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PREFACE
Cette seconde édition s'adresse, encore plus que la première, aux personnes qui possèdent les connaissances mathématiques que l'on enseigne dans nos grandes écoles du gouvernement.
Aujourd'hui que, grâce à des revues scientifiques avidement lues, à des ouvrages vulgarisateurs habilement conçus, les connaissances scientifiques tendent à se répandre de plus en plus, ceux qui ont été initiés à un certain nombre de vérités mathémcuiques et à celles de la mécaniqw ralionnelle peuvent désirer entrer plus avant que les autres dans le domine des sciences naturelles.
Si Ton excepte les cours de certaines facultés et ceux du collège de France, l'astronomie n'est guère enseignée en France qu'au point de vue descriptif et nullement au point de vue mathématique.
Les personnes qui veulent donc étudier l'astronomie à ce dernier point de vue, ne peuvent, en général, le faire qu'en abordant les grands traités spéciaux qui, comme celui de Delambre, dépassent habituellement, par leur étendue, le but que se propose le lecteur.
C'est pour combler cette espèce de lacune que j'ai rédigé ce « Cours d'Astronomie » que l'on peut aussi considérer comme une Introduction à l'Étude des questions astronomiques traitées complétement dans la a Théorie des mouvements des corps célestes » de 6AUSS, et dans les a Annales de l'Observatoire impérial. »
Tai donc fait en sorte, tout en Isdssant à l'ouvrage sa forme didactique, de condenser dans un seul volume un grand nombre de questions astronomiques importantes, développées d'une manière succincte au point de vue théorique et pratique.
J'ai conservé dans l'étude des phénomènes apparents le même ordre que dans la première édition ; seulement, j'ai cru utile de faire
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précéder cette étude d'une description rapide de l'univers astronomique.
Cette description , en faisant immédiatement connaître au lecteur la disposition et les mouvements des corps célestes, dégagés de tout phénomène apparent ; en lui montrant dès l'origine quelle est la loi simple et universelle qui règle tous ces mouvements, ne peut que lui faciliter V étude de ces phénomènes apparents dont la complication, principalement due aux mouvements de notre globe, a si longtemps empêché la vérité de se faire jour au milieu de toutes les théories astronomiques.
Je crois inutile d'indiquer ici les nombreuses questions traitées dans cette seconde édition et qui ne l'ont pas été dans la première. L'énoncé de ces questions est précédé d'un astérisque dans la table des matières.
Brest, 2 février 1865.
DESCRIPTION SUCCINCTE DE L'UNIVERS ASTRONOMIQUE
V espace s'étend autour de nous à Vin fini/ Cet espace est peuplé de corps célestes, immenses globes de matière^ sphériques pour la plupart, isolés les uns des autres et arrivés à certains degrés de formation ou de condensation.
Tous les corps célestes, la Terre comprise, qui peuplent l'espace infini sont perpétuellement en mouvement; la matière n'est en repos nulle part.
Ce mouvement, dont la vitesse est en général tellement grande que nous avons de la peine à la concevoir, est perpétué par des forces occultes qui ne sont pas du domaine de notre intelligence, mais qui peuvent se résumer en un principe unique découvert par Newton vers la fin du XVII* siècle. Ce principe, connu sous le nom de frincipb db la gravitation UNIVERSELLE, est cclui-ci :
Chaque molécule de matière attire toutes les autres en raison de sa masse et réciproquement au carré de sa distance à la molécule attirée.
Il est bien entendu que ce principe veut simplement dire que les corps tendent l'un vers l'autre suivant la loi que nous venons d'énoncer.
Puisque la science nommée Astronomie traite principalement du mouvement des corps célestes, je crois convenable, pour l'intelligence de ce qui va suivre, de rappeler d'une manière succincte certains principes de mécanique j relatifs au mouvement des corps.
On nomme mouvement absolu d'un point, le lieu géométrique des positions qu'occupe successivement ce point dans l'espace.
Pour connaître et étudier un mouvement absolu, il faudrait pouvoir comparer la position qu'occupe le point, à chaque instant de son mouvement, à celle de certains points de repères fixes.
Comme d'après le principe de la gravitation, nous ne concevons pas qu'il puisse exister dans l'espace des corps en repos absolu, pouvant nous astronomie. 1
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fournir ces points fixe$y il est de toute impossibilité, quelle que soit la puissance de l'analyse mathématique, que nous puissions jamais connaître les mouvementé absolus des corps célestes.
Nous ne pouvons donc étudier et connaître, en Astronomie, que les mouvements relatifs^ c'est-à-dire, les mouvements des corps comparés à des points de repères en mouvement, mais que par abstraction on considère comme fixes.
Le mouvement relatif d'un corps par rapport à un autre, dans le cas où ces deux corps ne sont soumis qu'à leurs attractions mutuelles, s'effectue suivant les mêmes lois d'après lesquelles s*effectuerait le mouvement absolu dont le premier corps serait animé si le second était fixe et qu'il exerçât sur le premier corps la même force attractive.
Comme les corps célestes sont très-petits par rapport aux distances qui les séparent, et de plus, comme il est problable que dans chacun d'eux la matière, à partir d'une très-petite distance relative de la surface, est disposée en couches à peu près sphériques et de même densité dans toute leur étendue, on peut admettre que les mouvements des centres de gravité des différents corps célestes sont sensiblement les mêmes que si la masse de chacun d'eux était concentrée à son centre de gravité.
Les mouvements relatifs des corps célestes par rapport à des centres fixes sont subordonnés aux principes suivants de la mécanique ration* nelle, principes qui renferment les lois astronomiques connues sous le nom de Lois de Kepler :
1* Lorsqu'un point matériel, animé d'une vitesse initiale, est attiré, suivant les lois de la gravitation, vers un centre supposé fixe , le point décrit une section conique dimt le centre fixe occupe un des foyers;
2* Les aires parcourues par le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employés à les parcouru*;
3** Dans le cas où deux ou plusieurs corps, animés de vitesses initiales, sont attirés vers un centre, supposé fixe y suivant les lois de la gravitation, ils sont encore soumis à la loi suivante, lorsque leurs trajectoires sont des ellipses et qu'on néglige leurs attractions mutuelles ainsi que la différence de leurs masses: les carrés des temps des révolutions autour du centre fixe sont enîre eux comme les cubes des grands axes de leurs orbites. Ceci posé^ nous pouvons commencer la description de l'Univers astronomique.
Des IVébalcases. — A prendre dans son ensemble, on admet au'jourd'hui généralement, que TUnivers astronomique se compose de groupes de corps célestes, groupes situés à des distances immenses les uns des autres, dont le nombre est infini. Nous désignerons ces groupes par le nom de nébuleuses ou amas stellairbs, nom qui tire son origine
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de l'aspect sous lequel ces immenses réunions de globes se présenlent ù nous.
Les corps célestes de certains groupes paraissent à Theure qu'il est si peu avancés dans leur condensation qu'ils sont encore réunis en un seul tout de matière diffuse et lumineuse; peut-être est-ce simplement leur immense éloignement de nous qui fait que nous ne voyons ces amas stellaires que sous la forme d'un petit nuage lumineux , quelle que soit la puissance des télescopes employés.
f D'après des calculs qiii ne sont point dépourvus de vraisemblance, dit M. DE HuMBOLDT, Ics rayons lumineux qui nous viennent des nébuleuses mettent des millions d*années à venir jusqu'à nous (*) ; puisque nous les voyons, il y a donc plus d'un million d'années qu'elles existent! »
Chaque amas stellaire est une incommensurable réunion de soleils^ dans le genre du nôtre, et qui obéissent tous aux lois de la gravitation.
Nous désignons ces soleils si éloignés de nous par le nom d'ÉToiLEs; ces corps célestes brillent de leur lumière propre.
Chaque étoile ou plutôt chaque soleil d'un amas stellaire, doit être le centre d'un système de corps célestes que nous nommerons planètes et qui décrivent autour de lui, supposé fixe, des sections coniques, suivant les lois de Kepler. Ces planètes sont généralement des centres de systèmes de corps célestes que nous nommerons satellites, et qui décrivent aussi autour d'elles, supposées fixeS; des ellipses suivant les lois de Kepler.
La Terre, la Lune, le Soleil, les planètes et la plupart des étoiles que nous apercevons font partie du même groupe, c'est-à-dire de notre amas stellaire. On suppose que ce groupe a, dans son ensemble, la forme aplatie d'une meule, autrement dit, que sa largeur est énorme relativement à son épaisseur.
En étudiant les apparences que présentent les nébuleuses, on trouve que bien qu'elles affectent des formes très-variées, la forme circulaire est celle qu'elles possèdent le plus généralement. Il est probable que cette forme circulaire apparente doit répondre, le plus ordinairement, à une forme sphérique réelle.
Il est évident que plus les corps célestes sont à des distances considérables de nous, plus les notions que l'on peut acquérir sur leur constitution, soit d'ensemble soit de détails, sont superficielles, et moins aussi pouvons*nous avoir conscience de leui-s mouvements.
C'est pour cela que nous ne savons encore rien sur le mouvement des nébuleuses, et que nos connaissances astronomiques se bornent à ce sujet aux résultats que l'observation a pu nous fournir sur leur figure et leur répartition autour de nous.
(*) Oo 8ait que la lumière parcourt 77 000 lieues environ par seconde.
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Nous renvoyons donc cette question dans la partie de ce cours désignée par Étude des phénomènes apparents.
Bcft étoiles de notre yroape stellalre. — Ainsi que je l'ai déjà dit, il est admis que toutes les étoiles brillent de leur lumière propre et sont par conséquent des soleils analogues au nôtre.
Le nombre des étoiles ou de soleils qui formant notre groupe stellaire est tellement considérable que le dénombrement en est impossible ; c^est par centaines de millions que ces globes immenses gravitent dans notre nébuleuse.
Ces astres sont à des distances énormes les uns des autres, bien qu'en apparence certaines étoiles nous semblent très-rapprochées.
La distance des étoiles à la Terre est plus grande que 200000 fois la distance du Soleil à la Terre. La distance à laquelle nous sommes de rétoile la plus voisine de nous est de 6720000 millions de lieues, c'està-dire que la lumière de cette étoile doit mettre 3 ans 7 mois et i4 jours environ à venir jusqu'à nous. La lumière de l'étoile qui nous paraît la plus brillante du ciel^ l'étoile Sirius, met environ 22 ans à nous parvenir ; et tout porte à croire que les dernières étoiles de notre nébuleuse ne doivent pas mettre moins de 2700 ans à nous envoyer leur lumière. Ainsi que nous pouvons le voir dès à présent^ les distances mutuelles de tous ces soleils sont tellement considérables que notre esprit est incapable de se figurer ces immenses longueurs , aussi sommes-nous forcés de chercher nos termes de comparaison dans l'excessive vitesse de la lumière.
Il existe dans notre nébuleuse des systèmes stellaires formés de deux^ de trois, de quatre ou d'un plus grand nombre de soleils gravitant les uns autour des autres.
Ces systèmes prennent le nom d'étoiles doubles, triples, quadruples ou multiples parce qu'avec des télescopes d'une faible puissance ils ne présentent l'aspect que d'une seule étoile.
Dans les systèmes d'étoiles doubles^ les astres qui en font partie effectuent leur mouvement de gravitation suivant les lois de Kepler; c'est-àdire que les deux étoiles se meuvent elliptiquement autour de leur centre de gravité commun, de telle sorte que l'une de ces étoiles, supposée fixe, est le foyer de l'ellipse que l'autre décrit autour d'elle en suivant la loi des aires. 11 est probable que ces corps célestes n'en sont pas moins des centres lumineux et échauffants autour desquels gravitent, ainsi que cela a lieu pour notre Soleil, des corps célestes arrivés à divers états*géologiques.
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He ^^re fik»lell. — Parmi toutes les étoiles qui composent notre amas stellaire nous n'avons de notions certaines que sur celle autour de laquelle nous gravitons et que nous appelons notre Soleil. Par analogie, nous devons néanmoins admettre que toutes les autres étoiles sont constituées^ k peu de chose près, comme celle qui nous entraîne dans les profondeurs de l'immensité , et qui est le centre de nos mouvements.
Cet immense globe lumineux qui échauffe et éclaire tous les corps célestes assujettis à se mouvoir autour de lui, a la forme d'une sphère parfaite dont le rayon a environ 178000 lieues.
Il parait démontré que le Soleil se compose d'un noyau ou corps central, solide ou liquide et incandescent, enveloppé à une certaine distance d'une atmosphère moins lumineuse et composée d'une couche continue de nuages opaques et réfléchissants.
Une seconde atmosphère lumineuse enveloppe la première; on la nomme photosphère.
Au delà de la photosphère se trouve une troisième atmosphère qui ne reçoit de lumière que par la photosphère et qui, à cause de l'intensité considérable de la lumière solaire^ ne peut-être aperçue de nous que lorsque la photosphère est cachée par notre satellite; ce qui arrive dans les éclipses totales de Soleil.
Dans cette dernière atmosphère flottent des nuages que nous apercevons sous une couleur rose au moment d'une éclipse totale.
La densité moyenne du Soleil est environ 1,37, celle de Teau étant prise pour unité.
Notre Soleil a un mouvement de rotation sur lui-même autour d'un diamètre que nous nommerons Vaxe solaire. Dans l'étude des phénomènes apparents nous verrons quelle est la direction de cet axe dans l'espace, relativement aux autres soleils de notre amas stellaire.
Le grand cercle de la sphère du Soleil qui est perpendiculaire à cet axe de rotation se nomme Véquateur solaire.
Une rotation complète du Soleil sur lui-même s'efiectue dans 25* 8' 9- 36' (*).
La vitesse des points de l'équateur solaire est environ de 2 i 05 mètres par seconde, c'est-à-dire qu'elle est à peu près 4 fois 1/2 la vitesse d'un boulet au sortir de la pièce.
Autour du Soleil circule, probablement à une certaine distance, une sorte d'anneau gazeux qui ne fait pas partie des enveloppes solaires. Cet anneau, dont la partie qui est la plus près du Soleil a le plus d'épaisseur, se trouve situé à peu près dans le plan de l'équateur solaire et s'étend en se raréflant et en diminuant d'épaisseur jusqu'à l'orbite de la Terre. Nous
(*) Nous considérons Ici le jour et les heures dont nous faisons usage à la surface de la Terre; nous verrons, dans l'Ëlude des mouvements apparents, comment on oliUent la durée de ce jour moyen.
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verrons dans l'étude des phénomènes apparents l'aspect de cet anneau connu sous le nom de lumière zodiacale.
L'action attractive des étoiles de notre amas steilaire sur notre Soleil lui donne un mouvement de translation dans l'espace dont la nature n'est pas déterminée, mais dont nous connaissons la direction tangentiellc actuelle.
La vitesse de ce mouvement de translation, auquel prend part tout le système solaire, est environ de â lieues par seconde, ou de i7S8Ô0 lieues par jour!...
9m systèBie planétofre on des satellites dn fik»lell. —
Nous avons dit que le Soleil est le corps céleste autour duquel un certain nombre d'autres corps célestes, infiniment plus petits, effectuent leurs mouvements de circulation, en obéissant aux lois de la gravitation.
Ces satellites du Soleil circulent autour de lui à des distances inégales.
En partant de la plus voisine du Soleil il existe, en fait de planètes:
Mercure 9 Vénus, la Terre ^ Mars, un nombre inconnu de petites planètes qui sont agglomérées dans une sorte de zone s'étendant sur une largeur de 90 millions de lieues; c'est-à-dire que la largeur de cet anneau de petits corps célestes est, ainsi que nous le verrons, plus du double du rayon de l'orbite de la Terre;
Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune; on n'a pas encore découvert de planètes au delà de Neptune, si tant est qu'il en existe.
Tous ces corps célestes, dont la forme est à peu près sphérique, du moins en laissant de côté la zone des petites planètes, sont soumis dans leurs mouvements aux lois de la gravitation. Us agissent donc tous par attraction les uns sur les autres; mais en raison de l'énorme différence de la masse du Soleil à la masse des planètes, celles-ci obéissent sensiblement, dans leurs mouvements, aux lois de Kepler; c'est-à-dire que chaque planète décrit, à peu près, une courbe plane elliptique dont le Soleil, supposé fixe, occupe un des foyers et qu'elle parcourt en obéissant à la loi des aires. Ces mouvements s'effectuent pour toutes les planètes, dans le même sens, qui est celui suivant lequel le Soleil effectue son mouvement de rotation sur lui- môme.
Les actions individuelles des planètes entre elles se résument en une modification lente qu'elles font subir à chaque ellipse relativement à sa position dans l'espace et à sa forme.
Nous pourrions rapporter la position des plans des orbites planétaires au plan de Téquateur solaire; mais comme la position de ce dernier plan n est pas déterminée avec la dernière précision, nous rapporterons, ainsi qu'on le foit habituellement, tous les plans des orbites au plan de l'orbite de la Terre, que Ton nomme pion de l'êcliptiqite.
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Pour mieux faire comprendre la disposition du système planétaire^ je crois utile d'indiquer brièvement ce que Ton nomme éléments elliptiques d une planète; nous reviendrons néanmoins sur cette question dans l'étude des phénomènes apparents.
La position du plan d'une orbite est déterminée par deux quantités :
1* Par Tangle que le plan de l'orbite de la planète fait avec l'écliptique, angle que l'on nomme inclinaison;
y Par la direction, dans le plan de l'orbite terrestre, de la ligue d'intersection des plans des deux orbites.
Cette ligne prend le nom de ligne des nœuds, et sa direction est donnée par l'angle qu'elle fait avec la ligne menée du Soleil à la Terre vers le 31 mars, c'est-à-dire au moment de Véquinoxe du printemps. Cet angle prend le nom de longitude du nœud.
Dans son mouvement autour du Soleil toute planète traverse deux fois le plan de l'orbite de la Terre. Quand ces circonstances se présentent on dit que la planète est à ses nœuds.
Celui qui répond au passage de l'astre de la région Sud dans la région Nord s'appelle nœud ascendant; l'autre nceud descendant. C'est la longitude du nœud ascendant qui détermine habituellement la direction de la ligne des nœuds.
Ainsi la position relative du plan de l'orbite d'une planète est fixée pour nous dans l'espace au moyen de son' inclinaison et de la longitude du nœud ascendant.
Une ellipse peut être plus ou moins aplatie -, elle est très-allongée, si son grand axe est très-grand par rapport à son petit axe; elle devient au contraire un cercle, quand son grand axe est égal à son petit axe.
La forme de Torbite d'une planète, autrement dit la forme de l'ellipse qu'elle décrit, est déterminée par le rapport qui existe entre la distance d'un des foyers au centre de l'ellipse et la grandeur du demi grand axe : ce rapport s'appelle excentricité.
Dans les ellipses planétaires, l'excentricité est généralement faible, c'est-à-dire que la forme de leurs orbites s'écarte peu de la forme circulaire. La forme d'une orbite elliptique est donc connue par son excen-tricité.
L'extrémité du grand axe de l'ellipse qui est le plus près du Soleil se nomme périhélie : sa distance au Soleil se nomme la distance périhélie; c'est la plus courte des distances des points de la courbe au foyer considéré. Ainsi, quand on dit qu'une planète est à son périhélie, cela veut dire qu'elle est à sa plus grande proximité du Soleil. L'autre extrémité du grand axe s'appelle aphélie,
La position de l'ellipse d'une planète, dans le plan de son orbite, est déterminée par l'angle que fait le grand axe de cette ellipse avec la ligne des nœuds.
Cet angle ajouté à la longitude du nœud ascendant donne ce que l'on
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appelle la longitude du périhélie; c*est, par le fait^ la somme de deux angles qui ne sont pas dans le même plan*
La grandeur de la courbe est obtenue au moyen de la grandeur de son demi grand axe , c'est-à-dire d'après la distance moyenne (*) de la planète au Soleil.
Par suite^ les quantités qui servent à faire connaître la positiony la forme et la grandeur d'une orbite planétaire, quantités que Ton désigne sous le nom d'éléments elliptiques, sont :
1*" L'inclinaiion^ ) quantités qui fixent la position du plan de
2* La longitude du nœud, ] l'orbite;
y La longitude du périhélie j qui indique la direction de Tellipse dans son plan ;
4* U excentricité j qui exprime la forme de l'ellipse;
5* La distance moyenne, exprimant la grandeur.
Pour que le mouvement de la planète sur cette courbe soit complète* ment déterminé^ il faut que Ton connaisse en outre deux nouvelles quantités :
6"" Le temps que la planète met à décrire son orbite, quantité que l'on nomme temps de révolution;
T Et enfin, la position de la planète dans son orbite à un moment indiqué, moment que l'on nomme Époque.
Au lieu du temps de révolution^ on donne souvent le mouvement moyen qui est l'angle décrit en moyenne par le rayon vecteur dans un jour moyen. Quant à la position de la planète sur son orbite, pour une époque donnée, nous verrons dans la suite du cours comment on lui substitue celle d'une planète fictive, liée à la première, et animée d'un mouvement angulaire uniforme autour du Soleil.
Au i*' janvier 1850, à midi moyen de Paris, les positions des plans des orbites des planètes principales étaient les suivantes :
InelinaiMD. Longitnde da naod.
Mercure 7*» 0' S%\6 46' 33' 3%25
Vénus 3 23 30 ,75 75 19 4 ,15
La Terre
Mars 1 51 5 ,08 48 22 44,75
Jupiter 1 18 40 ,31 98 54 20 ,45
Saturne 2 29 28 ,14 112 21 43 ,96
Lranus 0 46 29 ,91 73 14 14 ,35
Neptune 1 46 58 ,97 130 b 51 ,58
C) OUe diâlance moyenne ett làmoyenne arithméHque entre la plus grande et la plut peUle distance de la planète au Soleil.
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D'après ce tableau on voit que les nœuds ascendants des orbites des sept planètes principales avec l'orbite de la Terre sont consprises dans un angle plus petit qu'un quadrant. La tigure (i) fait encore mieux voir la disposition des intersections des orbites de ces planètes avec le plan de l'orbite de la Terre au commencement de 1850; la ligne a est l'intersection de l'orbite de Neptune avec le plan de Yécliptique; la ligne b est l'intersection de l'orbite de Saturne avec ce même plan; et ainsi de suite.
Fig. 1.
Jtip^i^
SoUil
D'après le tableau précédent, on voit que les inclinaisons des plans sont peu considérables.
Les deux orbites qui ont entre elles la plus grande inclinaison sont celles de Mercure et de Neptune; cette inclinaison est de T !' 4r',G2 ;
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Les deux orbites qui ont entre elles la plus petite inclinaison sont celles de Jupiter et d'Uranus; cette inclinaison est de 0'41'55",04.
La position des orbites dans leur plan est donnée dans le tableau suivant, qui contient les longitudes des périhélies :
Planètet. Longitude da périhélie.
Mercure 75* 7' (T
Vénus 429 23 56
La Terre 100 21 40
Mars 333 17 50 ,5
Jupiter 11 54 53,1
Saturne 90 6 12
Uranus 168 16 45
Neptune , 47 14 37,3
La forme et la grandeur des ellipses de ces mêmes planètes, c'est-àdire les excentricités et les demi-grands axes sont donnés dans le tableau suivant; nous prenons pour unité linéaire le demi-grand axe de Tellipse de la Terre déduit de l'observation, ainsi que nous le dirons dans la suite du Cours :
Planètes. Excentricités. Demi-grands aies.
Mercure 0,2056179 0,3870987
Vénus 0,0068334 0,7233322
La Terre 0,01677046 1,0000000
Mars 0,0932616 1,523691
Jupiter. 0,0482388 5,202798
Saturne 0,0559956 9,538852
Uranus 0,0465775 19,182639
Neptune 0,0087195 30,03097
D'après ce tableau nous voyons que c'est Vénus qui, actuellement, a une orbite s'approchant le plus de la forme circulaire, et que Mercure a Tellipse le plus aplatie. Relativement à l'orbite terrestre, on trouve facilement que la distance qui existe aujourd'hui entre le centre de l'ellipse de la Terre et le centre du Soleil est environ de 640780 lieues.
Enfin le tableau qui suit contient les temps de révolution (*) et les mouvements moyens :
(•) L'uni të de temps est notre Jour moyen.
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Planètes. Temps de rérolntion.
Mercure 87^9692580
Vénus 224,700786
La Terre 365,2563744
Mars 686 ,9796458
Jupiter. 4332 ,5848212
Saturne 10759,2198174
Uranus 30686,8208296
Neptune 60126 ,72
Honrements moyeus.
D'après ces deux derniers tableaux, et en sachant que la distance moyenne de la Terre au Soleil est environ de 38208000 lieues, on peut obtenir la vitesse moyenne de chaque planète autour du Soleil considéré amme étant fixe ; on trouve ainsi que dans uns seconds de temps,
Mercure parcourt en moyenne 12'**"",3
Vénus 8 ,9
La Terre 7 ,6
Mars 6 ,2
Jupiter 3 ,3
Saturne 2 ,5
Uranus 1 ,7
Neptune 1 ,3
Les vitesses sont plus rapides au périhélie et moins rapides à Vaphélie.
La vitesse avec laquelle la Terre est lancée autour du Soleil est donc prodigieuse, puisqu'elle est 1853 fois plus rapide que la vitesse du convoi de chemin de fer qui fait 15 lieues à l'heure. La vitesse de Vénus est encore plus considérable; cependant, quand nous apercevons cette planète, elle ne parait pas bouger de place tant est grande la distance qui nous en sépare.
Pour compléter ce qui est relatif aux orbites des planètes, nous allons maintenant donner le tableau des éléments elliptiques de soixante*dix-neuf des 81 petites planètes découvertes jusqu'à présentetqui sont situées entre Mars et Jupiter; nous les mettons dans l'ordre de leurs distances au Soleil.
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D'après ce tableau, on peut voir que la moyenne des distances des petites planètes qui circulent entre Mars et Jupiter est environ 2645 rayons de Torbite terrestre, c'est-à-dire 405 millions de lieues. Sur les soixantedix-neuf orbites il y en a environ trente-huit dont le demi grand axe est inférieur à cette distance moyenne, et quarante et une dont le de^ii grand axe est supérieur.
La planète qui a la plus petite excentricité est Freya; celle qui a la plus grande est Polymmie,
La planète qui a la plus petite inclinaison sur le plan de l'orbite terrestre est Massalia; celle qui a la plus grande est PallasJ
Parmi toutes les orbites dont nous venons d'indiquer les éléments, nous devons en signaler deux dont les éléments ont beacuoup de ressemblance : ce sont celles de Fides et de Mata,
Ainsi que M. Lespiault l'a fait remarquer, la distance entre les deux courbes que décrivent ces deux planètes ne dépasse, en aucun point, le vingtième du rayon de l'orbite terrestre.
Comme la distance qui existe actuellement entre ces deux astres va en diminuant par l'effet de leur mouvement sur leur courbe respective, il arrivera un moment, très-éloigné du reste, où ces deux planètes pourront exercer l'une sur Tautre une action absez considérable pour que ces deux astres tournent, comme les composantes d'une étoile double, autour de leur centre de gravité commun qui circulera, suivant les lois de Kepler, autour du Soleil.
Perturbations planétaires. — Ainsi que nous l'avons déjà dit, les actions attractives des planètes entre elles font que non-seulement ces corps célestes ne décrivent pas leurs orbites rigoureusement suivant les lois de Kepler, mais encore que leurs éléments elliptiques varient avec le temps; autrement dit, que les ellipses planétaires sont perpétuellement variables.
a La manière la plus simple, dit Laplace, d'envisager ces diverses pera turbations, consiste à imaginer une planète mue conformément aux lois a du mouvement elliptique^ sur une ellipse dont les éléments varient par u des nuances insensibles, et à concevoir en même temps que la vraie plaa nète oscille autour de cette planète fictive, dans un très-petit orbe, dont a la nature dépend de ses perturbations périodiques. »
Les variations des éléments elliptiques, en laissant de côté leurs expressions analytiques, sont surtout distinctes par la grande différence qui existe dans la durée de leur accomplissement.
Les variations ou changements qui exigent un grand nombre de siècles
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pour leur entière évolution, c'est-à-dire pour que l'élément réprenne la même valeur, sont appelées inégalités séculaires.
Celles dont le caractère révolutif se fait sentir dans des intervalles de temps relativement courts, et qui dépendent des positions relatives qu'occupent successivement les planètes dans leurs orbites, sont appelées inégalités périodiques.
Le grand axe des ellipses, et par conséquent la durée de la révolution de chaque planète, n'éprouve que des inégalités périodiques; c'est-à-dire que leur longueur éprouve des oscillations dont l'étendue et la durée sont renfermées dans des limites étroites.
On peut donc dire que les grands axes des orbites planétaires sont constantSy et, d'après la troisième loi de Kepler, qu'il en est de même de la durée de la révolution sidérale de ces corps célestes.
La forme des orbites, c'est-à-dire V excentricité, est soumise à des inégalités périodiques et séculaires, mais renfermées aussi dans d'étroites limites. Far les formulesde la mécanique céleste, on a trouvé que la /imite supérieure de la valeur que pourra, avec le temps, acquérir Texcentricité; sera comprise :
entre 0,225 et 0,229 pour Mercure,
Vénus ,
Terre,
Mars,
Jupiter,
Saturne,
Uranus.
Les ellipses des planètes principales ne subiront donc jamais de déformations très-sensibles, le demi petit axe sera toujours très-peu différent du demi grand axe, et par conséquent les ellipses de ces planètes ont toujours été et seront toujours à peu près circulaires.
En ce qui concerne l'ellipse terrestre, on a pu déterminer que Vexcen* tricité va actuellement en diminuant, c'est-à-dire que l'ellipse se dilate en se rapprochant de la forme circulaire. Toutefois elle n'atteindra jamais rigoureusement cette forme circulaire.
Dans 23980 ans J'excentricité sera égale à 0,003314; le centre du Soleil sera à cette époque à sa distance minimum du centre de notre ellipse; cette distance sera de 126 564 lieues, elle est aujourd'hui de 640 780 lieues. D'après la grandeur du Soleil que nous avons donnée plus haut, le centre de notre ellipse se trouvera, à cette époque, en dedans du Soleil d'un peu plus du tiers de son rayon.
Après cela, l'ellipse terrestre s'allongera et continuera ainsi pendant des milliers d'années. Toutefois, le Soleil ne sera jamais distant du centre
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de l'ellipse d'une longueur qu'on ne peut assigner exactement, mais qui est comprise entre 6 fois 1/2 et 8 fois 1/2 le diamètre du Soleil.
En Tan 70000 Taugmentation de l'excentricité s'arrêtera , et pendant quelques mille ans cette excentricité diminuera pour augmenter de nouveau aux environs de l'an 100000 jusqu'à ce qu'elle atteigne sa limite supérieurCy dont elle n'était pas très-éloignée cent mille ans avant Jésus-Christ.
La situation des orbites dans leurs plans, c'est> à-dire la longitude du périhélie, est aussi soumise à des inégalités séculaires et périodiques. Les périhélies ont un mouvement séculaire en longitude qui les fait successivement correspondre à tous les points de la circonférence^ tout en étant modifié par des inégalités périodiques d'amplitudes restreintes.
Le périhélie de Saturne^ dont le mouvement est le plus rapide, accom* plit une révolution entière dans 57 786 années juliennes.
D'après Delambre, le mouvement séculaire du périhélie de Mercure est de 643",56; d'après M. Leverrier, il serait de 68l",56.
Les inclinaisons des orbites éprouvent aussi des inégalités séculaires et périodiques, mais renfermées dans des limites étroites.
Les plans des orbites des sept planètes suivantes ne feront jamais avec la position du plan de l'orbite de la Terre, en 1800^ des angles plus grands que
pour
Mercure,
Vénus,
Terre,
Mars,
Jupiter,
Saturne,
Uranus.
Les plans des orbites des six planètes, Mercure, Vénus, Mars, Jupiter, Saturne et Uranus, ne feront jamais avec le planmobile de l'orbite terrestre des angles plus grands que
8* 28' 2r pour Mercure,
4 7 38 » Vénus,
7 12 44 » MflTs,
3 35 3 0 Jupiter,
3 49 33 » Saturne,
4 16 20 » Uranus.
Enfin, les longitudes des nœuds éprouvent des variations séculaires qui conduisent à des résultats différents pour les diverses planètes.
Pour Mercure^ le nœud parcourt successivement tous les points de la circonférence des longitudes, et achève une révolution entière dans 2 703 617 années juliennes.
Pour Jupiter^ Saturne et Uranus^ leurs nœuds ne font qu'osciller, avec
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des ampiiludcs différentes, autour d'une droite dont la longitude sur le plan de Forbite terrestre de 1800 est de 103* 8' 18^.
Pour terminer ce rapide expc^sé des principales perturbations planétaires, donnons, d'après M. Leverrier, les éléments de l'orbite de la Terre pour 100000 ans avant 1800 et 100000 ans après. Le plan auquel on rapporte la position de l'ellipse est la position du plan de l'orbite terrestre en 1800.
Les longitudes sont aussi rapportées à Téquinoxe de cette époque.
AKXÉES.
EXCENTRICITÉ
LOMCITCDE
du péribéUe.
INCLlIfAlSON.
L0II61TII0E daiuBod.
En dehors de leur mouvement de translation autour du Soleil, les planètes ont encore un mouvement de rotation autour d'un de leurs diamèlres.
Ce mouvement s'effectue dans le même sens que leur mouvement de translation, c'est-à-dire dans le sens de la rotation du Soleil.
Dans les notions que nous allons donner sur la forme et la constitution physique des planètes, nous parlerons de ces mouvements de rotation*
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Mcrcnre. — A cause de sa grande proximité du Soleil^ les notions que l'on a pu acquérir sur la forme et la constitution physique de cette planète n'ont pas encore le drgré de certitude qui distingue celles relatives à d'autres planètes plus facilement observables.
Mercure est un corps à peu près sphérique dont le rayon a environ 621 lieues; ce rayon n'est donc que les 31 dix-millièmes de celui du Soleil; il faudrait par suite 35426125 volumes, comme celui de Mercure^ pour faire un volume égal à celui du Soleil.
Mercure tourne sur lui-même en 24 heures 5 minutes 30 secondes de temps moyen, c'est-à-dire un peu plus lentement que la Terre, ainsi que nous le verrons. Son axe de rotation fait un angle de 20* environ avec le plan de l'orbite, autrement dit, Yéquateur de Mercure fait un angle de 70* avec le plan de son orbite.
D'après certaines bandes observées sur le disque de Mercure, et dont nous parlerons dans l'Étude des phénomènes apparents, plusieurs astronomes admettent que cette planète est douée d'une atmosphère. U parait démontré que sa surface est couverte de hautes montagnes.
On ne sait pas encore d'une manière certaine si Mercure est un corps parfaitement sphérique ou légèrement aplati. Si l'on nomme a le demi grand axe d'un ellipsoïde de révolution, b le demi petit axe, on sait que l'on nomme aplatissement de Tellipsoîde le rapport de la différence (a — b) au demi grand axe a.
D'après M. Daws, astronome anglais, Mercure aurait un aplatissement
de T=; cet aplatissement serait de — d'après M. Hind; on voit que l'accord est loin d'être parfoit.
La densité moyenne de Mercure est très-considérable, elle est égale à
15, celle de l'eau étant 1. Sa masse est environ .-^,^,^ de la masse
ozo7o7o
solaire. Enfin, la pesanteur qui existe à la surface de cette planète est 29 fois moins considérable que celle qui existe à la surface du Soleil.
Vén«« est un corps sphérique dont le rayon est de 1 570 lieues ou environ les 85 dix-millièmes du rayon solaire. Son volume est donc à celui du Soleil comme 1 est à 1590398. On croit être assuré que Vénus n'a pas d'aplatissement.
Cette planète tourne sur elle-même en 23 heures 21 minutes 24 secondes de temps moyen, c'est-à-dire un peu plus vite que Mercure.
L'axe autour duquel s'effectue cette rotation formerait, d'après Shrobtbr, Un angle de 72 degrés environ, avec le plan de l'orbite de la planète.
Il est prouvé qu'il existe à la surface de Vénus des montagnes d'une
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hauteur considérable; certains astronomes admettent que la hauteur de quelques-unes de ces montagnes atteint la 144' partie du rayon de la planète.
Il n'est pas encore parfaitement démontré que Vénus possède une atmosphère, cependant certaines observations dont nous parlerons dans TËtude des phénomènes apparents, semblent l'indiquer. La densité de celte planète est égale à 5,4i , celle de Teau étant 1 ; sa masse est à celle du Soleil comme 1 est à 401847; enfin la pesanteur à sa surface est environ les 34 millièmes de celle qui existe à la surface du Soleil.
Mm Teive est un corps à peu près sphérique; on peut le considérer^ dans son ensemble, comme un ellipsoïde de révolution aplati.
Le plus grand rayon du globe terrestre a pour grandeur 6377398",! on environ 1594 lieues de 4 kilomètres; le plus petit rayon a pour grandeur 6356079",9, ce qui donne pour différence des deux rayons 21318",2
et pour aplatissement de Tellipsoïde terrestre .
La forme de la Terre n'est pas du reste encore déterminée avec la der*nière exactitude. Nous donnerons dans la suite de ce cours quelques notions sur les travaux qui s*exécutent^ en ce moment^ pour obtenir les données les plus exactes sur la forme de la Terre et pour déterminer les différences qui peuvent exister, relativement à cette forme, avec celle de l'ellipsoïde de révolution aplati, dont nous venons d'indiquer Vaplatis* wnewt*
La Terre a un mouvement de rotation sur elle-même qui s'exécute dans 23 heures 56 minutes 4 secondes de temps moyen.
Son axe de rotation fait actuellement un angle de 66° 32' 30" avec le plan de son orbite; son équateur^ c'est-à-dire le grand cercle de la sphère terrestre, perpendiculaire à cet axe, fait un angle de 23' 27' 30" avec le plan de Torbite de cette planète ; cet axe de rotation se trouve maintenant à peu près dirigé vers une étoile de notre amas stellaire, que l'on nomme Yétoile polaire.
L'axe de rotation de la Terre ne conservera pas toujours la même di^rection. Tout en gardant à peu près la même inclinaison sur le plan de l'orbite terrestre, il décrit en effet dans l'espace une surface conique dont Taxe e&i perpendiculaire au plan de Torbite terrestre.
Ce mouvement de Taxe de la Terre produit un mouvement rétrograde des nosuds de Nquateur que Ton nomme précession des équinoxes. La durée de l'entier accomplissement de cette révolution conique de l'axe torestre est d'environ ^5765 années. Dans 12882 années cet axe fera donc, avec la position qu'il a actuellement, un angle de 46* 55'.
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Ce mouvement de Taxe n'est pas uniforme et peut être considéré comme s'efTectuant sur un petit cône à base elliptique dont i'axe décrirait, à peu près uniformément^ la surface conique dont nous venons de parler. L'axe terrestre effectue une révolution entière sur le petit cène au bout de i8 ans 2/3 environ.
L'angle maximum que fait raxe de la Terre avec l'axe du petit c6ne est de 9'\25; Vfil est la valeur de l'angle minimum. Cet angle maximum a lieu quand Taxe de la Terre est dans le plan de Vaxe du petit cône elliptique et de Vaxe du grand cône circulaire ; l'angle minimum se présente quand Taxe terrestre se trouve dans un plan perpendiculaire au plan de ces deux droites.
Il en résulte donc que l'axe de la Terre n'effectue sa révolution conique autour d'une perpendiculaire au plan de son orbite, c'est-à-dire son mouvement de précession, qu'en décrivant environ 1 385 petites révolutions coniques, à bases elliptiques, et qui constituent ce que l'on nomme le mouvement de nutation de l'axe terrestre.
Le mouvement de précession est dû principalement à l'action attractive du Soleil sur le renflement équatorial terrestre, et le mouvement de nutation à l'action du satellite de la Terre sur ce même renflement.
Les trois quarts de la surface du globe terrestre sont recouverts par un élément liquide^ les océans et les mers, qui sous l'influence de l'attraction du Soleil et du satellite de la Terre^ éprouve des mouvements d'oscillations connus sous le nom de marées.
L'intérieur delà Terre, en raison de sa haute température, doit être trèsprobablement un liquide incandescent que recouvre une écorce solide relativement très-mince.
Cette écorce ne doit pas avoir une épaisseur de plus 40000 mètres, c'est-à-dire égale à la six millième pailio du rayon de la Terre.
La surface terrestre est parsemée de hautes montagnes dont les plus élevées ne dépassent pas la 720' partie du rayon de la Terre.
On admet généralement que ces montagnes ont été formées par voie de soulèvement, c'est-à-dire qu'elles sont sotlies de l'intérieur de la Terre en brisant violemment la croûte terrestre.
Beaucoup de montagnes terrestres sont percées à peu près suivant le rayon de la Terre qui aboutit à leur sommet, et, sous le nom de volcans, établissent une communication, quelquefois permanente, entre l'intérieur de la Terre et l'atmosphère qui l'entoure.
On compte aujourd'hui 175 volcans environ qui lancent avec plus ou moins d'abondance des torrents de laves; de matières incandescentes et de cendres, et qui témoignent ainsi de l'action générale de la masse intérieure de la Terre contre son écorce solide.
Il est probable que la masse intérieure fluide, de même que les grandes masses liquides qui recouvrent la plus grande partie de la surface terrestre, doit subir l'influence des actions attractives du Soleil et de la Lune, et
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déterminer des espèces de marées inlérieitres qui peuvent produire des secousses, des ébranlements de Técorce^ c'est-à-dire ce qu*on nomme des tremblements de Terre.
La Terre est entourée d'un fluide élastique, rare et transparent, dont la hauteur probable est environ la 132* partie du rayon terrestre. Ce fluide, maintenu par la pesanteur à la surface terrestre, est d'autant plus rare qu'on considère des couches plus élevées au-dessus du soL
Cette atmosphère, qui est une des parties intégrantes de la Terre, est soumise aux mouvements de rotation et de translation qui animent toutes les molécules du globe terrestre. L'action thermologique des rayons solaires sur l'atmosphère, action qui se fait sentir plus vivement sur Téquateur que sur les régions polaires, détermine des courants d'air inférieurs dirigés des pôles vers Téquaieur, mais qui, en raison du mouvement de rotation de la Terre^ prennent des directions obliques et symétriques par rapport à l'équateur terrestre; des courants d'air supérieurs qui affluent au contraire de l'équateur vers les pôles, viennent restituer aux régions polaires la partie de l'atmosphère terrestre qui se précipite incessamment vers les régions équatorialrs. L'action caloriHque des rayons solaires détermine aussi sur la partie liquide de la surface terrestre des évaporations que les courants atmosphériques entraînent sur les grandes surfaces solides où s'opère la condensation qui constitue l'arrosement du globe terrestre; cette partie liquide est restituée aux océans à l'aide de ces fleuves nombreux qui arrosent les terres et qui se jettent dans les diflérentes mers du globe.
La masse de la Terre est à celle du Soleil comme i est à 354936; sa densité moyenne, à peu près égale à celle de Vénus, est 5,448, celle de l'eau étant prise pour unité; et enfin la pesanteur existant à la surface terrestre n'est que la 28' partie, environ, de celle qui existe à la surface solaire.
mm MitellHe de lis Terre. — La Terre est accompagnée dans son mouvement de translation autour du Soleil, par un corps céleste, la Lvns, qui décrit autour du Soleil une courbe sinueuse s'écartant, relativement trè^peu, de l'orbite décrite par la Terre.
Le mouvement de la Lune considéré par rapport au centre de la Terre, supposé fixe, est Soumis aux lois de KiPLBR ; c'est-à-dire que cette courbe relative est une ellipse dont la Terre occupe un foyer et que la Lune parcourt en obéissant à peu près à la loi des aires.
Le temps que met la Lune à décrire son orbite relative autour de la Terre, c'est-à-dire à effectuer sa révolution sidérale^ est en moyenne de S7 jours 7 heures 43 minutes il secondes 5 dixièmes.
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Le temps que la Lune met à reprendre la même position relativement au Soleil et à la Terre, c'est-à-dire à effectuer sa révolution synodique, est en moyenne de 29 jours iS heures 44 minutes 2 secondes 9 dixièmes.
Vinclinaison de Torbite lunaire sur le plan de l'orbite terrestre est en moyenne de 5» 8'47'',9.
L'orbite lunaire coupe en deux points à peu près opposés le plan de l'orbite de la Terre.
Ces points s'appellent les ncsuds de la Lune ; celui où se trouve cet astre quand il passe de la région iud de l'orbite terrestre dans la région nord s'appelle nœud ascendant; l'autre se nomme nœud descendant.
Les deux extrémités du grand axe de l'orbite lunaire s'appellent périgée et apogée, ce dernier s'appliquant à la plus grande distance de la Lune à la Terre.
Imaginons une sphère immense ayant son centre au centre de la Terre ; sur cette sphère traçons un grand cercle CC (fig. 3), représentant le plan
de l'orbite terrestre et un autre LL', in* cliné de 5* 8' 47" sur le premier, représentant l'orbite lunaire; si "Y" est un des points où l'orbite terrestre est rencontré par le plan de l'équateur de la Terre, "Y"Q sera la longitude du nœud de la Lune.
Cet arc se compte dans le sens du mouvement de translation du satellite de la Terre. Le 1*' janvier 1801 la longitude du nœud de la Lune était de 13* 53' 17'',7. Appelons P (flg. 2), la position du périgée de l'orbite lunaire sur la sphère que nous avons imaginée, la somme des deux arcs VQ ®^ Q^ ^^^ ^ fl"® ^'^^ nomme la longitude du périgée lunaire; le 1" janvier 1801, cette longitude était de 266'' iO' 7",5.
L'excentricité de Tellipse lunaire est de 0,0548442, et la distance moyenne de ce corps céleste à la Terre est égale aux 25 dix-millièmes de la distance de la Terré au Soleil. La distance de la Lune à la Terre est donc égale à 60 rayons terrestres environ, c'est-à-dire plus grande seulement de 4 rayons terrestres que la moitié du rayon du Soleil.
Les ellipses décrites par les planètes autour du Soleil restent à très-peu près les mômes, quant à leurs positions et à leurs dimensions, après un grand nombre de révolutions successives, et ce que Ton nomme perturbations ou inégalités sont pour ces astres d'un ordre si petit que pendant quelques révolutions on peut les négliger.
Il n'en est pas de môme pour les satellites des planètes, car l'action attractive du Soleil, principalement, produit des perturbations considérâbles.
Ainsi,- en ce qui concerne la Lune, le plan de son orbite relative autour de la Terre se déplace rapidement. Le nœud éprouve un mouve-
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ment de rétrogradation mm uniforme dont la valeur moyenne, par jour, est de 3' KT^M. Il accomplit donc une révolution entière sur le plan de l'orbite terrestre dans Fespace de 6793^39 ou i8 ans 2/3 environ. Nous pouvons dès à présent remarquer que cette période est exactement la même que celle de la nutation de l'axe terrestre dont nous avons parlé plus haut.
Le plan deF<Mrbite lunaire se déplace donc dans Tespace, et la perpendiculaire à ce plan menée par le centre de la Lune décrit en 18 ans 2/3 une surface conique autour d'une perpendiculaire menée au plan de l'orbite terrestre et en faisant avec cette droite un angle à peu près constant et dont la valeur moyenne est 5*8' 47" ,9.
L'ellipse lunaire éprouve aussi un mouvement dans son plan; le grand axe change de direciion en tournant dans le sens du mouvement propre de la Lune. 11 effectue un déplacement angulaire d'un peu moins de 3^ pour chaque révolution de l'astre; ce qui fait qu'en 3^dli',^l, ou dans l'espace de 9 ansy la ligne des apsides de l'ellipse lunaire a fait un tour complet dans son plan, qui lui-même est en mouvement, ainsi que nous l'avons dit.
L'inclinaison de l'orbite lunaire sur le plan de l'orbite terrestre ne reste .pas non plus constante et oscille, entre deux limites assez restreintes, autour de la valeur moyenne que nous avons donnée. C'est-à-dire que cette inclinaison augmente ou diminue d'environ 8^ AT\
La période d'oscillation de la plus petite inclinaison à la plus grande est environ de 44 jours i/S.
L'inclinaison atteint sa plus grande valeur quand l'angle formé par les deux droites menées par le centre de la Terre, au Soleil et à la Lune, est à peu près droit. Il faut évidemment comprendre que c'est Vincltnaison de Vêlement de l'aire comprise entre deux rayons vecteurs de la Lune trèsrapprocbés, sur le plan de l'orbite terrestre, qui atteint à ce moment sa valeur maximum.
