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1 Preâmbulo

O Homem se interessa nocosmosdesde a Antiguidade. Os registros astronômicos mais antigos
nos remetem aos chineses, babilônicos, asśırios e eǵıpcios que viveram aproximadamente 3000 anos
antes de Cristo. Na Grécia, entre 600 a.e.c. e 400 e.c, a ciência antiga alcançou seuápice. Nasce-
ram neste berço os primeiros conceitos de Esfera Celeste que, segundo os Gregos, tratava-se de uma
esfera de material cristalino que girava em torno de um eixo passando pela Terra. Entretanto, uma
contribuiç̃ao nosé, em especial, interessante: Por volta de 150 a.e.c., o astrônomo grego Hiparco
de Nićeia comparou observações pŕoprias de determinadas estrelas com observações realizadas por
Timocharis de Alexandria e Aristyllus de Alexandria 150 anos antes e notou uma pequena, mas per-
cept́ıvel diferença nas longitudes das estrelas. Naturalmente, todas as estrelas eram referenciadas na,
por hiṕotese, estacionária direç̃ao fixa da linha de intersecção entre os planos rotacional e orbital da
Terra. Todavia, Hiparco foi levadòa conclus̃ao de que esta direção ñaoé perfeitamente estacionária.
De fato, a direç̃ao do Sol nos equińocios ñao é constante em relação às estrelas fixas, mas tem um
precess̃ao de aproximadamente 0,0127 graus por ano, conforme obtidopor Hiparco. Como assim?

Figura 1 - A precess̃ao daórbita eĺıptica
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O plano orbital da Terra em torno do Solé essencialmente constante. Os planos orbital e equa-
torial da Terra s̃ao defasados 23.5o, tal que se cruzam ao longo de umaúnica linha cuja direç̃ao
permanece constante, supondo que os próprios planos mantenham cotas fixas. Nos equinócios de pri-
mavera e outono, o Sol se localiza precisamente nesta linha fixa em direç̃oes opostas da Terra. Como
esta linhaé est́avel, é utilizada como referência direcional para especificar as posições de objetos
celestes e, por convenção, a longitude de objetos celestes toma como referência a direç̃ao desta linha
apontando ao equinócio de primavera comóe destacado em [1, 2].

Notavelmente, a previsão de Hiparcóe muito boa quando comparada com o valor aceito hoje
para a precessão dos equińocios queé de 0,01396 graus por ano. Entretanto, a previsão téorica e
as observaç̃oes ñao concordam quando estudamos aórbita do planeta Merćurio. Em relaç̃ao a nossa
linha de equińocio, a previs̃aoé de que a precessão aparente de Mercúrio fosse de aproximadamente
5025 segundos de arco por século, assumindo que o eixo daórbitaé estaciońario. Todavia, os dados
experimentais revelaram uma taxa de precessão de 5600 segundos de arco por século. Se levarmos
em conta a atração gravitacional de outros planetas, contudo,é posśıvel determinar que os efeitos
que estes produzem naórbita de Merćurio é da ordem de 532 segundos de arco adicionais por século.
Restam-nos ainda 43 pequenos e incomodos segundos de arco porséculo que a Meĉanica Newtoniana
não fora capaz de justificar. Este, um problema que já pode ser considerado antigo, foi tratado inicial-
mente, pelo mateḿatico franĉes Urbain Le Verrier que, em 1860, percebeu o problema da precess̃ao
e sugeriu que poderia ser resolvido se fosse considerada a existência de um planeta movendo-se entre
Mercúrio e o Sol; este chamaria-se Vulcano.

Figura 2 - Urbain Le Verrier

Posteriormente, sugeriu-se que ao invés da força ser proporcional ao inverso do quadrado da
dist̂ancia, o expoente fosse 2,00000016. Esta alternativa, entretanto, foi abandonada por apresentar
problemas̀a luz da Lei de Gauss. Como destaca [3], muitas outras alternativas foram propostas. No
entanto, em nosso trabalho optamos pela solução tradicional, obtida através da teoria da relatividade
geral de Einstein por a considerarmos mais consistente e natural. Acerca desta solução, Abraham
Pais, f́ısico e bíografo de Einstein, em “Sutiĺe o Senhor” [4] destaca a importância desta descoberta
para Einstein. Em suas palavras: “esta descoberta foi, eu acredito, a experîencia emocional mais forte
da vida cient́ıfica de Einstein, talvez de toda a sua vida. A natureza tinha falado com ele”.
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Concordemente, apresentamos a previsão Newtoniana, começando pelo modelo clássico em que
não se admite precessão, o chamado problema de Kepler. Em seguida, abordamos o problema de Ke-
pler de pertubado, ou seja, resolvemos o problema de Kepler considerando pequenas pertubações do
sistema advindas da assimetris do sistema e da influência de outros planetas. O problema pertubado
seŕa estudado via conservação do vetor de Laplace-Runge-Lenz. Por fim, apresentamos a solução
relat́ıvistica atrav́es do estudo do movimento geodésico do planeta na ḿetrica de Schwarzschild.

