POLE GRAWITACYJNE

PRAWO CIAZENIA POWSZECHNEGO

Wyjasnienie prawa powszechnego cigzenia podat Izaak Newton w 1686 roku.

Stwierdzit, ze ta sama sita, ktdra przycigga przedmioty znajdujgce sie w poblizu Ziemi, musi
przyciggaé réwniez Ksiezyc krgzacy dookota Ziemi. Newton w swoich rozwazaniach poszedt
dalej. Stwierdzit, ze skoro Ziemia krazy wokoét Storica, to znaczy, ze Stonce przycigga Ziemie
sitg o tym samym charakterze. To samo dotyczy réwniez innych planet krgzgcych wokot
Storica. W mysl trzeciej zasady dynamiki kazda z planet musi wzajemnie przyciggac Storice
z takg sama sitg, lecz przeciwnie zwrécona.

Tres$¢ prawa cigzenia powszechnego:

ml
L

F
—> — L m,>m,

r

Wszystkie ciata przyciagajq sie wzajemnie. Dwie masy punktowe przyciagajg sie wzajemnie
sita wprost proporcjonalng do iloczynu ich mas i odwrotnie proporcjonalng do kwadratu
odlegtosci miedzy ich srodkami:
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F - sita przyciggania wzajemnego ciat nazywa sie sitg powszechnego cigzenia albo sitg
grawitacji [N]

mi1, my— masy ciat [kg]
r — odlegto$¢ miedzy srodkami mas [m]

1 N-mz

G - stafa grawitacji , wyznaczona do$wiadczalnie G = 6,67 - 10~1 P

Stata grawitacji jest jednakowa w catym Wszechs$wiecie.
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Wykres zaleznosci sity grawitacji F

od odlegtosci miedzy ich srodkami r




Natezenie pola grawitacyjnego

Pole grawitacyjne jest polem wektorowym, mozna je wiec przedstawié na rysunku za
pomoca linii pola.

Linie pola grawitacyjnego, sg to linie do ktdrych styczne sg wektory sit grawitacyjnych
dziatajgcych na mase prébng umieszczong w tym polu.

Masa prébna — bardzo mata masa.

Wyrézniamy dwa rodzaje pola grawitacyjnego:

a) jednorodne — przy powierzchni planety na niewielkim obszarze np. przy powierzchni
Ziemi
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b) centralne — gdy ciato jest kuliste, lub traktujemy ciato jako punkt materialny -np. na
Ziemie patrzymy z duzej odlegtosci

2. Natezenie pola grawitacyjnego, jest to wektorowa wielkos¢ fizyczna, ktéra
charakteryzuje pole grawitacyjne. Definiujemy je jako stosunek sity grawitacyjne;j
dziatajacej na ciato prébne w danym punkcie pola grawitacyjnego do masy tego ciata:
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Kierunek i zwrot wektora natezenia pola grawitacyjnego 7 jest taki sam, jak kierunek i
zwrot sity grawitacji dziatajgcej na mase prébna.

Warto$¢ natezenia pola grawitacyjnego obliczamy ze wzoru:

_F
Y=



y — natezenie pola grawitacyjnego
F — sita grawitacji [N]

m — masa ciata [kg]

.. N m
Jednostka natezenia pola: yl=—= —
kg s2

W polu centralnym , czyli wytworzonym przez ciato kuliste site grawitacji obliczamy z prawa
cigzenia powszechnego:
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Wzér ten wstawiamy do natezenia pola grawitacyjnego:
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Y - natezenie pola grawitacyjnego w danym punkcie pola
G — stata grawitacji

M — masa ciata, ktoéra wytwarza pole grawitacyjne [kg]

r — odlegtosé punktu pola od $rodka masy M [m]

W polu centralnym, im dalej od srodka masy M, tym natezenie pola jest mniejsze, czyli pole
jest stabsze.

W polu jednorodnym site grawitacji obliczcamy ze wzoru: F=m - gi natezenie pola ze wzoru:
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W polu jednorodnym natezenie pola ma wartos¢ stafa.