Le mouvement moyen de la Lune, autour de la Terre, éprouve aussi une équation séculaire qui est due à l'action du Soleil, et qui est produite par la variation séculaire de V excentricité de l'orbite terrestre.
Si l'orbite terrestre restait invariable dans sa forme, l'équation séculaire n'existerait pas. L'analyse fait voir que le changement de forme de cette orbite produit actuellement une accélération dans le mouvement moyen de la Lune, qui se changera en diminution dans 23980 ans, époque à laquelle, ainsi que nous l'avons dit plus haut, Torbite terrestre commencera à s'allonger de nouveau.
En poussant l'approximation plus loin qu'on ne l'avait fait précédemment, M. Delaumat a trouvé pour valeur de cette accélération séculaire, 6",il. M. Hansbn porte, dans ses tables lunaires, cette accélération à 12^,18. Cette dernière valeur, qui n'est nullement justifiée par la théorie, semble cependant mieux rendre compte des éclipses chronologiques.
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L'action solairA détermine en outre, dans le mouvement de la Lune, plusieurs inégalités dont nous parlerons dans l'étude des phénomènes apparents.
La Lt'NE est un corps à peu près sphérique ayant on allongement dans le sens de la ligne qui joint le centre de cet astre au centre de la Terre; c*est-à-dire que sa forme est celle d'un ellipsoïde allongé.
Ce corps céleste tourne sur lui-même, dans le même sens que son mouvement de translation autour de la Terre. L'axe autour duquel se fait cette rotation fait un angle d'environ 6* 37' avec une perpendiculaire au plan de l'orbite lunaire.
Dans le mouvement de translation de la Lune, son aie de rotation se transporte de manière à rester toujours dans le plan de$ deux perpendiculaires menées, par le centre de la lAme, au plan de VcrbUe terrestre ei i eehide rarbite Itmaire.
L*axe de rotation fait toujours un angle de i'^S^Âb' avecla perpendiculaire à l'orbite terrestre, et celle-ci^^ainsi que nous l'avons déjà dit, fait on angle de 5* 8' i8"> en moyenne, avec la perpendiculaire au plan de l'orbite lunaire.
La Lune effectue un tour complet sur elle-même, au bout d'un temps prtasffHent égal à la durée de sa révolution sidérale relative autour de la Terre, c'est-à-dire dans Tespace de 37 jours ^ environ. U s'ensuit que la Lune présente toujours le même hémisphère à Im Terre y sauf quelques petites oscillations connues sous le nom de libratians et dont nous caractériserons les effets et la cause dans Tétude des oxNiTeaipnts apparents de la Lune.
Le ra>oa de la Lune est égal à environ les ^ do rayon de la Terre; son volume est à peu près 49 fois plus petit que celui de la Terre.
Le satellite de la Terre est un glohe recouvert de tiautes montagnes. La plus elev«edes montagnes lunaires a environ 7tjOO mètres, c'est-à-dire -^ du rayon de la Lune.
Les montagnes de la Lune présentent an cancière très-renMiqnable. Elles aOectent presque toutes^ la forme d*un èowreiet drenlaire an milieu duquel se trouve une cavité dont le dumètre atteint quelque(u«s pîus de ^H)m> uk^res. Le f\KK) de cette cavité se trouve parfois au-dessous du niveau des terrasos lunaires qui enxîronnent le bourrelet.
Ae nv leu de ces oMt'r'^tf lunaires il exbte souvent «ne oo plusieurs m^m^ines d'uoi» tr^^t-<rande hauteur p^r rapc^t à leur Urwtir, ces^tàd*re a\ïa: U fcrïiw d'un pic très-eteve.
T. ';t |v<^e à en. .re q.>f U Lliw e<t coœpV'otrent pn\ce J V.ax«phère« on du moins *;»?* si ce<*e atax^^fk^^ère ext^tc. elle est exce$;st\euieiic rare et iS-s peu e^ectlue ; aussi 1 ce se inxî^e pj» dVau <ur fca Litbe« du moins à & f'^ iq*: *ie.
La iBJSse de ce corps cete^-e e^ en^irni la S4* partie de U masse de U Ft^T»; b ptwmt^r qut n >ap à sa $u-^> • <^t q*ie l«^ tt> ce«' ««m^ de
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oeti6 qai existe à la surface terrestre et sa densité est égale à 3^35, la densité deTeau étant prise pour unité.
L'influence attractive du satellite de la Terre sur cette planète détermine un mouvement périodique des grandes masses liquides qui recouvrent sa surface.
« La Lune^ dit M. de Humboldt, grâce à l'attraction qu'elle exerce en « commun avec le Soleil, déplace l'élément liquide sur la Terre, et par f le gonflement périodique des mers et les effets destructifs des marées, f change peu i peu les contours des côtes, favorise ou contrarie le traf vail de l'homme et fournit la plus grande partie des matériaux dont se a forment les grès et les conglomérats^ recouverts à leur tour par les f fragments arrondis et sans cohésion des terrains de transport. Ainsi la c Lune agit sans cesse, comme source de mouvement, sur les conditions c géologiques de notre planète. »
I est un sphéroïde aplati dont le rayon moyen est environ le 218* do rayon solaire, et à peu près la moitié de celui de la Terre; celui-ci étant i, le rayon de Mars est en effet 0,545. Le volume de Mars est à celui du Soleil comme i est à 10419005.
D'après M. Hind l'aplatissement de cette planète est égal à — ; d'après
Ou
Arago cet aplatissement serait de — —.
La planète Mars tourne sur elle-même en 24^ 37" de temps moyen, autour d*nn axe de rotation qui forme un angle de 28* 42' environ avec le plan de l'orbite de cette planète.
En raison du renflement équatorial de Mars, l'axe de cette planète doit avoir un mouvement de pricession analogue à celui de la Terre ; mais cetle planète étant dépourvue de satellite, ce mouvement de précession doit être uniforme et afifranchi du mouvement de nulation qu'éprouve Taxe terrestre.
D'après les variations observées dans des taches permanentes que présente le disque de Mars, on admet que les régions polaires de cette planète sont couvertes d'amas de neige et de glace. La chaleur solaire fait fondre en partie ces amas de neige quand, en raison du mouvement de translation de la planète autour du Soleil et de Tinclinaisou de son axe de rotation sur le plan de son orbite, les pAles de Mars viennent alternativement se présenter plus directement à l'influence des rayons solaires. D'après cela, il n'est pas douteux que Mars ne soit enveloppée d'une atmosphère dans le genre de la nâtre.
La masse de Mars est à celle du Soleil comme 1 est à 2680337; sa
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densité est 3^8 fois celle du Soleil, 5,29 fois celle de Feaa ou les 971 dixmillièmes de la densité de la Terre. Enfin, la pesanteur à sa surface est 56 fois plus faible environ que celle qui existe à Ja surface solaire, ou la moitié de celle qui se fait sentir à la surface de la Terre.
lies pUiMètos téleseepl^nes. — On ne sait rien de bien certain relativement à la formcy la grandeur et la coMiitution physique des petites planètes qui circulent autour du Soleil, entre Mars et Jupiter. On peut toutefois être assuré que les dimensions de ces corps célestes sont relativement excessivement petites; c'est pour cela qu'ils ont reçu le nom d'ûsiéroïdes.
D'après les différences que l'on remarque dans les mesures obtenues par plusieurs observateurs^ on suppose que certaines de ces petites planètes ne sont pas sphériques, comme les planètes principales de notre système planétaire, mais qu'elles ont des formes irrégulières ou polyédriques.
En supposant, ce qui est problable, qu'elles sont animées d'un mouvement de rotation sur elles-mêmes, elles se présentent aux observateurs de la Terre, tantôt par une pointe, tantôt par une large face qui réfléchK brillamment la lumière du Soleil, ou qui même est peut-être douée d'une lumière propre.
Certains astronomes admettent que la plupart des petites planètes télescopiques sont entourées d'une nébulosité quelquefois très-fortement accusée, a Dans les planètes comme Mars, Jupiter et Saturne, dit Araoo a on aperçoit des traces d'atmosphère ; mais ce sont des traces seulement, •c et l'on ne parvient à les faire ressortir qu'à l'aide des observations les « plus subtiles. Dans les planètes télescopiques, au contraire, les phéno* a mènes atmosphériques se développent sur une immense échelle. »
Quelques astronomes pensent que l'on doit simplement attribuer aux effets de l'irradiation les apparences vaporeuses de certaines planètes télescopiques; à l'appui de cette opinion on cite la planète Pallas qui, trouvée très-nébuleuse par Shroëter, présente un disque très-net avec le grand réfracteur de l'observatoire de Dorpat. Mais nous croyons devoir faire remarquer à ce sujet, que l'effet des objectifs puissants et des grossissements considérables est de diminuer l'intensité des lumières étendues et diffuses.
— La planète géante de notre système planétaire est un sphéroïde très-aplati dont la forme générale s'écarte peu de l'ellipsoïde
de révolution. D'après Arago l'aplatissement est de — •
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Le plus grand diamètre de Jupiter est de 35793 lieues de 4 kilomètres» c'est-à-dire que le rayon de cette planète est un peu plus grand que le dixième du rayon solaire. Son volume est seulement la 917* partie du volume du Soleil ; il s'ensuit qu'il est plus de 1 585'fois plus considérable que celui de la Terre. Jupiter tourne sur lui-même en 9^ 55* environ autour d*un axe qui est incliné de 86* 54' sur le plan de Torbite de cette planète; il lui est donc à fort peu près perpendiculaire.
Le plan de Véquaieur de Jupiter fait avec le plan de son orbite un angle de 3* & seulement. A cause du renflement ^uatorial de cette planète, l'axe de rotation doit sans aucun doute avoir un mouvement de pré^ ctêsion^ dont la période ne peut encore être détemninée par l'observation, et qui doit être accompagné de mouvements de nutatiwi assez compliqués, produits par l'action des quatre satellites qui accompagnent Jupiter dans son mouvement de translation autour du Soleil.
D'après la grandeur de Jupiter et la durée de son mouvement de rota* tion, OQ trouve facilement que la vitesse des points de son équateur, due à la rotation de cette planète^ est à peu près égale à 3^"^3 par seconde^ c'est-à-dire qu'elle est presque égale à la vitesse moyenne de Jupiter autour du Soleil. Il s'ensuit donc que la vitesse absolue dans Tespace (*) d'un point de l'équateur est à pea près nulle quand ce point reçoit perpendiculairement les rayons solaires, et qu'au contraire sa vitesse est de 6*^5 environ quand 4^ 57* 30* plus tard ce point se trouve à l'opposé, c'est-àdire complètement privé de la lumière du Soleil.
Les phénomènes que Ton observe sur le disque de Jupiter, phénomènes dont nous parlerons dans la suite de ce cours, ont donné la certitude que cette planète possède une atmosphère dans laquelle circulent des courants rapides transportant des nuages autour de la planète.
La masse de Jupiter est à celle du Soleil comme 1 est à 1050, cette planète a donc 338 fois plus de masse que la Terre ; sa densité moyenne est peu différente de celle du Soleil, elle est environ 1,16, celle de l'eau étant prise pour unité.
La pesanteur qui se fait sentir à la surface de Jupiter est égale à % fois et demie celle qui existe à la surface de la Terre, ou bien est 11 fois moins considérable que celle qui doit s'exercer à la surface solaire.
mmttàUi/em de J«pltcr. — Dans son mouvement de translation autour du Soleil, Jupiter est accompagné par quatre petits corps célestes, satellites de la grosse planète.
Les orbites relatives que décrivent ces quatre satellites autour du centre
(*) En ne tenant pas compte da monvement général de tout le système planétaire.
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de Jupiter^ supposé fixe^ sont décrites conformément aux lois de Kepler.
La forme de ces orbites s'écarte peu de la forme circulaire pour les deux satellites qui sont les plus près de Jupiter^ mais cette forme est elliptique pour les deux autres,*^ principalement pour le quatrième, c'est-à-dire le plus éloigné de Jupiter.
En prenant pour unité le rayon de Téquateur de Jupiter, les distança moyennes des satellites au centre de la planète sont les suivantes :
\^ satellite. 6;05Tayons de Jupiter,
Le premier satellite circule donc à une distance de la surface de Jupi* ter, à peu près égale à celle à laquelle la Lune se trouve de la surface terrestre.
En prenant pour unité le jour moyen, on trouve pour durée des révolu* tions sidérales des quatre satellites :
1" satellite i* 18' 28-
Il est facile de s'assurer que les distances moyennes et les durées des révolutions sidérales répondent bien à la 3' loi de Kepler.
Les trois premiers satellites de Jupiter ne peuvent jamais se trouver à la fois dans le cône d'ombre situé derrière Jupiter et qui s'étend à une distance égale à 1222 fois le rayon de cette planète; ceci résulte de certaines lois que nous expliquerons dans l'étude des mouvements apparents des satellites de Jupiter.
Les orbites des satellites de Jupiter éprouvent des changements analogues aux perturbations des orbites planétaires; les mouvements de ces corps célestes sont pareillement assujettis à des inégalités séculaires ayant de l'analogie avec celles qu'éprouve la Lune.
L'aplatissement considérable de Jupiter a une très-grande influence sur le mouvement des nœuds de ses satellites; et l'observation de ces mouvements, réciproquement, a permis de calculer Taplatissement de Jupiter, lequel s'est trouvé égal à celui déduit de mesures micrométriques.
Voici, d'après Laplace, les principaux résultats de sa théorie sur les satellites de Jupiter.
a L'orbite du 1" satellite se meut uniformément avec une inclinaison constante sur un plan fixe qui passe constamment entre l'équateur et l'or-
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bîte de Jupiter par rintersection luutelle de ces deux derniers plans dont Pmclinaison respective est égale à 3*9435i.
« L'inclinaison de ce plan flxe sur Téquateur de Jupiter n'est que de 20''. L*inclinaison de l'orbite du satellite sur ce plan est pareillement insensible; ainsi Ton peut supposer le 1*' satellite en mouvement dans le plan même de léquateur de Jupiter.
« On n'a point reconnu d'excentricité propre à son orbe, qui seulement participe un peu des excentricités des orbes du troisième et du quatrième satellite; car en vertu de l'action mutuelle de tous ers corps, l'excentricité propre à chaque orbe se répand sur les autres, mais plus faiblement à mesure qu'ils sont plus éloignés.
« Les éclipses du i*' satellite de Jupiter ont fait découvrir le mouve* ment successif de lu lumière qu'ensuite le phénomène de l'aberration a mieux fait connaître.
« L'orbe du second satellite se meut uniformément avec une inclinaison conslanie, sur un plan fixe qui passe constamment entre réqua^ teur et Vorhile de Jupiter par leur intersection mutuelle, et dont l'inclinaison à cet éqiiateur est de 201''. L'orbite du satellite est inclinée do ^Xh^" à son plan fixe et ses nœuds ont sur ce plan un mouvement rétrograde dont la période est de 29"',914S. L'observation n'a point fait connaître d'excentricité propre à cet orbe, mais il participe un peu des excent.-*icités des orbes du 3' et du 4' satellite.
a L'orbe du troisième satellite se meut uniformément, avec une inclinaison constante sur un plan fixe qui passe constamment entre Véquateur et r orbite de Jupiter par leur intersection mutuelle, et dont l'inclinaison sur cet équateur est de 931". L'orbe du satellite est incliné de 2284" à son plan fixe, et ses nœuds ont sur ce plan un mouvement rétrograde dont la période est de 14i"*,739. L'excentricité de l'orbe du troisième satellite présente des anomalies singulières.
« Enfin, l'orbe du quatrième satellite se meut uniformément, avec une inclinaison constante ^ sur un plan fixe incliné de 4457" à Téq^iateur de Jupiter et qui passe par la ligne des nœuds de cet équateur, en/re cedei*^ nier pian et celui de l'orbite de la planète; l'inclinaison de l'orbe à son plan fixe est de 2772", et ses nœuds sur ce plan ont un mouvement rétro^ grade dont la période est de 531 ans.
« En vertu de ce mouvement, l'inclinaison de l'orbe du 4'' satellite sur l'orbite de Jupiter varie sans cesse.
« L'excentricité de l'orbe du 4* satellite est beaucoup plus grande que celle des autres orbes. Son perijove a un mouvement annuel direct de 7959\
c Chaque orbe participe un peu du mouvement, des autres. Les plans fixes auxquels nous les avons rapportés ne le sont pas rigoureusement; ils se meuvent très-lentement avec l'équateur et l'orbite de Jupiter, en passant toujours par l'intersection mutuelle de ces derniers plans et en
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conservant sur Téquateur des inclinaisons qui, quoique variables, sont entre elles et avec l'inclinaison de l'orbite de la planète sur son équateur dans un rapport constant, d
Les satellites de Jupiter ont une forme analogue à celle du satellite de la Terre ; ils présentent toujours le ihéme hémisphère i Jupiter, c'est-àdire qu'ils effectuent une rotation sur eux-mêmes dans un temps égal à celui de leurs révolutions sidérales.
Si l'on prend pour unité le rayon du satellite de la Terre^ on trouve que
Le 1'^ satellite a un rayon égal à. . . . 1,18
Le 2* 1,00
Le 3" 1,74
Le 4- 1,22
Le 2* satellite a donc un volume à peu près égal à celui de la Lune; les autres sont plus considérables, principalement le 3*.
En prenant pour unité la masse de Jupiter, on a trouvé que les masses de ses quatre satellites sont les suivantes:
1" satellite 0,0000173281
Si Ton prend pour unité la masse de la Terre, on trouve pour valeur de ces masses :
i" satellite ~
Les deux derniers satellites et surtout le 3* ont donc une masse plus considérable que celle de la Lune.
En prenant pour unité la densité moyenne de la Terre, on trouve pour densité moyenne des quatre satellites :
1'^ satelUte ;....*.* 0,17
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Satame. — La planète la plus curieuse de notre système planétaire a la forme d'un ellipsoïde de révolution très-aplati; son aplatissement,
d'après Bissel, est égal à r-jô^ un peu plus fort que — .
Le rayon de Saturne est environ les 8 centièmes de celui du Soleil; il est égal à 9,A1H, si Ton prend pour unité le rayon de la Terre. Son volume est donc égal à 849^655^ celui de cette planète étant i .
Saturne a un mouvement de rotation sur lui-même autour de son plus petit diamètre; cette rotation s'effectue en 10^ 16*. Il en résulte que la vitesse d*un point de Téquateur de Saturne due à la rotation de cette planète a précisément la même grandeur que la vitesse qui anime ce point en vertu de la translation de Saturne autour du Soleil.
L'axe de rotation de cette planète est incliné d'environ 62* sur le plan de son orbite; son équateur fait donc un angle de 28* avec ce plan.
Dans le mouvement de translation de Saturne autour du Soleil, l'axe de rotation de cette planète se transporte parallèlement à lui-même; il en est par suite de même du plan de son équateur. Mais il est évident cependant que^ en raison de l'aplatissement de Saturne, cet axe de rotation doit éprouver un mouvement de précession qui ne doit pas s'effectuer sans certains mouvements de natation déterminés par l'action des nombreux satellites de Saturne sur le renflement équatorial de cette planète.
Saturne est entourée d'une atmosphère accusée par les taches et les bandes non permanentes que l'on observe à sa surface.
La masse de cette planète est à celle du Soleil comme 1 est à 3512, c'est-àcdire environ cent fois plus considérable que la masse terrestre. Sa densité est les 47 centièmes de la densité du Soleil, ou égale à 0,648, celle de Teau étant 1.
Arrivons enfin à la particularité qui fait de Saturne la planète la plus remarquable de notre système.
Ce corps céleste est entouré, à une distance relativement considérable, d'un ensemble A*anneaux très^rapprochés les uns des autres^ d'une très* grande largeur, mais d'une très-petite épaisseur, et dont le plan se confond avec le plan de l'équateur de Saturne.
Dans le transport de la planète autour du Soleil, les anneaux se transportent parallèlement à eux-mêmes, ainsi que le fait l'équateur de Sa^ tume, et par conséquent, dans une révolution de Saturne la trace du plan des anneaux sur le plan de l'orbite reste à très-peu près parallèle à ellC" même-.
Trois anneaux concentriques sont au moins parfaitement constatés. Celui qui est le plus voisin de Saturne n'est pas opaque comme les deux autres, mais est tfansparent.
Le centre des anneaux et celui de Saturne ne coïncident pas exao^ tement.
est de
7H7* lieues
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Le diamètre extérieur de l'anneau extérieur est de
n intérieur id.
B extérieur du milieu
n intérieur ....... id.
9 extérieur intérieur
0 intérieur id.
L'intervalle qui sépare le bord intérieur de l'anneau intérieur de la surface de la planète est de 6986 lieues.
L'épaisseur des anneaux ne parait pas être de plus de 100 lieues*, Hers* cbel la supposait de 36 lieues.
Les anneaux de Saturne ont un mouvement de rotation dans le sens du mouvement de rotation de cette planète, et dans un intervalle de 10 heures 30 minutes environ ; il en résulte qu'ils tournent tin peu plus lentement que la planète.
Les anneaux de Saturne sont des solides irréguliers qui doivent avoir une largeur inégale dans les différentes parties de leur contour^ et leur centre de gravité ne coïncide pas avec leur centre de figure.
Ces anneaux peuvent être considérés comme autant de satellites dont chaque masse serait concentrée au centre de gravité de chaque anneau, et qui se mouvraient autour de Saturne avec des vitesses angulaires respectivement égales aux vitesses de rotation des anneaux, mais en subissant, dans leurs mouvements, des oscillations déterminées par l'attraction solaire, celle des satellites de Saturne et leur attraction mutuelle.
En outre de ses anneaux, la planète Saturne est accompagnée, dans son mouvement de translation autour du Soleil^ par huit satellites dont les mouvements relatifs autour du centre de la planète sont des 'orbites elliptiques dont ce centre occupe un des foyers^ et qui sont décrites suivant la loi des aires.
Les plans des orbites des six premiers satellites se confondent à peu près avec le plan des anneaux. Celui du septième satellite est incliné de là* 14' sur ce plan; le huitième n'a pas encore été suffisamment observé.
a L'extrême diflSculté des observations des satellites de Saturne, dit La- 0 place, rend leur théorie si imparfaite que l'on connaît à peine avec préa cision leurs révolutions et leurs distances moyennes au centre de là « planète; il est donc inutile, jusqu'à présent, de considérer leurs per- « turbations. »
Toutefois l'illustre auteur de la Mécanique céiette a trouvé que les orbites des satellites de Saturne se meuvent, comme celles des satellites de Jupiter, sur des plans passant constamment entre Vorbite de la planète et le plan de ton équateur^ par la ligne d'intersection do ces deux plans, et qui sont d autant plus inclinés à cet équateur que les satellites sont plus éloignés de Saturne.
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Voici le tableau des durées des révolutions sidérales des huit satellites de Saturne, ainsi que leurs distances moyennes à cette planète, en prenant pour unité son rayon équatorial :
RéTolotions iidénles. Diftanees mojennas.
i** satellite 22* 36- I7',71 3,36
Les satellites de Saturne tournent sur eux-mêmes dans des temps égaux à leurs révolutions sidérales, c'est-à-dire qu'ils montrent toujours le même hémisphère à leur planète.
Ces corps célestes sont de différentes grandeurs; en prenant pour unité le rayon de la Terre, on a trouvé pour rayon des différents satellites de Saturne :
Pour 1er' 0,125
C'est donc le sixième qui est le plus considérable; son volume est environ le YH ^^ ^'"* ^® '* Terre.
VrttMas est un corps sphérique, ou plutôt dont la forme ellipsoïdale n'est pas nettement établie. Son rayon est à celui du Soleil comme 1 est à 24,5, c'est-à-dire qu'il est égal à 4,577, celui de la Terre étant 1. D'après cela, son volume est égal à 95,914, en prenant celui de la Terre pour unité.
On ne sait rien de positif sur la rotation d'Uranus; toutefois, par analogie avec les autres planètes, on doit supposer qu'elle a un mouvement de rotation. Si Ton voulait déduire la direction de son axe de rotation de
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là ^/^/jon des plans des orbites des satellites de ce corps céleste, od airii^rïi; a cooclure que l'axe de rotation est à peu près dans le plan de Tor- I /jc d'Uranus, c'est-à-dire que cette planète tourne tout différenuneni des «jtres planètes.
Il est évident qu'à cause de l'immense distance à laquelle nous sommes d'Uranus, on ne peut avoir aucune donnée élémentaire sur sa constitution physique. Mais l'analyse mathématique a fait savoir que sa masse est à celle du Soleil comme 1 est à 24000; que sa densité est égale à 0^84, celle de Teau étant 1; et enfin, que la pesanteur à la surface de cette planète est égale aux 7 dixièmes environ de celle qui se fait sentir à la surface de la Terre.
Dans son mouvement de translation autour du Soleil, Uranus est accompagné par huit satellites dont les orbites font un angle de 7H*12' environ sur le plan de l'orbite de cette planète. Ces satellites parcourent des ellipses autour de la planète en suivant la loi des aires, mais d'un mouvement rétrograde^ c'est-à-dire en sem corUraire des mouvements de translation des planètes, des mouvements de circulation des satellites de la Terre, de Jupiter et de Saturne, et des mouvements de rotation de ces différents corps célestes. Le tableau suivant donne les durées des révolutions sidérales des satellites d'Uranus ainsi que leurs distances moyennes à cet astre, en prenant pour unité le rayon de cette planète :
Durées des réTolntioni lidérales. BitUoces moytniws.
1" satellite * 12" 28* 48" 7,44
IVeptamc est un corps sphérique. Sa forme réelle n'a pu encore être déterminée à cause de la grande distance à laquelle cette planète se trouve de la Terre.
Son rayon est égal à la 25* partie environ du rayon du Soleil; son vo* lume est à celui de cet astre comme 1 est à 159641 ; autrement dit, ce volume est égal à 88,76, celui de la Terre étant 1.
On ne sait évidemment rien sur la rotation de Neptune. D'après la plus
récente détermination, sa masse est comprise entre et ,
celle du Soleil étant prise prise po:ir unité ; c'est- ù-dire que cette masse
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est égale à environ 17 Toîs la masse de la Terre. Sa densité est 1,073, celle de l'eau étant 1. Enfin la pesanteur à sa surface est égale 0,87^ en prenant pour unité la pesanteur terrestre.
Neptune est accompagné d'un satellite qui circule autour de cette planète dans une orbite dont le plan est incliné d'environ 3i*âO' sur le plan de l'orbite de Neptune. La durée de la révolution sidérale de ce satellite est d'environ 5' 20^ 50* 45% et sa distance à la planète est^gale à i% en prenant pour unité le rayon de Neptune.
«omètcs. — En dehors des planètes que nous venons de décrire et qui parcourent des orbites presque circulaires autour du Soleil, d'autres corps célestes, dont la nature est plus mystérieuse, circulent autour du centre radieux de notre système planétaire. Ces astres, soumis aux principes de la gravitation, obéissent aux lois de Kepler, mais décrivent des ellipses tellement excentriques que, pour la plupart, on n'a pu encore établir la différence qui existe entre la forme de leurs orbites et la forme parabolique.
Les comètes diffèrent des planètes de plusieurs manières :
i* Par leur nature physique;
2* Par l'excentricité de leurs orbites ;
3* Par le sens et la direction de leurs mouvements.
Une comète se compose généralement :
r D'un noyau;
^ D'une nébulosité, sorte d'auréole lumineuse qui entoure le noyau et dont la forme générale varie constamment; on nomme cette auréole la chevelure de la comète ;
3* Et enfin d'une traînée lumineuse que Ton nomme la queuey et qui éprouve aussi constamment des modifications dans sa forme et sa grandeur.
D'après une discussion faite par ârago sur les observations effectuées sur les comètes paraissant avoir des noyaux, il résulte : a que le noyau des comètes considéré en masse est diaphane et que s'il existe dans ce Doyau une partie solide et opaque, elle a des dimensions excessivement petites. B Beaucoup de comètes, du reste, ne possèdent pas de noyaux, et il parait certain qu'il existe des comètes sans noyaux, des comètes dont le noyau est diaphane, et enfin des comètes plus brillantes que les planètes et ayant un noyau solide et opaque.
Les noyaux sont généralement situés entre le centre de la chevelure et le bord de celte nébulosité qui est le plus voisin du Soleil.
Le plus grand noyau cométaire que Ton ait mesuré avait 3 200 lieues^ le plus petit avait 11 lieues. Les nébulosités ont au contraire des dimen-
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siens considérables; leur forme est généralement circulaire. Le diamètre de certaines nébulosités cométaires a atteint jusqu'à 450000 lieues, c'està-dire beaucoup plus d'étendue que le diamètre du Soleil, ou plus de ÎM fois le diamètre de la Terre. Du reste, dans le mouvement d*une comète autour du Soleil, le noyau, la chevelure et la queue éprouvent des variations considérables dans leur forme et dans leur grandeur.
Par des études faites sur les comètes de i858, 1860 et i86i, M. Scbmidt a reconnu que la nébulosité se formait d'une matière sortant du noyaa sous les influences calorifiques, électriques ou magnétiques développées par le Soleil.
Cet astronome a pu déterminer la vitesse avec laquelle cette matière sort du noyau cométaire pour former la nébulosité et même la queue. Il a trouvé, par exemple, que pour la comète d'octobre 1858, la matière sortait du noyau avec une vitesse de 535 mètres par seconde.
Certaines queues de comètes ont des dimensions considérables. La queue de la gr<inde comète de 1C80 a eu, à un moment, plus de Ai millions de lieues d'étendue, c'est-à-dire qu'elle était plus grande que la distance du Soleil à la Terre.
D'après Arago les queues des comètes ont la forme d'un cône ou d'un cylindre creux dont les bords ont une certaine épaisseur. Quelquefois cependant elles se terminent en pointe, et l'axe du cône est courbe. Certaines comètes ont eu deux queues. Le plus généralement les axes des queues cométaires sont opposées au Soleil, c'est-à-dire suivant le rayon vecteur de l'orbite décrite par la comète.
Le nombre de ces corps célestes est inconnu; on sait seulement qu'il est très-considérable.
On peut classer ces astres en comètes périodiques ou à orbites elliptiques, et en comètes paraboliques.
Bien qu'on ait calculé un grand nombre d'orbites elliptiques, nous ne considérerons que celles dont Vellipticité est dûment constatée par les apparitions périodiques des comètes qui les parcourent.
En les classant par ordre de leur distance moyenne au Soleil, ces comètes, appelées périodiques^ sont :
Les comètes de Enceb, de Brorskn, de d'Arrbst, de Gahbart, de Paie el de Hallet.
Le tableau suivant donne la position des plans des orbites de ces corps célestes :
DURÉE
des rérolotions.
EDcke
Brdrsen
D'Arrest
Gambart
Fave
HalIcy
Parmi les 200 orbites paraboliques qui ont été calculées, il y en a environ la moitié qui ont un mouvement direct et l'autre moitié un mouvement rétrograde; il y en a environ 111 dont l'inclinaison est plus grande que Â&*.
Il est probable que toutes ces orbites paraboliques sont des ellipses tellement allongées qu'il est impossible d'établir la différence qui existe entre elles et la forme parabolique, du moins pour l'arc qu'elles parcourent quand elles sont visibles de la Terre.
Ainsi que je l'ai dit plus haut, on a voulu calculer les orbites elliptiques d'un assez grand nombre de comètes; on en a trouvé cinq dont les durées des révolutions sont comprises entre 69 et 75 ans, mais en dehors de la comète de Halley il n'existe pas d'observations anciennes qui puissent justifier ces orbites elliptiques.
On a trouvé pour d'autres orbites des ellipses tellement allongées que les durées des révolutions sont considérables ; ainsi on a trouvé, entre autres, des temps de révolutions égaux à li9 ans^ 401 ans, 2611 anS; 8375 ans, 13866 ans et même 100000 ans.
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Les excentricités des orbites correspondantes sont si peu difiérentes de l'unité qu'on ne peut être certain des résultats. Des astronomes ont en effet trouvé des ellipses Tort différentes de forme et de grandeur avec des observations différentes qui étaient pourtant parraitement représentées par une môme orbite parabolique.
Les comètes sont soumises à des perturbations analogues à celles qu'éprouvent les orbites planétaires; mais lorsqu'elles passent dans le voisinage des planètes il arrive quelquefois que leurs orbites sont entièrement changées. C'est ce qui est arrivé à la comète dite de Lexell. Cette comète ayant passé au milieu des satellites de Jupiter, éprouva de la part de cette planète des attractions si considérables que son ellipse en fut complètement changée. De très-peu excentrique qu'elle était auparavant, elle devint en effet tellement excentrique qu'elle a affecté une forme presque parabolique.
L'attraction de Jupiter a aussi fait changer notablement le mouvement moyen de la comète de d'ÀRRBST; l'inclinaison du plan de l'orbite a varié de ^ degrés pendant une de ses périodes, et le passage au périhélie a été avancé de 49 jours.
Comme modification étrange apportée dans les comètes par suite des attractions exercées sur ces masses vaporeuses par les corps célestes de notre système planétaire, nous devons citer le dédoublement de la comète de Gambart. En 1846 cette comète s'est divisée en deux parties qui ont suivi des orbites différentes.
Du 10 février au 22 mars 1846 les deux noyaux ont marché à une distance l'un de l'autre de 62160 lieues environ , distance qui allait en augmentant. A l'apparition de 1852 la distance des deux noyaux était d'environ 500000 lieues, c'est-à-dire 8 à 9 fois plus considérable qu'en 1846.
Les comètes périodiques de Encre et de Paye éprouvent certaines perturbations qui n'existent pas dans les orbites planétaires.
Le mouvement moyen de ces deux comètes s^accélère, c'est-à-dire que la durée de leurs révolutions autour du Soleil va en diminuant; leur excentricité diminue aussi, c'est-à-dire que la forme de leur orbite se rapproche de la forme circulaire.
Leur distance moyenne au Soleil va donc en diminuant à mesure que leur orbite s'approche de la forme circulaire. A chaque période de la comète de Encke le mouvement moyen de cet astre augmente de 0",1, l'angle d'excentricité (*) diminue d'environ 3",5.
M. Alexandre Moller a trouvé qu'à chaque période de la comète de Fats, le mouvement moyen de cette comète augmente de 0'',24 et son angle d'excentricité diminue de 34",6.
Les perturbations que peuvent produire sur ces deux comètes les planètes
(') Od appelle angle d^ excentricité, Tongle dont le sinw e^t égal à rexcentricifé de rorbtte.
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principales de notre système ne rendent nullement compte de celles que je viens dindiquer. M. Enckb a admis que ces perturbations proviennent d'un milieu résistant dans lequel graviterait tout le système planétaire et qui rennplirait les espaces célestes.
M. Fats n'a pas adopté Tidée du milieu résistant^ mais il admet la force répulsive, imaginée par Kbplir, et qui émanant de la surface incandescente du Soleil, produirait les étranges phénomènes observés sur les comètes de Fatb et de Encri.
M. Fatr voit en outre, dans la formation des queues cométaires, la manifestation de cette force répulsive. En appliquant à la comète de Encre les formules de la Mécanique céleste relatives à l'action de corpuscules incessamment lancés par le Soleil avec une vitesse de 77 000 lieues par seconde, vitesse égale à celle de la lumière, M. Fate a retrouvé Vaccélération du mouvement moyen observé sur la comète de Encre ainsi que la diminution de son angle d'excentricité. Aussi il en conclut que l'impulsion des rayons solaires peut non-seulement rendre compte du raccour^ cissemeni de la période des deux comètes, mais aussi expliquer, chose que ne fait pas le milieu résistant, la formation des queues des comètes et leur direction à l'opposé du Soleil.
Pour terminer ce qui est relatif aux comètes, nous devons ajouter qu'on n'a aucune donnée certaine sur la valeur des masses cométaires, mais que leur masse est évidemment complètement insignifiante.
La surface des mers est convexe
Lorsque étant sur le bord de la mer^ ou sur le pont d'un navire, on •perçoit un autre navire au large^ tout le monde sait que Ton comnnence à voir ses voiles hautes avant de voir le cor/75 du bâtiment ^ et qu'à mesure que ce bâtiment approche^ on aperçoit successivement les perroquets^ les huniers^ les basses voiles, et enfin, la coque.
On sait aussi que, si l'on monte dans les hunes ou sur les barres de perroquets^ on aperçoit plus vite le corps du navire.
C'est pour cela que lorsqu'un navire est en mer, on place un homme, en vigie^ sur les barres du petit perroquet, pour qu'il prévienne de tout ce qu1l voit au loin; il découvre la terre et les navires bien avant les hommes qui sont sur le pont.
Fig. I.
Cet efiet provient de ce que la surface des mers est convexe : la figure I fait comprendre ce que nous venons de dire.
Si la surface des mers était plane, on verrait le navire en entier à quelque distance qu'il fût de l'observateur.
La portion terrestre du globe est convexe
Les montagnes, les collines, les vallées et les plaines donnent, à la portion terrestre du globe, un aspect d'irrégularifi qui ne permet pas de
conclure^ aussi promptement que pour la partie aqueuse, quelle est la forme de cette portion du globe.
Or, par des moyens que Ton donne dans les traités de Géodésie, on reconnaît que nulle part , les terres ne sont beaucoup élevées au-dessus du niveau des mers voisines; à Texception des chaînes de montagnes qui, cependant, malgré Télévation de leurs sommets, ne sont que très-peu élevées au-dessus de ce niveau^ comparativement à la grandeur du rayon terrestre.
On observe^ de plus, que les cours des fleuves et des rivières en général indiquent, par leur peu de rapidité, que la pente de leur lit est trèsfaible et que, par suite, la surface de leur eau est presque sur le prolongement de la surface des mers voisines.
Nous verrons, dans la suite^ que la hauteur des plus hautes montagnes est très-petite par rapport au rayon terrestre, et que toutes les irrégularités du sol de notre globe peuvent être représentées par les rugosités de la peau d^une orange, quand on suppose la Terre réduite à cette grosseur.
La Terre est isolée dans Vespace
Les nombreux voyages de circumnavigation effectués depuis un grand nombre d'années démontrent, de la manière la plus évidente, non-seulement cette convexité de notre globe, mais encore, qu'il ne tient matériellement à rien, et par suite, qu'il est complètement isolé dans Tespace.
Enfin, tin phénomène céleste que tout le monde connaît et que nous étudierons plus tard, les éclipses de Lune, indique que la Terre a sensiblement la forme d'un globe sphérique, puisque Tombre qu'elle projette sur la Lune est toujours circulaire.
Conclusion. — De tous ces faits, nous pouvons conclure, que la Terre est un globe sensiblement sphérique, isolé dans l'espace.
Des astres
On désigpe sous le nom général d!astres, cette foule de points lumineux, en y comprenant le Soleil et la Lune^ que l'on aperçoit dans ce que l'on nomme communément, le Ciel.
L'éclat de la lumière solaire empêche d'apercevoir en plein jour à l'œil nu, les astres que Ton voit la nuit; mais, avec une lunette astronomique qui a pour effet de grossir les astres qui ne sont pas à une trop grande distance de notre globe, et d'augmenter l'intensité de Vimage de ceux qui sont à des distances immenses^ on peut apercevoir les astres en plein jour, et la nuit en voir un plus grand nombre que celui que Ton voit à l'œil nu.
De la sphère céleste
Si nous imaginons une immense surface sphérique transparente enveloppant notre globe de toute part, cette surface ayant, du reste^ un rayon arbitraire, nous voyons que tous les astres^ qu*ils soient en dedans ou en dehors de cette sphère^ nous font le même effet que s'ils étaient fixés sur cette surface; autrement dit, sans avoir, pour le moment, égard à la distance à laquelle nous nous trouvons de ces astres, nous pouvons ne considérer que leur projection perspective sur cette surface sphérique.
Nous nommerons cette sphère idéale, la sphère céleste.
De la verticale
Nous avons dit que la Terre est un globe isolé dans l'espace; nous verrons plus loin si ce globe est immobile ou s'il est en mouvement.
Cet isolement de la Terre et l'action de la pesanteur terrestre font que tous les habitants du globe, en quelque point qu'ils soient placés, ont toujours le Ciel au-dessus de leur tête et la Terre à leurs pieds.
Ainsi, les habitants de la France et ceux de la Nouvelle-Zélande, quoique presque diamétralement opposés, sont placés identiquement de la même manière par rapport à la Terre et au Ciel ; c'est ce qui fait que lorsqu'on accomplit un voyage autour du monde, pour nous servir d'une expression vulgaire, le navigateur se trouve toujours en dessus.
On nomme verticale d'un lieu, la direction de la pesanteur dans ce lieu. Cette direction est perpendiculaire à la surfieice des eaux tranquilles; on Tobtient à l'aide du fil à plomb.
En supposant la Terre sphérique, la verticale d'un lieu passe par le centre de la Terre.
Du zénith et du nadir
Si Ton prolon^je dans les deux sens la verticale d*un lieu, elle rencontre la voûte ou sphère céleste en deux points; celui situé au-dessus de l'observateur de ce lieu prend le nom de zénith^ l'autre celui du nadir ^ ces noms nous viennent de la langue arabe.
Pour deux lieux antipodes, le zénith de l'un est le nadir de l'autre et réciproquement.
BUT GÉNÉRAL DE L* ASTRONOMIE
Si tous les astres que nous apercevons dans la voûte cile$te^ nous semblaient complètement immobiles, les étuda astronomiques se borneraient à constater leur position relative sur la sptière céleste, et à essayer de découvrir, à raide d'instruments d'optique^ quelques notions générales sur la constitution intime de ces différents astres.
Ces notions, dans tous les cas, ne pourront être que fort incomplètes, attendu que le sens de la vision est le seul qui peut servir à toute exploration astronomique.
Ov, il suffit de considérer quelques instants la voûte céleste pour être convaincu que tous les astres ont un mouvement qui fait que l'aspect du Ciel change constamment.
La science nommée astronomie a pour but général de connaître Torganisation de l'univers astronomique, les lois qui le régissent, et finalement de prévoir quelle sera, à un moment donné, la position apparente û'un astre quelconque dans la voâte céleste.
Des Horizons
Pour arriver à ce résultat^ il Tant étudier le mouvement des astres, et pour cela, rapporter leur position apparente à des points qui nous semblent fixes.
Or, dans un même lieu, en pleine mer par exemple, Teau forme autour du navire un cercle dont la circonférence est la limite des points aqueux que nos regards peuvent atteindre.
Si l'on imagine joints à notre œil tous les points de cette circonférence, on obtient une surface conique qu'on nomme horizon visuel ou visible.
La base de ce cône nous paraît fixe et immobile si nous ne changeons pas de position, elle peut donc servir de premiers points de repère dans l'étude du mouvement des astres; mais, attendu qu^en pleine mer, rien ne distingue les points de l'horizon entre eux, nous nous supposerons en rade ou à terre, de manière à avoir sur cet horizon plusieurs points terrestres distincts ou faciles à reconnaître.
Horizon sensible ou apparent. — Si l'on suppose que notre œil se rapproche des eaux, le cône s'ouvrira et aura pour limite un plan tangent à la surface de la mer à nos pieds. Ce plan tangent prend le nom d'horizon sensible ou apparent; il est évidemment perpendiculaire à la verticale du lieu.
Horizon rationnel. — On nomme horizon rationnel un plan parallèle à rhorizon sensible et passant par le centre de notre globe.
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MOUVEMENT DIURNE OU MOUVEMENT GÉNÉRAL DE LA SPHÈRE CÉLESTE
Si pendant une belle nuit^ étant situé en un lieu tel que la rade de Brest, par exemple, où les limites de l'horizon sont indiquées par des points fixes à terre, nous contemplons l'ensemble du Ciel, nous voyons que tous les astres ont un mouvement de gauche à droite j quand, étant sur un navire en rade^ nous regardons Vile Ronde, c'est-à-dire le Sud.
En suivant plus attentivement ce mouvement, nous voyons que certains astres apparaissent à gauche de Thorizon ou à VOrient^ en appelant Orient cette partie gauche; ces astres s'éloignent ensuite graduellement de l'horizon jusqu*à une élévation particulière à chacun d'eux, et vont enfin disparaître à droite de l'horizon ou à l'Occident^ en appelant Occident cette partie droite.
iî. Du lever et du coucher apparents.
On nomme lever apparent d'un astre, l'instant où cet astre apparaît à l'horizou visible^ et coucher apparent, l'instant où il disparaît du côté opposé.
En continuant nos observations, mais en tournant le dos à l'ilo. Ronde, nous nous apercevons que d'autres astres restent toujours audessus de l'horizon dont chacun s'éloigne , plus ou moins, entre deux limites déterminées, en suivant toutefois, un mouvement circulaire de droite d gauche.
12. Si le lendemain et les jours suivants, en admettant que nous nous placions toujours dans le même lieu, nous continuons à examiner le ciel, nous voyons les astres efiectuer toujours leur mouvement d'Orient en Ocddent, et nous faisons les remarques suivantes :
V Le plus grand nombre des astres qui ont un lever apparaissent toujours aux mêmes points de l'horizon;
3* La période de temps qui s'écoule entre deux levers consécutifs de ces mêmes astres est toujours la même;
3* Malgré les variations continuelles de Faspect général de ces astres^ ils conservent entre eux la même position relative; c'est-à-dire^ que ceux qui semblaient disposés en ligne droite, en triangle ou en trapèze présentent encore la même figure, mais vue dans une i)osition différente.
Ces astres sont ceux appelés étoiles.
Ces remarques ne s'appliquent pas au Soleil, d la Lune, ni à d'autres astres dont quelques-uns présentent le même aspect que les étoiles; ces derniers^ ainsi que la Lune et le Soleil, participent toutefois au mouvement général dVrient en Occident, comme il est facile de le constater.
13. Tout en reconnaissant ce &it important, que tous les astres, quels
qu*il8 soient^ ont un mouvement continu d'Orient en Occident^ n'étudions ce mouvement général que sur celui des étoiles^ qui, par les trois remarques que nous avons faites, nous semble le plus simple. Voici Tordre dans lequel nous allons étudier le mouvement diurne :
i"* Lois du mouvement.
T Cause du mouvement.
V Trajectoire décrite.
2* Vitesse du mouvement.
Lois du mouvement
!• Étude de la trajectoire. — Plaçons, horizontalement, un cercle gradué et muni d'une alidade à pinnules pouvant tourner horizontalement autour du centre de ce cercle.
Ce cercle peut être considéré comme étant concentrique à celui qui sert de base à l'horizon visible.
A l'aide de l'alidade, marquons sur ce cercle les directions CÂ et CB,
CA' et CB', CA" et CB", etc. (fig. 2), suivant lesquelles un astre semble se lever et se coucher.
Nous reconnaîtrons que les cordes AB, A'B', A'^B",... etc., sont toutes rigoureusement parallèles.
Ce parallélisme nous fait déjà considérer, sur l'horizon , deux directions perpendiculaires entre elles ; Tune EO parallèle aux cordes AB, A'B',... etc., l'autre SN perpendiculaire à ces cordes.
Points cardinaux. — Ces directions déterminent sur la base de Vhorizon visible, quatre points particuliers E, 0, S, N, que Ton nomme points cardinaux (ou principaux).
Les points de lever ayant lieu dans la partie S E N et les points de cou* cher dans la partie SON, on a nommé s Est ou Orient, le point E« Ouest ou Occident, le point 0^ Sud ou Midi, le point S, Et iVorrf le point N.
La direction S N prend le nom de méridienne ou vraie ligne Nord et Sud.
La direction EO prend le nom de vraie ligne Est ou Ouest. Si nous disposons, verticalement, un cercle gradué muni d'une lunette
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pouvant touraer autour du centre de ce cercle, nous voyons que tous ces astres, au moment de leur élévation maximum^ sont contenus dans un même plan vertical passant par la méridienne NS. Nous nommerons ce plan, plan méridien.
Si pour chaque étoile^ nous notons sur le cercle le point M (fig. 3), qu'indique la lunette au moment de l'élévation maximum, nous voyons
que les plans déterminés pour chaque ^^' ' étoile, par les points A, M, B,... A', M'
et B'... (fig. 2 et 3) sont parallèles. C'està-dire, que si a est l'intersection de la corde AB avec NS, les cordes Ma, MV, Wa'' sont toutes parallèles.
Ces cordes étant les traces des plans AMB, A'M'B'v etc., sur le plan vertical qui passe par la méridienne, on peut déjà supposer que les étoiles effectuent leur mouvement diurne dans des plans parallèles; ces plans sont tous perpendiculaires à une direction fixe PP, qui passe par l'œil de l'observateur.