Salientamos que não é nossa intenç̃ao, em nenhuma hipótese, propor algo novo acerca da pre-
cess̃ao do períelio de Merćurio. Antes, revisamos contribuições que consideramos significativas para
o tema, as estudamos e arranjamos de um modo que, esperamos, apresente-se harmonioso e interes-
sante ao leitor.

2 A previsão Newtoniana

Esta seç̃aoé devotada ao estudo da previsão cĺassica do avanço do periélio. Começaremos con-
siderando o problema de Kepler onde obteremos, através da meĉanica analı́tica, a equaç̃ao daórbita de
uma part́ıcula sob aç̃ao de um força central. Subseqüentemente, analisaremos o problema de Kepler
pertubado via conservação do vetor de Laplace-Runge-Lenz, que nos permite calcular ainfluência
dos outros planetas na precessãodo períelio de Merćurio.

2.1 O problema de Kepler

Consideremos um planeta movimentando-se sob a ação de uma força central. Em coordenadas
esf́ericas, a langrangeana do sistema formado pelo planeta e pelo Sol que podem, sem perda de gen-
eralidade, ser tratados como partı́culas,é

L =
m

2

[

ṙ2 + r2θ̇2 + r2 sin2 θφ̇2

]

+
GMm

r
. (1)

Imediatamente, as equações de Euler-Lagrange oferecem, para cada uma das coordenadas

mr
[

θ̇2 + sin2 θφ̇2

]

− GMm

r2
=

d

dt
(mṙ) = mr̈; (2)

mr2 sin θ cos θφ̇2 =
d

dt
(mr2θ̇); (3)

0 =
d

dt
(mr2 sin2 θφ̇). (4)

Entrementes, as equações anteriores permanecem invariantes seθ → π−θ. Ent̃ao, para um problema
de valor inicial comθ(0) = π/2 e θ̇(0) = 0, qualquer soluç̃ao com(r(t), θ(t), φ(t)) imediatamente
oferece-nos uma outra solução(r(t), π−θ(t), φ(t)), o que contraria o teorema da unicidade da solução
do problema do valor inicial. Como qualquer problema de valorinicial pode ser reduzido a esta
situaç̃ao, assumiremos queθ ≡ π/2. Neste caso, as equações de Euler-Lagrange ganham a forma
simplificada

mrφ̇2 − GMm

r2
= mr̈ (5)
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e
d

dt
(mr2φ̇) = 0. (6)

Analisemos as expressões anteriores. De (6), obtemos que queL = mr2φ̇ é constante. SeL é nulo,
teremos−GMm/r2 = r̈ < 0 e ent̃ao, para algum instante do tempo,r = 0, o que corresponde a
situaç̃ao em que o planeta espira-la reduzindo o raio até chocar-se com o Sol. Logicamente, podemos
nos restringer a situações em queL 6= 0. Em termos deL = mr2φ̇, (5) ganha a forma

mr̈ = −dVef (r)

dr
, (7)

em que

Vef (r) =
L2

2mr2
+

GMm

r2
. (8)

Assim, nosso problema de uma partı́cula movendo-se sob a ação de um força central foi reduzido a
um simples problema unidimensional com um potencial modificado. Deveras, se desejarmos saber
comoφ(t) varia, resolvemos (7), obtemosr̈, em seguida,r(t). Por fim, usamos o fato deL = mr2φ̇
para obterφ(t). O método descrito acima permiti-nos determinar como as coordenadas da partı́cula
no tempo. No entanto, mui freqüentemente, procuramos a equação daórbita, ou seja, procuramos
r(φ). Com este intuito, pela regra da cadeia, temos que

d

dt
=

dφ

∂t

d

dφ
=

L

mr2

d

dφ
. (9)

