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Dynamika uktadu planetarnego

Porzadek z chaosu

Cztowiek obserwujac niebo od czasow prehistorycznych, szukat porzadku, cyklicznosci i praw
rzgdzgcych Kosmosem. Dzieki temu mozliwe jest poznanie tego jak dziata Wszechswiat, jaki byt
on wczesniej, jaki bedzie pdzniej, jaki jest daleko stad.

Cyklicznosé, a stad przewidywanie zjawisk na niebie opanowano dos¢ dawno temu (dfugosc
roku, za¢mienia...). Odkrycie praw rzgdzacych , kosmiczng maszyng” zajeto troche wiecej czasu.
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Dynamika uktadu planetarnego

Stonce wszystkim rzadzi
Pierwszym krokiem w strone poznania praw fizycznych rzgdzgcych Uktadem Stonecznym byty
reguty opisujgce ruch planet wokét Storica podane przez Keplera:

® Planety poruszajg sie po elipsach ze Stoncem znajdujgcym sie w jednym z ognisk.

= Wektor tgczgcy planete ze Stoncem zakresla pole w statym tempie

— =const
dt

= Kwadrat okresu orbitalnego planety jest proporcjonalny do szescianu potosi wielkiej jej orbity
P? =ka’®

b =mala
potos elipsy

aqgnisko
elipsy ze
Stoiicem planeta

puste

oqgnisko
a=wielka elipsy




Dynamika uktadu planetarnego
Grawitacja i jej Newton

Dlaczego ruch planet podlega tym regutom?
Model fizyczny, z ktorego wynikajg prawa Keplera, sformutowat Newton. Jest to prawo
powszechnego cigzenia:
® Miedzy dowolnq parq ciat posiadajgcych masy pojawia sie sita przyciggajqca, ktora dziata na linii
tgczgcej ich srodki, a jej wartosc rosnie z iloczynem ich mas i maleje z kwadratem odlegtosci.
mm,

2
r12

Prawo to w potgczeniu z prawami dynamiki, rowniez podanymi przez Newtona:

F=G

® Kazde ciato trwa w swym stanie spoczynku lub ruchu prostoliniowego jednostajnego, jezeli sity
przytozone nie zmuszq ciata do zmiany tego stanu.

® Zmiana ruchu (pedu) jest proporcjonalna do przytozonej sity poruszajqcej i odbywa sie w kierunku
prostej, wzdtuz ktorej sita jest przytozona.

= d
F = — V )= _’
" (mv)=ma

® Wzgledem kazdego dziatania istnieje przeciwdziatanie zwrdcone przeciwnie i rowne, to jest
wzajemne dziatania dwoch ciat sq zawsze rowne i zwrdcone przeciwnie.

|E>1 = _Ifz
A B
dla sity grawitacji: w ‘_Q
= m1m2 _ =
F=-G—=r=-F, r

r
pozwolity zrozumieé wiele zjawisk zachodzgcych we Wszechswiecie.



Dynamika uktadu planetarnego
Zagadnienie dwoch ciat

Zagadnienie dwdch ciat jest najprostszym rozwigzywalnym problemem w dynamice uktadu
planetarnego. Mamy tu dwa ciata poruszajgce sie pod wptywem wzajemnych oddziatywan
grawitacyjnych. Duza réznorodnos¢ mas w Uktadzie Stonecznym pozwala zastosowac to
uproszczenie jako pierwsze przyblizenie ruchu planet wokdt Storica lub ksiezycow wokot
planet (dwa ciata, a pozostate obiekty sg zrédtem zaburzen).

