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FYZIKA

Keplerovy zakony v historickych souvislostech

Leontyna S'légmva’, Jan 5légr

Prirodovédeckd fakulta Univerzity Hradec Krdlové

Abstrakt. Ve stifedoskolské fyzice se obvykle nejdiive vyklada Newtoniv
gravitaéni zakon, na ktery posléze navazuji zakony Keplerovy, které v zasadé
(témet doslova) padaji z nebe. V uéebnicich je uvedeno, ze zakony odvodil Jo-
hannes Kepler na zékladé pozorovani a Ze z nich vySel Isaac Newton pii kon-
strukci zakona gravitacniho, ale uz neni vysvétleno, jak postupoval. V tomto
¢lanku je popsana myslenkova cesta od Keplerovych zakont k Newtonovu gra-
vita¢nimu zédkonu obdobné, jako byla predstavena v Newtonovych Principiich.

Uvod

Johannes Kepler (1571-1630) byl némecky matematik, astrolog a as-
tronom, ktery nékolik let pisobil v Praze na dvore cisafe Rudolfa II.
V Praze se také setkal s Tychonem Brahe, pfi¢emz kazdy z nich mél jiné
predstavy o podobé planetarniho modelu: Brahe predpokladal, ze Slunce
obiha kolem Zemé, avSak ostatni planety obihaji kolem Slunce. Kepler
byl pfesvédéen, Ze vSechny planety obihaji kolem Slunce. Na zakladé po-
rovnani svych a Brahovych pozorovani (Kepler mnoho pozorovani sam
neprovadél, protoze mél slaby zrak, a spoléhal zejména na pozorovani
provedend Brahem) sepsal Kepler dilo Astronomia nova, které je po-
vazovano za zaklad nebeské mechaniky a obsahuje vétsinu dilezitych
Keplerovych objevi.

1. Keplerovy zakony

Béhem tvorby modelu Slune¢ni soustavy Kepler dospél k zavéru, ze
stfed obéZnych drah nemiize lezet ve stfedu predpoklddané kruhové
drahy. Kruznice tak podle ného musely byt excentrické. Objevil také,
7e i Zemé obiha kolem stejného stfedu jako dalsi planety a i v pribéhu
obéhu kolem Slunce se chova obdobné jako ostatni planety. Prvnim Kep-
lerovym objevem tak bylo, Ze Zemé je fadovou planetou.

7 vypoctu a z Brahovych pozorovani také zjistil, Ze rychlost planet
véetné Zemé se béhem obéhu kolem Slunce méni. Planety se pohybuji
rychleji, kdyz jsou Slunci blize, a pomaleji, pokud se na obé&zné draze
nachazeji od Slunce dal. Po mnozZstvi peripetii Kepler dospél k zavéru,
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ze tusecka spojujici planetu a Slunce vzdy za stejny ¢as opiSe stejnou
plochu. To je znéni zakona, ktery dnes oznacujeme jako druhy:

Druhy Keplertiv zakon: Obsahy ploch opsanych prﬁvodiée pla-
nety za jednotku ¢asu jsou konstantni.

Kdyz zkusil toto pravidlo aplikovat na obé&Znou drahu Zemé, fungo-
valo. P#i pouziti pravidla na obéznou drahu Marsu v8ak zjistil, Ze v né-
kterych cGastech obézné drahy pravidlo funguje, ale v jinych ne. Zacal
proto pochybovat, zda je draha planety skute¢né kruhova. Uvazoval tedy
o draze ovalné a pozdéji, s pocatecni nelibosti, o draze eliptické. S elip-
tickou drahou se spokojil ve chvili, kdy zjistil, Ze Slunce lezi v jednom
z ohnisek elipsy Tak vznikl prvn{ Kepleriav zakon:

Prvni Keplertav zakon: Planety se pohybuji kolem Slunce po elipsach
maélo odlisnych od kruznic, v jejichz spole¢ném ohnisku je Slunce.

