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RESUMO

Este trabalho foi preparado visando fornecer umosepdidatico e académico a
disciplina de Satélites Artificiais — Movimento Qed, do curso de Mestrado em
Engenharia e Tecnologia Espaciais, modalidade Mezatspacial e Controle. Ela foi
escrita e atualizada diversas vezes por diferaati@boradores. Na versdo atual deu-se
especial atencdo aos efeitos perturbadores que agenorbitas baixas de satélites
terrestres, como o arrasto atmosférico, press&adiacdo e distor¢cdes gravitacionais,
entre outros. A modelagem apresentada aqui irdifyean estudante compreender o
fenbmeno fisico, bem como implementar computacioaate estes modelos para uma
eventual simulagdo do movimento orbital. O asserfmsto neste documento € vasto, e
de forma alguma a sua totalidade é abordada agpier&-se, no futuro, incorporar
outros efeitos perturbadores, e incluir modelossmeientes e mais precisos daqueles ja
conhecidos.






ARTIFICIAL SATELLITES — ORBITAL MOTION

ABSTRACT

This work was written to support the academic dtigiv of the Artificial Satellites —
Orbital Motion class, for the MSc Space Engineeramgl Technology degree, Space
Mechanics and Control option. It has been updatederal times by different
collaborators. This version received inclusions tihe environmental orbital
perturbations acting on low Earth orbits, as, f@tance, the atmospheric drag, the solar
radiation pressure and Earth’s gravity field, ameotigers. The mathematical model of
perturbations was included in order to allow thedent to understand the physical
principle acting on the orbit, as well as to alloiwn to implement it on a computer to
perform orbit simulation or propagation. The knadge area of the orbital motion is
large, so this document can’'t cover it totally. Hmer, it is expected that, in future,
several other orbital disturbances can be includad, together with updated and more
precise models.



Vi



SUMARIO

Pag.
(| N =T 0] 516070 O 1
2 FORCAS DE ORIGEM GRAVITACIONAL .....ccoiitiitimme sttt 3
2.1 [ 1o o (3T o= To T PP 3
2.2 Expressao para 0 GeOpPOtENCIal .........oueeveeeeiiiiiiiieeee e 4
2.3 Representacdo dos Harmoénicos ESFEriCOS......cccovuuvurrrniiiiiiiiiiiiiiiiiiiiinnnnd G..
2.4 Potencial Gravitacional TErTESIIe .......cccce i iiiieiiieeeiiie e e 16
2.5 Formulas Recursivas para Calculo do Geopotencia........cccccoovvcvvvvenieennns 18
2.6 Normalizacdo de Coeficientes € PoOlINOMIOS e eeeeeeeeeiiieieiiiiiiiiii, 19
2.7 Representacdo Convencional...........cccccciiei e 21
2.8 RepresentaGao UNIfOrME ..........cvviiiiieeeeeeeiiviiiiiiiiisireeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeees 23
29 ProDIEMAS ... e 24
3 FORCAS PERTURBADORAS .......ooiiiitiiie ettt 27
3.1 [0 100 {3 o= To T 27
3.2 Forca Gravitacional Devida ao Potencial do Garp..........uvvvveeevveeieieeeireennnen. 27
3.2.1 Efeito Devido a N&@o-Esfericidade da Terra..........ccccceeveviiiieeiieeeviciiieenn, 34
3.3  Atracdo gravitacional do Sole da Lua ....cccceevvvviiiiiiiiiiiiiii 35
3.3.1 Efeito da Atracdo Gravitacional do Sol e Lua..............ccceeeiein, 36
3.4 Forcas de Marés Devidas a Lua € @0 SOl.ueeeeeeeeeeeeeiiii 36
3.5 FOrca de ArTasto ........ooooiiii i ccmmmmm e e e e eeeeaeeeeas 38
3.5.1 Relag8o area-sobre-MasSa........ccccvevviecciiiiiieie e 40
3.5.2 O COEfiCIeNte de AITASIO .....ccceevi i 41
3.5.3 Densidade atMOSTEIICA. ......c..oiiiiieeeeeeie e 45
354 MOdEIOS AtMOSTEIICOS ... vviie ettt e e 51
3.6 Forcas de Pressdo de Radiag8o Solar ...cccccooenviiiiciiicciiiies 52
3.6.1 Coeficiente de presséo de radiaGao0. . cccccceeooeieeeeieeeiieeeeees 54
3.7  Albedo e radiaCao teITeSIIe .......uuiiiieeeeeeee it 60
3.8 Equacado Geral das Forcas que Atuam No Satélite...........evvveeveeevveeeeeeeennnen. 61
3.9 PrODIEMAS ... et 62
4  METODOS ANALITICOS DE PERTURBAGAO .......ccooveeiieeeeeeenee e 63
4.1 [ 1o T0 {3 Tox= To T 63
4.2 MEtOdO dE BIOUWEN .......euiieiiiiiiie ettt 63
4.3 Método de Von Zeipel..........ccoooeiiii oo, 67
5 METODOS SEMI-ANALITICOS DE PERTURBACGAO ......ccecvvvviriiincirinnn 69
5.1 [0 1o To {3 o= To T 69
5.2 EqQUAacEes de MOVIMENTO ........uuuuiriiiiiiiiiiiieeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeeseeeeeeeaseaasenaasens 69
5.3 Forgas Perturbadoras ...........ooooiiiimme e 71
5.3.1 A Funcéo Potencial Gravitacional da Terra .................cceeeeeee e, 71
5.3.2 O Arrasto AtMOSTEIICO ......cocuuviieitmn ettt 71
5.3.3 A Funcéo Gravitacional de OUroS COMPOS. wmmmm . eeeeeieeiieesiassiiaeasiesseennnns 72

\i



5.4  Métodos de Solucao: Método de MEIas ....ccccceerveevreeiiiiiiiiiiiee e,
APENDICE A — TABELAS DE POLINOMIOS DE LEGENDRE ..........c.ccccvaa..... 81
APENDICE B —FLUXO SOLAR E ATIVIDADE GEOMAGNETICA.........cc.......... 87
o I R ) o TR Yo ] - T PP 87
B.2 — Atividade geOMAgNELICA .......evvviiiiiiccee et 87
B.3 — NUMero de manchas SOIares............cceeeeeceeeiiiiiiiiieie e sreneeee e 87
B.4 — Arquivo de dadosS ..........ccooiiiii i e e e e e e e e e e e e 88

viii



1 INTRODUCAO

Os satélites artificiais terrestres sdo empregahosdiversas atividades, entre elas a
observacdo da Terra, 0 monitoramento do clima,tedesda atmosfera e do campo
magnético terrestre, e também como elo em telecioades. Todas estas atividades
requerem que se tenha uma supervisdo do satélisetepsido lancado. E através desta
comunicacdo estabelecida entre uma base de apogatglite que se pode saber como
esta o funcionamento dos equipamentos de bordormaf de comunicagéo baseia-se
na transmissdo e recepcao de cddigos, chamaddedeetga e telecomando, que os
equipamentos do satélite entendem e interpretarretaarente. Para que possam
funcionar, contudo, necessitam de energia elésigarida por baterias ou por geracao
em painéis fotovoltaicos. As baterias podem supria grande quantidade limitada de
energia, por isso somente sdo empregadas em cojoimt 0S painéis, para armazenar
a energia excedente. Por sua vez, 0s painéis amasbaixo rendimento de converséo,
e para alimentar um simples ferro de passar roeipa isecessario um painel de 4 por 6
metros. Considerando ainda o custo elevado dasasébolares, resta a solucdo de
transmitir sinais para o satélite com a maxima o (para que nNao seja necessario
amplificar muito o sinal) e transmitir do satélitam a minima poténcia, o que obriga ao
receptor em Terra a possuir um ganho elevado. ilefica em utilizar antenas
parabdlicas de grande diametro e alta poténciapmpe@sam ser apontadas com grande
precisdo para a posicdo do satélite e acompanhangeimento em Orbita, ja que um
erro de apenas 0.5 grau no apontamento dessasamede fazer com que o sinal ja
ndo seja recebido. Como conseqiiéncia, a Orbita deveconhecida com grande
precisdo, para que, a cada instante, a posic&atédtite possa ser prevista e assim
evitar perdas de comunicagdo. Conclui-se, portamwe o conhecimento do
comportamento da orbita é vital para o sucessoisisam

O movimento em 6rbita dos satélites artificiaisrdstres resulta numa elipse de
tamanho e excentricidade constantes num plano @&so0 o movimento orbital ndo
fosse perturbado, o satélite permaneceria nessia driefinidamente. Entre os
principais efeitos que fazem com que a Orbita @lé&r com o tempo estdo a nédo
homogeneidade da massa da Terra, além do seu raehéda e também efeitos
decorrentes do arrasto atmosférico e perturbac@@gtarionais de outros corpos,
notadamente da Lua e do Sol.

As perturbacdes decorrentes da ndo-esfericidadamipo gravitacional terrestre serdo
estudadas no préoximo capitulo deste curso. Calmntal entretanto, que o modelo do
campo gravitacional terrestre ndo era bem conhen@cipoca do lancamento do
primeiro satélite artificial, em 1957. Era razoawehte conhecido somente o coeficiente
do harmbnico esférico de grau 2, que caracterzehatamento dos pdlos da Terra. Os
primeiros aprimoramentos no modelo do potenciakitctaravam uma distribuicdo de
massa simétrica e uniforme em relacéo ao eixo @e&o da Terra, e com isso tornou-
se possivel calcular os coeficientes de grau 4 & é&ste modelo foi adicionada uma
forca de arrasto com a densidade puramente defdendizraltitude que provocava um
decaimento exponencial na altitude da orbita. Mugldesse tipo conduziam a erros da



ordem de 5 a 10 km na determinagéo da posicaotélitesaou seja, um erro angular da
ordem de 0,05

No decorrer de tempo, observacdes realizadas ragrdos satélites artificiais
possibilitaram o célculo de novos coeficientes dampo gravitacional e o
melhoramento do modelo de arrasto. Também foramodatidas perturbacées devidas
a atracdo do Sol e da Lua, a presséo radiacaq ettalOs modelos mais sofisticados
existentes atualmente levam em conta for¢cas desntenéestres, atracdo do Sol e da
Lua, utilizam um grande namero de coeficientes patampo gravitacional terrestre, e
usam integradores de boa precisdo numérica. Cas efgitos incluidos, os erros ficam
da ordem de apenas alguns centimetros. O 3° capiagte curso apresenta alguns
modelos matematicos para as forgas perturbadoeaatgam nos satélites.

O £ capitulo trata dos métodos analiticos classicaanddise e propagacdo de Orbita, e
0 5° capitulo explica os métodos semi-analiticoprdpagacéo orbital incluindo alguns
efeitos de perturbacgdo. Finalmente, no 6° capfiéiodescritos os métodos numeéricos
existentes.



2 FORCAS DE ORIGEM GRAVITACIONAL

Um satélite ao redor da Terra fica sujeito a dixerforcas, das quais a forca
predominante é de origem gravitacional. Se a Ttrsae perfeitamente esférica e
homogénea a Orbita resultante seria uma elipseénRodevido a diferencas na
homogeneidade de distribuicdo de massa e tambémréa fndo esférica da Terra, a
forma da orbita ird apresentar deformacdes contdela elipse. Neste capitulo sera
apresentada a formulagdo que permite descrevertengal gravitacional para um

corpo nao esférico ou ndo homogéneo.

2.1 Introducao

Pela lei gravitacional de Newton, um corpo pontemassan é atraido pela massa
por uma forca dada por:

mef, 2.1)

F(r)=

ondeG = 6.6720 13* m¥(kg &) é a constante gravitacional universal & a distancia
entre as duas massas. A for¢ca gravitacional éwatra atua na direcdo do raio vetor
unitarior entre as duas massas. O potencial correspondéeate pela massd é dado
por:

u=—"=-. (2.2)

A forga, agora, pode ser expressa na forma de adiggte do potencial, ou seja:

F:mé—U:m]U. (2.3)
or

Esta definicdo é mais antiga do que a da energéenpial e os astrbnomos usaram esta
definicdo sem conhecer o significado da energiarmigl (Baker et al.). Posteriormente
perceberam qué&) é proporcional ao negativo da energia potencieh pgma massa
unitaria.U também é chamado potencial de forca. Portantdoséa energia potencial,
na astronomia e na mecéanica celeste é comum usar-se

_GM
r

V=-U-= (2.4)

Quando se trata de uma distribuicdo de massa @brairma particula, deve-se
considerar a atracdo que cada elemento de masdigtdeuicdodM (= p dV) exerce



sobre a massa de prova, e assim o potencial tetaltrdcdo da distribuicdo sobre a
particula pode ser dada por (veja-se a Figura 2.1):

_~ [ PV
U ‘GLT’ (2.5)

ondep é a densidade @V é um pequeno diferencial de volume. A integraledsegr
realizada sobre todo o volume do corpo de méssa distanciar que posiciona o
pontoP onde o potencial é calculado € obtida de:

r=J(x=x)"+(y-y)*+(z- 9°. (2.6)

Py, 2

Figura 2.1 — Potencial gravitacional num poRtaevido a acdo da masid.

2.2 Expressao para o Geopotencial

Considere agora dois pontBse P’ dados pelas suas coordenadas esféR@a®d, A) e

P'(r’, &, A", conforme mostrado na Figura 2.2, omde a distancia a origerf,é a co-
latitude eA é a longitude. O angulp entre os raios vetores e P’ pode ser obtido
diretamente do produto escalar entre os dois \&togsultando:

cosy = co® coB+ seh sBn 'chS{A’ (2.7)



A A’

Figura 2.2 — Distancia entre dois ponfbs P em coordenadas esféricas.
A distanciaA entre os dois pontos, por sua vez, € dada por:
A?=r?+r"=2rr 'cogy (2.8)
ondey é o angulo entreer'. Supondo-se' <r, pode-se escrever:

1

1. (2.9)
A r r?
r\/l— 2—cogp+—
r r
Desenvolvendo esta em série de poténcias em reiareao
r
2

1_1 r' r'

n :{Po(cosw y+— R (cos ){] R (coy 3 }:

A r r

JZM P (cosy ), (2.10)

ris\r

onde P,(cosy), n =0, 1, 2, ....0 s@o os polinémios de Legendre. Substituindo esta
expressao no potencial de um elemento de niidsantdoUqy = G/A dM, obtém-se:



Uy = GdM i(:')n P (cosy) (2.11)

r

O teorema da adi¢éo de Legendre diz que

Pn(cose):mi:0 (2-9,, )% n(co® P, (co8 ")comAEA (2.12)

onded,, € o delta de KroneckerR,, séo polindmios associados de Legendre. Usando

a Relacéo 2.10 com angulos complementareséd' de 6 e 8', a Equacgéo 2.9 pode ser
escrita como:

GdMZZ(Z‘ Orno) r?l(:j P..(sen (P, (send JcosmX -\ F

n=0 m=0 )I
=f(r,d,ArNAN 0 (2.13)

Integrando a Expressao 2.11 em toda a distribuidedmassa, obtém-se:

u=SM ZZ( j (ConCOSM\+ S, senrh) B, (seh , (2.14)
onde:
{Cnm}: (2-3,,) (n-m)! [rop, {Cosm}‘ 1dM (2.15)
Sm] &M (n+m!} senmh '

e coma, sendo o semi-eixo equatorial do elipsdide da TdWraa massa da Terra e
C.... S, 0s coeficientes harmonicos esféricos. Note que séria de Fourier apresenta

uma representacdo de uma fungcdo num espaco retiémguanto que uma série de
harmonicos esféricos representa uma distribuicBeamma superficie esférica.

2.3 Representacao dos Harménicos Esféricos

O potencial gravitacional obedece a equacdo deatapldada pobU = 0 (Wertz,
1978) que pode ser expresso em termos de coordepaldaes:

0V 20U 162U LcoBou 19U
or? rar 2902 r2 98 r 2send o\ 2

=0 (2.16)



Se a solucdo desta equacdo for da fod{ra 6, A) = R(r) Y(6, A), entdo a equacao
diferencial acima pode ser separada em duas:

2
rzir§+2r2—:?—n(n+l)R=o (2.17)
%Y oY 1 0%Y
——+cotd — + —+n(+1)Y=0 2.18
06? 00 serfO oA? (+D ( )

onden (n+1) € uma constante de separacdo. A solucdo dadmudierencial par&®
leva a:

R(N=Ar"+Br ™, (2.19)

Os valores dé e B sé@o determinados a partir da constatacdo de\gu® representa a
funcéo do potencial fora do corpo, enquanto Bjee0 representa o potencial no interior
do corpo. Admitindo que o potencial na superficie faioas) sera dado pelo proprio

valor deY, entdo tem-se que= 0 eB = a*". Logo a funcad fica:
n+l
R(r) = (an . (2.20)
r

Por sua vez, admite-se q¥i9, A) também possa sofrer uma separacéo de variaveis, na
forma:

Y(8,\) = P(CosB)A () (2.21)

Escolhendo uma constante de separagé@ substituindoY na equacéo diferencial,
chega-se a duas novas equacoes:

d’P dP nt

—+cotb—+|n(n+1)-——— | P=0 2.22
d6? de [ (1) ser’re} (2.22)
OI2/\+m2/\=0 (2.23)
dA? '

A solucao desta ultima é encontrada facilmentelteewip na série de funcdes:

A(A) =C cosm\ + Ssenm (2.24)



A partir da andlise desta solugéo, conclui-se mueéeve necessariamente ser inteiro.
Fazendo = co®, a primeira equacéao fica:

d o, dP Mmoo
dx[(l_x )dx}{n(ml) 1_)(2} P=0 (2.25)

cuja solucdo paran = 0 resulta nos polindmios de Legendre, dados fiefaula de
Rodrigues:

1 o n

Quandom # 0, entdo a solugcédo da equagéo diferencial resaiduncdes associadas de
Legendre de ordeme graum, dados por:

an(X)=( _2)”(n)! dd;nm(%—l)” (2.27)

Pode-se também relacionar as fun¢gbes associadas<polindmios de Legendre, na
forma:

Po(X) = (1= X)"?

d7R09 (2.28)

dx

A Tabela 2.1 fornece as expressfes dos primeirtisdptos e fungdes associadas de
Legendre

Tabela 2.1 - Polinbmios e fungdes associadas dendeg

n 0 1 2 3
Pn(X) 1 X §X2 —} EX3—f3X

2 2 2 2
Pn1(X) Tl =V1-x2 | -3x1-% —g\/l— x* (5x* - 1)
Pra(®) | - - 3(1-x%) 15x (1-X)
Pl | - | - : ~15(- Xy

Os polindbmios de Legendre e fungdes associadas atdem 10 podem ser vistos no
Apéndice A.