Ainsi, pour les étoiles qui ont un lever et un coucher, la sphère céleste itmble tourner autour d'une ligne fixe PF qui passe par Vœil de Vohser^ vateur.
Nous voyons aussi, que si N (fig. 3), représente l'extrémité visible de la méridienne sur Vhorizon, NR perpendiculaire à PF représentera la trace, sur le plan méridien, du cercle de la sphère céleste comprenant les étoiles qui sont constamment visibles dans le lieu.
15. Les remarques que nous venons de faire ne peuvent évidemment pas s'appliquer aux astres qui n'ont ni lever ni coucher et qui restent constamment au-dessus de l'horizon. Mais, ces astres, ainsi que nous l'avons déjà dit, ont une élévation maximum et une élévation minimum. A l'aide du cercle vertical dont nous venons de nous servir, nous observons que ces deux élévations extrêmes m et m' (fig. 3) ont encore lieu quand Tétoile est dans le plan méridien; et nous remarquons de pins, que la corde mm' e$i perpendiculaire à la direction fixe PF, et par suite, que pour toutes les étoiles, la sphère céleste semble tourner autour d'une ligne fixe passant par l'œil de l'observateur.
Détermination de la direction de l'axe PF en un lieu
Les astres qui sont toujours visibles et que l'on nomme circompolaires permettent de déterminer, facilement, l'inclinaison de l'axe PF sur l'horizoD.
Nous voyons en, en effets que si nous avons mesuré sur le cercle gradué
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les deux éléntioiis extrêmes SM, SM' (6g. 4), d'une étoile circompolatrt,
oo aura Fig.4. sp^SM+SM'
Oo peut aussi déduire
^, SM— SJf FM = .
Nous pouvons faire la remarque que dansrbémisphèrefmre/, Taxe PP' semble dirigé vers une certaine étoile que nous reconnaîtrons fadiement, 17. Pour suivre plus particulièrement les étoiles dans leur mouvement autour de faxe PF, nous allons nous servir d'un des principaux instruments employés dans les observatoires. On le nomme équatorial.
DE l'ÉQUATORIAL.
Cet instrument se compose d'un axe A A' (6g. 5), dirigé suivant l'axe de rotation PP'. Cet axe est supporté à sa partie inférieure par un massif de maçonnerie B, et à sa partie supérieure par une pièce de fonte C rendue aussi déliée que possible.
La pièce AA' porte, latéralement, un cercle DD' qui peut tourner dans son plan, et autour de son centre: ce cercle est armé d'une lunette E qui le suit dans son mouvement.
Perpendiculairement à l'axe AA' est 6xé un second cercle F'T qui suit le mouvement du cercle DD' dans sa rotation autour de l'axe.
Des pièces G, G' faisant corps avec AA' supportent des pièces H, H' avec vis de pression et vis de rappel qui ont pour but de axer le cercle DD', et par suite la lunette E, à l'axe.
I et r sont des loupes ou micromètres qui servent à la lecture des divisions que le cercle DIX porte sur sa tranche. Ces micromètres sont adaptés à l'extrémité des tiges K et K' 6xées à l'axe AA'.
D'autres micromètres tels que L 6xés au massif B permettent de lire la graduation du cercle F'T.
On voit facilement qu'avec le double mouvement que peut avoir la lunette, on peut la diriger vers un point quelconque de la voûte céleste.
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Fig. 5.
18. LES ÉTOILES, DANS LEUR MOUVEMENT, DÉCRIVENT DES CIRCONFÉRENCES DONT LES PLANS SONT PERPENDICULAIRES A l'aXE PF.
Dirigeons, actuellement, la lunette de Véquat&rial vers une étoile, nous voyons que pour apercevoir toujours celte étoile dans le champ de la lunette, il suflBt, après avoir fixé le cercle DD' et par suite la lunette à Taxe AA' ao moyen des pièces H, H', de faire mouvoir le cercle F"F', par conséquent, le cercle DIX et la lunette E autour de Taxe.
Or, l'axe optique de la lunette, dans ce mouvement, engendre la surface d'un cône droit-, donc, les é\xA\es paraissent décrire des circonférences de cercles dont les plans sont perpendiculaires à l'axe de rotation PP'. astronomie. 4
l'axe de rotation passe par le centre de la terre
Si maintenant^ nous changeons de lieu, en restant toujours dans Vhémisphère nord^ par exemple^ nous trouvons encore :
4* Que Paxe de rotation passe encore par l'œil de Vobservateur, et est dirigé vers la même étoile;
i" Que pour une même étoile^ V angle que fait la direction de l'axe optique de la lunette avec Vaxe équatorial reste constant;
3" Que les étoiles conservent les mêmes positions relatives.
Oc, la sphère céleste ne pouvant effectuer sa rotation autour de plusieurs axes passant par l'œil de chaque observateur, les remarques que nous venons de faire nous conduisent à penser :
Que les étoiles sont excessivement éloignées de tous les points du globe; et par suite , que Vaxe autour duquel la sphère céleste semble tourner doit passer par un point fixe de notre globe.
Ce ne peut être, évidemment, que le centre de la sphère terrestre. Ce point étant en effet peu éloigné de chaque observateur, eu égard à Timmense distance des , étoiles, l'aspect du mouvement de la sphère céleste, quant aux étoiles^ est le même que si Vaxe du mouvement passait par l'œil de Vobservateur,
20. Des Pôles. — Nous admettrons, alors, dès à présent, que la sphère céleste est concentrique à notre globe et nous nommerons pôles^ les points où Taxe de rotation rencontre cette sphère céleste.
Celui qui correspond à Tétoile qui nous a servi de point de repère prend le nom de pôle nord ^ boréal^ arctique ou septentrional; l'étoile prend le nom d'étoile polaire; Tautre se nomme ;>d/e sud, austral, antarctique ou méridional.
L'axe de rotation s'appelle ligne des pôles.
Pour pouvoir étudier^ d'une manière convenable, le mouvement des astres, on a imaginé dans la sphère céleste et dans la sphère terrestre plu^ sieurs grands et petits cercles qui servent de plans de coordonnées aux astres dont on veut étudier le mouvement et à l'observateur; ces cercles dépendent des deux lignes fixes dont nous pouvons déterminer la position ; la ligne des pôles et la verticale du lieu.
Admettons que le cercle PZQï^Q' (fig. 6), représente la sphère céleste^ et que le petit cercle concentrique poqp'(j[ représente le globe terrestre.
Pôles terrestres. — SI PCP' représente Taxe de rotation de la sphèœcé^ leste, p et p* seront les pôles terrestres. Chaque pôle prend un nom absolument semblable à celui du pôle céleste qui lui correspond.
Tous les grands et petits cercles qui découlent de la ligne nommée
ligne des pôles passent par cette ligne ou lui sont perpendiculaires* De f Equateur. — Si par le centre C nous imaginons un plan perpendiculaire à l'axe PF, ce plan déterminera sur la sphère céleste un grand cercle
QDQ'D' que Ton nomme Equateur céleste, et sur la Sphère terrestre un grand cercle qdq'd! que Ton nomme Equateur terrestre.
Des Hémisphères. — Le plan de Péquateur divise la Terre ainsi que la sphère céleste en deux parties appelées Hémisphères; ces hémisphères prennent le nom du pôle qu'ils contiennent.
Des Méridiens. — Des Cercles de déclinaison ou Plans horaires. — Tout plan passant par la ligne des pôles coupe la sphère céleste et notre globe suivant des grands cercles que l'on nomme Méridiens, s'ils servent à déterminer la position d'un lieu sur notre globe, et Cercles de déclinaison ou Plans horaires s'ils servent à déterminer la position d'un astre sur la voûte céleste. On uomme méridien d'un lieu, celui qui passe par ce lieu. Si 0 (fig. 6), représente la position d'un observateur sur notre globe^ NoZ sera sa verticale et PZQP'NQ'P le méridien de cet observateur.
Du méridien supérieur et du méridien inférieur. — La ligne des pôles divise tout méridien en deux parties égales ; la partie qui contient le zénith, quoiqu'elle ne soit qu^un demi méridien, prend le nom de méridien supérieur; l'autre s'appelle méridien inférieur. Des Parallèles. — On nomme parallèles^ les petits cercles de la sphère
céleste ou de notre globe dont les plans sont parallèles au plan de réquaieur.
Deux parallèles correspondants de la sphère terrestre et de la sphère céleste se trouvent sur la surface d'un cône droit dont le centre de la sphère est le sommet et dont la base est le parallèle céleste.
Tous les grands et petits cercles qui découlent de la ligne nommée verticale, passent par cette ligne ou lui sont perpendiculaires.
De r Horizon ratiortnel. — Le plan de l'horizon rationnel dont nous avons déjà twrlé, détermine dans la sphère céleste un grand cercle HEH'O (fig. 7), que nous nommerons aussi horizon rationnel.
Fig. 7.
L'inlersection de Vhorizon rationnel et de Véquateur prend le nom de vraie ligne Est et Ouest et rinterscclion de l'horizon et du méridien prend le nom de vraie ligne Nord et Sud. Nous voyons que ces lignes sont, en effet» parallèles aux lignes que nous avons déjà désignées ainsi :
De VAlmicantarat. — Tout parallèle h l'horizon rationnel se nomme almicantarat.
Du Cercle vertical, — Tout plan passant par la ligne /îxe nommée verticale du lieu, est appelé cercle vertical ou simplement vetiicaL On voit que le méridien du lieu est un vertical.
Celui qui passe par la vraie ligne Est et Ouest prend le nom de premier vertical.
22. COORDONNÉES SERVANT A DÉTERMINER LA POSITION d'ON LIEU SUR NOTRE GLOBE OU DE SON ZÉNITH SUR LA SPHÈRE CÉLESTE.
Nous pouvons, immédiatement» remarquer que la position d'un lieu de notre globe est déterminée^ dès que l'on connaît la position de son zénith dans la voûte céleste; car, si un observateur se déplace , son zénith se déplace d'une même quantité angulaire sur la sphère céleste.
Par conséquent^ au lieu de considérer les deux sphères, pour la détermination d'un lieu de notre globe et d'un astre, nous pouvons tout rapporter à la voûte céleste.
Quand nous connaîtrons des arcs de féquateur^ d'un méridien ou d'un parallèle célestes, nous connaîtrons les arcs correspondants de Véquateur, du méridien et du parallèle terrestres, et réciproquement.
Les grands cercles servant de plans de coordonnées à un point de notre globe sont Véquateur et un méridien fixe. Soient PF l'axe du monde (fig. 8), QDQ'D' Véquateur. Considérons le zénith Z d'un certain lieu; la verticale de ce lieu est ZCN, et son méridien est le cercle PZP'NHP.
La position du point Z est déterminée si nous connaissons sa distance ZQ' à l'équateur et la dislance du point Q' à un méridien fixe, tel que PDP'D'.
De la Latitude. — On nomme latitude d'un lieu, Pangle formé dans le plan du méridien par la verticale du lieu et sa projection sur Véquateur.
En supposant la Terre sphérique, cet angle a son sommet au centre de la Terre, cette latitude se nomme alors géocentrique. Cet angle se compte sur le méridien supérieur du lieu à partir
de Péquateur jusqu'au lieu considéré, de 0* à 90** vers le Nord ou vers le Sud, suivant que le lieu est situé dans Thémisphère Nord ou dans Thémisphère Sud. On dit alors que la latitude est Nord ou Sud.
Ainsi la latitude du lieu Z (fig. 8), est l'angle ZCQ' ou Parc ZQ'.
Si HEH'O représente Thorizon rationnel, on voit que Tangle ZCQ' est égal à Pangle PCH; par conséquent, la latitude d'un lieu est égale à Vélévation du pôle élevé au-dessus de V horizon; en nommant p^/e élevé ^ celui situé au-dessus de r horizon, eipôle abaissé, celui situé au-dessous.
De la Colatitude. ^ Le complément de la latitude d*un lieu se nomme la colaiitude de ce lieu; c'est la distance du pôle élevé au zénith.
De la Longitude. — On nomme longitude d'un lieu, l'angle formé au pôle par le méridien supérieur du lieu et un méridien supérieur déterminé, nommé premier méridien. Cet angle se compte sur Véquateur deO' à 180% à partir du premier méridien vers VEst ou vers VOuest; on dit alors, que la longitude est Est ou Ouest. Ainsi, la longitude du lieu Z, (fig. 8), est l'angle sphérique DPQ'ou Tare DQ', en supposant que PDP' soit le premier méridien.
Du premier méridien, — Le méridien supérieur adopté comme premier méridien, par les Français, est celui de Vobservatoire de Paris.
En Angleterre, le premier méridien est généralement celui de l'observatoire de Greenunch; quelquefois, cependant, on compte les longitudes à partir du méridien de Yéglise de Saint-Paul de Londres.
Quand on connaît la longitude d'un lieu par rapport à un premier méridien, il est facile d'avoir la longitude de ce même lieu par rapport à un autre premier méridien dont la longitude est connue.
En effet, si le nouveau premier méridien tombe à Y Ouest de V ancien, toutes les longitudes Est devront être augmentées de celle du nouveau premier' méridien, et toutes les longitudes Ouest devront en être diminuées. Ce serait l'inverse, si le nouveau méridien tombait à VEst de l'autre.
Dans cette somme, il faut faire attention que la longitude d'un lieu ne doit pas dépasser 180''; si donc on la trouve plus grande que ce nombre, on prend le supplément à 300* et on change la dénomination.
Quand on ne peut pas retrancher la longitude du nouveau premier méridien de la longitude du lieu considéré, on fait la différence de ces deux longitudes et l'on change la dénomination de la longitude du lieu que Con considère.
Exemple 1.
La longitude de Brest est de 6* 49' W Ouest, comptée du méridien de Paris, on demande la longitude du même lieu comptée du méridien de Greenwich, sachant que la longitude de ce lieu comptée de Paris est de r «y W Ouest. On a
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Longitude de Brest = 6* 49' 49" Ouest.
Longitude de Greenwich = r 20' 24" Ouest.
Différence. — Longitude de Brest ^ comptée du
méridien de Greenwich = 4* 29' 25" Ouest.
Exemple 2.
La longitude de Copenhague est de 10» \V 20" Est, comptée du méridien de Paris; on demande la longitude du même lieu, comptée du méridien de Greenwich.
On a
Longitude de Copenhague = 10* 44' 20" Est.
Longitude de Greenwich = 2* 20^ 24" Ouest.
Longitude de Copenhague comptée du méridien de Greenwich = 4 2* 34' 44" Est,
Exemple 3.
La longitude française de Brest est de 6'*49'49" Ouest; quelle est cette longitude comptée du méridien de Boston dont la longitude française est 73^ 24' 33" Ouest?
On a
Longitude de Brest = 6* 49' 49" Ouest.
Longitude de Boston = 73'* 24' 33" Ouest.
Longitude de Brest comptée de Boston. ... =66'* 34' 44" Est.
Exemple 4.
La longitude française de Hobart-town est de 145" 0' 22" Est, quelle est cette longitude comptée du méridien de Boston ? On a
Longitude d'Hobart-town = 145' 0' 22" Est.
Longitude de Boston = 73» 24' 33" Ouest.
D'où somme = 218'» 24' 55" Est.
Ou^ longitude d'Hobart-toum comptée de Boston = 141' 35' 05" Ouest.
CONSTRUCTION D UN GLOBE TERRESTRE
Nous avons dit (22) que la latitude et la longitude d*ua lieu suflSsent pour déterminer sa position sur le globe. On peut, en effet, placer sur une sphère représentant la Terre tous les lieux du globe d'après leur position relative*
Traçons^ d'abord, sur cette sphère, deux grands cercles perpendiculaires entre eux; /'un représentant Véquateur^ Vautre le premier méridien. Déterminons quel est le pôle de l'équateur qui représentera le pôle Nord. A partir du premier méridien^ et après avoir adopté la partie Est et la partie Ouest, prenons sur Téquateur, dans le sens convenable, un arc égal à la longitude d'un lieu; par l'extrémité de cet arc, faisons passer un méridien^ et à partir de l'équateur, prenons sur ce méridien, et aussi dans le sens convenable, un arc égal à la latitude du lieu ; l'extrémité de cet arc représente la position de ce lieu.
En agissant ainsi, pour tous les lieux principaux de notre globe, nous construirons ce que l'on nomme un Globe terrestre.
24. COORDONNÉES SERVANT A DÉTERMINER LA POSITION d'UN ASTRE DANS LA VOUTE CÉLESTE.
Il y a trois systèmes de coordonnées sphériques servant à fixer la position d'un astre sur la sphère céleste..
On peut, en effet, rapporter cette position à trois grands cercles principaux, qui sont:
Véquateur^ Vhorizon rationnel et Vécliptique.
Nous verrons plus loin l'origine de ce troisième grand cercle. Nous n'étudierons, pour le moment, que les deux premiers systèmes.
Lorsque Ton rapporte à l'équateur la position d'un astre, les deux coordonnées sphériques qui servent à fixer la position de cet astre sur la sphère céleste, sont sa déclinaison et son ascension droite.
De la déclinaison. — La déclinaison d'un astre est Tangle formé au centre de la sphère et dans le plan du cercle de déclinaison de Vastre par le rayon qui passe par cet astre et sa projection sur l'équateur.
Cet angle se compte, à partir de l'équateur, de 0* à 90'' vers le Nord ou vers le Sud; on dit, alors, que la déclinaison est Nord ou Sud,
Ainsi, si Pet F (fig. 9), représentent les pôles du monde, QQ' Téquateur, A la position d'un astre; Tangle AOD ou Tare AD sera la déclinaison
de cet astre. P étant le pôle élevé, Varc PA s'appelle la Distance Pouirb.
De V ascension droite. — L'ascension droite d'un astre est l'angle formé au pôle par le cercle de déclinaison de cet astre et un cercle de déclinaison qui passe par un point particulier de Téquateur appelé point vemal, point dont nous nous occuperons plus loin.
L'ascension droite se compte sur réquateur à partir du point vemal V jusqu'au cercle de déclinaison de Vastre, deOà 360% d'Occident en Orient, c'est-à-dire dans le sens opposé au mouvement apparent des étoiles. Ainsi, si le mouvement de la sphère céleste a lieu dans le sens de la flèche (fig. 9), l'ascension droite de l'astre A sera VD et l'ascension droite de l'astre A' sera VDQ'Qiy.
On comprend^ dès à présent, comment connaissant les déclinaisons et les ascensions droites des astres, on peut les placer sur un globe sphérique représentant la sphère céleste, d'après les positions relatives qu'ils occupent sur cette sphère.
Lorsque l'on rapporte la position d'un astre à Thorizon rationnel d'un
lieu , les deux coordonnées qui servent à déterminer cette position sont la hauteur et l'azimut.
De la hauteur d'un astre. — La hauteur d'un astre est l'arc do son cercle vertical compris entre cet astre et l horizon rationnel.
Cet arc se compte de 0 à 90% |h' à partir de Thorizon.
Si l'astre se trouve au-dessus de l'horizon, la hauteur est dite positive f elle a le signe -f, fi l'astre est au-dessous de l'horizon la hauteur est dite négative, elle prend le signç — . Ainsi, aV (fig. 10) est la hauteur de rastreâ\ De la distance zénithale. — La distance zénithale d'un astre est le com-
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plément de sa hauteur; c'est Tare du cercle vertical de Vaêtre, compris entre Vastre et le zénith, .
U HAUTEUR D UN ASTRE TARIE CONSTAMMENT
Considérons les positions successives» /, a^ d^ etc,^ (fig. 10), d*un
astre sur son parallèle depuis le moment de son lever; si, en une position quelconque, nous menons le plan horaire Va*" de Tastre, nous obtiendrons un triangle a'^ZP dans lequtl nous aurons, en représentant par A la distance polaire Pa'^, par C la colatitude PZ et par N la distance zéni» thaïe ZoT^
cos N == cos C cos A + sin C sin A cos P.
Or, si l'on suppose que la distance polaire de Vastre A reste constante et que l'observateur ne change pas de latitude, on voit que la valeur de cos N ne dépend que de la variable P qui, dans le mouvement de Tastre^ varie depuis la valeur Z?l qu'elle a au moment du lever de l'astre jusqu'à 0, valeur qu'elle acquiert quand Tasfre passe au méridien supérieur. Ou a donc, en représentant cos G cos A par A et sin G sin A par B,
cos N = A -[- B cos P.
Si, dans cette expression, on fait varier P depuis une valeur > ou < 90* jusqu'à 0, cosN ira constamment en augmentant^ et par suite, la distance zénithale N ira en diminuant.
La valeur maximum de cos N aura lieu quand l'astre passera au méri« dien, on aura alors
cos N = A 4- B.
Une fois que l'astre aura quitté le méridien, les choses se passeront dans l'ordre inverse. On voit donc, qu'en supposant la distance polaire d'un astre constante, sa distance zénitale va en diminuant depuis l'instant de son lever jusqu'au moment de son passage au méridien^ et en augmentant^ depuis ce moment jusqu'à l'instant de son coucher; donc, le complément de la distance zénithale, c'est-à-dire la hauteur d'un astre, dont la distance polaire ne varie pas, va en augmentant depuis l'instant de son lever jusqu'à celui de son passage au méridien, moment où cette hauteur est maximum, et va en diminuant depuis le passage au méridien jusqu'au moment de son coucher.
Si la distance polaire A n'était pas supposée constante, il en résulterait, ainsi que nous le verrons en étudiant le Soleil et la Lune, que la hauteur maximum n'aurait jamais lieu, rigoureusement, au moment du passage de l'astre an méridien.
Cette variation de la hauteur que nous venons d'expliquer rend bien
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compte du mouvement que nous avons remarqué dans la première ébauche que nous avons faite de l'étude du ciel.
De là nous voyons qu'on reconnaît, généralement^ qu'un astre est dans FEst, quand sa hauteur va en augmentant^ et qu'il est dans r Ouest, quand elle va en diminuant.
De l'azimut. — L'azimut d'un astre est l'angle formé au zénith par un vertical particulier qui est le méridien supérieur du lieu et le cercle ver» tical de l'astre. L'azimut se compte sur l'horizon de 0* à 180" à partir du méridien inférieur^ ou du Nord si la latitude est Nord, et du Sud si la latitude est Sud ; vers l'Est si l'astre est dans l'Est, et vers l'Ouest si l'astre est dans l'Ouest: ainsi, PZa'*', (fig. iO), est l'azimut de l'astre a''.
De l'amplitude. — On nomme quelquefois amplitude, l'angle formé au zénith par le cercle vertical de V astre et le premier vertical; on voit que l'amplitude est le complément de l'azimut. On ne considère l'amplitude qu'au moment du lever ou du coucher.
Dans ce cas, l'amplitude se compte sur l'horizon à partir du premier vertical de 0* à 90'; c'est-à-dire à partir de l'Esi ou de V Ouest, selon que l'astre est dans l'Est ou dans l'Ouest; vers le Nord ou vers le Sud, suivant que la déclinaison de l'astre est Nord ou Sud.
On donne le nom d'amplitude ortive à l'amplitude d'un astre au moment de son lever, et d'amplitude occase à Tamplitude d'un astre au moment de son coucher.
27. INFLUENCE DE LA POSITION DE l'oBSEBVATEUR SUR l' ASPECT DU MOUVEMENT DE LA SPHÈRE CÉLESTE.
Nous' avons dit que, quelle que soit la position d'un observateur sur le globe, les étoiles conservent toujours les mêmes positions relatives; mais l'aspect du mouvement des astres, par rapport à l'horizon, change avec la position de l'observateur.
Jour et nuit des astres. — On nomme jour d'un astre, le temps que cet astre met à parcourir l'arc de son parallèle situé au-dessus de l'horizon rationnel, et nuit, le temps qu'il met à parcourir l'arc situé au-dessous de cet horizon.
La longueur de ces arcs, dont la somme fait toujours 360*, dépend de la latitude du lieu et de la déclinaison de l'astre.
Théoriquement y l'observateur peut occuper sur le globe trois positions distinctes :
V Être à l'un des pôles , c'est-à-dire avoir sa latitude égale à 90* ; sa verticale se confond alors avec Taxe de rotation de la voûte céleste, et son horizon rationnel avec Véquateur.
2» Être sur l'équateur, c'est-à-dire avoir sa latitude égale à zéro et son liorizon perpendiculaire à l'équateur.
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3* Enfla ; être en un point quelconque du globe^ c'est-à-dire avoir sa la* titode comprise entre 0* et W et son horizon incliné ntr téquateur.
Ces trois positions principales déterminent, dans le mouvement de la sphère céleste, trois aspects correspondants que Ton désigne sous le nom de sphère parallèle y sphère droite et sphère oblique.
De la sphère parallèle. — Si Tobservateur est situé au Pôle, tous les astres dont la distance polaire ne varie pas décrivent des parallèles à thorizon.
On voit que, dans ce cas, la hauteur de chaque astre reste constante. L'observateur n'aperçoit que les astres qui se trouvent dans le même hémisphère que lui, et pour ces astres il y a constamment jour; mais il n'aperçoit nullement les astres de l'autre hémisphère, en faisant toutefois abstraction de la réfraction astronomique dont nous parlerons plus loin.
De la sphère droite. — Lorsque l'observateur est situé sur l'équateur, son horizon est perpendictdaire à ce cercle; tous les parallèles décrits par les astres dans le mouvement de la sphère céleste ont leurs plans perpen* diculaires à l'horizon et sont divisés par ce cercle en deux parties égales. L'observateur aperçoit donc tous les astres de la voûte céleste^ et pour chacun d'eux il y a égalité de jour et de nuit. *
De la sphère oblique. — Lorsque l'observateur n'est ni au pôle ni à Féquateur^ il se présente deux cas :
!• V astre et V observateur sont situés dans le même hémisphère; c'està-dire, la déclinaison et la latitude sont de même dénomination.
2*" L astre et l'observateur ne sont pas dans la même hémisphère ; c'està-dire, la déclinaison et la latitude ne sont pas de même dénomination.
Premier cas. — Représentons la latitude par L, la colatitude par C et la déclinaison de l'astre par D.
Dans cette première hypothèse, il peut encore se présenter trois cas: ou D<C, ou D = C, ou D>C.
!• Si D<C, comme la colatitude du lieu est égale à l'arc Q'H' (fig.il), le parallèle de l'astre passera en dessous du point H' et rencontrera Thorizon en deux points / et c. 11 y a donc lever et coucher, le sera perpendiculaire au plan du méridien et divisera le parallèle A, /A'jCA, en deux parties inégales^ iA\c étant plus grand que cAJ, \ejour sera plus grand que la nuit. 2» Si D = C, le parallèle de l'astre passera au point H'; le lever et le
Fig. H.
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coucher de l'astre se confondront en un même point H', c'est-à-dire que l'astre restera constamment au^desita de Vhorizon et viendra seulement toucher rhorizon au point H'.
2!" Si D> C, Tastre restera toujours au-dessus de l'horizon; son parallèle sera A, A',; l'astre est dit circompolaire.
Deuxième cas. — Si la latitude et la déclinaison sont de différentes dénominations, on voit facilement sur la figure il ;
4" Que si D < C, Tastre aura un lever et un coucher, mais sera plus longtemps au-dessous de Vhorizon qu'au-dessus ;
2» Que si D = C , l'astre viendra seulement toucher Phorizon en H pour rester toujours invisible;
3* Et enfin, que si D>C, l'astre restera toujours sous l'horizon et sera, par conséquent j constamment invisible.
UMFOBMITÉ DU MOUVEMENT DIURNE
Du jour sidéral. — Si nous observons, chaque jour, l'heure du passage d*une étoile au fil moyen du réticule d'une lunette fixée à un mur, lunette'que l'on nomme, pour cette raison, lunette murale ^ nous voyons que, quelle que soit Vorientation du mur ou le plan vertical passant par Taxe optique de la lunette, le temps écoulé entre deux passages consécutifs de l'étoile au fil du réticule est toujours le même. Ce temps, qui est celui que la sphère céleste met à faire un tour entier, prend le nom de jour «idéral.
Ainsi, le jour sidéral est une quantité constante; il se divise en 24 parties égales que l'on nomme heures sidérales; chaque heure se divise en 60 minutes, chaque minute en 60 secondes, etc.
Supposons maintenant que nous dirigions sur une étoile la lunette de Véquatorialy et que nous suivions Tétoile dans son mouvement ; nous remarquerons que, dans des temps égaux, les arcs parcourus par le cercle perpendiculaire à taxe de Véquatorial sont égaux. Pour s'en assurer d'une manière plus complète, on met ce cercle en rapport avec le mouvement d'une pendule décrivant ses 24 heures dans un jour sidéral, pendule que Ton nomme, pour cette raison, pendule sidérale. Le mouvement de l'horloge entraînant tout le système de l'équatorial autour de son axe, on peut se convaincre que la lunette reste constamment dirigée vers la même étoile^ en admettant toutefois que nous ne considérions pas une étoile trop voisine de fhorizon, parce que sa position serait altérée, ainsi que nous le verrons, par l'effet de la réfraction.
Donc, le mouvement de la sphère céleste est rigottreusement uniforme.
29» POURQUOI LES CERCLES DE DÉCLINAISON PRENNENT AUSSI LE NOM DE PLANS HORAIRES.
Nous pouvons comprendre, maintenant^ pourquoi le cercle de déclinaison d'un astre prend le nom de plan horaire. On voit en effets que, par suite du mouvement de la sphère céleste, le plan du cercle de déclinaison d'un astre tourne d'une manière uniforme autour de la ligne des pôles.
Ses différentes positions par rapport au méridien du lieu dépendent donc du temps; et par suile^ le mouvement de ce plan est propre à mesurer le temps écoulé, c'est-à-dire à déterminer Theure; on le nomme, pour cette raison, plan horaire.
La position de ce plan par rapport au méridien du lieu est ùxé à l'aide de Fangle ZPA (fig. 4^), qui varie d'une manière uniforme.
*p. jj De Vangle horaire. — La grandeur
2 de cet angle étant proportionnelle au
^^.'-'^ ^LTrr--^ temps, mesure le noouvement du plan
^C. — ^^' j ^ /v horaire^ et par suite, le temps écoulé;
/( V^**^ / \ ^^ angle prend, pour cette raison, le
/ \ / 1 v» \ nom d'angle horaire.
/^^--V" / i /y \ ^""--a ^^« angles horaires. — On peut
"^ /éi — 3^ -V— HH* compter le mouvement du plan ho-
\ ^^"""T^-o^^îLJ '^^ raire, soit à partir du méridien supé*
\ I ^'^^^ 1/ *''^''> ^'^ ^ partir du méridien infé*
\( / i"'^---_-y^ rieur, dans le sens du mouvement
jiNs^^ î jy^ apparent de Tastre ou dans le sens
— -^ — -^""^ opposé. 11 en résulte trois sortes d'an-
gles horaires.
!• Angle horaire proprement dit. — On nomme angle horaire proprement dit ou angle au pôle^ Pangle formé au pôle par le méridien supérieur du Heu et le plan horaire de l'astre.
Cet angle se compte sur Véquateury à partir du méridien supérieur de O» à 180* vers VEst si l'astre ^st dans VEstj vers l'Ouest si l'astre est dans rOuest.
Ainsi, le mouvement diurne ayant lieu dans le sens de la flèche (fig. 12), Fangle horaire proprement dit de l'astre A sera mesuré par Tare QD, et celui de l'astre A' par l'arc QD\
2* Angle horaire astronomique. — On nomme angle horaire astrono^ mique^ Tare de l'équateur compris depuis le méridien 5ti/>^t>ur jusqu'au plan horaire de l'astre. Cet arc se compte à partir du méridien supérieur de 0* à 360*" dans le sens du mouvement diurne.
Ainsi, l'angle horaire astronof nique de Tastre A' est l'arc QD' et celui de l'astre A est l'arc QD'Q'D.
3* Angle horaire civil. — On nomme, enfin, angle horaire civile Tare de réquateur compris entre le méridien supérieur, si Tastre est dans VOuest ou le méridien inférieur si l'astre est dans VEst, et le plan horaire de l'astre. Cet arc se compte dans le sens du mouvement diurne de 0* à iSO"*; ainsi, QD' mesure l'angle horaire civil de l'astre A', et Q'D l'angle horaire civil de l'astre A.
Relation entre les trois angles horaires, — Désignons par A l'angle an pôle^ par A« Vangle horaire astronomique, et par A^ Vangle horaire civil. Il est évident, sur la figure \% que si Tastre est dans l'Est, on a
A = 360* — A. = i80' — Ae,
et que si l'astre est dans VOuest, on a
A=A.= Ae.
30. RELATION ENTRE LE TEMPS ÉCOULÉ ET l'aNGLE DÉCRIT PAR LE PLAN HORAIRE d'une ÉTOILE EN RAISON DU MOUVEMENT DIURNE.
Nous avons dit que le mouvement uniforme du plan horaire d'une étoile, permet de déterminer le temps écoulé depuis une certaine position de ce plan horaire.
Nous voyons, en effet, que le mouvement étant uniforme, le plan horaire qui parcourt 360"* de l'équateur dans 24 heures sidérales, parcourra dans t heures sidérales , un nombre A de degrés de Téquateur exprimé par la relation
On appelle convertir un nombre d'heures en degrés ou du temps en degrés, déterminer A connaissant /; on voit que la relation (1) nous donne
t)e là on déduit facilement la règle suivante pour déterminer le nombre de degrés^ minutes et secondes qui correspond à un nombre d'heures, mi* nutes et secondes : on multiplie les heures par i 5, ce qui donne des degrés, on prend le quart des minutes de temps, ce qui donne encore des degrés, on multiplie le reste par 15, on a des minutes de degrés; on prend le quart des secondes de temps, ce qui donne encore des minutes de degrés, on multiplie le reste par 15, ce qui donne des secondes de degrés.
Exemple i.
On demande quel est Varc de réquatevr parcouru par le plan horaire d'une étoile en V" 23* 55*.
Le quart de ^3 = 5*
Le reste 3 X 45 = » 45'
Le quart rfc 65 = » 13'
Le reste 3X15 = » » 45"
Somme = 65* 58' 45"
La relation (1) permet de résoudre le problème inverse , c'est-à-dire déterminer le temps employé par le plan horaire d'une étoile à parcourir 00 arc donné do l'équateur; c'est ce que Von nomme convertir des degrés en temps; la relation (1) nous donne, en effet.
' = ^>^36Ô = 6ôX'-
D'où Ton voit que pour obtenir r, il suffit de faire exprimer à A des quantités 60 fois plus petites^ et de multiplier le résultat par 4; pour arriver plus facilement au résultat^ on réduit d'abord les secondes de degrés en dixièmes et centièmes de minutes.
Exemple 2.
On demande le temps sidéral que le plan horaire d'un éloile met à par* courir 65* 58' 45^
On a 65» 68' 45" = 65*68',75.
Donc Y = 1) 65- 58*,75,
et / = 4* 23- 55-,00.
31 « CAUSE ou liOUVEIIENT DIURNE.
Rotation de la Terre. — Le mouvement général de la sphère céleste^ mouvement auquel prennent part tous les astres quels qu'ils soient, peut être expliqué de deux manières : «
!• En admettant que la Terre est immobile et que toute la sphère céleste tourne autour de la ligne des pôles^ d'Orient en Occident;
î* En admettant que la sphère céleste est immobile et que la Terre tourne
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autour de la ligne des pôles dans le sens opposé^ c^est- à-dire d'Occident en Orient.
La première de ces hypothèses n'est pas admissible» d'abord parce qu'il faudrait supposer, entre les étoiles^ une liaison intime, pour que dans ce mouvement général autour d'une ligne qui, sans motif apparent, passe par le centre de notre globe, elles conservassent leurs positions relatives; et ensuite, qu'en raison de Pimmense distance à laquelle nous avons déjà reconnu que nous nous trouvons de ces astres, il faudrait leur supposer une vitesse inouïe de translation dans l'espace, relativement aux vitesses que nous connaissons.
La seconde hypothèse, au contraire, est toute rationnelle ; car comme nous avons vu que la Terre est un globe isolé dans Tespace, tout porte à croire qu'il n'est pas immobile; le mouvement diurne, tel que nous l'avons étudié, est, alors, complètement expliqué, en admettant que la Terre a un mouvement uniforme autour de la ligne des pôlesy dans le sens d'Occident en Orient,
Nous verrons, du reste, dans la suite de ce cours, la preuve irrécusable du mouvement de rotation de la Terre, mouvement qui nous servira à expliquer l'aplatissement du globe dont nous allons parler.
NOTIONS PLUS PRECISES SUR LA FORME DE LA TERRE
32. Les premières observations faites sur la forme de notre globe, ont fait penser qu'il est à peu près sphérique.
Mais, dès la fin du xvn' siècle, on soupçonna qu'il n'en était pas rigoureusement ainsi. Le progrès des sciences a permis d'en déterminer la véritable forme vers le milieu du xvni* siècle, et de confirmer ainsi le résultat des travaux de Newton qui annonçait, d'après des considérations théoriques, que la Terre a la forme d'un ellipsoïde de révolution aplati.
Si la Terre n'est pas sphérique^ les normales à sa surface, c'est-à-dire les verticales de tous ses points, ne peuvent pas aboutir à un point commun qui est le centre de la sphère supposée.
De la latitude géographique. — On nomme alors, latitude géographique d'un lieu, l'inclinaison de la normale de ce lieu sur le plan de l'équateur.
Ainsi OAQ (fig. 13), est la latitude géographique du point 0.
On nomme, dans ce cas, parallèle, le lieu géométrique de tous les points ayant une môme latitude^ et méridien le lieu intersection de la surface de la Terre avec un plan passant par la ligne des pôles.
Dans le cas où la Terre a la forme d'un ellipsoïde de révolution aplati,
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Véqmteur et les parallèles sont des cercles et les méridiens sont des ellipses.
Il suffit donc, pour véri^r cette forme ellipsoïdale^ de s'assurer de la
forme elliptique de tous les méridiens et de la constance de leur grand axe; puisque la théorie newtonienne indique la ligne des pôles comme étant le petit axe commun de toutes ces ellipses.
Cette vérification de la forme elliptique
d'un méridien s'obtient en mesurant en
divers points la courbure de ce méridien.
Pour donner une idée de la manière
dont on peut obtenir cette courbure^ considérons deux arcs très-petits du
méridien; Tun aa' voisin de Yéquateur (fig. 44), l'autre ce' voisin du pôle.
Soient ab^ a'b les normales aux points a et a'\ cd, c'd les normales aux points c etc'.
Nous pouvons supposer que Tare aa' se confond avec l'arc de cercle qui aurait b pour centre et ba pour rayon; et que Tare elliptique ce* se confond avec Tare de cercle dont d serait le centre et c'd le rayon.
Il est alors évident, que si notre globe est aplati au pôle, dans le cas où les deux angles cdd et àba sont égaux, Tire cif doit être plus grand que l'arc aa'\ c'est-à-dire, que la distance de deux points situés sur une même méridienne et dont la différence en loti* tude est constamment de 1*, par exemple y doit aller en augmentant quand on considère les deux points de plus en plus voisins du pôle.
La variation de la longueur de cet arc, dont les normales menées aux extrémités forment un angle constant, suit une loi que des considérations mudytiques déduites de tellipse établissent facilement.
Ainsi, la vérification de la théorie de Newton s*efrectuera en mesurant sur une méridienne, un arc d'un degré par exemple, c'est-à-dire, un arc dont les latitudes géographiques des deux extrémités dictèrent de V.
La courbure d'un méridien terrestre ne variant pas d'une manière trèssensible, on peut, dans de certaines limitesj regarder la longueur d'un arc de méridien, comme étant proportionnelle à la difiérence des latitudes géographiques des extrémités de cet arc.
Il sufiit alors de mesurer la longueur / d'un petit arc de méridien, puis de déterminer la difliérence d en latitude de ses extrémités; cette difié-
rence d étant exprimée en degrés, j donnera la longueur de l'arc d'un degré.
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La vérification de VeUiptkité du méridien exige donc deux opérations distinctes :
1* Mesure de la longueur d'un arc du méridien;
2* Détermination de la différence en latituae des extrémités de cet arc.
Nous indiquons dans notre cours de Géodésie, quels sont les moyens que Ton emploie pour résoudre ces deux problèmes.
Avant d'avoir soupçonné la non-sphéricité de notre globe, on avait essayé de déterminer le rayon de la Terre en concluant la longueur de la circonférence d'un grand cercle de la mesure d'un arc déterminé. On voit, en effet, que si / est la longueur d'un arc a de méridien,
la relation —7— = , nous donnera
a zic
c'est-à-dire le rayon du globe.
Un des premiers qui se soient occupés de résoudre ces deux problèmes, est le Hollandais Snellius^ en 1617. Après avoir déterminé la différence en latitude des trois villes, Alcmaer, Leyde et Berg-op-Zoom , il calcula les distances méridiennes des trois parallèles, après avoir mesuré, dans une plaine, une base de 630 tones; il trouva de cette manière, que la valeur du degré terrestre, par ces latitudes, est de 55021 toises.
£n 1635, Tastronome anglais Noru>ood détermina la longueur de l'arc méridien qui sépare les parallèles de Londres et d'York^ et après avoir constaté qui leur différence en latitude est de 2" 28*, il conclut que le degré du méridien terrestre est, par ces latitudes, de 57 300 toises.
En i 651 , Riccioli mesura, par des procédés semblables, un arc du méridien terrestre dans les environs de Bologne^ et trouva que la valeur du degré terrestre est de 6iî 900 toises.
La divergence de ces valeurs détermina l'Académie des sciences qui venait d'être créée, à charger l'abbé Picard d'opérer une nouvelle mesure.
En 1669, Picard choisit pour établir sa mesure du degré terrestre, l'espace compris entre Sourdon en Picardie et Malvoisine dans les confins du Gâtinois et du Hurepoix; il trouva alors, que la longueur d'un degré terrestre, par une latitude de W 23', vaut 57 060 toises.
Toutes ces opérations furent effectuées lorsqu'on admettait la Terre comme sphérique; dès que le doute sur la sphéricité de notre globe fut lancé, on comprit que les mesures que nous venons de donner étaient insuffisantes; le gouvernement français ordonna alors, de vérifier les opérations de Picard et de prolonger sa méridienne jusqu'à Dunkerque vers le Nord et jusqu'à Collioure vers le Midi. Lahire fut chargé de la partie nord^ et Dominique Cassini de la partie sud.
Il résulta de ces opérations, que la longueur du degré en France est de
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57061 toises, c'esUà-dire plus grande d'environ une toise que celle de Picard.
Ces mesures étant encore insuffisantes pour constater la forme ellipsoïdale de notre globe, le gouvernement décida, en 1734, que deux expéditions de savants iraient mesurer le degré du méridien, l'une au Pérou, dans le voisinage de Véquateur^ l'autre en Laponie, sous le cercle polaire.
La première expédition, composée de Godin, Bouguer eXLa Condaniine, partit en 1735 pour le Pérou; la seconde, composée de Maupertuis^ Clairaut^ Camus et Le Monnier^ partit Tannée suivante.
Ceux-ci terminèrent promptement leurs opérations et revinrent en France au bout de quinze mois; les premiers ne revinrent qu'au bout de sept ans.
Le résultat de ces deux expéditions fut que l'arc de 1"* était sensiblement plus petit au Pérou que dans la Laponie. L'aplatissement de la TefTe était donc démontré.
Pour la détermination de la longueur exacte du mètre, Delambre et Méchain ont effectué la mesure de l'arc de méridien compris entre Dunkerque et Barcelonne.
Depuis, on a mesuré deux arcs de la même méridienne, Tun qui s'étend de Dunkerque au parallèle de Greenivich, et l'autre qui s'étend depuis Barcelonne jusqu'à la petite île de Formentera; la mesure de ce dernier arc a été déterminée par Arago et Biot.
Des mesures très-exactes d'arcs de méridiens ont aussi été effectuées par la Prusse, le Hanovre et le Danemark. D'autres mesures ont été obtenues en Angleterre, en Bussie et dans le Piémont. Enfin, deux déterminations ont été faites dans les Indes occidentales.
Le résultat des opérations effectuées dans ces différents pays est mis en évidence dans le tableau suivant :
nous DSS LOCAUTÉS.
LATITUBES
moyennes.
LONGUEUR DE L'ARC DE
£atoUes.
£a mitres.
Pérou
Iode
France et Espagne
Angleterre. .......•.<
Laponie . . .
On voit, d'après ces valeurs, que plus on s'éloigne de Véquateur, plus l'arc de 1* a d'étendue.
On peut de plus constater par ce tableau, au moyen de considérations
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analytiques, ainsi que nous l'avons déjà dit, que la loi de variation de la longueur du degré terrestre suit bien la loi de variation qui convient à un arc d'ellipse dont la différence des latitudes de ses extrémités reste constante.
Nous pouvons donc conclure de là que la Terre^ abstraction faite des aspérités de sa surface, affecte à très-peu près la forme d*uu ellipsoïde de révolution aplati.
33. Aplatissement. — On nomme aplatissement de la Terre, le rap^ port de la différence des deux demi-axes au rayon de Véquateur; en appelant p cet aplatissement, a le rayon de Véquateur, b celui des pôles, on
a la relation
M. Puissant a déduit des mesures trouvées sur la longueur de Tare d'un degré,
Depuis, les astronomes Airy et Bessel ont reconnu, par la discussion des mesures anciennes et modernes effectuées en divers lieux de la Terre, que Ton devait avoir à très -peu près
D'après ces mêmes discussions, on a déterminé que le rayon de Vé-
quateur, ou a = 6377398 mètres,
et le rayon polaire, ou b = 6356080
11 y a donc, entre ces deux rayons, une différence de 21318 mètres, c'est-à-dire un peu plus de 5 lieues de i kilomètres.
34. Nous devons signaler que depuis qu'on a multiplié les mesures géodésiques sur la surface du globe, certaines irrégularités se sont préser>tées et ont donné de l'incertitude aux résultats.
Ainsi, en déterminant la forme elliptique d'un méridien, d'après diffe* rents arcs mesurés sur ce méridien, on n'a pas toujours obtenu un accord complet. Telle partie indique un aplatissement différent de celui trouvé en un autre point. Par la même latitude on n'a pas trouvé que l'arc de i*" eût toujours la même longueur; et des arcs de 1* mesurés par certaines latitudes, ont donné des longueurs inférieures à celles d'arcs de 1» mesurés par des latitudes moins élevées.
Les opérations géodésiques faites sur les parallèles ne donnent pas non plus des cercles parfaits, ce qui est contraire à ce qu'on doit attendre de l'ellipsoïde de révolution.
Le lieutenant général russe ScaiBEuT a publié un travail sur la figure
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de la Terre, dans lequel îi essaye de démontrer que beaucoup d'irrégularités observées sont plutôt dues à des attractions locales faisant dévier le fil à plomb, qu'à des erreurs d'observations ou à des irrégularités réelles dans la forme du sphéroïde terrestre.
Ces attractions locales, en faisant dévier le fll à plomb de sa direction ou en changeant la position de la bulle des niveaux adaptés aux instruments d'astronomie ou de géodésie, doivent évidemment produire des altérations dans les mesures efiectuées ainsi que dans les positions géographiques.
Bouclier et La Condamine ont essayé, sans succès, d'avoir égard à Finfluence attractive du Chimboraço; il en a été de même des recherches faites dans l'Inde sur la chaîne de Vffymalaya, Maskeltnb a été un peu plus heureux dans sa recherche de Tinfluence de la montagne Shekallien, en Ecosse; des résultats assez satisfaisants ont été obtenus pour le mont Mimet par le baron de Zach ; pour le mont Cents par Carlini et Plana, et pour V Arthur seat à Edimbourg, dernière recherche faite à ce sujet par VOrdnance survey.
Ainsi qu'on peut le voir, l'influence attractive du relief du terrain n'est pas encore suffisamment prouvée.
Pour justifier l'influence nulle de raymalaya et du Chimboraço, on a été jusqu'à supposer que les flancs des montagnes volcaniques devaient cacher d'immenses cavités, ce qui est en opposition avec les observations du pendule effectuées sur les îles volcaniques de la mer du Sud.
Par compensation, des attractions^ que M. Fatb nomme négatives^ se sont produites dans des pays plats.
' Pour rendre compte de ces attractions, on admet que dans un pays relativement platf des inégalités de terrain moins apparentes, mais trèsétendues en superficie et surtout plus voisines de l'observateur, peuvent produire des déviations sensibles.