Ademais, introduzindo a variávelu = r−1 temos que

ṙ =
L

mr2

dr

dφ
= −L

m

dr−1

dφ
= −L

m

du

dφ
(10)

e

r̈ =
d

dt

dr

dt
=

L

mr2

d

dφ

(

−L

m

du

dφ

)

= −L2

r2
u2 d2u

dφ2
. (11)

Assim, podemos re-escrever (7)

r̈ =
L2

m2r3
+

f(r)

m
, (12)

em quef(r) = − d
dt

(

GMm
r2

)

e usar as expressões obtidas acima para obter em função de u que

d2u

dφ2
+ u = − m

L2u2
f

(

1

u

)

, (13)

em que dividimos ambos os membros poru2. De fato, uma vez calculada a força que atua sobre
part́ıcula, (13)é a equaç̃ao diferencial da órbita da part ı́cula. Em nosso caso, comof(r) =
− d

dt

(

GMm
r2

)

, (13) reduz-se a
d2u

dφ2
+ u = −mk

L2
, (14)
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em quek = GMm. (14) é uma equaç̃ao diferencial de segunda ordem heterogênea cuja soluç̃aoé

1

r
= u =

mk

L2
+ ǫ cos φ − φ0, (15)

em que

ǫ =

[

1 +
2EL2

mk2

]2

(16)

é uma constante que determina a forma daórbita eé obtida a partir de um estudo dos possı́veis pontos
de retorno dáorbita. Seǫ = 0, a órbitaé circular; se0 < ǫ < 1, a órbitaé eĺıptica; seǫ = 1, a órbita
é parab́olica e seǫ > 1, a órbita é hiperb́olica. Além disso,φ0 determina a orientação. No caso de
Mercúrio, assim como os demais planetas do sistema solar, aórbita é eĺıptica com o Sol ocupando
um dos focos. Estáultima afirmativa constitui-se a1a Lei de Kepler, obtida por Johannes Kepler
atrav́es de dados observacionais de Tycho Brahe, que o anteceddeu como astr̂onomo do imperador
em Praga. Aṕos seis anos estudando aórbita de Marte, Kepler obteve que“Os planetas se movem
em eĺıpses tendo o Sol como um dos focos”. Todavia, o estudo que apresentamos acima não admite a
precess̃ao deórbitas, ou seja, se desenvolve ancorado na suposição de que o movimento ocorre sempre
no mesmo plano, o que não condiz como os dados experimentais. Na seção seguinte apresentaremos,
ainda no ambiente da mecânica cĺassica, um ḿetodo de estudo para o problema de Kepler pertubado,
ou seja, o problema dáorbita de um planeta sob ação de força central modificada por uma pertubação.

2.2 O problema de Kepler pertubado por meio do vetor de Laplace-Runge-
Lenz

A deduç̃ao que realizamos acima, naturalmente, corresponde a uma situaç̃ao idealizada em que
desconsideramos uma série de fatores que podem interferir naórbita do planeta, em particular, na sua
precess̃ao. Entre estes podemos destacar a assimetria do campo gravitacional solar (a simetria esférica
é apenas uma idealização), a press̃ao radiativa do Sol, o fluxo de partı́culas devido a o vento solar,
o atrito e atraç̃ao gravitacional de outros planetas. No estudo que conduziremos a seguir, consider-
aremos pequenas pertubações que implicaram numa variação temporal de uma constante do problema
de Kepler. Naturalmente, supomos que o leitor esteja familizarizado com o vetor de Laplace-Runge-
Lenz

A := p × ℓ − mkr̂, (17)

em quêr é o unit́ario na direç̃ao radial ek = GMm, da forma como estée, em geral, apresentado em
textos de meĉanica cĺassica da graduação [5]. Ademais,́e posśıvel provar que

A2

m2k2
= 1 +

2Eℓ2

mk2
(18)

e que

r =
ℓ2/mk

1 +
|A|
mk cos(ϕ − ϕ0)