A Figura 2.3 mostra os polindmios de Legendre demrimpar (1, 3 e 5) e a Figura 2.4
mostra os polinébmios de ordem par (2 e 4). Os iegpsatisfazem a condic®a1(-1)

= -1, enquanto que os pares obedecém(@l) = 1, par&k =0, 1, 2 .... Ambos assumem
valores unitarios emh = 1 Py(1) = 1). A Figura 2.5 ilustra as fun¢bes assocada
Legendre até a ordem 3.

Na expressdao do potencial gravitacional o argumeatds polindmios e fungdes
associadas é o seno da latitgrenostrados na Tabela 2.2

Tabela 2.2 - Polindmios e fun¢8es associadas derldeg em funcéo da latituge

n 0 1 2 3
Piserp) | 1 send le(l— 3cosd | %(3ser¢ - 5seng
Pra(serp) | - cosf g sen® i;’(coscp - 5cos8
3 . 15

Pro(serp) | - - 5(1+ cosd | Z(senq) + sen@
15

Pu(sery) | - - - " (3cosp+ cos®

Os harmonicos comn = 0 séo polindbmios de graue assim possuemzeros, que Sao
reais e situados no intervatld<t <1 ou 0< 6 < 1. Estes harmoénicos mudam seu sinal
n vezes neste intervalo e ndo dependem da longhtuBes dividem a esfera em zonas
e sdo chamados harmoénicos zonais, como mostrad&iguaa 2.6. As funcbes
associadas mudam seu fimdh vezes no intervalo €6 < 1. As funcdes cas\ tém
2m zeros no interval® < A < 2mt. Elas dividem a esfera em compartimentos nos quais
valor da funcéo é alternadamente positivo e negatiemo mostrado na Figura 2.7, e
sdo chamados como harmonicos tesserais (do laBsaeta’ que significa mosaico ou
azulejo). Em particular, quando= m, eles degeneram em funcdes que dividem a esfera
em setores positivos e negativos, quando séo cleanaidmaonicos setoriais, mostrados
na Figura 2.8.



Polindmios de Legendre

Polindmios de Legendre

1.0 T T T T T T T T T

_10 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1

-10 -08 -06 -04 -02 00 0.2 0.4 0.6

10 T I T I T T T I T I T T I T

0.5 P4 P

0.0

_10 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1 I 1

-10 -08 -06 -04 -02 00 0.2 0.4 0.6

Figura 2.4 — Polinbmios de Legendre de ordem par.
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_10 | I | I | I | I | I | I | I | I | I

-0.8 -0.6 0.6

Figura 2.5 — Func¢des associadas de Legendre

Figura 2.6 — Harménicos zonais

11

0.8

1.0



Figura 2.7 — Harménicos tesserais

Figura 2.8 — Harménicos setoriais

As Tabelas 2.3 e 2.4 mostram figuras 3D em reless dolinbmios e fungdes
associadas de Legendre até a ordem 10. As figoras fgeradas com o aplicativo POV

(The Persistece of Vision Raytracer, 2008), usanft’ma normalizada dos polinémios
(Secao 2.6), com coeficient€g, = 0.1 €S, = 0.

12
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Tabela 2.3 Polindmios e fun¢Bes associadas de Hegee ordem 5 até 10 (cont.).

n==6 7 8 9 10
m \
8 ’ '/
9
10

As Relagbes 2.29 e 2.30 fornecem o0 seno e o codemon multiplo do angulo como
um polinémio envolvendo o seno e co-seno destel@naté a poténcia 10.

sin2a= 2co=a sim

sin3a= (4coda- 1)sim

sinda= (8coda- 4coa )sia

sinta= (16coda— 12cdsa+ 1)sa

sinéa= (32cosa- 32cda+ 6c@s s (2.29)

sin7a= (64co8a- 80cdsa+ 24cdba— 1)sin

sin8a= (128cosa- 192cOs+ 80cCua— 8aas )sin

sin% = (256co%a- 448cla+ 240c¢us— 40tes  1)ain

sinlta= (512co%a- 1024cbés+ 672Cas- 160tas  10xos )
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cosa= 2cosa- 1

cosi= 4coda- 3cos

cosd = 8cosa- 8cdaa+ 1

cos®m= 16cosa— 20cds+ 5ces

cos@= 32cosa- 48cés+ 18coa- 1 (2.30)
cos7a= 64cosa- 112cos+ 56Cwm— 7S

cos@= 128cosa— 256¢cbsa+ 160¢as- 32tas 1

cos® = 256¢ce’a- 576cosa+ 432coa— 120cba+ 9ams

cosl= 512co8a- 1280cba+ 11208es  400ams 50ees

Computacionalmente as relagdes em poténcias s&oefiicientes do que o calculo do
multiplo &ngulo, em razéo do fato de que o calddseno ou co-seno é feito por meio
de uma expansdo em série de Taylor, o que enviokeesds somas e produtos para
cada multiplo do angulo. Por sua vez, o calculdweméao de poténcias envolve apenas
algumas somas e produtos, além de um Unico serm-@eno inicial. Sempre que
possivel deve-se, contudo, recorrer as relacbesaderéncia, que serdo mostradas na
Secdo 2.5.

2.4 Potencial Gravitacional Terrestre

A partir da andlise dos resultados obtidos contegiacéo da Equacédo 2.13, em casos
particulares, conclui-se que os coeficieBas e S\ apresentam certas propriedades,
apresentadas a seguir.

A primeira delas decorre do fato de que os ternr@srdemn = m = 0 descrevem o
potencial gravitacional principal da Terra, p@ig, =1 e §,=0. Além disso, como a
origem do sistema de coordenadas coincide com tvocde massa da Terra, entdo
pode-se mostrar qué,=C,= S§,= § = § =0. Para provar esta afirmacéo, veja que
os termos de ordem= 1 fazem com que a Terra possua uma elevacaolad\prte e
uma depressao no polo Sul. Este efeito provocaastocamento do centro de massa da
Terra, e, desde que o centro de massa é a propgeno do sistema, entdo os
coeficientesC sdo nulos. Os coeficient&devem também ser nulos, j4 que a funcéo
Seno, por ser impar, provoca uma assimetria n@s mas termos zonais, isto €, sempre
gue em um deles for positivo o outro sera negativo.

Pode-se mostrar também que se a matriz de inaciewa for dada por:

—
Il
m O >
m W O

E
F |, (2.31)
C
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com relagdo ao sistema de eixos geocéntrico (eibpmssando pelo meridiano de
Greenwich, no plano do equador, exooincidente com o eixo de rotacdo, na dire¢édo
do polo norte) entéo os coeficient8s e S,; resultam:

E

C,, =M—a§ (2.32)
F

S, = Ma? (2.33)

Pelas propriedades da mecénica, sabe-se que um gmgmdo no espaco tende a
alinhar o eixo de rotacdo com o eixo de maior mdameie inércia, desde que haja
dissipacdo de energia das velocidades angulamsvéigais. Como a Terra ndo pode
ser considerada totalmente sélida, entdo é naupar que, neste caso, os produtos de
inércia dados pdd, E e F sejam nulos. Pequenas perturbacgdes introduzidasipacao
gravitacional do Sol e da Lua fazem, contudo, comn @ eixo de rotacdo da Terra ndo
esteja plenamente alinhado com os eixos princigiimércia, e assim os coeficientes
C,, e S, néo resultam nulos, ainda que bastante pequehé@s disso, o coeficiente

setorial S,, é dado por:

D
2a’M

S, = (2.34)

gue resultaria nulo apenas se, por coincidéncia, o maoidia Greenwich coincidisse
com um dos eixos principais de inércia.

A Terra ndo é apenas achatada nos pélos: quando vistaradpapthlo norte a Terra
apresenta também um pequeno achatamento no equador. Estmectmataflete-se no
coeficienteC,,, dado por:

1
C22=4 2
a M

(B-A, (2.35)

cujo principal efeito é sentido nas O6rbitas dos satélisegiacionarios, que sao
continuamente levados para uma longitude sobre Sri L@nkigo Ceildo).

O efeito da distribuicdo ndo uniforme de massa deatidachatamento dos poélos
é refletido no coeficiente zongl,,. Como, porém, este coeficiente zonal possui valores

positivos nos polos e negativo no equador (equivalenta achatamento do equador),
entdo seu valor numérico resulta negativo. De fato, assumee<e,, =-J,, ondeJ; é
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o coeficiente zonal devido ao achatamendg X0). Da mesma forma, o coeficiente
zonal C,, = —J, representa o efeito que atribui para a Terra wrrad de pera.

2.5 Férmulas Recursivas para Célculo do Geopotencial

Os polinbmios e fun¢bes associadas de Legendrdediidos em termos de equacgdes
diferenciais cujas solu¢cbes sdo conhecidas. Ara¢ég destas equacdes, no entanto,
dificulta a sua utilizacdo em célculos feitos contamputador. Porém sdo também

bastante conhecidas formulas de recursdo que pemnatobtencdo dos polindémios e

funcBes associadas de ordare graum a partir dos polinébmios (e funcbes) de ordem
inferior. Pode-se mostrar que, no caso de polindmimais, as formulas de recurséo
sdo dadas por:

Zn_lsentb P - n—lP
n

n 2"

Pn=

(2.36)

gue devem ser iniciados cdPa= 1 eP; = seny.

No caso das funcdes associadasz(0), e lembrando quen < n, tem-se 0s seguintes
casos:

P..=(2n-1)cosp R, . ,, Sem=n (setoriais) (2.37)
Pn=(@2n-1)serp P, ,,sem=n- 1 (tesserais) (2.38)
e
P.= 2n _lsean P, m—Lm_l P., ., sem<n— 2 (tesserais) (2.39)
w7 on-m ’ n—m '

Na aplicagcdo das formulas de recurséo, convém kngjre, por definicdoP, =P, ,
param = 0.

Pode-se também aplicar férmulas de recursao pagdés trigonométricas, de forma a
evitar a avaliagédo das sériesmase senm\, na forma:

CosmA = cos(n— 1) cos- semf- A) 9e (2.40)
senm\ = senfi— B cos+ cosf Al) se (2.41)

A férmula de recursao paRa(x) é
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P=2"txp,(3-""1p (y (2.42)

e para as funcdes associadas é

2n-1 n+m-1
Pom(¥) = —m Pranl »‘ﬂ P2} (2.43)

2.6 Normalizacao de Coeficientes e Polindmios

O potencial gravitacional apresenta uma reducaovatmses dos coeficientés e S a
medida que a ordem e o grau dos polindmios e fung@sociadas aumenta. Isto
provoca erros de arredondamento quando calculamloemputador, devido ao nimero
de digitos significativos ser limitado. Para mirdari esses efeitos, costuma-se utilizar

os coeficientes na forma completamente normalizatiae S. A relacdo de
normalizacéo é a seguinte:

6nm — (n+m)! ” Cnm (2 44)

Sw| LEn(@n+D(-m)| |S, '
com

e = 1 sem=_C( (2.45)

™12 sem= 1

E comum distinguir-se os coeficientesdos harmdnicos esféricos de grau 0 e chama-
los de coeficientes zonals. Lembrando que os coeficientgg sao todos nulos, entao:

=§,=0
m= o{ & =oT, (2.46)

A presenca do sinal negativo elmexplica-se devido ao fato de que o coeficiehte
resultaria negativo na expresséo do potencialddead formato da Terra. Decidiu-se,
portanto, trocar o sinal de todos os coeficientegmisJ, para que o valor numeérico de
J, resultasse positivo. Separando agora a normatizagdre coeficientes zonais e
tesserais, tem-se:

_ 1 2
J, = J, (2.47)
2n+1
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Co] [ 1 (+mr]7[Cy, 2.48)
S.| |4n+2 n-m)!| |S.. '

A Tabela 2.5 apresenta alguns valores dos codfigeronais normalizados, do modelo
do potencial terrestre GEM-09, e a Tabela 2.6 aptasvalores dos coeficientes
tesserais.

Tabela 2.5 Coeficientes zonais normalizados (GEM-09

Co=-1J

no n

-484.16555 16
0.95848 18

W[N] S

Tabela 2.6 Coeficientes tesserais hormalizado$AG8)

o Shin

0 0
-0,00021 -0,00406
2,4340 -1.39786

2,02826 0,25244
0,89198 -0,62241
0,70256 1,41140

wlw|w|nN|k] o
wnN| R [N[R] S

A normalizacéo dos polindmios é feita na forma issea dos coeficientes, e, portanto,
os polinémios e as fungdes associadas normaliz@dedados por:

P =(2n+1)"" P (2.49)
B =|(an+2)(N=mM! ]/ZP 2.50
nm — ( n )(n+m)' nm ( . )

Os fatores de normalizag&o até a ordem 6 séo apaelss na Tabela 2.7

A Figura 2.9 mostra o geopotencial (superficie desmmo potencial da Terra),
subtraindo-se o segundo harmdonidg, pois este efeito & muito superior aos demais.
Percebe-se que a Terra apresenta uma distribui@dotalmente uniforme de massa,
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com predominancia dos coeficientes associadosreeirt® harmdnico. O potencial foi
obtido a partir do modelo GEM10, com coeficientesais e tesserais até ordem 10.

Tabela 2.5 Fatores de normalizagé@o dos polindmioagdes associadas

n=1| n=2| n=3 n=4 n=>5 n==6
m=0| 3 | 5 J7 3 V11 V13
n=1| 3| [5 7 |3/J10 | V11715 13
3 2 21
1
m=2 1[5 1\F 1/ | 1[1L | 1]18
2\3 | 2\15 | 2 2\105 | 2\ 210
1
m=3 1 \F /0| L1 |1 [18
6V10 | 2 12V'70 | 12\ 210
1
m=4 ~yes | 1 A1} 1 /13
8 72\'35 | 360\ 7
_ 1 11 1 /13
m=5 — == ==
360\ 14 | 360V 54
m=6 1 13
720\ 462
2.7 Representacdo Convencional
O potencial na sua forma geral € expresso como:
U(r,A,qJ):“ZZ(aE] (C,,COSTA+ S, senmh) P, (sah (2.51)
rn:Om:O r

onde: C,, e S,, sdo coeficientes dos harménicos esférigpg GM) é a constante

geogravitacionall{ 3,986 x 18 km®s’) e a. é o raio equatorial da Terra. O potencial é
avaliado no ponto localizado pelo modulo do raio vethstdncia)r, pela latitude
geocéntricape pela longitude geocéntrizaconforme mostrado na Figura 2.10.
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Figura 2.9 — Superficie equipotencial da Terratraiitia do segundo harmdnico e com efeito
ampliado dos demais harmdnicos.