Jezeli zrédtem pola jest kilka ciat, stosujemy zasade superpozycji pol (wektorowa sume
natezen).
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Przyspieszenie grawitacyjne

Ziemskie przyspieszenie grawitacyjne jest to przyspieszenie ciat swobodnie spadajgcych na
Ziemie, bez oporéw ruchu. Wedtug zasad dynamiki przyspieszenie jest powodowane przez
zewnetrzng site. W tym przypadku jest nig dziatajgca na to ciato sita grawitacji.

Ziemia nadaje wszystkim ciatom jednakowe przyspieszenie g, niezalezne od ich masy m:
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. .. . m
g — przyspieszenie ziemskie [3_2 ]
G — stata grawitacji
M — masa Ziemi [kg]
r — promien Ziemi [m]

Jezeli ciato znajduje sie na wysokosci h nad powierzchnig Ziemi, to:
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Takie same wzory stosujemy przy obliczaniu przyspieszania grawitacyjnego w polu
grawitacyjnym innych ciat niebieskich. Wtedy:

M — masa ciata niebieskiego [kg]
r — promien ciata niebieskiego [m]

Dla jednorodnego pola grawitacyjnego sita dziatajgca na ciato jest stata co do wartosci
F=m - g. Przyspieszenie takze bedzie miato wartos¢ statg w czasie.

Do obliczen nie wymagajgcych szczegdlnej doktadnosci przyjmuje sie wartos¢ przyspieszenia
ziemskiego réwng 9,81m/s?

Wartos$¢ przyspieszenia ziemskiego zalezy od szerokosci geograficznej oraz wysokosci nad
poziomem morza. Wraz z wysokoscig przyspieszenie maleje. Jest to wynikiem zmniejszania
sie sity grawitacji zgodnie z prawem powszechnego cigzenia.

Zmniejszanie sie przyspieszenia ziemskiego wraz z zmniejszaniem szerokosci geograficznej

jest spowodowane dziataniem pozornej sity odsrodkowej, ktéra powstaje na skutek ruchu
obrotowego Ziemi.

Ciezar ciata i przyspieszenie ziemskie na roznych szerokosciach geograficznych

Ciezar ciata Q — sita wypadkowa bedgca sumq geometrycznq sity grawitacyjnej i sity
odsrodkowej bezwtadnosci zwiqzanej z ruchem obrotowym Ziemi wokdt wtasnej osi.



Na réwniku:
Q= F,— Fuq
m:*gr=m-*g—m:*dq
9r=9— 44
9r < g

Na dowolnej szerokosci geograficzne;j:

6=Fg>+ﬁod

Na biegunie:
Fod = 0

Q=F

m:*gp=m- g

dr =49

Wybrane wartosci przyspieszenia ziemskiego:

e biegun -9,83332532
. normalne—9,806655ﬁ2

e réwnik —9,78030 Sﬂz
e Gdansk —9.8145 Sﬂz

Praca i energia potencjalna w centralnym polu grawitacyjnym

1. Praca w centralnym polu grawitacyjnym

Przy przeniesieniu ciata z punktu 1 do punktu 2 wartos¢ sity sie
zmienia. Sita zewnetrzna wykonujaca prace, w kazdym punkcie
jest réwna sile grawitacji.

Zgodnie z prawem cigzenia powszechnego sita sie zmniejsza.
Dlatego wartos¢ pracy wykonanej przez te site mozna obliczy¢ z
zaleznosci:
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Z powyzszego wzoru wynika, ze wartos¢ wykonanej pracy nie (1) W, s (Z)
zalezy od toru, po jakim byto przenoszone ciato pomiedzy
punktami 1i 2.
Istotne jest jedynie potozenie poczgtkowe i koricowe. Wy,

W,=Wpy =W,

Pole sit, w ktorym wartos¢ wykonanej pracy nie zalezy od dtugosci drogi, po jakiej ciato
zostato przeniesione z punktu 1 do punktu 2, nazywa sie polem zachowawczym.

Praca wykonana na torze zamknietym ma wartos¢ zerowa

2. Energia potencjalna w centralnym polu grawitacyjnym

Energia potencjalna zwigzana z oddziatywaniami grawitacyjnymi jest rowna pracy,
jakg musi wykonac sita grawitacyjna, aby rozsungc te ciata na odlegtos¢ nieskoriczenie
wielkq:

Wase = AEp

Umownie przyjeto, ze w nieskoriczonosci energia potencjalna jest rowna zeru.

