-
potheses 

cos ç sen (a0 — As) = A sen H 

cos <p cos («0 — A i) sen ^o — sen 9 cos So = A cos H, 
t 

que as reduzem a 

A — A = % — a ' - J - ( n — tt') h sen H sec $q = E 

D — D'= 8 — (tt — tt') Acos S = F , 

e substituindo, em seguida, estas expressões em (46), resulta 

AdA = A[s' ±s + d{s' ±s)—*] 

I Ed(* —*') cos* S0-I-Fd (x — 

_ J - f - [ E h sen Hcos ,5o - j - Fli cos H] d (u — TC') 

d{ a — a ' ) 
— ffc l cos ^o 4 - h — - d O 

dt ' dt 

tomando, como, ha pouco, dissemos, os erros pelas differenciaes 
respectivas, e attendendo também á correcção d G que deveria 
applicar-se ao valor attribuido á longitude G da estação; notando 
ao mesmo tempo que em (46) se pôde tomar D 0 = = ^ 0 com o 
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desprezo das quantidades de segunda ordem relativamente a 
d A, d A', D — S e D—à'. 

Leve advertir-se que na formação das differenciaes d (A—4'), 
A(D-Di) não fizemos variar cc0 nem So, pois que a multipli-
cação pelo factor u — /t' tornaria insignificantes os termos r e -
spectivos. 

Introduzamos agora na relação, a que chegámos, as hypo-
theses (29) 

d( a —«') 
n sen N= ——, cos So 

d t 

« á ( S — S ' ) 
n cos N= , 

dl 

bem como as 

Asen P = E cos So 

Acos P = F 

que são, relativamente ao ponto considerado da superfície t e r -
restre, inteiramente analogas às formulas (27) , visto represen-
tarem E e F as differenças das ascensões rectas e declinações 
apparenles dos dois astros. Teremos assim 

d A=S1 ± s + d(s' ± s) — A ] 

( sen P cos So d («—« ' ) + cos P d ( 8 — <Y) (48), 

( + h cos ( P — H) d (« — it') + n cos ( P — N) d G 

dividindo a equação pelo factor comnium A. 
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Se a distancia s' + s -J- d (s' + a), que corresponde realmente 
ao instante obsenado do contacto, fosse conhecida, cada obser-
vação daria pois uma equação de condição da fórma 

( a d ( a — « ' ) + b d ( i — S ' ) + c d ( * — V ) ) 
O - C = Z = I (49): 

(-f- edG J 

representando por O aquella distancia relativa ao instante obser-
vado, e por C a distancia calculada para o mesmo instante pela 
formula (44) ; e fazendo 

a = s e n P cos io> 6 = cos P j 

c = ftcos (P — H), e = n c o s ( P — N)\ 

. . . . (50). 

Todavia, como a observação não dá a distancia O, mas sim o 
instante a que ella se refere, é necessário introduzir na equa-
ção (49) a differença dos tempos correspondentes ás distan-
cias O e C, em logar das mesmas distancias, isto é, o erro 
T do tempo, em vez do erro% da distancia, o que se consegue 

d A 
dividindo a equação (49) por - = n cos ( P — N ) , segundo a for-

U C 
mula (32) , que é applicavel, tanto ao centro da terra, como a 
um logar da superfície. Chamando pois T0 e Tc os tempos cor-
respondentes ás distancias O e C, teremos 

( a1 d («—«') + b1 d (*—*') + c'd[ tz—tJ) j 
T 0 - T c = I (51) 

(+dG J 
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fazendo 

sen P cos So cos P 
a' = 

n cos ( P — N)' n cos ( P — N ) 

. . . (52) . 

Acos (P — II) 

n cos ( P — N) 

TaI é a doutrina de Dubois, apresentada aqui com algumas 
modificações, que julgamos necessarias. 

Todavia a impossibilidade de calcular o tempo Tc, que cor-
responde realmente á distancia C, calculada para o instante T0, 
mas affectada dos erros tabulares, parece-nos que torna inappli-
cavel na pratica a equação (51) . 

Para resolver praticamente o problema, comparando os t em-
pos, calculado e observado, d'uma phase, deveriamos proceder 
da seguinte fórma. 

Seja T" o tempo deduzido das taboas pelas formulas (41) , 
em que a distancia é s' + s. Segundo as mesmas taboas, será 

o tempo em que a distancia é s' + s + d ( s ' + s ) . Em resultado 
porém dos erros tabulares, não é esta, mas sim 

»'±« + d ( s ' + s ) + a d (a — «') + 6 d (4 — 5') + c d (* — «Q 

r ' 4 -
d{s'±s) 

j l h 

n cos [P — N) 
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a distancia correspondente a T'". E o tempo verdadeiro será 

I d {$' ± s) 

— a1 d (« - a') —V d d (ir—ir') 

isto é, teremos a equação de condição 

d {s1 ± s) \ 

T 0 - V = { n ^ [ P - N ) (83) 

— a'd ( a—« ' ) — V d (S—S') — c' d (ir — it') 

sendo T0 o tempo da observação reduzido ao primeiro meri-
diano. 

E, se G carecer da correcção d G, poderemos, chamando I0 

o tempo local da observação, escrever no primeiro membro I0-\-G, 
em vez de T0, accrescentando ao segundo — d G. 

4 i . Em resultado do que f ica exposto, concluimos que 
a observação de cada phase n u m a estação qualquer, feita com 
o cuidado e precisão devidas, fornece uma equação da fórma (53), 
calculando, por meio das relações (52) e pelas dos n.os ante-
cedentes, os coefficientes a', b' e c\ em funcção das coordenadas 
geocêntricas a, S, a' e S', tiradas das taboas para o instante de-
terminado pela observação. 

Depois combinando as equações de condição, assim formadas 
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em numero sufficiente, achar-se-hão os erros tabulares de a— a', 
S — S', o de G e o da differença das parallaxes i r — it', que 
especialmente queríamos determinar. 

iím rigor, bastariam 3 + / equações de condição (53) , se i é 
o numero das estações a que ellas se r e fe rem; ou simplesmente 3, 
se as observações são feitas em estações de longitudes perfei-
tamente conhecidas, o que devemos suppor. Mas, se poderem 
formar-se, como convém, maior numero dp equações, combinan-
do-as pelo methodo dos menores quadrados ou pelo de Mayer, 
obter-se-hâo valores das mesmas incógnitas tanto mais prováveis, 
quanto maior fôr o numero das equações estabelecidas, com um 
limite d'erro determinado pelo methodo de combinação de que 
se usar. -

Finalmente, por ser —,==k, teremos 

— TC' = IT'(À- — 1) 

que, differenciada por logarithmos, dá a formula 

d u' = ———. d (ir — ir') 
It TC 

por meio da qual se deduzirá do valor calculado de d (ir — ir') 
a correcção d ir' do valor attribuido á parallaxe solar TC', e po r -
tanto a verdadeira grandeza d'esta, ou a da constante «o da 
mesma parallaxe (n.° 26) . 

Como já notamos, este methodo, que é verdadeiramente uma 
extensão do de De l ls le , visto fazer entrar , por si só, cada 
observação na determinação do valor de TC0, exige, como elle, o 
conhecimento das longitudes das estações, porque este conhe-
cimento é necessário para reduzir os tempos locaes da observa-
ção dos contactos aos do meridiano das taboas, das quaes devem 
tirar-se as coordenadas que entram na expressão (44) de C, 
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4 3 . PASSAGENS DE UKRCURIO. — Os dois planetas inferiores, 
Venus e Mercúrio, são os únicos que, para nós, dão logar ao 
phenomeno da passagem pelo disco do sol, que temos estudado. 

As passagens de Mercúrio são mais frequentes do que as de 
Vénus, que não se repetem, com o intervallo de 8 annos pro-
ximamente, senão depois d um periodo de mais d'um século. Mas 
a sua observação não pôde representar , na determinação da pa -
rallaxe do sol, o papel importante, que cabe ás passagens de 
Vénus. 

Mercúrio, achando-se muito mais perto do sol do que Venus 
na epocha da respectiva conjuncção inferior, tem, no tempo da 
passagem, uma parallaxe muito menos differente da do sol. 
D aqui resulta que esta differença se torna muito pouco sensivel 
nas observações, as quaes, por isso, não a podem dar com a 
precisão que o methodo requer , e com a qual se obtém a diffe-
rença de parallaxes de Venus e do sol. 

Já em 1725 Halley, n u m a Memoria que então publicou, r e -
spondeu a esta questão pelas palavras seguintes: — «A differença 
da parallaxe de Mercúrio e da parallaxe do sol é tão pequena 
que se conserva sempre inferior á parallaxe solar, a qual se pre-
tende obter . Emquanto a Vénus, cuja parallaxe, durante a pas-
sagem, é quadrupla da do sol, a differença de parallaxes tornará 
muito sensíveis as differenças entre os espaços de tempo em que 
Venus é visível sobre o sol, nas diversas regiões do nosso globo. 
Ora estas differenças constituem o elemento principal de que se 
deduz a parallaxe do sol.» 

Na verdade, chamando m = P — w' a differença de parallaxes 
P 

do planeta e do sol, que se deduz da observação, en = —- a 
15 

relação das mesmas dada pelas taboas, teremos 

m = ( n — 1) 

Ora, com os valores médios 0 , 3 9 e 0 , 7 2 das distancias de 
Mercúrio e de Venus ao sol, acha-se : 
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para Mercúrio 

i 

1 — 0 , 3 9 

e para Venus 

1,64; 

" - 1 ^ 0 0 5 = 3 - 5 7 ' ' 

portanto 

n' — 1 
= 4 

isto é, a differença das parallaxes de Mercúrio e do sol é p ro -
ximamente 4 vezes menor que a das parallaxes de Venus e do 
sol, e portanto a influencia dos erros da observação na de te rmi -
nação da parallaxe do sol será 4 vezes maior para Mercúrio que 
para Vénus. 

E por isso que as passagens, mais frequentes, do primeiro d'estes 
planetas não podem ser empregadas com vantagem na resolução 
do delicado problema da parallaxe solar. 

1 





C A P I T U L O III 

Observação d'uraa passagem de Yenus; e comparação 
dos Hiclliodos precedentes 

Considerações preliminares 

4 3 . O fim que temos especialmente em vista, no estudo que 
estamos fazendo, é expor os processos pelos quaes devem com-
binar-se os resultados ministrados pela observação, a fim de 
deduzir d'elles a grandeza do elemento fundamental do systema 
do mundo que consideramos — a constante da parallaxe solar.— 
A nosso attenção dirigc-se pois com particularidade aos t r a -
balhos de gabinete, que este importante problema exige poste-
riormente ás observações. 

Assim ficará quasi extranho ao plano que seguimos tudo o 
que diz respeito ao exame a que o observador deve dedicar-se 
antes da epocha das observações, a fim de as effectuar nas con-
dições mais favoraveis, bem como o que se refere propriamente 
á pratica da observação. Partimos da supposição de que os ele-
mentos fornecidos por ella foram determinados nas circumstan-
cias que o bom resultado do problema requer, tendo havido, da 
parte do observador, o cuidado necessário na operação ; e pre-
tendemos simplesmente mostrar o modo como depois deveremos 
servir-nos d'esses elementos para o fim que se tem em vista, 

• t 
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Não obstante isso, é tão essencial, para que possa alcançar-se 
um resultado satisfactorio, a parte que deixamos por tractar , e 
tão complicada e difficil no metliodo exposto no capitulo pre-
cedente, que não podemos deixar de fazer agora sobre ella algu-
mas considerações mais importantes, e que versarão especial-
m e n t e : í.° sobre a intluencia da retracção atmospherica nos 
instantes dos contactos observados; 2.° sobre a observação dos 
contactos externos e internos; 3.° sobre a escolha das estações. 

Limitar-nos-hemos ao que é mais essencial, porque o exige a 
necessidade de não prejudicar com estas digressões, aliás inte-
ressantes e opportunas, o que faz parte propriamente do plano 
de estudo que nos propozemos. 

O excellente e completo trabalho de Dubois, especialmente 
destinado á passagem de Venus de 1874 , tracta estas questões 
com o desenvolvimento desejado. 

Inflnencia da retracção atmospherica 
nos instantes das pliases 

-S <Ã. E F F E I T O DA INTERPOSIÇÃO DA ATX\IOSPHERA. — O b o m 

resultado da determinação da parallaxe do sol pela observação 
das passagens de Vénus, qualquer que seja o methodo de de-
ducção empregado, ou o de líalley, ou o de De l'ísle, ou o das 
equações de condição, repousa unicamente, como temos visto, 
sobre a exacta determinação dos instantes dos contactos. 

Todas as causas de erro, que podem encontrar-se n'esta de-
terminação, devem pois necessariamente chamar a attenção do 
observador, a fim de conhecer se a influencia d'ellas é inferior 
ao limite do erro que pôde admittir-se no resultado da observa-
ção e que pôde apreciar-se pela expressão 

H— IV 
$ ( H - H ' ) = 

l c O 
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já deduzida (n.° 27). Sendo superior a esse limite o erro que a 
causa perturbadora introduz 110 instante da phase, torna-se então 
necessário desvial-a, se a sua natureza o permitte, ou, pelo 
menos, aprecial-a para applicar depois aos resultados o seu effeito. 

A interposição da atmosphera, influindo, pela refracção, nas 
posições apparentes dos astros, apresenta-se naturalmente como 
uma das causas principaes, que pode retardar ou accelerar o 
instante do contacto. 