Dans les travaux de VOrdnanee survey, en Angleterre, on a eu égard, dans les déterminations des latitudes, au relief du sol visible au-dessus de l'horizon, et l'on a obtenu des corrections, qui ont varié depuis — 4^,55 jusqu'à + T,0^.
D'après ce que nous venons de dire, on comprend que la forme de notre globe n'est pas encore déterminée avec la dernière exactitude, et quels soins minutieux exige cette détermination. Aussi est-ce dans le but d'arriver à une précision que l'on peut maintenant attendre des progrès réalisés dans les sciences d'observations, et surtout de Vemploi de rélectricùé, qae l'Europe entière se couvre depuis quelques années d'un réseau de triangles géodésiques, et que l'on reprend un grand nombre de déterminations géographiques.
PREMIÈRES NOTIONS SUR LA PARALLAXE
35. Division générale de l'astronomie. — Ainsi que nous pouvons déjà Tentrevoir, l'astronomie se divise en deux parties bien distinctes :
i* La Géométrie cblestb, dont l'objet est de connaître la forme et la grandeur des astres^ d'étudier les lois géométriques suivant lesquelles leurs positions varient, sans considérer ces variations de position au point de vue des forces qui les produisent;
2' La MécANiQUE céleste, dont l'objet est de déterminer à priori^ par des calculs de mécanique, et en empruntant à l'observation directe le moins de données possible, les positions des astres; en faisant toutefois dépendre cette détermination d'une loi physique découverte par Newton, et que nous déduirofts à l'aide d'une analyse logique des mouvements effectifs des astres.
La géométrie céleste doit donc se déduire d'une suite d'observations directes faites sur les astres; ces observations servant aussi à vérifier les positions déterminées à l'aide de la Mécanique céleste.
Avant de commencer Tétude de la Géométrie céleste, nous croyons devoir rappeler que l'observateur est soumis à des influences qui peuvent altérer les positions des astres, et auxquelles il &ut évidemment avoir égard. Ces causes d'altérations sont :
!• La réfraction atmosphérique, déviation qu'éprouve tout rayon lumineux en entrant dans notre atmosphère;
2"* La parallaxe, qui provient de la nécessité de ramener au centre du globe toute observation angulaire des points de la voûte céleste;
La précession, ) qui proviennent du balancement de Taxe de la La nutationy j Terre; **
4* L'aberration, changement de direction qu'éprouve un rayon lumineux, venant de l'espace et rencontrant l'œil de Tobseryateur qui est animé des mouvements de rotation et de translation de la Terre.
Nous allons seulement considérer, pour le moment, le changement apporté dans la position apparente de tous les objets que notre œil perçoit, eu égard au milieu dans lequel nous vivons.
Nous donnerons aussi une première notion sur les parallaxes et sur le moyen à Taide duquel on peut obtenir une approximation de la distance des astres à la Terre.
36. Loi générale de la réfraction. — On prouve en physique que tout rayon lumineux qui passe d'un milieu dans un autre, change de direction tout en restant dans le plan normal à la surface de séparation des deux milieux, plan passant par la première direction du rayon lumineux.
Ainsi, AB (fig. 15), étant Tintersection de ce plan normal avec le plan tangent à la surface, le rayon abj au lieu de continuer suivant ab\ prendra
la direction a6", généralement plus rapprochée de la normale xx', si le second milieu est plus dense que le premier, plus éloigné si c'est celui-ci qui est le plus dense.
L'angle bax s'appelle angle d'incidence, et Tangle b"ax', angle de réfraction.
En appelant a le premier et p le second^ la loi générale de la réfraction est que pour deux mêmes milieux le rapport
sin a
Kg
sin p
est une quantité constante.
L'angle b'ab"=. bax — b'^ax' est ce que Ton nomme la réfraction. — La réfraction est nulle quand a = 0, et elle augmente avec a.
De la réfraction atmosphérique. — Puisque l'air est un milieu pesant et compressible, il est évident que les couches d'air qui avoisinent le sol sont plus denses que celles situées dans des régions plus élevées; cette densité suit une certaine loi de décroissance.
On peut considérer notre atmosphère comme composée de couches homogènes très-minces, dont la densité décroit à mesure que l'on considère des couches de plus en plus distantes du sol.
Cette décroissance fait qu'à une certaine distance, qui ne dépasse pas 50000 mètres, la densité de l'atmosphère devient inappréciable.
Tout rayon lumineux qui arrive à l'œil de l'observateur, soit d'un astre^ soit d'un objet terrestre, traverse donc toutes ces différentes couches atmosphériques d'inégales densités, ou seulement une partie de ces différentes couches.
Le rayon lumineux éprouve alors une déviation qu'on nomme réfraction atmosphérique; laquelle prend te nom de réfraction astronomique dans le premier cas, et de réfraction terrestre dans le second.
37, Réfraction astronomique.
Considérons d'abord le premier cas.
Parmi tous les rayons qui émanent de Tastre A (fig. 16), l'un d'eux, Ad, situé dans le plan zoA, rencontre la première couche en a^ se réfracte en se rapprochant de la normale x et prend la direction ab^ rencontre la seconde couche, se réfracte en se rapprochant de la normale, et ainsi de suite.
Fig. 16.
De telle sorte que le rayon lumineux ka arrive à Tœil o de Tobservateur en suivant un contour polygonal situé évidemment dans le plan ZoA du vertical de l'astre.
L'observateur reçoit alors le rayon lumineux suivant od et croit voir V astre en M.
L'angle AoA' est ce que Ton nomme la réfraction astronomique.
On voit donc, que la réfraction astronomique a lieu dans le vertical de l'astre, et a pour effet de faire paraître les astres plus élevés qu'ils ne le sont.
On peut voir facilement, sur la figure 46, que la réfraction AoA' est la somme des réfractions successives qu'éprouve le rayon lumineux en tra^ versant les différentes couches.
On comprend, immédiatement, que chaque réfraction partielle étant plus petite à mesure que la distance zénithale diminue, il en est de même de la réfraction totale.
La réfraetùm, astronomique est donc fonction de la distance zénithale. Elle est évidemment nulle pour tout astre situé au zénith. Toute distance zénithale observée doit être augmentée de la réfraction gui convient à cette distance.
Détermination des réfractions
La réfraction astronomique étant fonction de la distance zénithale^ on a cherché à déterminer des formules donnant la réfraction qui convient à une distance zénithale pbservée.
D'après la loi générale de la réfraction que nous avons donnée plus haut, il est facile de voir qu'un rayon de lumière^ en traversant un nombre quelconque de milieux à faces parallèles, est dévié de sa direction de la même manière qu'il l'eût été en entrant sous la même incidence dans le dernier milieu.
Si Ton considère les couches atmosphériques comme planes et horizon-talesy on pourra donc supposer que le phénomène de la réfraction atmosphérique se passe comme s'il n'existait que la couche dans laquelle se trouve l'oeil de l'observateur.
Fig. 17.
En appelant N la distance zénithale apparente ZoM (fig. il) d'un astre A, et R = AoA' la réfraction qu'il éprouve, on doit avoir, dans l'hypothèse des couches atmosphériques horizontales.
sin(N + R)_
sinN
m représente l'indice de réfraction de l'air = 0,000294.
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De la relation (i), on déduit facilement
tang-
tang(N + ^)
En résolvant cette équation par rapport à ~ , on obtient
•■"« ï = (S+ikp [**('-<"■• -••''•'«''')']•
En développant la puissance -d'après le binôme de Newton, en ne con-
sidérant que le signe — et posant tang - = - sini", il vient
On voit donc, que la réfraction se trouve développée suivant les puissances croissantes impaires de tangN.
Si l'on ne veut pas admettre l'hypothèse des couches horizontales, on peut toujours supfioser que la réfraction soit représentée par une série contenant les puissances croissantes impaires de la tangente de la distance zénithale apparente; on a alors :
R = A tangN + B tang'N + C tang» N
La question se réduit alors à obtenir les coefficients indéterminés A, B, C, pour un certain état de l'atmosphère; on a adopté celui qui correspond à la température zéro et à la pression barométrique 0,760.
Nous désignerons par R^ cette réfraction particulière.
On a donc :
Ro = Ao tang N + B^ tang» N + Co tang» N.
Les formules de Laplacb sont les seules qui permettent de calculer les réfractions d'une manière suflBsamment exacte ; ce sont celles usitées en France.
Sans entrer dans aucun détail au sujet de ces formules, nous dirons que dans l'hypothèse où la température de Vatmosphère est 0* et la pression atmosphérique 0,760, la formule qui, d'après Laplace donne les réfractions pour les distances zénithales N plus petites que 74®, se réduit à
(a) R = 60",567 tang N — 0",067 tang» N.
Pour tout autre état atmosphérique, Tune des deux formules données par Laplace^ indique que la réfraction varie propùrtionnellement à la densité de la couche oit se trouve robservateur^ lorsque la distance zénithale ne dépasse pas 74"; la seconde formule, qui est la plus générale, montre qu'au delà cette proportionnalité n'existe plus que d'une manière approchée.
39. En ne considérant pas les distances zénithales plus grandes que 74', nous pouvons trouver une formule servant à passer des réfractions déterminées pour un état atmosphérique^ aux réfractions qui conviennent çi un autre état.
Appelons D et IX les densités d*une même masse d'air sec^ soumise à des pressions p et p' et à des températures t et f. On démontre, en physique, que l'on a la relation
dans laquelle h^ et h'^ sont les hauteurs de la colonne de mercure, prises (tux températures 6 et 6'.
ri est le coefficient de dilatation du mercure. =0,00018018
« e$t le coefficient de dilatation de Voir = 0,003665
Mais, d'après ce que nous venons de dire, on a, en appelant R et R' les réfractions correspondantes des densités D et D",
n vient donc,
R' — iy"
R'~AV(l+T,6)(l+eO*
Béfractions moyennes
Si l'on suppose, dans cette formule :
e' = <' = 0, ' o = / = + 10' \ = fi'^ = 0,160,
R'sera la réfraction donnée par la formule (a) et R la formule qui convient à Fétat moyen de l'atmosphère en Francp. En nommant R« cette réfraction moyenne et R^ celle donné par la formule (a), il vient
(i^-lor,)(l^-i06)•
Remplaçant R^ par sa valeur (a)^ et les constantes t^ et e par leurs valeurs numériques, on obtient
R. = (60^567.tangN-0^067tang•N)^-^^
En représentant ,^0018018 xi, 0367 ^'' h "" ^
log I = 1,9835860,
et Ton peut écrire
R^ = 60%567 tang N ^ — 0%067 tang» N p
ou, en posant
B=60",567tangN4 et 0 = 0^067 tang»N -J, A A
il vient
Rm =: B— C.
Les deux termes de R«, se calculent au moyen des logarithmes.
exemple»
On demande la réfraction moyenne qui convient à une distance zénithale apparente de 53* 43'.
Calcul de B. Calcul de C.
log tang 53* 43' = 0,1342298 log tang» 53' 43' = 0,4026894
log 60",567. . » = 1,7822361 log 0%067. . . . = 2,8260748
logi = 1,9835860 log j =1,9835860
logB = 1,9000519 logC = 1,2123502
Tahle^ de réfractions moyennes.
La table VI II de Callet et la table Ide la Connaissance des temps donnent les réfractions moyennes calculées d'après les formules de Laplacs, par M. Caillety examinateur de la marine; on y entre avec le complément de la distance zénithale apparente, c'est-à-dire avec la hauteur apparente. Ces réfractions sont aussi données dans la XXYl* des tables de M. Caillet,
1" édition, et dans la XV[% â* édition-, ainsi que dans la partie de la table V de Guépratte intitulée : Réfraction des ■^.
Exemple.
On demande la réfraction moyenne qm convient â une distance zénithale apparente de bX 43'.
Le complément de 53' 43' = 36* 17'.
En cherchant (table YIII de Callet) dans la colonne verticale intitulée hauteur apparente^ le nombre 36"* 17', on trouve qu'il est compris entre
36* Off dont la réfraction correspondante est 1' 20",1
0".48 et36*3a' trf. trf. l'18",7
Ainsi, la réfraction qui convient à 36'' 17' est comprise entre i' Wyi et 1' 18%7; à droite de ces nombres, on "trouve vis-à-vis de leur intervalle, et dans une colonne intitulée différence pour 10', le nombre 0",48 qui exprime la variation de la réfraction pour 10' d'augmentation dans la hauteur apparente; en supposant que cette variation de la réfraction soit, dans un petit iatervallej proportionneUe à la variation de la hauteur, on aura 0,816 pour la variation qui correspond aux 17' d'augmentation de la hauteur apparente.
Retranchant 0,816 de 1' 20M, on trouve 1' 19",28 pour réfraction correspondant à 36* 17' de hauteur apparente.
Pratique. — Dans les calculs qui ne demandent pas une précision extrême, on prend la réfraction moyenne qui correspond à la hauteur apparente qui approche le plus de la hauteur apparente donnée.
Exemple.
Ainsi, 36* 30' étant la hauteur apparente qui approche le plus de 36' 17'; on prend I' 18^,7 ou plutôt l'19" pour la réfraction moyenne cherchée.
Réfractions quelconques
Si dans la formule (P), nous supposons
R'=R^ et par suite, 6' = t'= + 10* et A'y = 0,760,
cette formule devient
Vl + l(h)(i+^(H)_^ Aq (l+l07^)(l + 10t)
^"-^0,760(1 +iie)(l +e/) - *^- ^ 0,760' (1 + t^ô) (1 + e/) '
relation qui permettra de passer des réfractions moyennes aux réfractions quelconques»
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Si Ton suppose que la température du baromètre est la même que celle de Tair^ on a
^0,76 (4 +v) (*+«/) En remplaçant R^ par sa valeur en fonction de R^, on a
R=(60%567 tang N — 0^067 tang'N)
0,760 (1+V)(1+^;' formule composée de deux termes calculables par logarithmes.
Exemple,
On demande la réfraction qui convient à une distance zénithale apparente de 53^ 4^ quand le thermomètre indique +25" et le baromètre 0,785.
En décomposant la formule que nous venons de donner en deux termes, on a
6y^567 tang 53* 4y X 0,785
r ,067 tang» 53* 43^ X 0,785
Calcul du {*' terme. Calcul du 2* terme.
log 60'',567 = 1,7822361 log 0^,067 = 2,8260748
log tang 53* 43' = 0,1 342298 log tang* 53* 43' == 0,4026894
log 0,785 = r,8948697 log 0,785 = 7,8948697
cMog 0,760 = 0,1191864 c* log 0,760 = 1,1191864
c' log 1 ,0045045 = 1,9980481 c* log 1 ,0045045 = r,9980481
c' log 1,09175 = î",9618943 c* log 1,09175 = 1,9618943
• 1" terme = 1' 17%70 2' terme = 0,1596
d'où R = l'nVO — 0,16 = ri7",54.
Table des corrections. — Le facteur * ne dépend que du baromètre et diffère peu de l'unité ; posons
Le facteur est, aussi lui, peu différent deruniléj
posons
La formule (y) devient alors
R = R«(l + C) (4 + CO = R« + CR^ + C'R^ + C'CR„. ou R = R^ + CR« + C'(R« + CR^).
La table YIU (bis) de Callet donne :
i* La correction CR^ qui convient au baromètre;
2* La correction C'(R^ + CR^) qui convient au thermomètre.
Ainsi, quand on a déterminé la réfraction moyenne, on entre dans la table VIII {bis) avec la bauteur du baromètre et la réfraction moyenne pour arguments^ et Ton trouve la première correction CR^, qui convient à la bauteur baromètre ; on entre de nouveau dans la même table avec (R. + CR^) et la bauteur du thermomètre ; et Ton trouve la seconde correction C'(R« + CR„) qui convient à la hauteur thermométrique.
La table II de la Connaissance des temps donne les facteurs (1 + C) et (1 + C) par lesquels il faut multiplier les réfractions moyennes données par la table L La XXVU* et la XXVllI* des tables de M. Caillet, i" édition, et la XXI* de la nouvelle édition donnent les corrections CR^ et C(R^ + CR«). Les tables VI et VU de Guépratte donnent aussi ces quantités.
Exemple.
On demande la réfraction qui convient à une distance zénithale apparente de 53*43' quand le thermomètre indique + 25* et le baromètre 0,785. I. En se servant de la Table VIII (bis) de Callet.
Réfraction moyenne calculée précédemment = i'i9''28
1' de R«. . . . = 4- 1^84
Wid = + 0,30
9" id = + 0 ,20
Correciion barométrique pour 0,7833 et. . . .
Somme ....= + 2 ,42
11' de R^. . . . = + 2 ,08 10" id = + 0 ,32 9" id = + 0 ,31 , Somme ....=-}- 2",7i Pour 0,0030 de différence dans les hauteurs barométriques il y a 0",29 = 2,71 — 2,42 dans les corrections; pour 0,0017 = 0,785 — 0,7833 il y aura O'MO; d'où, correclion barométrique cbeichée = 2V2 + 0,16 =4-2",58
Réfraction moyenne corrigée de CR^, ou R«+CR^. . . . = r2i",86
/l'de(R^+CRJ=-3%19j Correction thermométrique pO" irf. . . . =— 1 ,J f
pour + 25'et il" id. . . . = — 0,05/ — 4",38
\0,8 id. . . . =—0,04; d'où, réfraction corrigée = Ï'i7",48
Pratique. — Dans les calculs qui ne demandent pas une trop grande précision, on néglige le terme C'CR^ et l'on prend :
i^ Pour argument horizontal ^ la réfraction de la table donnée en mnuies et dizaines de secondes qui approche le plus de la réfraction moyenne calculée;
2' Pour argument vertical, les hauteurs thermométriques et barométriques de la table qui approchent le plus des hauteurs données.
Exemple.
Réfraction moyenne 4'19",28
Correction tliermométrique. Pour + 25* et 1' | — 3%i9
Idem et 10' j — 0'',50
Correction barométrique. Pour 786,3 et 1' j + 2",08
Idem et 10" | + 0", 3
Somme algébrique ou réfraction corrigée i'17%70
II. En se servant de la table II de la Connaissance des temps.
Réfraction moyenne calculée précédemment . . . . = 1' i9",28 1" Facteur barométrique . . = 1,033
«o T. . .L o . ^^*, I produit = 0.978251
2** Facteur thet^ometnque. = 0,947 ) ^
D'où réiraction corrigée. = 0,978251 X (l'19",28) = l'17",55
Remarque. — Los tables de réfraction que nous venons d'indiquer sont construites dans l'hypothèse que la température du baromètre est la même que celle de rair libre. Lorsque le baromètre est dans un appartement, cette hypothèse n'est pas exacte; il faut alors, rapporter la hauteur barométrique observée à la température 6, à ce qu'elle serait observée à la température t de l'air extérieur.
De plus, l'échelle sur laquelle on évalue la longueur de la colonne barométrique, étant ordinairement en laiton, éprouve des dilatations plus ou moins grandes, d'après les variations de la température; de telle sorte que le nombre h^ de millimètres que l'on a lu sur l'échelle, représente
réellement un nombre h'^ de millimètres qu'il faut obtenir.
Or, en appelant X = 0,00001878 le coeflScient de dilatation du laiton, chaque millimètre, pour la température 6, sera devenu (1 + Xô); donc on a la relation
telle sera la véritable longueur déduite de celle lue sur l'échelle. Si nous supposons, maintenant, que le baromètre soit renfermé dans
un appartement qui est à la température 0, il faudra déterminer quelle serait la hauteur h^ du baromètre sMI était soumis à la température t de Tair extérieur, ainsi que nous Tavons précédemment admis. En appelant h^ la bauteur du baromètre à la température zéro, on aura
Ae = *o(^ + ^ô) et A, = Ao(i+V).
ou, en remplaçant A', par A,(l +Xe),
(i + xe)(i + v)
et la formule des réfractions pour un état quelconque de l'atmosphère devient alors
0,760(1 +TiO) '(i+r^t)[i+U)' ~ -0,760 '(1+116) -(i + t^)'
ou, en remplaçant R«, par sa valeur en fonction de R^,
\ (i+xe)
R = (60%567 tangN — 0,067 tang'N)
0,760 '(l+Tiejii+eO*
quantité qui pourra facilement se calculer par logarithmes.
On peut construire une table donnant la hauteur barométrique que Ton eût obtenue si le baromètre avait été exposé à l'air extérieur, en tenant aussi compte de la dilatation de l'échelle du baromètre.
Pour cela, remplaçons dans (p% h'^ par sa valeur h^ (i + ^O); on a, en
effectuant la division 7-; — r et s'arrétant au second terme, i+^6
A, = A3(i+xe) + *3(i+xe)Ti(<-e),
ou en négligeant le terme en v^X qui est toujours très-petit,
A, = A,+A^e + *3Ti(r-e) = A^ + VTi-X)(/~e) + *3X^
La table XXIX de Callet ne donne que la premier^ correction L'argument horizontal est la différence de température du baromètre
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avec celle de l'air libre, et rargument vertical est la hauteur que Fon a lue sur l'échelle du baromètre.
La seconde correction est donnée dans les tables de M. Caillet.
Résumé pratique au moyen des tables. — Ainsi, pour déterminer d'une manière suffisamment rt^oureti^e, la réfraction qui convient à une distance zénithale observée,
Au moment où l'on prend la distance zénithale, on note :
i^ La température t de l'air extérieur;
T La température 6 du baromètre;
3* La hauteur h^ du baromètre.
Au moyen de h^ et de (6 — t), on entre dans la table XXIX de Gallet, et l'on obtient la correction que doit subir h^ pour devenir h^.
Avec le complément de la distance zénithale apparente, on entre dans la table YIII de Callet ou dans la table I de la Connaissance des temps, et l'on obtient la réfraction moyenne.
Avec cette réfraction moyenne^ la température t et la hauteur A,, on détermine, à Taide de la table YIII bis de Callet^ les deux corrections que doit subir cette réfraction moyenne, pour devenir celle qui convient à la température et à la pression de l'air; ou plus simplement, à Taide de la table II de la Connaissance des temps, les deux facteurs par lesquels il faut multiplier la réfraction moyenne pour obtenir la réfraction demandée,
42. On peut déterminer, par l'observation des distances zénithales des étoiles circompolaires, les coefficients Aq, B^ de la réfraction R^, ainsi que la colatitude du lieu.
Nous avons trouvé, en effet,
R=Ro
0,760 (l+ir)f)(l+E^)
en supposant la température du baromètre la même que celle de l'air extérieur.
Posons
0,760 (l+V)(l+eO*
En faisant une observation de distance zénithale méridienne maximum N d'une étoile circompolaire, on aura, si t est la température,
R = AoH tang N + BoH teng* N ; d'où
N + R =N + AoH tang N + BoH tang* N.
Pour la distance zénithale méridienne minimum n de la même étoile, eu supposant que /' soit la température, on aura
n + R' = n + AoH' tang n + BoH' tang» n;
d'où^ en faisant la somme ou la différence,
;N+R)±:(n+R') = N±:n+Ao(HtangNd:H'tangn)+B^(Htang»N±H'tang'n)
Cesl-à-dire, en remarquant que (N + H) zh (n + R') = 2C , C étant la colatitude du lieu y
2C = (Ndbtï) + Ao(HUngNd:H'Ungn) + Bo(Htang»NdbH'tang'n).
Dans cette équation il y a trois inconnues, C^ A^ et B^. Si l'on fait des observations semblables pour deux autres étoiles^ ou même pour un plus grand nombre, on aura un nombre suffisant d'équations de condition pour trouver ces trois inconnues.
RÉFRACTIONS TERRESTRES
Considérons deux points 0 et 0' (fig. iS), situés à une certaine distance Tun de l'autre, mais visibles, et supposons que la différence de hauteur de ces deux points soit 0"0'.
Fig. 18.
Le rayon lumineux qui va du point 0 au point Qf traversant des couches ainmphériques d'inégales densités suit la ligne polygonale OcbaOfj d'après les réfractions successives qu'il éprouve.
Réciproquement, le rayon lumineux aCV qui part du point (X suit la ligne polygonale (ïabcOei arrive en 0 suivant le dernier élément cO.
D'après ce que nous avons dit plus haut, la ligne polygonale OcbaO' est
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comprise dans le plan zïi! des deux verticales des points 0 et (y. Donc, un observateur placé en 0 croira voir le point (K en B suivant la tangente à la ligne courbe O'ûôcO; il éprouvera Teflfet de la réfraction BOO' = r.
De môme, un observateur situé en Ql apercevra le point 0 en If et éprouvera Peffet de la réfraction B'(yO = r'.
Les réfractions r et r' prennent le nom de réfractiom terretires.
A cause du triangle OlCy, on voit facilement que B'IO = r + ^«
On voit de même, à cause des petits triangles W, dbc etc., que
B'IO ou (r -|- O ^^ ^^ ^ 'û somme des réfractions successives qu^éprauvent les rayons lumineux OcB ou CKaB'.
On comprend immédiatement que, eu égard aux changements atmosphériques continuels^ les couches qui avoisinent la surface du globe doivent éprouver constamment des variations dans leurs densités.
Il s'ensuit alors que (r -|- r^ ne doit pas être constant pour deux mêmes points.
Â l'aide de deux distances zénithales réciproques faites aux points 0 et 0*, on peut déterminer la valeur (r + r").
Appelons, en effet, N et N' les distances zénithales réciproques observées 2OB et ji'O'B', on aura
i00'=N + r, 2'0'0 = N' + r', mais
aOO' = C + i80 — aCO, donc
N + N' + r + r' = C + !80; d'où
r + r'=480* + C— iN + N').
On donne, dans les traités de Géodésie, le moyen de déterminer l'angle Cj donc [r-^-r^) est déterminé.
44. Du coefficient de réfraction terrestre. — Si l'on suppose, d'après M. BiOT, que r et r' soient proportionnelles à l'angle C, pour un certain état de Tatmosphère, on aura
r=aC et r^=a'C,
en appelant a et a' des facteurs dépendants de l'état de l'atmosphère.
Si les observations sont faites simultanément et que l'on admette qu'à l'instant de l'observation, Tétat atmosphérique est le même en 0 et en U', on aura a = a ; il vient alors
2«C=i80 + C— liN + N), d'où
i80 + C— (N + ND «= 2G •
a est ce qu'on nomme le coefficient de réfraction terrestre.
Un grand nombre d'expériences ont donné 0,08 pour valeur moyenne
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de flt, c'esi-à-dire pour la valeur de a qui correspond à un état moyen de
Tair; la valeur minimum qui a lieu en été a été trouvée égale à 0,05, et
sa valeur maximum qui a lieu en hiver égale à 0»i5. 45. Puisque toute distance zénithale d'un point de la voûte céleste est
altérée par la réfraction relative à cette distance zénithale et à Tétat atmosphérique, la réfraction doit altérer aussi les coordonnées équatoriales d'un astre de quantités faciles à déterminer.
Soient P (ffg. 49) le pôle, Z le zénith, HH' rborizon, QQf Téquateur.
Soient aussi A la position vraie d'un astre et A' sa position apparente. En menant Tare de parallèle A'C, il est clair que AC sera la réfraction en dé^ clinaison et DD' la infraction en ascen» sion droite.
Du triangle AA'C, qu'on peut considérer comme rectiligne» on a, en
nommant R la réfraction en hauteur,
AC = A'A cos A = R cos A
A'C= Rsin A;
d'oii
réfraction en déclinaison =i R cos A
ir .' . j .* Rsin A
réfraction en ascension droite = . =r-f
cosD
(Tar les arcs semblables A 'G et DU sont entre eux comme leurs rayons, c*est-à-dire comme cos D est à i, en désignant par D la déclinaison de Tastre.
Les astres qui se présentent à nous sous la forme d'un disque lumineux éprouvent, dans leurs différentes parties, des réfractions qui sont différentes en raison de l'inégale distance de chaque point du disque au zénith. Il s'ensuit que l'astre éprouve dans sa forme une altération qu'il est utile de connaître.
DES ASTRES
46. Soient ABA'B' (fig. 30) , le disque réel d'un astre dans la voûte Ci'leste, aùa'b' son disque apparent déformé par la réfraction. Soient aussi zoO le vertical du centre de l astre, A A' et aa' lesintcr-
Fig. ÎO.
sections des deux disques par des grands cercles de la sphère céleste perpendiculaires au vertical zoO.
Eu égard au peu d'étendue des disques par rapport à la voûte céleste^ on peut regarder les lignes AA' et BB' du disque réel, aa' et bh' du disque ap« parent^ comme étant des lignes droites^ et nous pouvons les prendre comme axes de coordonnées des contours des deux disques.
Considérons un point M du disque 0; ce point, en raison de la réfraction, parait en m sur le vertical zM.
Posons
PM = y, OP = a:, pm=zy'^ op = x'.
En appelant d le demi-diamètre réel OM de Tastre, on a la relation évidente
rf» = a:« + y«.
Cherchons une relation entre x et x' et entre y et y'. Les triangles sphériques ozp et OsP donnent
tang xf ^ ^ r% ^^S ^
d'où
smo:
tang x' __ tang x sinoz "" sin Oz '
sin Oz '
ou, en remarquant que a:' et a: sont très-petits,
sin Oz
sin oz
Mais Oz est égal à la distance zénithale apparente oz augmentée de la réfraction Oo. On a donc, en posant oz = N,
c'est-à-dire, d'où
_^,sin(N + Oo) sin N
/sin N + cos N.Oosinr^
\ sinN
X = j/ + x' cotang N . Oo sin i",
— = 1 -f cotang N.Oo sin 1"
Mais la réfraction Oo (38) est égale à 6(y,567 UngN, en négligeant le second terme; donc, en représentant 60",567 par a, on a
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(a) xssx'+ouc'sinl'.
Cherchons une relation entre y et y'.
On a évidemment^ d'après la figure 20,
d'où mais
on a donc c'est-à-dire
y'ssmM + y — Pp,
y = i/ + Vp — mM,
PpzzzOo = a tangNy mM = oc tang (N — y');
y=y'+oc[.tangN — tang{N-y')].
• asiny'
^~^"^cosNcos(N— y')' ou^ sensiblement^
Remplaçons dans (i* = x* + y', a: et y par leurs valeurs (a) et (P), on a
(T) rf« = x'«(i+«sinlT + y'* 0 + ^^)''
N étant la distance zénithale apparente du centre du disque.
Cette équation est celle d'une ellipse.
DonCy la réfraction, en élevant le disque d*un astre, le rend sensiblement elliptique.
Si, dans l'équation (y)» on fait y'= 0, on aura pour demi grand axe de Tellipse, c'est-à-dire pour demi-diamètre horizontal â! réfracté^
l + ocsinl"'
d'où Ton peut déduire Vaccourciisement produit sur le demi^diamètre horizontal d. On a, en efiet^
^ = i + asini%
rf — (/' asinl" . ,^
d 1 + a sm 1" '
puisque le dénominateur diffère peu de l'unité; c'est-à-dire
(i) rf — d' = adsinl"=:A'.
On voit que raccourcissement A' du demi-diamètre horizontal est indépendant de la distance zénithale.
Si, dans l'équation (y), on fait af = Oy on a le demi petit axe de Tellipse ou le demi-diamèlre vertical d" rérracté
asini"'
cos'N d'où Ton déduit raccourcissement produit sur une demi-corde verticale
d — d"_aLÛïii"
d "" cos» N ' ou
^ ' cos' N
Dans l'équation (y) du disque elliptique, nous pouvons remplacer x' par r cos <p et y' par r sin (f ; «p étant l'angle mop sensiblement égal à MOP, et r représentant le demi-diamètre incliné moy il vient alors, en introduisant M et D'y
d» = r' cos» <? (i + 7)'+ ^' ^^"'? 0 + 1)*'
rf* A' A'» B' B'*
-=cos*<p + 2cos*9^ + cos»(?-^+sin'<p + 2sin»® j-fsin*ç— .
ou bien
^* i t Cl / . A' . , B'\ , • A'« . , B'» ^ = i+2(^cos'<P^ + sm'ç-j+cos'cp^4-sm'^^.
Mais
. . ^ / f A' . , B'\ 4+2 (cos'© V + S'n'?^)
sont les deux premiers termes du développement de l'expression
[.+ (cos',^ + sin.4)J.
On peut donc écrire, en négligeant les tenues en a*,
d'où, sans erreur sensible,
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c*cst-à-dire,
(3) d — r = C08«çA' + sm*(i>B' = C'.
Telle est la relation qui donne raccourcissement C du demi-diamètre d ayant une inclinaison «p sur l'horizontale.
Supposons donc qu'à Taide d'un micromètre, disposé à cet effet, nous mesurions le demi-diamètre incliné r; nous pourrons prendre pour N distance zénithale du centre, la distance zénithale observée, augmentée ou diminuée de r.
Maintenant, pour déterminer (f et d*' on déduit des relations (i), (i) et (3), les équations
(4) d' = d(4— ocsinr)=rf.a,
et enfin
Gcrf sin V' ___ C05«N ■"
(6) r = d — cos'ïporfsin 1" — sin* 9
a ( 1 — cos' <p a sm I — sm' 9 — — ) z=d.c.
Des relations (i) et (6) on déduit
De (5) et (6) on déduit
On connaîtra donc les demi-diamètres horizontal et vertical réfractés, c*est-à-dire tels qu'on doit les considérer dans l'observation à la lunette méridienne et au cercle mural.
Réciproquement, si, connaissant d , on veut avoir d^ d" et r, on déduira ces trois valeurs des relations (i), (2) et (3).
On peut mettre en table la formule (3), laquelle devient, lorsque Ton remplace A' et B' par leurs valeurs
(e) C = cos* ça d sm 1 + sm' ? r— -.
. ^ ^ cos' N
Cette table a pour arguments <p et N ; d ^/ supposé égal à i&. Elle est la XV' des tobles de M. Caillet (i'* édition) et la XXUl* de la seconde' édition.
Pour la calculer, mettons la relation (3) sous la forme
d'où
C = — ^ ^— cos îç.
Le premier terme, indépendant de (p, est la valeur de C pour <f = 45*". Pour toute autre valeur^ on a cp = 45'zfc <p', d'où
Ce qui donne pour chaque valeur de <p' deux nombres de la table. Lorsque d est égal à 16' db 8, la relation (e) devient évidemment^ en remplaçant d par 16' zh 3,
C'=cos«9.al6\sinl''+8in'©5^i^^^:|î^
^ ^ cos* N ^ ^ cos' N
= 16' (cos'T.sinl"+ sin'T^) ± A (cos^ç.sln 4"+ sin»,^) 16' le premier teinnie est celui donné par les tables.
es
En l'appelant C, on voit que le second terme est — ; on a donc, dans
ce cas,
c'=c±cl.
Une annexe de la table XXIII, seconde édition des tables de M. Caillet, donne la correction
Pour construire la table XIV de Callet, dans laquelle on ne donne que le demi-diamètre vertical et le demi-diamètre incliné, on a simplement considéré, dans la première partie, raccourcissement du diamètre vertical comtne étant le résultat de la différence des réfractions relatives à la distance zénithale N du bord et à celle (N ± d) du centre, d étant le demi-diamètre en hauteur; et Ton a admis que dans un petit intervalle, la variation de la réfraction est proportionnelle à la variation de la distance zénithale.
La seconde partie ne donne que le terme B' sin' <p de réquation(â) ; on néglige donc le terme A' cos' <p, ce qui est peu important pour les observations faites à la mer.
La table XXI de Guépratte ne donne que raccourcissement vertical.
PBEIIIÈRES NOTIONS SUR LA PARAUAXE.
DE LA PARALLAXE
47. La différence qui existe entre les positions d'un astre A (fig. 21 ), vu de la surface de la Terre en B, et vu du centre en o, est nettement caracp. jj térisée par la différence des distan-
ces zénithales ZBA et ZoA, dont Tune ZBA est appelée distance zénithale apparente N et l'autre ZoA la distance zénithale vraie n.
La différence BAo de ces deux distances zénithales est ce que Ton appelle la parallaxe. On appelle parallaxe d'un astre, en général, à un moment donnée Vangle sous lequel on verrait le rayon de la Terre qui passe par Vobservateur si Von était situé au centre de Vastre.
La valeur de la parallaxe BAo, que nous appellerons p, se déduit du triangle BAo, dans lequel on ti'ouve^ en représentant par r le rayon de la Terre et par R la distance du centre de Tastre au centre de la Terre,
sin p r
sinN"" R
ou
sin p = -^ sin N.
48. Parallaxe horizontale. — La valeur de p étant fonction de N, varie pendant toute la durée d'un jour ; la valeur maximum P de p dans cet intervalle de temps^ pendant lequel on peut considérer R comme constant^ a lieu lorsque N = 90», c'est-à-dire lorsque l'astre est à l'horizon; elle est alors appelée, pour ceitersAsony parallaae horizontale ;p est nommé para/laxe de hauteur. La valeur de P est donnée par la relation
que l'on peut écrire, en général , P = ^— : — -p.
Ce qui nous fait voir que lorsque l'on connaîtra à une époque quelconque la distance de V astre au centre de la Terre, on en conclura facilement sa parallaxe horizontale.
AsrmoicosiE.
Si dans la relation
sinpsr^sfaiN n
Dons rerophçons ^ par sin P, on a la relation K
sin p =: sin P sin N»
qui existe entre la parallaxe en hauteur ci la parallaxe horizontale.
On peut simplifier cette relation en remarquant que p et P étant gênéralement très-petits, on peut remplacer leur sinus par les arcs eux-mêmes; on a alors
/>=PsinN.
49. Détermination approchée de la parallaxe horizontale, et par suite de
la distance d'un astre à la Terre, — Soit qXk' q' (ûg 2i), un méridien terrestre sur lequel nous supposons que deux ot)servateurs soient situés en A et A'.
Soient Z et Z' les xéniths de ces observateurs.
Admettons qu'ils prennent simultanément la distance xénithale ZAtf = N et Z'A'a = N'de Faslre au moment où il passe au méridien en a.
Les parallaxes de hauteur sont à ce moment p = AoO et p' = k'aO.
L'angle AOA' = / est évidemment égal au changement en latitude des deux lieux. Dans le quadrilatère AaÂ'O, on a
360- = AOA' + OAa + AflO + OaA' + ciA'O. 36(r = / + 180— N-fp + P'+*80 — N'.
D'oii l'on déduit, en supprimant 360* aux deux membres,
0=/+/>+p'— (N-fN').
Remplaçons p et p' par leurs valeurs
PsinN et PsinN', on a
0 = /.f P(8inN + 8inN') — (!S + N'},
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d'où i on obtient pour valeur de la parallaxe horizontale P
sioN-fsinN'
Avec cette valeur de P et au moyen de la relation
Rsinl"' on déduira la distance approchée de l'astre à la Terre^
Psini*
Appelons P une parallaxe horizontale, R la distance correspondante de l'astre à la Terre, P' la parallaxe horizontale de l'astre à un autre moment, R^ sa distance correspondante à la Terre, on aura les deux relations
^"^Rsinl"' **^^R'siul'" d^où
PXR
Si l'on veut maintenant calculer la parallaxe en hauteur correspondante // qui convient à la distance zénithale apparente N, on aura en supposant Pi R et R' connus,
r PxR . „
Du demi-diamèire d'un astre ayant un disgue
Dans l'observation des astres ayant un disque^ on doit considérer la position du centre de leur disque; ce sont les coordonnées de ce point que l'on détermine habituellement.
Si de la Terre nous considérons le demi-diamètre ATO = d d*un astre ayant un disque^ nous déduisons du trianj^le ATO (fig. 23) ,
TC
ou, comme on trouve toujours d très petit,
AO Tusini'
Donc, le demi-diamètre varie en raison inverse de la distance de l'astre à l'observateur, que nous pouvons^ eu égard au grand éloignement de ces astres en général, considérer comme étant situé au centre de la Terre, puisqu'on trouve que le diamètre du Soleil, par exemple, mesuré à un môme instant de différents points du globe, a la môme valeur.
Fig. 23.
Nous verrons cependant, en étudiant la Lune, qu'il y a une distinction k faire pour cet astre entre le diamètre vu de la surface et celui qui serait vu du centre de la Terre.
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INSTRUMENTS D'OBSERVATIONS
51. Toutes les observations astronomiques se réduisent à trois principales :
l" Mesurer des temps écoulés;
2* Déterminer Vinstant précis du passage d'un astre au méridien;
3* Mesurer des distances angulaires.
INSTRCMErrrS propres a mesurer LES TEMPS.
52. Temps égaux, — On dit que deux temps ou deux intervalles de temps sont égaux lorsqu'ils servent à raccomplissement de deux phénomènes identiques accomplis dans des conditions identiques.
Mesurer le temps, c'est déterminer combien de fois, dans un temps donnée pourrait avoir lieu un phénomène connu.
Le phénomène qui sert à Tévaluation du temps est le mouvement uniferme d'un corps. La mesure du temps est, par suite^ ramenée à la mesure de l'espace parcouru par un corps qui se meut.
Or nous avons vu que la Terre est douée d'un mouvement de rotation uniforme; le mouvement d'une étoile dans la voûte céleste peut donc servir à l'évaluation du temps.
Le temps ainsi mesuré prend le nom de temps sidéral.
Une étoile n'étant pas toujours visible et, lorsqu'elle l'est^ la détermination de la position dans le cercle qu'elle décrit n'étant pas d'un usage prompt et facile, on a dû rechercher dans les mouvements des corps à la surface de la Terre, un mouvement uniforme qui permit de suppléer au mouvement type de la Terre. Nous n'entrerons pas dans le détail historique des instruments inventés pour la mesure du temps^ nous nous bornerons à étudier, dans ce cours, ceux qui sont le plus en usage aujourd'hui.
Le mouvement, dans les instruments propres à mesurer le temps, est déterminé soit par l'action de la pesanteur, soit par l'action d'un ressort qui se détend; ces deux causes de mouvement font, à l'aide de roues dentées, décrire à l'extrémité d'un index appelé aiguille un mouvement circulaire. Le poids ou le ressort qui détermine ce mouvement prend le Bom de moteur.
Les instruments qui servent à la mesure du temps et qui sont soumis à l'action de la pesanteur s'appellent horloges ou pendules.
Ceux qui agissent sous l'action d'un ressort qui se détend prennent généralement le nom de montres ou de chronomètres; ce dernier nom s'applique surtout à ces sortes d'instruments arrivés à un grand degré depa^tion.
Mais on voit, en mécanique, que la pesanteur ou la détente d'un re$iort ne détermine pas un mouvement uniforme sur le corps que Tun ou Tautre entraîne; déplus, chacun de ces mouvements initiaux ne se communique à Vaiguille qu'à Taide de roues dentées déterminant des résistances qui ne restent pas constamment les mêmes; il en résulte que le mouvement circulaire de l'index ne peut pas être uniforme d'une manière continue.
On le rendf ialors, alternativement uniforme à l'aide d'un mécanisme particulier, indépendant du rouage, appelé régulateur, lequel a un mouvement déterminé, soit par l'action de la pesanteur dans les horloges, soit par un ressort dans les chronomètres; ce régulateur est mis en communication avec le rouage à l'aide d'un autre mécanisme appelé échappement; la roue du rouage qui est en contact alternatif avec l'échappement prend le nom de roue d'échappement.
Le mouvement dû à la pesanteur ou au ressort ne pouvant se continuer indéfiniment, il faut que l'on puisse rétablir entièrement, de temps en temps, l'action de la force motrice sur le rouage, sans toutefois arrêter le mouvement; cette condition est remplie à l'aide d'un nouveau mécanisme appelé remontage.
Ainsi, toute horloge ou tout chronomètre se compose de cinq parties principales :
V Le Moteur,
2* Le Bouage,
3* Le Régulateur,
4* L* Échappement,
5» Le Remontage.
Nous n'étudierons, maintenant, chacune de ces parties que dans Yhorp. ,^ loge ou pendule astronomique; nous ren-
voyons l'étude du mécanisme d'un chronomètre dans le Cours de navigation. •
DE LA PENDULE ASTRONOMIQUE
Du Moteur, — Le moteur dans une horloge ou pendule est un poids P (fig. 34 )i suspendu à l'extrémité d'une corde qui est fixée sur la surface d'un cylindre C et qui s'enroule sur ce cylindre, lequel peut tourner autour de son axe. Le poids P qui tend à descendre communique au cylindre C un mouveqncnt de rotation ; ce mouvement est communiqué au mécanisme à Taide d'une roué dentée R fixée perpendiculairement à l'axe du cylindre.
La plupart des pendules astronomiques sont aujourd'hui généralcnient
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mises en mouvement à l'aide d'un ressort que l'on enroule sur lui-mémo et qui, en se détendant, produit la force nécessaire à faire tourner le cylindre C. Nous en donnons la description dans notre Cours de navigation. Du /louage. — Le rouage d'une pendule se compose d'un certain nombre de pièces composées d'un système de roues dentées, une grande et une petite, qui sont fixées sur un même axe; généralement^ la petite roue dentée prend le nom de pignon^ et ses dents s'appellent les ailes du pignon.
Fig. n.
Comment le poids moteur donne le mouvement à V aiguille des secondes, c'est-ànlire d la roue d'échappement.
Considérons une section verticale passant par l'axe du cylindre sur lequel agit directement le moteur.
Le poids moteur P (fig. 35), agit à Textrémité d'une corde qui est enroulée sur le cylindre A, auquel est fixé, comme nous l'avons dit plus
haut, la roue dentée B.
Par suite, le poids P tend à faire tourner la roue B.
Cette roue engrène avec un pignon C qui, dans cette figure, est en partie cachée par la roue B, et dont Paxe porte une seconde roue D.
Cette roue D engrène avec un nouveau pignon £ sur l'axe duquel est fixée la troisième roue G.
Cette troisième roue G engrène avec le pignon K sur l'axe duquel se trouve une quatrième roue F.
Enfin cette roue F engrène avec un quatrième pignon I, dont l'axe tV fait tourner l'aiguille des secondes et porte une roue LL', qui est la roue d* échappement ^ c'est-àdire la roue qui est en communication avec le régulateur.
Le poids P doit être tel que son mouve-
IF I I g miixïi descendant qui est uniformément ac- I 3^ J céléré, fasse, en ayant égard aux résis- SSSSâSSSSfl tances développées par les engrenages, décrire à l'axe 17, et par suite à la roue LL', un tour dans un intervalle de temps déterminé. ' bu Jtégulateur. — Comme on ne peut faire que le mouvement de la roue d'échappement soit uniforme, on le rend alternativement uniforme à
Fig. 26.
Vaide d'un pendule dont les oscillations^ de peu d'amplitude et par conséquent pouvant être considérées comnoe isochrones^ mettent en mouvement la pièce appelée échappement y qui vient à intervalles égaux arrêter le mouvement continu de la roue d'échappement.
Du Pendule. — On sait, en effet, que si Ton suspend un corps pesant P (fig. 26), à l'extrémité d'un fil délié ÂP, la direction AP est celle de la verticale du lieu; si actuellement on écarte le poids P de cette position pour venir le placer suivant AF et qu'on l'abandonne ensuite à la pesanteur, il se met immédiatement en mouvement pour se rapprocher de sa première position AP; mais, en vertu de sa vitesse acquise, il s'en écarte pour venir en AP^, position symétrique de AP. Là le pendule, ayant perdu toute sa vitesse, revient en sens contraire passer par tous les points intermédiaires entre P* et P', et ainsi de suites seulement la résistance de l'air agissant sur le poids P, et des résistances se faisant sentir aux points de suspension A, les oscillations finissent par être de plus en plus petites et cessent complètement au bout d'un certain temps.
On démontre, en mécanique, que les durées des oscillations d'un pendule sont isoc/irones, c'est-à-dire d'égale durée, quel que soit l'écart de la verticale, lorsque la courbe FPP'' est une cycloïde, et qu'elles peuvent être considérées comme isochrones, la courbe FPP" étant un cercle, si Técart de la verticale est petit.
Ck)mme l'essai de l'emploi d'un pendule cycloïdal, pour les horloges, n'a pas été heureux, on se sert du pendule circulaire k petite amplitude.
On a dû chercher à disposer le pendule de manière à diminuer autant que possible la résistance occasionnée par l'air, ainsi que celle qui provient de son mode de suspension.
Pour diminuer la résistance due à l^air, on donne ordinairement au poids P la forme d'une lentille dont les plus grandes dimensions sont
dirigées dans le plan du mouvement oscillatoire du pendule. De cette manière) la lentille rencontrant l'air par sa tranche en écarte facilement les molécules»
Deux dispositions sont adoptées dans le mode de suspension du pendule: ce sont la suspension à couteau et la suspension à ressort.