Figura 2.10 Sistema geocéntrico terrestre

Esta relacao, contudo, ndo permite uma visualizdg8cefeitos dos harmdnicos zonais,
tesserais e o potencial do corpo central. Pordssonveniente separar a somatoria em
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suas diversas componentes. Para isso, lembrandG;geeS;; = 0, pode-se eliminar o
termon = 1. Além disson = O representa o potencial do corpo central, qamqu/r,
gue gera o movimento kepleriano puro. Visto aigda na pratica ha um limité para

o valor maximo da ordem do polinbmio, o potenciatle ser reescrito, na forma
normalizada, como:

U :u—“i(a‘?]n J, P(serp }+
' (2.52)

(] (Goomn s, sem) T o

2.8 Representacao Uniforme

A aceleracdo devido ao potencial gravitacional sg&, na formulagdo convencional
apresentada na secdo anterior, uma singularidagl@dlos, ou seja, quandp= 9C°
(ver Capitulo 3, Secéo 3.2). O uso da representagifurme evita 0 aparecimento desta
singularidade no calculo da aceleracdo (Pines 1%7®ningham, 1969), pela
modificacdo dos polindmios e fun¢Bes associaddsedendre. Recordando a equacéo
diferencial que fornece os polinébmios:

(l— serf ¢)m/2 dmm

Fom(SEN® )= 2"n! (dsenp J°™

( sehd — )f (2.53)

define-se os polinémios derivados de Legendre como:

1 n+m

2"n! (dsenp '™

Am(send )= (seho- X, (2.54)

de onde vem facilmente que:
Pm(send )= coS¢ A, (sed . (2.55)

Como ambos devem ser equivalentes, entdo se amonegntermos convenientemente
pode-se escrever:

(Cincosmh+ §,, senmh) R (seh 3( G, G+ S i A (€N (2.56)

onderm, ein valem:

r,=CcosmA coS ¢ (2.57)
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i,, =semmA coS¢ (2.58)

Pode-se mostrar qug, e im S80, respectivamente, a parte real e a parte ridwdgida
série dada por:

r, =real (cos\ cog+i sen cgs”) (2.59)

i,, =imag[ (cos\ cop+i sen cgs”} (2.60)

onde reall) e imag() sdo funcBes que obtém a parte real e a parteiriéaréy do
argumento. Além disso, os valores miee i, podem ser obtidos por de recursao, na
forma:

r,=Cos\ cospr,— seN san (2.61)

i,, =COSA co%®i, ., + seN sar (2.62)

com condicdo inicial dada pog = 1 eip = 0. Finalmente, a representagédo uniforme do
potencial fica:

U :lr*_“i(":e]n 3 A(serp

i (2.63)
s [aej (Con 1ot Suin) Anfserd)

2.9 Problemas

1) Expandir explicitamente o geopotendihkté o terma = 3, na forma uniforme
e ndo uniforme. Separar os termos zonais dos tetessgrais e setoriais, ou
seja:

U =Ug+U ;o +U +U 5o+ } zonais
+U11+U21+U31+
+U,,+U,,+ {tesserais

+Ug
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2)

3)

4)

5)

6)

7)

Calcular o valor do potencial paxe= y = z = a. (raio equatorial da Terra). Note
gue tanto o rais quanto o seno e o co-seno da latitude e longitiggendem
das coordenadas cartesianas.

Provar que a representacdo convencional é equigalan representacéo
uniforme.

Provar que a solucéo da equacéo associada de kegeaduncao de Legendre
Prm(sery).

SeP,(x) é o coeficiente da" na expansdo de (1 —x2h + h?)'? nas poténcias
ascendentes de entdo provar que:

Pn(l)=1
Pr(-X) = (-1)" Pn(x)
Pn('l) = (']J]

Provar as formulas de recorréncia:

nR=2n-L)xR,-(n1) R,

(2n+1)Pn: I:’n+1_ P

n-1

(n+1) F;: Fz+l_ XP

n

Mostrar uma representacdo grafica para os seguirtesdnicos esféricos de
superficie:

Ps(seng)
Rs(sene)

R.(seng)

Obter as férmulas de recursdo para os polinbmidsadios de Legendrd, e
Anm da representacao uniforme.
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3 FORCAS PERTURBADORAS
3.1 Introducao

O movimento orbital de satélites artificiais € dantemente influenciado por varias
forcas perturbadoras como:

a) aforga gravitacional devida ao potencial do corpo,
b) a atracdo gravitacional do Sol e da Lua;

c) aforga de arrasto;

d) aforca das marés devidas a Lua e ao Sol;

e) aforca de pressao radiacdo e

f) o albedo.

Devido a estas perturbacgfes, a Orbita do satditdesvia da Orbita eliptica de dois
corpos e, consequentemente, a Orbita contrai glhitsse arrasta em direcao da Terra.

3.2 Forga Gravitacional Devida ao Potencial do Corpo

A forca de atracdo gravitacional especifica empamto fora de uma distribuicdo do
potencialU é dada por:

F=0U (3.1)

O potencial para um corpo de distribuicdo assicetde massa é mais facilmente
escrito no sistema de coordenadas fixo no corpoanq or esta de preferéncia no
sistema inercial.

ComoU é uma funcéo de, ¢, A (coordenadas esféricas da particula ou espacgonave)
num sistema fixo no corpo (Terra, por exemplo), rocpdimento mais simples é
calcular o gradiente em, (@, A) e depois converté-lo para coordenadas retangufere

Yy, Z) fixo no corpo e finalmente para o sistema ir@r, y, 2).

Considerando a Terra, sej, §/', Z) um sistema de coordenadas fixo na Terra gom
apontando para o meridiano de Greenwizhpara o pélo norte  a 90 de X'
completandox’, y' e Z, um sistema dextrogiro. Sej&Xa,(Ya, Z) um sistema de
coordenadas tal qug esta apontado ao CM da particula, tal que o argntie o eixo
Xa € 0 plano equatorial seg@e o angulo entre a proje¢éo xiono plano equatorial e o
eixox'sejah. O eixoy, esta no plano equatorial para lado leste.
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Entéo, efetuando uma rotacéo em torno do BigeA, X' coincide conx,' ey' comys,'.

Agora, fazendo uma rotacdo em tornoyd@uy,) de €, Z coincidira com o sisteme
Ya Za. ISt0 €, ser, for vetor coluna do sistema.(Ya, Z:) € I for vetor coluna do sistema

(xX,V¥, 2), entéo:

n=R,(®RMA)T (3.2)
Figura 3.1 — Sistema geoceéntrico terrestre
Chamando
T=R (-0 RQ) (3.3)
onde
cosp O sep
R-¢= 0 1 0 (3.4)
-serp O co®
e
COSA  seh
R,(A)=| —serh  co3 (3.5)
0 0O 1
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a matriz de rotagao fica:

COS@ Co\ co® semn s
T=| -senA Cco3\ 0 (3.6)
—-senp cod - seQ sen b

Assim, pode-se escrever:

L=Tr
L=Tr (3.7)
L=Tr"

a

poisT é um operador de rotacdo que gira qualquer veééoum sistema de referéncias,
para outro vetor. Como de fato, precisamos umafwamacao inversa daquela dada na
Equacao 3.2, e como transformacdes sdo ortogdeaisse:

Pi=T"T (3.8)

A transformacdo do sistema geocéntrico terrestma pa sistema de coordenadas
inerciais é obtida de acordo com a Figura 3.2

A

Figura 3.2 — Sistemas Inercial e Geocéntrico

Ser for o vetor coluna do sistems §, 2), entdo:
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F=R,(-0)F=RI(6) T, (3.9)

onde:
cosB ser®
R (0)=|-sen®@ co® , (3.10)
0 0 1

e 0 é o tempo sideral aparente de Greenvich (TSAG).

Assim, para obter a transformacédo completa, tem-se:

F=R'O)T",=(TR'L,

G'T, (3.11)

Uma vez que a oOrbita do satélite € um plano "“fino"espaco que, por hipdtese, ndo
depende da velocidade de rotacdo da Terra, a EmuBaté é valida para aceleragédo
também, isto é,

r=G'r, (3.12)
f”'a representa as componentes da aceleracao relatvsistema de coordenadas Va,
Z,).

Sabe-se que para uma funcéo esddlale coordenadas ortogonais getaisu,, Us, €

valida:

10U ]
h oy
19y
h, du,
19y

L hs du, |

OuU = , (3.13)

ondehy, h, e h; sdo chamados fatores de escala. No caso de cadedeasféricas A,
@, isto é,u; =r, Uz =A, Uz = @, as coordenadas retangulares sao expressas como:

X =T COSY COR

Y =1 CosQ Semn (3.14)
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z=rseny,

cujas diferenciais resultam:

dx=cospcod d-r cop sen Ad-r sen B0
dy=cospseir d+r cag cds Ad-r spn 3enp (3.15)
dz=semp dr+r cop ¢.

Um elemento & em coordenadas retangulares, quando expresso erdenadas
polares fica:

(ds)’ = (dx)*+ (dyy+ (d2f=
=r’cos@selN (& j+r? sefp cdax @}
+cos @ co$A (df 3+ 2% sep cgs skn @os A(dp & )
-2r senp co® co\ @ rd)r2 cop sen dosr (A d

(3.16)
+r’cos@cod\ (& j+r? sehp sen @)
+coS @seRA (d)*-2r’senp co® sen cas Xd qd-)
-2rsenp co® se\ (@ rdHr2 cop Sen XosA(d
+r’cos @ (dp¥+ sed@ (d 3+ 2 sep ces ¢dr d )
Agrupando os termos comuns, os termos(én)’ resultam:
coS @codA+ cosp s€m+ sé@=cos @+ sefdp =, (3.17)
e os termos enid @)’ ficam:
r’serr@ codh+r? sefip sén+r ? chpg=r’serf g+r? codo=r ? (3.18)
0s termos enfdA)?:
r’cos @sedA+r? co§p cdd =r’cos @ (3.19)
os termos d€dA do):
2r’senp co® cds\- rZ sgn ops den Xes (3.20)
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os termos dddodr):

-2r senp co® cds\ - r2 sgn ops S&n+ r 2 @en @co

=-2rsenp cop+ 2 sep cgs O (3:21)
os termos dédr dA):

-2rcos @ sei cos+ r2 cép skn &=0. (3.22)
Portanto, o quadrado do elemento de gobs)® é dado por:

(dsyP=@dxy+(dyy+ (dzf= (dry+ r’cose (@ §+r? (¢ § (3.23)

de onde conclui-se qui =1, h, =rcosp e h,=r. Assim, os componentes dg s&o

computados por (cora, =r, u, =A e U, =Q):

- W -
or

X

I A _ 1 ou

=Y. =0UU = , (3.24)
Z,

rcoscpéT
1oy
r oQ

onde r”a representa as componentes da aceleracéo indqiah¢so 3.24f tomada ao
longo dos eixos instantanexs Ya, Za.

Considerando a expressao para a funcéo potenciatajegadal), dada por

U :Gr'wii(‘}] (Cnmcosm?\ +S,, sennh) P, (seq (3.25)
n=0 m=0
ou
U :%+rﬂi , (‘}) (ConCOSMA + S, senm) P, (se@ (3.26)
n=1m=0

ondep = GM, entdo a aceleracdo que atua numa massa de prova externa a Terra, em
relacdo ao sistema de coordenadas fixas na Terra fica:
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Q=£ZZ(?‘3 mseap (C,. semh+ S cosh )P |, (3.27)
neome cosp C,, costh + S, senm )P,

ondeP'nn é a derivada dBé,, em relacao a s@nAs expressdes cp$'nm e se@ Py, S80
calculadas usando-se as relacoes:

seapP, = 1
seaph,, = (h- 1)cop (segR, ., )

-1 n+ m-1 (3.28)
Seap an = n-m Sem (SEI‘I Pn—l, m -) (SWWZ, m

cospR,=-nsep (sepR,, 9 t+ m)(seck, , )

As expressfes coB e semA podem ser calculadas pelas férmulas de recorréncia
apresentadas na Secéo 2.5.

Assim a forga devida ao campo gravitacional ficafatena 8, =7 =G'T,, onder, é

dada pela Equacéo 3.27. Escrevendo a Equacéorl.B@etermos correspondentes ao
corpo central, harménicos zonais, harménicos taissersetoriais, na forma:

U:%+U(J)+U(C,S)

V(3] RS (Gocosmi g senm) g

n=2 nr1

(3.29)

e considerando os coeficientes normalizados dosmdracos do geopotencial, a
Equacéo 3.27 é reescrita na forma:

» | (M+DPR
(?’e C, 0 |+
-
o| =(n+1) (C,, cosm\ + §,, senh )P,

+£2 > % mseap sf;m serm\ tﬁm cosmiﬂ?m
™ cosp G, cosmh + §,, semr )R,

(3.30)

onde os P, normalizados podem ser calculados diretamentes pekpressdes de
recorréncia:
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SNV (3.31)
'[(zn_l)l/z Sep sep R]—lm_(nn] S@E—z m]
’ 2n—-3 ’
_ _ [2n+1 v
cospP. =-n sep sep an+[2 1 it — nf }) secP, . . (3.32)
n— :

Na préatica, a expansao em série é realizada até um Nhpran, que depende do
modelo do geopotencial utilizado.

3.2.1 Efeito Devido a Nao-Esfericidade da Terra

A nao-esfericidade da Terra causa duas perturbacdes impsrt&@mimeiro, o plano
orbital gira ao redor do eixo de rotacdo da Terra nunegd oposta ao movimento do
satélite, tal que para < 9, o anguloQ diminui gradativamente enquaniofica
constante. A variacdo efn é dada por:

7/2 B
Q D—9,97(aej (1— e2) ® cos (graus/dia), (3.33)
a

ondeae é 0 raio equatorial da Ter@g o semi-eixo maior orbitaleé a excentricidade.
A segunda perturbacdo € no semi-eixo maior da érbita gaexgiplano orbital tal que
0 argumento do perigen aumenta por uma taxa dada por:

(bD4,98(an7/2(1— ez)'z( 5coi- ) (graus/dia). (3.34)
a

Os dois efeitos causam uma variacdo de varios graus por rdisgalites de baixa
altitude. Além destas variacdes secularesCemw, 0s harmdnicos zonaik causam
algumas perturbacBes periddicas nos elementos orbitdie. €éas, a mais importante é
a oscilagao da distancia do perigeu causaddzphista é dada por:

r,—r,—6,8sem sew (km) (3.35)

p

onderpe € a distancia do perigeu quando o argumento digeuefor nulo ou 180
(perigeu no plano equatorial). Assim, quandgwearia de 0 a 90, a distancia do perigeu
diminui de 6,8 senkm; e quandew varia de 180a 270, esta aumenta de 6,8 geam.

34



3.3 Atracdo gravitacional do Sol e da Lua

Considerando que a massa do satélite é despreniviedlacdo a massa da Terra, do Sol
e da Lua, a perturbacdo gravitacional de um terceirpo (Sol ou Lua) pode ser
estudada através do problema reduzido de 3 carpnfyrme mostra a Figura 3.3.

Figura 3.3 Atragdo gravitacional do terceiro cofipga) no satélite

O potencial perturbador devido ao terceiro corpado por (Kovalevsky, 1967):

_ 1 riE
F%—G'\/L(r_ri ﬁgj, (3.36)

ondeM; e r; sdo respectivamente a massa e distancia do cenparlpgador ao corpo
principal. A aceleracé@o sobre o satélite, causadagtes corpos, é dada pelo gradiente
doR em relagéo & :

a=0R=-GM| 1 +f (3.37)
[F-r[ n
ou
X (x=%)/P+x/7
y[=-GM| (y-y)/ D+y/r (3.38)
z (z- 7r)/ j"’ Z/i?
onde
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. 12
D, =[r =] =[(x=%)’ +(y-¥)*+(z= ] . (3.39)
3.3.1 Efeito da Atracdo Gravitacional do Sol e Lua

Os efeitos das atragBes gravitacionais do Sol éuda sdo em geral pequenos e
periddicos. A variacdo na distancia do perigeu emlgse acumula em menos de 2 km
de amplitude para um satélite com excentricidadeomgue 0,25. Todos os elementos
orbitais exceto o semi-eixo maiarséo afetados pela atracdo gravitacional do Sal e d
Lua.

3.4 Forcgas de Marés Devidas a Lua e ao Sol

A atracdo gravitacional do Sol e da Lua cria umepoial na Terra que depende da
geometria entre a Terra e o corpo perturbador. Coiferra ndo é perfeitamente rigida,
ela se deforma sob a acdo deste potencial, e, <sma propria distribuicdo de massa
da Terra é alterada. Como consequiéncia, a novidisfio de massa cria um potencial
no espaco diferente do original, sem o corpo peador. Para modelar o efeito

introduzido pela presenca de um terceiro corpo (BolLua) no potencial da Terra,

assume-se inicialmente que a massa do corpo padmrtesteja concentrada no seu
centro de massa, ou melhor dizendo, despreza-amanho do corpo perturbador em
face da distancia deste corpo até a Terra. Assimptencial gerado pelo corpo

perturbador de massa concentrdjanum pontoP, localizado na longitudg, latitude

@ e distancia geocéntri¢dda superficie terrestre, conforme a Figura 3dhdd por:

U, = A r Z(J P (cosy) (3.40)

i n=2\_"i

s

onder; € a distancia geocéntrica até a mdglgaA é a distancia d® até o corpo
perturbador &) € o &ngulo geocéntrico enfee M;. Devido ao potencidl;, a Terra se
deforma suavemente e assim é criada uma novabdigio de massa. Esta nova
distribuicdo gera um potencial adicional conheaidmo potencial de maré. Como a
Terra ndo é perfeitamente rigida nem tampouco cetanpente elastica, pode-se sugerir
gue o acréscimo no potencial causado pelo potepeidlirbador consiste apenas de
uma fracad, deste Ultimo, na forma:

R=k U, (3.41)

onde k, € um coeficiente de elasticidade de grauConsiderando apenas 0 termo
principal de grau 2 no potencid| (mesmo porque este potencial € de magnitude muito
menor do que o potencial do corpo principal), tem-s
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(3.42)

Figura 3.4 Forcas de marés num ponto da supetéiciestre

O potencialR num ponto externo a Terra, e situado a uma distageocéntrica, é
proporcional a raza¢R/ r)"" tal que na superficie essa razdo é 1. ASRirmum ponto
externo a Terra, pode ser escrito como:

R = kz( j kerSGM' B(cos) (3.43)

Usando esta fungéo potencial, a aceleracdo capstalforca de marés sobre um ponto
do espaco é escrita como:

X o .| @=5D*)x+2Drx /¢
a, =V gkz M, R (1-5D°)y+2Dry /It (3.44)
z ; (1-5D%*)z+2Drz [y
onde
p=lfi_XX*yy+zz (3.45)
r.r rr,
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n=(e ey ) (3.46)

com (&, Vi, z) sendo as coordenadas do corpo perturbador.