Comprehende-se, na verdade, que, se não existisse a atmos-
phera, o contacto dos dois astros teria logar quando Venus viesse 
interpôr-se entre o olho O (fig. 9) do observador e um ponto a 
do contorno do disco solar, isto é, quando se achassem sobre a 
mesma recta os trez pontos V, O e a, pois que, para simplifica-
ção, suppomos reduzido a um ponto mathemalico V o pequeno 
disco de Venus relativamente ao do sol. 

Todavia, pelo effeito da atmosphera a a ' , não será a O o raio 
luminoso emittido por a que chega ao olho do observador, mas 
sim outro a b que, encontrando em b a atmosphera, se refracta 
segundo a curva b O, fazendo ver o ponto a em a'. 

Portanto, em quanto o raio luminoso, que se dirige de a para 
Vénus, não coincidir com a b, não poderão as imagens de a e de 
Venus ser vistas na mesma direcção O a ' , isto é, não poderá 
o planeta occultar a. 

Só quando Vénus, 110 seu movimento relativo a respeito do 
disco solar, vier collocar-se em um ponto V\ da linha ab, é 
que o desvio angular produzido em a e V\ pela atmosphera, ou 
a refracção, será o mesmo; e só então terá logar o contacto no 
ponto a' do contorno solar observado. 

Não queremos dizer com isto que, se a é o ponto do disco 
solar onde teria logar o contacto, não existindo a atmosphera a a ' , 
a sua posição observada a' seja ainda a do ponto do contacto 
que realmente se observa, isto é, que Venus no seu movimento 
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relativo venha eollocar-se na linha a b. Para isso seria neces-
sário que o planeta, durante o tempo em que percorre o espaço 
angular Oab, não sahisse do plano vertical de a. 

Como não succede assim, Venus não virá, em geral, encon-
trar a linha a b, mas sim outra que estará, relativamente ao 
ponto respectivo do contorno solar, nas mesmas condições em 
que a b se acha a respeito de a. E será na posição observada 
d'este novo ponto que lerá Iogar o contacto. 

E portanto manifesta a influencia da refracção, quer nos 
instantes dos contados , quer nas posições dos pontos de tangen-
cia respectivos, e por isso evidente também a necessidade de 
apreciar essa influencia, especialmente em quanto ao tempo, para 
averiguar se o altera de modo que exija uma correcção a t ten-
divel. 

4 5 . APRECIAÇÃO DO EFFEITO DA REFRACÇÃO NOS INSTANTES 

DOS CONTACTOS. — Depois do que temos dicto, pôde com facili-
dade conceber-se syntheticamente a questão da seguinte fórma: 

Imaginemos o cone que tem por vertice o olho do observador 
e que envolve o sol, isto 6, a superfície formada pela reunião de 
todas as linhas a O, correspondentes aos diflerentes pontos do 
contorno solar; bem como a que resulta do conjuncto de todas 
as linhas a b O relativas aos mesmos pontos, a qual pôde, por 
assim dizer, considerar-se também como uma superfície cónica 
quebrada, tendo o vertice no ollio do observador e formando no 
sol cada uma das suas generatrizes um pequeno angulo Oab com 
as do primeiro. 

Como as generatrizes do segundo cone representam as t ra je-
ctórias reaes dos raios luminosos que chegam ao olho do obser-
vador, designal-o-hemos por cone real. E pelo contrario chama-
remos cone ideal a primeira superfície considerada, pois que as 
suas generatrizes seriam as trajectórias dos mesmos raios lumi-
nosos, na Inpothese ideal de não existir a atmosphera. 

Posto isto, é claro que, se tal hypothese se realizasse, os 
contactos dos dois astros dar-se-iam quando Vénus, pelo seu 
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movimento relativo, viesse collocar-se no cone ideal. Existindo 
a atmosphera, terá logar o contacto quando Venus se achar na 
superfície do cone real. Portanto o tempo que decorre em quanto 
o planeta vai d'uma a outra superfície, representa evidentemente 
a inlluencia da refracção no instante da phase. 

Além d'isto, vê-se bem que, segundo o planeta caminhar da 
superfície cónica ideal para a real, ou vice-versa, assim o instante 
do contacto será retardado ou accelarado pela refracção. 

Ora todas estas circumstancias dependem já do intervallo que 
separa os dois cones, definido pela expressão do angulo b a O, 
já da velocidade, direcção e sentido do movimento relativo de 
Venus na epocha do contacto. 

Estes últimos elementos, que se referem ao movimento de 
Vénus, não são mais do que os valores de n e JV calculados pelas 
formulas (29). Resta pois conhecer a expressão do angulo b a O. 

Do triangulo ab O t ira-se immediatamente 

ba 0 = b Oa 
a b 

attendendo á pequenez dos ângulos ba O e b O a; e como o an-
gulo b Oaè sempre um pouco menor que o da refracção a Oa1=R, 
teremos 

b a O < R ~ . 
a b 

Mas Ob ò também sempre um pouco menor que Ob', 
sendo 

O 6 ' = / 2 r / / + / / * , 
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onde r representa o raio da terra e H a altura da atmosphera; 
teremos pois ainda 

t / 2 r / / - f - / / 2 

ab 

Suppondo / / = 0 , 0 1 r e ab = L ^ 7 r = 2 3 2 8 l r , esta 
sen 8 " , 8 6 

formula dá 

ba O < 0 , 0 0 0 0 0 6 1 x R 

e por conseguinte 

6 a O < 0 " , 0 1 3 

para o valor da refracção Zi = 3 3 ' 4 7 " relativo ao horizonte, 
onde o effeito da parallaxe seria o máximo. 

Parece-nos que bastariam estes dados para determinar um 
limite superior muito proximo do erro que a refracção introduz 
no instante do contacto, e assim ajuizar se a influencia d'ella 
pôde ou não desprezar-se. O valor de N, que dá a direcção do 
movimento de Vénus, e a grandeza approximada do intervallo 
ba O entre as duas superfícies, devem com effeito determinar 
approximadamente o comprimento da parte da trajectória de 
Venus que fica entre ellas, conhecendo-se também a distancia 
do planeta á terra; e depois o valor d'este espaço percorrido entre 
as duas superfícies, e o da velocidade n, farão conhecer o tempo 
respectivo, como se pretendia. 

No emtanto indicaremos como, por outra fórma, Dubois 
resolve a questão. 
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4 G . Seja F1 a posição de Venus sobre aí» no momento em 
que o contacto tem logar em a'. O triangulo a O Vx dá 

F1 Oa = F j a O 

por serem muito pouco consideráveis os ângulos V\ Oa e Vx a O; 
ou, attendendo ao n.° precedente, 

F 1 O a < R x 0 , 0 0 0 0 0 6 1 
Y 1 L/ 

e, segundo o valor approximado da distancia de Venus ao sol, 

. F1 a 7 
que dá — — = = — , temos ainda 

F 1 O a < f í x 0 , 0 0 0 0 1 4 3 

para uma altura correspondente á refracção R; ou 

F 1 0 a < 0 " , 0 2 9 

para o horizonte. 
Sejam agora na esphera celeste Z (fig. 10) o zenith do ob-

servador, SSedK a posição do disco solar e a direcção da 
trajectória de Vénus, na hypothese de não existir a atmosphera. 

A interposição do envolucro atmospherico não faz mais do que 
approximar do zenith as posições observadas das mesmas linhas. 
Sejam pois S1S' e a1 K1 as posições de SSe d K vistas atravez 
da atmosphera. 

Deve notar-se que, em vista da pequenez do desvio produzido 
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pela refracção, relativamente á distancia do zenith Z, os traços 
dos planos verticaes dos pontos de SS e d K, donde a refracçào 
os nào desvia, podem, n'este pequeno espaço, considerar-se 
parallelos. 

Posto isto, é claro que, se nào existisse a atmosphera, o con-
tacto teria logar quando Venus chegasse ao ponto d da trajectó-
ria ideal d K. Na realidade porém, ver-se-ha a mesma pliase do 
phenomeno no ponto a' da trajectória observada a' K'. Ora, como 
este ponto corresponde na trajectória ideal a V, que resulta da 
intersecção d'ella pela linha a a', parallela a ZC, será Vd—ndt 
o espaço da trajectória que Venus percorre entre o contacto 
observado em a', e o contacto ideal em d. Ilesta pois avaliar 
este espaço. 

Do pequeno triangulo Vd a, que pôde considerar-se rectilí-
neo, tira-se 

Vd sen Vad 

Va sen Vda 

ou 

cos a C Z' 
Vd= Va 

cos Ca Ic' 

sendo a h parallela a d K. 
Ora a pequena distancia angular Va é precisamente o angulo 

V\Oa, e portanto, segundo a expressão do limite superior d'este 
augulo, ha pouco deduzida, será 

c o s a C Z ' 
Vd<R x 0 , 0 0 0 0 1 4 3 — - . 

cos L a Ii 

Attendendo pois a que a C Z1 e Cak sào respectivamente os 
ângulos que fórma o raio do ponto de contacto com o circulo 
vertical do sol e com a direcção do movimento relativo de Vénus, 
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os quaes podem determinar -se pelo calculo, será fácil conhecer 
o valor do limite superior de Vd , e por tanto o do tempo p ro -
curado 

Vd 
St== 

11 

do qual a refracção re ta rda ou accelera o instante do contac to , 
segundo o valor de N. 

E assim concluiriarnos, como Dubois, que , supposto o caso 
mais desfavorável de sen a C Z1 = O, na passagem de Yenus de 
1874 , esta alteração, sendo inferior a O",64, não se tornaria 
sensível no resultado final. 

Observação dos contactos 

4Í7 . CONTACTOS EXTERNOS.—Fizemos já sentir a necessidade 
absoluta de obter com a maxima precisão os instantes em que 
tem logar as phases do phenomeno da passagem de Yenus sobre 
o disco do sol. A confiança que se pôde t e r no valor da paral-
laxe do sol, deduzido de taes observações, depende essencial-
mente do grau de approximação com que ellas houverem sido 
effectuadas. 

Indicámos t ambém já que , se na pratica se encontram sempre 
difíiculdades na apreciação do instante preciso do contacto, 
externo ou interno, sobem ellas de ponto na observação dos 
contactos externos. 

Na verdade, a posição de Venus na esphera celeste não se 
torna sensível senão pelo seu eíTeito negativo sobre os raios 
solares, que a superfície do planeta intercepta successivamente. 
D'aqui resulta que o filete luminoso, deixado pelo disco escuro de 
Venus immediatamente depois do primeiro contacto interno, e o 
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que resta immediatamente antes do segundo, accusam, nào sem 
incerteza e difíiculdades, mas com sufficiente approximação, o 
momento do contacto; ao passo que nos externos, por nào haver 
contraste entre a luz e a sombra, ao operar-se o contacto, a in-
certeza do momento em que elle tem logar, é muito maior. 

Pôde dizer-se que a observação directa dos contactos externos 
é impossivel para o fim que se tem em vista, o qual exige uma 
delicadeza de observação que não deve esperar-se em taes con-
dições. 

Como já notámos também, alguns astronomos, nomeadamente 
o P. Secchi em Homa e Zollner na Allemanha, têm pretendido 
obviar a este inconveniente pelo emprego do espectroscopio, appli-
cado convenientemente ao oculo, que se destina á observação. 

O artificio consiste em regular a posição do espectroscopio, 
de modo que se possam observar as protuberâncias e a chromos-
phera solares na occasião da passagem; e, mediante as raias do 
espectro, seguir o curso do planeta n 'este envolucro solar, antes 
do primeiro contacto externo e depois do segundo. 

Dubois, no paragrapho onde Iracta da observação dos conta-
ctos externos, expõe desenvolvidamente o methodo do P. Sccchi. 

É uma bella applicação do methodo de Janssen, graças ao 
qual as protuberâncias solares, antes observadas simplesmente 
durante os eclipses totaes, hoje se prestam ás observações em 
qualquer epocha. 

O P. Secchi no seu excellente livro Le Soleil, capitulo vil, 
dá, sobre este methodo, os esclarecimentos necessários para a 
boa intelligencia da doutrina expendida por Dubois 110 citado 
paragrapho. 

Embora porém se diminua por este meio a incerteza da obser-
vação dos contactos externos, parece-nos que na pratica nunca 
poderão merecer a confiança que se presta ás observações dire-
ctas dos contactos internos; além de que, como nota o P. Secchi, 
seria necessário averiguar se o diâmetro apparente do sol é o 
mesmo, quando se observa este astro directamente 011 por meio 
do espectroscopio. 
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4 8 . CONTACTOS INTERNOS. — N ã o se conci l iam as op in iões 

dos astronomos acerca do grau de precisão que pôde attr ibuir-se 
ás observações dos contactos internos feitas em condições favo-
ráveis. j 

De Lalande chega a admittir apenas — de segundo para Ii-
5 

mile superior do erro da observação. 
Outros astronomos, como Halley e De Pingré, elevam a 1 ou 2 

segundos este limite. 
Outros finalmente estão longe de admittir uma tal precisão 

que excederia muito a que o methodo exige. 
O que é certo é que, como nota Dubois, na penúltima passa-

gem de Venus em 1769 , as observações, feitas aliás por hábeis 
observadores e nas mesmas circumstancias, apresentam todavia 
differenças, que chegam a elevar-se a 30 segundos, contra a ex -
pectativa dos astronomos da epocha. 

Ainda que uma tal discordância, notada em muitas estações, 
deva attr ibuir-se, em parte , a variadas causas atmosphericas, 
instrumentaes ou pessoaes, umas perfei tamente accidentaes e 
inevitáveis, outras que poderiam talvez prever-se, e que os pro-
gressos da sciencia e da ar te tendem, por ventura, a annullar, 
todavia, reconhecem-se hoje duas causas principaes, que se 
oppôem constantemente á observação exacta dos contactos, e 
que de\eriam ter grande parte nas differenças que apresentam 
os resultados de 1769 . 