Energie potencjalng obliczamy ze wzoru:

M — masa jednego ciata [kg]
m — masa drugiego ciata [kg]
r — odlegto$¢ miedzy Srodkami mas M i m [m]

Z powyzszego rownania wynika, ze w polu centralnym energia potencjalna przyjmuje tylko
wartosci ujemne. Dzieje sie tak dlatego, ze wzrost odlegto$ci musi powodowaé wzrost
warto$ci energii potencjalnej, jednak przy odlegtosci nieskoriczenie duzej oddziatywanie
grawitacyjne jest rowne zero, wiec energia potencjalna tez musi by¢ rowna zero. Aby te
warunki mogty by¢ spetnione wartosc energii musi wzrastaé od liczby ujemne;j.
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3. Zasada zachowania energii w centralnym polu grawitacyjnym

Catkowita energia mechaniczna jest réwna sumie energii potencjalnej i energii kinetycznej
i ma wartosc stata:

E= E,+ E, = const
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| predkos¢ kosmiczna

Jest to najmniejsza predkosc, jakq nalezy nadacé ciatu wzgledem przyciggajgcego je ciata
niebieskiego, aby ciafo to poruszato sie po kotowej orbicie i stato sie satelitq ciata
niebieskiego.

Dla planety o ksztatcie kuli, orbita ta jest orbitg kotowg o promieniu réwnym promieniowi
planety.

Zaden satelita nie porusza sie po orbicie o promieniu rwnym promieniowi planety, ale

| predkos¢ kosmiczna pozwala okresli¢ minimalng energie kinetyczng, jakg nalezy nadaé
obiektowi jeszcze na powierzchni np. Ziemi, aby mogt sie on stac sztucznym satelitg Ziemi.

Przy wyprowadzeniu wzoru na pierwszg predkosé kosmiczng korzystamy z tego, ze sita
grawitacji dziatajgca na ciato poruszajgce sie po orbicie kotowej petni role sity dosrodkowe;:

F grawitacji — F 4osrodkowa

G'M-m_m.vz g \
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Skracamy m i R — otrzymujemy: !

V| — pierwsza predkos¢ kosmiczna [ m/s]
M — masa ciata niebieskiego, ktére jest zrédtem pola grawitacyjnego [kg]
R — promien ciafa niebieskiego [m]



Dla Ziemi :

M =M, = 5,98 - 102 kg
R=R, = 6370 km = 6,37 - 106 m

m
'D1=7,9 . 103S—=7,9T

Umieszczenie satelitow w kosmosie stuzy réznym celom: badawczym, nawigacyjnym,
tacznosciowym. Satelity, ktore stuzg do obserwacji powierzchni Ziemi, krgzg nad nig na
wysokosci kilkuset kilometréw. Orbity, po ktorych krazy taki satelita, sg nazywane orbitami
niskimi.

Satelity tacznosciowe krazg po tzw. orbitach wysokich — wysoko$¢ satelity nad powierzchnig
Ziemi jest wéwczas wieksza niz 1000 kilometrdow, dzieki czemu zapewniajg one tgcznosé (np.
telefonii komdrkowej) na zaznaczonym obszarze Ziemi.

Wyprowadzony wzdr na | predkos¢ kosmiczng wykorzystuje sie réwniez w przypadku
satelitdw poruszajgcych sie po orbitach kotowych wokét np. planet. Wtedy promien r jest
promieniem orbity:

v — predkos¢ liniowa satelity na orbicie,
predkosc¢ orbitalna [m/s]

M — masa planety [kg]
r — promien orbity [m]

Predkos¢ liniowg w ruchu po okregu mozna réwniez obliczy¢ ze wzoréw:

V=w"Tr vV=— v =2nrf

w - predkosé katowa [ 1/s]
T — okres obiegu [s]
f — czestotliwosé [Hz]

Specjalnym typem satelitdw sg tzw. satelity geostacjonarne, czyli takie, ktére caty czas
znajdujg sie nad tym samym punktem Ziemi. Okres ruchu takiego satelity wokét Ziemi
i promien jego orbity sg Scisle okreslone.