Os coeficientes de maré, (elasticidade) sdo denominados numeros de Love. As
deformacdes da Terra causadas por marés devidagi@tdo Sol e da Lua podem
produzir perturbacbes observaveis na Orbita doliteatéA magnitude destas
perturbacbes depende de propriedades elasticasrds Tepresentadas pelos nimeros
de Love, gque ndo sdo constantes para toda a Temsa dependem do ponto.
Observac¢des mostram que (NASA, 1977, Kuga e Sileg4):

0,245+ 0,005< k, < 0,31+ 0,01 (3.47)

3.5 Forca de Arrasto

Um satélite que se move na atmosfera é influengiadaim atrito, que € denominado
forca de arrasto, que atua no sentido contrarim@imento de satélite. A expresséo da
forca de arrasto é dada por:

[3=—%pCD Sw (3.48)
ondep é a densidade local do & € o coeficiente de arras®¢ a area efetivavg € a

velocidade do satélite em relacdo a atmosfera da.Te

No caso de uma Orbita eliptica, o satélite é defelo arrasto numa pequena faixa da
oOrbita, perto do perigeu (Figura 3.5).

Figura 3.5 — Forca de arrasto numa 6érbita excéntric
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Assim, o satélite, sendo retardado pelo arrastto kr perigeu, ndo vai ter a mesma
energia para ir tdo longe no apogeu subseqiientep ¢dmha no apogeu anterior.
Consequentemente a altitude do apogeu diminui,amqa altitude do perigeu mantém
um valor quase constante, e a 6rbita eliptica abaér para uma orbita circular (Figura
3.6 e3.7).

A densidadep da atmosfera depende de varios fatores, entre aslegariacbes de
temperatura nas camadas atmosféricas de acordwmatiofo solar de onze anos, as
variagbes com a mudanca diaria na atividade narfétipesolar, a variacdo diurna, as
variagbes com atividade geomagnética, as variag@esi-anuais, e as variacbes
latitudinais e sazonais na termosfera baixa.

Figura 3.6 — Decaimento orbital devido ao arrastwaférico
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Figura 3.7 - Variagao da altitude do perigeu e apatevido ao arrasto.

Apogee altitude (km)

Orbit decay (km)

Perigee altitude (km)

O coeficiente de arrastop é funcéo de parametros que dependem de propriedade
superficie do satélite (material, acabamento e ¢eatpra), do angulo de incidéncia,
temperatura e velocidade das moléculas, etc.
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A é&rea efetiveS é determinada pela configuracdo e o tamanho dwleeijuntamente
com o angulo de atague em relacdo ao fluxo atmosfdEsta superficie € conhecida
como &rea projetadapois estiq associada com a area externa do sgtéjetada na
direcéo da velocidade relativa com a atmosfera.

A velocidade relativav, € calculada admitindo-se que a atmosfera tem anenes
velocidade de rotacdo da Terra, e é dada por:

X+ y
Ve =F—@ AT =| Y- X[, (3.49)
z

ondew; = \G)T é a velocidade angular de rotacdo da Tevfa=(360,9856473dia) e

€ a velocidade do satélite relativa ao sistemaimlerAssim, a expresséao final para a
aceleracdo devido ao arrasto fica na forma:

1 S X+wry
y =_§p CDEVR y_(k)-r X] . (350)
Z Z

Na verdade, foi comprovada a existéncia de vensss altitudes orbitais. Porém, a
inexisténcia de modelos matematicos que levem emmnoeste efeito no célculo da
velocidade relativa faz com que a melhor aproxirnas&ja ainda considerar a
atmosférica como estatica com relacao a Terra.

A forca de arrasto afeta principalmente o semi-enaior e a excentricidade orbital.

Como a densidade atmosférica cai exponencialmenteacaltitude, também a forca de
arrasto diminui exponencialmente. No entanto, tanttensidade quanto o coeficiente
balistico (o produto d€p pela relacéo area-sobre-masSay), dependem de varios

fatores, como sera visto a seguir.

3.5.1 Relacao area-sobre-massa

Satélites com relacdo area-sobre-massa maior dd,duef/kg sdo pouco densos, e
apresentam um decaimento elevado. Cita-se comopdxers satélites ECHO |, de
relacéo igual a 37,2 (30 m de diametro, 52 kg) €1@0al, com 20,7 (41 m de diametro,
256 kg), mostrado na Figura 3.8a. Satélites coatée entre 0,001 e 0,1 sdo os mais
comuns, como o SCD-2 (0,005), visto na Figura 880SAT (0,006). Satélites com
relacdo menor do que 0,001 sédo altamente dendbsadds em estudos do campo
geogravitacional, como o LAGEOS-3 (relagéo igudJa007 - esfera de 30 cm de raio e
407 kg), mostrado na Figura 3.8c.
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() ECHO-2 (b) SCD-2 (c) LAGEOS-3

Figura 3.8 - Satélites ECHO-2, SCD-2 e LAGEOS-3

3.5.2 O coeficiente de arrasto

O coeficiente de arrastdp pode ser medido experimentalmente ou avaliadarzio

de modelos mateméticos. O valor do coeficiente das@ fica normalmente
compreendido entre 1,2 e 3,8, e depende de véatoset. Nas altitudes orbitais, a
mecanica dos fluidos ndo pode ser aplicada aogr@hlpois é valida apenas em meios
continuos. A rarefacdo da atmosfera faz com qum@éculas possam ser tratadas
individualmente (estatisticamente) e ndo mais comofluido. Desta forma, pode-se
aplicar a teoria cinética dos gases, desenvolwdsénulo XIX por Maxwell. Pela teoria
cinética dos gases, a velocidade média das mofcuwian gas estd diretamente
relacionada com a temperatura deste gas: quantor maitemperatura, maior a
velocidade das moléculas. Num meio continuo, asdms das moléculas do gas com
uma superficie séo rapidamente transmitidas aauatoléculas, ou seja, ao emergir de
uma colisdo, a molécula transmite seu movimentouéras moléculas que estdo ao seu
redor. Para que a teoria cinética dos gases pessgplicada, contudo, exige-se que 0
caminho livre médio, isto €, a distancia percorfpdda molécula entre duas colisdes
sucessivas seja maior do que as dimensdes tigicasp@rimento. Em outras palavras,
admite-se que as colisdes entre moléculas sejams. résto realmente acontece nas
altitudes orbitais, onde o caminho livre médio aptissa as dezenas de metros. Esta
hipétese é necesséaria para que a distribuicdo Beidaedes (e temperatura) das
moléculas incidentes no satélite ndo seja afetatta gistribuicdo de velocidades das
moléculas emergentes apos a colisao.

No choque das moléculas da atmosfera com a supetficsatélite ocorre uma troca de
energia e uma troca de quantidade de movimenttglderma que a distribuicdo de
velocidades das moléculas emergentes resulta miiéerdaquela das moléculas
incidentes. Em geral, a temperatura do fluxo intielevaria desde 400 até 2500°K, e,
portanto, as moléculas provocam um pequeno aguetime superficie do satélite que
fica em torno de 300°K. Este aquecimento s6 ndoaiérnporque a densidade da
atmosfera € muito baixa. Ao colidirem com a sup&ftio satélite, as moléculas sao
capturadas, re-emitidas e capturadas novamenigincia varias vezes com a superficie
(Figura 3.9). Neste processo a molécula vai greaiante perdendo energia, de tal
forma que sua temperatura aproxima-se da temparddéusuperficie.
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Figura 3.9 - Mdltiplas colisdes das moléculas daoatera com a superficie

A interacdo entre 0 gas e a superficie € um fenéragmda pouco conhecido. Schaaf e
Cambré (1961) apresentaram um modelo matematicaitijiea a teoria cinética dos
gases de Maxwell, em conjunto com 2 coeficientese 1, que representam,
respectivamente, a quantidade de movimento trodadante a colisdo nas direcdes
normal e tangencial, dados por:

o=1"F o (3.51)
R-R

=2°Q (3.52)

ondeP e Q sdo as componentes da quantidade de movimentduxio ma direcdo
normal e tangencial, respectivamente. Os indiaes representam o fluxo incidente e
refletido, enquanto quB,, € a quantidade de movimento na direcdo normatgada
pelo fluxo refletido caso este fluxo tivesse temapga igual a temperatura da
superficie.

O coeficiente de acomodacéao térmigatraduz a troca de energia durante a colisdo e
permite modelar a transferéncia de calor entreugoflde moléculas e o satélite.
Experimentalmente sabe-se que tantoquantoc e 1 dependem do material da
superficie, do acabamento superficial e tambémed®deratura, além da velocidade,
temperatura e angulo de incidéncia do fluxo. Camtied poucas medicdes efetuadas na
area indicam que estes coeficientes sao proximdo®aue equivale a dizer que a troca
de calor e quantidade de movimento é quase tothlag® e Cambré, 1961, Dought e
Schaetzle, 1969 e Knechtel e Pitts, 1969 e 197@naNreflexdo especular, na qual as
moléculas refletidas possuem angulo de reflexaal igo angulo de incidéncia, deve-se
esperar que ndo haja tempo para troca de caloe antmolécula e a superficie, e,
portanto, a distribuicdo de velocidades do fluxaeyante é igual ao fluxo incidente.
Neste caso, o0s coeficientest e a sdo todos nulos. Na outra extremidade, quando a
reflexdo é totalmente difusa, a temperatura dasécutds emergentes é igual a
temperatura da superficie, e, neste casoga sao unitarios.
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O coeficiente de arrasto depende da razdo entedoaidade do satélite com relacdo a
atmosfera e a velocidade mais provavel das molécHlsta relacdo, conhecida como
razdo de velocidades assume valores entre 2 e 20, nas altitudes stbEan outras
palavras, a velocidade do satélite € bem maiorwoagvelocidade das moléculas. A
razdo de velocidades é dada por:

m

ondem é a massa média das moléculkse a constante de BoltzmannTe é a
temperatura local da atmosfera (obtida de modeadoatahosfera). A massa média das
moléculas é dada por:

M
m=—, 3.54
N, (3.54)

onde M é a massa molecular média local (também obtidaatielos atmosféricos) e
Nav € 0 niumero de Avogrado.

A dependéncia do coeficiente de arrasto com relac@elocidade ou temperatura das
moléculas emergentes é traduzida pela relagéo @nemperatura da superfidig e a
temperatura local da atmosféFa Contudo, a influéncia desta relacdo nao ultrapass
10% do valor do coeficiente de arrasto na maicvemghtélites.

O modelo obtido por Schaaf e Cambré aplica-se six@lmente a uma placa plana,
numa orientacdo qualquer com relagéo ao fluxo amtel Pode-se, contudo, admitir que
esta placa plana tenha uma é&rea infinitesimalsenas modelo matematico pode ser
integrado em toda a superficie do satélite expasttmosfera. De fato, como as
moléculas possuem velocidades em todas as dirap@ssyo as superficies encobertas
do satélite em relacéo ao fluxo incidente sofreffis@ com moléculas da atmosfera,
embora em menor quantidade.

Este modelo baseia-se na hipotese de duas disGiéside velocidade da atmosfera: o
fluxo incidente e o emergente. Portanto, quandereaupla reflexdo do fluxo, devido,
por exemplo, a um satélite com geometria cédncamaocmostrado na Figura 3.9, o
modelo ndo pode mais ser aplicado. As dificuldaeéscas introduzidas pela dupla (ou
tripla) reflexdo, sdo, entretanto, tdo grandes gelmente despreza-se seu efeito,
passando a considerar-se apenas uma reflexdo mesmsatélites com geometria
cbncava. Um outro problema surge quando superfttesatélite sdo encobertas por
outras, na direcao do fluxo incidente, como mostrzal Figura 3.10. Neste caso, a area
encoberta ndo sofre a incidéncia direta das maéciedmbora ainda persista uma
contribuicdo de moléculas vindas de outras diredfmgo, a simples eliminacdo destas
superficies do calculo ndo corrige o problema, embdeve a um resultado mais
proximo do real. Modelos matematicos que levem emtec satélites com geometria
cbncava ainda s&o escassos, principalmente endevidas complexidades tedrica e
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computacional (Evans, 1964, Chahine, 1961). Comgpasaentre teoria e experimento
sdo também raras (Fredo e Kaplan, 1981, e Boettchegge, 1980)

A distribuicdo de velocidades é uma relagcdo esaplar d4 a probabilidade de uma

molécula possuir velocidade entree v + dv. Esta distribuicdo é uma gaussiana, que
depende da velocidade, da temperatura, da densiddaenassa das moléculas do gés.
A funcdo distribuicdo de velocidades pode ser naigg de forma a obter-se a

guantidade de movimento do fluxo incidente num elaim de area plano, resultando:

"T2¢ = 2\ T
+[1+ erf(s co ]{ (0 {;+ g CO%GJJrZ\/E\/TW S cc&}}

ondeu € a velocidade da atmosfera com relacdo ao satékt o angulo de incidéncia
(&ngulo entre a direcdo do fluxo e a normal ao efémde area); € a densidade do
fluxo incidente e erf) é a funcao erro, definida como:

2 —
p = piu e—szcosze 2-0 SCO£+9 L +
7

(3.55)

erf(x) =% on e dy, (3.56)

\\:/ Direcéo do fluxo incidente

Dupla reflexéao

Area encoberta

Figura 3.10 - Dupla reflexdo e encobrimento de digies em geometria cncava.

Na direcdo tangencial ao elemento de area, a gaaletidle movimento é dada por:

2
P —M@{e‘§°°§e+\/ﬁscos{3[ # erf6 cod ]} (3.57)

_st/ﬁ

A forca aerodinamica resultante neste elementoateda sera entdo dada por:
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F. = (P cotgd- P, )i+ P cose® U (3.58)

onde h e (U sdo os vetores unitarios nas diregcGes normal dlwo incidente,
respectivamente.

Portanto, a forca de arrasto agindo em um safiie ser dada como:

Fae = [ F.0,T,5, T,/ T) d2 (3.59)

ae

onde F. é a forca elementar agindo num elemento de ammaoplle area A Por
definicdo, o coeficiente de arrasto € definido como

— Ifaer |ER

C .
1

5s
zp\é

(3.60)

D

Pode-se mostrar que quando a @ealotada for igual a area projetada na direcdo da
velocidade, e quando a razéo de velocidadies grande, o coeficiente de arraslg
tende ao valor 2.

A integracdo da equacdo que fornece a forca aémmitia pode ser efetuada
analiticamente em corpos simples, como esfera,lgbepépedo, cone e cilindro. O
coeficiente de arrasto numa esfera resulta:

_2-o+1 | erf(S),, 4 3 e Vo) T,
= (4 +4¢ 1)+ﬁ 22+ 1)}%&\/: (3.61)

Desf 2 53 2

Quando se deseja uma grande preciséo no calctitogaaerodinamica, ou no caso de
ndo haver integral analitica para a geometria tilitga recorre-se ao uso de modelos
computacionais, que levam em conta a geometripr@wiedades de cada superficie
(coeficientes de acomodacao e temperatura), e owdedlistas da atmosfera (Carrara,
1982 e 1988, Boettcher, 1979). Tais programas pemmiambém avaliar torques
aerodinamicos que auxiliam o projeto de sistemad#ole de atitude.

3.5.3 Densidade atmosférica

A densidade atmosférica varia exponencialmente aosititude, mas mudancas no
perfil de temperaturas com a altitude provocamligaate varia¢des na densidade e na
fracdo individual de cada componente dos gases fgusam a atmosfera. Nos
primordios da era espacial, foram desenvolvidosuredlgmodelos matematicos e
empiricos para a densidade da alta atmosfera, ooM®IS, o J70 (Jacchia, 1972), U.S.
Standard Atmosphere (United States Air Force, 19¥&) CIRA70. Estes modelos
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foram posteriormente melhorados pela inclusdo dslabtidos de novos satélites,
como o modelo J77 (Jacchia, 1977) e MSIS 86.

A atmosfera é dividida em camadas, para fins delestonforme mostra a Figura 3.11.
Os modelos matematicos da alta atmosfera abrangemaraadas da Termosfera e
Exosfera. Na Magnetosfera o nimero de moléculdsracs € muito reduzido, e pode
ser desprezado no célculo da forca aerodindmiqaary da Termosfera, o nimero de
moléculas ionizadas cresce gradativamente, emdeirtla radiacdo solar, formando
assim um plasma condutor de eletricidade.

A Tabela 3.1 apresenta algumas propriedades daatmftasfera, como o nimero de
densidade das particulas neutras,i (nUmero de moléculas por unidade de volume),
o0 numero de densidade das particulas ionizagla® percentual de particulas ionizadas
lon, O CONSstituinte principal da atmosfera, a velod@lanédia das moléculas e ioRs,,

e a velocidade média dos elétrons.

000

70C°C 300 kn

orC Termosfera 80 kit

60°C 15°C Mezosfira 50 kit

-60°C Estratosfera 10 kit
Troposfera

Figura 3.11. A alta atmosfera terrestre.

