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pohyb planet

 Zeme obiha kolem Slunce v roviné ekliptiky, jez svira s
rovinou svetového rovniku uhel € = 23°27°

e pohyb Slunce béhem roku po hvezdné obloze se déje
prave po ekliptice,pohyb planet po hveézdné obloze v
prubéhu roku je mnohem slozitéjsi

* rozlisujeme nékteré vyznacné polohy:
1) konjunkce
2) opozice
3) nejvétsi elongace



pohyb planet

* ad 1) nastava pri shodné
rektascenzi dvou objektq,

u tzv. vnitrnich planet (Venuse,
Merkur) rozliSujeme k. dolni
(planeta je mezi Zemi a Sluncem)

a horni k. v opacném pripadé

kvadratura
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* ad 2)je opakem 1) a nastdva v okamziku, kdy se lisi rektascenze dvou téles
0 1809, je to nejpriznivejsi poloha k pozorovani; téleso kulminuje o pulnoci,
je-li v opozici se Sluncem, nemUze nastat pro vnitfni planety a Slunce

e ad 3) je to nejvétsi uhlova vzdalenost od Slunce, které dosahne néktera z

vnitrnich planet

* nekdy se lze setkat i s pojmem kvadratura, pro vnéjsi planetu nastava, je-li

jeji elongace 90°




pohyb planet

e sidericka perioda - 1 obéh planety kolem Slunce vzhledem
ke hvézdam

 synodicka perioda - Cas mezi dvéma po sobeé nasledujicimi
konjunkcemi planety se Sluncem. Pro vnitrni planety plati
Tsyn = sid/(1 - Tsid)l provnejsi T syn — sid/(Tsid - 1)

* pri pohledu ze Zemeé vytvareji drahy planet na hvezdné
obloze v prubéhu roku ,,smycky“, blize ve cviceni v
planetariu



3.4 Ptolemaiova soustava

P pozorovani ze Zemé neni jasné, zda se t€leso a s nim 1 pozorovatel hybe, a to si
uvédomovali i na8i pfedkové. Refti uenci pfipouitéli obé moZnosti, jak myslenku
geocentrickou, tak heliocentrickou.

Geocentrickd domnénka méla mnohem vice zastanci, ktefi se ohanéli dobrymi
argumenty:

a) Zemé se nijak nechvéje, necuki, nehazi sebou — je nehybna

b) fyzikalni diivody — vie pada do stfedu Zemé& — Aristotelova fyzika

¢) hvézdy nejevi paralaxu (objevena aZ 200 let po vynalezu dalekohledu)

d) &isté pragmatické hledisko — zajima nas poloha planet, Mésice a Slunce
na nasi, tedy geocentrické obloze. Proc¢ si tedy komplikovat situaci a hledat
jiny st¥ed pohledu. Transformace soufadnic byly mimo tehdej$i matematické
moZnosti.

UvaZime-li vySe zminéné argumenty, je zfejmé, Ze v té dobé byl dobfe matematicky
propracovan jen geocentricky model. Prvni dokonaly systém navrhl ve 2. stol. pf.n.l.
Hipparchos, ktery patfil k nejlepim starovékym astronomim (jeho m&Feni byla za-
kladem i pro jeho nasledovniky). Hipparchos umistil Zemi do stfedu sféry hvézd,
planety, Mésic a Slunce se pohybovaly pak po komplikovaném systému kruZnic.

Tento model, ktery zname pravé pod nazvem Ptolemaiova soustava, viak sepsal
aZ v 1. stol. nl. ve svém dile Megalé syntazis(Velka skladba, vydan kolem roku
140) pravé Ptolemaios. Nam se dochovalo diky arabskému pfepisu z 8. stoleti jako
Al-Magesto (Nejvétsi dilo), na ktery pak navazali st¥edovéci uéenci.

Model vychazi ze dvou jednoduchych pfedpokladi; povoleny je pouze pohyb
po kruznicich s kongtantni thlovou rychlosti a Ze je Zemé uprostfed.

Podivame-li se na pohyb Slunce mezi hvézdami, jiZz od dob egyptskych astro-
nomi se vi, Ze se Slunce pohybuje po ekliptice s riiznou thlovou rychlosti, v zimé
rychleji nez v 1été. U jeho pohybu neni pozorovan retrogradni pohyb. ReSenim




bylo, Ze se stfed kruhové drahy Slunce kolem Zemé polo#il excentricky vi¢i Zemi
a pfi zachovani rovnomérného pohybu Slunce po takto vystfedéné kruZnici vidi
Zemi (deferent s periodou 1 roku) se podafilo tento pohyb pFedpovidat (viz obr. 7
vlevo).

Obriizek 34: Ptolemaiiiv celkovy pohled na vesmir. Ji#z v tomto pfehledném schématu
(st¥edy epicykld Merkuru, Venuge a Slunce maji byt v tomto modelu na jedné pfimce,
zde jde jen o celkové schéma) musel volit kruZnici pro sféru Slunce excentricky vii¢i Zemi

(Jachim (2003)).

Pro popis pohybu Mésice uz Hipparchos pou#il deferent s centrem v Zemi, ktery
se po epicyklu hybe v opatném smyslu ahlovou rychlosti jen o malo mensi (cca. 3°
za obéh). Tim docilil, #e se misto, kde se Mésic pFibliZuje nejvice Zemi, posouva
s periodou 9 let, coZ je potfeba k vypocétu zatméni. Ptolemaios zkomplikoval model
tim, Ze st¥ed deferentu se 0taéi rovnou po kruZnici za 1 synodicky mésic v opaéném
sméru, viz obr. 35. UZ Hipparchos sklonil rovinu drahy Mésice o 5° k deferentu
Slunce a nechal ji staget s periodou 18 a 2/3 rokii smérem na zapad (pohyb uzli),
coZ bylo nezbytné pro pfedpovédi zatméni.

U vnitinich planet bylo podobng komplikované schéma, jako tomu bylo u Mé-
sice, pro Venu#i viak nebylo nutné uvaZovat stfed deferentu obihajici po kruZnici
kolem Zemé (Zemé byla jen excentricky viéi stfedu deferentu).

Pro vné&jdi planety si Ptolamaios vystaéil pouze s epicyklem a deferentem, v je-
ho# stfedu byla umisténa Zemé (viz obr. 7 vpravo). Vngjsi planety se pohybuji
vBtiinu @asu v pFimém sméru (proti pohybu hvézdného pozadi), co? odpovida




mésiéni
deferent

pohybujici se stfed
mésicniho deferentu

Obrizek 35: Schématicky diagram finalni verze Ptolemaiova modelu pohybu Mésice.
Nejenom epicykl ale i pohyb centra mésitniho deferentu kolem stfedu Zemé jsou zapotfebi
k vysvétleni pohybu Mésice po nebeské stéfe v Ptolemaiové systému.

piiblizné siderické periodé (pohyb po deferentu). Tento pohyb se pak sklada s po-
hybem po epicyklu se synodickou periodou, kter§ modeluje pohyb retrogradni.
Ptolemaitiv systém se skvéle osvédéil, bylo moZné podle néj pfedpovidat na de-
sitky let dopfedu, bohuZel neodpovidal na zakladni otazku, jak je vie uspofadano
v prostoru. Ve vychazelo pouze z ihlovych vzdalenosti od centra, linearnf rozméry
drah nebyly podstatné. Model selhal p¥i pfesnéjsich m&Fenich, bylo nutné pfidavat

k jeho revizi a opradeni heliocentrické domnénky.

3.5 Kopernikiv systém

Mikulas Kopernik (1473-1543) pfina3 op&tovné na uspofadani sluneéni soustavy
heliocentricky pohled. Zemé je jen jednou z mnoha planet, které obfhaji okolo
Slunce, nicméng planety stale obihaji po kruZnicich, pro zemskou trajektorii neni
Slunce v centru ob&hu.