São estas causas: 1.® a variabilidade do instante em que 
apparece ou desapparece o filete de luz, que succede ou antecede 
immediatamente o contacto; 2.° o phenomeno optico, que se 
observa muitas vezes no momento d'um contacto e que os 
astronomos chamam — gota ou ligamento negro—. 

A instantaneidade da apparição e desapparição do filete lumi-
noso, em que De Lalande, IIaIley e os outros astronomos d'essa 
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epocha, fundavam a expectativa d'um grau de precisão muito 
elevado, é, de facto, puramente uma illusão. 

O P. Ifell foi o único astronomo que, antes de 1769 , não con-
testando a instantaneidade do apparecimento ou desappareci-
mento do filete luminoso, sustentava todavia que não podia 
tomar-se o instante notado pelo do contacto preciso, pois que o 
filete de luz, comprehendido entre os bordos dos dois discos, não 
poderia tornar-se perceptível senão depois do tempo necessário 
para tomar certa grandeza, o qual depende da força do instru-
mento, e, accrescenta Dubois, do poder de visão do observa-
dor, cuja limitação é a causa d'este phenomeno optico. 

Mas, além d isto, ha, como dissemos, a incerteza do momento 
que se deve tomar pelo do apparecimento ou desapparecimento 
do filete luminoso, a qual se tornou muito sensível 11a observação 
d u m a passagem de Mercúrio sobre o sol em 1868 , feita por 
Oppolzer em Vienna, e Tremeschini em Paris. Estes astronomos 
notaram que, 8 segundos antes do desapparecimento do filete 
luminoso, o qual marca o segundo contacto interno, o planeta 
parecia levar o sol deante de si, conservando-se, durante este 
intervallo, sensivelmente o mesmo filete de luz no bordo bri-
lhante d'este astro; e OppoIzer notou mais que 17 segundos 
depois do desapparecimento, os dois discos pareciam ainda em 
contacto geometrico. 

Faye estudou a questão, e concluiu d 'este exame que de-
viam considerar-se como causas principaes da limitação da visibi-
lidade d'um filete isolado de luz do sol, o deslumbramento do 
olho do observador produzido pela viva illuminação do campo 
do instrumento, bem como as ondulações da atmosphera, que se 
tornam mais sensíveis na visinhança do sol, e a dispersão atmos-
pherica. 

Além d'estas causas geraes, Faye indica outras exclusivas do 
phenomeno especial da passagem de Yenus, taes como o de-
crescimento rápido da intensidade luminosa nos bordos do sol, a 
interposição da atmosphera provável de Vénus, e a diffracçâo 
produzida nos seus bordos. 

Faye pretende diminuir ou compensar o effeito d'algumas 
d'estas causas, propondo diversas precauções, como o emprego 
d'um diaphragma focal, imaginado por Davves, a fim de obviar 
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á excessiva illuminação do campo do instrumento, o d u m obje-
ctivo excellente, a fim de corrigir o effeito dispersivo da atmos-
phera, e a escolha de estações onde o coeíficiente da parallaxe 
seja suiricientemente grande para attenuar d'esse modo a influen-
cia das ondulações. 

Resta-nos fallar do phenomeno conhecido pelo nome de gota 
negra. 

Consiste este phenomeno em que, no momento do primeiro 
contacto interno, por exemplo, o bordo de Vénus, em logar de 
se separar immediatamente do do sol, parece alongar-se juncto 
do ponto de contacto, deixando entre os dois bordos um liga-
mento escuro de largura muito menor que a do planeta; pouco 
depois este ligamento par te-se , por assim dizer, e apparece o 
filete luminoso entre os bordos dos dois astros. No segundo con-
tacto interno dá-se um phenomeno analogo immediatamente 
antes do desapparecimento do filete luminoso. 

Alguns astronomos têm querido attribuir estas circumstancias 
perturbadoras, que acompanham a observação precisa dos conta-
ctos, a um phenomeno optico, conhecido com o nome de irra-
diação, pelo qual um disco brilhante sobre fundo escuro parece 
maior do que é realmente, e pelo contrario um disco escuro sobre 
fundo brilhante parece mais pequeno. Explicavam por este meio 
o ligamento negro, admittindo que, na epocha do contacto, o 
effeito da irradiação se annulla no ponto de tangencia, ao passo 
que subsiste no resto do contorno. 

Oppunha-se porém a esta explicação a affirmação, demonstrada 
por BesseI e Arago, de que a irradiação é insensível nos oculos 
munidos d'um bom objectivo. 

No intuito de esclarecer a questão, antes da passagem de 
1874-, dois astronomos do Observatório de Paris, Wolf e André, 
dedicaram-se ao estudo minucioso do phenomeno, reproduzindo 
artificialmente as condições em que elle se opera, como Dubois 
indica pelas próprias palavras de Wolf . 
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D'este estado attento e repetido concluíram os dois sábios: 
l .° que o phenomeno da irradiação não existe nos oculos astro-
nomicos, e que a apparição do ligamento negro é um phenomeno 
accidental, o qual não se produz necessariamente, mas, per-
turbando o phenomeno do contacto, pôde induzir a erro o obser-
vador ; 2.° que o ligamento negro, phenomeno extranho á irra-
diação, deve attribuir-se a uma aberração um pouco forte devida 
ao objectivo, o qual, em vez de concentrar na imagem geometrica 
toda a luz recebida, a diffunde numa porção notável para fóra 
d'esta imagem, excepto no ponto do contacto geometrico; 3.° que, 
para annullar ou attenuar o mais possivel, o phenomeno do liga-
mento negro, será necessário empregar objectivos d'uma aber-
tura não menor que lo centímetros e, sobre tudo, o menos affe-
ctados de aberração que fôr possivel. 

<4©. Dubois termina esta matéria apontando uma terceira 
causa de erro nos instantes observados de contacto, a qual elle 
julga superior ás duas de que acabamos de fallar: é a deforma-
ção do contorno do disco solar, proveniente das agitações con-
stantes do seu envolucro. 

Diz Dubois que os estudos do P. Secchi sobre as observações 
da chromosphera solar, feitas segundo o methodo de Janssen, de 
que já fallámos, lev aram aquelle illustre sábio italiano a concluir 
que o disco do sol tem um diâmetro apparente cerca de 8'',-4-
menor que aquelle que lhe assignam as passagens ordinarias pelo 
meridiano, e attribue esta diíferença ao brilho devido á chromo-
sphera, cuja variabilidade de extensão faz variar também o 
diâmetro apparente. 

É certo, accrescenta Dubois, que a observação espectral apre-
senta a chromosphera separada do bordo do sol a uma distancia 
de 8 ou 10 segundos; mas o seu brilho é sufficiente para, apesar 
d 'este pequeno intervallo, se confundir com o do bordo do sol, 
dando assim a este astro um diâmetro apparente um pouco 
maior, porém variavel. 

C o m p r e h e n d e - s e i m m e d i a t a m e n t e q u e e s t e a u g m e n t o d e d i a -
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metro do sol deve accelerar ou re tardar o apparecimento ou 
desapparecimento do filete luminoso e portanto o instante apre -
ciado do contacto respectivo. 

Attendendo ao movimento de Venus e ao augmento do diâ-
metro solar, Dubois pensa que esta acceleração ou retardamento 
podem elevar-se a 40 segundos! 

Impressionado pela importancia d'esta causa d'erro, até aqui 
imprevista, o distincto sábio termina o artigo com as seguintes 
palavras: 

— «II réside donc, daris ce phénomène, une cause d 'erreur 
plus terrible que toutes Ies au t res ; car on 11'entrevoit pas en-
core Ie moyen de s'en affranchir! 

Aussi éprouvons-nous un sentiment de crainte en pensant que 
la remarquable mélhode de Ilalley, et qui consiste, rappellons-le 
bien, à substituer des mesures de temps à des mesures d'arc, 
viendra peut-être se heurter à cet te difficulté, que 1'on ne soupçon-
nait pas au commencement du x ix e s iècle.»— 

Escollia das estacões 

5 0 . En t re os estudos que devem preceder as observações 
d uma passagem de Vénus, merece especial attenção dos astrono-
mos o que se 1 refere A escolha conveniente das estações de 
observação, porque d'ella depende, em grande parte, o bom 
resultado que pôde tirar-se de taes obsenaçôes , feitas com o fim 
de determinar a parallaxe do sol. 

Os tres methodos que expozemos, e pelos quaes, dos dados 
que a observação fornece, pôde deduzir-se o valor d 'este impor-
tante elemento do systema do mundo, embora siga cada um seu 
caminho especial, todos, pelo que respeita á escolha das esta-
ções, se combinam em sollicitar a condição essencial de ser 
f ellas, senão máximo, pelo menos suf ic ientemente grande, o 
effeito da differença das parallaxes dos dois corpos. De facto o 

8 
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methodo de IIalIey repousa sobre a differença das durações da 
passagem observada cm duas estações, sendo tanto mais prová-
vel o resultado, quanto maior fôr esta differença, e portanto 
menor o factor pelo qual ella deve multiplicar-se, para obter a 
das parallaxes. O methodo de De Hsle funda-se simplesmente 
sobre a differença das horas das mesmas phases nas diversas 
estações que se comparam, exigindo, pelo menos, que esta diffe-
rença seja sufficientemente grande ou, o que vale o mesmo, que 
nas estações escolhidas a differença de parallaxes influa n'ellas 
sufficientemente. Finalmente, no methodo das equações de con-
dição, também a probabilidade do resultado será tanto maior 
quanto mais consideráveis forem os coeflicientes dos erros e por-
tanto quanto mais avultar o eífeito da parallaxe, na estação que 
se considera. 

É pois commum a todos os tre.-i methodos a necessidade de 
escolher estações de observação onde a differença das parallaxes 
de Venus e do sol engrandeça o mais possível os resultados das 
observações por meio dos quaes ella se obtém. 

Mas, além d'esta condição, que rege essencial e principalmente 
a escolha das estações, é necessário íambem attender n'ella ás 
condições que podem favorecer a exactidão da observação, a t te-
nuando as influencias da refracçào e das ondulações das imagens, 
e que se reduzem a escolher as estações de modo que, na 
epocha da passagem, o sol tenha uma certa elevação acima do 
horizonte. 

A fim de conciliar as duas condições, poderiam determinar-se, 
para grande numero de logares do globo tomados nos dois he-
mispherios, os instantes dos contactos apparentes, por quaesquer 
das formulas a que temos chegado, e ao mesmo tempo calcular 
por meio das ephemerides as alturas respectivas do sol; e por 
fim comparar os resultados sob o ponto de vista das mesmas 
condições. Todavia tornar-se-ha extremamente mais simples este 
trabalho pelo methodo graphico, de que vamos dar relação. 

5 1 . Supponhamos calculado o instante T d 'um dos contactos 
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geocêntricos, e, com os valores das ascensões rectas e declinações 
geocêntricas, dos dois astros a, a', tirados das taboas para 
esse instante, determinemos, por meio das formulas do n.° 35 , 
as coordenadas (/I, D) e (180°-}- A, — D) dos zeniths dos pontos 
N e N1, onde o efíeito da parallaxe é máximo, isto é, um dos 
quaes corresponde á acceleraçào maxima do instante da phase e 
outro ao máximo retardamento (n.° 3fi). 

Tendo marcado, mediante estes elementos, as posições dos 
mesmos pontos sobre o globo, e descrevendo d'um d'elles como 
polo e com diversas distancias polares arcos de circulo con-
cêntricos, sabemos, pelo theorema de Lagrange (n.° 33) , que, 
para lodos os pontos do mesmo circulo, o eíTeito da parallaxe é 

(* — -') 
o mesmo e egual a y cos X = cosX. 

n cos oj 

Basta portanto, a fim de satisfazer o mais possível ás duas 
condições indicadas, comparar estes dados com os valores das 
alturas do sol correspondentes aos differentes pontos no instante 
do contacto, as quaes podem lambem deduzir-se immediata-
mente da inspecção do globo, havendo marcado sobre elle o 
logar que no mesmo instante tem o sol no zenith. Este logar é 
evidentemente o ponto da superfície terrestre cujas latitude e 
longitude são respectivamente eguaes á declinação e angulo ho-
rário do sol. As distancias d'elle aos pontos dos círculos que se 
consideram, representam os complementos das alturas respecti-
vas do sol. 

Emharmonia com os princípios expendidos, podem construir-se 
cartas geographicas appropriadas a este fim, por meio das quaes 
se determinará, com extrema facilidade, o eíleito da parallaxe e 
a elevação do sol, em qualquer logar, no momento do contacto 
que se considera. 

Para isso basta descrever do ponto N (fig. 11) de maxima 
acceleração ou retardamento, tomado como centro, um circulo 
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máximo, que represente a projecção orthogonal do hemisplierio 
cujo polo é o mesmo ponto. 

Como é evidente que N terá, 110 momento do contacto, o sol 
n'um ponto li do seu horizonte, comprehende-se que basta tomar 
a metade AIiA' d'este circulo que li divide ao meio, pois que 
nenhum dos pontos do outro semi-circulo vê o phenomeno. 

Descrevendo agora de novo do ponto N arcos de circulo con-
cêntricos com difíerentes raios, tem-se em cada um d'estes arcos 
os pontos onde o effeito da parallaxe é o mesmo; e tirando 
rectas parallelas ao diâmetro ANA', os pontos de cada uma 
d elias terão todos o sol á mesma altura no momento do conta-
cto. Além d'isto, a grandeza do raio do circulo que se considera 
e a distancia da parallela ao ponto li , que podem determinar-se 
sobre a recta N l i , préviamente di\idida e graduada, dão imme-
diatamente o valor do effeito da parallaxe, e a distancia zenithal 
do sol ou a sua altura. 