, (19)

em que|A|/mk = ε. De agora em diante passaremos a uma descrição do procedimento a ser real-
izado para determinação da correç̃ao do problema de Kepler pertubado por meio do estudo da variação
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temporal do vetor de Laplace-Runge-Lenz.
Consideremos que a mesma partı́cula estudada na seção anterior esteja agora sujeitaà uma força

resultante

F = − k

r2
r̂ + δf , (20)

ondek = GMm é uma constante positivaδf é uma pequena perturbação |δf | ≪ k/r2 que pode ou
não ter o caŕater central. Utilizando as equações

dp

dt
= − k

r2
r̂ + δf e

dℓ

dt
= r × δf , (21)

a taxa de variaç̃ao temporaldA/dt no problema perturbadóe dada por

dA

dt
= δf × ℓ + p × (r × δf); (22)

cabe-nos ressaltar que o método a ser apresentado se baseia no fato de que o vetorA aponta na
direç̃ao do semi-eixo maior dáorbita eĺıptica, o que pode ser facilmente percebido pela análise de
(17. A idéia a seguir consiste em determinar a velocidade de precessão daórbita, ou seja, determinar
a taxa temporal com que gira o vetorA. Isso pode ser feito mediante o cálculo das ḿedias temporais
em um peŕıodo daórbita ñao-perturbada. Nos cálculos dos valores ḿedios, poderemos utilizar as
relaç̃oes v́alidas náorbita ñao-perturbada. Tomando a média temporal da equação (22), obtemos

〈

dA

dt

〉

= 〈δf × ℓ〉 + 〈p × (r × δf)〉 (23)

onde, por definiç̃ao, a ḿedia temporal de uma funçãof no intervalo∆t é

〈f(t)〉 =
1

∆t

∫ t+∆t

t

f(t ′)dt ′ . (24)

Caso a funç̃ao seja períodica, de perı́odoτ , a ḿedia temporal em um perı́odo independe do tempo, de
modo que a equação anterior pode ser escrita na forma

〈f(t)〉 =
1

τ

∫ t+τ

t

f(t ′)dt ′ =
1

τ

∫ τ

0

f(t ′)dt ′ . (25)

Entrementes,́e conveniente expressarmos〈dA/dt〉 na forma
〈

dA

dt

〉

= Ω × A, (26)

pois, desse modo, identificamos a velocidade média de precessão comoΩ. Além disso, na determinação
da inflûencia dos demais planetas do sistema solar no avanço do periélio de Merćurio, calcularemos

médias de funç̃oes períodicas do tipof
(

r(t), ϕ(t)
)

. Nesse caso, a equação (24) se reduz a

〈f
(

(r(t), ϕ(t)
)

〉 =
1

τ

∫ τ

0

f
(

r(t), ϕ(t)
)

dt. (27)
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Como ñao temos as dependências temporais der eϕ, mas apenas a equação daórbitar(ϕ), é conve-
niente transformar a integração emt numa integraç̃ao emϕ. Fazemos isso com o auxı́lio da relaç̃ao
ϕ̇ = ℓ/mr2:

〈f
(

(r(t), ϕ(t)
)

〉 =
1

τ

∫ 2π

0

f(r, ϕ)
dϕ

ϕ̇

=
m

ℓτ

∫ 2π

0

r2(ϕ)f
(

r(ϕ), ϕ
)

dϕ. (28)

Uma vez descrito nosso método de trabalho, passemos ao cálculo propriamente dito. Antes porém,
concebamos algmas hipóteses simplificadoras: (1) Os planetas que perturbam aórbita de Merćurio
têmórbitas circulares com centro no sol (cujo movimentoé desprezado) e em um mesmo plano e (2)
cada um desses planetas será considerado como um anel homogêneo de massa igualà do planeta em
consideraç̃ao. O que faremos? Calcularemos, inicialmente, o potencial gravitacional criado por um
anel na posiç̃ao de Merćurio e, desse modo, obteremos a força perturbadora de cada planeta. Apli-
caremos, então, o ḿetodo baseado no vetor de Laplace-Runge-Lenz.Figura 2.2 mostra, a grosso
modo e fora de escala, aórbita (eĺıptica) de Merćurio e aórbita circular de um planeta perturbador
apenas. O potencial do anel na posição de Merćurio é dada por

Φp(r) = −G

∫

anel

λP ds

|rp − r| ; λp =
Mp

2πrp

. (29)

C r
m

rp

rp − r

dMp = λPds

Figura 3 -Órbita eĺıptica de Merćurio. Anel circular representando o planeta perturbador demassaMp.