Poéatek revoluce v pohledu na uspofadani svéta pak popsal ve svém dile De re-
volutionibus orbium coelestium, které vydlo v roce 1543. Uspofadan{ planet odpo-
vida dneinimu modelu, stejné tak i proporce jejich drah. Rychlost planet je tim



vy&, ¢im je planeta blize Slunci. Kopernikiv model nazorné vysvdtluje rozds-
leni planet na vnitfni a vn&j$i i jejich vzajemné konfigurace vii¢i Slunci {elongace,
horni a dolni konjunkce pro vnitfni planety a opozice, konjunkce a kvadratura pro
planety vngjsi).

Doba, po které se kompletné vyst¥idaji vSechny aspekty planet, je periodou
synodickou, ktera je dana pozici planety vié Zemi a Slunci. Naproti tomu pe-
rioda sidericka je vztaZena vaéi hvézdam a odraZi pohyb samotné planety viéi
nim. V heliocentrickém modelu je tim vt sidericka perioda, ¢im je vétsi polomér
trajektorie planety.

Lze nalézt také vztah, ktery svazuje periodu siderickou s periodou synodickou,
viz obr. 36, na kterém je znazornéno odvozeni vztahu ze vzajemnych pozic Venuse
a Zemd vii¢l Slunci. Nyni zavedeme synodickou periodu Venuse jako S (doba mezi

draha Zemé

draha Venuse

prvni dolni
konjunkce Slunce

druha dolni
konjunkce

AN

Obrazek 36: Od prvni dolnf konjunkce Venuse k druhé uplyne pravé synodicka perioda,
tj. 583,92 dne.

prvni a druhou dolni konjunkei, viz obrazek 36), jeji siderickd perioda bude P
a sidericka perioda Zemé E. Celkovy tihel, ktery opiSe planeta Venuse mezi dolnimi
konjunkcemi lze vyjadfit jako

2T

Tento thel musi byt ten samy jako thel, ktery opiSe za tuto dobu planeta Zemé
8 pFidtenim 360°. 5 )
T bis
- S 4o 2
oy iz S = + 2 (82)




Odtud 1ze jednoduchou tGpravou ziskat vztah
1 1 1

= 83
. (53)
ktery plati pro vnitini planety a

L1 1t 1.

P E S S E P
pro planety vn&jsi. Jak je patrno z tabulky 3, nejvétd! synodickou periodu ma
planeta Mars, doba mezi dvéma opozicemi je néco pFes dva roky (780 dni), s #imZ
souvisi obdobi, kdy jej lze pozorovat.

(84)

planeta | sidericka perioda (roky) | synodicka perioda (roky)
Merkur 0,241 0,317
Venuse 0,615 1,599
Mars 1,881 2,135
Jupiter 11,86 1,092
Saturn 29.46 1,035
Uran 84,32 1,012
Neptun 164.8 1,006

Tabulka 4: Synodické a siderické periody planet v rocich.

planeta | Kopernik (AU) | sougasna hodnota (AU)
Merkur 0,38 0,387
Venuge 0,72 0,723
Zemé 1,00 1,000
Mars 1,52 1,52
Jupiter 5,22 5,20
Saturn 9,17 9,54

Tabulka 5: Vzdalenost planet od Slunce dle Kopernika a soutasné hodnoty (v astrono-
mickych jednotkach).

Zatimco Ptolemaios nedokéazal v ramci svého modelu zdivodnit rozsah a rych-
lost retrogradniho pohybu, Kopernfk to vykladal jako logicky disledek toho, Ze se
Zems pfiblizila k planeté, pfitem# jeji thlova rychlost je vétdi. PFirozenym disled-
kem je rovn&Z vysvétleni, pro¢ ma Mars vét3i retrogradni klicku neZ nap¥. planeta
Saturn. BohuZel se Kopernik stale drel kruhovych trajektorii, takZe byl nucen
pro shodu jeho modelu s pozorovanimi ponechat epicykly. Doslo tak k pfevraceni
role deferentu a epicyklu.

Hlavnim triumfem Kopernikova systému byla mo#nost vyéislit relativni roz-
méry drahy vzhledem k rozmérim trajektorie Zems kolem Slunce (v astronomic-
kych jednotkdch) a rovnéZ vysvétleni, pro¢ se &as od &asu vyskytuji rizné ma-
ximalni elongace vnitinich planet. V relativnich velikostech drah se Kopernikiv
systém téméf shoduje se soucasnymi hodnotami.
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Obrézek 37: Kompromisni model Tycho Brahe slune¢ni soustavy.

3.6 Keplerovy zakony

Tycho Brahe (1546-1601) cestoval po neshodach s danskym kralem Kristianem IV.
od roku 1597 po celé Evropé, aZ byl Rudolfem II. v roce 1599 na radu Tadease
Hajka z Hajku pozvan do Prahy, kde plisobil u dvora jako cisafsky astrolog. Posta-
vil novou observatof v Benatkach nad Jizerou, kde mu poslednich nékolik mésicii
Zivota délal asistenta Johannes Kepler (1571-1630).

Brahe se Fadi mezi nejlepsi pozorovatele, thlova pfesnost jeho méFeni dosa-
hovala 1’. Brahe heliocentrismus nepfijal kvili nenamé¥ené paralaxe, i kdyZ byl
Kopernikiiv systém jednodussi. Podafilo se mu vSak zméfit denni paralaxu Mé-
sice, ktery se od svého vychodu aZ do zapadu zfetelné posune mezi hvézdami.
Navrhl proto jiny model, kompromisni, uspofadani slunefni soustavy. V centru
zistala Zems, kolem které obihalo Slunce. Ostatni planety pak obihaly ale kolem
Slunce (viz obr. 37). Aby si ovéfil platnost svého sytému, pozval do Prahy v roce
1600 Johannese Keplera, kterého povaZoval za schopného teoretika.
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Obrdzek 38: Parametry elipsy (vlevo} a Druhy Keplerfiv zakon - zikon ploch (vprava).

Kepler byl zastancem Kopernikova systému a na zakladé pozorovani Braheho
isvych zjistil, Ze prostorovou drahou Marsu nemize byt kruZnice, ale elipsa. Timto
revolu¢nim krokem postuloval sviij prvni zakon, tj. planety se pohybuji po elipsach
(v dnesni podobé se hovoH obecné o kuZelosetkach).

Pro elipsu (viz obr. 38 vlevo) plati, Ze [nA + AF = const, vedilenost C'D
je rovna dvojnasobku velikosti velké poloosy a. Vystfednost ¢ pak charakterizuje
zplo§téni elipsy, je-li vystfednost rovna nule, pak jde pravé o kruZnici. Vadalenost
planety v perihéliu je ¢ = a{1 — &), pro afélium pak Q@ = {1 + e).

Druhy Kepleriiv zakon ¥ika, #e plocha opsana privoditem planety je za stejny
¢asovy okamZik vidy stejna. Tento zikon je jen jinym vyjadfenim zakona zachovani
momentu hybnosti. Plyne z n&j, %e pfi rostouct vzdalenosti planety od Slunce jeji
rychlost kles, tj. pohyb po elipse je pohybem nerovnomérnym. Pro pomér rychlosti
v perihéliu a aféliu plati

vip:Q(zfq:QafaJraeique (85)

- ?
V4 q a— ae 1—e

pro pomé#r thlovych rychlosti (w = v/r) v perihéliu a aféliu pak

we _vpra _ (HE>2 (56)
wa v PP 1—e
Budeme-li chtit porovnat excentrické fefeni pohybu Slunce kolem Zem# v Piole-
maiové systému s Keplerovym druhym zakonem, vyjdeme z pfedpokladu, 2¢ mame
kruZnici 0 poloméru £ a jeji vystfedéni je dano p = Re. Pomér thlovych rychlosti
je opdt dan
lp - E+p - 1+¢
0 A N R - P B 1—¢
a uva¥me-li, e se tento pomsr musf shodovat s pomé&rem pro elipsu, porovnanim
dostaneme

(87)

£ 1 S |
Pig:}(—i—e)i +e (8)

R wa 1—e/ 1—¢
Je-li excentricita elipsy mald e << 1, mi#eme provést rozvoj

Gfi)z:«lwﬁ?:lﬂe (59)




a soufasné

1-¢
ze kterého vyplyva, Ze pro kru#nici bylo potfeba umistit stfed 2 krat dale od stfedu
Slunce, coZ je v dobré shodé s Ptolemaiovym systémem. Prvni dva zakony vydal
Kepler ve svém dile Astronomia nova v roce 1609.