Tendo pois marcado sobre a carta os pontos do globo cor-
respondentes, será fácil d'cste modo comparal-os debaixo dos 
dois pontos de vista, e regular assim a conveniente escolha das 
estações. 

É certo que este methodo de comparação não é rigoroso, já 
por não ser rigorosa a determinação dos pontos N e N', já por 
se fundar na formula approximada de Lagrange, já finalmente 
por serem o effeito da parallaxe e a altura do sol, correspon-
dentes ao tempo T1 do contacto geocentrico, e não ao do con-
tacto apparente, os elementos que se comparam. 

No emtanto, apezar dos cuidados que este estudo merece 
aos astronomos que se destinam á observação d'uma passagem de 
Vénus, parece-nos que a escolha das estações não demandará 
demasiado rigor, quando se attende, não á importancia do pro-
blema, mas á sua natureza; por quanto o que se pretende co-
nhecer são localidades, e não pontos geometricos do globo, onde 
as duas condições se verifiquem em grau sufficiente. 

Limitamo-nos, por isso, ao que temos exposto, na parte que 
respeita a esta matéria, extranha ao nosso plano; e para maiores 
desenvolvimentos pôde consultar-se, sendo necessário, o artigo 
opde Dubois applica a theoria á passagem de Venus em 1874, 
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Comparação dos d o i s methodos 
expostos 

5 ¾ . Para discutir os dois methodos directos, que temos 
desenvolvido, fundados sobre as observações de Mar te em oppo-
siçào e sobre as das passagens de Vénus, é necessário, em ha r -
monia com os princípios expendidos no primeiro capitulo (n.° 16), 
comparal-os sob o ponto de vista dos t res carac te res que alli 
indicámos : 1.° influencia dos erros da observação ; 2." perfeição 
provável das observações ; 3.° numero possível d'ellas. 

A formula, por meio do qual se deduz a paral laxe solar da 
observação de Marte em opposição, é, como vimos, 

no = — (54); 
a v ' 

podendo calcular-se n e a mediante as relações a que chegámos 
no capitulo primeiro, e deduzindo immedia tamente da observação 
as differenças de declinação meridianas ou extrameridianas , ou 
as de ascensão rec ta en t re Mar te e uma estrella vizinha, nas 
quaes as mesmas relações vém expressas . 

Segundo o methodo das passagens de Vénus, são 

(55) 
M 

*0 = iV(if — *') 

as formulas por onde se calcula a constante iro da parallaxe do 
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sol, sendo a differença i das durações da passagem, ou das horas 
do mesmo contacto, em dois pontos do globo, o elemento que 
immediatamente se deduz da observação do phenomeno. 

O methodo das equações de condição corresponde a usar 
das expressões dos instantes 1 dos contactos, pondo n'ellas 
R.— .' -J-ÍZ(TC— ir') em vez de i s — TT', e subtrahindo /, a fim 
de obter os valores da correcção d (TC— is') por meio das diffe-
renças o 1 entre as horas observadas e as calculadas dos contactos; 
o que não altera os coefficientes respectivos e deixa o methodo 
incluído no s j s tema (5o). 

Consideraremos pois as formulas (54) e (5o) communs a todos 
os processos especiaes que comportam os dois methodos da 
observação de Marte e da observação das passagens de Vénus, 
que vamos comparar. 

5 3 . Vimos (n.° 10) que os erros do numerador de (54) são 
os que principalmente influem em iro, P e ' a grandeza do coeffi-
ciente com que entram na formula differencial (6), e por isso, 
embora em a também influam, ainda que pouco, os erros da 
observação, não consideramos n'esta analyse senão os que os 
mesmos erros introduzem em n, e depois em i s 0 . Do mesmo 
modo em (55) não consideramos senão os erros que a observa-
ção dos instantes dos contactos introduz completamente em i, 
não attendendo á influencia dos mesmos erros em M, a qual 
também é pouco considerável. 

Ora, como as relações, que ligam as quantidades n e i com os 
elementos da observação, mostram que os erros d'esta se intro-
duzem completamente nas mesmas quantidades, e por outra 
parte as relações (54) e (55) fazem ^er que os erros relativos 
de N e i são eguaes aos erros relativos de TVO, isto é, que são 

d iCo d n d W0 d i 

IT0 » ' TT0 Í ' 
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é claro que, sob este ponto de vista, a bondade dos resultados 
obtidos pelos dois metliodos dependerá das circumstancias da sua 
applicação que tornam maiores n ou i. 

Emquanto porém á escolha dos astros, por serem a parallaxe 
de Marte em opposição e a differença das parallaxes de 
Venus e do sol « — n a epocha da passagem, grandezas pouco 
differentes uma da outra, proximamente eguaes ao triplo de 

d Kft d T." 

e por se ter no primeiro methodo —- = — — e no segundo 

d irft d U — «') ., — = —, torna-se evidente que não ha vantagem sen-

sivel d'um sobre o outro. 
A superioridade de um dos methodos, no que offerece constante 

a sua comparação, não pôde pois repousar senão na perfeição 
das observações, ou na possibilidade de as repetir mais f re -
quentemente a fim de multiplicar os resultados. 

Pelo que respeita â pratica das observações, o que temos 
dicto, com referencia a umas e outras, parece-nos suficiente para 
demonstrar a vantagem das que exige o primeiro methodo. 

Na verdade as observações de Marte, d'oride se deduz o valor 
da sua parallaxe, são da natureza das que se fazem todos os 
dias nos Observatórios; e assim os astronomos, que se destinam a 
taes observações, podem préviamente adquirir, na pratica d'ellas, 
a destreza conveniente que só o uso pôde dar. 

Em segundo logar os instrumentos, com que se eífectuam, são, 
por isso mesmo, bem conhecidos, e em geral muito estáveis, 
especialmente quando se empregam as observações meridianas. 

Por outra parte , a determinação das coordenadas differenciaes 
entre o planeta e a estrella de comparação, effectuando-se por 
meio de movimentos micrometricos, comporta uma precisão ex-
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t rema, e at tenua, ou destroe sensivelmente nos resultados os 
erros das refracções e os das taboas. 

Finalmente a escolha das estações, não exigindo demasiado 
rigor nem o accordo de condições complicadas, permitte que as 
observações possam sempre lazer-se em logares de longitudes 
bem conhecidas, e onde se encontram as commodidades que só 
podem oflerecer os observatcrios permanentes. 

Felo contrario a novidade do phenomeno de Venus que se 
o b s e n a ; as difíiculdades reaes e enormes que se encontram na 
observação, provenientes: l . ° da variabilidade do instante em que 
apparece ou desapparece o filete luminoso; 2." do phenomeno 
chamado ligamento ou gota n e g r a ; 3.° do augmento do diâme-
tro apparente do sol produzido pela chromosphera; e finalmente 
a escolha, que tem de fazer-se, das estações, e que obriga mui-
tas vezes a observar o phenomeno em logares de longitude mal 
determinada e desprovidos das commodidades necessarias: são 
outras tantas causas que, não só tornam difficil este genero de 
observações, mas também deixam muito du\idoso o seu grau de 
precisão. 

Em relação a este segundo caracter de vantagem parece-nos 
pois que de \ e dar-se preferencia ao methodo fundado sobre as 
observações de Marte . 

Resta comparar os dois methodos relativamente ao terceiro 
caracter que apontámos: — numero possível de obsenações —. 

As opposições de Marte , repetindo-se coin intervallos de pouco 
mais de dois annos, dão logar, com muito maior frequencia 
que a das passagens de Vénus, a séries de observações taes 
como as que exige o primeiro methodo, que expozemos. 

Além d'isto o phenomeno da passagem de Venus effectuan-
do-se em poucos momentos, por uma só vez, para cada um dos 
pontos do globo, onde se observa, não permitte ao observador, 
em cada estação, mais que uma observação da phase; ao passo 
que as obsenações de IWarte, cm opposição, podem repet ir-se 
em noutes successivas, durante essa epocha. 
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D'este modo, embora cm ambos os methodos se possam mul-
tiplicar egualmente no espaço as observações respectivas, augmen-
tando o numero das estações, no emtanto as de Marte podem 
multiplicar-se, nào só no espaço, mas também no tempo, o que 
dà, em resultado, um maior numero de observações possivel em 
cada série. 

Em conclusão, com quanto não queiramos, de modo algum, 
pôr em duvida o mérito que sábios illustrados e competentíssi-
mos têm attribuido, desde Halley, ás passagens de Vénus, no 
problema fundamental que estamos es tudando; e embora reco-
nheçamos também n'este segundo modo de solução, a vantagem 
de depender principalmente da observação do phenomeno e não 
da medição de arcos; todavia ousamos deduzir do exame prece-
dente a superioridade do primeiro methodo relativamente ao 
segundo. 
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CAPITULO IV 

Slettiodos indirectos 

Determinação da parallaxe solar 
pela desegnaldade lunar do movimento 

da terra 

5 4 . 0 movimento elliptico da terra em torno do sol apre-
senta uma desegualdade, que a theoria attribue á acção da 
lua, e cuja expressão theorica contém, como factor, a parallaxe 
solar iro- Portanto, se a observação dér o valor d'essa desegual-
dade, e se podermos determinar a grandeza do coefficiente da 
parallaxe solar na expressão d'ella, conheceremos também o 
valor d'esta parallaxe. 

A expressão, que a theoria assigna á maxima equação lunar 
do movimento de terra , é da fórma 

P = 1 , 0 0 8 0 - J : 1 V (56) 
1 - j - a p s e n l " v ' 

representando y. a massa da lua referida á da terra tomada 
para unidade, p a parallaxe da lua expressa em segundos, e n g a 
constante da parallaxe do sol. 



m 

O valor da parallaxe da lua pôde considerar-se conhecido com 
uma approximação que fica dentro dos limites da que comporta 
a determinação da parallaxe solar. 

Por outra parte a comparação do valor 9 ' , 223 da nutação, 
assignado por Peters, e do valor 50 ' , 378 da constante da pre-
cessão luni-solar, deduzido do valor da constante da precessão 
geral dado por Struve e da massa de Venus que Leverrier con-
cluiu dos seus estudos sobre o movimento d'este planeia, com 
a expressão das mesmas constantes segundo as formulas de 

u p^ 
Serret , dá a relação e = ' - das forças perturbadoras da lua 

ArTtti 

e do sol. 
E da comparação da queda dos graves para a superfície da 

terra com a d'este planeta para o sol deduz-se 

Iog J f i t 0
3 = 8 , 3 5 4 8 8 . 

Donde resulta o valor 

1 

^ 8 1 , 0 8 

A nota III que C. André inseriu no Traclado de Astronomia 
Pratica de Brunnow, donde extrahimos as breves noções sobre 
os methodos indirectos que estamos apresentando de passagem, 
dá o necessário desenvolvimento ao resumo, que aqui fazemos, 
d'esta doutrina, a qual, como indicámos no principio, entra 
secundariamente no nosso programma. 

Finalmente, com este valor de [./. e com o de p, a formula 

(56) dá 

« = 8' ' , 8 0 9 

adoptando para P o valor 6 ' , 5 2 0 , que resulta, com um erro pro-
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vavel de 0 " 0 2 3 , da combinação: i . ° do valor 6 " , 50 deduzido 
por Leverrier, com um erro provável 0 " ,03 , das observações 
feitas nas epochas das quadraturas da lua durante 35 annos 
(1816 a 1850) em Greenwich, 42 annos ( 1 8 0 i a 1845) em 
Paris, e 17 annos (1815 a 1832) em Koenisberg, attribuindo a 
este valor o pezo 1 I ; 2.° do valor 6" ,56 que Newcomb con-
cluiu, com o erro provável 0 " ,04 , das observações feitas em 
Greenwich no espaço de li annos (1851 a 1864) , dando a este 
valor o pezo 6; 3.° finalmente do valor 6" ,51 a que chegou o 
mesmo astronoino, com o erro provável 0 " ,07 , por meio de 
observações feitas em Washington, em 5 annos (1861 a 1865) , 
applicando o pezo 1 a este ultimo valor de P. 

G. André attribue ao valor da parallaxe solar, assim deduzido, 
o erro provável Hb O' ' ,054, attendendo aos de P e y. 

É porém obrigação nossa dizer aqui que, n u m a Nota sobre a 
parallaxe equatorial do sol, e no additamento a ella, publicados 
em Coimbra no anno de 1869, o auctor se inclina, pelas razões 
expostas no additamento, a attribuir o valor 8 ' , 86 h parallaxe 
solar deduzida das observações, acima citadas, de que se serviu 
Leverrier. 

Determinarão tia parallaxe solar 
pela deseg-ualdade parallactica da lua 

5 5 . O espirito do segundo methodo indirecto, por cujo 
meio se pode egualmente determinar o valor da parallaxe do 
sol, é o mesmo que o do methodo que acabamos de mencionar. 

Ha no movimento da lua uma desegualdade, que contém ainda 
como factor a parallaxe solar, com um coeficiente quasi igual a 
l ô . Resulta d'aqui que, se fosse possível obter pela observação 
a grandeza d'esta desegualdade com uma approximação de 0 ' , 1 , 
e se por outro lado a theoria determinasse o valor exacto do 
coefficiente, poderia haver esperança de obter a grandeza da 
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constante da parallaxe solar com uma approximação de 0 " , 0 0 7 , 
isto é, muito superior á de qualquer dos methodos expostos e á 
que o problema requer. 

Não se chega porém a um resultado tão satisfactorio, pela 
incerteza que ha na determinação da desegualdade parallactica. 