Orbita satelity geostacjonarnego jest kotowa i lezy w ptaszczyznie rownika.

Okres obiegu: T=24h= 86400s (doktadnie 23 godziny 56 minut i 4 sekundy )




Promien orbity satelity geostacjonarnego obliczamy przyréwnujgc dwa wzory na predkosé:

GM  2mr
r T
GM 4m2r?
- = T2 - mnozymy na krzyz
GMT? = 4m?r3

Il predkos$¢ kosmiczna

1.

Il predkos¢ kosmiczna — predkosé ucieczki — jest to najmniejsza wartos¢ predkosci,
ktorg nalezy nadaé ciatu, aby oddalito sie nieskonczenie daleko od planety.
Wyrzucone ciato pokonuje site grawitacji np. Ziemi, jego orbita staje sie paraboliczna
i oddala sie ono do nieskoriczonosci.

tor paraboliczny

Przy wyprowadzeniu wzoru na Il predkos¢ kosmiczng korzystamy z zasady
zachowania energii.
Energia catkowita satelity znajdujgcego sie na powierzchni planety, musi byé réwna
catkowitej energii tego satelity w nieskoriczonosci:

E,=E,

2
GM
Na powierzchni np. Ziemi: E1 = m;" + (— Tm)

W odlegtosci réwnej nieskoficzonosci:  Ep = Eyy + Epp =0



Ciato oddalajac sie od planety zwieksza swojg energie potencjalng kosztem energii
kinetycznej. W nieskoriczonosci nie ma juz energii kinetycznej Ex2 = 0, a energia
potencjalna ma najwiekszg mozliwg wartos¢ réowng zero Ep2 =0
mv?, GMm
(%)
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Nm
— 10-11
G=667-10" ~ 73

M — masa planety [kg]
R — promien planety [m]

Zwigzek pomiedzy pierwszg i drugg predkoscig kosmiczng jest wiec nastepujgcy:

Vi = \/E'UI
. . km km
Dla Ziemi: vy =2 7,9 —~11,2

lll predkos¢ kosmiczna — jest to predkos¢ potrzebna do opuszczenia Uktadu
Stonecznego

Predkosc ta przy powierzchni Ziemi wynosi ok. 42 km/s, lecz wobec jej ruchu
obiegowego wokodt Stforca wystarczy przy starcie z jej powierzchni w kierunku
zgodnym z tym ruchem nadac obiektowi predkos¢ 16,7 km/s, by opuscit on Uktad
Stoneczny.

Czwartg predkos¢ kosmiczng nalezy nadaé ciatu by opuscito naszg Galaktyke - Droge
Mleczng

W okolicach Storica (Uktadu Stonecznego) predkos¢ ta wynosi ok. 350 km/s, lecz,
wykorzystujgc fakt ruchu Stonca dookota srodka Galaktyki, wystarczy obiektowi nadaé
predkosc tylko ok. 130 km/s w kierunku zgodnym z kierunkiem ruchu obiegowego
Stonca wzgledem centrum Galaktyki, by mogt on jg opuscic.



Energia satelity na orbicie kotowej:

1. Energia kinetyczna

mv? GM
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E,>0

2. Energia potencjalna

E, <0
3. Energia catkowita
E = Bt B E = GMm n (_ GMm)
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energia Kinetyczna
jest dodatnia
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energia potencjalna
1 calkowita sg ujemne




Ruch satelitow

Poczatkowa predkosc satelity i jego kierunek maja istotny wptyw na ksztatt orbity.
W przypadku, gdy chcemy umiescic satelite na orbicie kotowej, jego predkos¢ musi doktadnie
odpowiada¢ predkosci wyliczonej dla danej orbity:

Jesli jednak predkos¢ poczatkowa statku w momencie jego wejscia na orbite bedzie

zawierata sie w granicach miedzy vo a V2 vo, to orbita bedzie miata ksztatt eliptyczny.