Teprve aZ deset let po prvnich dvou Keplerovych zakonech se objevil jeho tfeti
harmonicky zdkon popsany v dile Harmonices Munds, které vyslo v roce 1619.
Pohyb planet se snaZil vysvétlit z hlediska hudebni harmonie a nalezl jednoduchy
vztah mezi periodou a velkou poloosou trajektorie

1
( +€):1+2€:>€:26, (90)

P?=d°, (91)

kde P je perioda v letech a a je velka poloosa v astronomickych jednotkach. Kepler
va&Fil, #e sila pohandjici planety prameni ve Slunci, a i kdy# to neni pravda, patfil
mezi prvni, ktefi se snaZili nalézt model zaloZeny na fyzikilnim zikladu. Pfedchozi
pokusy vidy byly na filosofickych & teologickych principech. Od této chvile se
snaZi astronomové také pochopit, co je pfitinou pozorovaného pohybu a ne jenom
popisovat a pfedpovidat polohy.

Pfesto#e ani Kepler nezméfil hvézdnou paralaxu, elegance jeho modelu a pfes-
nost, se kterou daval v¥sledky, jasn& zvitézila, i kdyZ stéle pozitivni dikaz tohoto
modelu chybél.

3.7 Galiletv pfinos

Galileo Galilei (1564-1642) byl prvnim astronomem, ktery po vynalezu daleko-
hledu zafal s jeho pomoci objevovat taje vesmiru. Jeho pozorovani pfinesla pod-
poru Kopernikova heliocentrického systému, ktery byl v t& dobé pfijiman jen jako
mo#ny teoreticky model. JiZ na podéatku roku 1610 objevil v blizkosti planety Ju-
piter, do té doby nepozorované, étyFi mésice, které kolem ného obfhaly. Z toho
mohl usoudit, Ze neni pouze jeden st¥ed obshu (kolem Zemé), ale takovych stfedi
miiZe byt daleko vice. Kepler po tomto objevu i zde potvrdil platnost hamonického
tfetiho zakona.

Galilei svym primitivnim dalekohledem (obr. 39 vlevo) pozoroval povrch Ms-
sice (obr. 39 vpravo), na kterém nalezl jeho rozmanity povrch (kratery, mofe,
pohofi, brazdy), coZ viak bylo proti tehdej#i vife, Ze nebeska télesa jsou perfektni
koule. Dalgi ranu pfinesla jeho pozorovani Slunce a jeho povrchu, na kterém na-
lezl slune¢ni skvrny, které se navic po povrchu pohybovaly. Tento pohyb vysvétlil
tim, #e Slunce kolem své osy rotuje, stejné tak i Zemé (coZ usnadnilo pFijeti této
myslenky). PH pozorovani planety Venuse objevil jeji faze, coZ by v Ptolemaiové
systému nebylo mo#né zcela vysvétlit (v kompromisnim systému Tychona Brahe
ale ano).

Kromé téles sluneéni soustavy Galileo pozoroval i Mléfnou drahu a pfestoZe
pouzival velice jednoduchy dalekohled, rozlo#il jeji svétlo na tisice hvézd.

Véechny jeho objevy viak vyvolaly spor s cirkvi, kterd poZadovala, aby své
tvrzeni o pravdivosti heliocentrismu odvolal. Spor se tedy ze zacatku odehraval



Obrizek 39: Prvni Galileiho dalekohled (vlevo) a jeho pozorovani mésiZnich fazi
(vprava).

mezi starou (aristotelovskou) koncepci a novou, ktera tvrdila, Ze pohyby nebeskfch
téles jsou Hzeny stejnymi fyzikilnimi zakony, jaké platii na Zemi, pozdéji se zménil
hlavné na otdzku zemské rotace. Nakonec byl Galilei nucen v roce 1633 odvolat,
zatratit a zosklivit si svou praci a slibit, Ze odsoudi i jiné, ktefi budou zastavat jeho
pfedchozi pohled . Za to byl ,pouze” odsouzen k doZivotnimu domécimu vézeni.

Kromé astronomie se Galileo zabyval i fyzikou, studoval mechaniku (pohyb
a pad téles), na zakladé svého studia pak formuloval princip setrvadnosti: ,, Téleso
setrudvd v pohybu rovnomérné pFimocarém, pokud neni vnéjsimi silami pfinuceno
tento stav zménit.” Touto silou bylo v&tZinou t¥eni, coZ popiralo uzniavanou Aristo-
telovu hypotézu, Ze objekty pfirozend zpomaluji a zastavi se, pokud na né neplsobi
sfla. Ve bylo zakladem pro dynamiku, kterou rozvinul Isaac Newton (1643-1727),
ktery pohyb popisoval jako vysledek setrvadnosti a plsobicich sil.

3.8 Newtonovy pohybové zakony

Pro rozvoj dynamiky bylo zapotfebi zavést pojmy sila a Amoinost, kromé nich
zaved]l Newton jeSté pojmy setrvadnost a interakce. Prvni Newtoniv zakon je za-
konem setrvaénosti, ktery pfevzal z Galileiho principu setrva.cnosti, norma]mm
stavemn téles neni _]e_]lch klidovy stav. Musi byt soudasné splnéno 7 = = 0 ale sou-
¢asné také EF — 0, co? v pozemskym podminkich nenastava (stale je pfitomna
gravitaéni sila, tfeni), ale cbecn& ani nikde jinde ve vesmiru, protoZe jsou vidy
n&jaké sily pfitomny.




Druhy Newtontv zakon (pfedpokladameli pro hybnost ' = mv = mr, zékon
sily, dava do souvislosti v¥slednici plisobicich sil na t&€leso a jeho zrychleni, které
je touto vyslednici sil zpisobeno.

Zﬁ:mﬁ:m? (92)

Hmotnosti m se také ¥ika hmoinost setrvadnd, kterad je mirou odporu proti zmé&né
stavu télesa, na které pisobi vyslednice sil. Je-li plsobici vyslednice sil kolma
na vektor rychlosti o, pak na zakladé vektorového poétu plati, Ze se absolutni
velikost vektoru rychlosti nemént, méni se pouze jeji smér. Tim Ize velice jednoduse
vysvétlit kfivotary pohyb po kruZnici.

Tfeti Newtonidv zakon, zakon akce a reakce, ¥ika, Ze pilisobi-li jedno t&leso
na druhé silou ﬁ, pak plsobi druhé té&leso na to prvni stejnou silou opaéného
sméru — £ Aplikujeme-li princip akce a reakce na 2. Newtoniv zakon, pak jedno
téleso zrychluje téleso druhé. Velice ¢asto jsou viak poméry hmotnosti natolik roz-
dilné, #e hmotnost jednoho télesa vii¢i druhému je zanedbatelna, proto i zrychleni
hmotnéjgtho télesa je zanedbatelné oproti zrychleni méné hmotného télesa.

Z Newtonovych zakoni mtiZeme vysvitlit nap¥. 2. Kepleriiv zakon. Za pfedpo-
kladu, Ze plsobici sila (gravitacni sila), je silou centralni, sméFujici vEdy do stfedu
Slunce, miizeme definovat dostfedivou silu

F=fz, (93)

kde r = |#] apodil T je jednotkovy velktor. Moment sily je definovan jako M =fxF
a pro pFipad centralni sily f = f(r)

-

M=fxF=¢xj-=0 (94)
Moment hybnosti je definovan jako
L=7xp=7x{m). (95)

Budeme-li uvaZovat ¢asovou derivaci momentu hybnosti pro pfipad s centralni
silou, dostavame
E:%(Fxﬁ):(?xm?’)+?x%:ﬁ. (96)
5 g
Fx F=0
Casové derivace momenty hybnosti je v poli centralni sily nulova, z toho plyne,
¥e moment hybnosti je konstantni vektor, kter§ je kolmy k roving pohybu (viz
obr. 40). Plocha trojihelnika je dvojnasobkem velikosti vektorového soudinu |7 x
| = |F]|v] sin . ProtoZe plati, ¥ vektorovy soudin polohového vektoru a vektoru
hybnosti je konstantni 7 x § = const, pohyb se déje v roviné a vektory thlové
rychlosti a momentu hybnosti jsou rovnobézné o || L. MiZeme ufinit tedy obecny
zavér: jde-li o pohyb télesa v poli centralnf sily, pohyb se déje vidy v roving.
Plsobi-li na pohybujici se téleso rufivé sily, napf. gravitatni sila Mésice na
pohyb Zemé, ¢asova derivace momentu hybnosti jiZz nebude rovna nule % +* 0.