Tabela 3.1 — Propriedades da alta atmosfera

h (Km) | Mneutro (m_3) Nion (m_3) lon (%) | Const. principall Vinol (M/S) | Velec (M/S)
300 216° 2 10 0.1 o) 1616 | 1.410
500 2 10* 210* 0.1 [6) 1716 | 1410
1000 5 167 110° 0.2 [6) 1716 | 14106
2000 116 510 5 He 3.410 1.4 10
3000 216° 210 10 He 3410 | 1410
4000 118 210 70 H 6.8 16 1.4 10

As caracteristicas da atmosfera sofrem influéna@avdrios fatores. A densidade
depende, basicamente, do constituinte principal@agaltitude. A relagdo entre os
constituintes, por sua vez, depende da temperkmicad A temperatura varia pouco na
regido ao redor dos 100 km de altitude, porém atanessintoticamente até a
denominada temperatura exosférica, por volta d@ &tn. Verificou-se, com dados
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obtidos dos primeiros satélites, que a temperadumsférica variava com o tempo,
numa taxa diaria. Comprovou-se que esta variagi@arsada pelo Sol e que estava
relacionada com o nimero de manchas na superfickot Por sua vez, o nimero de
manchas depende do ciclo solar, que apresentalpsrii® maxima e minima atividades
do Sol num periodo de 10,6 anos. Com base na et dados obtidos dos satélites,
Jacchia sugeriu que fosse utilizado, ao contraim@mero de manchas, o fluxo solar
ou intensidade espectral do Sol na faixa de 10.74encomprimento de onda (2800
MHz). Ja se sabia, anteriormente, que este flumegthdo poFig 7 relacionava-se com
os periodos de atividade solar, e eram medidosadiante pelo Herzberg Institute of
Astrophysics, do Canada, desde 1937, pois inflaeasi radiocomunicagdes. O fluxo
solar apresenta uma variagédo entre 10 (em pertmlbaca atividade) até 400 (durante
explosdes solares), em unidades dé’M/m’Hz. No modelo J77 (Jacchia, 1977), a
temperatura exosférica média é dada por:

T, =5.48F2%+ 101.8F 2", (3.62)

onde F,, € o fluxo solar médio (num intervalo de 2 mespspximadamente) &, €

o fluxo diério observado. Com base na temperatxwaférica, Jacchia propos um perfil
de temperatura em funcdo da altitude baseado noontamngente, conforme mostra a
Figura 3.12. Este perfil parte de condicbes fix&9) &m de altitude, com um gradiente
de temperatura nulo, atinge um ponto de inflexdolzb km e caminha-se
assintoticamente até a temperatura exosférica. pstfl de temperatura é entdo
utilizado na equacao barométrica, que obtém valdeedensidade e composi¢do a 100
km. Estes valores serdo utilizados como ponto dhica integracdo da equacgéo de
difusdo, que calcula a densidade e composicao kiatazaltitude. Os valores da massa

molecular média e da densidade atmosférica podewisses nas Figuras 3.13 e 3.14.

A densidade calculada pela equacgéo da difusdoitomstienominado perfil estatico da
atmosfera. Sobre este perfil sdo acrescentadossds/efeitos que causam variagcbes
significativas na densidade média. Todos estesosfpiossuem modelagem empirica,
realizada através do ajuste de curvas que depeddediversos fatores. O principal
efeito é a atividade geomagnética, causada pedeag@o do vento solar com o campo
magnético terrestre, e que provoca um aquecimeantatthosfera principalmente
durante as explosdes solares que ocorrem com fnadgréncia nos periodos de grande
atividade solar. O vento solar, composto basicaeneot nicleos de He, distorce o
campo magnético da Terra, fazendo com que o casyuorea a forma de uma gota cuja
cauda aponta na direcdo contraria a do Sol (Figurd). As distor¢es introduzidas
pelo vento solar no campo geomagnético sao sentidasuperficie e medidas em
intervalos de 3 horas por 12 em observatérios mapse espalhados em varios
continentes. Estas informagOes sdo entdo repasaadasstitute fiir Geophysick, na
Alemanha, que divulga entdo o indice planetaricatiédade geomagnétick,, em
tabelas com intervalos de 3 horas entre dois w&lddeindice planetario possui uma
escala quase logaritmica, e assume apenas val@e®tds entre 0 e 10, com
incrementos de 1/3: Oo, 1-, 1o, 1+, 2-, 20, 2+, Em virtude da escala ser quase
logaritmica, e também em parte por adotar valoimsatos, os modelos atmosféricos
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raramente usam o indice planetério, preferindo pliarde planetaria da atividade
geomagneticad,, que possui escala linear entre 0 e 400. Comopditade tem seus
valores definidos em funcao do indice planetatimtambém assume apenas 28 valores
discretos neste intervalo: 0, 2, 3, 4, 5, 6, 1,29,etc. No modelo J77 o indice planetario
deve ser fornecido com uma defasagem no tempoepende da latitude magnética do
local, podendo atingir até 7 horas de diferencati¥idade geomagnética provoca um
incremento na temperatura exosférica, principalmewts regides polares, pois nestas
regibes as particulas do Sol aprisionadas pelo cagepmagnético atingem baixas
altitudes.
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Figura 3.12 - Perfil da temperatura local paradperaturas exosféricas distintas.
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Figura 3.13 - Massa molecular média da atmosfertuagio da temperatura exosférica.
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Figura 3.15 - Interagdo do vento solar com o caggmmnagnético.

A densidade atmosférica também depende do angutmétn entre a dire¢éo do Sol e o
local onde se encontra o satélite, medido a pddircentro da Terra. Este efeito,
conhecido com variacéo diaria ou diurna, provocavafr maximo da temperatura
exosférica ao redor das 17 horas, com um minintoramas local. No modelo J77 este
efeito depende também da declinag&o solar (époeaa)o

Outro efeito decorre de variagcbes sazonais-latidigj que dependem, como o nome
indica, da época do ano e da latitude (e tambéaltilade). Da mesma forma com que
foi feito na atividade geomagnética, o0 modelo JA#oduz um incremento na
temperatura exosférica devido aos efeitos da \&siagzonal-latitudinal.

Como a Terra passa por dois equinécios durante non resta época (em abril e
outubro) ocorrem dois periodos de maxima variagiwi-anual. Este efeito depende,
portanto, da época do ano e da altitude.

3.5.3.1 Atividade solar

Como foi dito, a atividade solar provoca um aquetito na atmosfera, alterando a
densidade e composicao. A atividade, represenilddlpxo solarF107 possui valores
entre 10 (baixa atividade) e 400 (alta atividadeg¢didos pelo Herzberg Institute of
Astrophysics, do Canada. O valor observado é entidgido para uma unidade
astronbmica, isto &, corrige-se o efeito da exmddade da 6Orbita da Terra. Embora o
valor diario medido seja altamente imprevisivelu sealor médio apresenta um
comportamento que permite, até certo ponto, fgrewisdes (Lopes e Carrara, 1984).
A previséo do valor médio € mais confidvel quanemar for o intervalo de previséo. A
precisdo obtida nesta previsdo depende tambémSse encontra-se num periodo de
minima ou maxima atividade. Os periodos de minitnédade séo bastante regulares, o
gue aumenta a confiabilidade da previsdo. Nos gesiadle maxima atividade o fluxo
apresenta valores diarios erraticos de maior amlgjte cuja média pode atingir maior
ou menor intensidade de ciclo para ciclo, como radstna Figura 3.16, cujos valores
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foram obtidos no Dominion Radio Astrophysical Obsgéory (DRAO, 2008). Um
exemplo dos valores divulgados pelo DRAO é mostraApéndice B.

O fluxo solar diario é mostrado na Figura 3.17.adN&# que em 2 de abril de 2001
houve uma tempestade solar registrada pelo ingimeatingiu um valor de 560. Estas
explosbes duram apenas poucas horas, nem sempreegidtradas, e ocorrem
principalmente em periodos de alta atividade, coemépoca mostrada na figura.

Valores medidos do fluxo solar e da atividade geprética foram agrupados num
Unico arquivo (Carrara, 1989), com a intencdo dmemtar a confiabilidade dos
modelos numéricos. Com base neste banco de dames) flesenvolvidas interfaces
gue interpolam e ajustam os valores medidos dedacoom as especificacdes dos
modelos atmosféricos.

3.5.4 Modelos atmosféricos

Os modelos mateméticos da densidade atmosférieiabase na integracdo da equacéo
de difusdo, que é uma equacéo diferencial que emltemperatura, o nimero de
densidade e deve ser integrado numericamenteinal@ltEm vista da necessidade da
integracdo numérica para avaliar a densidade nuada diltitude, procurou-se
desenvolver modelos analiticos aproximados conteagdo de melhorar o desempenho
computacional. Tanto os modelos analiticos quastouméricos foram implementados
em computador no INPE (Carrara, 1990).
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Figura 3.16 - Fluxo solar médig,, ,.
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Figura 3.17 - Fluxo solar diari6,, ,.

Conta-se, presentemente, com o modelo J70 (Jad®i), baseado no modelo J64
(Jacchia, 1964) do mesmo autor. Este modelo onigmeersao analitica de Jacchia-
Roberts (Roberts Jr., 1971), também implementad&R&, e posteriormente revisada
para incluir melhorias (Kuga, 1985). A versdo d&7.%o modelo de Jacchia foi
implementada por Matos (1984), que também implemedtias versdes analiticas do
mesmo modelo: a versdo De Lafontaine e Hughes [198@na adaptacdo do modelo
Jacchia-Lineberry (que originalmente havia sidoedeslvido para o J70) para o
modelo J77 (Mueller, 1982).

Também bastante utilizados sdo os modelos analitit®lS-83 e MSIS-86 (Hedin,
1987), dos quais foi implementado este ultimo.

3.6 Forcas de Pressdo de Radiacdo Solar

As Orbitas de satélites cuja razdo entre a area engassa é muito grande podem sofrer
efeitos significativos devido a forca de pressaoadiacéo solar. A pressao de radiacéo
€ causada pela troca de quantidade de moviment&ttos solares com a superficie

externa do satélite. A quantidade de movimentocisda a cada féton depende da
energia do préprio féton e, portanto, a forca @l ao satélite depende da energia
irradiada pelo Sol. Na orbita da Terra, esta emegficonstante (ndo varia com a

atividade solar) e vale aproximadamente 1350 f\/m

A aceleragcéo causada pela pressédo de radiacioaiieecdo Sol-satélite, no sentido
oposto ao versor Terra-Sdl,, e é dada por:
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’BbR ="V CR§ Pste (3.63)
m

ondev é o fator de eclipse, que vale 0 quando o sasditencontra na sombra da Terra
e 1 quando o satélite esta ilumina@@g, € um fator que depende da refletividade do
satélite, denominado de coeficiente de pressédmdiagéo,S é a seccdo transversal
guando observada na direcao de incidéncia dos saleses en é a massa do satélite.
Ps é a pressdo de radiacdo na érbita terrestre eeapabximadamente 4.55 90/

Iy € o raio vetor do Sol relativo a Terra.

O fator de eclipse pode ser calculado conformesifo do satélite em relacéo a Terra
e ao plano terminador, que separa as regides @gadombra da Terra. Da fig. 3.18, se

h=TI[f =0, (3.64)
entdo o satélite esta antes do terminador e portantl. Quandd < 0, entdo sd = R,
v = 1 (iluminado). Sel < R, entdov = 0 (sombra), ondB; é o raio terrestre (médio)de

€ 0 modulo do produto vetorial:

d=|7Ofy. (3.65)

Figura 3.18 — Geometria entre a Orbita e a soméiBedra

Como foi dito, a constant@s esta diretamente relacionada a intensidade decauali
média nas proximidades da 6rbita da Terra e éidafjpor:

p =W (3.66)
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ondec é a velocidade da luz (300000 km/sjVeé a intensidade de radiacéo, definida
como a energia incidente por unidade de area, mpidade de tempo emitida pelo Sol.
Esta intensidade oscila com variagdo de cerca dend# ano em funcdo da
excentricidade da Orbita terrestre, e vale:

RO 2

W=W, [j : (3.67)

R

ondelp é a intensidade de radiacdo a uma unidade astrcadigual a 1350 W/MR é

a distancia da Terra ao SolRg é a distdncia média da Terra ao Sol (uma unidade
astrondmica). A pressao de radiacao fica entdo:

Ps= Yo [R)jz =4510 (ROJZ N/m?. (3.68)
c (R R

As perturbacBes devido a pressdo de radiacdo satarpequenas para satélites de

construgdo normal mas séo grandes quando a rak&oaeéirea e a massa for alta. OS { [v1] comentario: Pagina: 84

efeitos s&o periddicos e todos os elementos (anﬁj afetados.

A expressdo resultante para a pressao de radialgidisa entéo:

s —Xg / Ig
y =VCREPS ~Ys/ s (3.69)
b4 -zl rg

3.6.1 Coeficiente de pressao de radiacao

O coeficiente de pressdo de radiag@ip € em geral admitido nas aplicacdes que
envolvem propagacdo de orbita com valores compigesnantre 1 e 3. Embora este

procedimento gere precisdo suficiente na maioria @alicaces, pode-se contudo
recorrer a modelos mais sofisticados quando ag&ecequerida for mais acentuada, ou
entdo em Orbitas onde a pressdo de radiacdo sadaméante (como nas Orbitas

geoestacionarias, por exemplo). O coeficiente pggdalmente ser obtido a partir da

aplicacdo de teorias que modelam a interacdo dacdmz superficies sdlidas. Os

modelos existentes foram formulados nas décad&® @e70, e aplicados nas missdes
interplanetarias para Marte, nas quais a pressaadigcio era o efeito predominante
(Evans, 1964 e Georgevic, 1973a e 1973b).

O valor deCr é maior em satélites que possuem superficies etft@nrefletoras, e
depende tanto da geometria quanto das proprieddagssuperficies externas. A
modelagem matematica da forca de radiacdo é semelhguela empregada na forca
aerodindmica, e muitas vezes séo calculadas jonsaprogramas computacionais. Para
0 seu calculo, define-se inicialmente a intensidieleadiacdo, que representa a energia
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por unidade de area e unidade de tempo que deixalemento de areaAdnuma
direcdoB (com relagéo a normal) e subentendida num angliltosdQQ (Figura 3.19):
d°E

| =lim, — —— 3.70
ggg; dAdt dQ co® (3.70)

Figura 3.19 - Intensidade de radiacdo emitida poelemento de area.

A energia irradiada pelo elemento é dada pelariatetp intensidade de radiacdo em
todo o hemisfério visivel:

V\4=IHICOSG D=ml, (3.71)

desde que seja assumido que a intensidade de &adsaga isotropica, isto é, néo
dependa da direcdo de emis€d®@ nem do angul¢. Considere agora um elemento de
area d\ do satélite e um sistema de coordenadas fixoeaedsinento, com o eixn
coincidente com a normal e com 0s eixg8 Y. contidos no plano do elemento, tal que
Ve €steja também contido no plano formado pa pela direcédo de incidéncia dos raios
solaressS (com §=-T;), como mostrado na Figura 3.20.

Figura 3.20 - Sistema de coordenadas do elemeréoedalo satélite

Nesta situacéo, a forca aplicada neste elementdalavadiacao incidente vale:

dF, =-P, dAcos) T, (3.72)

55



Decompondo agora esta for¢a nas dire¢Bes nornaaigericial (nas direcOes #dee Ve,
respectivamente), tem-se:

dP =-R dAcosn, e (3.73)
dT, = -R, dAcos) sen (3.74)

A radiac@o incidente interage com a superficie,epdd deixa-la apds refletir, ser
absorvida ou ser transmitida. A radiacdo absorgldaa a temperatura do elemento de
superficie, que passa a irradiar no espectro daviefmelho, e também a conduzir calor
para os elementos de &rea vizinhos. A convecc@sgrezada pelo fato de haver quase
vacuo nas altitudes orbitais. A contribuicdo dadiracdo pode ser levada em conta,
desde que se disponha da temperatura absoluta die etamento de superficie.
Entretanto, a parcela de radiagdo irradiada é merdk pequena, e quase sempre
simétrica com relacdo ao satélite, de tal formasngeresultante, quando integrada em
toda a superficie externa é praticamente nulaaJesna, justifica-se a sua exclusao da
formulacéo apresentada aqui.

A radiacdo transmitida soO é efetiva em superfit@ssparentes, que sdo relativamente
raras nos satélites. A incluséo deste efeito naelagdm néo é complicada, porém torna
a descricdo das areas transparentes bastante xamjléntegracdo. Em vista disso, a
transmissédo serd igualmente excluida.

A parcela refletida da radiagéo incidente pode avedd forma especular ou na forma
difusa. Na forma especular, a radiacdo deixa arBajgenum angulo igual ao angulo de

incidéncia, e contida no plano formado pela norenaldirecao de incidéncia dos raios
solares. Ja na radiacéo difusa ndo existe diregierpncial para a reflexdo, que se da
em todas as dire¢cdes, como mostra esquematicamé&igara 3.21.

Figura 3.21 - Reflexdo especular e difusa.