Elipsa se matematicky definuje jako mnozina v8ech bodu, které maji
od dvou danych bodi F, F’ (ohnisek elipsy) staly soucet vzdalenosti.
Vzdalenost ohniska a stfedu elipsy se oznacuje jako linearni excentricita
e vzdélenost stfedu elipsy a nejvzdalengjsiho bodu se pak oznacuje jako
velka poloosa a Jejich podil udava vystiednost elipsy. Vzdalenost stiedu
elipsy a nejbliz§tho bodu na elipse se oznacuje malé poloosa b, viz obr.

lky

Obr. 1: Vyznaé¢né vlastnosti elipsy

DPrivodic je spojnice stfedu planety se stiedem Slunce.
2)Nekterf fyzikové to tak maji. Nap¥. Paul Dirac prohlasil, ze ,fyzikalni zdkon by
mél byt i matematicky krasny“.
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Oba tyto zakony byly publikovany v Keplerové dile Astronomia nova
(Novd astronomie). Historicky byl tedy nejdiive objeven druhy zékon a
az pozdéji prvni. Kepler se totiz dlouho nechtél vzdat kruhové trajektorie
planety.

I v néslednych dilech se Kepler zaobiral pohyby planet. Ve svém dile
Harmonices Mundi (Harmonie svétd) mimo jiné popsal tieti zakon pla-
netarnfho pohybu:

Treti Kepleriuv zakon: Pomér druhych mocnin obé&Znych dob dvou
planet se rovna poméru tfetich mocnin hlavnich poloos jejich trajektorii:

2 3
i _a
2~ 3¢
T3 as

Po upravé tretiho Keplerova zakona mutzeme ziskat tvar

3 3
a1 _ a4
2 2"
Tl T2

Plati tedy, ze pomér tfeti mocniny délky hlavni poloosy a druhé mocniny
obézné doby je pro danou planetu konstantni:

3

T2

Johannes Kepler nebyl poslednim védcem, ktery se zabyval vyzku-

mem postaveni planet ve Sluneéni soustavé a silami, které jejich pohyb

zpusobuji. Kepler mél mnoho nésledovnikii, mezi ty nejvyznamnéjsi se
fadi napriklad Isaac Newton.

= konst.

2. Od Keplera k Newtonovi

Isaac Newton (1643-1727) byl anglicky fyzik, matematik, astronom
a alchymista, ktery pfispél k rozvoji matematiky a mnoha oblasti fy-
ziky. Stejné jako jeho mmnozi predchudci si uvédomil, ze musi existovat
sila, kterd zpusobuje, ze jsou télesa pfitahovana k Zemi. Jiz Johannes
Kepler o témér stoleti diive predpokladal existenci sily, ktera zpisobuje,
ze se padajici kdimen pohybuje k Zemi a Zemé naopak k nému. Byl vSak
toho nazoru, ze takova sfla je nepfimo tmérné prvni mocniné vzdalenosti
(viz dale). Newton tuto silu zkoumal, pFedpokladal vSak, Ze je nepiimo
imeérna druhé mocniné vzdalenosti téles.

Dnes tuto silu nazyvame silou gravitacni a vime, ze piisobi mezi ktery-
mikoliv dvéma télesy a je vzdy pritazliva. Gravitaéni ptisobeni je, stejné
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jako u jinych sil, vzdy vzajemné: Sily, které pusobi na dvé télesa, tak
maji stejnou velikost, ale opaény smér. U¢inky na téleso jsou vSak rizné
— muzeme vidét kdmen padajici k Zemi, ne v8ak Zemi letici ke kameni.