Obréizek 40: Velikost plochy opsana privoditem za jednotku &asu je plochou trojihel-
nika.

Tyto ruivé sily vytvafeji moment sily M , ktery nuti osu Zemé vykonavat precesni
pohyb. Analogicky totéZ plati i pro nutaci.
Staceni roviny drahy Mésice a ostainich planet (uzlovych pfimek) je jen di-

sledek toho, e podminka j—f = 6, nenf pfesné splnéna, protoZe rudivé sily nejsou
silami centralnimi.

3.9 Newtoniv gravitaéni zakon

Zakladni my3lenkou, na které je zaloZen gravita¢ni zakon, je ta, Ze tataZ sila, ktera
nutf na Zemi k padu télesa, je pfi¢inou pohybu téles ve vesmiru (slunefni soustavé).
Uvaha za¢ala u Mésice. Ze znalosti jeho vzdalenosti a ob&#neé periody vychazi jeho
ob&#na rychlost, uvafujeme-li kruhovou trajektorii, rovna pfiblizng 1 km/s. Aby
Mésic neodletél od Zem#, musi byt za 1 sekundu urychlen tak, aby se pfiblizil
(spadl) na Zemi o 1,3 mm, v tomto piipadé zistane jeho vzdalenocst od Zems
konstantni (viz obr. 41).
Vyjdeme z obr. 41. Pro A plati

v2 . 14° e &
A=vritovl-r=r 1+=-1|=r|z=]|===1,310"km, (97)
r2 272 2r

cof odpovida zrychleni 2,6 mm/s®. ProtoZe Newton znal zrychleni Mésice, mohl
rovné# vypodéitat jeho trajektorii, ¢im# mohl popsat i silu, ktera tento pohyb zpi-




r =384 000 km

Obrédzek 41: Aby Mésic mél stale stejnou vzdalenost od Zemé&, musi se k Zemi
za 1 sekundu pfibliZit (spadnout) 0 1,3 mm.

sobuje - zakon univerzalni gravitace

(98)

kde m; a my reprezentuji setrvaéné hmotnosti, které jsou rovny hmotnostem ti-
hovim a & = 6,672.107" Nm®kg ™ je gravitaéni konstanta. Je mo#no odvodit
gravitadni zakon z 3. Keplerova zékona aplikovaného na pohyb po kruznici. K udr-
Zeni na kruhové draze, jak je znazornéna na obr. 41, je zapotfebi dostfedivé sily
F = mi. DostFediva sila must byt v rovnovaze se silou odstfedivou, jinak by Mésic
nemohl obihat po kruZnici tj.

2 27r

me= m_—-  av=—g, (99)

N’
stla odstFediva
kde r je polomér drahy a P perioda. Po dosazeni vychazi
472y
Poufijeme-li nyni 3. Keplertiv zakon a dosadime za periody

o3 ay TS
42 = ; —_ 1= % (101)
oy ap T3

zjistime, Ze zrychleni je nepfimo Omérné kvadratu vedalenosti. Treti Kepleriv
zakon pak miiFeme zapsat také jako P? = kr°, Odtud pak

(102)




3.10 Problém dvou téles, upfesnéns podoba Keplerovych
zakont

Ke gravita¢ni interakei je podle gravita¢niho zakona zapotfebi alesponl dvou téles
0 hmotnostech m; a m,, jejichZ polohy jsou popsany polohovymi vektory 7 a 7.

Problém dvou téles je analyticky Fefitelny, nejvyhodndjsl je pFejit do téZiftového
systému.

Obrézek 42: Znizoméni t&%i%t8 v systému dvou téles o vzdilenosti |7 = |/2 — 71,
hmotnostgch my a my a jejich polohovych vektorech 7 a 7. Polohovy vektor t&zisté
znacime R.

TEzist8 soustavy, hmotny stfed, je definovano polohovym vektorem é, ktery je

proto je vhodné do néj umistit pofatek vztaZné soustavy. Pro nafe dvé télesa pak

plati
S = myT+ Mt . ms
Go o T g (103)

my + Mg mi

Tezigté le#i na spojnici téles a je bliZe té&lesu hmotn&j§imu. ZapiSeme-li pohybové
rovnice pro obé télesa, ziskime dvé rovnice
mams

mif = K e (104)

MMy
—.

(105)

'TTLQ"W_"Q = —HK 7‘3
1. Kepleriv zakon: ,, Télesa se pohybuji v roviné po kuZeloseckdch, v jejich? spo-
lefném ohnisku je LEZidte slunedni soustavy.”. Pro poméry velkych poloos a hmot-
nosti plati a; /ax = m2/m; a pro excentricity elips pak e; = &3 = e. Obé télesa tak
spolen& prochazeji pericentrem a apocentrem. Kfivkou nemusi byt jen elipsa, ale
i dalsi kuZelosetky, parabola a hyperbola. Stejnd tak plati pro pohyb dvou téles
i 2. Keplertv zakon.
Pro obecné kuZelosefky 3. Kepleriiv zdkon neplati, jeho platnost se omezuje
pouze pro elipsy, kde
013 = PZ(ml + mg). (106)




Obrézek 43: Pohyb dvou téles kolem spoleéného t&%igtE, jejich vz4jemny polohovy vek-
tor vidy prochézi téZi5tém (vlevo) a zdkon ploch (vprave).

Pouzijeme-li restrikci, tj. vztahneme vzajemny pohyb k jednomu ze dvou téles

(prvnimu), definujeme vzajemny polohovy vektor 7 a v t&ZiStové soustavs pak

7. (107)

L

Fof o F s =t
2 — 71 2
my + My

Po derivaci a dosazenim do pohybové rovnice druhého t&lesa dostavame

1My 7

réor
SR LLS) 7
—R —.

(108)

r: r

Bude-li hmotnost prvniho t&lesa, vii¢i kterému jsme vztahli pohyb, daleko vétH
ne# hmotnost druhého, tj. my > mo, pak plati © = —x3-2

Nyni se miiZeme podivat na aplikaci zakona zachovani energie pro pfipad této
soustavy. Celkova energie systému se neméni, tj. energie kineticka a potencialni je
rovna

E= %mlvf + %mgvg - Kmlﬂrmz, (109)
kde prvni dva ¢leny jsou pfispévky kinetickych energii obou téles a tfeti ¢len pak
reprezentuje potencialni energii. Tato energie odpovida energii, ktera drzi systém
pohromadg, jinymi slovy FeCeno, je potfeba dodat do systému pravé tolik energie,
aby se tento systém rozpadl. Provedeme-li pfevod na vzdjemné soufadnice, tj.

pfejdeme-li opét na vztaZeni pohybu jen viéi prvnimu télesu, dostavame
. . _ mgﬁ . mlﬁ

mith = —tMeth — Th=———— a th=————.

my + ma ey + Mo

(110)

Po dosazeni do rovnice 109, dostaneme pro energii
mMime g M1

E= — . 111
2(my + mg)v - (111)

Ty
mi1+me2

ZapiSeme-li pomér soudinu hmotnosti a jejich souftu jako 4 =
hmotnost), pfejde rovnice 111 do tvaru

(redukovand

(112)