W zagadnieniu mamy dwa ciata:
" 0 masachm,im,

= odlegte o r; i r, od pewnego nieruchomego
punktu O (w uktadzie inercjalnym)

" 3 do siebieor:

= i dziatajgce na siebie sitami grawitacyjnymi F, F,
powodujgcymi ich przyspieszanie:




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat
Dodajgc stronami réwnania na sity otrzymamy:
mlri + mzf; =0

a wykorzystujgc potozenie sSrodka masy B (barycentrum):

R = m,f + M,
m, + m,
mamy:
I.?J(m1 +m,)=0
stad:
R=at+b

gdzie a i b to state wektory, t — czas.

Whiosek:
barycentrum nie porusza sie lub porusza z statq predkosciq po linii prostej wzgledem
punktu O (ukfadu inercjalnego)



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Rozniczkujgc dwukrotnie po czasie rownie na wektor r otrzymamy:
Réwnania na sity grawitacyjne F,, F, daja:
m o m,

L=G—2f [,=-G—}
1 r_3 2 r3

l—;

t3czgc powyzsze rownania mamy:
m,+m, _
1 2 r

r3

F=-G

F+G =0

=l

M
r

lub:
F+ir=0

r.3

Otrzymujemy réwnanie ruchu wzglednego (m, wzgledem m,), gdzie M to catkowita masa
uktadu, a u to (standardowy) parametr grawitacyjny (nie myli¢ z masa zredukowana):

M=m +m, u=G(m +m,)



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Mnozgc wektorowo r i rownanie ruchu wzglednego
otrzymamy:

a po scatkowaniu po czasie:

FxF=FxV=h
gdzie h to staty wektor prostopadty do ptaszczyzny zawierajgcej wektor potozenia i
predkosci. Wektor r oraz wektor v zawsze lezg w jednej ptaszczyznie. Powyzsze rownanie

nosi nazwe catki momentu pedu. ROwnanie to jest efektem tego, ze sity dziatajg wzdtuz
linii t3czacej oba ciata.

Whiosek:
ruch w zagadnieniu dwoch ciat odbywa sie
w ptaszczyznie (orbity)




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Poniewaz ruch jest ptaski mozemy go dalej rozpatrywaé w biegunowym uktadzie
wspotrzednych (r, 8) ze srodkiem w centrum ciata m, (kat @ mierzony do dowolnie wybranej
linii). Wektory potozenia, predkosci i przyspieszenia w uktadzie biegunowym zapisujemy:

rert fertendo P=(erd?) e 12 (00)| 0

Podstawiajgc wektor potozenia i predkosci do cafki
momentu pedu otrzymamy:

rFxif+rfxrof=h=r26 2 ) =Fx6
h=r2%0

Powierzchnia zakres$lana przez wektor potozenia
W czasie o0t wynosi:

SA:%r(rJrér)sin(éSH)z%rZB@ r=o
Dzielgc przez ot i przechodzgc do granicy 6t—0, P
otrzymamy:
: =0
dA_1,.09 1.5 dA_L (= const) ml mz[
dt 2 dt 2 d 2 r

czyli 2. prawo Keplera (obowiazuje dla sit dziatajacych
wzdtuz linii faczacej dwa ciata)



Dynamika uktadu planetarnego
Zagadnienie dwoch ciat

Rownanie ruchu wzglednego we wspotrzednych biegunowych, dla wspétrzedne;j r:

F-rg?=-£
r

Aby znalez¢ zaleznos¢ r = r(6), czyli rownanie orbity, podstawiamy u = 1/r i wykorzystujemy
wartosc catki momenty pedu:

2 2
u- dée do do do
Podstawiajgc drugie z powyzszych rownan do rownania ruchu wzglednego otrzymamy:
2
Ty
déo h

Ogodlnym rozwigzaniem tego réwnania rézniczkowego 2. rzedu jest:

u= %[H ecos(0-a )|

gdzie e i @ to state catkowania (amplituda i faza). Wracajac do r:
p h®
= p = p—
1+ecos(f-a) L
Powyzsze réwnanie opisuje krzywe stozkowe (okrag, elipsa,
parabola, hiperbola).
Whiosek

Ruch wzgledny odbywa sie po jednej z krzywych stozkowych.