Dans la suspension à couteau, la tige du pendule porte à son extrémité supérieure une pièce en ader a (fig. 27 et 27 6{'5) qui fait saillie de chaque côté; l'arête inférieure de cette
Fig. Î7.
Fig. 27 biê.
INSTRUMENTS PROPRES A MESURER LE TEMPS
pièce est fine mais non tranchante; cette arête repose au fond d'un sillon c pratiqué sur la face supérieure d'un support d, espèce de cadre porté par les pivots qui sont au bout des vis /*, f, et formé d'une matière dure, telle que de Y acier ou de l'agate.
Le pendule en oscillant tourne autour de cette arête comme autour d'un axe^ et Ton voit qu'il ne doit pas sensiblement en résulter de frottement.
Dam la suspension à ressort, la tige T du pendule (fig. 28 et 28 bis) est accrochée à la partie inférieure d'une pièce RR formée de deux lames
minces d'acier dont les ex- ^^' ^' ^*«- ** ^' trémités supérieures sont
fortement serrées entre les parties d'une pièce fixe Â.
Il est clair, alors, que le pendule en oscillant fera fléchir les ressorts RR d'un côté et de l'autre.
On voit que, dans ce cas, il n'y a nul frottement et que la résistance des ressorts à la flexion ne peut diminuer progressivement l'amplitude des oscillations, puisque cette résistance vient aussi, lorsque les ressorts se détendent, c'est-à-dire lorsque le pendule se rapproche de
la verticale, accélérer son mouvement; il en résulte donc, une compensation telle, que lorsque le pendule vient à passer par la verticale, il a la même vitesse que si les ressorts de suspension n'avaient nullement agi sur lui.
De l'Échappement. — On a imaginé plusieurs mécanismes appelés échappements pour établir une liaison entre les rouages de Vhorloge et le pendule; pour ne pas trop nous étendre, nous ne décrirons que /'echappement dit à ancre, qui est, dii reste, un de ceux que Ton emploie le plus souvent.
A un axe horizontal C est suspendue (flg. 29), une pièce ABCA', dont la partie ABA' a quelque analogie aVec les becs d'une ancre.
Cette pièce ABCA', que Ton nomme pour cette raison l'ancre, peut
Fig. 30.
tourner autour du point C. Elle reçoit un mouvement d'oscillation par suite du mouvement du pendule FF (fig. 30), qui,, passant entre les branches d'une fourchette EE', faisant partie d'une pièce DEE' fixée à i*axe C, communique son mouvement à cette pièce, par suite à l'aie C et, par conséquent^ à l'ancre ABCA'.
Entre les deux extrémités A et Â' se trouve placée la roue d'échappemettt G. Cette roue, en raison de Taction du moteur, tend à tourner dans le sens de la flèche; mais par suite du mouvement oscillatoire de l'ancre^ les dents de la roue d'échappement viennent alternativement s'appuyer sur la face inférieure Aa de la partie A et sur la face supérieure bV de la partie A'; or, ces deux faces étant taillées suivant des arcs de cercle concentriques à l'axe C, il s'ensuit que pendant tout le temps qu'une dent de la roue est en contact avec l'une des extrémités de l'ancre, cette dent et par suite la roue d'échappement restent immobiles. Le mouvement de la roue G (fig. 29) , est donc alternatif. Mais, en raison des résistances dues à l'air, au mode de suspension du pendule^ et au frottement des dents de ta roue d* échappement sur les faces de l'ancre, l'amplitude des oscillations du pendule finirait par décroître progressivement; pour obvier à cet inconvénient et restituer au pendule la vitesse que ces résistances lui font perdre, on a imaginé de tailler en biseau et en sens contraires, les extrémités am et bn des parties A et A'; par suite, lorsque la dent de la roue est en contact avec le point a, au lieu d'échapper complètement ^ elle glisse sur la partie am et accélère, par sa pression, le mouvement de l'ancre^ de même, la dent de l'ancre qui est en contact ^avec la face supérieure de A', au lieu d'échapper en b, glisse sur la partie bn et accélère le mouvement de l'ancre qui réagit sur le pendule et entretient son mouvement.
On fait voir^ en mécanique, que les durées des oscillations de dive^ pendules sont entre elles dans le même rapport que les racines caiTées des distances qui séparent les points de suspension des centres d'oscillation; or les changements de température déterminent des variations dans les dimensions d'un pendule, et par suite dans la durée des oscillations. Pour combattre cet effet qui altérerait l'uniformité de la marche d'une horloge, on rend les pendules compensateurs en les formant de plusieurs parties composées de matières différentes et dont les dilatations agissent différemment sur les variations de leur longueur. Nous ne nous occuperons pas de la théorie des pendules compensateurs qui est donnée dans les cours de physique.
Régler une horloge. — Puisque la durée des oscillations dun pendule
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dépend de sa longueur, il faut pouvoir augmenter ou diminuer cette longueur de manière à ce que chaque oscillation se fasse dans l'unité de temps que Ton veut devoir être indiquée par Thorloge ; cela s'appelle régler la pendule, fin y parvient en ne fixant pas la lentille à la tige, mais en la traversant seulement par cette tige qui étant terminée en forme de vis et garnie d'un écrou, permet de faire monter ou descendre la lentille, et par suite, d'abaisser ou d'élever le centre d'oscillation,
11' D'après la formule T==«W-, donnée en mécanique, on voit que
plus t est grand plus les oscillations ont de durée, et par suite, si l'horloge retarde, il faut faire remonter la lentille afin de raccourcir la Ion* ffueur r du pendule; on fait le contraire si elle avance.
Dans les horloges ordinaires, la lentille est fixée à la tige, mais celle-ci est accrochée par son extrémité supérieure à un fil de soie qu'on raccourcit ou qu'on allonge à volonté, en faisant tourner un petit cylindre sur lequel ce fil est enroulé.
Combinaison des roues dentées d'une horloge. — Voyons actuellement, p. gj comment la roue d'échappement peut,
en« décrivant une circonférence en une minute de temps sidéral ^ par exemple, faire marcher les aiguilles des minutes et des heures. Afin de mieux faire comprendre le mécanisme, nous supposerons que les axes des aiguilles des heures et des minutes ne se confondent pas, comme cela a généralement lieu, à l'aide d'un cylindre creux servant d'axe à Tune des aiguilles, afin que les engrenages occupent le moins de place possible.
La roue d'échappement B (fig. 31), porte 30 dents; si un pendule battant la seconde lui sert de régulateur, cette roue fait évidemment un tour en 60 secondes ou en I minute, puisque chaque dent est arrêtée deux fois.
Si à l'axe de la roue B on adapte une aiguille S, cette aiguille indiquera les secondes et fera le tour de la ctrconférence en une minute.
Le pignon C, fixé à la roue B et qui
porte 6 dents, engrène avec la roue
D qui porte 48 dents; par conséquent, quand celle-ci a fait un tour,
le pignon C ou l'aiguille des secondes en a fait huit ; le pignon E, fixé
et
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à la roue D^ porte 6 dents ci eDgrène avec la roue F qui en porte 45;
donc quand cette roue a fait un tour, le pignon E en a fait— , et le
45x8 pignon C 8 fois plus ou — - — , c'est-à-dire 60 tours. Si donc à Taxe de
la roue F, on adapte une aiguille M, elle marchera 60 fois moins vite
que Taiguille des secondes et indiquera bien les minutes.
Le pignon G fixé à la roue F est armé de 6 dents et engrène avec la roue K qui porte 24 dents; donc, quand cette roue K aura fait un tour, le pignon G ou l'aiguille des minutes en aura fait 4^ par conséquent la roue K va 4 fois moins vite que le pignon G.
Le pignon I fixé à la roue K porte 6 dents et engrène avec la roue L qui porte d8 dents; donc, cette roue marche trois fois moins vite que le pignon 1 et, par suite^ douze fois moins vite que le pignon G ou l'aiguille des minutes.
gi donc, on adapte une aiguille H à Taxe de la roue L, cette aiguille ne décrira que le douzième de son cadran pendant que l'aiguille M fera un tour complet du sien; elle indiquera donc bien les heures.
REMONTAGE DUNE HORLOGE ASTRONOMIQUE A POIDS
Flg. 82.
Lorsque le poids moteur a fait dérouler toute la corde qui était enroulée sur le cylindre, il faut^ pour que la pendule continue à marcher, rendre au poids toute son action en l'enroulant de nouveau sur le cylindre, et cela, sans faire rétrograder les aiguilles ni faire arrêter momentanément le mouvement des rouages.
Voici l'une des dispositions les plus simples qui aient été imaginées dans ce but.
Deux poulies mobiles A et A' (fig. 32), sont soutenues par une corde sans fin qui s'enroule autour de deux poulies fixes B et B'.
Deux poids P et F sont suspendus à la chape de chaque poulie mobile.
Le plus fort P des deux poids tend à entraîner la corde et, par suite, à faire tourner les poulies B et B' dans le sens de la flèche.
La poulie B est garnie d'une roue à rochet, dans les dents de laquelle s'engage un doigt D pressé constamment contre la roue par le ressort E; par suite, la roue B sous l'action du poids P ne peut pas tourner; la roue B' tourne donc seule et donne le mouvement aux rouages en agissant sur la première des roues dentées.
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Le poids V, qui n*est que suffisant seulement pour tendre la corde, monte pendant que le poids P descend.
Lorsque Von veut remonter l'horloge, on tire de haut en bas sur le cordon mm*; ce cordon fait tourner la poulie B sans que le doigt D Ten empêche et le poids P remonte sans cesser d'agir sur la poulie B', par suite, le mouvement de Thorloge n*éprouYe aucune interruption.
INSTRUMENTS PROPRES A PRÉCISER l'iNSTANT DD PASSAGE D*VS ASTRE
De la lunette méridienne
Description. — La lunette méridienne est un instrument destiné spécialement à connaître l'heure, la minute et la seconde d'une pendtde sidérale
Fîg. 33.
à laquelle un astre passe au méridien. Cet instrument appelé, par cette raison, instrument des passages, se compose essentiellement d'une lunette
astronomique pouvant se mouvoir de telle sorte que son axe optique prenne toutes les directions possibles dans le plan du méridien et ne puisse pas sortir de ce plan.
Voici comment on y parvient :
La lunette astronomique AB (Hg. 33), dont la théorie est complètement développée dans les Cours de physique^ est enchâssée entre deux cônes tronqués creux C, C identiques et ayant même axe, lequel est perpendiculaire à Taxe optique de la lunette.
Chacun de ces troncs de cône, sorte d'essieu solide^ est terminé par un petit tourillon cylindrique D et D' ayant même axe que Tessieu. . Ces deux tourillons^ qui sont parfaitement égaux, reposent dans des coussinets E et £' portés par de forts piliers P et P' en maçonnerie qui ont leurs fondations propres, afin d'être entièrement indépendants du bâtiment où se trouve placée la lunette.
Les tourillons D et D' peuvent se mouvoir facilement à rintéi-icur de ces coussinets qui sont formés de deux plans inclinés en forme de V, afin que chaque tourillon y prenne une position bien déterminée.
Pour éviter l'usure qui pourrait résulter du frottement des tourillons sur les faces des coussinets, on fait équilibre à une grande partie du poids de la lunette au moyen des contre-poids H, H' suspendus à une extrémité des leviers horizontaux L, L', dont l'autre extrémité supporte une tringle T, T qui porte inférieurement un collier à galets entourant Tessieu C, C de la lunette.
Si nous supposons la lunette située dans le plan du méridien, Taxe optique de la lunette pourra prendre toutes les positions dans ce plan; et comme tous les astres, en vertu du mouvement diurne, viennent passer dans le plan du méridien, on pourra déterminer Tinstant précis de ce passage en visant l'astre par l'oculaire et en voyant ù quel moment le centre de Tastre se trouve sur Taxe optique.
Du Réticule. — Pour déterminer cet instant d*une manière précise^ la lunette porte au foyer de Tobjeclif un réticule. Ce réticule (fig. 34), est généralement composé de cinq fils équidistants Fie 34 ^' parallèles^ que Ton nomme fils horaires; celui du
milieu mm' prend le nom de fil méridien.
Il est clair, d'après ce que nous avons supposé, que lorsque Ton verra Tastre coïncider avec le milieu o du fil mm' y il se trouvera dans le méridien; mais si les fils sont verticaux, le fil mm' se trouvera tout entier dans le méridien , il suffira donc d'observer le passage de Vastre en un point quelconque de ce fil. Afin de se garantir de Terreur de parallélisme des fils verticaux, le réticule porte deux autres fils équidistants du centre et perpendiculaires aux premiers; c'est dans la portion nn' du fil méridien, comprise entre les
deux lits horizontaux^ que doit s'effectuer la coïncidence de Tastre avec les fils.
C'est pour déterminer d'une manière plus précise Tinslant du passage des astres, que, malgré la perfection donnée à la construction des instruments et l*habitude des observateurs, on a placé deux fils de part et d'autre du fil méridien et équidistants entre eux.
Lorsque, l'on veut observer l'instant du passage de l'astre au fil méridien, on détermine l'heure du passage de l'astre à chacun des fils, et l'on prend pour l'heure cherchée, comme nous le verrons plus loin^ t heurt moyenne de ces passages.
Pour les observations de nuit on éclaire les fils du réticule; pour cela, l'un des troncs de cône qui forment ressku est creux ainsi que le tourillon qui le termine.
Une lampe placée en face de l'ouverture de ce tourillon envoie de la lumière dans la direction de l'axe; cette lumière arrive jusqu'au tuyau de la lunette, y rencontre un miroir incliné qui la réfléchit et la renvoie au réticule. Quand le tourillon creux est à l'Est on dit que la lunette est dans la position directe, et qu'elle est dans la position inverse quand le tourillon creux est à l'Ouest.
D*après le but que Ton se propose et la description que nous venons de donner^ nous voyons que la lunette, dans son installation, doit remplir les conditions suivantes :
Avoir: V Faxe de rotation horizontal ,
2» l'axe optique de la lunette perpendiculaire à taxe de rotation, 3' Vaxe optique de la limette dans le plan méridien , et enfin, A* les fils horaires dans une position verticale.
Voyons donc quelles sont les opérations à l'aide desquelles on vérifie que ces conditions sont bien remplies.
RECTIFICATIONS DE Là LUNETTE MÉRIDIENNE.
!• Pour vérifier P horizontalité de l'axe de rotation, on se sert d'un nip. 3JJ veau à bulle d'air A A' (fig. 35) , dont la
monture se termine par deux crochets de forme angulaire et parfaitement égaux; ces crochets sont distants l'un de l'autre de telle sorte qu'ils puissent se placer sur les tourillons de la lunette dans la petite portion de ces tourillons qui se trouve entre chaque coussinet et la partie conique de Tessieu de la lunette (fig. 33).
Le niveau ainsi suspendu,, on observe les points d'arrêt des extrémités
de la bulle d'air, puis on retourne le niveau en mettant à gauche le cro* chet qui était à droite, et réciproquement.
On observe ensuite les points du tube où s'arrête la bulle; ces deux points doivent être les mêmes quand Taxe est horizontal.
Lorsque ces deux points ne sont pas les mêmes» l'axe de rotation n'est pas horizontal ; pour l'amener à cette position on élève ou Ton abaisse l'un des tourillons cylindriques de la lunette à l'aide de son coussinet Â , représenté figure 36, auquel est adaptée une vis D, à l'aide de laquelle on peut faire monter ou descendre le coussinet.
^'^K* ^^* La vis D passe dans une douille d, fixée à la
maçonnerie P, et dans un écrou e, fixé à la pièce f qui supporte le coussinet Â et qui peut glisser dans les coulisses C et C qqi sont fixes sur le massif P.
La monture de la lunette porte deux petits niveaux à bulle d'air n, n' (fig. 33) montés sur un axe aa' faisant corps avec cette monture et complètement parallèle à l'axe de rotation CC. Cet axe aa' est suffisamment éloigné du corps de la lunette pour que les niveaux n, n' tournent librement autour de lui, de manière que, quelle que soit la direction de la lunette, ces niveaux puissent être amenés verticalement l'un au-dessus de l'autre.
Leur but est de constater à chaque instant Thorizontalité de l'axe de rotation.
2* Pour s^assurer que Vaxe optique est bien perpendiculaire à Vaxe de roiation, on place sur le terrain, et à une grande distance, une mire pouvant être aperçue avec la lunette.
Soient M cette mire (fig. 37), CC l'axe de rotation et AoB l'axe optique de la lunette. On note sur la mire M le point B, c*est-à-dire celui dont l'image se cache derrière le fil méridien.
On enlève ensuite la lunette de ses coussinets, on la retourne, et l'on place le tourillon de droite dans le C4)ussinet de gauche, et réciproquement.
On vise de nouveau la mire M. Si c'est encore l'image du point B qui se cache derrière le fil méridien^ l'axe optique est bien perpendiculaire sur Taxe de rotation puisque l'angle CoB=CoB; mais si après le retournement c'est le point B' qui se trouve derrière le fil méridien , l'axe optique est alors dirigé suivant A!oB\ et comme l'angle CoB' est plus petit que CoV, avant le retournement l'axe optique était dirigé suivant Â,oB,, de telle sorte que B^oC = BfoC.
Pour rectifier cette erreur il faut faire mouvoir latéralement, dans Tin* tàîeur de la lunette, le réticule à l'aide de deux vis dont il est armé, de manière à amener le fil méridien sur le point B, point intermédiaire entre B' et B^.
3* Mettre taxe optique de la lunette dans le plan méridien. — Puisque l'axe optique de la lunette est perpendiculaire à l'axe de rotation, et que cet axe est horizontal, dans le mouvement de la lunette son axe optique décrit un cercle vertical; il faut actuellement s'assurer si ce plan vertical coïncide bien avec le plan méridien.
Pour cela on observe à la lunette méridienne les heures des passages Miccessifs, supérieurs et inférieurs, d'une des étoiles qui restent toujours an-dessus de l'horizon; si l'axe optique de la lunette est bien situé dans le plan du méridien, on doit trouver que l'intervalle de temps cornfris entre un passage supérieur et le passage inférieur suivant est le même que rintervalle compris entre ce passage inférieur et le passage supérieur qui le suit.
Dans le cas où ces deux intervalles ne sont pas égaux, taxe optique de la lunette ne décrit pas le plan méridien; pour l'y amener on fait mouvoir horizontalement le second coussinet, celui auquel on n'a pas touché lorsque l'on a rendu horizontal Taxe de rotation. Dans ce but, ce coussinet A est fixe sur une plaque f (fig. 38), qui peut glisser horizontalement dans deux coulisses C, C, fixées au massif P; cette plaque porte un écrou e dans lequel s'engage une vis B qui est passée dans une douille d fixée aussi au massif; on comprend, d'après cela, qu'en faisant mouvoir la vis, la plaque f, et par suite le coussinet A, prennent un mouvement horizontal.
A* S'assurer que les fils du réticule sont verticaux.— On vise une mire placée à grande distance, et l'on voit si, en faisant tourner la lunette autour de son axe de rotation, les fils horaires couvrent toujours les mêmes points delà mire; si cela n'arrive pas, on tourne le réticule de manière à l'amener à remplir cette condition qui indique aussi que les fils sont tous parallèles.
Lorsque l'axe optique de la lunette méridienne est dans le phin du méridien, pour s'assurer qu'elle ne se dérange pas de cette position, on dispose sur le terrain, à une grande distance, une mire sur laquelle on indique la trace du méridien par un trait vertical.
Pour voir si la lunette ne s'est pas dérangée, il suffit de voir si le fil méridien couvre toujours ce trait.
USAGE DE JJi LUNETTE MÉRIDIENNE
La lunette méridienne est toujours accompagnée d'une horloge trèsprécise j destinée à indiquer le temps qui correspond à chaque observation.
Cette horloge est disposée de manière à indiquer le temps sidéral; c'est donc ce que nous avons nooimé une pendule sidérale.
Un cadran divisé en 24 parties éf^ales est parcouru par une aiguille dans l'espace d'un jour sidéral; un autre cadran divisé en 60 parties égales est parcouru par deux aiguilles, dont l'une fait un tour entier en une heure et l'autre un tour entier en une minute.
Chaque oscillation du pendule s'effectuant un une seconde de temps sidéral, le commencement des secondes successives est marqué par le bruit que fait Tèchappement à chaque oscillation; de manière que si, avant de mettre l'œil à la lunette méridienne, l'observateur a noté les divisions que marquaient les aiguilles, en comptant les bruits de l'échappement il peut connaître» sans se déranger, rheure, la minute et la seconde de son observation. Entre chaque battement de l'échappement, les astronomes parviennent, à l'aide de moyens qui leur sont propres, à évaluer les dixièmes de seconde.
Nous avons dit que pour obtenir aussi exactement que possible l'heure du passage d'une étoile au méridien, on observait les heures des passages à chacun des fils, et que la moyenne de ces heures donnait l'heure du passage au fil méridien.
Soient en effet, ^,, /,, /,, t^, /, les heures des passages de l'étoile aux fils 1, 2, 3, 4, 5 (fig. 39), et supposons que l'on commette sur ces heures les erreurs e^ e„ e„ e^, e,. En appelant 6 l'intervalle de temps sidéral qu'une étoile met h avancer d'un fil à l'autre et T l'heure exacte du passage de l'étoile « au fil méridien mm\ on aura , en supposant les fils
équidistants, ce qu'il est facile de vérifier,
T = /j + 2eitej T = ^+ edbe, T = ^±: e, T = /,— edbe, T = r, — sedbe,
d'où, en faisant la somme et divisant par 5,
Ou voit alors que Perreur totale est au plus égale à la somme dés er-
Pif. 39.
rmn divisée par 5. Cette quantité sera généralement beaucoup plus faible parce que quelques-unes de ces erreurs partielles doivent être de signes contraires.
Lorsque Tastre dont on veut avoir le passage au fil méridien a un diamètre sensible, comme le Soleil, la Lune ou les Planètes, c'est l'heure du passage du centre de l'astre au fil méridien qu^il faut obtenir; or il est presque impossible de voir quand cet instant a exactement lieu. On note alors les heures de la pendule au moment des contacts des bords occidental et oriental du disque avec chacun des fils du réticule^ la moyenne de ces heures donne l'heure du passage du centre de l'astre au fil méridien. En effets en appelant t^, /,, /,, t^, /, les heures des contacts du bord occidental, f^, t*^, t\, t\, t'^ les heures des contacts du bord oriental, et T^ rheure du passage cherché, et en admettant que le mouvement de l'astre soit uniforme dans le petit intervalle de temps pendant lequel il traverse le champ de la lunette, on obtient les relations suivantes : ^
En faisant la somme on a
iOT^ = t, + t, + t,+ t, + t,+ f, + f, + t\+t\ + t\, d'où
Si l'astre ne se présente que comme un point, on a
f j ^ ^ j, /, = ^ „ /, = r „ ^^ = «4, t^^ t g, et par suite, il vient
Lorsque l'on veut observer à la lunette méridienne une étoile connue de position, comme à l'œil nu on pourrait ne pas apercevoir cette étoile, OD agit de la manière suivante : Connaissant la déclinaison de Vaslre et la latitude du lieu, on peut obtenir à très-peu près, ainsi que nous le dirons, la hauteur de l'astre au-dessus de l'horizon; par suite, si l'on donne à l'axe de la lunette une inclinaison égale à cette hauteur angulaire, l'étoile viendra traverser le champ de la lunette. A cet effet, le tube de la lunette porte aux environs de l'oculaire un petit cercle gradué r (fig. 33) ; une alidade mobile autour du centre de ce cercle porte un petit niveau à
bulle d'air^ à Taide duquel on peut rendre cette alidade horizontale. On fait marquer au vernier de cette alidade la Hauteur méridienne de TÉloile et après avoir serré la vis de pression qui lie Talidade au cercle, on fait mouvoir la lunette jusqu*à ce que la bulle du niveau soit dans ses repères. La lunette a alors la direction voulue pour qu'on puisse apercevoir l'Étoile au moment de son passage.
56. DÉTERMINATION DES ASCENSIONS DROITES DES ASTRES A l'AIDE DE LA LUNETTE MÉRIDIENNE.
Notons les heures t et f de la pendule sidérale qui accompagne la lunette méridienne^ au moment où deux étoiles A et A' (fig. 40), viennent passer au méridien.
*^» ^' D'après ce que nous avons dit sur la pendule
sidérale^ il est clair que la différence f — t des heures sidérales exprime le temps que le méridien du lieu d'observation a mis à' parcourir l'arc Diy qui sépare les cercles de déclinaison des deux étoiles, c'est-à-dire leur différence en ascension droite, t' — t converti en temps, exprimera donc cette différence d'ascension droite. On voit alors que si l'on connaît Vascension droite d'une seule étoile A, il faudra, pour avoir les ascensions droites des autres astres, noter simplement l'heure h à laquelle l'étoile dont l'ascension droite est connue
passe au méridien et les heures t, ( , etc., auxquelles les autres astres
effectuent leurs passages.
Les différences^— A, ^ — h , etc., réduites en degrés, donneront les
différences d'ascensions droites de chaque astre considéré avec l'étoile A,
aux moments tj t' , etc.
Nous voyons de plus que si nous connaissons le moment du passage du méridien sur le point que nous avons nommé point vemal et qui est l'origine des ascensions droites, en faisant marquer 0^ 00'* 00' à la pendule sidérale à ce moment, les heures des passages des astres au méridien nous donneront immédiatement leurs ascensions droites apparentes exprimées en temps.
La disposition d'une lunette méridienne, telle que nous venons succinctement de l'indiquer, n'est pas celle adoptée dans tous les observatoires; aussi croyons-nous devoir donner un aperçu de l'installation et du mode 4'observation qui ont été adoptés à l'Observatoire impériale
InsiaUaiùm de la Lunette méridienne de VObservatoire tmpénal.
57. L'idée fondamentale qui domine dans^l'installation de cette lunette méridienne, est que la stabilité doit être atteinte aussi près que possible ; vis-à-vis de celle-ci, les autres qualités de instrument ne sont pour ainsi dire que secondaires.
Pour obtenir le plus grand degré de rigidité possible, on a supprimé les mécanismes à l'aide desquels s'effectuait autrefois la rectification en azimutk et en déclinaison.
Les tourillons de la lunette reposent sur des coussinets en bronze d'une seule pièce, scblli^s à la partie supérieure des piliers en pierres. Leur forme est celle de la lettre V.
Pour éviter, aux points de contact, des pressions trop considérables qui auraient pour résultat de chasser l'huile et de produire une déformation des tourillons, on a pratiqué dans les coussinets deux surfaces cylindriques concentriques à l'axe de rotation et d'une petite amplitude.
Ces surfaces ont été obtenues à Faide d'un cylindre d'acier fondu dont les deux extrémités ont été tournées et amenées au diamètre des tourillons; en rodant au moyen de ce cylindre, en employant de la pierre pul* vérisée mêlée avec de Thuile, on est parvenu à donner un même axe de figure aux surfaces cylindriques mises en place, et de plus, on a pu disposer Vaxe de ces surfaces horizontalement et perpendiculairement au méridien.
De cette manière, Taxe des tourillons de la Lunette, quand celle ci repose sur ses coussinets, n'éprouve plus d'autres mouvements que les mouvements lents dus à l'inégalité de dilatation des piliers et aux inflexions du sol.
Quand, avec le temps, l'amplitude des déplacements est devenue gênante, il suffit de passer le cylindre rôdeur sur les coussinets pour ramener la Lunette dans une position plus convenableé
La Lunette de l'instrument est pourvue, à son foyer, d'un fil microrné-^ trique^ c'est-à-dire mobile qui sert à déterminer la collimationj autrement dit l'écart de l'axe optique relativement à une ligne perpendiculaire à l'axe de rotation, et aussi la position des fils fixesi
Pj ^j Une seule mire méridienne consi&tani en un objectif de
près de 86 mètres de foyer, est posée sur un pilier en dehors de la salle. Cet objectif peut avoir un petit mouve* ment latéral, c'est-à-dire parallèle à l'axe des tourillons, et qu'on mesure avec une échelle divisée en quarts de millimètre.
Au foyer de cet objectif est placée, sur un autre pilier, une plaque A (fig. 44 ), percée d'un trou circulaire traversé par deux fils croisés et éclairés par derrière.
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Les rayons venant de la croisée des fils et qui tombent sur l'objectif de la mire en sortent après l'avoir traversé, dans une direction parallèle à la ligne que joint cette croisée des fils avec le centre optique de Tobjeclif de la mire.
Ces rayons viennent former une image de la mire dans le plan focal même de la lunette méridienne, et I9 ligne qui joint cette image avec le centre optique de la lunette est parallèle à l'axe de la mire.
La collimation s'obtient en pointant le fil mobile sur Timage de la mire dans les deux positions directe et renversée de Taxe de rotation de la lunette.
La moyenne des lectures de la vis micrométrique donne la position du fil idéal pour lequel la collimation serait nulle^ c'est-à-dire la position du fil mobile au moment où l'axe optique est perpendiculaire à Taxe de rotation de la lunette. La distance de ce fil au fil moyen des fils fixes donne la collimation de ce fil moyen exprimée en parties de la vis micrométrique.
La tète de lavis micrométrique qui fait marcher le fil mobile porté par un châssis établi aussi près que possible de la plaque des fils fixes, est divisée en cent parties égales, et un tambour qui, au moyen de petites roues dentées, suit le mouvement de rotation qu'on imprime à la vis roicrométrique, sert à compter les tours.
58. Pour faire comprendre comment avec Tinstrument ainsi disposé, on peut obtenir ^nalement V heure exacte du passage des étoiles au méridien» nous allons indiquer succinctement les opérations que doit, à ce sujet, effectuer un astronome.
Ces opérations se divisent en trois distinctes :
1» Faire un nivellement;
â« Déterminer, à l'aide de la mire, la position du fil idéal dont la collimation serait nulle;
3* Observer le passage de l'étoile.
!• Faire un nivellement.
89. On prend, avec précaution, la base du niveau (fig. 35), par en dessous, en renversant les ongles en l'air, puis on vient placer les crochets sur les tourillons de la lunette, en plaçant un des crochets d'a);>ord et l'autre ensuite; éviter les chocs. On donne ensuite un petit mouvement de balancement au niveau autour des tourillons et on le laisse un instant prendre son assiette.
On lit et l'on inscrit, au dixième près, les indications a^ et a\ des divisions du niveau fournies par les extrémités de la bulle. On retourne ensuite le niveau; pour cela on le prend de la même manière que précédemment, on l'enlève de dessus les tourillons, on fait le tour de la lunette et l'on vient le replacer sur les tourillons, en mettant le
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crochet V où était le crochet V et réciproquement; on le balance légèremeoty et après quelques instants on lit et Ton inscrit les points b et V où sont arrêtées les extrémités de la bulle. On fait un second retournement et l'on obtient deux nouvelles indications a, et a',; l'inclinaison I de l'axe de rotation, en parties du niveau^ sera donnée par l'expression
c'est-à dire en retranchant de la moyenne des deux indications fournies par le niveau dans les deux mômes positions, la somme des deux indications fournies par la position intermédiaire et en divisant par 4 celte différence; nous supposons ici que dans les lectures b et V ces nombres augmentent de l'Ouest à l'Est; il faudrait changer le signe de I, si le contraire existait.
2* Déterminer la position du fil sans collimation.
60. Il s'agit simplement de trouver la position du fil mobile au moment où Taxe optique est perpendiculaire à Taxe des tourillons, c'est-à-dire qu'il faut connaître le nombre de tours de la va micrométrique qui correspond à cette position du fil ; c'est ce nombre de tours que Ton désigne parV,.
On vise k la mire dans la position directe (c'est-à-dire le tourillon creux a l'Ouest), et l'on amène le fil mobile sur la croisée des fils ainsi que le
montre la figure i2.
Le trou t du peigne pp' indique 10 tours de la vis micrométrique, quand le fil mobile le traverse suivant son milieu ; chaque dent du peigne correspond à un tour.
Une fois le fil sur la croisée des fils de la mire, on lit sur la graduation du tambour les centièmes de tour. On déplace, à l'aide de la vis micromélrique, le fil mobile et on le ramène sur la croisée des fils; on note le nombre de tours et de centièmes de tour de la vis, nombre qui est un peu différent de cehii précédemment obtenu à cause des défauts de vision, on agit| ainsi cinq fois de suite et l'on prend la moyenne M des cinq lectures; on a ainsi le nombre de tours correspondant à la position du fil mobile sur la croisée des BU.
On itTouEHB LA ixRBTTi et l'ou fait sur la mire les mêmes opérations qoe nous venons de décrire. On obtient alors cinq nouvelles lectures qui donnent un nombre M' analogue à M.
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La moyenne de ces nombres donne la quanlité
que l'on voulait obtenir.
On termine ensuite cette opération par un nouveau nivellement.
3* Observation du passage dPune étoile.
61. On détermine d'abord la hauteur H de 1 étoile au-dessus de l'iio* rizon du lieu, au moyen de la relation
90 — H = /±iD,
ou
H — 90 — /i;iD,
/ étant la latitude du lieu et D la déclinaison de l'étoile.
On fait marquer au zéro du vemier du petit cercle que porte la luoette, ce nombre H si la lunette est dans la position directe^ ou son supplément si elle est dans la position inverse.
Puis on incline la lunette de manière que la bulle du niveau du petit cercle soit dans ses repères. On est alors certain que la lunette est dirigée
vers letoile que Ton veut observer.
^' Deux minutes eoviroD avant le passage ,
on se dispose à robservation « en ooiopUnt les battements de la peodule sidérale.
Au moyen de la vis de toculaire^ qui permet de le faire marcher latéralement, on amène (en apparence du moins) le fil f ^6g. A3) au milieu du champ, puis on suit de l'onl réioile qui entre à droite entre les deux fils horizontaux. On compte loojoiin mentalement les secondes de la pendule.
On note la seconde et dixièmes de seconde qui correspondent à llnslanl où Tétoile est bissectée par le fil i.
Voîd comment on peut procéder pour obtenir les dixièmes de seconde quand le mouvement de l'étoile a une certaine rapidité. Supposons que Ton ait compté 45',
r — quand l'étoile était en m • fig. U\ à droite
^^ ^ ""^ 2:^"" du fil I, et 4e- quand Tétoile élaH en c' à
I gauche du méoie fil; avec un peu dliabi-
tude, on estimera fadleflMnt que bi dis-
tanee an est« pur exemple, h moitié de
U distance an et par cooséqueni que Tétoile a dû passer en a, sur le fil
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i à 45' + -, c'est-à-dire 45,3 environ. Pour être bien assuré qu'on ne «i
se trompe pas de seconde, avant d'inscrire on jette un coup d'oeil à la pendule et l'on voit s'il y a bien accord entre la seconde que l'on compte et celle marquée à la pendule au même instant. On amène ensuite successivement les fils ^, 3, 4 et 5 au milieu du champ, et l'on not&la seconde et dixièmes de seconde qui correspondent à chaque bissectwn de rétoile par un des fils; quand le dernier passage est effectué, on regarde à la pendule la minute qu'elle indique et Ton voit alors celle qui correspond à chaque bissection ; on inscrit Vheure commune à gauche. On a ainsi cinq nombres :
qui sont les heures marquées par la pendule sidérale au moment du passage de Vétoile derrière chaque fil; il faut maintenant en conclure l'heure du passage de Vétoile au méridien.
62. 11 est d abord facile, à l'aide du fil mobile^ de connaître, en tours de la vis micrométrique, la distance des cinq fils du réticule ; il suffit, en effet, d'amener le fil mobile à élre successivement tangent au bord Ouest par exemple des fils fixes. En prenant la moyenne des cinq positions on obtient, en tours de vis, un nombre V qui représente la position d'un fil fictif, qu'on nomme fil moyen.
On peut aussi déterminer par des mesures que nous n'indiquerons pas ici la valeur en temps d'un tour de la vis micrométrique, c'est-à-dire le temps qu'une étoile équatoriale mettrait à traverser l'espace qui sépare les deux positions du fil mobile séparées par un seul tour de vis; ce nombre k est pour la lunette méridienne de l'Observatoire impérial égal à
En multipliant par cette quantité les nombres de tours de vis qui séparent les fils fixes du fil idéal moyen, on a^ en temps, les distances équatoriales de ce fil à chaque fil fixe ; pour la lunette de TObservatoire impérial on a trouvé, en prenant Tordre des fils selon la manière dont se succèdent les passages dans la position directe.
Intervalle du fil moyen au fil I + 34*,438
» ï) III _00«,04
» » IV , —iT,i9
"G ÀSTRONOUIE.
On voit donc d*après cela que la distance équatoriale
du fil I au fini =r»3l(i
» Il » 111 = n'.262
» m » IV =47M5
» IV » V = ir,i>4
Les fila sont donc presque équidistants.
Ayant observé, ainsi que nous Tarons dit précédemment, l'heure marquée par la pendule au moment du passage derrière chaque fil, nous pouvons réduire chaque passage à un fil, à celui effectué au fil moyen idéal.
C'est àdire que /^ désignant Theure du passage au fil 1^ nous allons en déduire ( heure du passage au fil moyen.
p. ^, Soit a (fig. 45), la position de l'étoile quand
elle est derrière le fil 1.
Soient Pa, ?m, les plans horaires passant
par rétoile a et le fil idéal moyen; soit aussi
/ / PM le méridien, et enfin amM un grand
cercle passant par Tétoile a et perpendicu-
/ / I laire au méridien.
il ^n désignant par P^ Tangle horaire de
-ji/)7i/ — fa Pétoile au moment considéré, et par D sa
déclinaison, le triangle sphérique rectangle ûMP donne
sin aM = ± sin P^ cos D ;
d'où, en développant ûM en série suivant les puissances croissantes de Pj , on aura, en supposant aM et P, exprimés en secondes de temps,
(1) aM==drcosD.P,q:^^îî^^^
En considérant le triangle sphcrique rectangle mMP^ on aura de même
(2) mM==d:cosD.P,„qi5lîî!2i2i2.pj
d'où, en retranchant (2] de (i .,
om = ± cosD(P. - PJ q: f!!!!!^ (P,._ pj) sia» I5" = ±cosD(P.-PJzp?ilî^I^(P.-PJ'MnM5"
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Ed raison de la disposition donnée à la lunette^ P^ est toujours excessivement petit) et l'on peut négliger le troisième terme; on a donc ens'arrôlant au terme du 3* ordre,
«m = di cosD (P, - PJ q= îlîîl^j^^
Si Ton considère le passage d*une étoile et qu'on néglige la marche de la pendule dans Tintervalle P, — P^, on peut écrire
d'où Ton obtient
a»/i = ± ces D (/, - 0 q= ^^^^^^^^^
mais la distance en temps du fil I au fil moyen a été trouvée de 34\ i38; on a donc
Si dans le second membre nous substituons à (/| — 0 '^ v:;leur approchée
"^ cosD
donnée par le premier terme, nous aurons enfin
3i%438 . ,^/3i',438\»sinM5" * cosD \ cosD / G
les signes inférieurs se rapportent aux passages qui précèdent le passage au fil moyen, et les signes supérieurs à ceux qui le suivent.
En faisant une semblable réduction pour les 4 autres fils, on aura 4 autres valeurs de t. La moyenne des cinq valeurs ainsi obtenues donnera l'heure de la pendule au moment du passage de l'étoile à ce fil moyen.
63. Pour déduire maintenant de l'heure t, l'heure sidérale du passage de l'étoile au méridien, c'est-à-dire son ascension droite apparente j il faut faire subir à' cette heure t des corrections relatives :
1*^ Au retard t de la pendule;
^ A la déviation azimutale de la lunette vers le S.-R ;
3* A Vinclinoison de Taxe de rotation, inclinaison que Ton considère comme positive quand le tourillon Ouest est le plus élevé;
4* Enfin, à la collimation du fil moyen.
Nous savons d'abord que V étant le nombre de tours de la vis micrométrique qui correspond à la position du fil moyen^ et V^ le nombre de tfmrt qui correspond à la position du fil sans collimation, (V^— V) sera le nombre de tours qui séparent ces deux fils; en multipliant donc cette
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quantité par la valeur en temps d'un tour de vis, que nous avons désignée par k et qui , pour la lunette méridienne de l'Observatoire impérial, est égal k %\S1, ainsi que nous Tavons déjà dit, on aura
collimation du fil moyen c = =h *(V^ —V).
Le signe + correspondant à la position directe de la lunette et le signe
— à la position inverse. Pour une déclinaison D la collimation du fil
moyen sera
cosD*
Nous avons dit comment un nivellement peut donner l'inclinaison p de Taxe des tourillons, en supposant 1 instrument sans défaut.
^. ^^ Pour obtenir la déviation azimutale « de
^^^,^,^, ^[.,^^.^^^^, la luneite méridienne, appelons p (fig. 46), la iXLL_^.^i. ^ position de la mire en dehors du méridien
et /)^ la position de cette mire dans le méridien. L'angle /7/p = A est la déviation azimutale de l'axe de la mire, en supposant que c soit le centre optique de l'objectif de la mire, et en appelant axe de la mire la droite qui joint la croisée des fi!s avec le centre optique de l'objectif. Nous admettons, I bien entendu, que les fils de la mire sont
bien placés au foyer de l'objectif.
Le triangle p^fip donne
tangA=/îî^ ou A = -îî?^,.
p^c p^c Mn 1
On connaît />oC=:86"',29 pour la lunette de l'Observatoire impérial; il suffit donc de connaître p^p. La position p se lit sur Téchelle graduée au moment des observations, et la position //^ se déduit des azimuts, nivellements et observations de la polaire; nous le supposerons connu. On a donc ainsi l'azimut A de la mire. Pour obtenir maintenant l'angle ql, c'està-dire la déviation azimutale de la luneite, nous ferons remarquer que cette déviation azimutale est l'angle formé par la ligne Sud et Nord du méridien avec l'axe optique de collimation nulle.
Si donc nous pointons la lunette sur la mire et que M soit le nombre de tours de vis qui correspond à la coïncidence du fil mobile avec la croisée des fils, Taxe optique sera à ce moment dans la position MCM' (fig. 47), et comme il est parallèle à Taxe de la mire, on a
SCM' = A.
L'sxe optique de collifnaiicn nulle, c'est-à-dire perpendiculaire à Taxe
ACA' de rotation a la position VoCV'j,, la déviation aximutale de la lunette est donc Tangle
Kg. 47.
SCV'o = «.
U est alors évident que Fangle formé par les deux axes optiques, c'est-à-dire l'angle A — a exprimé en temps de passage, sera égal à k(V^— M) ; on aura donc, si la lunette est dans la position directe »
A-a = 4-A{Vo-M)5
d'où
a = A-*(Vo-M);
A, i!;^ Vo et M étant déterminés^ on aura «.
Voyons maintenant comment on peut corriger l'heure i que nous avons précédemment obtenue.
Soient Z (fig. 48), le zénith de l'observateur, P le pôle, HH' l'horizon et CO la vraie ligne Est et Ouest.
Soit maintenant A'CA la direciion de Taxe de rotation de hi lunette, axe
qui est incliné sur rhorizon du lieu de Tangle nCA = p, et qui est dévié vers le N.-O. de l'angle nCO égal à a, déviation azimutale de la lunette.
Si nous supposons le grand cercle laR perpendiculaire à Taxe A'CA, ce grand cercle passera par le fil sans collimation.
Soit a la position de l'étoile sur ce fil; en menant par l'étoile a un petit cercle aa' parallèle à l'Equateur nous aurons, en aa\ le chemin que l'étoile a encore à faire pour arriver au méridien du lieu. L'angle P, différence horaire entre les deux passages en a et en a\ est donné par la relation
évidente
aa' P= — — cosD'
D étant la déclinaison de l'étoile.
Menons l'arc de grand cercle ZI; ce cercle coupe aa' en o; joignons KG. Nous pouvons remarquer que CK est perpendiculaire à GÂ , donc l'angle ZGK ou l'arc ZK = p.
De même le plan de l'arc laR et celui de l'horizon étant tous deux perpendiculaires au plan ZKA, leur intercession IC est perpendiculaire à ce plan ; et^ par suite, ICn étant égal à 90®, ainsi que HCO^ l'angle HGÎ» c'est-à dire l'angle Z = OCn=r a, déviation azimutale de la lunette méridienne. \
On a maintenant,
a' a = ao -f oa.
Mais en considérant a'o comme un arc de grand cercle perpendiculaire sur àZ, le triangle sphérique rectangle aoZ donne, en appelant L la latitude du lieu^
sin a^o = sin Zo sin Z = sin (L — D) sin a ;
d'où, approximativement,
a'o = a sin (L — D).
Comme le point I est le pôle de l'arc ZSK, on a aussi,
oa =: ZKr os Zo, ou sensiblement
oa = 6 cos{L — D^.
Il vient donc
aa' = a sin (L — D) + p cos (L — D ;
d'où
_ g sin (L — D) ^^ cosfL — l)t
"^ cos L) "^ '^ C(»s U ' ou
P = a sin L — « cos L tang D + S cos L + ? sin L tang D.
En posant
I »ii = + asinL + pcosL f n= — a cosL -f- p sin L,
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il vient
P = w + n tang D.
On a donc alors^ pour heure sidérale du passage de l'astre au méridien,
[î] h.^j^^t+^ + 'z + m + nimsD.
Celte expression aurait encore besoin d'être corrigée de Yaberratlon
diurne des étoiles dont nous parlerons dans la suite du cours; en appe-
lant — -• cette correction, on aura enfin cosD
,ÎV = ^ ±: -^^ + w ± n lang D + t,
le signe -f s^appliquant aux passages supérieurs.
Cette équation permet de déterminer m. Si, en efiet, nous observons le passage d^une étoile équatoriale ayant une ascension droite apparente connue, le terme ntangD disparaîtra, puisque D = 0, et l'on aura
n2 = A — /ip(c — 07) — T.
Avec cette valeur de m on pourra avoir n, il sufiira d'observer la polaire par exemple, et si l'on suppose son ascension droite apparente connue, on aura, en considérant le passage supérieur,
— ^ _ (/ + T -|- m) __ c "X ~" tang D tang D sin U '
Ces valeurs de m et de n auraient besoin de corrections provenant de l'erreur commise sur les ascensions droites.
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6i. Du Cercle murai.
Son btii. — La lunette méridienne est, ainsi que nous venons de le voir, uniquement destinée à la détermination des ascensions droites des astres.
Le cercle mural a pour destination spéciale la détermination de leurs distances polaires, et par suite, de leurs déclinaisons.
Description. Du pilier et des supports de l*axe de rotation. — Un pilier très-solide, en pierres de taille, reposant sur le roc et n'ayant de contact avec aucune partie du bâtiment qui le contient est percé h 1",68 au-des-
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sus du parquet d*une ouverture destinée à recevoir l'enveloppe de Taxe de rotation du cercle mural et ses supports.
Cette ouverture, qui traverse complètement le pilier^ reçoit une enveloppe en fonte de fer disposée de manière à assurer le plus de solidité possible à Vaxe de rotation^ tout en permettant de donner à cet axe, au moyen de quatre vis^ les petits mouvements nécessaires à sa rectification.
Le cercle mural se compose principalement :
i^ De taxe de rotation;
2* Du cercle proprement dit;
3* De la lunette.
V L'axe de rotation, dont on voit la projection en B (fig. 49), est fixé dans le moyeu du cercle; extérieurement au cercle Taxe est muni d'un collier sur le pourtour duquel est pratiquée une gorge qui reçoit les galets d'un système de contre-poids dont on voit la projection en T et F.
Fig. 49.
La forme de Taxe à partir du collier est celle de trois surfaces coniques ayant même axe, mais des rayons de bases différents. C'est par les deux cônes extrêmes seulement que l'axe s'appuie sur l'enveloppe en fonte de fer fixée dans le pilier.
Enfin l'uxe est maintenu dans son enveloppe au moyen d*un écrou qui
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s*adapte k rextrémité libre de Taxe terminé en forme de vis et qui presse un ressort appuyé sur l'epveloppe.
Dm Cercle proprement dit. — Le cercle se compose principalement du limbe, de ses rayons et de son moyeu.
hà jante du cercle présente extérieurement une surface cylindrique sur laquelle sont incrustées deux lames de palladium dont Vune^ qui est le limbe» a reçu la graduation ; l'autre porte la chiffraison.
Le limbe est gradué de 5 en 5 minutes et chiffré de 15 en 15 minutes. Le sens de la graduation est tel que les lectures croissent en allant du zénith vers le sud.
Le cercle est muni de 16 rayons creux ayant la forme d'un cône tronqué. Ces rayons sont garnis d'une poignée habituellement en velours, pour saisir le cercle de manière à diriger sa lunette à peu près vers Tastre que l'on veut observer.