Budeme-li mit pfipad, Ze m; “» m; pak redukovana hmotnost bude pfiblizné rovna
hmotnosti druhého télesa, tj. u = mo», éehoZ miZe byt pfikladem tfeba Zemé, jejiz
hmotnost ma = m je 333 000 krat mendi neZ hmotnost m; = M Slunce. Odtud
pak

1 ., mf

E:§mv R (113)

kde druhy &len odpovidé gravitaénimu potencislu ® = —x2. Z toho vyplyva, e
pokud se Zemé pFiblizuje ke Slunci, klesa jeji vedalenost r, ale tim padem musi
riist i jeji rychlost v, aby platil zakon zachovani energie.
7 energetického hlediska pak miZeme soustavu rozdélit podle celkové energie
na
1) E < 0, soustava je vizani, existuje maximalni vzdilenost r, trajektorii je
elipsa (pfipadng kruZnice)
2) E =0, soustava ma malou stabilitu, v nekone¢nu ma téleso nulovou rychlost,
trajektorii je parabola
3) E > 0soustava je nevAzana, trajektorii télesa je hyperbola, v nekonefnu ma
téleso nenulovou rychlost.
Z teoretické mechaniky pro gravitaéni interakci dale plati (i obecng pro li-
bovolny potet bodt) Viridlovy teorém, ktery svazuje stfedni hodnoty kinetické
a potencialni energie vetahem

2< Fg >+ < Ep>=0. (114)

Porovname nyni kruhovou a parabolickou drahu. Pro parabolu plati, Ze celkova
energie je £ = 0. Odtud plyne, Ze hodnota kinetické energie je rovna ziporné hod-
noté energie potencialni Ex = —Fp. Dosazenim za energie ziskime parabolickou
rychlost, ktera je rovna

(115)

Pro kruhovou drahu plati, Ze kinetickd energie je konstantni Eyx = konst, stejné
tak 1 energie potencialni Fp = konst. Stfedni hodnoty kinetické i potencialni ener-
gie jsou pak rovny pfimo jejim hodnotam, tj. < Ex == Ex a < Ep »>= Ep.
Pro kruhovou rychlost tak ziskime

M 1/2
v = (L) — v, = V20 (118)
T

Jednou z moZnych aplikaci je vyuZiti pfi bridéni druZic v okoli Zemé.

3.11 Geometrie trajektorie, rychlost a poloha na trajekto-
rii

PH gravitagnim pisobeni (pole centralni sily) se pohyb dvou téles, kterd na sebe

nost jednoho télesa viiéi druhému zanedbatelna, pak je hmotnéjsi téleso v tézsti




Obrézek 44: Elipticka trajektorie télesa s vyznafenim pravé anomalie v .

soustavy a kolem n&j obih4 téleso druhé, pro které je hmotngjs t&leso v chnisku
jeho eliptické drahy.
Elipsa pat¥ mezi kuZelosetky. V roviné x-y je jejim vyjad¥enim rovnice

2 2

Stm oL (117)
kde (obr. 4) ¢ = CO = OD je velkd poloosa a b = OB je poloosa mald. Ex-
centricita je definovana jako e = /1 — b2/a?. QOhniska elipsy maji soufadnice
Fy = {ae,0) a Fy = (—ae,0). Vedalenost pericentra je ¢ = F1.0 = a{l — &),
vezdalenost apocentra @ = C'F) = a(1+e). Uhlu ¥ se ki prava anomalie. Z troj-
thelnika 7} Fy A mame

ri8inw; = ry8inu, a rycosv, — 7 costy = 2ae. (118)
Dale plati pro bod A(x,y) na elipse
m=+{T—ael+yi=ac—er, =z tee)l+yi=a+tex (119)

a tedy
ry+ 1y =2a. (120)

Ze vztahii (117) miZeme vyjadiit napf. r» a % pomoci v a . Dosazenim za r
do (119) a malou Gpravou dostavame parametrické vyjadfent rovnice elipsy (index




1 vynechan)
1— g2
pool—eh (121)
1+ ecosv
Ve standardnich polarnich soufadnicich (g, ) je tvar rovnice elipsy do dosazeni
T = gcosy, y = gsing
= b (122)
e= {1 — e?cos p)1/2’
Plocha elipsy je dana vztahem S5 = wab.
Pro vypocet rychlosti télesa na draze, vyjdeme z obrazku 45, na kterém je

znizornén rozklad vektoru rychlosti 7 télesa do teéného v, a radidlntho sméru .

planeta 4

\
perihel
>

k Slunce
I

Obrizek 45: Rozklad vektoru rychlosti na radialni a tednou sloZku pro planetu na elip-
tické dréaze kolem Slunce.

Ze zakona ploch dostaneme

T
— = — =const = —

2 dt P (123)

kde d5 je ¢ast plochy elipsy opsana prilvodifem za jednotku éasu, S = wab je
plocha elipsy a P je perioda. Velikost vektoru te¢né rychlosti je dana vztahem

du odu 25 Zmab
— === =

— e — 124
=T & PP (124)
a po dosazeni za b ziskdme pro ¢asovou derivaci pravé anomilie

dv  2ma®
oaey

Pro velikost radialni rychlosti plati




Parametrickd rovnice elipsy je
a{l — &?
po Szl
1+ ecosv
takZe po derivaci ziskame

2ra e

P 1t

Y= sin v

Pro velikost te¢né rychlosti pak
b 2ma {1l + ecosv)
TP T

Ze vztahu pro tefnou rychlost miZeme okam#ité vypoditat celkovou rychlost v pe-
rihéliu a aféliu, proto¥e zname i velikosti pravé anomalie (v = 0° pro perihélium
a v = 180° pro afélium).

(129)

N 2ra [l+e
Uper = Ut(o ) = ? 1—e (130)

2ra {1—e
Vafe = Ut(180°) = ? l+e (131)

Obecné pro kvadrat velikost rychlosti plati

d7%a% 1 + 2ecosv + e?
2 _
V= ~p3 T .2 (132)
Dosazenim z parametrické rovnice elipsy

a{l —e?y—r

T

ecosy =

a vyufitim vztahu pro kvadrat periody

P2 4r? 3

= ma (134)

ziskame rovnici pro kvadrat rychlosti télesa, ktera bude vyjadfena jako funkce
vzdalenosti r a ne pravé anomalie

vt = k{M + m) (% - 1) . (135)

a

RovnéZ si mii#eme pfepsat rovnici zakona zachovani energie do polarnich soufadnic
{(poatek v ohnisku elipsy)
wMm

1
E= 5@(1}? + ’D?) I— (136)




Obrizek 46: Znazornéni excentrické E a pravé anomélie v, které jsou reprezentoviny
whly POB' a PFB.

Mm
M+m

vektoru rychlosti v, =7 a v, = rj—’:, pfejde rovnice na tvar

kde 4 je redukovani hmotnost u = . Dosadime-li za te¢nou a radialni sloZku

E= %u(r’? + 7207 + @{r). (137)

Cheeme-li zjistit pfesnou pozici télesa na draze, musime si nejdfive najit jistou
veli¢inu, ktera plyne rovnomérmné. Touto veliéinou je tzv. stfedni anomdlie M, ktera
je definovana jako

M= Qg(t' _7), (138)

kde T je &asovy okamiik priichodu perihéliem a ¢ = ¢’ — T'. Stfedni anomailie je
vlastné& stfedni denni thlovy pohyb. Podle 2. Keplerova zakona plati

AS ¢ wab

— = — — AS = 139

S 7 b (139)

kde AS je plocha opsana privoditem za ¢as f. Je potfeba najit vztah mezi AS
a pravou anomdlif v. K tomu vyuZijeme obr. 46, na kterém je znazornéna, trajekto-
rie télesa, které se pohybuje po elipse, a pravé se nachaz v bodé B. PFes tento bod
je vedena kolmice na p¥mku apsid (spojnice perihélia a afélia), ktera se protina




v misté B’ 8 kruZnici, kterd ma stejny st¥ed jako elipsa a jeji polomé&r je roven ve-
likosti velké poloosy elipsy r = a. Uhel, ktery sviraji usetky PO a OF', se nazjva
excentrickd anomdlie E a pro opsané plochy plati, Ze

b
AS = “ASg, (140)

kde ASg je kruhova vyseé bez trojuhelniku FB'0. Plocha kruhové vysete je
amérna %Eaz‘, je-li excentrickda anomadlie F v radianech, pak je plocha FB'O
~ L(asin F)ce z échok dale plyne, e

ASg = %aZ(E — esin E) (141)

AS = §ab(E—esinE) :%t. (142)

Odtud pak plyne
2
E—esinE:%t:M — E-—esnE=M, (143)

co? je tzv. Heplerova rovnice, kterd ndm davad do souvislosti nezndmou excent-
rickou anomalii s anomalii stfedni, kterou pro konkrétni ¢as umime vypoditat.
Tato rovnice lze nejrychleji felit metodou postupnych iteraci. Prvni iteraci bude,
e Ey = M a FeSenim ziskame novou excentrickou anomalii F,, kterou opétovné
dosadime do Keplerovy rovnice a fe$ime. Po nékolika iteracich se hodnota F ji
nebude ménit, Fefeni rychle konverguje.