Okrag
Elipsa

r

Parabola

Hiperbola




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

ST,
1+ecos(0—o) L

Parametr p (semilatus rectum) przyjmuje nastepujgce

s o Ok
wartosci: g

Elipsa

Parabola

= okrag e=0 p=a il
= elipsa O<e<l pza(l—ez)

= parabola e=1 p=2q

= hiperbola e>1 pza( 2—1)

gdzie:

a - wielka potos krzywej stozkowe;j,
q - odlegtos¢ przy najwiekszym zblizeniu obu ciat,
e - mimosrod.

Otrzymane rownanie orbity wprowadza i uogolnia

1. prawo Keplera. Rdwnanie to jest efektem tego, ze
sita grawitacji dziata wzdtuz linii tgczgcej dwa ciata i jest
odwrotnie proporcjonalna do ich wzajemnej odlegtosci.




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

W przypadku wiekszosci ciat w Uktadzie
Stonecznym mamy do czynienia z orbitami

eliptycznymi. Gtownie takich orbit dotycza apocentre g -
+ ericentre
dalsze rozwazania. W tym przypadku: empty focus :
all—e’

1+ecos(f—a)
Mata poétos orbity eliptycznej b wynosi:
b — a2(1—e?) —— g0 M e
Minimalna i maksymalna odlegtos¢ m, od m (r, - perycentrum i r, - apocentrum) wynosza:
r,=all-e) r,=a(l+e)

Definiowane sg nastepujace katy podajgce potozenie ciata na orbicie:
= @ — dtugosc prawdziwa, wzgledem kierunku odniesienia
= w — dtugosé perycentrum (staty tylko dla 2 ciat)
= f—anomalia prawdziwa podajgca potozenie ciata drugiego wzgledem perycentrum
Korzystajgc z anomalii prawdziwej rdwnanie orbity mozemy zapisac tez jako:
 afl-¢?)
1+ecos f
a potozenie ciata m we wspotrzednych kartezjanskich ze Srodkiem w masie m;:

X=rcos f y=rsin f




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwodch ciat

Okres orbitalny T to czas w jakim promien wodzgacy zakresla powierzchnie catej elipsy (wab).
Catkujac 2. prawo Keplera otrzymamy:

1
A=mab=—hT
2 \
Wykorzystujgc rownanie dla parametru p:
h2 b=f+o
=—— a(l—ez) )
y7i ¥
oraz rGwnanie na matg pétos dostajemy:  apocentre ~ -
472_2 i empt\yjfocus pericentre
T2 — a3
a b
lub inaczej
G(m +m,) T? =4r%a°

reference
direction

czyli 3. prawo Keplera.

A
Q
Y
s
)

Whiosek:
® Okres orbitalny nie zalezy od mimosrodu, a jedynie od mas i rozmiaru orbity.

= 3. prawo Keplera pozwala obliczy¢ mase uktfadu (lub ciata centralnego, gdy m,<< m,)
z obserwowanych parametrow orbity T i a.



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Predkosc¢ kgtowa ciata w ruchu po orbicie zalezy od jego potozenia. Mozna jednak
zdefiniowac wartosc tej predkosci usredniong po catej orbicie. Ten ruch sredni wynosi:

2

T
Korzystajgc z wzoréw na n, T i h mozemy zapisac:

u=n’a’ h=na’vJl-¢’

Mnozac skalarnie r i rownanie ruchu wzglednego i uzywajgc wspoétrzednych biegunowych
otrzymamy:

Pt =0
#H r2 B b=f+o
a po scatkowaniu po czasie:

1
Zyi - H =C apocentre N\

2 r 0 /]
empty focus

C jest statg ruchu w zagadnieniu dwéch
ciat tak, jak h. Powyzsze rownanie (catka b
energii) pokazuje zachowanie energii
orbitalnej w tym zagadnieniu.

reference
direction

A
Q



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Predkosc ciata w dowolnym punkcie orbity wyznaczamy nastepujgco. Wyznaczamy wartosc
v2 we wspotrzednych biegunowych:
VE=F-F=r?+r?f? O=d(f +o)/dt=f

Rozniczkujemy rownanie orbity i dotgczajgc do niego wyrazenie:

r fesin f .
r’f =h=na’v1-e’

r =
1+ecos f
otrzymamy:
na : : na
P = esin f rf= (1+ecos f)
V1-¢? V1-e?