Este modelo que separa a reflexdo em especulfusadido é exato. Ha materiais que
ndo se comportam desta forma. Contudo este moddlastante preciso para as
aplicacBes espaciais. Considerando yepresenta a parcela da radiagcdo incidente que
é refletida (O< y < 1), entdo 1 y constitui a parcela absorvida. Por sua vep & a
parcela especular da radiacdo refletida @< 1), entdo a forca no elemento devido a
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radiacdo especular que deixa a superficie, nagddisenormal e tangencial sera dada
por:

dP,=-ypPR,dAcosn, e (3.75)
dT, = yp P;dAcos) sen (3.76)

Para obter a forca devido a radiagdo difusa, secéssério levar em conta que esta
radiacdo espalha-se em todas as dire¢Bes. Neste acastensidade de radiagdo sera
dada por:

I =¥[(1—p)W co (3.77)

A forca agindo na superficie devido a radiacaosdifgue deixa a superficie num angulo
8 com relacdo & normal e subentendida num angLittosdiddo por A'/r? fica:

dA'

dr, :IE dA cod =3 (3.78)

Lembrando que o angulo sélido pode ser expressegu®dd dd, entéo esta forca pode
ser decomposta nas direcexgg. e z., respectivamente, resultando:

dF, =-Y (1-p)P, dAcos) cod sé® cgs Odd (3.79)
Tt

dF, =-Y (1-p) P, dA cos) co8 sé® seén Bdf: (3.80)
Tt

dF, =-Y (1-p)P, dA cos) co%d seb & dx (3.81)
Tt

Efetuando a integral destas componentes, @mariando de 0 &2 e com¢ variando
de 0 a ZL as componentes exa e Y. resultam nulas, devido a simetria. A componente
da forca na direcdo normal fica:

dr, =—§y(1—p) P, dA cos) (3.82)

A resultante da forca de pressdo de radiagdo magdds normal e tangencial num
elemento de area fica, respectivamente:
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dPR:—PScosn[(}l-yp)coq+§y (&p} a4 (3.83)

dT;=-P,cos (kyp)sen A (3.84)

Lembrando agora que

cosn = Al (3.85)

e que a direcdo dg pode ser colocada em fungéo das diregées da ndrmeatio Sol

fs:

j, =—cotgnA+ coseq f, (3.86)

a forca resultante no elemento fica:

dF, = (dP, - dT,, cotg) )h+ dT, coseg T. (3.87)

Esta forca deverd ser integrada em toda a superficie do sexfldsta a incidéncia
direta da luz solar, isto €, as superficies encobertasup@s®mu na sombra ndo devem
ser consideradas. As superficies expostas a luz obedecemualdiesig:

cosnz= 0 (3.88)

Deve-se tomar cuidado com as superficies que mesmo satisfezeethdo acima
podem ainda assim estar encobertas por outras partes dio gaiplite. Isto acontece
guando o satélite tiver uma geometria com concavidades, quealma parte externa
gualquer do satélite consiga ver uma outra parte tambémugunaNeste caso, as partes
sombreadas também devem ser retiradas da integracao.

O efeito da radiagdo absorvida podera ser levado em conta desdse conheca, a
principio, a temperatura do elemento de &area e sua emissivitacespectro do
infravermelho. Definindo, neste caso, o coeficiant®mo:

_o T!dA
vV=—

(3.89)
c R, cosn

ondeo é a emissividade &, a temperatura absoluta do elemento, pode-se radi
pressao de radiacdo na direcdo nornid,mhra:
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dPR:—PSCOSq{(B-vp)COb‘H;[V &p Yu (iv]} Al (3.90)

O coeficientev esta geralmente préximo de 1. Se a superficie recebe naiglegbol

do que irradia para o ambiente, entdé menor do que 1. Radiadores de calor emitem
mais energia do que recebem, e, portamté,maior do que 1. Superficies adiabaticas,
isto é, que irradiam a mesma quantidade de calor que recetremdoeficiente igual a

1, que é ainda a melhor opgéo caso ndo se conheca a temperatieraehto.

Note que a inclusdo da irradiacdo faz com que as superficigdbgam para a forca
resultante mesmo que ndo estejam recebendo luz solar dirditaite de integracdo
dado pela desigualdade 3.88 deve portanto ser modificaddgvaraem conta este
efeito.

O coeficiente de radiagédo fica entdo definido pela adimernglaneomponente da forca
de radiacdo na direcdo de incidéncia da radiacao:
— lER |]\S

P S

C. - (3.91)

O coeficiente de pressdo de radiagdo pode ser obtido camabtite para corpos de
geometria simples, como esferas, cones, cilindros, cubosNatoa esfera, este
coeficiente resulta:

4
Cq =l+§v(l-p) (3.92)

no caso d® ser nulo. Se, contudo, for considerado gueunitario, entdo o coeficiente
resulta:

Co= @3- 4/p) (3.93)

A Figura 3.22 mostra o coeficiente de radiag@p numa esfera, em fungcdo da
refletividade da superficigy, para 3 valores distintos do coeficiente de réftex
especulap (0, 0.5 e 1) e para duas situagbes: com irradisgatca adiabatica(= 1)

e sem irradiacdo térmica € 0). Nota-se que em qualquer situacéo o coeficlgnesta
sempre compreendido entre 1 e 1.44.,
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Figura 3.22 - Coeficiente de presséo de radiacéuresfera

3.7 Albedo e radiacao terrestre

O albedo é a radiagéo solar refletida pela Terrarala ao espaco, e depende das
propriedades refletoras da superficie terrestrepatcela de radiacdo devolvida é
portanto maior nos polos (onde a presenca de gsamdesssas de gelo aumenta a
refletividade) e menor no equador. Depende assintatitade ¢. O coeficiente de
albedo, isto €, a proporcao da radiacdo solar qedlatida difusamente pela Terra, é
definido por:

a(Q) =a +aserf (p+c ) .. (3.94)

onde a, =0,219, a, =0,410 e c, [10. Estes valores indicam que a reflexdo media da
Terra vale aproximadamente 0,34.

A forca de pressao de radiacdo age sobre o satéliti@ecédo Sol-satélite enquanto a de
albedo age na direcdo Terra-satélite. O efeitoldeda ndo é uniforme ao longo da
Orbita, j& que o satélite passa por regiées nas quzarcela da Terra visivel encontra-se
totalmente iluminada pelo Sol, parcialmente ilurdmeaou ainda completamente na
sombra. Além disso, a quantidade de radiacdo qolaatinge uma dada regido da Terra
(e, portanto, também a energia refletida) depermdémgdjulo solar, de tal forma que é
méxima quando o ponto estiver na linha Terra-Soirdma quando estiver a 9@esta
direcdo. Isto significa que o albedo deve semiiado sobre toda a parcela visivel da
superficie terrestre que estiver sendo iluminada Bel. Ademais, pode, em certas
circunstancias, resultar numa forca com componkationtal, além da componente
vertical (quando, por exemplo, apenas metade da\asével estiver sendo iluminada
pelo Sol). Infelizmente a integral ndo admite satu@nalitica, e, sendo a integral
numeérica bastante custosa para a maioria dos mdpegs de Orbita, resta fazer
algumas hip6teses simplificadoras. Admite-se, lacfpio, que toda a radiacao refletida
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deva-se exclusivamente a um elemento de areardiata abaixo do satélite. Para
compensar este efeito, introduz-se um fajono coeficiente de albedo, na forma
(Lautman, 1977):

a=n(g+aserf ¢) (3.95)

onden = 1 para a regido g = 0 para as regibes Il e Ill, conforme a Figu& &to é:
seh=0, entdon = 1 e seh<0, entdon = 0.

A forca de albedo é na direcdo radial e é dada por:
F,=a(9) At (3.96)

Logo, a expresséo geral para o albedo fica na forma

X S | X/

y z

y =VCRE F’Sn{aﬁa{r]} yr (3.97)
z |zl r

Figura 3.8 — Regifes de separacdo do albedo terrest
3.8 Equacdo Geral das Forcas que Atuam no Satélite
A equacao do movimento do satélite, incluindo a&scppais forcas que atuam nele, é:

[ =8, +8,+38 + 3+ Aopt Byt Bye (3.98)
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onde &; € aceleragéo do campo gravitacional da Teigag a aceleragéo devido ao
arrasto,d, € aceleragdo devido a atuagéo da lagadevido a atracéo do Sdi,, deve-

se a pressao de radiacdo so&y, € a aceleracdo devida as marés provocadas pela Lua

e §,; deve-se as marés provocadas pelo Sol.

3.9 Problemas

1)

2)

3)

4)

Elaborar um grafico de, (r,A,@) e |i,|, onder, € a componente da aceleracéo

devido ao geopotencial na direcado radiabarar = a,, A = 0, e-90° < ¢ < 9C,
utilizando para isso o modelo GEM10.

Utilizar um integrador numérico numa 6érbita cujdorede estado no instante inicial
€ dado por:

X = (-3850, 3072, 4925) km ¥ = (-4.838, -5.839, -0.047) km/s,

em duas situagoes:

a) Movimento kepleriano puro (somente corpo central

b) Geopotencial considerando apenas os coeficientess até ordem 6
Apresentar os resultados na forma grafidét), w(t) e Q(t).

Tracar o gréfico do logaritmo da densidade atmasfé@m funcao da altitude (Ipg

x h), para a faixa 9& h < 1200 km, e também em funcao do angulo horario com
Sol, H (0 < H < 24h). Considerél = 0, 6, 12 e 18h no primeiro gréficche= 200,
400, 700 e 1200 km no segundo. Considere també&mseguintes valores em
ambos: latitudep = 0, fluxo solaF,,, = F,,,=200 e atividade geomagnétiéa= 0.

Integrar uma O6rbita numericamente até que a allraapogeu atinja 95 km.
Considere os seguintes valores: altura do perigaiai de 200 km, altura do
apogeu inicial de 2000 km, inclinacdo de 30 gralementos angulares nulos,
relacdo area-sobre-massa de 3fkgn(bal&o), fluxo solar médio e fluxo solar diario
de 200 Jansen, atividade geomagnética de 5. Deadesar todos os demais valores
necessarios, e apresentar os resultados na foéfieagcom a altura do apogeu e a
altura do perigeu em funcdo do tempo.
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4 METODOS ANALITICOS DE PERTURBACAO
4.1 Introducéo

Em geral, a integracdo do sistema dinamico, quéi@linear, ndo conservativo e
complexo na forma, é intratavel e a Unica esperérdeduzir uma solugcdo aproximada
com precisdo razoavel. Estas técnicas de obteng&@an solucdo aproximada séo
denominadas, na literatura, métodos de perturbacéo.

Diversas teorias de 6rbitas de satélites séo fimstas em trés métodos fundamentais.
O primeiro é o método analitico, ou seja, 0 mépaial da perturbacdo. Neste método,
a derivacdo da teoria envolve o0 uso de aproximagd@ansdes em séries e integracao
analitica. O estado do satélite é dado em funcadedmpo a partir das solugbes
fechadas. Embora as solugdes que ficam, as vezdéstma paramétrica necessitam de
computador, ndo envolvem nenhuma integragdo nuanéeim computador. As
caracteristicas principais dos métodos analiti@os s

i)  Manipulacdes matematicas laboriosas na formulacgéo.

i)  Modelos simples de forcas perturbadoras, com agglcaestrita, a fim de
obter solucdes fechadas.

iii) Melhor visualizagéo dos efeitos de varias pertubagmesmo na derivagéo
da teoria, assim facilitando a compreensao do cdapento fisico de um
satélite em geral, mesmo antes de ser aplicadasatdtite especifico.

iv) Computacionalmente rapido.

v) Muito geral, por natureza.

vi) Precisao razoavel.

vii) Calculos feitos num s6 passo, independentemeritéetoalo de tempo.

Os métodos analiticos tendem a ser complexos quemdpier alta precisdo, mas, em
geral, sdo econd6micos. A estimacdo da trajetéride er precisa em intervalos de
tempo curtos, mas se torna menos precisa com @temp

Nos métodos analiticos, a funcdo densidade atmoesférsempre expressa por uma
funcdo simples para garantir integrabilidade acalido sistema dindmico. Além disso,
as funcbes gravitacionais da Terra e de outros osorpelestes s&o truncadas
substancialmente para evitar longas expressoegieaml Em varios métodos, de fato,
somente alguns harménicos zonais da funcéo graontcda Terra sao incluidos e as
perturbacfes devidas a outros corpos celestessdlongnte ignoradas.

4.2 Método de Brouwer

O método classico de Brouwer (Brower, 1961) foidws primeiros métodos analiticos
e serviu de modelo bésico para varios outros métddonorando o arrasto atmosférico,
Brouwer estudou os efeitos de perturbacdo considerasomente o potencial
gravitacional da Terra até o quinto harmdnico. Quae€o harmdnico foi considerado
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como uma quantidade pequena de primeira ordem leawsbnicos restantes como
termos de segunda ordem. A expresséo do poter&ialquinto harmdnico é dada por:

U =“{1+ JZ(R?] (l—gseﬁcpJ—
r r 2 2

-J, (&T [5 serf’(p—§ seq)j -
r 2

. 2 (4.1)
(R (3215 35 _
J4( ; j (8 4ser12cp+ 5 seﬁp}

3] (g e o)

r

As formas do segundo ao quinto harménicos zonaisme&tradas na Figura 4.1

Figura 4.1 — Influéncia dos harménicos zonais niéil@parente da Terra

Conforme mostra a Figura 4.2, pode-se obter o te@mp em funcdo dos elementos
como na relagao:

senp= sem senf+ f (4.2)
1 1 :

serfo= sefi 575 cos(a+ fz} (4.3)
|3 1

serfg= sef 2 seanf+ f —):1 sen(3 fS} (4.4)
3 1 1

serfp= sefi s cos(a+ f2+)?3 cos(4 f4} (4.5)

64



serfg= sen > seanf+ f ﬁé senf3 f3+)£ sen(® f (4.6)
8 16 16
A hamiltoniana define a energia especifica total do sistenarmaf
-1 2
F=U _EV 4.7

Substituindo as Expressdes 4.1 a 4.6 na hamiltanianusando as variaveis de
Delaunay, definidas por:

L=L=\ua, =1 =M,
L=G=LJ1-¢, l,=g=w, (4.8)
L,=H=Gcosi, [,=h=Q,

a hamiltoniana expandida algfica na forma:

S Iy B

Figura 4.2 — Angulos orbitais

u2

Aqui F = Fo + F4, onde F, = B € a parcela ndo perturbadorad=¢g € a parcela

perturbadora. SE; = 0 entdo a orbita é kepleriana e tem-se o prabléendois corpos.
As equacgbes de movimento sao escritas na formanicanidamiltoniana como:
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ay _oF o di_ _OF =123 (4.10)
dt  al dt aL

ondeF é a hamiltoniana ky, L; ... I3 sdo os elementos de Delaunay. Usando o método
de Von Zeipel, Brouwer conseguiu achar uma transigéo candnica do conjunto de
variaveis L, l;), as quais sdo denominadas elementos osculadmaes, um novo
conjunto de variaveisl(,l"), que séo denominados elementos medios, tal qoevas

equacgbes tomam a forma:

d -II
diLt| =0, comL' constante e

ok

dli’ _ oF

7

onde F~ é a hamiltoniana expressa em termos de novasve@idue estdo
relacionadas com elementos orbitais como:

l_i’z\/ﬁ Ii’:M n
L=LV1-¢2 1=« (4.12)
Ly=1L)cos" I3 =Q"

Este novo conjunto de elementos orbitais esta ioglado com elementos orbitais
classicos por:

a=a +da
e=€+0¢€ (4.13)
Q=Q"+3Q

onde da,de 0Q sao fungdes periddicas de elementos orbitais médipe’, Q". O
conjunto de equagdes (4.11) é resolvido para @sterariaveis [, I") e, a seguir, o

conjunto de variaveisl(,l,) € expresso em termos destas variavefsl({) usando as
transformacdes de Von Zeipel.
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A solugdo de Brouwer inclui todos os efeitos pedds curtos (que dependem da
anomalia média) e longos (que dependem do arguntintperigeu) até a primeira
ordem, e os efeitos seculares até a segunda ordem.

4.3 Método de Von Zeipel

Considerando a hamiltoniana dada na equacéo (i®)lespreza os termos de segunda
ordem, o método de Von Zeipel inicia-se com umasfiamacdo canbnica de
variaveis:

(L,G,H,lI,g,h) - (LG, H'Ig"h) (4.14)

onde as novas variaveis’(G’, ... ') sdo relacionadas com as antigas a partir de uma
funcéo geratri5 (L', G, H', |, g, h) tal que:

0S

(L,G, H)=m (4.15)
Vo 0S
( :gah)—m (4.16)

e construida de tal forma que elimine a varidvel do curtogeeda nova hamiltoniana
F

F (LG 'H'-,9'-)=F(L,G,H,l,gr (4.17)

As novas variaveil.’, G, H', I', ¢, h') podem ser obtidas das equacdes:

d, .~ n_ OF

7dt(|_ ,G' H )_7a(l',g‘,h') (4.18)
e

d, . ..n__ OF

dt(l 1g 1h )_ a(LI,GI'HI) (419)

O procedimento pode ser repetido, eliminando-se a variavel ge parioday’ da nova
hamiltoniana através de uma nova transformacao:

(L"GYH4YIYg'h)> (L"G"H"I",g", h") (4.20)
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com a nova funcéo geratr& (L", G', H', I, ¢, h) tal que:

oS

(L'G'H )=m (4.21)
Wy oS
("9 :h)—m, (4.22)

construida de tal forma que a variavel de longdogder @") da nova hamiltoniana
desapareca ficando apenas:

F*(L"G" H" = ~-)=F (L\G\H"~,g'-) (4.23)

Entdo o problema reduz-se a solugdo do sistemanicanéom a “nova hamiltoniana”
F  obedecendo as relacdes:

djwen ym o OF
G (LG H )'700",9", h") (4.24)
d v vy OF
a(l ’g 'h ) - a( L", G", Hu) (425)

Estas relacdes sédo equivalentes a 4.11, pdiqge e h” sdo todos nulos. Entad.,.”(
G", ..., h") formam um conjunto de elementos médids, G, ..., ') um conjunto de
elementos de longo periodole G, ...,h) um conjunto de elementos osculadores.
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5 METODOS SEMI-ANALITICOS DE PERTURBACAO
5.1 Introducao

Em geral, a integracdo do sistema dindmico do mewimorbital, que é nao-linear,
ndo-conservativo e complexo na forma, é intratamaliticamente e a Unica esperanca é
deduzir uma solucao aproximada com precisdo rakoastas técnicas de obtencao de
uma solugéo aproximada sdo denominadas, na literahétodos de perturbacéo (Liu,
1983).