Eg = M
Ey =M + esinEj... (144)
E, =M+ esinE,_,

Zname-li E(t), mi¥eme pak ji lehce vypoéitat vzdalenost » a pravou anomalii v.
Z obrazku 46 miZeme uréit vzdalenost bodi F A jako

FA=0A—-0OF =a{cos E — ¢e) (145)
a bodi AB jako

AB = EAB’ = EasinE =avl—e’sinE. (148)
a a

Uvazime-li, Ze plati jeste

b=ayl —e? a r=+/{FA2+ (AB)2=o\/(cos F — el + {1 —e)sin £ (147)

pak nam vychaz, ze
r=a{l —ecos F). (148)

Pro pravou anomalii pak plati, Ze jeji tangenta je rovna

AB  av1l-—e?sinE 7 14+ e\V?
= tan — = 1—e £

E
_ il —. 14
FA al{cos E — &) 2 A (149)

2

tanv =

Obrizek 46: Znézornéni excentrické £ a pravé anomalie v, které jsou reprezentovany
thly POB’ a PFB.




P¥i zjigtovani polohy télesa v draze postupujeme nasledovné. Nejdfive musime zjis-
tit, jaka doba uplynula od priichodu télesa perihéliem drahy a musime znat periodu
obéhu télesa P. Odtud pak vypoéitame stfedni anomali M (rovnice 138), kterou
pouZijeme jako prvni aproximaci do Keplerovy rovnice (rovnice 143) a ze znamé
excentricity trajektorie pak miizeme touto rovnici vypocitat excentrickou anomalii
E pro poZzadovany €as. Ze zname excentrické anomalie, excentricity a velké poloosy
trajektorie, jiz miizeme dale vypocitat polohovy vektor r dle rovnice 148 a pravou
anomalii pak ze vztahu 149. Tim zname v3echny parametry, které jsou potfebné
pro stanoveni polohy télesa v draze, tj. pravou anomalii v a vzdalenost od ohniska,
r, ¢imZ je poloha v draze (v roving) plné uréena.

Jako pfiklad si miZeme uvést drahu Zemé, kterda mé parametry ¢ — 1 AU
(1,49598.1[]11 m) a e = 0,0167. Pro vzdalenost Zemé&-Slunce v perihéliu plati

r=all —e) =0,9833 AU (150)

a v aféliu pak
r=a{l +e)=1,0167AU. (151)

Nyni se mliizeme zeptat, kolik stupni urazi Zemé na své draze po ¢tvrt roce od pri-
chodu perihéliem. St¥edni anomalie M je dle (138) rovna 7/2. Pro prvni iteraci
do Keplerovy rovnice proto volime Ey = M = x/2.

E= M+ esinFy = g 40,0167 = 1,5708 + 0,0167 = 1, 5875, (152)




odtud pak vypodéitame vzdalenost od Slunce
r=a{l —ecosE)=1{1 —0,0167 cos1,5875) = 1,0003 AU (153)

a pravou anomalii

v 1+ e\'? E 1,5875 _
tang_(l_e) tan(g)—LDlﬁStan( 5 )—1?604—91?9. (154)

Stfedni thlovy pohyb Slunce po ekliptice je pFiblizné 1 stupen za den, takZe roz-
dil 1,9 stupfiim odpovida necelym dvéma dniim. Stejné tak se milZeme zeptat,
za kolik dni od priichodu perihéliem se zméni pravd anomalie o 90 stupnd, tj.
v =90 tan ¥ = 1.

E  [1-e\*
tan—:( E) tano — F =1,5541 (155)

e 1+ e? 2

Po dosazeni do Keplerovy rovnice dostaneme, ze M =1,5252rad a ¢as t=0,2432F
= 88,83d. Dalsi ¢tvrtina pak ubéhne za 93,79 dni. Tohoto rozdilu 5 dni si viiml
uz i Hipparchos.

V ramci zapisu eliptické drahy v polarnich soufadnicich, se miizeme je3té podi-
vat na extrémni zmény polohového vektoru a pravé anomalie. Derivace 7 a © jsou




. a(l — &%)

1+ ecosv

. 2ma e _
r= sin v

P11 —e?

vy 2 {1+ ecosu)?
v=— =" .
T P (1 — e2)2/3

Extrémnich hodnot nabyva derivace priivodi¢e pro hodnoty v = £90°

2ra

e
P 1 - e

;o=

(157)

a je-li excentricita mala, pak
2ma

Pt e (158)

W
29,7 km/s

a zména radialni rychlosti Zemé& viéi Slunci je v rozmezi +0,5km/s. Extrémni
zmény pravé anomalie jsou pak pro hodnoty v = 0° a v = 180°

or (L+e)¥?  2n
e = B (1 epp P
, 2r (1 —e)t?  2r
= B (e P
{;max_ (l—f-e

(1 +2¢)=1,019"/den

(1 —2e) =0,9856" /den

l1—e¢

Vmin

2
) = (1+4e) =1,069.




3.12 Drahové elementy

Draha télesa je ur¢ena draihovymi elementy, mezi které pat¥l velka poloosa a a ex-
centricita drahy e. Tyto nam udévaji jeji tvar a velikost. K nim je zapotfebi znat
jesté €as prichovu perihéliem 7. Toto jsou 3 zakladni parametry, které postacuji
pro pfipad pohybu télesa v roviné. Obecné je ale zapotfebi Fesit pohyb v pro-
storu, napf. vii¢i roviné ekliptiky, a proto je zapotfebi k popisu drahy jesté dal3ich
parametrii. Dva z nich nam davaji informace o poloze roviny drahy (smérnice nor-
maly), tj. sklon drahy ¢ a délka vystupného uzlu §2. Poslednim argumentem, ktery
je potfeba k drahy télesa v prostoru je poloha (argument) perihélia, viz obr. 47.

Délka, sestupného uzlu je rovna {2 £ 180", pokud je sklon drahy i < 90°, pohyb
télesa je souhlasny s pohybem Slunce v roving ekliptiky, je-li ¢ > 90°, pak jde
o pohyb nesouhlasny (retrogradni).

U drah hyperbolickych a parabolickych se misto velké poloosy a uvadi vzda-
lenost perihélia ¢, je-li drahou parabola, pak sta¢i pro popis pouze 5 parametri.
Tento predpoklad je vyhodny jako prvni pfiblizeni pfi popisu drahy neznamého
télesa.

Drahové elementy umélych druZic se vztahuji analogicky k Zemi.




Obrézek 47: Znazornéni drihovych elementl a rovin ekliptiky (zelend) a roviny ob&hu
télesa (modra).

Poloha, télesa je na draze, jak jiz vime, uréena, vzdalenosti r a pravou anomalii
v. Zakladni rovinou je rovina drahy télesa, zakladnim smérem je smér k perihéliu.
Chceme-li soufadnice télesa transformovat do soufadnicového systému s poéatkem
ve Slunci, se zakladni rovinou v roviné ekliptiky a zakladnim smérem k jarnimu
bodu v, musime provést t¥i transformace.