Newtontiv gravitaéni zakon: Kazda dvé télesa na sebe vzajemné pu-
sobi stejné velkymi pfitazlivymi gravita¢nimi silami opa¢ného sméru Fy,
—F,. Pro dvé télesa o hmotnostech m; a my ve vzdjemné vzdélenosti r
plati

FoG. T2

)

r2
kde G = 6,67-10""" N-m?-kg 2 je gravitacni konstant

Fg _Fg

Obr. 2: Znazornéni gravitaéni sily ptsobici mezi dvéma télesy

Gravita¢ni konstanta G je jednou ze zékladnich fyzikalnich konstant,
sobeno tim, Zze gravitacn{ ptisobeni mezi télesy je velmi slabé a pfesna
hodnota gravitacéni konstanty se tak urcuje velmi obtizné.

Pokud chceme, aby se mezi télesy gravitaéni piisobeni néjak vyraznéji
projevilo, musi byt alespon jedno z téles velmi hmotné. To si uvédomovali
i fyzikové, ktefi se rozhodli hodnotu gravitaéni konstanty experimentalné
ur¢it. Pokud totiz chtéli urc¢it hmotnost a primeérnou hustotu Zemé, o
coz se snazili pfedevsim, bylo nutné, aby znali hodnotu gravitacéni kon-
stanty. Jiz Newton navrhoval uré¢it hodnotu gravitacni konstanty tak, ze
se ur¢i gravita¢ni sila mezi malym télesem a velkym geologickym utva-
rem, napiiklad horou, jejiz hmotnost je mozné odhadnout. Timto zpiso-
bem se hodnotu gravita¢ni konstanty pokusil uréit francouzsky geofyzik
Pierre Bouguer v roce 1738. Postupoval tak, ze urcil thel, o ktery se
odchyli olovnice od svislého sméru v pfipadé, Ze se nachazi v blizkosti

3)Difve byla gravita¢ni konstanta v deskych zemich znagena symbolem k. V novéj-
§ich ucebnicich jiz nalezneme celosvétové pfijimané oznaceni G.
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hory. Obdobny, i kdyz mirné zdokonaleny, postup experimentu zvolili i
Nevil Maskelyne a Charles Hutton roku 1774. Ukézalo se vSak, Ze neni
mozné ur¢it hmotnost geologického objektu s dostate¢nou presnosti, aby
§lo hodnotu gravita¢ni konstanty pouzit k pfesnéjsim vypoctam.

S novym pfistupem pfisel John Michell, ktery sestrojil torzni vahy.
Tento pristroj vyuziva poznatku, Ze ¢im mensi je prumér vldkna, na
némyz je zavéSena ty¢ s dvojici zavazi, tim mensi sila staéi k zkrouceni
vlakna o uréity thel. S&m Michell jiZz nestihl béhem svého Zivota toto
zafizeni pouzit na uréeni hodnoty gravitac¢ni konstanty, vyuzil ho vsak
britsky fyzik Henry Cavendish v roce 1798. Jeho torzni vahy se skladaly
ze dvou olovénych kuli¢ek o hmotnosti 730 g, upevnénych na vodorovném
dfevéném rameni, které bylo zavéSeno na tenkém vlakné (viz obr. [3)).

e

Obr. 3: Cavendishovy torzni vahy

Ke kulickdim Cavendish z obou stran pfiblizoval dvojice vétsich
olovénych kouli o hmotnosti 158 kg. Vahy pak byly opatfeny zrcat-
kem, od néhoz se odrézel paprsek svétla, ktery indikoval vychylku ra-
mene, ktera byla mérena dalekohledem. Podobné jako jeho pfedchtdci
i Cavendish puvodné planoval timto experimentem urcit hmotnost a
hustotu Zemé, jim naméfend hodnota gravita¢ni konstanty, priblizné
6,74-10"" N-m?-kg 2, se od dnesni hodnoty lisi pouze o 1 % a do-
sahl tak na dlouhou dobu nejpresnéjsi hodnoty.

Pozdéji byly hodnoty zpreshovany s pouzitim podobnych experiment.