Airy deduziu das observações meridianas da lua, feitas em 
Greenwich durante um século (1750 a 1851), para a equação 
parallactica da lua o valor 122" ,79 , ao passo que as observa-
ções extrameridianas, feitas com um altazimuth e tomadas sepa-
radamente, davam o valor 125" ,50 . Por outro lado, rejeitando 
as observações anteriores a 1811 , em virtude da incerteza que, 
antes d 'esta epocha, havia na grandeza do semi-diainetro da lua, 
Airy achava ainda um terceiro valor de 12í-' ,37 para a mesma 
desegualdade. Combinando todos estes resultados, o mesmo 
astronomo deduziu em fim, para valor mais provável d'este 
elemento, 

124" ,7 . 

Hansen calculou theoricamente a mesma desegualdade do mo-
vimento da lua e achou-a egual a 122" ,28 , adoptando para a 
parallaxe solar o valor 8" ,06 ; mas, coinparando-se depois as posi-
ções da lua, que d'aqui resultam, com as que lhe assignam as 
obsenações de Greenwich e Dorpat , viu-se que era necessário 
multiplicar aquelle valor da desegualdade por 1 ,03573 , o que 
dava em resultado 

126" ,56 . 

Stone, partindo de 2 0 7 5 observações feitas em Greenwich, 
chegou ao valor 

125" , 36 

sensivelmente médio entre os dois precedentes, e que por isso 
C. André, na citada nota, adopta como resultado final de todas 
as observações de Greenwich. 
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Depois, combinando este valor, a que attribue o pezo 8, com 
o de Ilansen, a que dá o pezo f, e ainda com o valor 125" ,46, 
deduzido por Newcomb da comparação das observações da 
lua feitas em 4 annos ( ! 8 6 2 a 1865) no observatorio de W a s -
hington com as taboas de Hansen, attribuindo a este novo valor 
o pezo 4, C. André conclue para valor mais provável da equação 
parallactica da lua 

125" ,49 . 

Partindo d'esle valor e da formula da maxima equação paral-
lactica, adoptada por Delaunay e Plana, 

Eseal11=F AzzJÍ 
1 +p 

0 - T ) 

sen p 
• sen 7.Q (57), 

onde ito representa a constante da parallaxe do sol, ja a massa 
da lua, p a constante da parallaxe lunar, m a relação dos movi-
mentos médios do sol e da lua, e F u m factor constante, C. André 
acha emfim 

no = 8 " , 8 3 8 ± 0 " , 0 2 5 , 

adoptando os valores p. = - ^ - , p = 3 4 2 2 " , 7 e F = 0 , 2 4 1 2 3 
O 1 jO 

segundo Delaunay. 
A comparação dos dois methodos indirectos, que acabamos de 

expôr resumidamente, mostra que, se o segundo apresenta sobre 
9 
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o primeiro a vantagem da grandeza do coefliciente da parallaxe 
na desegualdade respectiva, a maior incerteza que ha na deter-
minação d'esta desegualdade, proveniente de ser a theoria do 
movimento do sol muito mais simples que a do movimento da 
lua, annulla completamente na pratica, ou torna, pelo menos, 
muito menos sensível, a superioridade theorica do segundo me-
thodo, fundado sobre o conhecimento da desegualdade parallactica 
da lua. 

Determinação tia parallaxe solar 
pela constante d.a aberração 

5 G . Resta-nos fallar do terceiro methodo indirecto, que 
se baseia nos resultados das celebradas experiencias de FoucauIt 
sobre a velocidade de propagação da luz, combinados com o va-
lor da constante da aberração, ou da relação entre a velocidade 
da luz e a velocidade da terra , deduzido das observações de 
Struve. 

De facto comprehende-se que o conhecimento dos dois ele-
mentos deve dar em resultado a velocidade do movimento da 
terra , e portanto as dimensões absolutas da orbita d 'este pla-
neta , visto ser conhecida a natureza d'ella e as suas dimensões 
relativas. 

Este methodo de determinação da parallaxe do sol conduziu 
ao resultado 

Tt0 = 8 ' ' ,86 . 

Como o erro porvavel da constante da aberração é próxima-

mente ± de segundo, e por outra parte este elemento é Se„S i-
JAj 

velmente duplo do que se pretende determinar, seriamos leva-
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dos a suppôr n'aquelle valor um erro apenas de — d e segundo, 

se podessem reputar-se exactos os resultados das experiencias 
de Foucault. No emtanto é para recear que experiencias tão deli-
cadas como estas encerrem causas de erros constantes, que esca-
passem ao distincto physico, e a circumstancia de não terem sido 
publicadas com o desenvolvimento conveniente não deixará des-
fazer taes receios senão pela repetição dos mesmos trabalhos, 
feitos em condições differentes, o mais possível, d'aquellas em 
que operou Foucault. 
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CAPITULO I 

Passagem de Venus em 1769 

5 ? . O resultado pouco satisfactorio das observações da pas-
sagem de Venus que teve logar em 1761 (Parte I, n.° 5) não 
fez perder aos astronomos as esperanças, que haviam concebido, 
de deduzir d'este phenomeno o valor mais provável da parallaxe 
do sol. Esperaram com anciedade a observação da nova passa-
gem de 1769. 

Desde 1763, tres distinctos sábios, De Lalande e Pingré em 
França, e Hornsby em Inglaterra, occuparam-se cuidadosamente 
da escolha das estações, a fim de evitar d'este modo o principal 
defeito das observações da passagem de 1761 a pequena 
influencia da parallaxe nas durações observadas da passa-
gem (Parte I, n.° 5) . 

Do mappa construido por De LaIande em resultado dos seus 
trabalhos, e das Memorias que publicaram Pingré e Hornsby, 
concluiu-se que, com relação a esta influencia, convinha observar 
o phenomeno, ao sul, na Califórnia e México, e ao norte, na L a -
ponia e Kamtschatka. 

Pela sua parte os governos da Rússia, da Áustria, da Suécia, 
da Dinamarca, da Inglaterra e de França empenharam-se t am-
bém em promover a expedição scientifica que ia buscar a todos 
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os logares appropriados do globo os elementos necessários para 
a determinação da distancia do sol á terra. 

Pôde ver-se um quadro completo d'estas observações na obra 
de Dubois, que já temos citado por vezes. 

D 'ent re as observações feitas em 19 estações, cujos resultados 
se acham consignados na Astronomia de Delambre (Tom. II, 
pag. 4 9 5 ) , escolheu este astronomo a comparação das de Taiti, 
Califórnia, Bahia dTIudson, Wardhus , Kola, Cajaneburgo, Paris 
e Petersburgo, por offerecerem a vantagem de serem n'ellas con-
sideráveis as diíierenças das durações do phenomeno, quando se 
comparam, como fez Delambre, da seguinte fo rma: 

/ Wardhus 
^ Kola 

Taiti com < Cajaneburgo 
i Bahia d'Hudson 
I Paris e Petersburgo 

!

JVardhus 
Kola 

Cajaneburgo 
J Bahia d'Hudson 
I Paris e Petersburgo 

Bahia dTIudson com 

Wardhus 
Kola 
Cajaneburgo 
Paris e Petersburgo. 
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No primeiro grupo aquellas differenças elevam-se effect iva-
mente a 23 minutos pouco mais ou menos, no segundo a 16 mi-
nutos e no terceiro a 8 minutos. 

D estas comparações deduziu Delambre , pelo methodo de IIalIey 
os valores da paral laxe inscriptos no quadro da pag. 5 0 5 da 
obra citada, o qual aqui reproduzimos: 

i r P 

T a i t i , A V a r d h u s 8 ' , 7 0 9 4 2 1 , 5 6 1 

T a i t i , K o l a 8 , 5 5 0 3 2 1 , 1 6 6 

8 , 3 8 6 5 2 0 , 7 6 2 

8 , 5 0 3 6 2 1 , 0 6 6 

T a i t i , P a r i s e P e t e r s b u r g o 8 , 7 7 8 0 2 1 , 7 3 0 

8 , 6 1 6 0 2 1 , 3 3 0 

8 , 3 8 8 0 2 0 , 7 6 5 

8 , 1 6 3 0 2 0 , 2 0 8 

8 , 1 5 2 1 2 0 , 2 8 4 

C a l i f ó r n i a , P a r i s e P e t e r s b u r g o 8 , 7 1 5 5 2 1 , 5 7 6 

B a h i a c T H u d s o n , W a r d h u s 9 , 1 2 6 0 2 2 , 5 9 2 

8 , 4 5 8 9 2 0 , 9 4 1 

B a h i a d ' H u d s o n , C a j a n e b u r g o 8 , 1 7 3 0 2 0 , 2 3 3 

B a h i a d ' H u d s o n , P a r i s e P e t e r s b u r g o 9 , 2 4 9 1 2 2 , 8 9 7 

onde os números da segunda columna represen tam os valores da 
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parallaxe do sol w, que se deduzem, como temos visto, da combi-
nação das differenças P da terceira columna entre as parallaxes 
de Venus e do sol, calculadas por meio das differenças das dura-
ções da passagem observada nos dois Iogares respectivamente 
designados na primeira columna, com a relação das mesmas pa-
rallaxes. Paris e Petersburgo entram conjugadas em todas as 
trez comparações com Tait i , Califórnia e Bahia dTIudson, por-
que o conjuncto das observações feitas n'aquellas duas estações, 
reduzindo cada uma separadamente ao centro da terra , como faz 
Delambre, é que fórma uma observação completa, visto ter-se 
observado simplesmente a entrada em Paris, e a sabida em 
Petersburgo. 

A media dos valores de TC inscriptos no quadro é 8 ' ' , 5694 ; 
mas vò-se que aquelles resultados parciaes concordam tão pouco 
entre si, que não pôde inspirar grande confiança o médio final. 

Em 1 8 2 4 o astronomo de Berlim Encke discutiu de novo 
cuidadosamente as observações de 1769, empregando algumas 
coordenadas gcographicas determinadas com mais exactidão; e 
chegou d'este modo ao resultado final 

8 " , 6 0 3 0 — 0 , 0 1 1 2 d p , 

com um erro inferior a + 0 , 4 6 0 , sendo d p o erro do diâmetro 
do sol no momento da observação. 

Encke lamentava porém que na maior parte das estações as 
coordenadas geographicas fossem mal conhecidas, não podendo 
assim estabelecer um grande numero de equações de condição 
que, combinadas pelo methodo dos menores quadrados, dessem 
um valor da parallaxe solar que podesse reputar-se mais pro-
vável. 

Além da pouca precisão dos valores conhecidos das longitudes 
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das estações, o illustre astronomo de Berlim desconfiava t a m b é m 
da exactidão das observações, como se deprehende das seguintes 
linhas, que se encontram citadas na nota de C. André , a que já 
alludimos, inserta no Tractado de Astronomia de B r u n n o w : 

— «Nas extremidades da base, diz Encke , que serviu por 
assim dizer, para de terminar a paral laxe, as observações p a r e -
cem sujeitas a causas d 'e r ro muito graves. Todas as observações 
europeias apresentam o inconveniente de es tar o sol mui to per to 
do horizonte, e, se não pôde dizer-se o mesmo de Taiti , o accordo 
pouco satisfactorio dos instantes marcados pelo mesmo observa-
dor, quer entre si, quer com os dos outros observadores, pôde 
ainda fazer recear aqui uma incerteza similhante. 

«As observações dadas forneceriam o valor da parallaxe com 
maior grau de certeza, se as longitudes fossem determinadas 
d'uma maneira mais segura, a fim de ser possível fazer servir 
cada entrada e cada sabida separadamente para a formação das 
equações de condição.» 

Como Delambre e Encke , muitos outros astronomos haviam 
discutido e combinado de differentes modos as observações de 
1769 , chegando a resultados muito discordantes. Dubois [Astro-
nomia, 2." ed. pag. 4 2 4 ) dá o seguinte quadro dos valores da 
parallaxe do sol, obtidos por alguns d 'es tes sábios, incluindo o 
de Encke que foi geralmente adoptado, como mais provável, a té 
ha per to de 20 annos : 

C a l c u l a d o r e s P a r a l l a x e s o l a r 

Pinyré 8 " , 8 8 
Hell 8 , 7 0 

Hornsbv 8 , 8 7 
Lexell 8 , 6 8 
LaIande 8 ,5 
Encke 8 , 5 7 7 
L i t t r ow 8 , 571 
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5 8 . Em 1862 Powalky, astronomo de Berlim, impressionado 
pela discordância manifesta entre o valor adoptado da parallaxe 
do sol e outros valores do mesmo elemento, sensivelmente con-
cordantes entre si, e obtidos então pelos methodos indirectos das 
desegualdades do movimento da lua e do movimento da terra , 
bem como pelas observações de Marte em opposição (Connais-
sance des temps, 1 8 6 7 — Additions — pag. 3) emprehendeu uma 
nova discussão das observações da passagem de Venus de 1769. 
Para esse fim tractou, em primeiro logar, de corrigir algumas 
longitudes geograpbicas, que haviam sido determinadas pouco 
depois da passagem por observações de eclipses do sol e de occul-
tações d'estrellas, servindo-se, para isso, das novas Taboas do 
sol de Olufsen e Hansen, das da lua de Hansen, e do Catalogo 
das estrellas fundamentaes, inserto nas Tabulae Regiomontanae, 
e das estrellas de Bradley, melhorado por MadIer (Astronomische 
Nachrichten, n.° 1459; 1864) . Depois, usando das longitudes 
correctas, e desprezando algumas das observações, estabeleceu 
27 equações de condição, relativas a 13 estações, das quaes 
deduziu o valor 8 " , 8 3 2 . 