Wstawiajgc do rdwnania na v2 otrzymujemy:

2 (2 1j
Vi=p|——= |
r a 2

a dla perycentrum i apocentrum: \/

1+e 1-e
V_=ha,— vV, =ha,|—
P V1—e 1+e

Wektor v we wspotrzednych kartezjanskich wyraza sie jako:

x=——" in f y =+ (e+cos f)

1—e® 1-e°



Dynamika uktadu planetarnego
Zagadnienie dwoch ciat

t3czac catke energii z wyrazeniem na wektor predkosci otrzymamy:
__H
2a
Energia orbitalna jest stafa i zalezy tylko od wielkiej potosi. Dla orbity eliptycznej jest

jednoczesnie ujemna — cecha uktadu zwigzanego.

Dla orbity parabolicznej i hiperbolicznej C wynosi:

C..=0 Chinr =
ara hiper
p p 23.
czyli jest rowna lub wieksza od zera — cecha uktadu niezwigzanego.
Enercy 4 Eneroy 4 Energy &
Total
Distance from Energy Distanine from
_ _ the Sun Total E N the Sun
o Per'ihlelic'n Aphlelnjﬂ ¥ - Energy 0 PEt"i]:‘LIEhDﬂ ¥
Total | | E=0
Eneroy ! _
E : ! y
l PE=-G2"
PE
Elliptical Hyperbolic
Sun Orbit Sun Sun Orbit




Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Podane rownania umozliwiajg obliczenie odlegtosci od masy centralnej i predkosci ciata,
jesliznamy anomalie f (oraz a i e). Jednak zwykle dang wejsciowgq jest czas (obserwacji),
ktory niestety nie jest wprost obecny w réwnaniu orbity. Jak f zalezy od czasu?

Wprowadzamy kgt anomalie srednig M:
M=n (t—r)

opartg o ruch sredni n i czas przejscia przez perycentrum 7. Anomalia M nie ma prostej
interpretacji geometrycznej. Takg interpretacje ma jednak anomalia mimosrodowa E.

Z rysunku widac, ze potozenie ciata:

x=a (cosE—e) y=avl-e’sinE

a stad
r=a (l—ecosE)

COSE —e
1-ecosE

f /1+e E
tan—=.|—— tan —
2 1-e 2

Mozemy wyznaczyc fi r jesli znamy E.

cos f =

lub




Dynamika uktadu planetarnego
Zagadnienie dwoch ciat

Zaleznos¢ miedzy anomalig Srednig M i anomalig mimosrodowg E opisuje rownanie Keplera:
M=E-esinE

Rownanie to jest rownaniem przestepnym — nie da sie je rozwigza¢ wprost. Mozna to zrobic
metodami numerycznymi.

Metoda stycznych (Newtona)

VA
Szukamy miejsca zerowego funkgc;ji f(E): ’

f(E)=E-esinE-M
schemat iteracyjny dla metody stycznych:
Ei..=E- f(Ei)

f'(E)

gdzie:
f'(E )=1—ecos(E,) :
Dobrym pierwszym przyblizeniem E jest: _o_j///T/x /.xz X T
E,=Msign(sihnM) ke  0<k<1 X4

Zalecana wartosc k to 0.85 (Danby, 1988).