Definindoα = r/rp eϕ como oângulo entrer e rp, reescrevemosΦ(r) como

Φ(r) = −GMp

πrp

∫ π

0

dϕ
√

1 + α2 − 2α cosϕ
(30)

Após uma pequena manipulação, a express̃ao anterior pode ser escrita na forma

Φ(r) = −GMp

πrp

K(α), (31)
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ondeK é a funç̃ao eĺıptica de1a esṕecie, definida por

K(α) =

∫ π/2

0

dθ√
1 − α2 senθ

. (32)

Para calcularmos a força perturbadoraδf = −m∇Φ, utilizaremos a identidade

∂K(α

∂α
=

1

α

[

E(α)

1 − α
− K(α)

]

, (33)

ondeE é a funç̃ao eĺıptica de2a esṕecie, definida por

E(α) =

∫ π/2

0

√
1 − α2 senθ dθ. (34)

A força perturbadora causada pelo planeta sobre Mercúrio é dada, então, por

δf = −m
∂Φ(r)

∂r
r̂ = −m

∂Φ(r)

∂α

∂α

∂r
r̂ , (35)

o que nos fornece o resultado final

δf =
2GMpm

πr2
p

1

α

[

E(α)

1 − α
− K(α)

]

r̂ , α =
r

rp

. (36)

Aplicando o ḿetodo baseado no vetorA para essa força perturbadora, obtemos a velocidade de
precess̃ao causada em Mercúrio por um planeta qualquer, a saber,

Ω = − 2Mp

τπεrpM

∫ 2π

0

r(θ)

[

E(α)

1 − α2
− K(α)

]

cosθ dθ ℓ̂ , (37)

ondeτ é o peŕıodo de Merćurio, M é a massa do Sol er(θ) =
a(1−ε2)
1+ε cosθ

. Avaliando numericamente
a express̃ao anterior, podemos obter as contribuições newtonianas de cada planeta para a precessão
de Merćurio apresentadas na tabela 1. A expressãocálculo exatosignifica que o ćalculo foi realizado
levando-se em conta que asórbitas planet́arias s̃ao eĺıpticas e que estão em planos diferentes.
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Planeta Ω (segundos/sec)Cálculo exato

Venus 292,65 277,37
Terra + Lua 95,83 90,92

Marte 2,38 2,48
Júpiter 156,84 154,09
Saturno 7,57 7,32
Urano 0,14 0,14
Netuno 0,04 0,04
Total 555,45 532,36

3 A previsão Relativ́ıstica

A soluç̃ao cĺassicáe constrúıda a partir da ḿetrica de Minkowski em coordenadas esféricas

ds2 = dr2 + r2dφ2 − dt2, (38)

em que impusemos a condição supracitadaθ = π/2. No entanto, a caminho para a obtenção da
soluç̃ao relativ́ıstica demanda uma reinterpretação de nossa noção de espaço-tempo. Ao assumirmos
que o soĺe esfericamente siḿetrico e est́atico, a ḿetrica apropriada para nosso problemaé a ḿetrica
de Schwarzschild

ds2 = −
[

1 − R

r

]

dt2 +

[

1 − R

r

]

−1

dr2 + r2dφ2, (39)

em que,R = 2GM . A obtenç̃ao da ḿetrica de Schwarzschild, entrementes, escapa o escopo deste
artigo. Consideremos num espaço-tempo Riemanniano dois pontos A e B. Pelos pontos A e B podem
passar um infinidade de curvas. Parametrizando a curva pelo tempo pŕoprio, se a curva for a geodésia,
vale o prinćıpio da Ḿınima aç̃ao

δ

∫

{

−
[

1 − R

r

]

ṫ2 +

[

1 − R

r

]

−1

ṙ2 + r2φ̇2

}

dτ = 0, (40)

em queṫ = dt/dτ , etc. Valem tamb́em as equaç̃oes de Euler-Lagrange

0 =
d

dτ
(2r2φ̇) e

d

dτ

(

−2

[

1 − R

r

]

ṫ

)

, (41)

donde segue que
L = r2φ̇ e E = ṫ(R/r − 1) (42)

são constantes do movimento. Ademais, como a trajetória é tipo tempo, ds2/dτ = −1. Assim,
diferenciando (39) em relação adτ e multiplicando ambos os membros por−1 obtemos

1 =

[

1 − R

r

]

ṫ2 −
[

1 − R

r

]

−1

ṙ2 − r2φ̇

⇔ 1 =
E

R/r − 1
− ṙ2

(R/r − 1)
− L2

r2

ṙ2 = (E2 − 1) +
R

r
− L2

r2
+

RL2

r3
(43)
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Se assumirmos queL 6= 0, podemos admitir queφ ≡ φ(τ) e com isso escrever r em função deφ de
modo queṙ = Lr′/r2. Assim teremos que