Za jedno z nejpresnéjSich méreni je povazovan vysledek, kterého dosahli
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americti fyzici G. G. Luther a W. R. Towler v roce 1981. Ti hodnotu
gravitacni konstanty stanovili na 6,672-10~'* N.m?-kg 2. V soucasnosti
je jeji hodnota

G = (6,67430 4 0,00015) - 107* N-m? - kg 2.

Newtonuv gravitaéni zakon a také jeho souvislost s Keplerovymi za-
kony poprvé Newton publikoval v kratkém pojednani De motu corporum
in gyrum (O pohybu téles po obeéznyjch drahdch). Uplné znéni pohybovych
zédkonu a gravitaéniho zédkona je poté obsahem Newtonova slavného dila
Philosophie naturalis principia mathematica (Matematické zdklady pii-
rodni filosofie), ¢asto oznacovaného jako Principia.

o~ ¢

S

A

Obr. 4: Originalni obrazek pohybu planety z Newtonovych Principif

Newtonova fyzikalné-geometricka cesta od Keplerovych zakonu k za-
konu gravitaénimu zaujala v prubéhu let mnoho fyziki, véetné vyznam-
ného fyzika 20. stoleti a nositele Nobelovy ceny Richarda Feynmana.
Ten na toto téma publikoval pfednasku, ktera byla dlouhou dobu pokla-
dana za ztracenou, ale pozdéji vydana knizné. Mirné upravenou cestu
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Richarda Feynmana, ktera se velmi blizila Newtonovu historickému po-
stupu, si nyni predstavime.

3. Od druhého Keplerova zakonu k dostFednosti gravitaéni sily

Nejdiive ukazeme, ze z platnosti Newtonovych pohybovych zdkont a
druhého Keplerova zékona plyne skuteCnost, Ze gravita¢ni sila pusobi
vzdy smeérem ke Slunci.

Na obr. []je v bodé S umisténo Slunce a na za¢atku je planeta v bodé
A. Trajektorie planety kolem Slunce je aproximovana na sebe navazuji-
cimi tseckami, které planeta opiSe za stejné casové intervaly At.

V pripadé, Ze by planeta nebyla pfi svém pohybu pfitahovina ke
Slunci, pohybovala by se podle zdkona setrvacnosti, tedy podle prv-
niho Newtonova pohybového zékona rovnomérné piimocaie z bodu A
do bodu B a déle pak za stejny ¢as z bodu B do bodu c. Z vysledka
pozorovani je vSak ziejmé, Ze za Cas At se planeta nenachézi v bodé c,
ale v bodé C. Pokud ode¢teme vzniklé vektory rychlosti B’C’ a B’c’
(tedy sec¢teme vektory B’C’ a opany vektor k B’c’, tj. vektor B’A’)
ziskame vysledny vektor B’V’, viz obr. 5} Vektor zmény rychlosti BV’
tedy mitfi do bodu S, to znamena, ze i vektor zrychleni a kone¢né, podle
druhého Newtonova pohybového zakona, i vektor sily miFi do bodu S.
Dokazali jsme tedy, Ze je gravitacni sila, kterou Slunce pfitahuje planetu
v bodé B, dostiediva a miii do bodu S.

‘v‘v A,
Obr. 5: Skladani vektori rychlosti
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3.1. Od dostredivosti gravitaéni sily k druhému Keplerovu za-
konu

Nyni se podivame, jestli je mozné naopak z dostiedivosti gravitaéni
sily dokazat druhy Kepleruv zakon. V pfipadé, Ze by opét planeta nebyla
pritahovana ke Slunci, pohybovala by se z bodu A do bodu B a néasledné
za stejny ¢as z bodu B do bodu c. Gravita¢ni sila vSak piisobi smérem ke
Slunci, tedy k bodu S. Vzhledem k dostiedivosti gravita¢ni sily mtizeme
podle druhého Newtonova pohybového zakona tvrdit, Ze i zrychleni pla-
nety bude mifit do bodu S, a tedy i zména rychlosti piisobi do bodu S.
SloZenim rychlosti zjistime, Ze se v Case t + At planeta nebude nachazet
v bodé ¢, ale v bodé C.