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat

Orbite w zagadnieniu dwoch ciat jednoznacznie

. . . Celestial body
OopIsujqg nastepUJace parametry:

= g - wielka p6tos (semimajor axis) — opisuje
rozmiar orbity

= e - mimosrod (eccentricity) — opisuje ksztaft el oty
orbity

Argument of pgriapsis

® j - nachylenie (inclination) — podaje nachylenie QY

orbity do ptaszczyzny odniesienia M

Reference
direction

Longitude of ascending node
= () - dtugosc¢ wezta wstepujgcego (longitude of
the ascending node) — podaje potozenie linii Plane Of reference

weztow wzgledem kierunku odniesienia y Inclination

A 1inc i
= ® - argument perycentrum (argument of R LR e

periapsis) — okresla pofozenie orbity w jej
ptaszczyznie (lub dtugosé perycentrum, @ = Q + ®)

= f—anomalia prawdziwa (true anomaly) — okresla

pofozenie ciata na orbicie (lub moment przejscia
przez perycentrum, t,)

Szes¢ parametrow orbity odpowiada wektorom
potozenia i predkosci ciata (6 sktadowych).



Dynamika uktadu planetarnego

Zagadnienie dwoch ciat | l

Wyznaczenie efemerydy dla danego obiektu
o znanych parametrach orbity:

" wyznaczamy heliocentryczne
wspotrzedne kartezjanskie obiektu i Ziemi

® wyznaczamy wspotrzedne geocentryczne
obiektu

® przeliczamy wspotrzedne geocentryczne
na wspotrzedne ekliptyczne (A, B) a te na
rownikowe (o, )

Odwrotna procedura pozwoli wyznaczyc
parametry orbitalne nowoodkrytego ciafa.
Do tego potrzebna jest wiecej niz jedna
obserwacja potozenia ciata na niebie
(szukamy 6 parametrow).

®
L
L]
.
.

9 4
35
£

(5‘06
£7
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Dynamika uktadu planetarnego
Ptywy

Sita grawitacji dziatajgca na rézne czesci danego ciata od
innych obiektow rdzni sie. Réznice te powodujg powstanie
sity ptywowej.

Sita ta moze zmienic¢ ksztatt ciata, jego ruch obrotowy,
powodowac trzesienia i grzanie jego wnetrza oraz
podnoszenie i opadanie powierzchni, zbiornikdw cieczy i
atmosfery. W skrajnym przypadku, gdy sita ptywowa

przewyzszy sity wiazace ciato w catoé¢, moze ono ulec erupcja wulkanu na lo
rozpadowi.
TPXO7.2 elevations: 01-5ep-2010 00:00 GMT
15
m .l-a.- 5
o - ol *‘ - 9 - 1
“ ' 7 : f 05
%, 200 i ,. ‘ -
% i L & > : . i 0
5 20 } »
. y 1-0.5
-40 v s
-
« | '
803 MEmmm 1 L I L - 1 1 1 A5
50 100 150 200 250 300 350 m

Latitude”

Ptywy morskie na Ziemi (sktadowa M2, dane z TOPEX/Poseidon) Rezonans orbita=ebrét dla Merkurego, animacja:
animacja: https://i.stack.imgur.com/N3FBf.gif https://qph.cf2.quoracdn.net/main-qimg-acb1661ef33f73d7aa9f2c220bc2cffa




Dynamika uktadu planetarnego
Plywy

Ciato 1 o promieniu R podlega sile grawitacji ciata 2 o masie m odlegtego o r, (r, >> R). Sita
ptywowa F; dziatajgca w punkcie P o masie dm jest roznicq przyciggania grawitacyjnego w
tym punkcie i w srodku ciata 1 (0) wywieranego przez ciato 2. (sita F; jest wiec definiowana
wzgledem Srodka ciata 1)