Le moyeu dû cercle a la forme d'un prisme droit à 16 faces sur lesquelles s'appuient les bases des rayons. Sur ce moyeu est fixée une pièce métallique, sorte de gouttière hémi-cylindrique^ qui reçoit le tube de la lunette en son milieu.
Le tube et la gouttière sont assemblés au moyen d'un système de vis.
De la Lunette. — La lunette ne se compose, comme les lunettes astronomiques^ que d'un objectif et d'un oculaire.
Le système oculaire contient un réticule formé de deux fils horizontaux et de trois fils horaires.
Au cercle mural de l'Observatoire impérial, la distance angulaire des fils horizontaux, considérée du centre optique de l'objectif est de â5'\4 et la distance équatoriale en temps des fils horaires est de 10*,.^). Le champ de la lunette a une étendue de 16 minutes.
Le tube est pourvu intérieurement d'un réflecteur métallique qui renvoie sur le réticule la lumière d'une lampe qui pénètre dans la lunette par une ouverture circulaire faite dans le tube et fermée par un verre dépoli.
Une pince D garnie d'une vis de pression et d'une vis de rappel permet de fixer le cercle dans une position quelconque^ pour le faire ensuite mouvoir lentement. Les cercles muraux portent généralement quatre vis de rappel distribui'es sur le pourtour du cercle.
Six micromètres a sont disposés sur le mur autour du cercle pour faciliter U mesure de la quantité angulaire dont le cercle et par suite la lunette ont tourné; k l'aide de ces micromètres on peut pousser plus loin qu on ne le ferait avec tin vemier^ l'exactitude de la lecture d'un angle.
Du Micromètre. — Le micromètre qui sert dans les instruments fixes des observatoires^ teb que le cercle mural, etc. , est une petite lunette A A' (tig. 50), portant un réticule dont les fils peuvent prendre un mouvement de translation perpendiculaire à Taxe de la lunette, à l'aide de la vis à tctc graduée V.
Un petit miroir g fixé au micromètre, renvoie la luinièro d'une lampe
sur les divisions du limbe CC qui se trouve en fiice du micromètre; ce miroir g placé entre le limbe et Tobjectif du mjcromètre est percé d'une fenêtre circulaire qui permet de laisser voir^ quand l'observateur a son œil à Toculairo, les divisions du limbe.
Kig. 50.
Flg M.
Lorsque les fils du limbe sont amenés^ à l'aide de la vis V, au commencement de la course qu'ils peuvent décrire, leur point de croisement n (fig. 5i), fixe la position de Taxe optique.
Ceêt ce point de croisement qui détermine rare décrit par le cercle mural.
Supposons qu'avant de faire mouvoir le cercle mural et lorsque les fils sont au commencement de leur course, le point de croisement n soit juste sur l'une des divisions du limbe. Cette division devra être considérée comme le point de départ.
Si après avoir fait tourner le cercle mural, le
point de croisement des fils se trouve encore sur une division du limbe, il sufiit de connaître le numéro de la division de départ et le numéro de la division d'arrivée^ pour conclure l'angle parcouru.
Mais si le point de croisement des fils se trouve placé entre deux divisions du limbe et que ces divisions aient marché dans le sens de la flèche, il faudra déterminer la valeur de l'arc qui sépare le point n de la dernière division mm' (fig. 52), qui a passé sous ce point. A cet effet, on connaît le nombre de tours que la vis V, dont la tête est généralement divisée en 60 parties égales, doit faire pour que le point de croisement n parcoure l'intervalle de deux divisions consécutives du limbe y et comme on connaît en minutes la valeur de cet intervalle, on aura l'arc parcouru par le point n pour un soixantième de tour de la vis.
Si donc on amène, au moyen de cette vis^ le point n sur la division mm'.
Flg. 52.
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le nombre de tours et de soixantièmes de tour donnera tare comptais entre ce point n et la division mm'.
Supposons que Tintcrvalle des divisions du limbe soit de cinq minutes ; s'il faut dix tours de la vis pour faire parcourir au point n cet intervalle, 00 soixantième de tour fait parcourir au point de croisement des fils un arc d'une demi-seconde.
Un seul des micromètres du cercle mural (fig. 49), indique le nombre entier de divisions dont le cercle a tourné.
La fraction d'une division qui doit ôlre ajoutée à ce nombre entier est doimée par la moyenne des indications fournies par les six micromètres.
RECTIFICATIONS DD CERCLE MURAL
Le cercle mural doit remplir trois conditions :
l* L'axe' optique de la lunette doit être parallèle au plan de l'instrument;
2* Le plan du cercle doit être perperuliculaire à l'axe de rotation;
3* Le plan que décrit Vaxe optique de la lunette en tournant avec le cercle doit être le plan métidien,
La première vérification se fait à Taide d'une lunette d'épreuve.
De la Lunette d'épreuve. — La lunette d'épreuve est une lunette astronomique ordinaire, garnie vers les deux extrémités de son tuyau de deux petits parallélipipèdes égaux p eip' (fig. 53), dont les faces correspondantes sont deux à deux à égale distance de l'axe optique de la lunette.
Fig. 53.
On s'assure de ce parallélisme en posant la lunette sur une surface plane et en observant un point d'un objet éloigné se trouvant dans la direction de l'axe optique ; on retourne la lunette en la faisant successivement reposer sur les quatre faces des parallélipipèdes, et dans chacune de ces positions, Taxe optique de la lunette doit toujours être dirigé vers le même point de Tobjet éloigné.
D'après cela, pour reconnaître si l'axe optique de la lunette adaptée ou cercle mural est bien parallèle au plan de ce cercle, on place la lunette d'épreuve sur le cercle mural et Ton voit si son axe optique et celui de la Imette du cercle peuvent être dirigés vers n'importe quel point très-éloigné. S'il n'en était pas ainsi, on ferait mouvoir transversalement le réticule de la lunette du cercle mural de manière à obtenir le parallélisme que nous venons d'indiquer.
La seconde condition doit être remplie par l'artiste qui a construit Tin-
strument; sans cela, les frottements irrégiiliers que Ton sentirait dans le mouvement du cercle indiqueraient la présence de ce défaut.
La troisième vérification se fait par la comparaison du cercle mural à la lunette méridienne.
Ces deux instruments étant mis simultanément en usage dans chaque observation, sont installés à côté Tun de l'autre
Lorsque la lunette méridienne est complètement recliOée^ on fait en sorte que quelle que soit l'étoile vers laquelle on dirige l'axe optique de cette lunette^ on puisse au même instant y diriger Vaxe optique de la lunette du cercle mural.
On est alors sûr que les axes optiques des deux lunettes décrivent bien des plans parallèles^ qui peuvent être considérés comme le même plan méridien^ eu égard à la petite distance qui sépare les deux instruments, relativement à Vimmense distance à laquelle se trouve l'astre observé.
USAGE ou CERCLE MURAL
Nous avons dit que le cercle mural servait à déterminer la distance polaire des astres.
Pour y parvenir^ il faut commencer par déterminer la position du cercle mural au moment oh l'axe optique de la lunette est parallèle à l'axe du monde.
On se sert pour cela des distances zénithales méridiennes d'une étoile circompolaire; mais, pour obtenir ces distances zénithales^ il faut d'abord déterminer la position de la lunette du cercle mural quand son axe optique est vertical.
Rendre l'axe optique de la lunette normal à la surface des eaux
stagnantes.
On remplace Toculaire de la lunette L du cercle mural par un autre oculaire o (fig. 54), à plus long foyer.
Au-dessous de ce nouvel oculaire est placé en mn un miroir incliné^ évidé vers son milieu et qui permet alors de viser à travers.
Une lampe / envoie de la lumière sur ce petit miroir mn qui la renvoie sur les fils du réticule et les éclaire.
Ces fils produisent par suite» dans un bain de mercure M placé au-dessous de la lunette, une image que l'œil perçoit.
On voit donc deux images des fils^ Tune perçue directement et l^autre par réflexion, Or> d'après un principe de physique, ces deux images ne sont en contact que lorsque Taxe optique est perpendiculaire au bain de mercure^
Ce contact s'obtient à Taide de vis qui donnent au tercle mural deiijt
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mouTements, Tun autour $on axe, Tauire dans un plan perpendiculaire.
Une fois cette position rigoureusement obtenue, on note les indications
des six micromètres; de manière que lorsque les micromètres indiqueront
ces mêmes divisions, on sera certain Fig. 54. que Taxe optique de la lunette est
dirigé suivant la verticale du lieu.
Pour observer, à l'aide du cercle murai, la distance zénithale d'une étoile, on amène, au moyen d'une vis de rappel, l'image de l'étoile à se trouver au milieu de l'intervalle des fils, ou, ce qui est préférable, à pointer l'étoile sous un lil; il y a alors, dans ce cas, à corriger la distance zénithale observée de la moilié de la distance angulaire des fils.
Comme le fil horaire situé au milieu du réticule est peu distant du méridien, on ne note l'heure de Tobservation que lorsque l'on observe la Lune et les étoiles circompolaires.
67. Corrections des lectures faites au cercle mural. — Avant de pouvoir être transformées en distances zénithales non corrigées de la réfraction, la moyenne des lectures faites aux six microscopes a besoin de subir trois corrections :
1* Celle relative à la variation qu'éprouve^ suivant la température, le nombre de tours que doit faire la tête de la vis d'un micromètre pour que
le point de croisement des fils parcoure l'intervalle de deux divisions consécutives du limbe.
Cette correction s'efiTectue à l'aide de ta-» blés construites à cet effet, et en notant la température observée au moment de la lecture*
y La réduction au méridien, — Supposons que rétoile n'ait pu être observée au moment précis de son passage au méridien; appelons p l'intervalle de temps sidéral qui sépare l'instant de l'observation de celui du passage au méridien donné par la lunette mét^idienfte ; soit ca (fig. 55), un petit arc d'almicantarat et aa' un arc de parallèle. La distance zénithale méridienne est Za' et la distance Eénlthale donnée par l'inslru-
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ment est Za = Zc\ ca' = x est donc la correction qu'il faut déterminer. En considérant ca comme un arc de grand cercle perpendiculaire sur cP, le triangle sphérique rectangle ca? donne
tang cP = tang à? cos p ou
tang (A + x] = lang a cos />,
en appelant A la distance polaire de l'astre.
En développant, d'après le développement connu de tang x= m tang a^
on trouve
, i siii^A < , i sin4A , ,
3« Enfin, il y a encore à faire une correction relative à l'inclinaison des
fila du réticule sur la direction du mouvement diurne. Soit aa' (fig.56)^ la
direction du fil incliné^ et a! la position de l'étoile
^'^* ^^' au moment de l'observation: soient aussi ab Vho-
rizoniale et qq' l'équateur.
db=^y est Terreur commise sur Tobservation en raison de l'inclinaison a'ab = a du fil; or, dans le petit triangle dha^ rectangle en 6, et que Ton peut considérer comme rectiligne, on a
y = iatanga, iiuiis
ba = qq' cos D = p cos D;
en appelant p rintervalle qui s'écoule jusqu'au passage au méridien; il vient donc
!/=zpcos Dtang a;
comme « est très-petit et que j9 est exprimé en temps, on a enfin
y = i5./>.asin l"cosD.
Telle est la valeur de celte dernière correction.
Le cadre que nous nous sommes imposé ne nous permet pas de considérer les erreurs qui peuvent provenir d'une rectification imparfaite du cercle mural et des défauts de construction des différents appareils de l'instrument. Nous renvoyons à ce sujet aux mémoires de M. Yvon-Villarceau insérés dans les Annales de l'Observatoire^ ou au mémoire de M. Laugier sur la détermination dos distances polaires des étoiles fondamentales.
INSTRUMENT SERVANT A DéTERMINER LES DISTANCES POLAIRES.
68. Déterminer la direction de taxe du monde et par $uite la latitude géographique du lieu.
Considérons le cercle mural en m (fig. 57); si du centre C de la sphère céleste, nous menons les directions CA et GA' à une étoile circompolaire aux moments où elle passe dans le plan du méridien, nous savons que Taxe du monde CP est la bissectrice de Tanglc A'CA.
Pig. 57.
En visant l'étoile avec la lunette au moment où cette étoile se trouve en A et en A', nous savons aussi qu'en raison de l'immense éloignemcnt de 'cette étoile^ Taxe optique de la lunette prendra les directions m A et mA' respectivement parallèles à CA et CA'.
On voit alors que la moyenne Zm? des deux distances zénithales ZwA et ZmM indiquera bien, ainsi que nous l'avons déjà dit, une parallèle à Taxe du monde. Ainsi, en plaçant la lunette de manière que depuis la position en Z que nous avons précédenmient déterminée, le cercle ait mar-
ché d une quantité angulaire égale à ^ , on sera sûr que l'axe
optique est àm^é parallèlement à l'axe du monde.
Nous voyons que l'angle Zm? = DmL est te complément de la latitude idéographique du lieu o ; la moyenne des deux distances zénithales extrêmes obtenues de cette manière, et corrigées de la réfraction, permettra donc (l'avoir la latitude géographique du lieu.
(i9 Détermination de la distance polaire des astres à l'aide du cercle mural.
Si nous dirigeons actuellement la lunette ma du cercle mural sur un Mtre A (fig. 58), l'angle PmA indiqué par le cercle est égal à l'angle PCA,
c*est-à-dire à la distance polaire de l*aslre augmentée de l'angle mAC.
Lorsque Tastre est, comme les étoiles par exemple^ à une distance considérable, l'angle mAC peut étrç regardé comme nul; l'angle PmA donne^ dans ce cas, immédiatement la distance polaire.
Lorsque Tastre considéré n'est pas à une distance infiniment grande de nous, l'angle PmA donné par le cercle mural doit être corrigé de l'angle parallactique mAC, pour devenir égal à la distance polaire telle qu'on la prendrait si l'on était situé au centre de la Terre, qui est le centre de la sphère céleste.
INSTRUMENT SERVANT A DÉTERMINER SIMULTANÉMENT L ASCENSION DROITE d'un astre ET SA DÉCLINAISON A UN MOMENT DONNÉ.
70. L'ÉQUATORiAL, dont nous avons donné (17) une description succincte, est un instrument qui sert journellement aux astronomes pour déterminer les ascensions droites et les déclinaisons des astres, mais principalement des comètes et des petites planètes que Ton découvre en si grand nombre entre Mars et Jupiter.
Avec cet instrument on ne détermine pas directement les deux coordonnées équatoriales qu'on veut obtenir, mais simplement les différences en ascension droite et en déclinaison de l'astre considéré avec une étoile dite fondamentale.
Ces étoiles fondamentales auxquelles on compare l'astre dont on veut déterminer la position dans la voûte céleste, sont autant de repères relativement fixes que l'on a choisis dans le Ciel de manière à être convenablement distribués dans toute une zone céleste.
La connaissance des temps donne la position d'un certain nombre A' étoiles fondamentales pour chaque année; nous verrons plus loin le moyen de ramener cette position à une autre époque, en tenant compte du déplacement qui s'opère dans les positions apparentes des étoiles par suite des mouvements de Paxe de la Terre, de l'aberration et du mouvement propre de l'étoile.
Voyons donc comment, avec l'équatorial, on peut obtenir les différences en ascension droite et en déclinaison d'un astre et d'une étoile fondamentale, prise comme étoile de comparaison.
Supposons Yéquatorial disposé exactement comme il doit l'être, c'està-dire Taxe de figure de son axe polaire se confondant avec une parallèle à la ligne des pôles.
La lunette de l'instrument, qui peut prendre tous les mouvements possibles en ascension droite et en déclinaison, peut être dirigée de manière que le plan du cercle de la lunette (qui est un plan de déclinaison) vienne passer près de l'astre et de l'étoile, mais à l'ouest de chacun d'eux.
Supposons qu'on fixe la lunette en cette position, ce qui se fait an
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moyen des vis de pression qui maintiennent le cercle équatorial et le cercle de la lunette. Supposons aussi que cette position soit telle que Tastre qu'on veut observer et l'étoile de comparaison puissent tous deux traverser le champ de la lunette.
Le réticule de la lunette est garni de 3 fils horaires et d'un fil mobile perpendiculaire à ces fils horaires et qui, par conséquent^ indique dans la voûte céleste la trace d'un parallèle.
Ne considérons qu'un des fils horaires» celui du milieu par exemple, qui nous représente la trace d'un cercle de déclinaison dans la voûte céleste. Soit aol (fig. 59), l'image de ce fil : à un moment donné on aperçoit l'astre en A et l'étoile en E.
On note l'heure t à laquelle l'astre A passe derrière le fil aa\ puis ensuite l'heure ( à laquelle l'étoile E passe à son tour derrière le même fil^ il est clair que
est la différence en ascension droite des deux
astres. Comme ils sont supposés très-voisins l'un
de l'autre, il est évident qu'il est inutile de tenir
compte de Terreur en ascension droite due à la r^/rac/ton^ puisque cette
erreur est sensiblement la même pour les deux astres.
Une fois la différence en ascension droite obten ue, il suffira de Vo jouter ou de la retrancher de l'ascension droite de l'étoile fondamentale^ ramenée à répoque considérée, pour avoir l'ascension droite apparente de Tastre A à l'époque t.
La différence s'ajoute quand l'étoile passe la première derrière le fil, et elle se retranche dans le cas contraire.
Pour avoir la différence en déclinaison on amène^ au moyen de la vis microroéirique qui accompagne le système oculaire^ /e/î/mo6i7e bb' (Hg. 60) sur l'astre A au moment où il passe derrière le Figw. jji horaire ciû'; on note l'indication du nombre
de tours T fournie par le tambour de la vis; dès que l'astre A a passé on artiène le fil bb' sur l'étoile E; on note le nombre de tours T indiqué par le tambour, la différence T — T' multipliée par la valeur angulaire k d'un tour de vis donne la différence en déclinaison que Ton combine avec la déclinaison apparente de l'étoile au mo^ nient considéré, pour avoir la déclinaison apparente de l'astre A.
Pour s'assurer que le fil mobile est bien parallèle à l'équateur^ on le met sur une étoile et Ton voit si dans le déplacement de l'étoile causé par le mouvement diurne, elle reste bien toujours det^rière le fil ; dans le cas contraire on donne, à l'aide de vis disposées à cet effet, un mouvement
de rotation à toute la boite conlcnant les fils du système oculaire, de manière à faire remplir cette condition au fil mobile.
La détermination de l'ascension droite et de la déclinaison d'un astre, telle que nous venons de Tindiquer^ n'exige pas que raxe de l'équatorial soit dirigé avec une précision extrême suivant Taxe du monde. Toutefois, nous croyons utile de donner les moyens que Ton peut employer pour établir un équatorial portatif y tel qu*en construit M. Brunner^ dans la position que doit avoir, autant que possible, cet instrument.
Fig. ei.
ÉQUATORIAL PqflTATIF.
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Description et installation d'un équatorial portatif
Cet instrument se compose d'un pied massif P (fig. 61), très-lourd qui repose sur un pied de théodolite ou mieux, si Ton peut, sur un petit pilier en maçonnerie bâti sur le roc.
Un quart de cercle en cuivre Q peut tourner autour d'un axe a qui traverse deux montants m Taisant corps'avec le pied P; une vis n peut fixer ce quart de cercle en une pos'Hion quelconque.
Une pièce rectangulaire cbc coudée à angles droits et qui est liée au quart de cercle^ est traversée par un axe A qui supporte, à Tune de ses extrémités, un cercle B' (cercle parallèle à Véquateur) avec un système de TÎs de pression V et vis de rappel V^, au moyen desquelles on peut donner un mouvement de rotation très-lent à Taxe A et au cercle B'. L'autre extrémité de Taxe A supporte une seconde pièce rectangulaire b' coudée à angles droits et traversée par un axe A' qui doit être perpendiculaire à l'axe A.
Cet axe A' est terminé, à l'une de ses extrémités, par un support /* qui fait corps <ivec lui et auquel est adapté le tube de la lunette L, et à tautre extrémité par un cercle B (le cercle de déclinaison), qui lui est perpendiculaire et qui est muni d'un appareil de vis de pression et de vis de rappel à l'aide desquelles on peut faire tourne}^ Taxe A' sur lui même, aussi lentement que possible. Un contre-poids G est aussi adapté à cette extrémité de Taxe A'.
La lunette L porte un système oculaire composé de l'oculaire, de la boite E qui contient le réticule des fils fixes et le chftssis du fil mobile, et d'un cercle gradué F qui permet de déterminer la.quantité angulaire dont on fait tourner, dans certaines observations, les fils horaires et le fil mobile.
Ce fil est mis en mouvement à Taide de la vis micrométrique a* à Taxe
de laquelfe est fixé le tambour T divisé en 100 parties égales, et qui sert
à évaluer les centièmes de tour de la vis micromé-
Fig. «î.
trique.
Le rôticule porte trois fils horaires a, a\ a" (fig. 62) et deux fils perpendiculaires fixes.
Un peigne pp' dont chaque dent correspond à tin tour de la vis micrométrique , permet d'obtenir facilement le nombre entier de tours compris entre deux positions du fil mobile.
On peut évaluer la valeur angulaire A'un tour de vis au moyen d'une mire graduée placée verticalement à une di>tance connue et suflisamment grande.
Si n est le nombre de tours nécessaires pour faire parcourir au fil mobile une longueur verticale / de la mire placée à la distance D, la quantité
angulaire a correspondant aux deux positions du fil mobile sera donnée par la relation
tang« = -
ou y si la distance est suftisamment grande, par
/ "■"Dsinl"^ la valeur angulaire A: d'un tour de vis sera donnée par la relation
""nDsinl"'
En faisant un grand nombre de déterminations de la quantité k et prenant la moyenne, on aura une valeur suffisamment exacte de cette quantité. On pourrait encore se servir du diamètre apparent du Soleil.
7â. Voyons maintenant comment on peut établir Véquatorial que nous venons de décrire^ dans la position qu'il doit avoir.
Ayant préalablement tracé une méridienne sur le terrain, on place Tinstrument sur son pilier de manière que la projection de Taxe A se confonde avec la méridienne; ceci peut s'effectuer à l'aide du fil à plomb.
Desserrant ensuite la vis n du montant^ on incline l'axe A jusqu'à ce que son inclinaison , mesurée sur Tare du secteur Q^ soit égale à la latitude du lieu; on serre ensuite la vis n.
Après ces deux opérations l'instrument est à peu près disposé dans la position convenable; il s'agit maintenant de rectifier cette position et d'effectuer sur l'instrument quelques autres rectifications.
1* Pour s'assurer que Taxe A a la direction voulue, on desserre la' vis de pression V du cercle équatorial et l'on fait tourner l'appareil autour de l'axe A jusqu'à ce que la ligne de foi du vernier se trouve sur une division du limbe égale à la valeur de l'angle horaire astronomique d'une étoile circompolaire et qu'on va observer très-près du méridien; nous verrons plus loin qu'on a la relation suivante :
angle horaire astron. de l'étoile = heure sidérale du lieu — asc. droite,
en appelant heure sidérale d'un lieu le temps écoulé à la pendule sidérale depuis que le point origine des ascensions droites a passé au méridien.
On desserre la vis de pression V du cercle de déclinaison et l'on fait tourner la lunette autour de l'axe A' de manière que la division du limbe du cercle B', qui se trouve sous Vindex de ce cercle, marque la déclinaison de l'étoile. On serre la vis de pression V.
On est à peu près sûr que dans cette position de la lunette on apercevra l'étoile considérée, dans le champ de la lunette, aux environs de l'heure sidérale indiquée.
Quand l'étoile est sur un des fils horaires, on amène, au moyen de la
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vis de rappel \\ l'un des fils fixes perpendiculaires aux fils horaires sur l'étoile et Ton ajoute ou l'on retranche de la lecture que Ton fait sur le cercle de déclinaison de l'instrument^ la moitié de la distance angulaire des deux fils équaioriaux.
On desserre la vis V" du cercle équatorial et l'on fait parcourir à tout l'appareil un angle de iSO" autour de l'axe A .
Si rétoile ne se trouve pas encore derrière le même fil équatorial, on l'y amène au moyen de la vis de rappel V; on obtient alors une seconde lecture au cercle de déclinaison B. La moyenne des deux lectures est la distance polaire instrumentale.
On corrige cette distance polaire de Perreur due à la réfraction et Ton compare le résultat à la distance polaire apparente tirée de la Connaissance des temps.
Si, l'étoile étant au-dessous du pôle, la distance polaire instrumentale est plus grande que celle de la Connaissance des temps, le pôle de Taxe A est au-dessous du pôle céleste et vice versa.
On corrige cette erreur au moyen de la vis de rectification de l'axe polaire et l'on recommence les opérations que nous venons d'indiquer jus* qu'à ce qu'on obtienne un accord satisfaisant.
2* Vindex du cercle de déclinaison B doit marquer zéro lorsque la ligne de collimation est parallèle à Taxe polaire A ; pour réaliser cette condition on prend la demi-différence des deux lectures précédentes et Ton a ainsi Terreur de l'index que Ton rectifie avec la vis destinée à cet usage. 3» Pour s'assurer que Y axe polaire est établi dans le plan du méridien, on observe^ ainsi que nous venons de le dire^ la distance polaire d'une étoile connue f lorsqu'elle est à six heures du méridien^ c'est-à-dire à l'heure sidérale A, = 6'' + iîV.
On choisit une étoile ni trop voisine du pôle ni trop près de l'horizon. On corrige la distance polaire de l'etfet de la réfraction et on la compare à la distance polaire donnée dans la Connaissance des temps. Si l'étoile est dans l'est du méridien et si la distance polaire instrumentale dépasse la distance polaire vraie, le pôle de l'instrument est dans l'ouest du pôle céleste -, on ramène alors Vaxe A dans le plan méridien en donnant, avec précaution, un petit mouvement de rotation, dans le sens convenable, au pied de l'instrument ou à une vis disposée à cet effet. A l'aide de quelques tâtonnements on arrive à la position voulue.
4* La ligne de collimation doit-être perpendiculaire à Vaxe du cercle de déclinaison.
Cette ligne de collimation est la ligne qui joint le centre optique de l'objectif au fil moyen.
On observe le passage d'une étoile équatoriale aux trois fils horaires et l'on prend la moyenne H^ des heures notées; on note la position P indiquée par le vernier du cercle horaire. On fait pivoter la lunette autour de l'axe A pour l'amener dans une position inverse et l'on répète l'observation
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des passages aux fils; on obtieut une heure H'« ci une lecture F au ver* nier du cercle horaire.
On doit évidemment avoir
S'il n*en est pas ainsi c'est que> relativement à l'axe optique $a$u eoHimotion, l'un des passages a été observé trop tôt et l'autre trop tard^ et cela à cause de la position erronée du fil moyen, c*est-à-dire de l'inclinaison de l'axe optique relatif à ce til^ sur l'axe A' du cercle de déclinaison. L'erreur de collimation E sera
et devra être ajoutée^ avec son signe, aux lectures faites au cercle horaire, à moins qu'on ne préfère rectifier la position du réticule avec la vis qui y est adaptée.
5" L'axe de déclinaison A' doit être perpendiculaire à l'axe polaire A.
Pour s'en assurer on amène Taxe de déclinaison dans une position horizontale au moyen d'un niveau à bulle d'air dont les branches reposent sur les extrémités de l'axe; on note l'indication du cercle horaire. On place aux extrémités de l'axe A' une alidade à deux viseurs, à l'aide desquels on détermine un point très-éloigné; on fait tourner tout l'appareil optique autour de l'axe A, de manière à lui faire décrire iSO''; on rectifie avec le niveau l'horizontalité de l'axe A' et l'on place de nouveau les riseurs. Si le rayon visuel^ dans cette position^ est encore dirigé vers le même point éloigné, Taxe A' est perpendiculaire sur l'axe A; dans le cas contraire, au moyen des vis de rectification de l'axe A' on fait parcourir k la ligne des viseurs la moitié de l'intervalle des deux points éloignés déterminés par les deux positions des viseurs.
6" Enfin l'index du cercle horaire doit marquer zéro quand l'axe optique est dans le plan du méridien. Pour voir si cette condition est remplie, on observe le passage méridien d'une étoile connue après avoir mis sur zéro l'index du cercle horaire.
Si l'heure moyenne B^ des passages aux fils horaires n'est pas égale à l'ascension droite JR, de l'étoile, la différence
donne la quantité dont il faut corriger l'index du vemier du cercle horaire. Une fois l'instrument rectifié ainsi que nous venons de le dire, on doit n'en approcher qu'avec précaution pour éviter les chocs; il est bon qu'il soit mis à l'abri des injures de l'air au moyen d'un toit tournant et dans lequel est pratiquée une trappe qui permet de diriger la lunette vers tous les points du cîeL
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73. Voici l'ordre que nous allons suivre dans Tétude de la Géométrie céleste; nous étudierons successivement :
Les ÉioileSf
Le Soleil,
La Lune,
Les Planètes^
Les Satellites des Planètes,
Les Comètes.
Pour chacun de ces astres, nous allons étudier le mouvement apparent^ en conclure leur mouvement v^ai relatif^ et 1rs lois qui régissent ce mouvement vrai^ pour déduire de ces lois le principe de Newton sur Tatirac* tien universelle de la matière.
En même temps, nous étudierons, autant que les moyens d'observation le permettront, ces astres en eux-mêmes, c'est-à-dire au point de vue de leur forme, de leur grandeur et des particularités que l'on peut remarquer sur le disque de l'astre.
Rappelons-nous seulement, dans l'étude que nous allons faire, que, ii*aprè8 ce que nous avons vu,no/re observatoire^ c'est-à-dire la Terre, est ne MODVEicEirr, et que son mouvement de rotation autour de son axe, en un jour sidéral, détennine un mouvement général apparent, en sens inverse, de toute la voûte céleste; mouvement qu'il ne faut pas confondre avec celui que peut avoir un astre, soit par suite d'un second mouvement propre à notre globe, soit par suite d'un mouvement propre à l'astre.
ÉTUDE DES ÉTOILES
74. Nous avons désigné sous le nom d'Étoiles^ les astres qui paraissent conserver, dans la voûte céleste, les mêmes positions relatives, tout en obéissant au mouvement général apparent produit par la rotation uniforme de la Terre.
Construction d'un Globe céleste. — Si, à l'aide de la Lunette méridienne, de sa pendule sidérale et du Cercle mural, nous déterminons Vascension
droite et la déclinaison de chaque étoile en prenant pour origine des ascensions droites le pied du cercle de déclinaison d'une étoile particulière, nous pourrons porter cette ascension droite et cette déclinaison sur une sphère sur laquelle nous aurons^ préalablement , tracé deux grands cercles perpendiculaires, Fun représentant l'équateur^ l'autre passant par le point vemaL
Nous aurons ainsi, une première représentation exacte de la voûte céleste quant aux étoiles.
Si nous déterminons 9 pendant quelque temps^ les coordonnées des étoiles^ sans pousser trop loin la rigueur de nos observations^ nous remarquerons que presque tous ces astres conservent constamment la même déclinaison et la môme ascension droite, sauf des irrégularités dont nous parlerons plus loin. Cette observation explique pourquoi les étoiles paraissent conserver les mêmes positions relatives^ pourquoi elles semblent se lever et se coucher aux mêmes points de r horizon, et enfin pourquoi elles ont toujours la môme élévation maximum au-dessus de cet Aorizon.
Des Catalogues d* Étoiles
Puisque, de prime abord, les coordonnées des étoiles ne semblent pas varier, on pourra dresser un tableau de leurs ascensions droites et de leurs déclinaisons, quand on aura donné le moyen de les reconnaître entre elles.
Ce tableau prend le nom de Catalogue.
76. Classification des Étoiles suivant leur grandeur d'éclat.
Los étoiles ne sont pas toutes également brillantes. La plupart des étoiles visibles nous présentent, dans la lumière qu'elles nous envoient, toutes les nuances d'intensité que Ton peut concevoir pour passer de la plus brillante à celle qui a le moins d'éclat.
On dit alors, qu'une étoile est de 1'% de â"", de 3* grandeur, suivant qu'elle est plus ou moins brillante.
A Vœil nu, on ne peut pas, généralement, apercevoir celles dont l'éclat est plus faible que celui des étoiles de 6* grandeur.
Il est évident que les astronomes* ne peuvent pas être d'accord, d'une manière rigoureuse, sur le nombre d'étoiles qui sont de la même gran^ deur-, toutefois, il est généralement adopté que l'on en compte i5 à SO de la première grandeur, 50 à 60 de la seconde, 200 de la troisième, 425 de la quatrième, iiOO de la cinquième, etc.
A mesure que l'on considère des intensités de plus en plus faibles, le nombre d'étoiles que contient chacun de ces ordres de grandeur augmente rapidement; ainsi, Ton compte, d'après M. Argelander,
Moyen de se reconnaître dam la sphère étoilée
Il eût été impossible de donner un nom propre à chaque étoile; aussi les a-ton réunies en groupes nommés constellations ou astérismes, auxquels on a donné des noms tirés de la FablCf de Vhistoire^ ou des règnes de la nature.
Pour distinguer entre elles les étoiles d*une même consiellalion, les astronomes sont convenus de les désigner par les lettres grecques a, p, Y etc.; par des grandes lettres A, B, C, etc.^ et enfin par des numéros. L'étoile la plus brillante de la constellation est généralement désignée par a, celle qui vient après par ^ et ainsi de suite. Plusieurs des étoiles les plus remai:quables, tout en conservant leur lettre grecque^ ont été désignées par des noms particuliers, ainsi que nous le dirons.
Dans les catalogues^ chaque étoile est désignée par la lettre grecque et par son numéro de la constellation à laquelle elle appartient; à côté sont écrites la déclinaison et l'ascension droite.
Des Planisphères ou Cartes célestes
Pour rétude de la sphère céleste, le globe dont nous avons parlé n'est pas suffisant. On serait obligé de donner des dimensions énormes à ce globe pour que les positions relatives de toutes les étoiles y fussent représentées d'une manière distincte. Pour cette raison, on préfère rapporter sur un plan les positions de toute» les étoiles.
La sphère n'étant pas développable, on e^t obligé d'adopter un mode quelconque de projectioiu Parmi les difiérents modes de projection que Ton peut employer, on préfère ceux qui conservent, à peu près, aux conitellaiions la forme sous laquelle nous les voyons dans la voûte céleste.
Vascension droite et la déclinaison étant les deux coordonnées qui déterminent la position des astres, lorsque l'on prend pour plans de coordonnées l'équateur et un plan horaire, il suffit, pour former les cartes célestes, une fois le système de projection adopté, de déterminer la position de Véquateur et du méridien et de placer chaque étoile d'après son ascen-sion droite et sa déclinaison.
79. Projection de Lorgna. — Dans ce mode de projection, on conserve aux contours leur étendue superficielle.
Ainsi, pour représenter un hémisphère, on trace un cercle ayant même aire que celle de cet hémisphère. Si Ton veut représenter une portion de
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la sphère, Taire de la portion de plan qui la représente doit être ég celle de cette portion Je sphère.
Les plans horaires sont représentés par les diamètres du cercle eifof entre eux des angles égaux à ceux des plans horaires.
Pour déterminer la grandeur du rayon du cercle qui doit repréi Téquateur, appelons r le rayon du globe céleste et R le rayon du < qui représente un hémisphère; on doit avoir
d*où
27tr« = ttR», R=:rv^.
Ainsi R est la diagonale du carré dont r est le côté.
Si Ton trace, à volonté, un cercle de rayon R représentant la jection de Théniisphère, le rayon r du globe qui correspond à cette jection sera
R vl
Déterminons maintenant le rayon p du parallèle ADA' (fig. 63), qi situé par une déclinaison donnée D.
La calotte sphériqve qui y correspond
pour aire
2«rxPD.
L'aire de la projection de cette calotte ser
On drvra donc avoir
irp» = 2rr.PD
ou
C'e»t-àwlire que p est une moyenne proportionnent entre le diatm PP et la partie PD; p est par suite égal à la corde PA.
Donc les rayons des parallèles, dans la projection de Lorgna^ $ les cordes des arcs qui représentent les distances jtolaires de cts , rallèles sur la sphère.
Il est alors facile de tracer les cercles de déclinaison et les parallèles, par suite , de placer chaque étoile d'après sa déclinaison et son ascenê droite.
80. Projections orthogonales. — Un système plus simple de représi tation de la sphère céleste est de projeter tous les astres sur un plan II gent à la sphère en un des pôles, cVst-à-dire perpendiculaire, en ce pol k Taxe du monde.
CONSTELLATIONS PRINCIPALES OE l'hÉMISPHÈRE NORD
Eli partant du pôle boréal et en marchant dans le sens contraire au mouvement diurne apparent, en nous rapprochant de Téquateur, on trouve les principales constellations suivantes (Og. 64) :
La Petite Ourse ou le Petit Chariot^ dont a prend le nom de Polaire parce qu'elle est à environ i^ l/i du pôle nord ^
Le Dragon,
CéphéCy
Cassiupée,
La Grande Ourhc,
Les Lévriers, dont a prend le nom de Cœur de Charles If,
Le Bouvier, dont a prend le nom d'Arcturus^
La Couronne Boréale ^ dont a prend le nom de la Perle,
Hercule,
La Lyre, dont oc prend le nom de Wéga,
Le Cygne, dont a prend le nom de Déneb,
Andromède^
La Tête de Méduse^ dont p prend le nom d* Algol,
Persée^ dont y prend le nom de Shéat,
Le Cocher, dont a prend le nom de la Chèvre,
Le Lynx,
La Chevelure de Bérénice,
La Vierge, constellation en partie dans rhémisphère austral et dont a prend le nom de la Vendangeuse et a le nom d'Épi, *
La Balance,
Le Serpent,
Ophiucus,
V Aigle, dont a prend le nom d^Atatr,
Le Verseau,
Pégase, dont a prend le nom de Markab et y celui d*Algénib,
Les Poissons,
Le Bélier,
Le Taureau, dont a prend le nom d'Aldébaran ou Œil du Taureau,
VÉridan, dont la plus grande partie est dans rhémisphère austral,
Orion, cx)nstellation en partie dans l'hémisphère austral et dont oc prend le nom de Béteigneuse, ? celui de Bigel et y celui de Bellatrix,
Les Gémeaux, dont a prend le nom de Castor et p celui de Pollux^
Le Petit Chien, dont a prend le nom de Procyon,
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Le Cancer y
V Hydre femelle^
Le /-ton, dont a prend le nom de Hégulus ou Cœur de Lion.
CONSTELLATIONS PRINCIPALES DE L*HÉMISPHÈRE SUD
En partant du pâle austral dans l'hémisphère sud et marchant dans le sens contraire au mouvement diurne apparent, en nous rapprochant de réquateur, nous trouvons les principales constellations suivantes (fig. 65) :
VOctani^
La Mouche australe,
Le Paon,
V Indien,
Le Toucan,
V Hydre mâle,
Le Réticule rhomboïde,
La Dorade,
Le Navire, dont a prend le nom de Canopus,
Le Chêne de Charles II,
La Croix du Sud,
Le Centaure,
Le Loup,
Le Triangle austral,
VAutel,
Le Sagittaire,
La Grue,
Le Phénix,
VEridan, dont a prend le nom d'Achernard,
La Colombe,
Le Lièvre,
Le Grand Chien, dont a prend le nom de Sirius,
La Coupe,
Le Corbeau,
La Vierge, en partie dans l'hémisphère boréal,
La Balance, en partie dans l'hémisphère boréal,
Le Scorpion, dont a prend le nom d'Antarès ou Cœur du Scorpion,
Ophiucus, en partie dans Thémisphère boréal,
Antinous, en partie dans l'hémisphère boréal.
Le Capricorne,
Le Verseau, en partie dans 1* hémisphère boréal,
Le Poisson austral, dont ot prend le nom de Fomalhaut,
La Baleine^
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Les Poissons, en partie dans l'hémisphère boréal,
Le Fourneau chimique,
Oriouj en partie dans Thémisphère boréal,
LeZton.
Remarque, — Le mode de projeclion adopté dans les cartes célestes représentées figures 64 et 65, déforme les constellations qui sont voisines de Véquateur. On peut alors, si Ton veut, ne représenter, avec ce système de projection, que les étoiles dont la distance polaire ne dépasse pas 60% et Ton remplace ce qui reste de la sphère, c'est-à-dire la zone embrassant 30* de part et d'autre de l'équateur, par une surface cylindrique qui a l'équateur pour direqjrice; surface que l'on peut développer sur un plan.
La ligne représentant Véquateur développé est divisée en 360 parties égales représentant des degrés d'ascension droite; par le point qui représente le point vemal on trace une droite perpendiculaire à l'équateur, et sur laquelle, à partir de ce point vemal, on porte 30 divisions de Nqua* teur; ces divisions représentent des degrés de déclinaison.
On place alors, à Taide de ces coordonnées rectilignes, chaque étoile d* après son ascension droite et sa déclinaison.
On comprend que les constellations dont les parallèles s'approchent de celui de 30' doivent être un peu déformées par ce mode de représentation.
MÉTHODE DES AUGNEMENTS
Pour diriger l'axe optique d'une lunette vers une certaine étoile, il suffit de reconnaître à peu près sa position apparente dans la voûte céleste par rapport à d'autres étoiles faciles à reconnaître ; cette situation approchée de l'étoile s'obtient au moyen d'une méthode appelée Méthode des alignements.
Dans la recherche de la position de certaines étoiles à l'aide de la Méthode des alignements, nous ne nous occuperons que de celles qui, grâce à l'ouvrage intitulé : Connaissance des tempsy servent Surtout dans la détermination de la position du navire.
Ces étoiles sont, dans l'hémisphère nord i
V La Polaire, ou it de la Petite Oruse,
2* Markabf ou « de Pégase,
3' 4t du Bélier^
4" Aldébaran, ou oi du Taw^au^
8* Pollux, ou p des Gémeaux^
6' Atalr^ ou a de Y Aigle,
1" Régulus, ou et du Lion.
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Et dans rhémisphèrc sud :
* i^ Fomalhaut^ ou a du Poisson austral^
î" VÉpif ou a de la Vierge^
3* Aniarèsj ou a du Scorpion.
Voyons comment nous pourrons reconnaître ces différentes étoiles.
Lorsque l'on suppose que toutes les observations astronomiques se font en Europe^ on peut, ainsi qu'on le voit dans les différents traités d'astronomiey rapporter la position des étoiles qui se trouvent dans l'hémisphère nord k la |M>si'ion d'une seule constellation principale, telle que la Grande Ourscy qui est située constamment au-dessus de l horizon, puisque l'étoile la plus sud de cette constellation r^, a une déclinaison de 50* environ.
Mais si l'on fait des observations en un point quelconque du globe à un instant quelconque^ il peut se faire que la constellation de la Grande Ourse ne soit pas visible dans le lieu où se trouve l'observateur, ou si elle Test, qu'elle ne soit pas encore au dessus de f/torizon.
Il est donc utile do rapporter la position des étoiles principales dont nous nous occupons, à deux constellations de chaque hémisphère.
Pour donner une idée de la méthode des alignements^ nous rapporterons les étoiles citées plus h'mt aux constellations de la Grande Ourse et de Pégase dans l'hémisphère nord, et à celle de la Croix du Sudàixns Théuiisphère sud.
84. DÉTERMINATION DE CERTAINES ÉTOILES DE l'uÊMISPUÈUE NORD EN PARTANT DE LA CONSTELLATION DE LA GRANDE OURSE.
De la Grande Ourse ou Chariot de David. — Dans nos régions on aprrçoit cette belle constellation dont les principales étoiles (fig. 66),
sont sept belles étoiles a, p, 7, 0
FigT 06.
C« V), de deuxième grandeur, à
Texception de $ qui, ayant perdu de
^ . son éclat, n'est plus que de ^*oi>ième
lin 1^ J *L grandeur.
\ T Les quatre étoiles «, p, t, 5 for-
^ ^1 ment un trapèze, et les trois autres,
y ^ K, C et T) sont sur une ligne courbe
qui est la queue de la Grande Ourse.
Le trapèze est le Chariot, et les étoiles a et p sont appelées Gardes de la Grande Ourse,
!• Détermination de V étoile polaire. — Si l'on prolonge la ligne pa des Gardes du la Grande Ourse d'une quantité égale à quatre fois la distance
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de p à Qt, on arrive près de a de la Petite Ourse ou de Vétoile polaire ,6g. 67). Les sept principales étoiles de la constellation la Petite Ourse forment la même figure que les sept principales de la Grande Ourse, mais „. .. en sens inverse.
Pig. 67.
^ Le pôle nord est situé sur la ligne qui va de
: ^ T l'Étoile Polaire à la ligne de la Grande Ourse, du
*-- 45 côté de cette étoile, à i* i/2 de la Polaire.
' '\^s 1* Détermination de Markab ou a de Pégase. —
*V8 Nous ferons d'abord remavquer^ d'après la figure 64, que dans les pays où la Grande Ourse a 1 un lever et un coucher, la constellation de Pégase l passant à peu près au méridien inférieur quand î cette première constellation passe au méridien su- / périeur, ne sera pas sur Thorizon quand la Grande
j Ourse y sera, et réciproquement.
Dans nos climats, on déterminera Markab en prolongeant la ligne qui joint a de la Grande Ourse et a de la Polaire, jusqu'à ce que Ton rencontre deux étoiles de seconde grandeur. La seconde de ces étoiles est Markab ou « de Pégase. Détetmination de a du Bélier. — Les deux étoiles dont nous venons de parler forment les extrémités du côté d'un quadrilatère qui appartient à un groupe de sept belles étoiles de deuxième grandeur (fig. 68], formant une figure semblable à celle de la Grande Ourse, mais dans de plus grandes dimensions. La queue de cette dernière figure est presque droite, tandis que celle de la Grande Ourse est oblique.
Fig 68.
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Ces sept étoiles sont «, p et ï de Pégase; «, p et f d'Andromède et a de Persée.
Au sud d'Andromède, et à pou près sur la ligne qui joint t) de la Grande Ourse à la Polaire, se trouve a du Bélier.
Déterminai itm d*Aldébaran ou oc du Taureau. ^- La ligne qui joint aA de la Grande Ourse étant prolongée du côlé de oc, rencontre la belle constellation du Cocher y où se trouve une étoile de première grandeur; é*est a du Cocher ou la Chèvre. La ligne qui passe par oc de la Grande Ourse et la Chèvre va passer par une étoile de première grandeur qui est a du Taureau ou Aldébaran.
Détef*minatton de Pollux ou p des Gémeaux. — Sur le prolongement de la diagonale l^Ae la Grande Ourse, se trouve la belle constellation des Gémeaux contenant, comme étoiles principales, sept étoiles de deuxième grandeur; l'étoile la plus à TEst est Pollux.
Détermination d'Atatr ou a de F Aigle. — Si Ton prolonge p S de la Grande Ourse du côté de 8, on va passer près d'une étoile de première grandeur qui est Wéga ou oc de la Lyre.
En prolongeant la ligne qui joint a de la Grande Ourse à Wéga du côté de la Lyre, on passe auprès d'une étoile de première grandeur, qui est Atatr ou a de V Aigle.
Détermination de Hégulvs ou a du Lion. — Si l'on prolonge y ^ de la Grande Ourse, du côté de y> on rencontre deiix étoiles; la première, de seconde grandeur, est y du Lion et la seconde, de première grandeur, est Régulus ou a du Lion.
8â. DÉTERMINATION DES MÊMES ÉTOILES EN PARTANT DE LA CONSTELLATION DE PÉGASE.
Ainsi que nous l'avons déjà dit, a, p. y de Pégase, a, S et y d'^urf;-©mède et a de Persée forment un groupe de sept belles étoiles dont l'aspect est à peu près le même que celui de la Grande Ourse, mais dans de plus grandes dimensions; nous remarquons en outre, que près de la dernière étoile de la queue de la Grande Ourse, il n'y a pas d'étoiles de seconde grandeur, tandis que de part et d'autre de a de Persée se trouvent deux belles étoiles de seconde grandeur qui sont Sheat ou y 'et c de Persée. Ainsi, le groupe des sept belles étoiles appartenant aux constellations Pégase, Andromède et Persée est facile à reconnaître.
Détermination de l'Étoile Polaire. — Il suflSt de prolonger a et p de Pégase du côté de p pour rencontrer V Étoile Polaire.
Détermination de Markab. — C'est l'étoile «de Pégase.
Détermination de ol du Bélier » — On suivra l'indication que nous avons donnée plus haut.