(r′)2 =
E2 − 1

L2
r4 +

Rs

L2
r3 − r2 + Rsr. (44)

Para que tenhamosórbitas fechadas precisamos quer′ ≥ 0, o que imp̃oe restriç̃oes adicionais a L , E
e Rs e na exist̂encia de dois pontos de refrênciaR+ e R− em quer′ = 0, respectivamente, afélio e
períelio. Logo, oângulo entre estes dois pontosé dado, no caso clássico, por

φ+ − φ− =

∫ R+

R
−

dr
√

E2
−1

L2 r4 + Rs

L2 r3 − r2 + Rsr
. (45)

Se fizermos

E2 − 1 =
−R+R−Rs + (R+ + R−)R2

s

R+R−(R+ + R−Rs) − (R+ + R−)2Rs

(46)

e

L2 =
−R2

+R2
−
Rs

R+R−(R+ + R−Rs) − (R+ + R−)2Rs

(47)

e introduzirmos os termos

D =
R+R−

R+ + R−

(48)

e

ǫ =
Rs

1 − Rs/D
, (49)

é posśıvel aproximar

E2 − 1

L2
r4 +

Rs

L2
r3 − r2 + Rsr =

1 − E2

L2
(R+ − r)(r − R−)(r − ǫ)r (50)

de modo que (45) pode ser reescrito como

φ+ − φ− =

√

L2

1 − E2

∫ R+

R
−

dr

r
√

(R+ − r)(r − R−)

(

1 − ǫ

r

)

−1/2

. (51)

Usando a expansão de Taylor(1 − ǫ/r)−1/2 ≈ 1 + ǫ/2r, com um erro limitado porE ≤ 3/8(1 −
ǫ/r)−5/2(ǫ/r)2 ≤ 3/8(1 − ǫ/R+)−5/2(ǫ/R−)2 podemos escrever

φ+ − φ− =

√

L2

1 − E2

∫ R+

R
−

1 + E

r2
√

(R+ − r)(r − R−)
+

ǫ/2

r
√

(R+ − r)(r − R−)
dr. (52)

Usando uma tabela de integrais, podemos obter o valor de cadaum dos termos, a saber

∫ R+

R
−

dr(1 + E )

r2
√

(R+ − r)(r − R−)
=

π(1 + E )

R+R−

(53)
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e
∫ R+

R
−

dr(ǫ/2)

r
√

(R+ − r)(r − R−)
=

1√
R+R−

πǫ

4D
. (54)

Assim teremos

φ+ − φ− =
π

√

1 − Rs/D

(

1 +
1

4

Rs/D

1 − Rs/D

)

+
π

√

1 − Rs/D
E . (55)

Se usarmos os valores observadosR+ = 69, 8.106km, R− = 46, 0.106km (donde obtemos que
D = 27, 7.106km) e RS = 2, 95km, obtemos queE = 4, 88.10−15. Ademais, podemos aproximar

π√
1−Rs/D

(

1 + 1

4

Rs/D
1−Rs/D

)

≈ π + 2, 515.10−7 obtendo assim uma estimativa razoável paraφ+ − φ−

para metade de uma revolução, em radianos; considerando que Mercúrio completa415, 2 revoluç̃oes
por śeculo e que h́a360.60.60/2π arcos de segundo por radiano, obtemos que o periélio de Merćurio
avança os desejáveis

(2, 515.10−7)(2)

(

360.60.60

π

)

.415, 2 = 43, 084 segarc/sec. (56)

4 Conclus̃ao

Como pretendido, aṕos apresentarmos nosso problema, estudamos a solução cĺassica do prob-
lema de Kepler. Em seguida, estudamos o problema de Kepler pertubado, por meio do qual obtive-
mos as contribuiç̃oes dos demais planetas do sistema solar na precessão de períelio de Merćurio, via
conservaç̃ao do vetor de Laplace-Runge-Lenz. Adiante, apresentamos a tradicional correç̃ao rela-
tivı́stica do problema, que nos contempla com os 43 segundo de arvco por śeculo que a relatividade
Newtoniana ñao fora capaz de justificar. Destacamos, por fim, que esta correç̃ao constitui-se um dos
testes cĺassicos que corroboram com a consistência da teoria da relatividade geral.
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