B Gmom, . Gmom _
FT(r):_ ~  _3 (ro_r)+ r3 I ¥V, N .
‘ro - r‘ 0 “ P iy
. : : </ R AN\ > m
Dla punktéw lezgcych na osi X mamy: = e ©
§ Gmém Gmom . R/ " 2
Fr(x)=- + ) g
(X —X)2 X2 A
(0] 0 1
lub po wykorzystaniu wzoru Taylora:
Gmom Gmom2x G mom 3x2 G m om
FT (X): - 2 + 2 - 2 +...+ >
X0 XO XO XO XO XO
Zaniedbujac wyrazy rzedu (x/x,)? i wyzsze otrzymamy (na jednostke masy):
2G m X
= (X): 3

(0}

Sita (przyspieszenie) ptywowa zalezy od odlegtosci od srodka ciata zaburzanego oraz od
masy i odlegtosci do ciata zaburzajgcego. Zwrot sity dla x > 0 jest przeciwny niz dla x < 0.



Dynamika uktadu planetarnego

Ptywy

Sity ptywowe powodujg deformacje ciata. Ksztatt ciata osigga stan rownowagowy
wynikajgcy z dziatania wtasnej sity grawitacji, wtasnej rotacji, wytrzymatosci materiatu z
ktorego jest ono zbudowane oraz dziatajgcych sit ptywowych.

Deformacji ptywowej podlega tez atmosfera i zbiorniki cieczy (np. ptywy morskie na Ziemi).

0.07
0.06
0.05
0.04
0.03

40.02

10.01

1-0.01

Radial displacement, u(r, 0 )inm .

R

Ptywowa deformacja Ziemi (sktadowa radialna). Ptywy morskie wokot Nowej Zelandii
Obliczenia teoretyczne. h (sktadowa M2, dane z TOPEX/Poseidon, animacja 2 slajdy wczesniej)



Dynamika uktadu planetarnego

Ptywy

= Deformacja ptywowa moze powodowac trzesienia. Wykryto takie trzesienia na Ksiezycu.

= Jesli cato porusza sie po orbicie eliptycznej wzgledem zrddta sit ptywowych, deformacja
ptywowa cyklicznie zmienia sie, co moze prowadzi¢ do intensywnego grzania wnetrza
tego ciafa (ciggte ,ugniatanie”). Grzanie ptywowe odpowiada za wysoka aktywnos¢

wulkaniczng lo.
Farside /

Anorthositic Crust 21
ol .

Nearside

o Shallow Moocnquakes

Deep Moonguake

. Source Region -~ '\ . ~587-km radius

Zone of Partial Melt
(Lower Mantle)

~350-km radius
Fluid Quter Core

~160-km radius
Solid Inner Core
(assuming 10% of the
core has crystallized)

Middle Mantle
N

\\
? 560 km Discontinuity

Upper Mantle
South Pole-Aitken Basin

Budowa wewnetrzna Ksiezyca odczytana z trzesien ksiezycowych.
Trzesienia gtebokie (700-1000 km) powodowane sg przez ptywy

Powstawanie deformacji ptywowej lo



Dynamika uktadu planetarnego

Ptywy

Deformacja ptywowa moze wptywac na ruch
obrotowy ciata. W uktadzie dwéch ciat, ptywy
zmieniajg ich predkosc rotacji wokot wiasnej osi
oraz wokot barycentrum. W diuzszym czasie ptywy

mogg doprowadzic jedno lub oba ciata do rotac;ji | . A 5 \
synchroniczne;. A .

Zjawisko wywotywane jest przez ptywowy moment ¥ o /
sity, ktory powoduje ,przeptyw” momentu pedu ‘- O

miedzy ruchami obrotowymi i obiegowymi \

(catkowity moment pedu uktadu pozostaje
zachowany). \Q

Plywowy moment sity pojawia sie, gdy

wybrzuszenia ptywowe nie sg potozone dokfadnie o

na linii fgczacej oba ciata (efekt ,unoszenia”

Wybrz__us'zen przez rotaqe-l Skonczonego Czasu Petna blokada ptywowa w uktadzie Pluton — Charon
reakcji ciata na deformacje ptywowa). (okresy obrotu réwne okresowi obiegu)

Charon
P




Dynamika uktadu planetarnego

Plywy

= Ptywowy moment sity — wariant ziemsko-
ksiezycowy: planeta obraca sie szybciej niz
obieg satelity (rys. po lewej).