Détermination d' Aldébaran. — Au Sud de Persée, se trouve Algol ou « de la Tète de Méduse; au Nord d'Andromède se trouve Cassiopée ou la Chaise qui a la forme d'un y à queue recourbée; en joignant a de Cassiopée à Algol, on trouve Aldébaran.
Détermination de Pollux. — En prolongeant la ligne qui joint Py dM/i*
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dromède du côté de v on passe au Sud de la Chèvre; et en prolongrant celte ligne, on rencontre deux belles étoiles qui sont Castor et Poltux de la consti'llation des Gémeaux; la seconde de ces étoiles est Pollux.
Déieimination d'Alatr ou a de l'Aigle. — La ligne qui joint Algenih à Markabf prolongée du côté de Markab. rencontre une étoile de première grandeur qui est Ataïr.
Détermination de Régulus. — La ligne qui joint Algol et Castor étant prolongée du côté de Castor rencontre Régulus.
86. DÉTERMINATION DE CERTAINES ÉTOILES Hï. l'uÉMISPHÈRE SUD EN PARTANT SOIT DE PÉGASE, SOIT DE LA GRANDE OURSE.
Détermination de Fomalhaut. — Si Ton prolonge la ligne qui joint la Polaire et a de Pégase du côté de Pégase, on rencontre une belle étoile de première grandeur qui est Fomalhaut ou a du Poisson austral.
Détermination de l'Épi ou a de la Vierge. — Si Ton prolonge «y ^^ ^^ Grande Ourse du côté de y, on rencontre un peu loin VFpi ou a de la Vierge belle étoile de première grandeur.
Détermination d'Antarès ou a du Scorpion, r- En prolongeant la queue de la Grande Ourse^ on rencontre une étoile de première grandeur qui est Arcturus ou a du Bouvier. La ligne qui joint a de la Grande Ourse à Arcturus prolongée du côté à'Arcturus d'une quantité à peu près égale à elle-même rencontre une étoile de première grandeur qui est Antarès ou a (lu Scorpion.
87. DÉTERMINATION DES TROIS MÊMES ETOILES EN SE SERVANT DE LA CROIX DU SUD.
De la Croix du Sud. — Dès qu'en se rapprochant de TÉnuateur on a
dépassé la parallèle située par 25" de latitude Nord, on commence à voir,
^ .^ dans la voûte céleste, une belle con-
..^ 3^[c steilation dont çwû/re eVo//es /)rina-
^^^^--..^ ;;tt/M forment une Croix (fig. 69);
^l^lti-^ tfoîs de ces étoiles sont de deuxième
7 ,.-'' * grandeur et la quatrième est de troi-
,^ '' sième grandeur; c'est la Croix du
,:ir' Sud. La li^ne qui joint «y de cette
^.''' ** constellai ion prolongée du côté de
a va passer près du pôle Sud.
Détermination de Fomalhaut. — En prolongeant assez loin oa de la Croix du Sud du côté de a, on ren« contre Fomalhaut.
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Détermination de ri'lpi, — L<\ liîjnft qui joint a $ de la Croix du Sud cinnt prolongée au delà de o, à peu près dix fois la distance de a à ^, rencontre VÉpi,
Détermination d'Antarh. — l£n prolongeant la ligne 8? de la Croix du Sud du côté Je p, on rencontre, très près, detfx bettes étoites de prennière p;randeur qui sont p et oc du Centaure; en prolongeant la ligne qui joint a de la Croix du Sud à p du Centaure, on passe près d'Antarès.
Remarque i. — Deux des trois étoiles de Tliémisphère Sud que nous considérons étant situées du cdté de la Croix du Sud, il est inutile de s'occuper de leur détermination en partant d'une autre constellation.
Remarque 2. — Et» étudiant le Ciel et les globes célestes, tout observateur trouvera, pour déterniiner chaque étoile principale, des alignements qui lui seront propres; nous n'insisterons donc pas davantage sur une méthode qui n'a pas d'importance réelle, et dont les principes peuvent varier de beaucoup de manières.
DU MOUVEMEiNT DES ÉTOILES.
88. Tant que les instruments d'observation n'ont pas eu le degré de perfection qui les distingue aujourd'hui, les étoiles, ainsi que nous l'avons observé à l'œil nu, ont été considérées comme restant toujours dans les mêmes positions relatives; aussi leur avait-on donné le nom de fixes. ' Mais depuis que les progrès réalisés dans les instruments d optique et dans la graduation des instruments d'observation ont permis de déterminer les positions des astres avec une exactitude presque mathématique, les étoiles ont dû perdre le nom de fixes, et l'étude de leur géométrie céleste ne consiste plus en la simple construction d'un Globe, sur lequel chaque étoile est placée d'après sa déclinaison et son ascension droite.
En déterminant, depuis 1718, avec le plus de précision possible, les ascensio7is droites et les déclinaisons des étoiles, on trouve que ces quantités ne restent pas constantes.
Ces variations dans les coordonnées de ces astres analysées ainsi que nous le verrons plus loin, proviennent de plusieurs causes :
V D'un mouvement particulier de l'axe de rotation de la Terre;
2* De la vitesse de la lumière qui émane de rétoile combinée avec la vitesse de rotation et de translation de la Terre autour du Soleil;
3** Dun mouvement général de tout le système solaire;
A* D'un mouvemmt propre à chaque étoile.
Nous donnerons, dans la suite do ce Cours, des notions sur les trois premières causes; disons maintenant quelques mois de la quatrième.
DU MOUVEMENT PROPRE DES ÉTOILES
a // esi maintenant établi, dit Arago^ qve certaines étoiles ont vn mou* « vement propre angulaire apparent appréciable; qu* elles ne gardent pas « les mêmes positions relatives^ et qu'elles finiront, à la longue^ par sortir « des constellations ou on les voit aujourd'hui^ et par suite, que la dénomi- « nation de fixes ne leur convient pas. o
Voici, d'après ce sdvant, quelques-unes des étoiles dans lesquelles les mouvement propres annuels bont constatés avec le plus d'exactitude.
GriDdenr Valeurs Nous dtt étoilei. des étoilM. dft monremeats
pr pn»».
La 21 51* de la Poupe du Navire. . . G* 7%87i
t de llndien G* à 7* 7 J40
La \W^{f du Catalogne des étoiles cir-
compolaires de Groombridge 7* G ,974
La 6f du Cygne 5* à G» 5 ,H3
l de l'Éridan 4' à 5' 4 ,080
y. de Casstojiée 4* 3 ,740
a du Centaure V 3 ,580
Arcturus i" 2 ,250
Sirius \^ i ,234
Les plus forts mouvements propres connus appartiennent à des étoiles très-peu brillantes.
Depuis 2000 ans environ, Arcturus a parcouru dans la voûte céleste, d'après son mouvement propre, un arc de grand cercle d'environ ^•i7'30"; {A de Cassiopée a parcouru un arc de i*48'30"; et enfin, la Gi* du Cygne a décrit un arc de 3*6', c'est-à-dire six fois environ le diamètre apparent de la Lune.
Les quatre Étoiles brillantes de la Croix du Sud marchent en sens contraire avec des vitesses diflërentes; à la longue cette constellation perdra donc cette forme particulière qu'elle a aujourd'hui et à laquelle elle doit son nom.
C'est en comparant les Catalogues do Bradley aux leurs, que Bessel et Argelander ont pu établir des données certaines sur la valeur numérique des mouvements propres des Étoiles.
D'après les distances à la Terre à laquelle on trouve que sont situées certaines étoiles, distances dont nous parlerons plus loin, on est en droit de supposer que :
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Arcturus a une vitesse de 2! "'•^,34 par seconde,
6i« du Cygne il ,90 id.,
La Chèvre 10 ,47 id.,
Sirius 9 ,89 id ,
« de la Grande Ourse 6 ,75 id..
Donc, certains des corps célestes appelés fixes par les habitants de notre globe^ sont précisément ceux qui possèdent les plus grandes vitesses dont on ait trouvé jusqu'ici la matière animée.
90. PRÉDICTION DE Là POSITION D CNE ÉTOILE PAR RAPPORT A l'HORIZON A FNE HEURE SIDÉRALE DONNÉE.
En ayant égard aux causes de variations des coordonnées des étoiles que nous avons signalées et après avoir, à l'aide d'observations^ déterminé les lois qui régissent ces variations^ on peut déterminer d'avance les positions apparentes de ces astres,
La Connaissance des temps donne de dix Jours en dix jours les ascensions droites et les déclinaisons apparentes de i\5 étoiles principales y classées par ordre de grandeur d'ascension droite.
Voyons donc maintenant, comment à raide de ces coordonnées on jieut savoir sur quel point diriger une lunette dans la voûte céleste pour être certain d*apercevoir à un moment donné, dans un lieu, une certaine étoile derrière les fils du réticule de la lunette.
Pour cela, établissons d'abord une relation entre : l'heure de la pendule sidérale que l'on suppose marquer zéro quand le point vemal passe au méridien, heure que l'on nomme heure sidérale; l'angle horaire astronomique de rostre, et enfin son ascension droite.
Belation entre V heure sidérale du lieu, l'angle horaire astronomique de l'astre et son ascension droite, — Soient P le pôle élevé (fig. 70), z le zénith
du lieu, qmq' Téquateur et Pzq* le méridien supérieur.
L'heure sidérale d'un lieu est alors représentée par Tare de l'équateur, réduit en temps, compris entre le point vemal et le méridien; cet arc se compte à partir du méridien supérieur vers le point vemal, .X x^ ^y, i^ de 0» à 360" dans le sens du mouvement
\\v yy apparent.
^^^^^'^nT — Soient A un astre, PAD son cercle de
déclinaison.
Le point vernal peut se trouver en r, r' ou r". Si le mouvement apparent a lieu dans le sens de la flèche, Tangle ho-
Fig. 70.
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raire astronomique de Tastre sera égal à q'D; son ascension droite sera rg'qï) , si le point vernal est en r, r'D si le point vernal est en f^ et r^'qU s'il est en r".
On déduit de ces positions, les relations évidentes :
g'r = j'D — rD = qV + rqqD -
C'est-à-dire, en représentant par A, /'Awire sidérale du lieu, par A. rhevre astronomique de l'astre et par JR, son ascension droite :
A. =A. + A-i4* A'.=A. + A' A'^ = A. + .fV^
Donc, rheure sidérale d*un lieu est égale à l'angle horaire astronomique
d'un astre réduit en temps, c'est-à-dire à l'heure astronomique de cet astre^
augmentée de son ascension droite; en retranchant toutefois 24 heures de
cette somme, si la soustraction peut se faire.
Soit maintenant^ A une étoile (fig. 71]^ dont on veut prédire la Aati-
teur et V azimut, c'est-à-dire, la position par rapport à l'horizon, quand la pendule sidérale marquera une certaine heure A« , un certain jour.
Puisque la pendule marque zéro quand le point vernal passe au méridien , A, représente, ainsi que nous Pavons déjà dit^ theure sidérale du lieu.
Soient D la déclinaison de l'étoile et JR, son ascension droite. Nous connaissons ces deux quantités.
De la relation
nous déduirons
A. = A. -f M, A. = A, — iîV.
Ainsi, en retranchant de l'heure sidérale l'ascension droite de l'étoile réduite en temps, nous aurons Theure sidérale astronomique de cette étoile.
Cette heure réduite en degrés nous donnera Tangle horaire astronomique de réioilr. De cet angle horaire astronomique, nous passerons à son angle horaire proprement dit, ainsi que nous l'avons dit (29); nous connaîtrons donc, dans le triangle PZA,
\* L'angle ZPA ou l'angle au pôle.
2* PZ OU la colaiitude du lieu = C
3* PA ou la distance polaire de l'astre =• A
c'est-à-dire, un angle et les deux côtés compris. Nous pourrons donc calculer
i* ZA ou la distance zénithale = N
T PZA ou Vazimuth =7.
Si nous retranchons de la distance zénithale calculée, la réfraction qui convient à cette distance zénithale el à Uétat de Vatmosphèrey nous aurons la distance zénithale observée, et nous pourrons viser à l'étoile à l'aide d'une lunette dont Taxe est établi dans le plan veilical de Tastre au moyen de Vazimuth^ en faisant faire à cet axe optique avec la verticale du lieu, un angle égal à la distance zénithale apparente.
Exemple,
On demande la position de Wégn, a de la Lyre, imr rapport à l'horizon de Brest le i*' janvier 1857, au moment où la pendule sidérale marquait 3* 45- 25' ; autrement dit, à Vheure sidérale 3' 45" 25* de Brest.
On sait que la latitude de Brest = 48* 23' 55" Nord. On trouve pour le 1" janvier 1857 : déciinaisonde VfVj'a = 38^39'll"B,et .ÎV=i8' 32» 5%7.
!• Détermination de h^ angle horaire astronomique de Wéga^ au moyen de la relation Aa = ^,— /R.
DlfTérence en ajoutant 24" à h.= 9" 13" 19',3 = //« = h^
L'astre est dans l'Ouest.
Réduisant 9" 13- i9*,3 en temps, on a P= 130-» 19' 49",5.
2" Calcul des coordonnées. Nous employons les formules connues
cosAcos(C — o) taiigc& = tangAcosP, cosN = -
^ ' ^ COS <p
cotangPsin(G — ©)
et cotangZ = ^^ — -, — ^ ^.
sm;p
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Calcul de <p. Calcul de N. Calcul de Z.
5r2(y49" loglang= 0,0970193 logcos=9,79560U 41- 36' ^^ 138* \9' 49",6 log cos = 9,8733155 log cotg = 0,0506024
logtg(p=r 9,0703348
0=1 36» 57' 20' c* log cos=0,1 361869 cMog8in = 0,1658557 C= 4r36'25"
C — (p = 95*^ 20' 55" log cos= 8.9694876 log sîn = 9 9981050
log cos N= 8,90 127 59 logcotgZ=:0,2l 15631 N=:85* 25' oO" Z = 31' 23^ 22"
Ainsi, la distance zénithale vraie do Wéga est de 85" 25' 50" et son azimuth est Nord 3f 23' 22" Ouest.
Pour viser à l'astre avec la lunette, il faut 1 amener la distance zénithale calculée en distance zénithale observée au moyen de la réfraction que Ton détermine à Taide d'un calcul de fausse position, puisque dans les fot*mules ou dans les taOles on se sert de la distance zénithale apparente»
Exemple.
Supposons qu'au moment ôonsidéré, la hauteur du baromètre soit de 0,765 et que la hauteur thermométrique soit + 3'.
Avec 4*" 34' 10" complément de la distance zénithale vraie que nous venons de déterminer, considérée comme hauteur apparente, entrons dans la table I de la Connaissance des temps et prenons la réfraction moyenne approchée R^ == 10' 39",6.
Prenons aussi dans la table II les deux facteurs 1,007 el 1,027 qui conviennent aux hauteurs barométriques et theiimométriques ; en multipliant R, par l,u07 et 1,0-27 nous trouvons
R approchée = 10' 43'',0 ajoutons cette quantité à 4- 34' 10"
nous avons 4* 44' o3",0.
Recalculons de nouveau la réfraction pour 4* 44' 53"
Nous trouvons pour réfraction plus approchée. . . 10' 20",2
Retranchons cette quantité de 8.V 25' 50"
nous obtenons pour distance zénithale observée. . . = 85* 15' 29",8 Remarque, — Cette correction ne peut évidemment se faire qu*au mo-
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ment d'observer, puisque les états barométriques et tbermométriques de l'atmosphère ne sont pas prédits à Tavance.
Pour apercevoir Véioile quand on a une machine équatoriale^ il suffit de faire tourner le cercle passant par Vaxe jusqu'à ce que taxe optique de la lunette fasse avec celui de Téquatorial un angle égal à la distance polaire altérée par la réfraction ; et de faire tourner le cercle équatorial jusqu'à ce que le plan de l'axe optique et de l'axe de la machine fasse avec le méridien du lieu un angle égal à l'angle horaire proprement dit de l'astre altéré aussi de la réfraction.
DES ÉTOILES MULTIPLES
91. On nomme étoiles doubles^ triples, quadruples, etc., des groupes de deux, de trois, de quatre étoiles qui paraissent extrêmement rapprochées les unes des autres.
En visant avec des lunettes d'un très-fort grossissement à des étoile$ qui paraissent simples, on reconnaît que ce sont des étoiles multiples. Parmi certaines étoiles doubles actuellement connues* il en est dont les éléments sont tellement voisins qu'il faut, en outre d'une excellente lunette, des circonstances atmosphériques très-rares pour opérer la séparation de leurs éléments.
Les systèmes d'étoiles doubles prennent le nom de systèmes optiquement doubles quand l'observation ne décèle aucun mouvement re/^a/ dans les astres composant le système; on admet alors que ce rapprochement apparent des étoiles n'est dû qu'à une situation particulière de la Terre par rapport à ces astres situés dans des régions très-éloignées les unes des autres. On leur donne au contraire le nom de systèmes physiquement doubles quand Tobservation indique un mouvement relatif iprononcé des deux astres qui sont alors supposés sous l'influence de leur attraction réciproque.
Les mêmes désignations sont employées pour les systèmes triples, quadruples, etc.
Des étoiles doubles. — Le nombre des étoiles physiquement doubles signalées et cataloguées par M. Struve, dépasse 3057.
La séparation des deux éléments varie depuis moins d'i' jusqu'à 32^.
Des étoiles triples. — M. Struve n'a encore enregistré qu'environ 52 étoiles triples comprises dans les limites des distances angulaires que nous venons de donner pour les éléments des étoiles doubles.
Parmi les étoiles triples, nous citerons :
a f Andromède, C del'Écrevisse, {A du Loup, \k du Bouvier^ l du Scorpion.
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Étoiles quadruples. — Les étoiles quadruples sont très-peu nombreuses ; parmi ce genre d'étoiles, la plus remarquable est s de la Lyre,
Au delà des étoiles quadruples, on peut citer, comme étoile multiple, 0 fOrion qui se compose de quatre étoiles principales de quatrième, sixième, septième et huitième grandeurs y disposées aux quatre angles d'un trapèze dont la plus grande diagonale a environ une longueur de ^\".
Chacun des éléments à la base est double et son second élément est une étoile de 11* ou 12* grandeur.
DU MOUVEMENT DES ÉTOILES MULTIPLES
92. A l'exception de s de l'Écrevisse qui est une étoile triple dont on a étudié le mouvement^ on ne connaît encore que les mouvements des étoiles doubles.
Les deux étoiles distinctes dont les étoiles doubles se composent ont , en général, des intensités fort différentes; de plus, l'étoile qui a le moins d'intensité se trouve tantôt à TEst, tantôt à l'Ouest de la grande, et leur distance angulaire varie. Pour trouver la loi des variations de ce mouve* ment angulaire relatif, on se sert d^un double appareil micrométrique.
Cet appareil se compose d'une lunette astronomique montée comme celle de la machine équatoriale, dont le réticule placé au foyer de robject if porte deux fils très-fins. L'un passe par le centre du champ de la vision et est fixé au tuyau; J'autre peut, à Taide d'une vis et d'un châssis circulaire^ tourner autour du même centre, de manière à faire avec le fil fixe tous les angles depuis 0° jusqu'à 360*.
Quand on observe l'étoile au moment de son passage au méridien, d'après la manière dont la lunette est montée, le fil fixe aa' (fig. 72), est horizontal.
Si à ce moment on place, aussi exactement que possible, rétoile brillante au point d'intersection 0 des deux fils et que l'on fasse tourner le fil modiVe jusqu'à ce qu'il passe par la seconde étoile, on connaîtra, pour le moment du passage au méridien, l'angle que forme avec une horizontale partant de la grande étoile, la droite qui unit cette même étoile à la petite.
L'angle aob se nomme angle de position.
Le tableau des valeurs successives de cet angle fait voir :
1' Si la petite étoile circule autour de la grande, de VEst à VOtmt ou derOuestàVEst;
y Si le mouvement angulaire est uniforme ou non ;
3* A quel moment ont lieu les vitesses maximum et minimum.
Le châssis circulaire mobile auquel est fixé le fil bb' porte deux fils parallèles, dont l'un ff (fig. 72), est fixe et l'autre mm' mobile à l'aide d'une plaque à laquelle il est fixé et qui se meut au moyen d'une vis.
L'écart angulaire des fils, pour une fraction quelconque d'un tour de
vis, est marqué sur la léle de celle vis ; de lelle sorte que si, leloile brillante étant sur le fil fixe^ on amène le fil mobile sur la petite étoile, on
aura Técart angulaire des deux étoiles et par suite, on pourra reconnaître si la distance apparente des deux étoiles est constante ou variable, et. quand il y a variation» entre quelles limites elle est renfermée.
En étudiant ainsi le mouvement des étoiles doubles y on a reconnu qve la courbe relative que la petite étoile décrit autour de la grande a la forme d'une ellipse^ et satisfait, dans ce mouvement, aux lois auxquelles sont soumis les astres en mouvement, et que nous avons énoncées dans notre introduction.
C'est ainsi que, diaprés MM. Bessel, Encke, J, Herschel et Villareeau^ on trouve pour quelques étoiles doubles, les résultats suivants :
NOUS DES trOILFS DOUBLES.
TEMPS
qu'emploie
la petite étoile i faire
une rcvoluUoa
entière autour
de la grande.
DEMI-tiRÀKD AXE
de l'orbite.
cxccirrRicin
de rorbiU.
C d'Hercule
30 ans
^ de la Grande Ourse
a du CeDtaure
?()• d'Ophlucus
Castor
9 de la Couronne
y de la Vierge
Des observations semblables ont fait voir que dans Ç de VÉarvisse^ les deux petites étoiles tournent autour de la grande.
93. A l'occasion des systèmes d'étoiles doubles^ nous croyons devoir dire quelques mots des travaux et des observations auxquels a donné lieu la belle étoile Sirius.
En discutant les observations de cette étoile comparées pendant cent ans aux étoiles des constellations du Taureau^ d*Orion et des Gémeaux, Bbssel constata dans la brillante étoile des oscillations prononcées et extraordinaires autour d*une position moyenne, animée du mouvement propre que nous avons donné (89).
Les astronomes cherchèrent vainement 6 découvrir quelque astre voisin .
de la belle étoile, et causant^ p^r son attraction^ les mouvements observés.
Bessel en conclut alors que lt>s irrégularités observées étaient dues à la présence d'un centre obscur attirant.
Couihattue d^abord par M. Struvb, et par un travail de M. Fuss, Topinion de Bessel sembla confirmée par les résultats auxquels un examen attentif de la question conduisit M. Péters, directeur de l'observatoire d'Aiiona.
Cet astronome démontra en effet que les écarts observés dans la position de Sirius s'expliquaient parfaitement par l'hypothèse d'une orbite elliptique décrite par cette étoile autour du centre de gravité du système formé par cet astre et un autre astre invisible.
M. AcwERs, de Kœnigsberg, M. Safford et enfin M. Schubert, en Amérique, obtinrent aussi eux des résultats qui donnèrent raison aux conclusions théoriques de M. Péters.
Ces résultats augmentèrent la préoccupation des astronomes au sujet de la brillante étoile; cette préoccupation était telle, en 1854, que M. Len&RisR, en prenant la direction de l'observatoire impérial, signala dans son rapport au ministre de l'instruction publique, sur l'organisation de Tobservatoire, le phénomène étrange observé dans l'étoile Sirius.
Pendant huit ans les astronomes ont cherché en vain le satellite de Sirius, enfin le 31 janvier 1862, M. Clark, astronome de l'observatoire de Harvard-Collège, à Cambridge (États-Unis), au moyen d'un objectif de 18 pouces, a pu contempler le mystérieux compagnon de la plus belle étoile du Ciel.
Depuis, plusieurs autres astronomes l'ont aussi observé et ont déterminé sa position relativement à Sirius. L'intensité du petit astre surpasse celle d'une étoile de 1 1* grandeur, il se trouve à une distance de 40",4 environ de la brillante étoile. Il est probable que la non-visibilité de cet astre, jusqu'à l'observation de M. Clark, a tenu à l'éclat extraordinaire de Sirius, à sa vive scintillation et à la petite distance qui sépare les deux astres.
Nous croyons, en terminant, devoir toutefois faire remarquer qu'il se pourrait bien que le petit astre découvert par M. Clark, ne fût qu'une étoile très-éloignée du monde de Sirius et qui n'en est voisine qii'opiique^ ment. Pour qu'on soit bien certain que ce corps céleste est le mystérieux compagnon entrevu par Bessel, il faut qu'une longue suite d'observations iit tiit reconnaître le mouvement relatif des deux astres autour de leur centre de gravité, et que ce mouvement rend bien compte des phénomènes étranges observés dans la marche de Sirius.
DES étoiles considérées EN ELLES-MÊMES.
94. Lorsque l'on veut étudier les étoiles en dehors des mouvements qu'elles peuvent avoir, toutes les observations se bornent à observer :
\i% ASTRONOMIE. — GÉOMÉTUIE CÉLESTE.
i* Vintensité de leur lumière (voir si elle est constante ou si elle est variable);
2" Leur couleur.
Dans la recherche de Tintensité relative et de la couleur des étoiles, on laisse évidemment de côté le phénomène connu sous le nom de scinfil- , lation,
95. On sait que ce phénomène se fait remarquer dans les étoiles par des changements brusques d'éclat et des variatiotis de couleurs constamment répétés.
Arago a attribué ce phénomène à des interférences qui se produisent dans le mouvement vibratoire de Vélher, on raison des retards différents qu'éprouvent les sept rayons de la lumière émanée de 1 étoile en traversant les couches atmosphériques qui sont soumises à des changements continuels produits par la température, la pression et le degré d'humidité de Tair.
La scintillation des astres se produit surtout quand l'atmosphère vient a se charger d'humidité après avoir été longtemps sèclie.
Le phénomène de la scintillation ne se fait généralement pas remarquer d'une manière prononcée sur les planètes^ parce que ces astres présentent un disque h l'œil de l'observateur; chaque point de ce disque ^e comporte comme une étoile, et s*il se produit pour certains points des interférences, les autres brillent de leur éclat ordinaire, c'est-à-dire que les scintillations des différents points du disque éiSLUidiscordantes^ l'ensemble général de l'astre parait ne pas en éprouver.
9G. A l'aide d'un appareil (inventé par Arago) qui opère sur l'image polarisée d'une étoile, M. Laugier a déterminé les intensités relatives de plusieurs étoiles, dont voici quelques-unes :
L'intensité de Sirius étant. ^000
Celle de a de la Lyre est C17
a de l'Aigle 430
Procyon 445
Hiael 439
VEpi. 310
Béteigeuse. kW
Aldébaran 220
97. L'éclat de certaines étoiles diminue. — D'après les catalogues trèsanciens comparés aux catalogues modernes on peut voir que certaines étoiles qui étaient représentées par <x le sont par p; toutefois, les observations antérieures n'ont pas été faites avec assez de soin, et le temps écoulé n'est pas assez considérable pour pouvoir conclure d'une manière certaine la variation ou la permanence de l'intensité de la lumière de ces étoiles.
Crpendanty d'après la remarque très-ancienne d'Hipparque qui vivait liOans avant notre ère, établissant que l'étoile du pied de devant du Bélier est belle ci remarquable^ quand de nos jours cette étoile est de quatrième grandeur^ on 'est en droit de conclure que l'éclat de certaines étoiles diminue.
98. Véclat de certaines étoiles augmente. — De même, en se fondant sur le nom A'Alcor (difficile à voir), que les Arabes donnaient à C de la Grande-Ourse, étoile actuellement très-visible^ on peut supposer qu'il y a des étoiles dont Vintensité augmente avec une grande lenteur.
99. Étoiles perdues. — D'après Herschel, la neuvième et la dixième du Taureau^ étoiles de sixième grandeur, se seraient complètement éteintes.
La 55« d'Hercule, insérée dans le catalogue de Flamsteed comme une étoile de cinquième grandeur, était vue le 10 octobre 1781 par W. Herschel qui la notait rouge; le 11 avril 1782, Herschel Tapercevait encore; le 24 mars 1791, elle avait complètement disparu et depuis, malgré des essais répétés, on n'en a pas trouvé de trace.
Ainsi, la 55* A' Hercule a disparu.
100. Étoiles changeantes ou variables. — Il y a des étoiles dont l'éclat change périodiquement.
Le temps de la période est plus ou moins grand. Voici la liste d'un certain nombre d*étoiles variables, dressée par M. Argelander et que nous extrayons du Cosmos de M. de Humboldt, t. III, p. 197.
?iOHS DES ETOILES*
0 Baleine. .
> Penee. .
Z Cygne. .
30 Oydre. .
R du Lion.
Il L'tigle. .
? Lyre. . .
i Cqdiée..
« Bercule. .
R Couronne RÉciL . .
R Vierge. .
RYeneaa.
R Serpent.
GO
grandeur.
grandeor.
&,4 4,5 5.4 3,4 OàO
iîO
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s serpent.
jCrr— s*-- . SaT.8 0 380 : 7 ' 0
R ÉereriMe, .
a Catsiopëe. .
« OrioD
a ll}dr€
c Cocher. .
j î Gémeaui
a Péffa>e
R Péirase
S ÉcreTlM€.
Depuis que cette liste a été dressée^ d'autres étoiles Tariables ont été découvertes, et la durée de leur période a été déterminée.
Parmi ces nouvelles étoiles variables, nous citerons S du Taureau, dont les derniers maxima d'intensité ont eu lieu le 27 février 1861 , H I mars 1862^ le 22 mars 1863 et le 2 avril 1864, qui ne se montrera plus maintenant, pendant plufieurt années^ mais qui reviendra à son maximum d'éclat en 1878; U des Gémeaux qui passe de la 12* à la 9* grandeur en ÎA'jouvi; T du Cancer, étoile extraordinairement rouge qui passe lentenaeni d'aliord et rapidement ensuite de la il* à la 9* grandeur; T du Lion, qui d'après M. Chacomac met 320 jours à passer de la 9' à la 14* grandeur, et même qui disparaît tout à fait d'après M. Winneck,
Plusieurs explications ont été données des étoiles changeantes dont Omicron^ de la Baleine, a été la première considérée comme périodiq^f par le Hollandais Jean-Phrocylides HoLWAnPA.
DouiiXAUD a supposé que les étoiles périodiques sont des astres qui œ sont pai lumineux dans toute retendue de leur surface, et qui, étant douéd d'un mouvement de rotation, présentent successivement à la Terre les parties obscures et les parties lumineuses.
AiuoOt d'après les observations de M. Hikd, émet l'opinion que les vtriations des étoiles périodiques sont peut-être dues h l'interposition entre rétoile et nous de grands nuages cosmiques, circulant autour de l'autre comme les planètes de notre système circulent autour du Soleil; ces grands nuages cosmiques seraient alors des planètes de ces systèmes, m voie de formation.
101. Étoiles nouvelles et temporaires. — Certaines étoiles se sont montrées i)regqu€ subitement avec un certain éclat, ont disparu ensuite gt-adiicllement et ne se sont pas montrées depuis.
ÉTUDE DES ÉTOILES. — ÉTOILES TEMPORAIRES
Sans remonter à des temps trop reculés, nous citerons comme étoiles temporaires :
Au iV siècle, Tétoile immense observée par Albumazar au 45* degré du
Scorpion; En 945, rétoiie observée sous l'empereur Othon I" entre Cassiopée et
Cép/tée; En 1264, étoile qui se montra près de Cassiopée; En 1572, étoile nouvelle dans Cassiopée; En 1604, étoile nouvelle dans le Serpentaire; En 1670, étoile nouvelle dans le Cygne.
L'étoile nouvelle observée en 1572 par TychoBrahé est la plus remar-' qnable.
Un soir que Tycho^Brahé, dans son laboratoire de chimie de Tancien dottre d'fferritzwaldt^ considérait la voûte céleste, il aperçut près du lénith, dans Cassiopée, une étoile très- brillante d^une grandeur extraor^ iinairey mais qui, en tout point, ressemblait à une autre étoile^ son éclat surpassait celui de Sirius.
Tycho mesura les distances de cette étoile à d'autres étoiles de Cassiopée, et reconnut sa parfaite immobilité.
A partir du mois de décembre 1572, son éclat commença à diminuer il était alors égal à celui de Jupiter. Son intensité fut alors en diminuant de mois en mois, et le passage de la cinquième à la sixième grandeur eut lieu de décembre 1573 à février 1574. Enfin, le mois suivant, l'étoile nouvelle disparut sans laisser de traces, après avoir brillé dix^sept mois et avoir rigoureusement conservé la même position au milieu des étoiles audennes qui l'entouraient.
Cette étoile, dont la couleur varia entre le blanc, le jaune et le rouge, scintillait avec une vivacité extraordinaire. On n'a, jusqu'à présent, donné aucune explication satisfaisante du phénomène extraordinaire d'étoiles apparaissant subitement et disparaissant ensuite.
102. Étoiles colorées. — Les étoiles ne se présentent pas toutes à l'œil sous la même couleur; les unes sont rouges, d'autres sont blafwhesj bleues^ j(nmes ou vertes.
103. De la vcie lactée. -^ La voie lactée est une zone blanchâtre, un peu irrégulière, que l'on voit à la vue simple dans la sphère céleste.
Cette Eone, qui embrasse à peu près un des grands cercles de la sphère céleste, traverse les constellations suivantes en partant du pôle nord :
Cassiopée, Persée, le Cocher, les Gémeaux, Orion, la Licorne, le Grand Chien, le Navire, le Chêne de Charles II, la Croix du Sud, la Mouche australe, le Centaure, l'Autel, le Sagittaire, VEcu de Sobieski, le Taureau rfe Poniatowski, V Aigle, le Renard et l'Oie, le Cygne, Céphée.
D'après les observalions télescopiques de William Herschel, celte bande blanchâtre est un amas de petites étoiles que la vue simple ne permet pat de distinguer individuellement. Pour expliquer cet amas d'étoiles dans une zone passant à peu près par le centre de la sphère céleste, on admet que des millions d'étoiles forment une couche ou strate comprise entre deux surfaces à peu près planes et parallèles, assez voisines comparative^ ment à leur immense étendue.
Notre Soleil est une des étoiles de cette couche^ étoile peu éloignée du centre de ce groupe stellaire. Par conséquent, lorsque sur la Terre, qui est très-près du Soleil relativement aux immenses distances des étoiles, un rayon visuel' est dirigé dans le sens des immenses dimensions de la couche, ce rayon rencontre une si grande quantité d'étoiles, qu'dles paraissent se toucher et se dessinent sur le ciel par une sorte de condensation d'étoiles qui forme la voie lactée. Dans le sens de l'épaisseur de la couche, au contraire, le nombre des étoiles perçues est infiaiment plus petit.
iOi. Des Nébuleuses. — On appelle Nébuleuses, des lueurs ou iacheê ■ diffuses que Ton aperçoit dans toutes les parties du ciel.
Le nombre de ces taches, dont la position dans la sphère céleste semble, jusque présent^ aussi immobile que les étoiles le paraissaient autrefois, esl très-grand, puisqu'en 1802 William Herschel avait déjà catalogué deus mille cinq cents nébuleuses.
On classe les nébuleuses en deux grandes divisions :
i« Les nébuleuses résolubles ou amas de stellaires;
3 ' Les nébuleuses non résolubles ou simplement nébuleuses.
Des nébuleuses résolubles. — Les nébuleuses résolubles sont celles qno l'on parvient, à laide de puissants télescopes, à résoudre en un amas stellaire.
Leur forme est très-variée : on en voit qui ont la forme d'un anneau^ d'autres sont eu spirales; cependant la forme circulaire est celle qu*ellet présentent le plus généralement.
Cette forme circulaire n'est qu'une projection sur la sphère cétesie, ait l'augmentation graduelle d'intensité que l'on remarque du bord au centre, dans toute nébuleuse, est une preuve de la forme à peu près êphérigm du groupe stellaire.
La planche suivante représente six nébuleuses dessinées d'après les dessins contenus dans le Mémoire présenté à la Société royale de Londres, ptf le comte Ross, en 1862. Ce Mémoire contient les résultats d'observations nombreuses, faites sur les nébuleuses, avec le grand télescope du célèbre astronome; télescope dont le miroir a six pieds d'ouverture.
La figure 73 représente la nébuleuse n" U^ du catalogue de W. Bits*
chel. Lord Ross, qui Ta observée huit fois, en a fait quatre fois le dessin^ rétendue de cette nébuleuse est d'environ 6' 20".
La figure 74 représente la nébuleuse n« 262 du caUlogue d'Herachd, dessinée quatre fois par lord Ross. La partie centrale a une forme en spirale, d'après l'astronome anglais, qui l'a observée douze fois.
La figure 75 représente une nébuleuse en spirale portant les n** 4052 et i053 dans le catalogue d'Herschel ; lord Ross l'a observée trois fois.
La figure 76 représente la nébuleuse en spirale n« 1061 du catalogue <rHerscheI. Lord Ross l'a observée quatre fois; une fois pendant le crépuscule. Une des branches de cette nébuleuse a semblé, à lord Rosa, plus brillante que l'autre.
La figure 77 représente une large nébuleuse en spircde, dont l'étradue, dans sa plus grande largeur, est d'environ U minutes; c'est la 1744' du catalogue d'Herschel. Lord Ross l'a observée huit fois; cette nébuleuse présente plusieurs bras et plusieurs nœuds.
La figure 78 représente la nébuleuse n* 2245 du catalogue d'Herschel; lord Ross Ta observée douze fois. En novembre 1880, cet astronome a vu, dans cette nébuleuse, deux nœuds et un espace sombre entre eux; en 1854 il reconnut sa forme spirale que des observations postérieures confirmèrent.
Les nébuleuses ne sont pas répandues d'une manière uniforme dans toutes les parties du ciel; les régions qui en contiennent le plus sont celles où se trouvent la Grande Ourscy Cassiopée, la Chevelure de Bérénice et la Vierge.
Le nombre d'étoiles contenues dans certaines nébuleuses est énorme^ puisque 4es observations d'Herschel prouvent que dans une nébuleuse dont le diamètre est d'environ 10 minutes, c'est-à-dire à peu près le tiers de celui de la Lune, on ne compte pas moins de 20000 étoiles.
Des nébuleuses non résolubles. — Les nébuleuses non résolubles sont celles qui, malgré les puissants télescopes employés, n'ont pu subir aucune décomposition. Ces nébuleuses tiennent dans la sphère céleste des espaces très-éiendus, puisqu'on en remarque qui ont jusqu'à 4* 9' dans leurs dimensions.
La forme des grandes nébuleuseâ non résolubles ne présente aucune régularilé^ les nébuleuses qui approchent de la forme circulaire et que l'on nomme nébuleuses planétaires sont celles qui offrent les plus petites dimensions.
103. Des nuées de Magellan. — Un des phénomènes les plus curieux de rhémisphère sud est celui que présentent les deux nuages de Magellan^ espèces de riébuleuses résolubles, remarquables par leur éclat, leur grandeur et Vorbite qu^elles décrivent ensemble autour du pâle austral, bien qu'à des distances inégales.
ÉTUDE DES ÉTOILES. » DES NÉBILEUSES. 1S
La plus grande des nuées de Magellan couvre environ 42 drgrés cariés et la plus petite en couvre iO.
Fiz. 80.
iS6 ASTRONOMIE. — CéOMÉTR» CELESTE.
John Herichel a trouvé, dans le grand nuage^ 582 étoiles , S9I nébuleuses non résolubles et 46 nâiuleuses résolubles. Dans le petit nuage H a compté SOO étoiles, 57 nébuleuses non résolubles et 7 nébuleuses résolubles.
Les notions que nous venons de donner sur le mouvement propre des étoiles, et sur ces astres considérés en eux-mêmes, sont en partie tirées du Cosmos de M. de Huhboldt et de l'Astronomie populaire de F. âraco, qui contient, sur les résultats obtenus aujourd'hui en astronomie par la science (t observation^ des documents nombreux fournis par cet astronome même, ou puisés aux sources les plus certaines.
Nous renvoyons donc à cet excellent ouvrage les personnes qui veulent acquérir, sur ces questions, des connaissances plus étendues.
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ÉTCPE DU SOLEIL.
i06. Dans les observations de distances zénithales des étoiles^ nous n'avons nullement eu égard à la différence qui existe entre une distance zénithale prise à la surface de notre globe et la distance simultanée qu'on • obtiendrait si l'on se supposait au centre de la Terre. Cependant, dans l'étude du mouvement des astres, nous ne considérons que les mouvements angulaires s'opérant sur la sphère céleste qui , comme nous le savons, est concentrique à notre globe; nous devons donc rapporter au centre de la Terre tous les mouvements angulaires observés.
La petitesse du rayon de la Terre, comparé à Timmense distance qui nous sépare des étoiles, fait que nous avons pu négliger la parallaxe diDi l'observation de ces astres; mais dès que nous voulons observer le mouvement d'un astre, tel que le Soleil^ dont la distance à la Terre n'est pas infiniment grande, nous devons avoir égard à cette correction.
Toutefois, en raison de la grande distance qui nous sépare du Soleil, nous pourrons, pour cette correction, négliger l'aplatissement de la Terre.
Nous avons trouvé (48) qu'entre la parallaxe horizontale P, la paiallaxe en hauteur p et la distance zénithale N on a la relation
sin /) = sin P sin N, et pour le Soleil
/} = P sin N.
La parallaxe horizontale moyenne du Soleil a été trouvée égale à 8^578 par des moyens que nous indiquerons.
La Connaissance des temps donne pour chaque jour, aux éphémérides du Soleil, le logarithme de la distance de la Terre au Soleily en supposant que la distance moyenne qui a lieu actuellement du 1*' au 2 avril soit représentée par 10'^ et que la parallaxe horizontale qui y correspond soit, d'après les travaux de M. Encke, de 8'',578.
Appelons ic cette parallaxe horizontale (8",578), R sa distance correspondante à la Terre, F la parallaxe horizontale du Soleil à un autre moment, R' sa distance correspondante à la Terre ; on aura les deux relations
"" R sin 1"' R' sin l'''
d'où
itXR
Si l'on veut calculer la parallaxe en hauteur p' qui convient à une distance zénithale apparente N, au même moment^ on aura
quantité calculable par logarithmes.
Exemple.
On demande la parallaxe en hauteur qui convient à une distance zénithale apparente de 53" 44' KTfi, le 15 janvier 1858.
Log 8^,578 = 0,9333860
log R (!•' avril) = 10,0000000
c* log R' (15 janvier) = 0,0070873
log sin 53* 44' 17'',6 = 9,9065090
logp' = 0,8469823
107. Table de parallaxe du Soleil, — En agissant comme noua venons de le faire, et en faisant varier N de trois en trois degrés ou de cinq en cinq degrés» on a calculé une table qui donne la parallaxe du Soleil à divers degrés de distance zénithale pour différentes époques de Tannée.
La table IX de Callet et la table XI de la Connaissance des temps représentent cette table. Elle est donnée sous le n* XXVII avec le titre parallaxe de hauteur des planètes, dans les tables de M. Caillet^ nouvelle édition, et sous le n* XVII de Tancienne édition, laquelle donne au n* XXVI l'ensemble des deux corrections réfraction et parallaxe; c'est ce que contient aussi la table V de Guépratte, ouvrage dans lequel la table XXII peut donner la parallaxe en hauteur du Soleil.
CORRECTIONS QUE DOIT SUBIR TOUTE DISTANCE ZÉNITHALE DU SOLEIL DONNÉE PAR L* OBSERVAT ION.
108. Eu égard au milieu dans lequel nous faisons nos observations et à la distance à laquelle nous sommes du centre de la Terre, nous voyons donc que toute distance zénithale du Soleil devra être augmentée de la réfraction et diminuée de la parallaxe ^ pour être ce qu'elle serait si l'astre était observé du centre de notre globe^ centre de tous les arcs que nous considérons sur la sphère céleste.
Exemple.
On demande la distance zénithale vraie correspondant à une distance
ÉTUDE DU MOUVEMENT APPARENT DU^ SOLEIL
séniihale observée de 53* 43', quand le thermomètre indique + Î5* et le baromètre 0,785, /e 15 janvier 1858?
Distance zénithale observée = 53"* 43'
Réfraction calculée =+ i'i7",6
Distance zénithale apparente. ... = 53*44' 17'^6 Parallaxe en hauteur = — 7",03
Distance zénithale vraie = 53*44' 10",57
109. Distance approchée du Soleil â la Terre. — Ayant déterminé,
comme nous le verrons plus loin, la parallaxe horizontale P, il est facile
d'avoir pour ce moment la distance du Soleil au centre de la Terre.
De la relation sin P = -, on déduit P = ^r--, — -^ en raison de la peti- R R sm V '^
tesse de P, et par suite, R = ;r— : — -t. ' P sm 1"
En remplaçant P par 8",6 et sin 1" par -..-.. , qui est son rapport
zOu2t54, 8 au rayon des tables, on obtient
p_ r rx 206264 ,8
En faisant le calcul, on trouve
R = 24000 r, environ.
Remarque. — Lorsque Ton veut déterminer, de la manière que nous Tavons indiqué (40), la parallaxe d'une étoile, on trouve toujours que (N-|-N') = /, c'est-à-dire que la valeur de P est nulle; ce qui justifie ce que nous avons déjà admis : que la distance des étoiles à nous est infiniment grande.
ÉTUDE ou MOUVEMENT APPARENT DU SOLEIL.
110. Voici l'ordre que nous suivrons, en général, dans r étude du mouvement des corps célestes pour trouver les lois de ce mouvement.
Nous étudierons d'abord, à la vue simple, le mouvement de tastre par rapport à l'horizon et au méridien et ensuite quant aux étoiles; nous verrons quelles constellations il parcourt et comment il les parcourt. Nous appellerons cette première élude /premier mode d'observation.
Pour obtenir, d'une manière plus rigoureuse, la courbe que décrit Tasire sur la sphère céleste, nous déterminerons chaque jour, au moyen des
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instrumenté â notre disposition, la déclinaison et l'ascension droite de cet astre.
Nous porterons ces coordonnées sur le globe céleste où nous avons représenté toutes les étoiles; ce sera le second mode d'observation.
Enfin, comme nous reconnaîtrons, d'une manière générale, que la courbe que décrit dans l'espace le corps céleste est plane, nous déterminerons la forme de cette courbe et le mouvement de l'astre dans sa trajectoire^ en rapportant^ généralement sur un plan, les distances de l'astre à un centre fixe que nous serons logiquement amenés à considérer. Ce sera le troisième mode d* observation^ duquel nous déduirons les lois que nous cherchons. Ainsi^ envisageons le mouvement du Soleil suivant ces trois modes.
PREMIER MODE O* OBSERVATION
lli. 1* Relativement à Phorizon. — ^ Si Ton se suppose placé sur une montagne située au milieu d'une grande plaine, de manière que l'horiion visible soit circulaire, et qu'on observe le lever d'une étoile, on sait (12) que ce lever a toujours lieu au même point de r horizon; on sait aussi que si l'on observe ensuite la hauteur de Tétoile lorsqu'elle passe au méridien, cette hauteur est toujours la même à très-peu prèf, en laissant toutefois de côté les variations des coordonnées de ces astres, variations qui ne peuvent modifier ce que nous disons qu'au bout d'un grand nombre d'années.
8i l'on considère le Soleil, il n'en est point ainsi.
Supposons-nous dans l'hémisphère nord, le 21 mars, par exemple ; le Soleil se lève en un certain point de l'horizon et se couche, à peu prèsy au point diamétralement opposé. Ces deux points sont les vrais points Eht et Ouest.
Le lendemain, le Soleil se lève et se couche en deux points un peu plus rapprochés du Nord de l'horizon.
Le surlendemain, les points où le Soleil se lève et se couche sont encore plus rapprochés du Nord, et ainsi de suite, jusqu'au 22 juin environ. A cette époque, il parait, pendant quelques jours, se leVer et se coucher aux mêmes points de l'horizon ; puis ensuite, les levers et les couchers se rapprochent symétriquement du Sud. Au 23 septembre environ, il se lève et se couche aux mêmes points qu'au 21 mars ; il continue ensuite à se lever et se coucher en des points de plus en plus rapprochés du Sud, jusqu'au 22 décembre, époque à laquelle, pendant quelques jours, il paraît se lever et se coucher aux mêmes points de l'horizon. Puis, les points de ses levers et de ses couchers se rapprochent du Nord pour se retrouver ce qu'ils étaient au 21 mars.
Ainsi, les points des levers et des couchers du Soleil oscillent autour des points Est et Ouest et vont du Sud au Nord pendant six mois et du Nord
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EU Sud pendant les six autres mois de l'année. C'est la durée de cette piriode qtii constitue l'année.