Vzhledem k tomu, ze tsecka C'c je rovnobézné s tseCkou S B, mizeme
usuzovat, Ze trojuhelniky ABS a BeS maji stejnou plochu. Trojahelniky
maji totiZ stejné dlouhou zékladnu AB, resp. Be, a protoZe maji spo-
le¢ny bod S, maji i stejnou vysku. Dale miZzeme z rovnobéZnosti tsecek
SB a Cc usoudit, Ze i trojuhelniky BSc a BSC mayji stejnou plochu,
protoze maji spole¢nou zakladnu SB a stejnou vysku. Z toho plyne, Ze i
trojihelniky ABS a BC'S maji stejnou plochu. Tim jsme z dostfedivosti
gravitaéni sily dokazali druhy Kepleriv zakon.

4. Od tfetiho Keplerova zakonu k ubyvani gravita¢ni sily s r2

Jak jiz bylo fefeno vyse, Kepler béhem pozorovani zjistil, ze planeta
pfi pohybu kolem Slunce méni svou rychlost, resp. méni se velikost 1 smér
okamzité rychlosti planety.

Pro zjednoduseni budeme predpokladat, Zze se planeta pohybuje po
kruznici o poloméru r stalou rychlosti v. Dale uvazujeme, Ze planeta
obéhne Slunce pravé jednou za ¢as T. Pro velikost rychlosti rovnomeér-
ného pohybu po kruznici plati:

’U:T,

kde s je obvod kruznice s = 2nr. Po dosazeni ziskdme

2mr

V= T
U2

aq = —.
r
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Po dosazeni rychlosti do vztahu pro dostfedivé zrychleni dostaneme

42y
g = —5—
T2y’
po zkréaceni poloméru kruznice
4m2r
ad - W.

Vyuzitim tfetiho Keplerova zakona

2 3
T ~1r°,
dostaneme
T 1
Qg ~ — = —.
2

7 druhého Newtonova pohybového zakona vime, Ze je sila F pfimo tmérné
zrychleni a. Miizeme tak usoudit, Ze velikost gravitacni sily ubyva s dru-
hou mocninou vzdélenosti planety od Slunce, tedy

1
FgNﬁ.

4.1. Od gravitaéni sily k tFfetimu Keplerovu zikonu

Opét miZzeme zvolit i opaény postup. Budeme vychézet ze vztahu

Mm
Fy = G—r2

)

kde G je gravitacni konstanta, M je hmotnost Slunce, m je hmotnost
planety, kterd kolem Slunce obiha a r je vzadjemnda vzdalenost stfedi
planety a Slunce. Jak jiz vime, gravita¢ni sila je silou dostfedivou a je

pfi¢inou kruhového pohybu planety. Svou velikosti a smérem je rovna
sile dostiedivé

kde m je opét hmotnost planety, v je ob&Zna rychlost planety a r je
vzajemnéa vzdalenost stfedi planety a Slunce. Ziskdme tedy

Mm mu
G 5 =
T r
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Dosadime-li za obéznou rychlost

2mr
D= —
T b
dostaneme
G% _ 47r27’2.
r T2

Rovnici upravime tak, aby na levé strané rovnice byly pouze kon-
stanty, coz je gravitacni konstanta GG, hmotnost Slunce M a samoziejmé
472 a na pravé strané neznamé r a T

GM rs
42 T
Vysledkem je, ze podil tfeti mocniny vzdalenosti stfedt planety a
3
Slunce a druhé mocniny obé&zné doby 7 je roven konstanté, coz je znéni

tfetiho Keplerova zakona v piipadé, Ze uvaZujeme kruhovou obé&Znou
dréahu, kde je hlavni poloosa rovna poloméru kruznice.
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