Wybrzuszenia ptywowe wyprzedzaj3
ksiezyc a sity grawitacyjne z nimi zwigzane
powodujg zwiekszanie orbitalnego
momentu pedu ksiezyca (wzrost odlegtosci)
i zmniejszanie obrotowego momentu pedu
planety (hamowanie obrotu).

D o DT pup—— ey

tidal lag

tidal lag

" Plywowy moment sity — wariant
marsjansko-fobosowy: planeta obraca sie
wolniej niz obieg satelity (rys. po prawej).

Ksiezyc wyprzedza wybrzuszenia ptywowe a
sity grawitacyjne z nimi zwigzane powodujg
zmniejszanie orbitalnego momentu pedu
ksiezyca (spadek odlegtosci) i zwiekszanie
obrotowego momentu pedu planety
(przyspieszanie obrotu).




Dynamika uktadu planetarnego

Granica Roche’a

Wartosc¢ sity ptywowe;j silnie zalezy do odlegtosci (~1/r3). W pewnej odlegtosci od ciata
centralnego sity ptywowe dziatajgce na satelite mogg przewyzszyc sity wigzgce go w catosc
(wtasna sita grawitacji, wytrzymatos¢ materiatu) prowadzac do rozpadu satelity.

Rozwazmy sferyczny ksiezyc (m, r) obiegajacy planete (M, R) po orbicie kotowe;j (d) i obracajacy
sie synchronicznie. Ksiezyc wigzany jest w catosc tylko przez wtasng grawitacje. Sita grawitacji
dziatajgca na fragment o masie dm wynosi:

G mom
g~ 2
a sita ptywowa:
2GMomr
F = 5
d

Wyznaczamy odlegtosé na ktérej obie sity rownowazg sie (granica stabilnosci Roche’a):

2 —

1/3
g _( M j r zobacz: https://pl.wikipedia.org/wiki/Granica_Roche’a
§e
m

lub zamieniajgc masy ciat na ich gestosci:

1/3
dy =(2'0—'V'J R
Pr




Dynamika uktadu planetarnego

Granica Roche’a Jupiter

Potozenie granicy Roche’a nie jest Scisle okreslone Saturn
i zalezy od materiatu budujgcego satelite. Dla ~ |}----. .
obiektu zbudowanego z materii plastycznej: e
i Amﬂ; Qos&amer ng§ e Methone
d, =2.45R | 2u . R
pm T o o Telesto
W przypadku matych ksiezycow (~<100 km) E @ e

wytrzymatos¢ materiatowa moze przewyzszac site ) || OEpimetheus g
witasnej grawitacji umozliwiajgc im obieganie '

Cordelia
1
e Ophelia 1

planety wewnatrz strefy Roche’a.

. , L. : « Biancs | B Uranus
Istnienie strefy Roche’a wyjasnia dlaczego blisko L
planet obserwujemy tylko pierscienie i mate g
50 . o« o . . Rosalind
ksiezyce a duze ksiezyce wystepujg wytgcznie na Galle y 7
wiekszych odlegto$ciach. o Naid o Tt ool
- 2 ® Puck
@ Miranda

Diagram pierscieni i wewnetrznych ksiezycéw planet olbrzymow.
Diagram przeskalowany promieniem rownikowym planety. Linia
przerywana dfuga oznacza odlegtosc, na ktorej okres orbitalny Neptune o

rowny jest okresowi obrotu planety. Linia przerywana krotka
oznacza granice Roche’a dla ciat o gestosci 1 g/cm”3.