Postup p#i transformacich od planetarnich k heliocentrickym ekliptikalnim sou-
Fadnicim je zfejmy dle obrazku 48 a je nasledujici:

1) otodeni kolem osy 2" o tithel —w,

2) otodeni kolem osy z o tthel —Q2 a

3) otodeni kolem osy z = z’ 0 tihel —i.




3.13 Pohyb druZic Zemé

OvéFeni moZnosti existence umélé druzice Zemé se uskutecnilo s jejim prvnim vy-
pusténim, které bylo 4. fijna 1957, kdy na obéZnou drahu kolem Zemé vynesla
sovétska raketa druZici Sputnik. Poéateéni parametry jeji drahy byly 215 km v pe-
rigeu a 939 km v apogeu se sklonem k rovniku 65,1° a ob&Zznou periodou 96,2 mi-
nuty. Pro dosaZeni obézné driahy kolem Zemé byla druZici udélena 1. kosmicka

Obriéizek 48: Zakladn! sméry a zdkladni roviny pf transformaci z orbitalnich (planetir-
nich) soufadnic do soufadnicové soustavy heliocentrickych ekliptikilnich soufadnic.




rychlost, kterd odpovida rychlosti na kruhové draze, tj. vektor rychlosti druZice
¢ | g. Pro kruhovou rychlost plati

rM gh?
“TVR+r VB (161)

kde g = kM/R* R =6,371.10°m a g = 9,81 m/s* Pro A = 0 tak ziskame prvni
kosmickou rychlost rovnu 7,912 km/s.
Je-li rychlost rovna v ve vzdalenosti r, pak pro ni plati rovnice (135)

2 1
UQZH‘,M(———).
rooa

Dosazenim do rovnice (162) dostavame pro apogeum a perigeum vztahy

Q_HMQ

v, = :
a g

(163)

Pro trajektorii, jejiz velkd osa 2a = B + A Je Jen malo v&t3 neZ polomér Zemé,
dostavame pfi pocatedni rychlosti v na povrchu Zemé

wkM wM kM 2xM R
R+ A R + L2 2q° ( )




tedy znamy vztah pro pohyb v homogennim gravita¢nim poli. Pro obihajici télesa
v okoli Zemé mliZeme najit analogicky vztah ke 3. Keplerovu zdkonu

P =1,659 x 107>, (165)

kde a je velka poloosa trajektorie druZice v kilometrech a obéZna perioda P je pak
v minutach. JestliZe apocentrum je natolik vzdaleno od Zemsg, Ze plati & — oo,
pak téleso opousti oblast Zemé&, ma parabolickou drahu a jeho rychlost je v&t8& nez
tzv. 2. komicka rychlost.

Stav na druZici je stavem beztiZze, jde o neustaly volny pad v gravitaénim
poli Zemé. Vazané drahy jsou elipsami nebo jejich seky, coZ plati jak pro volny
pad stejné tak i pro vodorovny vrh (parabola je jen pfiblizenim pro homogenni
gravitatni pole).

sevemni

zemepisny Lot

vzestupny
uzel

Obrézek 49: Znazornéni drahovych elementl druZic Zemé. [E13]




Velice zvlaStni je dynamika téles na obé€zné draze. Zmény drahy jsou vzdy jako
odezva na ur€itou akci. Mame-li na po¢atku velikost velké poloosy a

(2 # ( ro 4 ) a Y ( 66)

a provedeme-li jeji malou zm&nu o Aa, coZ bude mit za nasledek i zménu rychlosti
0 AL‘U
' =a+Aa a vy=1v+ A

- zanedbavame.

—9_0

a kM

Z této rovnice vyplyva, Ze jestlize pFidame rychlost ve sméru pohybu, pak Aa > 0,
coZ znamend, Ze se prodlouZi i perioda AP > 0, téleso zafne zaostavat a dostane se




dozadu (analogicky pro sniZenf rychlosti - t&leso se dostane dopFedu). Kolmy pohyb
prakticky neméni kvadrat vyslednice, perioda je tataz AP = 0, dochazi pouze
ke zménam vii¢i zakladnimu postaveni. Disledky dynamiky na obéZné draze jsou
pozorovatelné na pohybu kosmonautli, rozpadu télesa komety a divodu vzniku
meteorického vlakna.

Drahové elementy druzic (viz obr. 49) jsou obdobné jako je tomu u planet jen
s tim rozdilem, Ze hlavni rovinou je rovina zemského rovniku. Drahovymi elementy
jsou q, e, i, Q, w a T (prichod perigeem).

U druZic dochazi k velice vyraznym sekularnim zménam, které vyplyvaji z faktu

w

Ze

a) Zemé& neni hmotny bod nebo idealni koule (Zems je zplodtéla) — staceni
uzlové pfimky,

b) kromé Zemé je v blizkosti i M&sic, Slunce a jina t&lesa slunetni soustavy —
ruivé Gcinky a

¢) vétdina druZic prolétd pFes zbytky atmosféry, coZ ma za nasledek jejich brz-
déni (hlavné v okoli perigea), co? znamena, 7e se postupné zmenSuje velka
poloosa a trajektorie se stava vice kruhovou (€asem druZice sestoupi do hust-
sich vrstev atmosféry, kde vétdinou zanikne).

I jiné planety maji druZice at uZ pfirozené ¢i umélé (které tam poslal ¢lovék).
Velké planety maji podetnou rodinu druZic jejichZz pozorovanim lze odhalit délku
velké poloosy druZice a a jeji periodu P. Za pomoci zpfesnéného 3. Keplerova
zakona pak miZeme uréit hmotnost centralniho télesa. Pro systém Slunce - Zemé
plati

2
de _ Mg + Mg =1 v jednotkach Slunce (169)

P
a pro planety a jejich mésice pak my < m plati

P (mp +mg) = mpy (opdt v jednotkach Slunce). (170)
a




Hmotnost Jupitera je 1/105 hmotnost Zems je 1/

try mési¢ni drahy ¢ = 384400km = 2,57 x 107° AU a per1odu

0,0747 roku vychazi ('elkma hmotnost soustavy Zemé-Mésic 1
stava Zem&-Mésic ma tedy pomér hmotnosti 1/81, coZ se projevuje tim, Ze se
kolem stFedu soustavy ( &) tzv. barycentra pohybuje stfed Zemé s polomérem
drahy cca. 4650 km. Tato vzdalenost je v principu méfitelna, pfi blizkém piiblizeni
planetky Eros v letech 1930-31 se tak podafilo zm&Fit hmotnost Mésice (Harold
Spencer Jones).

3.14 Problém tii a vice téles

Situace, kdy jsou v prostoru pouze dvé télesa, je vice méné akademicka. Ve sku-
tec¢nosti je téchto téles velmi mnoho. PFedstavime-li si pouze slune¢ni soustavu,
tak kromé Slunce, planet a jejich mésici tady mame trpasli¢i planety, asteroidy
a také komety. V3e na sebe piisobi gravita¢ni silou, tj. dochazi ke vzajemnému




ovlivhovani, které se da pfesnymi méfenimi odhalit. ReSeni problému u vzijemné
se ovliviiujicich V téles najdeme Fefenim 3 x N pohybovych rovnic

Z Rmm; (::_ ?"J))3 (171)

j=l,j71

Obecné tedy mame 3 x N diferencialnich rovnic a 6 x N integrali pohybu (za-
chovavajici se veli¢iny), pro p¥ipad 3 téles tak méme 9 diferencialnich rovnic a 18
integrald pohybu. BohuZel viak zname ,,jen” 10! Sest z nich je dano polohou a rych-

losti t8Zi8t8 soustavy, které se pohybuje rovnomérné pfimocafe (bez zrychleni), dale
zakon zachovani celkového momentu hybnosti

) >ome{ Tl — vids)
S m(7 x 7)) = konst < > m(wid — zith) (172)
dom(ziky — %)

dava daldf tii integraly a jeité zakon zachovani celkové energie

- Z m{(77;) + ® = konst, (173)

kde @ je potencialni energie dani vztahem

FLEN L

D=-k)y —7 (174)

1<l

Tij

Zakony zachovani dostavé,me seftenim rovnice (171) pro viechna ¢ = 1...N (rovno-

hybnosti) a nakonec skalé,rné 7, a seftenfm (zachovani energie).