Mas notando nas observações feitas em San José, que repu-
tava muito boas, uma differença excessivamente grande entre o 
instante calculado do primeiro contacto interno e o instante 
observado, Powalky julgou dever augmentar arbitrariamente de 
10 segundos a longitude d'esta estação, o que o conduziu final-
mente ao valor 8 " , 8 6 da parallaxe do sol, com o erro prová-
vel + 0 " , 0 2 1 , calculado para o primeiro valor, mas que C. 
André julga dever elevar a 0" ,04 , attendendo á grande variação 
que determina no valor da parallaxe a pequena mudança de 10 
segundos feita na longitude d'uma só das estações. 

Em 1862 também Foucault, combinando o resultado dos seus 
trabalhos sobre a velocidade da Iuz com o valor da constante da 
aberração (n.° 56) , havia apresentado á Academia das Sciencias 
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de Paris, em sessão de 22 de Setembro do mesmo anno, o va-
lor 8 ' ' ,86 da parallaxe do sol a que PowaIky chegou depois pela 
discussão das observações de 1769 . 

Attendendo a esta communicação, mostrou Leverrier , na 
sessão da mesma academia de 25 de Novembro de 1 8 6 7 , alguma 
duvida sobre as investigações do astronomo allemão, receando 
que, na exclusão, que elle fizera, d'algumas observações, insensi-
velmente inlluisse a prevenção resultante do valor que Foucault 
obtivera. 

Powalky respondeu a esta duvida no vol. 7, n.° 1687 das 
Astronomische Nachrichten. 





C A P I T U L O I I 

Opposição de SIarle em 1862 

Observações extrameridianas 

5 0 . Depois das observações de Marte em opposição, feitas 
com o fim de determinar a distancia do sol á terra por Cassini, 
Roemer e Picard, nos fins do século XVII, e das de Lacaille no 
Cabo da Boa Esperança, feitas no meado do século XVIII, de 
que demos noticia nas breves noções históricas exaradas no prin-
cipio d'este trabalho (Parte I n.° 4) , as primeiras observações 
de Marte, que se fizeram com o mesmo fim, foram as de 1 8 3 2 
por Henderson também no Cabo da Boa Esperança e por 
outros astronomos em Greenwich, Cambridge e Altona. A dis-
cussão d'estas observações deu em resultado o valor 9 " , 0 2 8 da 
parallaxe do sol. 

Em 1849 foi organizada para o mesmo fim, pelo governo dos 
Estados unidos, uma expedição ao Chili, sob os auspicios do ca-
pitão Gilliss, que depois em 1 8 6 2 dirigiu uma nova serie de 
observações, de que vamos dar relação mais minuciosamente. 

O O . Por proposta dos illustre astronomo Gilliss, então di re-
ctor do Observatório Naval dos Estados Unidos, fizeram-se com 
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instrumentos equatoriaes, nos trez mezes mais proximos da oppo-
sição de Mar te em 1862 , observações micrometr icas ex t r amer i -
dianas de differenças de declinação en t re Mar te e diversas es-
trel las, em Leiden, Upsala e Wash ing ton no hemisplierio do 
nor te , e Santiago do Cbili no do sul, sendo calculados depois 
pelo professor IIall os resultados relativos ás t res ultimas e s t a -
ções (Washington AslronomicaI Observalions, 1 8 6 3 — A p p e n -
dix — pag. L X ) . 

Das observações feitas em Santiago do Chili, Upsala e W a s -
hington, cujas latitudes geographicas são respect ivamente — 
3o° 2 6 ' 42 ' 5 ; 59° 5 1 ' 31 " , 5 N; 38° 53 ' 3 8 " , 8 N — aprovei-
t a ram-se 18 de Santiago, desde 4 de Se tembro até 2 de Novem-
bro; 7 de Upsala, desde 8 de Se tembro até 31 d 'Outubro ; e 14 
de Wash ing ton , desde 4 de Se tembro até 2 de Novembro, as 
quaes se acham todas respect ivamente consignadas nos trez qua-
dros seguintes, que transcrevemos do logar acima c i tado: 

U P S A L A 

D a t a A k. \p. R e d . A i 0 r . 

S e t . 8 — 1 8 4 " . 3 0 — 0 " . 1 7 + 0 » . 0 1 — 2 7 " . 0 7 — 2 U " . 5 3 ± 0 " . 0 7 

2 0 — 2 8 5 . 0 2 — 0 . 2 8 0 . 0 1 5 0 . 5 0 — 3 3 5 . 7 9 0 . 1 4 

2 5 - 1 3 1 . 5 9 — 0 . 1 3 0 . 0 0 6 3 . 3 3 — 1 9 5 . 0 5 0 . 0 5 

2 7 — 5 5 . 8 6 - 0 . 0 5 0 . 0 0 6 5 . 8 4 — 1 2 1 . 7 5 0 . 0 5 

O u t . 5 — 2 1 7 . 6 1 — 0 . 2 2 0 . 0 0 5 2 . 7 5 — 2 7 0 . 5 8 0 . 3 9 

1 0 + 1 7 4 . 4 6 + 0 . 1 8 0 . 0 1 — 4 7 . 2 1 + 1 2 7 . 4 4 0 . 0 9 

3 1 — 232 . 8 7 - 0 . 2 4 + 0 . 0 1 + 4 0 . 2 9 — 1 9 2 . 8 1 0 . 0 7 
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2 . 0 

S A N T I A G O 

D a t a A Í . A k . A p. R e d . A i 0 r . 

S e t . 4 — 1 4 9 " . 8 5 — 0 " . 0 7 — 0 " . 0 2 - 0 " . 7 8 — 1 5 8 " . 2 2 + 0 " . 1 4 

5 + 5 4 . 5 6 + 0 . 0 3 0 . 0 2 1 . 0 3 - t - 5 3 . 5 4 O . 0 7 

7 — 8 8 . 9 3 — 0 . 0 4 0 . 0 2 1 . 5 1 — 9 0 . 5 0 O . 0 3 

8 — 1 8 0 . 6 3 - O . 0 8 0 . 0 2 1 . 7 5 — 1 8 2 . 4 8 O . 0 9 

2 0 — 3 0 1 . 0 9 — 0 . 1 2 O . 0 1 3 . 9 7 — 3 0 5 . 1 9 O . 0 9 

2 3 + 7 5 . 7 5 + O . 0 2 O . 0 1 4 . 2 5 + 7 1 . 5 1 O . 0 8 

2 5 — 1 5 9 . 9 1 — 0 . 0 6 O . 0 1 4 . 3 6 — 1 6 4 . 3 4 O . 0 6 

2 7 — 8 6 . 2 4 - O . 0 3 O . 0 1 4 . 4 1 — 9 0 . 6 9 O . 1 1 

2 8 + 1 8 6 . 3 2 + 0 . 0 7 O . 0 1 4 . 3 9 + 1 8 1 . 9 9 O . 0 8 

O u t . 5 — 2 3 7 . 2 0 — 0 . 0 9 O . 0 1 3 . 9 0 - 2 4 1 . 2 0 O . 1 9 

7 + 6 3 . 3 6 + 0 . 0 ; O . 0 3 3 . 6 4 + 5 9 . 7 2 O . 0 7 j 

8 — 1 3 7 . 7 6 — 0 . 0 5 O . 0 1 3 . 4 8 — 1 4 1 . 3 0 O . 0 9 

1 0 + 1 6 0 . 7 7 + 0 . 0 6 O . 0 2 — 3 . 1 3 + 1 5 7 . 6 8 0 . 0 8 

2 4 — 2 0 2 . 1 8 — 0 . 0 8 O . 0 2 + o . 4 5 — 2 0 1 . 8 3 O . 0 7 

2 7 — 2 3 3 . 0 7 — 0 . 0 9 O . 0 3 1 . 3 6 — 2 3 1 . 8 3 O . 1 7 

2 9 — 4 5 . 3 6 — 0 . 0 1 O . 0 2 1 . 9 6 — 4 3 . 4 3 O . 0 6 

3 1 — 1 6 9 . 3 0 — 0 . 0 7 O . 0 3 2 . 5 6 — 1 6 6 . 8 4 0 . 0 7 

N o v . 2 + 1 5 2 . 9 0 + 0 . 0 6 — 0 . 0 2 + 3 . 1 4 + 1 5 6 . 0 8 O . 1 1 

W 
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WASHINGTON 

D a t a A < h a k. A p. R e d . A i 0 . r . 

i S e t . 4 — 1 7 5 " . 4 8 — ( ) " . 0 8 + 0 ' / . 0 2 0 " . 0 0 — 1 7 5 " . 5 4 H h 0 " . 1 6 

5 - i - 3 0 . 4 5 + 0 . 0 1 0 . 0 2 0 . 0 0 + 3 0 . 4 8 0 . 1 7 

7 — 1 1 3 . 4 0 — 0 . 0 5 0 . 0 2 , 0 . 0 0 — 1 1 3 . 4 3 0 . 2 3 

8 — 2 0 6 . 3 7 — 0 . 0 9 0 . 0 3 0 . 0 0 — 2 0 6 . 4 3 0 . 1 0 

2 3 + 4 5 . 9 7 + 0 . 0 2 0 . 0 2 0 . 0 0 + 4 6 . 0 1 0 . 2 1 

2 5 — 1 8 8 . 5 6 — 0 . 0 8 0 . 0 1 0 . 0 0 - 1 8 8 . 6 3 0 . 2 5 

2 8 - f 1 5 6 . 5 9 + 0 . 0 6 0 . 0 1 0 . 0 0 + 1 5 6 . 6 6 0 . 1 1 

O u t . 7 + 3 4 . 4 4 + 0 . 0 1 0 . 0 2 0 . 0 0 + 3 4 . 4 7 0 . 1 2 

8 — 1 6 5 . 4 8 — 0 . 0 7 0 . 0 1 0 . 0 0 — 1 6 5 . 5 4 0 . 1 9 

2 4 — 2 2 4 . 8 5 — 0 . 1 0 0 . 0 2 0 . 0 0 — 2 2 4 . 9 3 0 . 1 9 

2 7 — 2 5 6 . 1 8 — 0 . 1 2 0 . 0 3 0 . 0 0 - 2 5 6 . 2 7 0 . 4 2 

2 9 — 6 4 . 3 7 — 0 . 0 3 0 . 0 2 0 . 0 0 — 6 4 . 3 8 0 . 3 9 

3 1 — 1 8 7 . 9 3 - 0 . 1 1 0 . 0 3 0 . 0 0 — 1 8 8 . 0 1 0 . 2 5 

N o v . 2 + 1 3 5 . 2 8 + 0 . 0 5 + 0 . 0 3 0 . 0 0 + 1 3 5 . 3 6 0 . 1 8 

Na 1/ columna de cada um d 'estes quadros estão designadas, 
como se vê, as datas das observações; e na 2 . a as differenças de 
declinação medias A reduzidas ao meridiano da estação. Na 
3 . ' , 4." e 5." columna encontram-se respect ivamente as corre-
cções A k das differenças de reíracção, as Ap da paral laxe, e as 
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de redacçSo ao meridiano de Washington . Na 6." columna 
acham-se as differenças de declinação já reduzidas a es te m e r i -
diano; e finalmente na 7 . a o valor do erro provável da media das 
observações de cada dia. 

Comparando, duas a duas, as observações simultaneas feitas em 
hemispherios differentes, resul taram 17 combinações ent re San-
tiago e Upsala e 14 ent re Wash ing ton e Santiago. 

Os resultados d 'es las combinações acham-se inscriptos nos 
dois quadros seguintes, que t a m b é m trauscrevemos da Memoria 
citada do professor H a l l : 

a : 

U P S A L A E S A N T I A G O 

D a t a I o g p I o g 1 W o W 

S e t . 8 1 . 3 0 9 4 0 9 . 6 3 6 6 0 8 " . 8 3 1 6 . 8 0 

2 0 1 . 3 3 2 7 9 9 . 6 1 3 0 8 8 . 8 2 8 3 . 5 6 

2 5 1 . 3 3 4 6 9 9 . 6 0 8 9 1 8 . 7 8 2 1 2 . 4 1 

2 7 1 . 3 3 9 8 2 9 . 6 0 8 3 3 8 . 8 7 5 6 . 9 0 

O u t . 5 1 . 3 1 6 6 3 9 . 6 1 2 5 4 8 . 4 9 5 0 . 5 3 

1 0 1 . 3 2 9 6 0 9 . 6 2 0 4 7 8 . 9 1 4 6 . 5 7 

3 1 1 . 2 6 3 7 5 9 . 6 9 0 3 1 8 . 9 9 6 7 . 0 4 
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S.0 

S A N T I A G O E W A S H I N G T O N 

D a t a I o g p I o g A f o W 

S e t . 4 1 . 3 2 5 2 4 9 . 6 4 7 6 1 9 " . 3 9 4 1 . 4 4 

5 1 . 2 9 3 3 0 9 . 6 4 4 7 6 8 . 6 7 1 1 . 9 5 

7 1 . 2 9 0 8 4 9 . 6 3 9 2 4 8 . 5 1 3 1 . 1 1 

8 1 . 3 0 9 7 7 9 . 6 3 6 6 0 8 . 8 3 8 3 . 7 9 

2 3 1 . 3 3 6 9 9 9 . 6 1 0 1 3 8 . 8 5 4 1 . 5 3 

2 5 1 . 3 1 4 1 0 9 . 6 0 8 9 1 8 . 3 7 6 1 . 1 8 

2 8 1 . 3 3 4 1 2 9 . 6 0 8 2 8 8 . 7 5 8 4 . 2 2 

O u t . 7 1 . 3 3 2 8 1 9 . 6 1 5 2 4 8 . 8 7 3 3 . 9 2 

8 1 . 3 1 5 1 0 9 . 6 1 6 8 2 8 . 5 4 9 1 . 7 0 

2 4 1 . 2 9 4 2 7 9 . 6 6 1 7 2 9 . 0 3 6 1 . 1 8 

2 7 1 . 3 1 8 7 5 9 . 6 7 3 4 7 9 . 8 2 2 0 . 2 8 

2 9 1 . 2 5 1 8 3 9 . 6 8 1 7 4 8 . 5 8 2 0 . 3 6 

3 1 1 . 2 5 6 3 5 9 . 6 9 0 3 1 8 . 8 4 4 0 . 7 9 

N o v . 2 1 . 2 4 7 0 1 9 . 6 9 9 1 4 8 . 8 3 4 1 . 1 5 

onde se encontram, para as datas da 1." columna: na 2 . a os Io-
gar i thmos da parallaxe horizontal de Mar te , que se calculam 

fí 
pela re lação P = - — , mediante os valores de n e a deduzidos 
r a A 
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das formulas (7) e (8) do n.° 13 com os de A ^0 tirados dos 
quadros I .0 , 2 . ° e 3.°, e o valor da distancia A do planeta, cujo 
logarithmo se acha na terceira columna; e finalmente na 4.* e 
5." columna dos mesmos quadros encontram-se respectivamente 
os valores da constante iro da parallaxe do sol, calculados pela 
2.® e 3." usando da formula ^ o - p A , e os pezos w d'estes 
valores. 