5.2 Equacgdes de Movimento

As equacdes variacionais que descrevem o movintensatélites artificiais ao redor do
centro da Terra sdo usualmente expressas em t@enelementos orbitais classicos,
isto é, semi-eixo maioa, excentricidades, inclinacaoi, longitude de nodo ascendente
Q, argumento de perigaun e anomalia médisl, como (Kolvalevsky, 1967):

da_2 R 6
dt naodM

de_-V1-€ 0R 1- 80 F

de_ OR/1-€0F (5.2)
dt naée dw nde M

Q _ -1 @+ cosi ‘LR (5.3)
dt nayi- €senidQ naJr & senidw’ '
dQ 1 oR

S - O (5.4)
dt  na’Ji-¢€ senioi

dw_+1-€ 0R_ COSi dR (5.5)
dt nae de nazdl—ezseniai, '
dM _ 2 9R_1-€9R 5:6)

‘dt  nada ndede€

onde n=./u/a® é o movimento médio, senda o produto entre a constante

gravitacional e a massa terrestrie é a fungéo perturbadora. As Equagfes 5.1 a 5.6 sé@o
denominadas equacdes de Lagrange.
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Muitos trabalhos referem-se as equacbes de movimexpressas em termos de
variaveis de Delaunay, que sao definidas a seguir:

L=L=Jua, (5.7)

L,=G=LJ1-¢&, (5.8)

L,=H =Gcosi, (5.9)
(,=0=M, (5.10)
(,=g=ow, (5.11)
l,=h=Q (5.12)

Na forma hamiltoniana, as equa¢fes de movimentxiaskas as variaveis de Delaunay
tomam a forma (Liu, 1983):

L, =%+Qﬁ i=1,2,3 (5.13)

P =5i1n—%—qi, i=1,2,3 (5.14)

onde F, € a hamiltoniana perturbada associada com forgasecvativas, 0sQ,

representam forcas perturbadoras generalizadasgi#smonéo-conservativa; é o delta
de Kronecker @ € o movimento médio de satélites com condi¢oesaisiLio, /,,)-

Estas forgas generalizadas séo definidas como:

Q, = E)ngi i=1,2,3 (5.15)
Q, = DEI:% i=1,2,3 (5.16)

onde D é a forca perturbadora ndo-conservativa & o vetor posicdo do satélite.
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A partir das Equacdes 5.7 a 5.14, o sistema dirApucle ser expresso em termos de
elementos orbitais classicos como:

a=2L L , (5.17)
M

1 . .

e:—[(l—ez) L-V1- & GJ , (5.18)
elL

. 1 L. .

= -(cod G -H ), (5.19)
G seni

Q=h, (5.20)

w=g, (5.21)

M=, (5.22)

As Equagles 5.17 a 5.22 podem ser deduzidas também diretasasnequacdes de
Lagrange (Equacdes 5.1 a 5.6).

5.3 Forgas Perturbadoras

As principais forcas perturbadoras que afetam as Ortddasatélites artificiais e que

contribuem na resultante das forcas perturbadoras ndervatisasD sdo descritas a
seguir.

5.3.1 A Funcdao Potencial Gravitacional da Terra

Escrevendo a equacao de Laplace em coordenadas esféricas, suarsalugiiopleta
€ obtida como (Kaula, 1966):

V=F= irnll{zn: P..(send )(C,, cosh + S, serrh)] (5.23)

m=0

5.3.2 O Arrasto Atmosférico

A forca de arrastd que age sobre um satélite de massgue se move na atmosfera
terrestre é aproximada por (Kondapalli, 1982):
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5:—%p C, AR, VvV, (5.24)

ondep € a densidade local do & € o coeficiente de arrasto adimensioAad a area
afetiva do satélite;r € 0 termo que representa a rotacéo atmosfénc# @ velocidade
do satélite em relagéo ao centro da Terra.

5.3.3 A Funcéo Gravitacional de Outros Corpos

A funcdo que fornece o potencial gravitacional eisgta ao sistema, com presenca de
um terceiro corpo celeste é dada por (Kaula, 1966):

g

5.4 Métodos de Solucdo: Método de Médias

o
-

]{ui(:] P (coap)}, (5.25)

Usando as expressfes para fungbes potenciais agianidis dadas na Secdo 5.3, a
hamiltoniana perturbada pode ser expressa pelg@gua

F=F-H4F. (5.26)
r

Substituindo nas Equagbes 5.13 e 5.14 as expreggbas,, D e incluindo as
perturbacbes devidas a pressdo de radiacéo setas, equacbes fornecem equacdes
explicitas de movimento de satélites artificiaisn® ja foi explicado, o sistema n&o é
analiticamente integravel e, portanto, deve-sellescalgum método para deduzir uma
solucdo aproximada.

Quatro métodos de solugao muito freqlientementeoa ssitb:

i) Método de Von Zeipel.

i) Expanséao assintética com duas variaveis.
iii) Séries de Lie.

iv) Teoria geral do método das médias.

De acordo com Liu (1983), foi provado que os prioeirés métodos sdo incorporados,
de alguma forma, na teoria geral do método de médiEEm de ser muito geral, o
método de médias, que sera explicado a seguirse figra varios dos métodos semi-
analiticos mais utilizados.

No método das médias, primeiramente escrevem-Equagdes 5.13 e 5.14 na forma:
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% =& X; (%, Ve’ X (%, Y, (5.27)

y=z(x)+e Y( % Y+e® Y( % ) (5.28)

onde 0s(,i =1, 2, ...... , 51<m< 5sdo usados para indicar as variaveis3, H, g, h)

ou @, e i, Q, w) enquanty indicaM (ou 7). Aqui € é um pardmetro pequeno escolhido
para representar o tamanho @g ou J,, que é de ordem de $00s parametros
restantes do geopotenci@lym € Sim sdo considerados como quantidades de ordem de
€%, Considera-se que as perturbacdes gravitaciormiSal e da Lua e o arrasto
atmosférico tém efeitos de segunda ordem. Consfeue alguns efeitos acoplados
de arrasto em conjunto com o achatamento terré3tyesdo, em geral, de ordens
maiores do que a terceira. As variaweisdo geralmente denominadas variaveis lentas
devido & dependéncia das suas derivadas em tempmequeno pardmetre, e a
variavely é denominada variavel rapida porque a parte darteénda sua derivada em
tempo é proporcional ao movimento médioSupde-se que as fun¢des perturbadoras

Xii, X2, Y1 €Yz sdo continuas emy, ey e periddicas emcom periodo &

Para obter uma solugdo aproximada, em primeiror légatroduzido um conjunto de
transformacdes:

x=%X+eR (%, N+ R(%. Y, (5.29)
y=Y+e Q(%, W+ QX% Y, (5.30)

de modo que o sistema transformado pode ser exppetss equacdes:

X =eUy; (%) +&7 U, (%,) +9(%) (5.31)
V= 2%)+e (%) +e* (%) +8(%) (5.32)

Novamente, entre as fun¢bes a serem determinatkesedsario que &s e Qs sejam
fungbes continuas dg e y e periodicas eny. As condi¢des iniciaigX,,y,) para o
Sistema 5.31 e 5.32 sdo obtidasxig Yo) usando as Relagbes 5.29 e 5.30.

Pode-se verificar que no Sistema 5.31 e 5.32 awarirapiday esta eliminada nos

termos do lado direito até a segunda ordem &mAssim, o sistema dindmico
transformado se torna mais simples e pode ser radeg analiticamente ou
numericamente com passos maiores em relacéo aessdeios a integragcdo do Sistema
5.27 e 5.28. Integrando o Sistema 5.31 e 5.32lug&o aproximada de segunda ordem
para &, y) pode ser obtida por uma simples substituicadEgascoes 5.29 e 5.30.
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As expressdes explicitas para as fungdgsUai, Vi, Vo, Pii, P2, Q1 € Q2 sdo dadas a
seguir sem demonstracao.

Primeiramente séo escritas algumas relagfes neiesssam base nas suposicdes feitas
no comeco desta secdo. Para comecar, a expresséériesrde Fourier para fungéo
perturbadora;; tem a forma (Liu, 1974):

le (vay)z Xiio(ixm)-i_ xjjl(i)gnvi))v (533)
onde
_ _i 2n .
Xso(m) = o= [ Xs Gt V) ly (5.34)

e X;;,(X,;Y) € afuncéo puramente periodicaXie Existem expressdes similares para
Xai, Y1 €eYo.

A teoria geral de métodos das médias mostra qéing8es da primeira ordem podem
ser determinadas por (Liu, 1983)

1 con
U = X507 ], X4 dy, (5.35)
1 ¢on
v1=\(10=51j0 Y, dy, (5.36)
1
B=— ] X dy, (5.37)
e
1 0z
Q=_] [a{a)i]m} d (5.38)

e as fun¢bes da segunda ordem tém a forma:

1 pon
U, =Rﬂo=51 , Rdy, (5.39)

1 con
V, = Rzo=51 , R, (5.40)
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1
Pi=~ JRudy, (5.41)

e
1 0z
Q=7 _[{le(a)&]*‘ R2:| dy, (5.42)
onde:
_ ; Xy |_y [9R X |_\[9R
R = x21+rZ:1:|:F; { % ) U, (GX \H"' Ql[ ay) Vl[ ay], (5.43)

s ] ) e

Para satélites artificiais terrestres, a solucdoxamada descrita nesta se¢do pode ser
utilizada para estudar as previsdes de longosgesie para gerar efemérides em curtos
periodos contanto que uma transformacéo e um pdroeatb de iniciacdo apropriada
sejam usados. Dadas as condic¢es iniciais paraeptemorbitais osculadores( Yo).

os elementos médios associa@d@sy,) podem ser determinados a partir das Rela¢des

5.29 e 5.30, por interagcdo. A maioria das teoriasstentes inclui somente a
transformacao completa até a primeira ordemJem em conseqiiéncia, as condicbes
iniciais para elementos orbitais médios e o movimemédio teriam precisdo da mesma
ordem de magnitude.

No caso de previsdes de longo periodo, de aconolLéo (1983), a transformacado de
primeira ordem pode ser usada no processo de gaiaom precisdo razoavel. Por
outro lado, no caso de geracéo de efemérides eémpmeniodo, a recomendacgéo € que a
teoria orbital deve ser ajustada aos dados orlataisvarias revolucdes para determinar
as condig@es iniciais e um coeficiente de arrgstopiado. Contudo, Liu (1983) sugere
gue se tome muito cuidado no processo de inicideiando em conta varios efeitos
ndo-modelados e incertezas existentes.

Na teoria orbital de satélites artificiais, 0 métaths médias em geral é usado duas
vezes: a primeira vez para eliminar o elementotalribdpido,M, e a segunda para
eliminar o elemento relativamente lenta, Assim, a solucéo final para o conjunto de
Equacdes 5.13 e 5.14 pode ser obtida usando doipintos de equacdes de
transformacao e dois conjuntos de equacdes tranafias.

A diferenca principal entre o0 método de von Zeiped método das médias € que o
primeiro mantém a forma candnica das equacdes méia segundo ndo. Todavia, 0
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método das médias ndo impde nenhuma condi¢céo adbrea perturbadora e, portanto,

qgualquer sistema dindmico perturbado por forcasemativas e ndo-conservativas, que
satisfazem as condi¢cbes dos métodos das médigserfasbacdes devem ser continuas
e periddicas na variavel rapida) pode ser estudsadmdo este método sistematico.
Além disso, este método aceita mais de uma variap@la e, assim, pode ser usado na
dinamica de atitude de satélites que contém tnééwveas rapidas (Liu, 1974).
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APENDICE A — TABELAS DE POLINOMIOS DE LEGENDRE

Os polindmios de Legendre até a ordem 10 sdo apees a segulir.

R(9=1
R(X) =x
Fil(x)—_\ll_ XZ
3. 1
R(x) = > X5

P.(¥) =-3xv1- ¥
P2(Q=3(1-X)

_55_3
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APENDICE B —FLUXO SOLAR E ATIVIDADE GEOMAGNETICA

S&o descritos, a seguir, 0s principais efeitosafetam a densidade da alta atmosfera: o
fluxo solar e a atividade geomagnética.

B.1 — Fluxo Solar

Os valores medidos do fluxo solar em 10.7 cm depconento de onda sdo catalogados
pelo DRAO (Dominion Radio Astrophysical Observa)prgio Herzberg Institute of
Astrophysics, do Canada. Outrora impressos e epwiads pesquisadores por correio,
hoje os dados sao disponibilizados na pagina deradt®rio:http://www.drao-ofr.hia-
iha.nrc-cnrc.gc.caA tabela B.1 apresenta um destes catélogos.e8as 8 observagbes
por dia, separadas de 2 a 3 horas entre elas.x@ dlunicialmente classificado como
provisdrio, até que correcdes feitas posteriorméntaedida a tornem definitiva. A
tabela indica também o nimero da rotacédo solarif@aon Rotation), cujo periodo é
de cerca de 27 dias.

B.2 — Atividade geomagnética

A atividade geomagnética mede desvios no vetoranpo magnético em diversos
observatérios magnéticos espalhados pelo globasHsedidas sdo compiladas pelo
International Service of Geomagnetic Indices, eatisbilizadas sob formas distintas. A
atividade geomagnética é fortemente influenciadaspexplosdes que ocorrem na coroa
solar, que, por sua vez, disparam nucleos de h#@i@ons e elétrons no espago — o
denominado vento solar. Ao atingir a Terra estdos@novoca uma forte distor¢cdo do
campo magnético, que pode ser sentido mesmo nafisigelo planeta. Como as
explosb6es seguem o padrdo do ciclo solar, com @orde 10.6 anos, a atividade
geomagnética também exibe este comportamento. Aglaskapresentam o indice Kp
(Planetary Magnetic Three-Hour-Range Indices) mm&ode tabela (Tabela B.2) ou na
forma de “diagrama musical” (Figura B.1), em intdos de 3 horas. O indice planetario
Kp possui uma escala quase logaritmica, e é meghidéracdes decimais proprias. Por
exemplo, “3” indica 3.0; “5+” indica 5.33, “2-" indica 1.66.Alguns modelos
atmosféricos usam também os indices Cp e C9, (Balymagnetic Character Figure —
Figura B.2) que é uma derivacdo do Kp. Em gerahdice diario Ap é mais utilizado
nestes modelos, uma vez que possui escala linetrac escala quase logaritmica do
Kp. Contudo, o Ap ndo é medido, e assim necessiia tabela de conversédo (Tabela
B.3) em funcdo de Kp. Os dados s&o colhidos pelolf/A&thmidt-Observatorium flr
Geomagnetismus no Potsdam Helmholtz Centre (GFA)8)20que integra o
International Service of Geomagnetic indices (IS@D08). Este é associado ao
International Association of Geomagnetism and Aeroyn (IAGA, 2008) que é
membro da International Union of Geodesy and Gesiphy- (IUGG, 2008). O ISGI
também publica e disponibiliza os dados em suanpagi

B.3 — Numero de manchas solares

Tanto o fluxo solar quanto a atividade geomagnéte@endem da atividade solar, que
segue um ciclo de 10.6 anos de duragéo. Este taml@oaso do nimero de manchas
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solares observados na superficie do Sol. Embotantds todos eles exibem certa
correlacdo entre si, apresentando valores maximosertas épocas e minimos em
outras. O numero de manchas € medido continuarsetitriamente desde 1818, bem
antes, portanto, do inicio das medicdes do fluar satividade geomagnética. Embora
0 nuimero de manchas néo seja utilizado por modéhssféricos, ele comparece como
integrante de um arquivo de propésito geral didpbrado pelo National Geophysical
Data Center, do World Data Center, visto na préxisegdo. As manchas sao
observadas pelo departamento de fisica solar SIEBolar Influences Data Analysis
Center, do Observatorio Real da Bélgica (SIDC, 20le publica o Daily
International Sunspot Number, Ri, mostrado na TeaBed.

B.4 — Arquivo de dados

As informacdes de atividade geomagnética, fluxarsel nimero de manchas sédo
agrupadas num arquivo e disponibilizadas pelo SRBace Physics Interactive Data
Resources) do NGDC - National Geophysical Data €eqtie faz parte do World Data

Center. Os arquivos séo individualizados por anpbgeotdo podem ser completos, a
partir de 1932. O formato deste arquivo pode seomnado na pagina do SPDIR, que
também disponibiliza valores médios mensais (algmmielos preferem valores

médios). Um exemplo de arquivo do SPDIR pode sto via Tabela B.5, enquanto que
o formato deste arquivo € explicado na Tabela EB6. modelos de densidade
atmosférica utilizados no INPE fazem uso desteiangeaso seja necessario (Carrara,
1989; Carrara, 1990). Os arquivos podem ser obfidosneio de:

ftp://ftp.ngdc.noaa.gov/ISTP/GEOMAGNETIC DATA/INDIGEKP AP/
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Tabela B.1 — Valores observados do Fluxo Solar#10.

