FFI 201 — Fisica Computacional I
Oitavo Projeto (prazo até 9/12/2012)

Instrucoes

e Crie um diretério “PROJ8_#usp” em /home/public/FISCOMP12/PROJ8
e Proteja seu diretério para nao ser lido por “g” e “o”
e Deixe no diretério os arquivos abaixo:

— “exerA.f", “tabA1l_out.dat”, “grafA.ps”

e Os codigos devem seguir rigorosamente os padroes especificados abaixo para entra-
da/saida

e Use precisao dupla em seus resultados

Consideraremos neste projeto o efeito da atracao gravitacional entre os Planetas e o Sol.
De acordo com a lei da gravitacao de Newton, a forca de atragao gravitacional entre um

Planeta (de massa Mp) e o Sol (de massa Mg) é dada por:
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sendo G a constante gravitacional de dimensao [G] = [L3T2M~!'] e 7 o vetor distancia

entre o Sol e o Planeta. Como os raios médios das translagoes dos Planetas, bem como
seus periodos, sao numeros grandes no sistema MKS, é conveniente usarmos unidades as-
trondmicas de espago e de tempo. A unidade de espago é o UA (unidade astronomica, 1 UA
~ 1.510'"'m), correspondendo & distancia média Terra-Sol, e a unidade de tempo ¢ o ano (1
ano ~ 3.2107s), perfodo de translagao da Terra. A unidade de massa correspondente pode

ser obtida aproximando-se a érbita terrestre como circular:

My v? o GMgMyp
, 5
= forga centripeta = forga gravitacional = ———.
r r

(2)



Assim, obtemos
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ou seja GMg = 472 nas unidades astronomicas.

Vamos considerar inicialmente o problema de dois corpos (Sol+Planeta). Neste caso a
conservagao de momento angular (vélida para forgas centrais) implica um movimento planar.
Consideremos o Sol parado na origem (zg,ys) = (0,0). A equagdo de movimento para o

planeta — com coordenadas (z,y) — sera
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sendo r = v/x? + 2.
No presente projeto vamos usar, ao invés do método de Euler-Cromer, o método de

Verlet, que se baseia na expansao de Taylor
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Somando-se as expressoes com os dois sinais obtemos
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que é uma ordem mais precisa do que o método de Euler que usamos até aqui. Contudo,
para calcular y, precisamos de y; e de yy. Isso é “consertado” usando-se, por exemplo, na
primeira iteracao o método de Euler y; = yo+v9At, onde yy e vg sao a posigao e a velocidade
iniciais (dadas). (Ver mais detalhes no Capitulo 4 e no Apéndice A do livro Computational
Physics de N.J.Giordano e H.Nakanishi.)

TAREFA A: Implemente o método acima para calcular o movimento de um Planeta ao

redor do Sol, usando unidades astronomicas.

Em seu programa “exerA.f" leia (cada um em uma linha) a partir do terminal:

e r (em UA), i.e. a distancia do Planeta a origem, equivalente, no caso circular, ao raio

da 4érbita do Planeta



Tabela 1: A massa do Sol é ~ 2.0 10%° kg.

Planeta | massa (kg) | raio (UA) | excentricidade
Merctrio | 2.4 10% 0.39 0.206
Venus 4.9 10* 0.72 0.007
Terra 6.0 10% 1.00 0.017
Marte 6.6 1023 1.52 0.093
Jupiter 1.9 1077 5.20 0.048
Saturno | 5.7 10% 9.24 0.056
Urano 8.8 10% 19.19 0.046
Netuno 1.03 10%¢ 30.06 0.010

e vg,velocidade inicial
e At, intervalo de tempo usado para a integracao das equacoes do movimento
Use z(0) = r,y(0) = 0,v,(0) = 0 e v,(0) = vy. A saida do programa é dada por:
1. arquivo “trajAl_out.dat” contendo em cada linha
toalt) y)
para um periodo completo do movimento (circular ou eliptico);

2. comente sobre a escolha do valor de At para obter 6rbitas estaveis; este resultado deve

ser dado no terminal.
Elabore também os seguintes arquivos:

e “tabA1l_out.dat”, contendo uma tabela, com valores de T?%/R? para os Planetas, onde
T e R sao os periodos e raios das respectivas orbitas, usando os dados fornecidos na
tabela acima (para o caso de drbita circular). Sua tabela deve conter 3 colunas, i.e.
nome do Planeta, velocidade inicial vy e razao T%/R3. A primeira linha da tabela pode

ser para os titulos das colunas.

e “grafA.ps”, contendo os graficos da trajetéria no plano z — y, i.e. pontos z(t), y(t)
para os quatro quartos do periodo, de forma a ilustrar a lei das dreas (portanto sao 4

graficos em sequéncia). Neste caso use uma drbita eliptica.
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TAREFA B: Podemos agora generalizar o programa anterior para incluir todos os Planetas.
Para facilitar, colocaremos os Planetas em um tinico plano. Diferentemente do problema de
dois corpos, a dérbita de cada Planeta nao serd mais exatamente periddica. Para testar esta
afirmacao consideraremos o problema de 3 corpos em que temos Terra (Mr), Sol (Mg) e

Jupiter (M;). Neste caso as equages de movimento para a Terra (7, yr) sao
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onde rr_g = \/(:L'T —x5)2+ (yr —ys)? erp_y = \/(IT —x5)%+ (yr —ys)?. As equagoes

para Jupiter (z;,y) sdo andlogas.

Apenas para crédito adicional: faga como desafio (com formato livre, deixe os arquivos
na pasta, identificandoos com a letra “B” em algum lugar do nome) o célculo da 6rbita
da Terra colocando Jupiter na posicao e velocidade que teria caso sua Orbita fosse circular
(no problema de dois corpos). Mostre que agora a Orbita terrestre ndao é mais periddica.

Multiplique a massa de Jupiter por 100 e 1000 e veja os efeitos mais acentuados.