Combinando em seguida estes resultados, obtem-se os valores 

P a r a U p s a l a e S a n t i a g o . . . . iro — 8 " , 8 5 9 tc = 4 3 , 8 1 
Para Washington e Santiago ico — 8 " , 8 1 0 w = 2 4 , 6 0 

que dão finalmente, para resultado mais provável, os valores 

iro = 8 " , 8 4 1 5 to = 6 8 , 4 1 (58) 

61. São estes os resultados que obteve Hal l ; mas parece-nos 
que a discussão do sábio professor, além de ser menos escrupu-
losa no processo de calculo dos pezos w, encerra uma inexactidão 
no valor d 'um d'elles que se introduz depois no resultado final 
a que chega. 

Resolvemo-nos, por este motivo, a seguir mais minuciosamente 
o calculo dos elementos das ultimas columnas dos quadros 4.° e 
5.°; e, para isso, vamos recordar alguns princípios do calculo das 
probabilidades, pelos quaes se guiou o illustre professor na sua 
formação. 
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I . 0 Sendo x uma quantidade observada e y = kx: a relação 
entre os erros prováveis rx e ry de x e y é 

ry — k Tx 

2.° Sendo x e x' duas quantidades independentes, e y=x + x\ 
haverá entre os erros prováveis rx, rx', ry a relação 

3." Sendo r o erro provável da media M de m observações Oi de 
egual confiança, e Ej o erro apparente de cada uma d'ellas, ou a 
differença entre a media M e cada uma das observações Oi, será 

, 6 7 4 4 9 i / , 1 ,, 
V m ( w — 1 ) 

e r ^ m o erro provável de cada uma d'ellas. 
4.° Os pezos são inversamente proporcionaes aos quadrados 

dos erros respectivos. 
5.° O resultado mais prova\el de m observações, cujos pezos 

respectivos são p i , é 

. I A i p i 

e o pezo d'elle é p = 
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6.° Chamando & as differenças entre A e A{, o erro prová-
vel de A è 

Appliquemos agora estes princípios á questão de que nos 
occupamos. 

Aqui a relaçSo, que liga a quantidade calculada com os e le-
mentos da observação, é 

e, com quanto n e a sejam quantidades que se determinam 
por meio das differenças de declinação observadas, e portanto 
subjeitas a erros fortuitos, no emtanto temos já notado mais de 
uma vez que basta ter em conta os erros de n, em vista da in-
Iluencia pouco considerável que os de a tem sobre iro- D'este 
modo o erro provável H de iro dependerá unicamente do erro 
provável p de n e da grandeza do divisor a, sendo (Princ. I . 0 do 

e o de cada observação é £ ^p . 

n 
ir0 = 

a 

n.° 10o) 

i? = 
P 

a 

a relação que liga estes erros. 

Por outra parte, chamando 10 o pezo do valor de iro, c to-
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mando para unidade de pezo o do valor correspondente a um 
determinado erro prova\el R0, teremos (Princ. i.°) 

w •• 
Rf 
R2 

e portanto 

a 2 Ao2 

w •• (59). 

Por esta formula parece pois que poderiam calcular-se, com 
suficiente approximaçào, os elementos w dos quadros 4.° e 5.°: 
mediante o valor conhecido de R 0 ; o de a que se deduz da r e -

Zl 
lação a — —, usando do valor achado de o; e finalmente o 

TlO 

de p, que se determina pelo principio 2.° com os valores de r 
relativos às duas estações e ao dia considerado, os quaes se encon-
tram nas ultimas columnas dos quadros 1.°, 2.° e 3.°, e que 
devem ter sido determinados pelo principio 3.° 

No emtanto o professor Hall toma na formula precedente, 
em vez de a 2 , o factor 

% 

J 9 — <Pl 

A2 9 0 ' 

chamando 9 e 91 as latitudes das duas estações. 
Parece -nos isto pouco exacto, porque a formula (8), (n.0 IOj, 

que dâ o valor de a, mostra que este factor nâo é propor-
cional a a 2 . 
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Como TCQ é uma constante que não depende dos logares da 
n 

observação, a equação fundamental TCO = — mostra que a cresce 

proporcionalmente com n, isto é, com a diíferença das parallaxes 
do planeta relativas aos dois logares, ou, ainda por outras pala-
vras, com o pequeno angulo OLO' (fig. 12) que, no planeta L, 
formam os raios O L e O1 L tirados para os dois pontos do 
globo O e O1 que se consideram. 

Ora por meio dos triângulos O LC, O1 LC, pôde effecth amente 
exprimir-se o angulo O L O ' nas latitudes <p e 91 ; mas parece-nos 
que a expressão resultante não transforma a formula (59) na 

w : 
fio2 (9 — 91) 

Pa A2 90 
(60) 

que adopta o professor Hall. No emtanto sigamos a sua dis-
cussão. 

Em primeiro logar toma para unidade de pezo o correspon-
dente ao erro provável da media de 10 observações, egualmente 
boas, suppondo O'',4 o de cada uma, isto é, (Princ. 3.°) proxi-

0 " , 4 
mamente ao erro R o - = 0 " , 1 2 6 5 , cujo quadrado 6 

V7IO 
= [8 .20412] , designando por [k] o numero cujo logari-

tlimo é k-
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Por outro lado, segundo os valores de 9 relativos âs trez es-
tações, t emos : 

9 <Pl O 
Para Upsala e Santiago — — — = 1 , 0 3 7 

9 — 9 1 
Para Washington e San t i ago . . — — — = 0 , 8 0 4 

*/U 

e portanto, pela formula (60), 

t . o • [ 8 . 2 Í 9 9 0 1 
Para Upsala e Santiago w — — 

^ «_• c • [ 8 . 1 0 9 3 8 ] 
Para Washington e S a n t i a g o . . w = — — 

Assim: sendo no dia 8 de Setembro r = 0 , 0 9 em Santiago 
(quadro 2."), e r = 0 , 0 7 em Upsala (quadro l.°), donde 

p2 — 2 r2 = [ 8 . 1 1 3 9 4 ] ; 

e dando o quadro 4.°, pura mesmo dia, log. A = 9 , 6 3 6 6 0 : a 
formula (60) dá finalmente w = 6 ,80 , o que concorda com o 
primeiro termo da ultima columna do mesmo quadro 4.° 

Do mesmo modo se formam os outros números d esta columna, 
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e os da correspondente do quadro B.° Todavia, applicando o 
processo ao dia 25 de Setembro para Santiago e Upsala, afcha-se 
w= 16,47, em vez de 12 ,41 como se vê no quadro 4.® Julga-
mos pois haver erro n'este numero, erro que provirá talvez 
de se ter tomado p4 = 0 , 0 0 8 1 , em vez do verdadeiro valor 

p2 = (0 ,06) 2 -f (0 ,05) 4 = 0 , 0 0 6 1 . 
Resulta d'aqui que, em logar dos valores a que chegou o pro-

fessor Hall (n.° 6 0 \ combinando os resultados parciaes do qua-
dro 4.°, pelo principio.5.°, acharíamos, segundo a mesma dis-
cussão, 

= 8 " , 8 5 2 , W = 4 7 , 8 7 

para Upsala e Santiago; e, para resultado final mais provável, 
os valores 

^0 = 8 " , 8 3 8 , io = 7 2 , 4 7 

em vez de (58). 

6 3 . Se nos servirmos, como indicámos, da formula (59) , 
mais exacta, para o calculo dos elementos to, teremos 

t r [8 .20412) x [2( logn Iogrr0)] 

P2 K ' 

adoptando ainda a mesma unidade de pezo. 
Por esta formula, e notando que os valores de n, calculados 

pela relação (7) (n.° 10), são aqui as differenças entre os núme-
ros respectivos das columnas 6."s dos quadros I.0 , 2.° e 3.°, os 
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quaes represen tam, como dissemos, as differenças médias de d e -
clinação en t r e o planeta e a estrella de comparação, reduzidas 
ao meridiano de Wash ing ton , acha-se, para o dia 8 de se tembro, 
en t re Santiago e Upsala, 

n = — 1 8 2 " , 4 8 + 2 1 1 ' ' , 5 3 = 2 9 " , 0 5 

e 

W = 13 ,32 . 

Determinando por um processo similhante os pezos de todos 
os valores de IÍ0 inscriptos nos quadros 4." e 5.°, chegámos aos 
resultados segu in tes : 

U P S A L A E S A N T I A G O 

D a t a « 0 W W J t 0 

S e t . 8 8 " , 8 3 1 1 3 , 3 2 1 1 7 , 6 2 

2 0 8 , 8 2 8 6 , 9 4 6 1 , 2 7 

2 5 8 , 7 8 2 3 2 , 0 8 2 8 1 , 6 8 

2 7 8 , 8 7 5 1 3 , 4 2 1 1 9 , 1 2 

O u t . 5 8 , 4 9 5 1 , 0 2 8 , 6 4 

1 0 8 , 9 1 4 1 2 , 7 0 1 1 3 , 2 0 

3 1 8 , 9 9 6 1 3 , 6 1 1 2 2 , 4 0 
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S A N T I A G O E " W A S H I N G T O N 

D a t a « o W W W0 

S e t . 4 9 " , 3 9 4 2 , 4 7 2 3 , 2 1 

5 8 , 6 7 1 3 , 3 5 2 9 , 0 3 

7 8 , 5 1 3 1 , 9 0 1 6 , 2 0 

8 8 , 8 3 8 6 , 4 9 5 7 , 3 7 

2 3 8 , 8 5 4 2 , 6 3 2 3 , 2 7 

2 5 8 , 3 7 6 2 , 0 4 1 7 , 0 3 

2 8 8 , 7 5 8 7 , 2 3 6 3 , 3 7 

O u t . 7 8 , 8 7 3 6 , 7 1 5 9 , 5 7 

8 8 , 5 1 9 2 , 9 1 2 4 , 8 8 

2 4 9 , 0 3 6 2 , 5 5 2 3 , 0 5 

2 7 9 , 8 2 2 0 , 4 8 4 , 7 4 

2 9 8 , 5 8 2 0 , 6 1 5 , 2 6 

3 1 8 , 8 4 4 1 , 3 6 1 2 , 0 3 

N o v . 2 8 , 8 3 4 1 , 9 8 1 7 , 4 7 

A relação ent re as sommas dos números inscriptos nas duas 
ultimas columnas do primeiro d estes quadros dá immedia ta -
mente 

U0 = 8 " , 8 5 1 to = 9 3 , 0 9 

para resultado mais provável da comparação das observações de 
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Upsala e San t iago ; e do segundo quadro t i ra-se egua lmente 

U0 = S f 7
1 Slo w = 4 2 , 7 1 

para Santiago e Wash ing ton . 
F ina lmente o resul tado das duas comparações seria 

TC0= 8 " , 8 40 te = 1 3 5 , 8 0 . 

Observações meridianas 

0 3 . Expozemos nos n.0 ! precedentes os resultados deduzidos 
por IIall das observações ext rameridianas de Mar te , feitas por 
iniciativa do capitão Giliss, com o intuito de de te rminar o valor 
da parallaxe do sol. A suspeita recen te sobre o valor de Encke , 
desper tada pela discordância entre elle e outros valores então 
obtidos por methodos diversos, e, por outra pa r t e , o intervallo 
de 12 annos, que ainda mediaria en t re essa epocha e o da mais 
próxima passagem de Vénus, exci taram os ânimos dos astronomos 
a lançar mão de todos os processos que comportava o methodo 
das observações de Mar te em opposição, o qual assim recebeu 
n 'es ta epocha um impulso extraordinário. 

Não se limitaram com effeito em 1 8 6 2 os t rabalhos dos 
astronomos aos que acabamos de refer i r . 

Sob os auspícios do astronomo Winneck , organisou-se uma nova 
e mais extensa série de observações, de que vamos dar relação. 

Segundo o plano do distincto astronomo, fizeram-se observa-
ções meridianas de differenças de declinação ent re Mar te e es-
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trellas de comparação, préviamente escolhidas, nos observatorios 
de Williamstown, Cabo da Boa Esperança e Santiago, ao sul ; e 
ao norte, nos de Pulkowa, 1'etersburgo, Helsingfors, Vienna, 
Berlim, Leiden, Greenwich, Albany, Washington. 