74dné matematické postupy nevedou k nalezeni dal3ich integralt pohybu, z toho
vyplyva, Ze nelze najit Zadné analytické feSeni tohoto problému. Lze nalézt pouze
analytické FeSeni pro specialni pfipad tzv. restringovaného problému tfi téles, kdy
hmotnost jednoho je o hodné& mensi nez zbyvajicich dvou mg <€ my; my.




3.14.1 Lagrangeovy libra¢ni body

Lagrange nalezl v roce 1772 v takovéto soustave jisté vyjimecné body, které se
nachazeji v roviné obéhu. Téchto 5 bodi se nazyva Lagrangeovy libracni body,
pro které existuji relativné stabilni ¥eSeni (viz obr. 50). Okolo téchto bodd miiZe
Ltreti” téleso vykonavat periodické pohyby.

Pokud do Lagrangeovych bodi téleso umistime, mize zde setrvat neomezené
dlouho, nejstabilngjii jsou libra¢ni body L4 a L, které lezi mimo spojnici stFed
dvou hmotnéjgich téles a jsou umistény pro libovolny pomér hmot v obézné roving
na vrcholech rovnostranného trojihelnika s ob&ma télesy ve zbyvajicich vrcholech.
Ptikladem téchto libra¢nich bodl L4 a L5 jsou Trojané, ktefl jsou takto zachyceni
v systému Slunce-Jupiter 60° pfed a 60° za Jupiterem, jak je znazornéno v obrazku
51 (vlevo), ale i pro systém Zemé-Slunce (vpravo). Méné stabilnimi jsou pak body
Ly, Ly a L3, které leZi na spojnici mezi ob&ma hmotnéj§imi télesy a to tak, Ze




Obrazek 50: Lagrangeovy body v systému Slunce-Zemé a znazornéni ekvipotencialnich
ploch [E14].




L1 je umistén mezi té€lesy, Lo leZici vné méné hmotného bodu My a L3 lezici vné
hmotnéjsiho bodu 3. Pro vzdalenost Lagrangeova bodu L, od st¥fedu hmotnéjsi
slozky plati aproximativni vztah [E16]

1¥in
1Y =

I, =a (—) + 0,227 log ( L

3.14.2 Ekvipotencialni plochy

Velice dillezité jsou tzv. ekvipotencialni plochy, tj. spojnice mist se stejnym poten-
cidlem. Pfi pohybu po téchto plochach se nekona prace, protoze plati

§F =0 (176)

Tekuta (plasticka) télesa drzena vlastni gravitaci nabyvaji v ustaleném stavu pravé
jejich tvaru. Jde-li o gravita¢ni pole pouze jednoho télesa (repezentovaného hmot-
nym bodem), pak je povrch reprezentovan ekvipotencialni plochou koule, pro kte-

rou plati v
D= —r—. (177)
”




Ly

g
Jupiter

Obrazek 51: Vlevo jsou Trojané v systému Slunce-Jupiter [E15]) a vpravo pak libraéni
body v systému Zemé&-Slunce [E18§].

V obecném p¥ipadé télesa rotujiciho kolem pevné osy je

ﬂir 522

- 9

(178)

P =—x

kde p je vzdalenost od rotacni osy a w je tihlova rychlost. Téleso pak nabyva tvaru
rota¢niho elipsoidu.




Dalsim pfikladem jsou ekvipotencialni plochy systému s vazanou rotaci dvou
téles 0 hmotnostech M, a M,, které obthaji po kruhovych drahach v korotujici

rovym zakonem je

(179)

Lt pmy

P

kde 7 je vzdalenost téles, ktera je neménna, nebot télesa obihaji po kruhovych dra-
hach. Potencidlni energie v misté o soufadnicich {z, ¥, 2) se sklada ze sou¢tu gra-

o (KMl + Mz)”z

pd




vitaénich potenciali vzhledem k obéma hvézdam o hmotnostech 3, a M, a €lenu
odpovidajicimu fiktivnimu potenciadlu odstfedivé sily

kM, M
- - (180)
™ o 2
Nt
gravitaini zrychleni  rotace systému

kde p je vzdalenost vybraného bodu od normaly k orbitalnf roviné prochazejici
jsou vezdalenosti zvoleného bodu od prvniho a druhého télesa.

Mista, kde je potencialni energie rovna 0, odpovidaji singularnim bodam (Lagren-

geovy libradnt body), ve kterych se ekvipotencialni plochy protinaji (viz obr. 53).

Obrazek 53: Rochedv model s barevnym vyznatenim Rocheovych laloki. [E17]




Vyznam ploch je dilezity hlavné u dvojhvézd, ekvipotencialni plochy, které
prochazejl vnitfnim Lagrangeovym bodem L, davaji za veznik dvéma plocham,
pod kterymi je oblast, ktera nalezi uréitému télesu. Piekrodi-li tuto plochu n&jaka
¢astice, ztraci tak stabilitu, ¢astice bude patFit i télesu druhému.

3.14.3 Rocheiiv model

Rocheiiv model pfedstavuje nahrazeni skutetného potencidlu dvojhvézdy, které

v centrech sloZek dvojhvézdy a potencidlem odstfedivé sily ob&#ného pohybu. Tato
aproximace je vzhledem k vysoké koncentraci hmoty hvézd smérem k centru zcela
pfipustna. Ukazuje se, Ze tvar ekvipotencialnich ploch Rocheova modelu zavisi
pouze na poméru hmotnost! cbou hmotnych bodi. Pfisluiné ekvipotencialni plo-
chy jsou nejprve uzaviené kolem obou hvézd, ale pro uréitou kritickou hodnotu
potencialu se slévaji v jakési bryle s ihlem velmi pfiblizné 57 stupiii vidi spojnici
obou center. Dal3 ekvipotencialni plochy jiZ obklopuji ob& hvézdy, poté se po-
stupné otviraji nejprve za ménd hmotnou a poté za hmotngj&l slozkou, a ve velké
vzdalenosti se limitné bli# sférickym plocham kolem celé dvojhvézdy. Ona kriticka
,brylovita” ekvipotenciala se nazyva Rocheova mez.

planeta druzice

i
R

Obrézek 54: Diferencidlni zrychleni.




V soustavé planeta a jeji druZice pisobi planeta diferencialni zrychleni v misté
na povrchu druZice (obr. 54)

w M w M
Ba= e S (181)

které mifi k planeté. K tomuto diferencidlnimu zrychleni je oviem jesté zapotiebi
pfi¢ist rozdil odstfedivého zrychleni

Aa=w?(r— R) —w’r = —’R, (182)

(183)




Rusivé pusobeni na téleso je nepfimo Umérné tfeti mocniné vzdalenosti, proto

zrychleni neprojevi. Rozdil diferencialniho zrychleni musi byt vyrovnan soudrznosti
a gravitaéniho zrychleni druZice. Zanedbame-li prvni vliv (soudr#nost), pro gravi-
ta¢ni zrychleni druZice plati

KM,
_ o
porovnanim s diferenénim zrychlenim pak pro pfipad stabilni existence druZice
musi platit

s = (184)

KM, wM
g = Aag — — L2 = _37 B,. (185)
Vyjadfime-li vzdalenost r v jednotkach poloméru planety B} jako r = kR, po Gipravé
a dosazeni dostaneme
M, M,

> 3L
R PR

k>ﬂ3(%). (187)

(186)

odkud pro konstantu £ plati

Je-li k& rovno, pak jde o kritickou vzdalenost, ktera je &y = 1,44 3/ z—‘:. V pfipadg,

Ze material satelitu je pruZny, dojde k jeho protaZeni smérem k planeté a jeho
roztrzeni ma pak lepsi pfedpoklady. Pro takovy pfipad plati vztah k.5, = 2,44 3 ’;—‘:.




finale ...