Julian Day Carrington <---Date---> U.T. Flux Density Values in s.f.u.

Number Rotation Year Mo Dy Obse rved Adjusted Series D
02450128.250 01906.052 1996 02 14 1800 0000 68.6 000066.9 000060.2
02450128.333 01906.055 1996 02 14 2000 0000 68.9 000067.2 000060.5
02450128.417 01906.058 1996 02 14 2200 0000 69.4 000067.7 000060.9
02450129.250 01906.089 1996 02 15 1800 0000 69.1 000067.4 000060.7
02450129.333 01906.092 1996 02 15 2000 0000 69.0 000067.4 000060.6
02452001.208 001974.722 2001 04 01 1700 000 244.0 000243.8 000219.4 2 0 OK
02452001.333 001974.727 2001 04 01 2000 000 257.5 000257.2 000231.5 2 0 OK
02452001.458 001974.731 2001 04 01 2300 000 245.2 000245.0 000220.5 2 0 OK
02452002.208 001974.759 2001 04 02 1700 000 236.8 000236.7 000213.0 2 0 OK
02452002.333 001974.763 2001 04 02 2000 000 228.0 000227.9 000205.1 2 0 OK
02452002.458 001974.768 2001 04 02 2300 000 563.1 000562.9 000506.6 2 0 OK
02452003.208 001974.795 2001 04 03 1700 000 217.7 000217.7 000195.9 2 0 OK
02452003.333 001974.800 2001 04 03 2000 000 223.1 000223.1 000200.8 2 0 OK
02452003.458 001974.805 2001 04 03 2300 000 214.4 000214.5 000193.0 2 0 OK
02452004.208 001974.832 2001 04 04 1700 000 212.0 000212.2 000191.0 2 0 OK
02452004.333 001974.837 2001 04 04 2000 000 204.8 000205.0 000184.5 2 0 OK
02452004.458 001974.841 2001 04 04 2300 000 199.4 000199.6 000179.6 2 0 OK
02452005.208 001974.869 2001 04 05 1700 000 582.5 000583.2 000524.9 2 0 OK
02452005.333 001974.873 2001 04 05 2000 000 398.7 000399.2 000359.3 2 0 OK
02452005.458 001974.878 2001 04 05 2300 000 207.5 000207.8 000187.0 2 0 OK
02452006.208 001974.905 2001 04 06 1700 000 191.7 000192.0 000172.8 2 0 OK
02452006.333 001974.910 2001 04 06 2000 000 563.5 000564.5 000508.0 2 0 OK
02452006.458 001974.915 2001 04 06 2300 000 197.6 000198.0 000178.2 2 0 OK
02452007.208 001974.942 2001 04 07 1700 000 180.8 000181.2 000163.1 2 0 OK
02452007.333 001974.947 2001 04 07 2000 000 179.5 000180.0 000162.0 2 0 OK
02452007.458 001974.951 2001 04 07 2300 000 177.2 000177.6 000159.8 2 0 OK
02452008.208 001974.979 2001 04 08 1700 000 173.8 000174.3 000156.9 2 0 OK
02452008.333 001974.983 2001 04 08 2000 000 169.2 000169.7 000152.7 2 0 OK
02452008.458 001974.988 2001 04 08 2300 000 173.7 000174.3 000156.8 2 0 OK
02452009.208 001975.015 2001 04 09 1700 000 182.2 000182.8 000164.5 2 0 OK
02452009.333 001975.020 2001 04 09 2000 000 164.8 000165.4 000148.8 2 0 OK
02452009.458 001975.025 2001 04 09 2300 000 164.3 000164.9 000148.4 2 0 OK
02452010.208 001975.052 2001 04 10 1700 000 162.9 000163.5 000147.2 2 0 OK
02452010.333 001975.057 2001 04 10 2000 000 169.7 000170.4 000153.4 2 0 OK
02452010.458 001975.061 2001 04 10 2300 000 167.4 000168.1 000151.3 2 0 OK
02454253.208 002057.288 2007 06 01 1700 000 079.0 000081.3 000073.2 1 0 SEC
02454253.333 002057.292 2007 06 01 2000 000 079.4 000081.6 000073.5 1 0 SEC
02454253.458 002057.297 2007 06 01 2300 000 080.8 000083.1 000074.8 1 0 SEC
02454254.208 002057.325 2007 06 02 1700 000 084.2 000086.7 000078.0 1 0 SEC
02454254.333 002057.329 2007 06 02 2000 000 083.2 000085.6 000077.1 1 0 SEC
02454254.458 002057.334 2007 06 02 2300 000 085.4 000087.8 000079.1 1 0 SEC
02454255.208 002057.361 2007 06 03 1700 000 087.0 000089.5 000080.5 1 0 SEC
02454255.333 002057.366 2007 06 03 2000 000 087.0 000089.5 000080.6 1 0 SEC
02454255.458 002057.370 2007 06 03 2300 000 087.3 000089.8 000080.8 1 0 SEC
02454256.208 002057.398 2007 06 04 1700 000 088.4 000091.0 000081.9 1 0 SEC
02454256.333 002057.402 2007 06 04 2000 000 085.7 000088.2 000079.4 1 0 SEC
02454256.458 002057.407 2007 06 04 2300 000 087.5 000090.1 000081.1 1 O SEC
02454257.208 002057.434 2007 06 05 1700 000 090.7 000093.4 000084.0 1 0 SEC
02454257.458 002057.444 2007 06 05 2300 000 086.9 000089.5 000080.5 1 0 SEC
02454258.333 002057.476 2007 06 06 2000 000 087.1 000089.7 000080.8 1 0 SEC
02454270.208 002057.911 2007 06 18 1700 000 066.7 000068.8 000061.9 1 0 SEC
02454270.333 002057.916 2007 06 18 2000 000 066.6 000068.7 000061.8 1 0 SEC

Fonte: DRAQO, 2008
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Tabela B.2 — Atividade Geomagnética Kp
Fonte: GFZ, 2008

IUGG: Association of Geomagnetism and Aeronomy
(International Service of Geomagnetic Indices)

May 2008

International quiet and disturbed days
1-5 17 14 15 18 9
6-10: 12 26 27 11 13
1-5: 5* 3* 21* 28* 30*

Quietest days

Most disturbed days

Geomagnetic Planetary Indices

Kp three-hourly daily
1 2 3 4 5 6 7 8 Sum Ap
1 1- 1+ 1+ 1- O+ 20 3- 40 130 8
2 5- 30 2+ 1o 3- 1- 0+ 1o 16- 11
3 3- 2+ 2+ 30 30 20 30 20 20+ 11
4 1- 2- 2+ 2+ 1+ 3- 2+ 2+ 16- 8
5 2+ 2+ 3+ 1- 3- 3+ 3+ 2+ 20+ 12
6 g 2+ 2+ 20 1+ 1- 1o 1+ 150 9
7 . 1- 0+ 0+ 1o 1o 2- 20 90 4
8 2- 1o 1+ 1+ 1o 1o 1o 1- 90 4
9 1+ 1- 1- 1- 1- 0+ 0+ 1- 5+ 3
10 r 2- lo 1o 0+ 0+ 1+ 20 9- 4
11 r 1o 1- 1- 1- 1- 2- 0+ 7- 4
12 0+ 0+ 1- 1- 0+ lo lo 1+ 6- 3
13 2- 2- 0o 0+ 1- 1o 1o 0+ 7- 3
14 0+ 1- 0+ 1- lo 0+ 1- 0+ 4+ 3
15 03 1o 0+ 0+ 0+ 0+ 1- 1+ 4+ 2
16 1+ 1o 0+ 1+ 2- 1+ 1+ 1- 90 4
17 1- 0o 0o 0+ (0]6] 0+ 0o 0o 1+ 1
18 03 1- 0+ 1- 2- 0+ 0+ 0+ 4+ 2
19 2 2- 1+ 20 20 20 2- 1- 13+ 6
20 2- 1+ 2+ 1o 20 20 2+ 30 16- 8
21 P 4- 20 2+ 2+ 2+ 2- 2- 190 10
22 3- 20 2- 1o 2- 3+ 30 20 17+ 9
23 2 2- 0o 1+ 2+ 2- 3+ 3- 150 8
24 3+ 1- 20 20 20 20 1- 2- 14+ 7
25 2+ 20 1+ 1o 2- 1o 1- 1+ 11+ 5
26 1- 1+ 1- 1+ 0+ 0+ 0+ lo 60 3
27 0+ 0o 1- 0+ 1- 1o 1- 20 6- 3
28 3- 20 30 2- 3+ 30 1+ 20 190 11
29 32 2+ 2- 1o 2+ 3- 3- 2- 17+ 9
30 3+ lo 1- 1o 2+ 4- 3+ 2- 170 10
31 1- 2- 2+ 2+ 30 2+ 3- 2- 17- 9
Mean 6
Preliminary sudden commencements: 28d 02h 24m

Editor: GeoForschungsZentrum Potsdam
Adolf-Schmidt-Observatorium fiir Geomagnetismus
F.R. Germany
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DAYS IN S0LAR ROTATION INTERVAL

1T el alalsTel 7T el oTtel unlizlalul sl el wlwlwlaolarleelaalaalas] zs

PLANETARY MAGNETIC
commencement THREE-HOUR-RANGE INDICES

Kp till 2008 Jun 15

Figura B.1 — Diagrama musical do indice planetario
Fonte: GFZ, 2008.
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DAILY GEOMAGNETIC
CHARACTER FIGURES C9 AND

3-DAY MEAN SUNSPOT NUMBERS R9
(after Bartels)

Editor: GeoFarschun gsZentrum Pofsdam,
Ado - Schmidi-0bs ervaforium fuer Geomagnelismus,
Lindensfr. 7, D-14823 Niemegk, F. R. Germany

Figura B.2 — Daily Geomagnetic Character Figures C9
Fonte: GFZ, 2008.
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Tabela B.3 — Converséo de valores de Kp para Ap
Fonte: ISGI 2008.

Kp |[Oo [0+ |1- | 1lo| 1+| 2-| 20| 2+| 3-| 30| 34 4- 40 4+
Ap |0 |2 3 |4 |5 6 7 9 12| 15| 18] 22 27 32
Kp |5- (50 |5+ | 6-| 60| 6+| 7-| 70| 7+ 8| 80 8+ 99 9o
Ap |39 |48 |56 | 67| 80| 94| 111 132 1% 1y9 207 236 BOM |40
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Tabela B.4 — NUmero de manchas solares
Fonte: SIDC, 2008.

MONTHLY REPORT ON THE INTERNATIONAL SUNSPOT NUMBER
from the SIDC (RWC-Belgium)
JUNE 2008

PROVISIONAL INTERNATIONAL NORMALIZED HEMISPHERIC SWSPOT NUMBERS

Date

]
7]

Ny
[¢)]

0000000000000 0OOMNOOOOOOOOOOOOOOJN

CO0O0O00O0O0O0WMMOWMMOMNONNWOMWMOWMOWOOOOWOOOON

MONTHLY MEAN: 3

o
i
w
o

COOPERATING STATIONS : 62 52 52
PILOT STATION : Specola Solare Ticinese, Locarno
Reproduction permitted if source mentionned

R. Van der Linden
avenue Circulaire, 3 B-1180 BRUXELLES - BELGIUM
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Tabela B.5 — Valores diérios de atividade geomagmétuxo solar e nimero de manchas,

compilados pelo SPDIR relativos a janeiro de 2008.

Fonte: SPDIR, 2008.

0801012380131717 7107771080 6 6 3 4 3 3
08010223801430333710333202223
0801032380150733303727 032220
080104238016 000771031743 0 0 0 33 4
0801052380172030373737303740267 7 15222222152
0801062380182737302330373733253 1222 15 915222
0801072380194037233030131327213 2722 91515 5
0801082380202330273023373330233 9151215 9221
080109238021332323171010101714318 9 9 6 4 4
08011023802220 71010131071087 7 3 4 4 5 4
08011123802317 77100310357 6 3 3 4 0 2
080112238024 3 0101320403020137 2 0 4 5 7271
080113238025272317103030332019012 9 6 415151
0801142380263330274330334033270 18 1512321518 2
0801152380273027232030231320187 1512 9 715 9
0801162381 12727332723302730223 12121812 9151
0801172381 2302017203020273720015 7 6 715 71
0801182381 3333030172330272021018 1515 6 9151
0801192381 41720233030371717190 6 7 9151522
0801202381 5 730201317 71720130 315 7 5 6 3
0801212381 6 713131317172317120 3 5 55 6 6
0801222381771330377343352023
0801232381 8 0 310101013202390 0 2 4 4 4 5
0801242381 913 710 720172317113 53 4 3 7 6
08012523811027372720 7133020180 12 273
080126238111302317171317 717140 15
08012723811213 703313201777 5 3
0801282381131017 310 7 3132083 4 6
08012923811413271717 700080 512
080130238115101703000030 4 6 0
080131238116 000 7 723302793 0 0 O

0
4
4
221 51
96656
0225
2432
6630
200
339

iy

3 4 40.10 776.70
4 2 20.00 777.00
2 3 20.00 776.70
2 6 20.0012 76.40
227191.051077.10
218170.94 11 76.60
512 140.84 11 75.20
815 140.84 9 73.00
4 6 80.42 074.00
3 4 40.10 873.20
4 2 30.10 873.50
5 7 80.52 073.20
8 7110.63 072.90
718 191.05 073.10
5 7100.63 071.30
215130.84 070.60
222110.73 071.30
2 7120.73 068.80
6 6110.63 068.60
7 60.31 068.00
6 60.31 069.30
2 20.00 068.10
9 40.21 068.40
6 50.21 069.10
7100.63 068.90
6 70.42 070.30
6 40.10 069.80
7 40.10 069.20
0 40.10 069.50
0 20.00 8 70.60
12 50.21 8 69.90

OO UINWUIO~NWOO
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Tabela B.6 — Formato dos registros de fluxo soktihvédade geomagnética apresentados
na Tabela A.5.

Fonte: SPDIR, 2008.

COLUMNY FMT| DESCRIPTION
1-2 12 YEAR
3-4 12 MPNTH
5-6 12 DAY
7-10 14 BARTELS SOLAR ROTATION NUMBER - a sequence of 27- day intervals
counted continuously from February 8, 1832.
11-12 12 NUMBER OF DAY within the Bartels 27-day cy cle.
13-14 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 000 0- 0300 UT. *
15-16 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 030 0-0600 UT. *
17-18 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 060 0-0900 UT. *
19-20 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 090 0-1200 UT. *
21-22 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 120 0- 1500 UT. *
23-24 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 150 0-1800 UT. *
25-26 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 180 0-2100 UT. *
27-28 12 Kp or PLANETARY 3-HOUR RANGE INDEX for 210 0-2400 UT. *
29-31 13 SUM of the eight Kp indices for the day expressed t o the nearest third
of a unit.
32-34 I3 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 0 000 - 0300 UT. **
35-37 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for O 300 - 0600 UT. **
38-40 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 0 600 - 0900 UT. **
41-43 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 0 900 - 1200 UT. **
44-46 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 1 200 - 1500 UT. **
47-49 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 1 500 - 1800 UT. **
50-52 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 1 800 - 2100 UT. **
53-55 13 ag or PLANETARY EQUIVALENT AMPLITUDE for 2 100 - 2400 UT. **
56-58 13 Ap or PLANETARY EQUIVALENT DAILY AMPLITUDE - the arithmetic mean of the
day's eight ap values.
59-61 F3.1 Cp or PLANETARY DAILY CHARACTER FIGURE - a qualitative estimate of
overall level of magnetic activity for the day dete rmined from the sum
of the eight ap amplitudes. Cp ranges, in steps of one- tenth, from 0
(quiet) to 2.5 (highly disturbed).
62-62 11 C9 - a conversion of the O-to- 2.5 range of the Cp index to one digit
between 0 and 9.
63-65 13 INTERNATIONAL SUNSPOT NUMBER. Records contain the Z urich number through
December 31, 1980, and the International Brussels n umber thereafter.
66-70 F5.1 OJTAWA 10.7-CM SOLAR RADIO FLUX ADJUSTED TO 1 AU - measured at 1700 UT
daily and expressed in units of 10 to the - 22 Watts/meter sg/hertz.
Observations began on February 14, 1947. From that date through December
31, 1973, the fluxe s given here don't reflect the revisions Ottawa mad e
in 1966.
71-71 11 FLUX QUALIFIER. "0" indicates flux required no adju stment; "1" indicates
flux required adjustment for burst in progress at t ime of measurement;
"2" indicates a flux approximated by eit her interpolation or
extrapolation; and "3" indicates no observation.
* K indices range in 28 steps from 0 (quiet) to 9 ( greatly disturbed) with fractional
parts expressed in thirds of a unit. A K-value equ al to 27, for example, means 2 and
2/3 or 3-; a K-value equal to 30 means 3 and 0/3 or 3 exactly; and a K-value equal to
33 means 3 and 1/3 or 3+. The arithmetic mean of t he K values scaled at the 13
observatories listed above gives Kp.
** The a-index ranges from 0 to 400 and represents a K-value converted to a linear scale
in gammas (nanoTeslas)--a scale that measures equiv alent disturbance amplitude of a
station at which K=9 has a lower limit of 400 gamma s.
Example:
[08p1p123801B1r17 7107 771080 6/ 6 B 4[3 3 3[4 #0.10 7[76.7Q
YYMMDD SrnD  Kp ZKp ap Ap CpCI9Ri Fx Q
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