Como diz Newcomb Washington Áslronomical Observalions, 
186o — Appendix II, pag. 3—•) depois da passagem de Venus 
nos fins do século passado, não se ha\ia ainda visto um esforço 
cooperativo dos astronomos tão extenso. 

Algumas d'estas observações foram pouco depois discutidas e 
combinadas parcialmente. Newcomb apresenta os resultados se-
guintes das discussões feitas por Winneck , Stone, e Fe rgusson : 

1.° Vinneck, comparando as observações de Pulkowa e do 
Caho da Boa Esperança, relativas a 13 noutes, achou TC0=8",964. 

2.° Stone discutindo as observações de Greenwich, Cabo da 
Boa Esperança e Williamstown, chegou ao valor TC0 = 8 " , 9 4 3 . 

3.° Fergusson, da comparação de 12 observações de W a s -
hington e Santiago, deduziu 

tc0 = 8 " , 8 3 4 , 

e, de 15 observações de Albany e Santiago, 

«0 = 8 " , 6 1 1 . 

Estas comparações abrangiam, como se vê, uma pequena par te 
das observações eííectuadas, e assim os seus resultados não po-
diam adoptar-se como o resultado definitivo d'uma tão grande 
série de observações. Desejava-se por isso, e com razão, uma 
discussão completa de todas ellas. 

Foi encarregado d'este trabalho o astronomo Newcomb, que 
deu depois os resultados do seu estudo no logar que, ha pouco, 
citámos. 

© 4 . Vinneck, Stone e Fergusson, t inham chegado aos resul-
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tados expostos pela comparação de pares de observações corre-
spondentes, feitas nos dois hemispherios. Mas uma discussão geral 
das observações não se conciliava com este methodo de compa-
ração. A falta de observações correspondentes, embora as estrel-
Ias de comparação tivessem sido escolhidas préviamente, excluiria 
com effeito d u m a tal discussão muitas das observações effe-
ctuadas. É por isso que d'um total de mais de 3 0 0 observações, 
Yinneck somente empregou 20, Stone 58 e Fergusson 46, sendo 
communs 5 das empregadas por Winneck e Fergusson, o que 
perfaz apenas a somma de 12o observações. 

Nevvcomb sentiu portanto a necessidade de usar d'um novo 
plano de discussão, que fizesse entrar cada uma das observações, 
por si só, na formação do resultado final. 

O calculo dos logares geocêntricos d'um planeta depende ne-
cessariamente dos elementos das orbitas do planeta e da terra , 
com os quaes se tem calculado os logares heliocêntricos dos dois 
corpos dados pelas taboas respectivas; e além d'isto, da distancia 
do planeta á terra , ou da sua parallaxe, a qual entra no calculo 
da passagem d'esta segunda especie de logares para a primeira. 

Ora, como os valores adoptados d'estes 13 elementos, embora 
conhecidos com a maxima approximação relativamente a Marte 
na epocha das observações pela proximidade do planeta á terra , 
são em todo o caso aífectados de erros, os logares geocêntricos, 
assim calculados, sel-o-hão também. E comprehende-se que os 
erros d'estes logares geocêntricos devem poder exprimir-se nos 
dos 13 elementos, mediante as relações por onde se calcularam 
os mesmos logares. 

l ) 'es te modo cada observação de Marte dará logar a uma 
equação de condição da fórma 

O = C e (62) 

sendo O o logar observado do planeta, C o mesmo logar calcu-
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lado, e t o erro d 'elle, funcção, como acabamos de ver, dos erros 
dos seis elementos de cada uma das orbitas da te r ra e de Mar te , 
e do da parallaxe de Mar te ou da do sol, pois que uma depende 
da outra n u m a relação conhecida. 

Resulta d'aqui que 13 observações bas ta r iam, em rigor, para 
determinar os erros de todos estes 13 elementos; e que um 
um numero superior d'elles os determinaria com maior probabi -
lidade de exactidão, resolvendo pelo methodo dos menores qua-
drados as respectivas equações de condição (62) . Obter iamos pois 
assim a correcção desejada do valor da parallaxe solar, que se 
tivesse adoptado. 

Tal é o espirito do plano geral de discussão seguido por 
Newcomb; mas a pequenez dos coefficientes dos erros dos e l e -
mentos, principalmente n u m a série de observações que compre -
henda um curto intervallo de tempo, um mez por exemplo , levou 
o illustre astronomo a modificar um pouco este plano, como 
vamos ver. 

B ã . Examinando a tabella dos erros tabulares , dada por 
W i n n e c k nas suas Observações de Mar te na opposiçâo de 1 8 6 2 , 
Newcomb achou que o erro tabular z da distancia recti l ínea 
Z = Asend do planeta ao equador, sendo A a distancia á t e r r a , 
e d a declinação, pode considerar-se, duran te o intervallo de 

dois mezes, como represen tada pela série 

= 

sendo, n 'esse intervallo, o coefficiente y inferior a O" ,0004 . Pôde 

pois tomar-se simplesmente 

J 1 S = S a - j - p í 

em intervallos de 20 a 25 dias, como são aquel le j em que 

Newcomb dividiu as observações, 

U 
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E, como, pela expressão de z, é 

S1 z = A Si d cos d, 

temos também 

1 

^ d = I ~A (« + M -A cos d 

É pois esta a expressão que pode assignar-se ao erro tabular 
da declinação, o qual provém, como dissemos, da inexactidão dos 
valores attribuidos aos elementos das orbitas de Marte e da 
ter ra . Para ter porém o erro total S 2 da declinação geocentrica 

• • s e n z ' N 
calculada, será necessário junctar a Sd o erro S a " = —— 0 ^o 

introduzido pelo valor inexacto da parallaxe Tr0 do sol,»repre-
sentando z' a distancia zenithal geocentrica apparente de Marte. 
Teremos então 

«. , s e n z ' . a , S t 
S d = 1 1 t^ 

Acos d A cos d 

A differença entre a declinação correcta calculada d - f - í d e 
a declinação observada d' , que deveria ser nulla se as observações 
fossem exactas, será d 'este modo 

s e n 2 ' « p t 
d — d!A Sr 1 1 

A cos d A cos d ' 

e, egualando a 0 esta differença, teremos portanto uma equação 
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de condição. É o que fez Newcomb, tendo o cuidado de applicar 
a cada uma das equações relativas ás o séries de observações 
consideradas por elle, o respectivo pezo K, que chama unidade 
de precisão, o que dá 

+ + + (63) 
v 1 A Acosd 1 Acos d K ' 

CíG. Newcomb abrangeu na sua discussão uma massa de 2 9 7 
observações, sendo: 31 de Pulkowa, 18 de Helsingfors, 29 de 
Leiden, 40 de Greenwich, 26 de Albany e 36 de Washington, 
o que dá 154 observações no hemispherio do nor t e ; 51 de W i -
liamstovvn, 43 do Cabo da líoa Esperança e 49 de Santiago, o 
que dá 143 observações no hemispherio do sul. 

Para formar as equações de condição (63), o sábio astronomo 
dividiu, como já notámos, estas observações em 5 séries de 20 
a 25 dias cada uma. E tractando separadamente, pelo methodo 
dos menores quadrados, cada grupo de equações correspondentes 
a estas 6 séries, chegou respectivamente ás seguintes equações 

normaes, onde designa por k' O quociente 
UjOí/ 

4 - 3 1 1 , 0 — 15 ,5 3 ! — 3 2 , 4 * ' + 48" ,5 , 

— 11,5 + 145 ,8 P 1 4 - 1 4 4 , 0 *' + 14" ,0 , 

— 3 2 , 4 ! + 1 1 4 , 6 ^ + 5 3 3 , 9 ^ + 4 1 ^ 8 ; 

/ 0 = + - 3 0 8 , 0 C i + 6 , 2 . ' a + 1 2 2 , 7 + 2 " , 5 , 

2." sé r ie | 0 = + 6 , 2 « 2 + 41,1 p 2 — 1 9 , 9 * ' — 1",3 , 

( 0 = + 122 ,7 CC2 — 19,9 p t + 7 1 9 , 6 v ' — 2 2 " , 3 ; 

0 = 

l . a série / 0 = 

0 = 
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/ O = + 2 3 7 , 0 «3 + 4 , 8 + 6 7 , 9 «' + 3 " , 9 , 

3 ." série 0 = + 4 , 8 a3 + 3 3 , 6 ^3 — 1 2 , 4 1 * — 7" , 1, 

( 0 = - f 6 7 , 9 Gr3 — 1 2 , 4 Ê3 - j - 5 6 7 , 1 ir' + 1 3 " 0 ; 

/ 0 = + 2 9 2 , 0 — 2 3 , 8 [J4 + 6 2 , 1 ir' + 4 4 , 4 , 

4.* série 0 = — 2 3 , 8 «4 + 2 7 , 4 [34 — 11,0 ir' — 9 " 7 , 

(0 = + 6 2 , 1 K í - 1 1 , O ^ 4 + 4 2 7 , 9 ir' + 3 8 " 4 ; 

/ 0 = 4 - 2 6 4 , 0 a g 4 - 2 3 , 5 — 8 3 , 2 * ' 4 - 7 5 ' , 1 , 

5." série 0 = + 2 3 , 5 « s + 45,*!?B + 2 6 , 4 i r ' + 7 " , 5 , 

( 0 = - 8 3 , 2 4 - 2 6 , 4 + 3 7 8 , 1 + 3 8 " , 6 . 

Discutindo depois estas equações, Newcomb chega finalmente 
ao resultado definitivo 

T t ' = 0 " , 0 5 0 

e por conseguinte ao valor mais provável da parallaxe solar 

ir0 = 8 " , 8 5 5 + 0 , 0 2 0 , 

visto ser 8" ,9 o valor adoptado. 



CONCLUSÃO 

B 9 . Terminamos este t rabalho com o seguinte quadro, a p r e -
sentado por Newcomb, e transcripto na nota citada de C. André , 
onde se encontram reunidos os valores obtidos da paral laxe do 
sol, que merecem mais confiança, bem como os seus erros prová-
veis e os pezos respectivos. 

N a t u r e z a d a s o b s e r v a ç õ e s P a r a l l a x e P e z o 

O b s e r v a ç õ e s m e r i d i a n a B d e M a r t e , 1 8 6 2 8 " , 8 5 5 + O 7 , 0 2 0 2 5 

O b s e r v a ç õ e s m i c r o m e t r i c a s d e M a r t e , 1 8 6 2 . . 8 , 8 4 2 + 0 , 0 4 0 6 

E q u a ç ã o p a r a l l a t i c a d a l u a 8 , 8 3 8 + 0 , 0 2 8 1 6 

E q u a ç ã o l u n a r d a t e r r a 8 , 8 0 9 + 0 , 0 5 4 3 

8 , 8 6 0 + 0 , 0 4 0 6 

8 , 8 6 0 + ? 

Ao ultimo valor, que não deve ser considerado como um r e -
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sultado astronomico, entende Newcomb não poder assignar um 
erro provável, pela difficuldade que se encontra na apreciação 
das experiencias de Foucault. Tomando a média dos outros 
valores, chega o illustre sábio, como resultado mais provável 
de todas as observações em que se pôde confiar, ao valor 

8", 85 

com o erro provável 

+ 0",013. 

FIM. 



PARTE II 
• 

No capitulo II d 'esta secção represen tam TC e TC ' as parallaxes 
horizontaes na estação. Para represen ta rem as paral laxes hor i -
zontaes no equador, bas tará multiplical-as pelo raio t e r res t re 
respectivo, refer ido ao equatorial como unidade. 

P a g i n a 7 5 

Das equações (35) pôde t i r a r - se ' o valor de Y pela formula 
TC4-TC' 1 

t ang "f — _ _, tang — A', que dá (pag. 61) 
TC TC 

-K + P 1 , t a n S Y = J ^ t a n g - - A 1 

P a g i n a 7 6 

Para ter mais exac tamente a expressão de g, o n.° 34 dá 

ff2= * ' ) 2 + 4 * s e n * — A' = (* — *')* 
Á 

1 

4 R p sens — a' 

( R - t f 

e portanto 

J = (« — «') 1 + 

2 B p s e n 4 — A'-v 2 

( R - r f . 
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E R R A T A S 

Pag. Linli. Erros 

5 8 s u b . A f r i c a 
9 3 o s q u a e s 

2 4 3 e l l i p t i c o s p l a n e t a r i o s 
3 0 3 , 9 , 1 2 
5 1 6 — 2 I1L1 

7 9 4 ( 3 0 ) 
9 0 5 s u b . - [ * . . . 

1 0 7 9 0 " 6 4 
1 3 9 7 s u l ) . P i n y r é 
1 4 5 4 - 1 5 8 " , 22 

1 5 1 3 
V p(m — 1 ) 

» 4 d e c a d a o b s e r v a ç ã o 
B 1 6 ( P r i n c . I . 0 d o n . ° 1 0 5 ) 

1 5 2 9 0 ; 
1 6 2 8 ; 9 S z ; a Sd 
1 6 3 3 p e s o K q u e c h a m a uni-

dade 
1 6 4 4 s u b . 0 " , 0 5 0 

Emendas 
A m e r i c a 
a s q u a e s 
p l a n e t a r i o s 

+ SZ1X1 

( 3 5 ) 

P i n g r é 
- 1 5 0 " , 7 2 

? = 0 , 6 7 4 Í 9 J J V J L -
V p ( w i - l ) 

d a u n i d a d e d e p e s o 
( P r i n c . I . 0 ) 
is0: 
S d - , a d 
f a c t o r K q u e c h a m a me-

dida 
— 0 " , 0 5 0 

N a s p a g i n a s 7 4 , 7 5 e 7 6 leia-se A' e m v e z d e A, e x c e p t o e m A — A'. 
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