Jesli natomiast predkos¢ wprowadzenia statku na orbite bedzie rowna lub wieksza odv2 vo,
to mimo poziomego skierowania satelity zacznie poruszac sie on po paraboli i ostatecznie
oddali sie od ziemskiego pola grawitacyjnego, odlatujgc w przestrzei kosmiczna

Zaleznos$¢ miedzy poczatkowa predkoscia satelity a ksztattem jego orbity:

X
X
V' v wAT

\(orbi!a paraboliczna)

(orbita kotowa)

\ /

|
l
I
|

P
s -
\i—(:}--’/ Vo< vy < v V7

(orbita eliptyczna)



PRAWA KEPLERA

1. Jednostki odlegtosci stosowane w astronomii

e jednostka astronomiczna AU lub j.a. 1AU =150 mIn km — odlegtos¢ Ziemi od Stonca

e rok swietlny ly - odlegtos¢, jaka przebedzie swiatto w ciggu 1 roku poruszajac sie
z predkoscig $wiatta 1 ly = 365x24x3600 s x 3x10° km/s = 9,46x10*? km = 9,46x10* m

e parsek —pc 1pc=3261ly =3,0910°m - odlegtos¢, z ktérej promien orbity
okotostonecznej Ziemi widaé¢ pod katem 1/3600 °

2. | prawo Keplera

Pierwsze prawo Keplera opisuje ksztatt orbit planet.

Ruch wszystkich planet wokét Storica odbywa sie po orbitach eliptycznych, a Storice

znajduje sie w jednym z ognisk elipsy.
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elipsy

Dla orbity eliptycznej, punkt najwiekszego zblizenia planety do Storica nazywa sie
peryhelium.
Najdalszy punkt potozenia planety zwany jest aphelium.

planeta
Promien wodzgcy — odcinek, ktéry taczy
gwiazde z potozeniem planety na orbicie

o o

. nic
ugms}y“‘/
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Stonce

Powyzsze prawo moéwi o planetach ale dotyczy réwniez asteroid, planetoid, komet i innych
ciat niebieskich obiegajgcych Stonce.


https://www.medianauka.pl/elipsa

3. |l prawo Keplera

Promien wodzacy planety zakresla réwne pola w rownych odstepach czasu.

Atl = Atz = At3

51=52=S3

Whioski wynikajgce z Il prawa Keplera:
e predkos¢ polowa planety na orbicie jest stata. Predkos$¢ polowa planety definiujemy
jako stosunek pola powierzchni zakreslonego przez promien wodzgcy planety do czasu

s S s
L = =2 = =3 -const

e predkos¢ orbitalna (liniowa) planety nie jest stata

L oL L
At~ At T A

Atl == Atz = Atg = At
| — droga - dfugos¢ toru

Planeta poruszajgc sie po orbicie eliptycznej musi przyspiesza¢, gdy zbliza sie do Storica
i w miare oddalania sie od niego planeta porusza sie wolnie;j.

W peryhelium ma najwiekszg predkos¢ , a w aphelium ma najmniejszg predkosc.
Wynika to réwniez z zasady zachowania energii i zasady zachowania momentu pedu.

4. |ll prawo Keplera

Trzecie prawo Keplera podaje zalezno$é miedzy okresem obiegu planety wokét Stonica, a jej
odlegtoscig od gwiazdy.

i

Dwie planety krazace po orbitach kotowych

Przy wyprowadzeniu wzoru przyrownujemy
site grawitacji dziatajacg na jedna z planet do sity dosrodkowej:
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GM (27r r)z

T T
GM 4 r2r?
r T2

GMT? = 4?3

T? 472
r3  GM
4 2
— = const
GM
TZ
— = const
T

M —masa gwiazdy, wokét ktérej krazg planety
T — okres obiegu planety wokét gwiazdy [ h, dni, lata]
r — Srednia odlegtos¢ planety od gwiazdy [km, AU]

Kwadraty okreséw obiegu T planet s3 proporcjonalne do sze$cianéw ich srednich
odlegtosci r od gwiazdy.
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Prawa Keplera zostaty sformutowane w 1609 roku w oparciu o dane empiryczne.
Uzasadnienie tych praw wynika z powszechnego prawa cigzenia i podat je Isaac Newton
w 1687 roku.