L'amplitude de cette oscillation des levers du Spleil autour du point Est dépend de la latitude du lieu.
La vitesse du mouvement de ce déplacement journalier des points de lever et coucher est, comme nous venons de le dire^ maximum au il mars et au 21 septembre, minimum et à un moment nulle au 21 juin et au SI décembre, époques désignées, pour cette raison, sous le nom de sol^ stkes (solstat).
V Relativement au méridien. — Si nous obscr\'ons aussi, à partir du SI mars, l'élévation maximum du Soleil au-dessus de Yhorizon, nous voyons que du 21 mars au 21 juin cette élévation va en augmentant^ qu'elle M ensuite en diminuant du 2i juin au 22 décembre^ en acquérant au 22 se/>tembre environ la même élévation qu'au 21 mars ; puis enfin, au 22 décembre réiévation recommence à augmenter jusqu'au 24 juin et ainsi de suite. Nous remarquons aussi que l'intervalle de temps qui s*écoule entre deux passages consécutifs du Soleil au méridien n'est pas toujours le même.
Ainsi, le point de réiévation maximum du Soleil oscille^ dans le cours de Tannée et pour un mênie lieu^ entre deux limites fixes. Ce point atteint une position moyenne au 21 mars et au 22 septembre, époques auxquelles la vitesse du mouvement de ce point est maximum.
3* Relativement aux étoiles. — Comparons actuellement le mouvement du Soleil relativement aux étoiles.
En considérant, pendant quelques jours, une étoile qui se couche, peu après le coucher du Soleil^ nous voyons que Tintervalle qui sépare cett^ ^oile de Yhorizon et par suite du Soleil va de jour en jour en diminuant, et que cette étoile finit par ne plus pouvoir être aperçue, parce qu*elle se trouve, un certain jour, plongée dans la lumière solaire qui enveloppe le coucher du Soleil.
Si nous observons, au contraire, une étoile qui se lève avant le Soleil, en admettant que nous considérions une étoile assez dégagée de la lumière crépusculaire pour être aperçue, nous voyons que, de jour en jour, cette étoile, au moment du lever du Soleil, est de plus en plus écartée de l'horizon et par suite du Soleil. Nous remarquons donc que les étoiles qui se couchent paraissent se rapprocher du Soleil^ et que les étoiles qui se lèvent paraissent s'en éloigner.
Ce mouvement des étoiles se continue pendant toute l'année, et l'on peut remarquer un certain nombre de constellât iops situées sur une zone de la sphère céleste, qui viennent successivement se plonger dans la lumière tolaire, peu après le coucher du Soleil^
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Conclusion.
Un certain nombre de constellations de la sphère céleste paraissent donc passer derrière le Soleil dans le cours de l'année, ou réciproquement.
Ce mouvement des étoiles par rapport au Soleil peut s'expliquer de trois manières :
i* En admettant que toute la voûte céleste, i^est-à-^ire toutes les étoiles ont un mouvement propre de VEst à l'Ouest indépendant du mouvement diurne;
^ Que le Soleil a un mouvement propre d'Occident en Orient sur cette zone des constellations qu'il parcourt;
3» Ou enfin^ que la Tetre, indépendamment de son mouvement diurne^ a un mouvement propre de translation autour du Soleil d'Occident en Orient, translation qui constitue par le fait^ un mouvement élémentaire de VEst à V Ouest, comme celui que paraissent avoir les étoiles.
La première hypothèse ne peut pas rationnellement être admise» parce qu'elle n'explique pas les oscillations des points du lever et du coucher du Soleil.
Nous prouverons dans la suite que la dernière hypothèse est hi seule admissible. Pour le moment^ nous allons continuer, à l'aide de la lunette méridienne, du cercle mural et de la pendule sidérale^ à déterminer d^une manière plus précise le mouvement apparent du Soleil.
DEUXIÈME MODE d'oBSERVATION.
113. Déterminons tous les jours, à l'aide de la lunette méridienne, comme nous Tavons indiqué (55), l'heure que marque la pendule sidérale au moment où le centre du Soleil, dont le disque est circulaire, passe au uicridien.
Déterminons aussi, à l'aide du cercle mural, la distance polaire de cet astre.
Consignons ces observations sur un registre. Ce registre sera pour nous la Connaissance des temps; les éléments qui s'y trouvent ont été déterminés d'avance par le calcul; nous supposerons, dans l'étude que nous voulons faire, que ce sont les éléments déduits de nos observations.
Considérons actuellement le globe céleste, sur lequel nous avons représenté toutes les étoiles.
Soient PF (fig. 81), l'axe du monde, QQ' l'équateur.
Soit aussi M une des étoiles qui passent au méridien en même temps que le Soli'il, le jour où nous avons cqmmencé nps observations.
Si sur k- ecrclc de déclinaison PMCP' de rétoile. nous picnons un arc
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PS égal à la distance polaire D du Soleil ce jour-là, nous aurons en S la position de cet astre dans la voûte céleste.
Appelons T l'heure de la pendule sidérale au moment de ce premier passage du Soleil au méridien.
Le lendemain 9 l'heure sidérale du passage du Soleil est T > T» et sa distance polaire est D'. Prenons sur réquateur et dans le sens de la flèche un arc CC' égal à T'— T réduit en degrés à raison de i 5* par heure ; si nous menons le cercle de déclinaison PCT' et que sur ce cercle nous prenions un arc PS' égal à la distance polaire du Soleil pour ce jour^ nous aurons^ en S\ une seconde position de cet astre. En agissant ainsi, pour chaque jour, nous déterminerons les positions successives S, S', S% S", S*', .. .., etc., du Soleil. Nous reconnaîtrons
alors qoe toutes ces positions S, S', S", S*', ...... etc., se trouvent sur un
grand cercle EE' incliné maintenant sur réquateur d'environ 23* 27' 30".
Conclusion.
DonCf le Soleil paraît se mouvoir ^ d'Occident en Orient, sur un grand cercle de la sphère incliné sur réquateur d'environ ÎS* 2T30".
Ce grand cercle s'appelle l'Écliptique, parce qu*il faut, comme nous le Terrons, que la Lune se trouve dans ce plan pour qu^il y ait éclipse.
l/an^ de 23* 27' 30"" qui est, en résumé, le maximum de déclinaison do Soleil, s'appelle obliquité de Técliptique. Nous le représenterons par <0é
Nous verrons plus loin que cette obliquité n*est pas constante. D'après Delambre elle était, en 1800, de 23*27' 57", et diminue actuellement de r,48 par an.
Les points où Vécliptique coupe réquateur s^appellent points équinoxiaux.
Le parallèle que le Soleil décrit en ces points, en raison du mouvement diurne de la Terre, coïncide exactement avec réquateur* Or, ce cercle étant toujours coupé par V horizon^ en deux parties égales, quelle que soit h latitude, l'astre parcourt au-dessus de ce cercle un arc égal à celui qu'il parcourt au-dessous; d*oii résulte le nom d'équinoxe (de xquus nox) aUribué à ce jour particulier.
Le point de l'équateur où passe le Soleil quand il va de Thémisphère. Sud dans l'hémisphère Nord s'appelle point équinoxial du printemps, point vemal ou du Bélier; nous en verrons la raison plus loin. L'autre se Ddmme point équinoxial d'automne ou de la Balance.
134 AsmoKoiiic. — GÉoiiéTniE céleste.
Les points E, E' do récliptiqiie qui se troiivrnt à 00* des points éqninox'aiix prennent le nom dépeints solsiiciaux par la raison énoncée plus haut.
Celui qui se trouve dans l'bérnisphëre Nord s'appelle solstice d'été^ Tautre se nomme solstice d'hiver.
Le mouvement du Soleil sur Técliptique faisant varier à chaque instant sa dieHnaison, explique pourquoi, pour un même lieu, les poin's de lever et de coucher changent périodiquement et pourquoi la hauteur méridienne varie entre deux limitas fixes.
113. En étudiant les étoiles, astres dont la déclinaison D ne change pas d*une manière sensible pi ndant Tannée, nous avons Tait voir (26) que I elévation maximum d'une étoile air-dessus de l'horizon a lieu quand cet
astre passe au méridien.
J\^'' Pour le Soleil qui a un mouvement en dis-
tmce polaire^ la hauteur méridienne n*est, en réalité, jamais la hauteur maximum, parci; qu'on peut toujours trouver une valeur de Tangle horaire P telle que le mouvement en di5tani'^ polaire 8P, dans Tintervalle relatii à \\ soit plus grand que le mouvement en bnutcur dans ce même inter\'alle.
Pour le faire voir^ développons H^ hauteur du Soleil en S (fig. 8i), suivant les puis.^-ancss croissantes de P angle horaire de cet astre. D'aprc's lu série de Mae-hurin, nous aurons
Si dans la formule
(a) sinH n= sinLsinD + cosLcosDcosP,
que donne, le triangle ZPS dans lequel ZS = 90*— H, PS = 90 — D. IZ=00* — L, nous faisons P = 0, il vient, en supposîint L ci U t\v uiéuie dénomination, sinUo = cos(L — D) ou cos(D — L) sui\aiit que L cht plus grand ou plus petit que D; d'où
Ho = 90— (L — D) ou Ho=90 — (D-L\
DitTérentions (a) par rappr rt à H et à P, on a
(p) cos BdU = — cos L cos D sin PrfP,
d'où Ion déduit, en faisant P =0,
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Dlfférenlions (p) par rapport à H el à P, il vient
— sin EdB* + cos Hrf*H = — ces L cos D cos PrfP», ou
cos L cos D
/rf*H\ ^ cos L cos D _ cos L cos D
UpVo"" cos h. "~""sin(L — D)
ou
sin(D — L)'
Nous obtenons donc^ en remarquant que H et P sont des longueurs d'arcs que nous voulons obtenir en secondes,
I„ „ cos L cos D P* . .,, , H = H. r-TT r- -- sin 1" -f- ou „ „ cosLcosD P* . ^^ , «="^-inKir=n:)2^'"^ +
En considérant des hauteurs près du méridien^ P est très petit; nous pouvons alors nous arréier au second terme qui représente le changement en liQutcur dans l'intervalle P.
Si t est le nombre de minutes de temps correspondant à P, on a, P étant exprimé en secondes de degré,
le second terme des équations (o) devient d'après cela,
cos L cos D 900" ,, . ,,, , cos L cos D 900"* , . ., sin(L — D) 2 sm(D — L) 2
Si nous supposons t égal à I minute, cos termes deviennent
cos L cos D 900* . .^ cos L cos D 900* . .„
-t-t; TT -« sm r ou . ,^ Tv-^-sml'.
sin(L— D) 2 sm(D— L) 2
Lorsque la latitude et la déclinaison sont de noms contraires, ou trouve
. ,, . . ^ -r-sin \". Ce terme mis en tables est donné dans la table sin (L + D) 2
XXV( de Callet; son logarithme est donné dans les XL* et XLl' des tables
de M. Caillot, nouvelle édition; ce terme iui-môinc dans la XXX*, au-
cienDe édition, et dans la XXH* des tables do Gucpratte.
Od voit trcs-bien d*après cela , que si 8 est le iiiouvcmenl en distance
polaire dans une minute de temps, on peut toujours trouver un nombre t
de minutes tel que Ton ait^ par exemple,
8/>^i;i£2L^*ooo"'sinr'.
sin(L — D)2
Si Ton consulte la tnblc XXVI de Callet qui, d'après ce que nous venons de dire, donne le changement en hauteur d'un a^tre pendant la minute qui
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suit OU qui précède son passage au méridien, on voit que quand la déclinaison est zéro^ le mouvement en hauteur pour une latitude^ de 63o=l'.
En cherchant, dans la Connaissance des temps de 1858^ le mouvement diurne en déclinaison du Soleil^ on trouve que le maximum a lieu vers le i9 mars et qu'il est de ^3'43''; 5^ ce qui donne en i minute de temps un changement en distance polaire de (y\9S environ.
Pour les latitudes supérieures à 63^^ il peut donc se faire que la hauteur maximum du Soleil n'ait lieu qu'une minute environ après ou avant son passage au méridien, quand cet astre a une déclinaison nulle.
114. J)^ j(^^ solaire. — En déterminant le mouvement du Soleil sur récliptique d*après ses passages successifs à la lunette méridienne ^ nous avons pu constater que le temps qui s'écoule entre deux passages consécutiGs du Soleil au même méridien, temps qui est plus grand qu'un jour sidéral^ n'est pas toujours le même.
Cet intervalle de temps se nomme jour solaire vrai. Lobservaiion nous fait donc déjà voir que les jours vrais ne sont pas égaux.
Le mouvement du cercle de déclinaison du Soleil n'est donc pas tmtforme.
Nous diviserons le jour vrai en 24 parties égales que nous nommerons heures vraies, chaque heure en soixante minutes et chaque minute en soixante secondes.
Les heures vraies de deux jours solaires quelconques n'ont pas rigou* reusement la même durée.
Du jour moyen. —Nous verrons plus loin comment nous pourrons considérer, au lieu de tous ces jours vrais inégaux, un jour fictif provenant d'un Soleil fictif dont les retours successifs au môme méridien s'effectue' raient après des durées de temps égales. Ce jour, que l'on nomme jour moyen, se divise en 24 heures moyennes, chaque heure en 60 minutes, etc. Le cercle de déclinaison du Soleil fictif décrivant 360'' en 24 heures moyennes d'une manière uniforme, décrit A* dans / heures moyennes, de
A ^60 telle sorte que l'on a la relation = = -^r- qui, comme pour le jour sidéral
(30), permet de convertir du temps moyen en degrés et réciproquement.
DE LA DIFFÉRENCE DES HEURES SOLAIRES COMPTÉES SIMULTANÊHENT DANS LES DIFFÉRENTS UEUX DU GLOBE.
115. En considérant le Soleil moyen dont nous venons de parler on voit, d'après ce que nous avons dit (29) pour les étoiles, que l'heure solaire moyenne d'un lieu est l'angle horaire du Soleil moyen réduit en temps à raison de 1* pour 15*.
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On dit qu'il est midi T. M. dans un lieu quand ce Soleil moyen passe tu méridien.
Heure astnmymique. — Si Ton compte les heures à partir du méridien sopérieur, c'est-à dire à partir de midi» de 0 à 24 heures^ on a ce que Ton nomme Y heure astronomique ^ parce que c'est ce mode de compter qu'emploient les astronomes.
Heure civile. ^Si Ton compte les heures à partir du méridien inférieur ^ c'est-à-dire à partir de minuit, de 0 heure à 24 heures, mais en divisant œs S4 heures en 12 heures du matin et 12 heures du soir^ on a ce que Ton nomme Vheure civile.
Les astronomes font commencer le jour astronomique i2 heures après
le commencement du jour civil de la même date; par suite, on a la relation
évidente
Epoque astronomique = Époque civile — i2 heures
qui sert à passer d*une date exprimée en temps civil à une date exprimée en temps astronomique.
De la relation précédente» nous déduisons
Époque civile = Époque astronomique -}- i2 heures
qui sert à passer d'une date exprimée en temps astronomique à la même date exprimée en temps civil.
n faut seulement remarquer que dans Vépoque civile, on rapporte l'origine des heures à minuit ^ si c'est le matin» et à micft, si c'est le soir ; par conséquent» pour obtenir l'époque astronomique connaissant l'époque ci- Tile, il faut» quand c'est le soir, supprimer, simplement le mot soir, et quand c'est le matin» il faut retrancher un jour à la date, ajouter 42 heures et supprimer le mot matin.
V exemple.
On demande l'époque astronomique correspondant à l'époque civile le 23 juin 1858 à 9^ 45- du soir.
Époque civile^ 25 juin 1858, à 9* 45" du soir.
ou en comptant de minuit id. à 21 45
Retranchant 12
Époque astronomique, 25 juin 1858, à 9^ 45"
2* exemple.
On demande l'époque astronomique correspondant à Tépoque civile le 17 juin à 8^ 25" du matin.
Époque civile^ le il juin 1858, â 8* 25* du matin.
Ajoutant 42
Époque astronomique, le ÏQ juin 1858 «.. . . W 25"
Quand on connaît Tépoque astronomique et qu'on veut l'époque civile, on voit immédiatement que si l'heure de l'époque astronomique est plus petite que 12 heures, il suffit d'ajouter le mot soir à cette époque^ et que si elle est plus grande que 12 heures, il faut ajouter un jour à la date en prenant seulement comme heure civile ce qui reste de Theure diminuée de 12 et la faisant suivre du mot matin,
1" exemple.
On demande Vépoque civile qui correspond à Vépoque astronomique le 11 mai 1858 à 6 heures. On a évidemment
Époque civile = le 11 mai 1858 à 6 heures du soir.
2* exemple.
On demande Vépoque civile correspondant à Vépoque astronomique le 8 mars 1858 à 15" 22".
On a évidemment
Époque civile = le 9 mars 1858 à 3* 22* du matin.
116. D'après le mouvement uniforme du Soleil moyen, on comprend que deux lieux dont la différence en longitude est de 15 degrés doivent avoir, au même moment, une différence d'une heure dans les époques que Ton compte dans chaque lieu. Le lieu qui est plus à l'Est compte plus que Vautre, en admettant qu'ils aient la même dote.
On voit alors que la différence en longitude de deux lieux convertie en temps à raison de 15** par heure donne la différence des heures simultanées de ces deux lieux.
Ainsi, à un même instant, les heures solaires moyennes que Ton compte dans tous les lieux qui sont situés sur le même méridien sont les mêmes; mais celles que Ton compte sur les lieux qui ont des méridiens différents sont différentes.
Exemple !•
Il est, le 24 mai ISoS à 9" 45" du soir, à Brest, dont la longitude est 6'49'49'' Ouest j on demande Theure qu'il est au même instant à Milan, dont la longitude est G" 50' 56" Est.
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Longitude de Brest = 6* 4^ 49' Ouest.
Longitude de Milan = 6* 5(y S6*' £'s^
Différence en longitude = 13" 40' 45"
en temps = 54" 43'
Époque de Brest, le 24 mai 1858, à 9* 45" du soir.
Époque de Milan, le 24 mai 1858, à iff' 39" 43' du soir.
Exemple 2.
Il est, 1» 6 avril 1857 à 4* 25", temps astronomique de Brest; on demande i'neure astronomique correspondante de Lima, dont la longitude est 79* 27' 45" Ouest,
Longitude de Brest = 6* 49' 49" Ouest.
Longitude de Lima = 79* 27' 45" Ouest,
Différence en longitude = 72" 37" 56'
en temps . . . = 4** 50" 32*
Époque de Brest, le 6 avril 1858, à 4*^ 25" 00' T. A.
Époque de Lima, le 5 avril 1858, à 23" 34" 28* T. A.
117. Remarque. — Lorsque l'on fait une campagne de circumnavigation, on peut passer par le cap de Bonne^Espérance et revenir par le cap Bom ou réciproquement. Dans le premier cas, on marche tous les jours à TËst. Lorsqu'on est revenu au point de départ, on a parcouru 360" de longitude dans le sens opposé au mouvement diurne ou suivant le mouvement de rotation de la Terre ; on a donc dû voir le Soleil passer au méridien une fois de plus que ceux qui sont restes au point de départ, c'est-à-dire qu'en revenant à ce point, il faut retrancher un jour à la date que l'on compte si ron veut êlre d'accord avec la date que l'on compte au point de départ.
C'est l'inverse qui a lieu quand on passe par le cap Horn et que Ton revient par le cap de Bonne-Espérance; il faut, en revenant au point de départ, ajouter un jour à la date que Von compte à bord.
Ce changement de date se fait généralement quand on est par 180* de longitude.
C'est ce qui fait qu'à Manille, bien que par une longitude Est de 1 18** 34' 59" on en temps de 7** 54" 20*, la date est en retard d'un jour sur Paris; ainsi, quand il est par exemple, le 26 janvier à midi à Paris, au lieu d'être à Manille le 26 janvier à T 54" 20* du soir, on ne compte que le 25 janvier à7*54"20'dusoir.
Gela vient de ce que les navigateurs (Magellan) qui ont découvert Manille y sont allés par le cap Horn et n'ont pas changé la date. Il en est de même pour la plupart des points de VOcéanie.
RÉCIPROQUE OÙ PROBLÈME DES LONGITUDES
118. D'après ce que nous venons de dire sur les différentes heures que Ton compte au même instant sur les différents méridiens, on comprend que pour connaître la différence en longitude de deux lieux, il suffit de déterminer à un même instant les heures que Ton compte dans les deux lieux ; la différence de ces heures, réduite en degrés, donne la différence en longitude des deux lieux. Nous donnons complètement ce problème dans notre Cours de navigation.
H9. Tropiques, — L'écliptique EE' (fig. 83), est comprise dans une zone dont les bases sont les petits cercles E'K' et EK parallèles à Téquateur.
Ces petits cercles prennent le nom de ^'8- ^^' tropiques.
p^JP.^^^ Celui qui se trouve dans Thémisphère
/''^i\. T^^N. Nord s'appelle le tropique du Cancer et
/ 1 --^:rrr^.. \ l'autre le tropique du Capricorne; nous
'^/t^\ ..'''' \ "IA^* allons en voir la raison.
/ ----;;''t^\^ \y^4 ' Zorfiajue. — Le Soleil en décrivant
v^^ l'écliptique parcourtdouze constellations
eV^ ^\~^^^^^\ '^^ principales situées sur une zone de la
xT^'^'^^^^^^^^ïr- Ty sphère parallèle à l'écliptique.
\v^^ ^^'^-.^f Cette zone, qui comprend environ 8 à
p^"^ 40* de chaque côté de ce cercle, prend
Me nom de Zodiaque.
Les douze constellations du Zodiaque sont : le Bélier, le Taureau, les Gémeaux, VÉcrevisse, le Lion, la Vierge, la Balance, le Scorpion, le Sagittaire, le Capricorne, le^ Verseau et les Poissons.
Pour se rappeler plus facilement Tordre de ces constellations, on retient es deux vers latins suivants du poctc latin Ausone, né, vers Tan 309, à Burdigala (Bordeaux) :
Sunt Àries, Taurtis, Gemini, Cancer, Léo, Virgo, lÀbraque, Scorpius, Arcitenens, Caper, Amphora, Piscet.
L'ordre dans lequel nous venons d'écrire ces constellations est celui dans lequel le Soleil les parcourt. Or, du temps d'Bipparquede Nicée en Bithynie, qui vivait deux siècles avant l'ère chrétienne, lorsque le Soleil se trouvait au point vemal , c'est-à-dire quand il passait de l'hémisphère Sud dans Thémisphère Nord, il était dans la constellation du Bélier, de là est venu le nom d!équinoxe du Bélier* Lorsque le Soleil était au so/s/tce eu £', dans le Nord, il se trouvait dans la constellation de VEcrevisse, qui en latin s'appelle Cancer, alors le parallèle qu'il décrit au solstice Nord s'est ap-
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pelé tropique du Cancer, Enfin, à l'autre éqninoxe en B, le Soleil se trouvait dans la Balance, d'où équinoxe de la Balance, et au solstice Sud en E le Solril se trouvait dans le Capricorne, d'où est venu le nom de tropique du Capricorne pour le parallèle qu'il décrit ce jour-là.
Nous savons que la ligne des équinoxes BY n'est pas fixe et a un mouvement rétrograde d'Orient en Occident qui fait que le Soleil au moment de Véquinoxe du Bélier se trouve, maintenant, dans la constellation des Poissons: par conséquent, le point vemal a rétrogradé d'une constellation depuis deux mille ans.
Les astronomes affectent des signes particuliers aux constellations zo-iiacales.
Ainsi, le Bélier se représente par. . , . . . "Y"
le Taureau. \f
les Gémeaux. •••.««...... M
TÉcrevisse ®
le Lion . Çl
la Vierge ng
la Balance . lAf
le Scorpion Iï\^
le Sagittaire »
le Capricorne. . ' ^
le Verseau. ^ xxxx
les Poissons )(
Oq ne connaît pas l'origine de ces signes dont quelques-uns cependant font image.
420. Des signes du zodiaque, — On appelle signe du zodiaque l'arc de 30* ou la douzième partie de 360' que le Soleil parcourt annuellement sur Técliptique.
Le premier signe eut son origine à Téquinoxe du printemps; et comme du temps d'Hipparque, ce moment avait lieu lorsque le Soleil entrait dans la constellation du Bélier, il fut appelé le signe du Bélier; le second signe, c'est-à-dire le second arc de 30% fut appelé le signe du Taureau, et ainsi de suite.
Ces signes ont conservé leurs noms, et l'on voit encore écrit, dans Unnuaire du Bureau des longitudes, que le 21 mars le Soleil entre dans le Bélier; ce qui fait voir que les signes sont distincts des constellations^ et que ces signes ont conservé les noms des constellations qui leur correspondaient il y a deux mille ans, mais qui ne leur correspondent plus aujourd'hui.
i21. Des saisons. — Les points équinoxiaux et les points sohticiaux divisent l'écliplique en quatre parties égales, et par suite, le temps que le
OMIE. — GÉOMÉTRIE CÉLESTE.
même équinoxe, à celui du Bélier, par exemple ) périodes qui sont inégales, parce que, comme , la vitesse du Soleil sur Técliptique n'est pas
signées sous le nom de saisons^ prennent indivi* ntempSf Été^ Automne et Hiver.
s du Soleil dans la voûte céleste ont une inmes de la nature dans chaque hémisphère. icerne un observateur placé dans V hémisphère is ce que Ton a vu (27) suc les levers et couchers ibord égalité de jour et de nuit lorsqu'il est à lant qu'il parcourt la distance qui sépare l'équid'été , sa déclinaison augmentant constamment , Soleil reste au-dessus de Thorizon va en avgiint son maximum lorsque le Soleil arrive au
idienne du Soleil va aussi constamment en aug-
irt l'arc compris entre le solstice d'été et IVçm- §cIinaison diminuant, les jours solaires propreis nuits augmentent pour revenir encore égales 3, époque à laquelle le Soleil se trouve à Véquicontinuent à décroître et les nuits à augmenter lu Soleil devient Sud], jusqu'au 21 décembre, e le Soleil soit au solstice d'hiver, époque à lat minimum; la hauteur méridienne du Soleil est [)que.
la déclinaison du Soleil diminuant dans le Sud, s nuits diminuent pour devenir d'égale durée au
lomène inverse a lieu pour un observateur situé
^proprement dit, distingue les saisons du prind'automne et d*hiver. Le mode de variation de ' le printemps de l'été, et ^automne de l'hiver, 11 nétrie des positions du Soleil par rapport à leplus long jour doit être égale d celle de la plt/s
lintenanl, ces quatre périodes du Soleil eu égard )roduisent à la surface de la Terre, nous voyons r'ant dépendre évidemment du temps que le So- "izon et de la manière plus ou moins oblique dont xosphèrCy les périodes de Téquinoxe du Bélier au :e d'été à Téquinoxe d'automne devront, pour
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Tobservaleur situé dans l'hémisphère Nord, être If s plus chaudes, et les périodes de Téquinoxe d*automne à l'équinoxe du printemps les plus froides.
Mais, il est clair que le printemps doit être moins chaud que Tété, parce que, dans cette dernière saison, la Terre possède déjà une certaine température qu'elle a acquise dans la première.
De niême, l'automne doit être moins froid que l'hiver, parce que la Terre consei*ve encore pendant quelque temps une partie de la chaleur qu'elle possédait au printemps et à l'été. Ainsi, les différences de tempéra- /wrede chaque point du globe pendant le cours d'une année, différences qui sont si cœnplétement indiquées par le mouvement du règne végétal, distinguent encore les quatre saisons»
D^.TEBMINFR L ÉPOQUE DES DIFFÉRENTES SAISONS
122. Chacune des saisons dont nous venons de parler commence au moment où le Soleil passe au point éqvinoxial ou au point solsticial qui porte le nom de la saison.
Il est facile de déterminer les époques de Tannée auxquelles ces saisons commencent.
Nous verrons plus loin comment on peut prédire, à Vavancey les déclimitons et les ascensions droites du Soleil, ascensions droites que nous comptons à partir du point vernal. Ces coordonnées sont données dans la Connaissance des temps.
Admettons donc que nous possédions la Connaissance des temps de Tannée considérée, registre de nos observations qui contient les déclinaisons et les ascensions droites du Soleil pour des époques très- rapprochées, ces époques étant celles de Paris.
Cherchons, par exemple, Tépoque, temps moyen de Paris, du commencement du printemps.
Dans le re$?istre que nous feuilletons, nous remarquons que parmi les distances polaires du Soleil qui avoisinent Té|)oque cherchée, il yen a une D/)/ws grande que 90* dont V époque est T, et que celle qui la suit, D', est plus petite que 90"*, son époque étant T: nous remarquons aussi que le mouvement en distance polaire est à peu près uniforme.
Alors, si nous appelons Tp Tépoque de Paris à laquelle le printemps
commence, c'est-à-dire à laquelle la distance polaire est de 90% nous
pourrons écrire la relation
Tp~T_D — 90°
r— T — D — D' ' <J'où Ton déduit
lii ASTItONOMlE. — GÉOMÉTRIE CÉLSSTl.
OU en nommant d et d' les déclioaisons correspoodtotes.
On demande, poxtr Pari», Vépoque du commencement du printemps de r année 1858.
En cherchant dans la Connaissance des temps de 1858, nous troovons qne le 20 mars à 0* T. M. de Paris, la déclinaison du Soleil est(jr9 3i',7 Australe, et que le 21 mars à 0* T. M. de Paris, cette déclinaison est 0" 44' T*,3 Boréale; le commencement du printemps a donc liett entre le 20 et le 21 mars de Paris ; on aura donc
9' *ÎA*' 7 T, = 20mar8 + ^j^r^x2i\
En réduisant 9' 34"," et 23'42",0 en secondes, et effectuant les calculs^ on trouve
T^ = 20marsà9'4i-58'.
La même formule donnera l'époque du commencement de l'automne, en supposant que D soit au contraire plus petit que 90* et D' plus grand.
Cette relation ne peut pas servir à la détermination du commencement de Tété et de l'hiver, parce que le mouvement en distance polaire n'est pas uniforme à ces époques. On se sert alors du mouvement en ascension droite, qui est sensiblement uniforme.
Cherchons, par exemple, le commencement de Tété, c'est-à-dire de répoque à laquelle l'ascension droite du Soleil est de 90* ou 6 heures.
En consultant notre registre, nous voyons que, vers cette époque, on trouve une ascension droite JR. plus petite que 6 heures, dont l'époque précise est T, et qu*à l'époque T qui suit immédiatement, on trouve une ascension droite JJBC pl^s grande que 6 heures.
En appelant T, l'époque à laquelle cette ascension droite est juste de 6 heures, nous pourrons écrire la relation
d\>u Ion déduit,
6* — ^ T = T 4. jL i±i (Y — T\
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Exemple,
On demande Vépoque du commencement de Pété pour Parisj en 1858.
Eq cherchant dans la Connaissance des temps de 1858, nous trouvons que le 21 juin, l'ascension droite du Soleil est de 5^ 58* 53*^64, et que le 32 juin elle est de 6^ 3* 3',ll ; le commencement de Tété a lieu entre le SI et le 23 juin de Paris, on aura donc
T.= 2ljum+ )^;^^^ Jx2i^ = 21jum+jj-^^X24\
En réduisant l» 06*,36 et 4" 9%47 en secopdes et efTectuant le calcul,
on trouve
T, = 21 juin à 6* 23" 02» du soir T. M. de Paris.
La même formule peut servir à calculer le commencement de lliiver en remplaçant dans la relation précédente 6 heures par 18 heures.
En déterminant ainsi l'époque du commencement des quatre saisons , nous reconnattrons qu'elles n'ont pas la même durée, parce que^ ainsi que nous l'avons dit^ la vitesse du Soleil sttr Vécliptique n'est pas uniforme.
En commençant par la plus courte, les saisons suivent actuellement pokr les habitants de l'hémisphère Nord. Tordre que voici :
VHiver, L'Automne^ Le Printemps, VÉté.
Pour mieux faire comprendre V inégalité actuelle de la durée des saisons, considérons les époques du commencement des saisons de Tannée 1864; on a d'après la Connaissance des temps de cette année-là :
Commencement du Printemps (18G4} le 20 mars. ... à 8^19" matin.
» de TÉté » le 21 juin .... à 1^ 5* matin.
» de TAutomne » le 22 septembre . à 7^ 25" soir.
» de THiver » le 21 décembre . à T 13" soir.
FiodeTHiver (1865) le 20 mars. ... à 3^ 15* soir.
D'après ce tableau on calcule facilement que :
Le Printemps de 1864 a duré 92' 20^ 41".
L'Été 93M4* 24-.
L'Automne 89* 17* 48".
L'Hiver 89* Or 02".
udes^ c'est-à-dire du Printemps et de l'Été a
i86^ il* 05".
les, c'est-à-dire de l'Automne et de l'Hiver a
il& 18' 50-.
irée des saisons chaudes et celle des saisons 1GM5", c'est-à-dire de près de 8 jours.
s pôles p, j) de l'écliptique (fig. 81), menons
flous déterminerons sur la sphère céleste les deux petits cercles que l'on nomme ctrdes polaires.
Celui qui se trouve dans l'hémisphère Nord prend le nom de cercle polain Nord, boréal ou arctique^ et l'autre, cer^ de polaire Sud , austral ou antarctique. Si nous considérons, sur la Terre, les cercles correspondant à ceux tracés dans la voûte céleste, c'est-à-dire lédiptique, les tropiques et les cercles polaires, nous décomposerons la surface de la Terre en cinq zones principales:
Les deux calottes sphiriques qui ont
sappelleiU zones glaciales;
ur bases les cercles polaires et les tropiques
nrr base les deux tropiques et qui comprend iriido.
rvaleurs situés dans ces différentes zones hysiques et astronomiques dissemb ables.
différence en latitude^ comme on l'a vu préla voûte colesle e^t diUtTent; les jours et duiée. D«^ pins, eu égard à celte marcbo alures de c«\> dillVrenli szones sont tellement rnom de celle inégalité.
énomènes astronomiques et thermologiques ehors de circonstances propres auxloadilés, î les climats, lesquels proviennent donc de par suite, exerce une influence énorme sut corps vivants, surtout au point de vue de e détermine dune manière toute spéciale la ' et principalement des végétaux.
ÉTUDE DU SOLEIL. — ORIGINE DU JOUR SIDÉRAL
Avant de poursuivre nos observations sur le Soleil, nous allons compléter ce que nous avons dit (95) sur les systèmes de coordonnées à i*aide desquelles la position des astres qui ont un mouvement propre est déterminée sur cette sphère dont le centre est celui de la Terre, et sur laquelle nous venons de tracer le mouvement propre apparent du Soleil.
0I1GÎ5E DU JOUR SIDÉRAL POUR CHAQUE MÉRIDIEN, ET DÉTERMINATION DE l'heure QUE MARQUE LA PENDULE SIDÉRALE AU MOMENT DU PASSAGE DU MÉRIDIEN SUR LE POINT VERNAL.
124. Nous avons dit (112) que récliptique coupe Téquateur en deux points dont l'un est appelé le point vemal.
Supposons que nous apercevions Tétoile qui, très-probablement, se trouve justement placée à ce point particulier de la voûte céleste; autrement dit, matérialisons ce point mathématique.
Tous les jours notre méridien, par Teffet du mouvement de rotation de la Terre, vient passer sur cette étoile à une certaine heure T de la pendule sidérale.
Cette heure T sera tous les jours la même si la pendule sidérale marche bien comme le temps sidéral.
Les astronomes sont convenus de faire commencer le jour sidéral^ pour chaque méridien, au moment où ce méridien passe sur le point vemaL
Voyons donc comment on peut, deux fois l'an, déterminer cette heure T, origine du jour sidéral.
Soient qq' (fig. 85), un arc élémentaire de Téquateur aux environs du
point vemal V, ou du point de la Balance, et EE' un arc de récliptique.
Un certain jour aux environs d'un équinoxe, celui du printemps par exemple, la distance polaire du Soleil étant plus grande que 90», cet astre se trouvait sur récliptique en A au moment où à Taide de la hmetle méridienne on observait que le méridien passait sur son cercle de déclinaison PB A à l'heure t de la pendule sidérale.
Le lendemain, la déclinaison du Soleil était plus petite que 90", et il se trouvait sur récliptique en A' au moment où le méridien passait sur son cercle de déclinaison PB'A' à l'heure t'.
Alors, tous les jours, bien que le Soleil ne soit plus en A ni en A', le méridien passe sur le cercle de décli-
Fig. 85.
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t sur le cerclé de déclinaison PÂ'B' à V heure i', à laquelle le méridien vient passer sur le cercle clair que le mouvement de rotation de la Terre I relation
T-/ BV
F=r7=BF- <'^
irer les triangles élémentaires BAV et A'tfV donc
_ BK^ _ D— 90o f ■" B'A' "" 90»— D'
distances polaires du Soleil lorsqu'il est en A 'S qui sont données à Vaide du cercle murai. ition^ on déduit.
D— 90 BV D-90
ou
D-DT
comment on peut déduire de l'observalion, à les ascensions droites des astres; nous avons aussi s marquer à notre pendule sidérale 0* 00* 00*, issait â notre méridien.
la série des positions successives du Soleil dans U voûle céleste, nous avons constaté, graphiquement, que tous ces points se trouvent sensiblement placés sur un grand cercle que Ton appelle Yécliptique.
Nous pouvons, maintenant, en donner b preuve par le calcul.
Soient A et D, X^ et D', .R" et D",... elc , une série d'ascensions droites et de déclinaisont du Soleil déterminées par Tobservation.
Si, par les points S, S', S" (fig. M)»
donnent ces éléments, nous faisons passer les A' PA", etc., et les grands cercles V8, VS',
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VS*' y V étant le point vernal , nous formerons les triangles sphériques
S VA , S'Y A', S" VA". etc., dans lesquels nous aurons
t.ngSVA = i!^ = îîîîi^ " sin VA sin JR,
tang S VA = — : =777 = -: — — ,.
° sin VA siUiR'
En mettant à la place de D, D', JBi, JR! leurs valeurs déduites
de l'observation, on verra que l'on trouve sensiblement^
langSVA = tangS'VA' = tangS"VA" = tang 2a* 27' 30".
Donc, tous les grands cercles SV, SV, SV, etc., se confondent
eo un seul qui est celui appelé écliptique.
DÉTERMINER l' ASCENSION DROITE ET LA DÉCLINAISON d'uN ASTRK A UN INSTANT QUELCONQUE.
426. Nous savons qu'à Paide de la lunette méridienne ^ de la pendule sidérale et du cercle mural y on peut déterminer l'ascension droite et la déclinaison (68) d'un astre au moment ou cet astre passe au méridien.
On peut aussi déterminer Tascension droite et la déclinaison d'un astre à UD instant quelconque. Pour cela, on peut employer deux méthodes :
V Par r observation et le calcul; 2* par V observation seulement.
1* Par l'observation et le calcul. — Soient Z (fig. 87) le zénith de l'obg^ servaleur, P le pôle et A l'astre.
Nous pouvons considérer dans la sphère céleste un triangle sphérique dont ces trois points sont les sommets, et dans lequel PA représente la distance polaire de V astre.
L'angle horaire proprement dit P permet d'obtenir l'angle horaire astronomique, lequel combiné avec l'Arure sidérale du lieu donne l'ascension droite, d'après la formule
Or, dans le triangle PAZ on peut connaître l'angle azimutal Z et la dis« tince zénithale ZA à l'aide d'un instrument nommé théodolite et que nous décrivoDs dans notre Cours de navigation; de plus on connaît PZ qui est la toloiitude du lieu et qui a été déterminée à l'aide d'une étoile circompolaire; par suite, trois éléments de ce triangle sont connus, on peut donc
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déterminer les autres; ce n'est plus qu'une question de trigonométrie sphérique,
2* Par Vobservation seulement. — A l'aide de l'équatorial dont nous avons donné la description et l'usage précédemment, nous avons vu comment on peut obtenir les différences en ascension droite et en décliûaisoQ d'un astre avec une étoile fondamentale.
427. Au lieu de rapporter la position d'un astre A (fig. 88), à l'équateur et au cercle horaire qui passe par le point vernal, à l'aide de sa déclinaison
AG et de son ascension droite VC, on peut, ainsi que nous l'avons indiqué, la rapporter à ïécliptique et au colure des équinoxes à l'aide de ce que Ton est convenu d'appeler sa latitude AB et sa longitude VB.
Fig. 88.
Cercle de latitude. — Tous les grands cercles qui passent par les pôles de Técliptique;), p prennent le nom dece»*cles de latitude; celui qui passe par les points équinoxiaux prend le nom de colure des équinoxes et celui qui passe par les points sohticiaux^ de colure des solstices.
Latitude d'un astre. — On convient alors que la latitude d*un astre est Tare de son cercle de latitude compris entre Técliptique et cet astre.
Cet arc se compte à partir de l'écliptique de 0 à 90*. On dit que la lotiiude est Nord ou Sud selon que l'astre est situé dans Thémisphère qui contient le pôle Nord de l'écliptique ou dans celui qui contient le pôle Sud; cet hémisphère étant, bien entendu, un des deux déterminés par Tinteiv section de ïécliptique avec la sphère céleste. Nous représenterons la latitude d'un astre par X,
Longitude d^un astre. — La longitude d'un astre est l'arc de l'écliptique compris entre le point vernal et le pied B du cercle de latitude de V astre; cet arc se compte de 0 à 360° comme les ascensions droites^ dans le sens du mouvement apparent propre du Soleil. Nous représenterons par ^ la longitude d'un astre.
Ces latitudes et ces longitudes sont appelées géocentriques^ parce que la Terre étant supposée au centre 0 de la voûte céleste, c'est à ce centre et par su'te à la Terre que se trouvent les sommets des angles dont ces
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arcs sont la mesure. Nous verrons plus loin que Ton considère des latitudes et longitudes rapportées au centre du Soleil et que Ton appelle, pour cette raison, héliêcentriques.
Relation entre les deux espèces de coordonnées. — Si nous considérons le triangle spbérique P/>A (Gg. 88), dont les trois sommets sont
P le pôle de l'équateury p le pôle voisin de Vécliptique^ et A l'astre,
nous remarquons que ce triangle existe toujours dans la sphère céleste, tant que l'astre n'est pas situé sur le colure des solstices; ses éléments sont:
Ppy qui est toujours égal à Tinclinaison de l'écliptique sur l'équateur ;
pA, qui est toujours égal à 90" -j- ou — latitude de l'astre;
PA, qui est toujours égal |i 90** -f ou — la déclinaison de l'astre;
L'angle p?A qui est égal à 90' + ^, 270* — ,il, ou enfin yR — 270% selon que l'ascension droite de l'astre est < 90% ou > 90» et < 270'*, ou eDfin> 270*.
Dans ces différents cas, l'angle Ppk est égal à 90" — 4^, ^ — 90*, ou m* — 4^; la longitude 4^ de l'astre étant alors < 90% > 90' et < 270 , ou enfin > 270'. Il est donc toujours facile, connaissant dans le triangle P//A, d*abord le côté ?p et ensuite deux des autres éléments énoncés, d'en déduire les deux autres par les formules ordinaires de la trigonométrie spliérique.
Exemple.
On a trouvé, par Tobservation, que les coordonnées équatoriales d'uu astre étaient
On demande les coordonnées écliptiques correspondantes. En appliquant au triangle p?k (fig. 89) dans lequel on connaît l'angle P et les deux côtés compris P/>, PA les formules de la trigonométrie sphérique, nous trouvons
tang 9 = tang A cos (&" + yR).
. . cos A cos (o) — ^)
sm A = — .
cos cp
tang(9œ-4:)= si«(co-cp) '
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jue (nous prenons « = M* 27' 32%9;.
44385 log cos = 3,3054728
51141 loglang=0,7S8T
»%05 cMog cos=: 0,9325356 log sin = i ,9970
S5%15 log cos = Î,45972Î3 c* log sin =0,018»
log sin X = 2,6977307 log coig ^= 0,774i X = — 2'5l'28%12 4;^=y32'4r
joignons l'astre A au point vernal par Tare de ivons, par suite des deux triangles spbériques
/> cos A = cos X cos 4^,
les coordonnées éguatoriales et éeli^iquet de fait voir que cos Jfi doit toujours avoir le même
connaissant les coordonnées écliptiques duo
1 coordonnés éguatoriales.
lions trigonométriques dont nous nous sommes
ordonnées équatoriales aux coordonnées éclip-
X)rd
sin 4^cos X sino) -f sin X cos »,
» = cos <» sin 4^— cos 4^tang A.
itte formule de la manière suivante :
- = cos tt> sm 41 — oos .C — ^^
. ^ ^ cos^cosX .
in^^cosXcosM :^=__sin jn ,m]
le
^in
i„PA = !îa4^\
sm P
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OU
ces D =: ^ _ ,
cosA la formule (m) devient donc :
sin X sin w = sin ^cos X cos cd — cos D sin ,R,
que Ion peut écrire
(2) sin A cos Z> = sin 4^ cos X cos cd — sin X sin to.
Les rorinules {\) et (2) rendues logarithmiques deviennent
tang X
(3 tang 4/ =
sin 4L'
*. cos (to -f 6) .
(i, tang ^ = —^_rJ<:i tango
(5) tang D = tang (co + +) sin J^.
Pour vérifier les valeurs de D et .R trouvées par ces relations, on peut employer la formule
cos D cos .î\ = cos X cos ^^.
On aurait pu résoudre le premier problème par des formules analogues aux relations (1} et (1)'; on voit quil suffit^ dans ces formules, de remplacer en effet «^ par — .>R., X par D et réciproquement ; on obtient ainsi,
sin X = cos 0) sin D — sin w cos D sin ^R, tang Z> sin CD = — cos w sin JR. + cos JR tang .»L ,
qui, rendues logarithmiques, donnent :
tang />
tang = . ^^,
° sm /R'
cos(x — wUang.R
lang y = — — — ,
^ ^ cos X
tang X = tang (/ — w) sin 4\
Avec ces formules on prend un logarithme de moins qu'avec celles doDDéeft plus haut, seulement on se sert de Jt^pour trouver X.
Dans Tapplication de ces formules on a quelquefois besoin de calculer l'inglede position A.
En posant A = 90 — E,
On trouve à l'aide du triangle P//A les deux relations
^ ,, «inti>cos,î\ cos*;
0, cos h = r = sm «0
siuE =
cos X cos D
cos CD — sinX sin D
cos X cos D
La seconde de ces relations indique que lorsque X et /) sont de signes contraires sin E est toujours positif; il Test encore si sin (90— o)) > sinX sin D ; ce qui arrivera si la valeur absolue de l'une des quantités X ou ^ plus petite que 90* — w.
Exemple :
Sachant que Ton a pour un astre, à une certaine époque,
X = 2» 51' r,4o et ^ = 9* 33'38",386,
on veut trouver les coordonnées équatoriales correspondantes. En appliquant les formules (3), (4), (5) et (6), nous avons
logUngX= 2,6972744 c* log sin 4^ = 0,7790519 log tang = î, 2204220
log tang 4^ = r>4769263
,;;=:— 10«41'31",80l cMogcos= 0,0180971 u) = 23 27 32 ,935
to + ^j; = 0 4601 ,134 log cos = 1,9969039 log tang = f,07421îî!j
log tang .R= 1,2420836
/R=39"37%173 log sin = l"â35o(."i:
log sin c = f, 5999808 \ozi^l^zD = 2,3m)85iii
"" - d'où D =nO'10",i4
log cos r == 1,9939255
c* log cos D = 0,0000905 log cosE= f,59i0028.
129. Pour trouver immédiatement />, JK et E. on peut encore employer les formules connues de Delambre, qui deviennent, en chassant le dénominateur et en remplaçant A, B, C, a, 6 et c par leur valeur en fonction de J^, ^, E, D,l et a>,
sin ( 450 - ^^ Dj sin i , E + yR; = sin (^45- + i ^) sin (ao^ — *^)
(45» - i Z>)cos i(E + J^) = cos(45^ + 1 .i:)cos(^45- - ^j
s(4.V ~ Iz)) sin i(E- yR) = cos(^45' + 1 4:) sin (45» ~ ^)
(45" -.^Z>)cosl (E - .R; = sin (^45^ + i^)cos(^45^ - -J-'j
Sin
cos
cos
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Il faut se rappeler que D étant toujours plus petit que 90% quel que soit son signe ^ on doit avoir dans tous les cas :
sin(45' — 5Z>j>0 et cos(45^— i/>) >0.
Les formules de trigonométrie dont nous nous sommes servi pour passer des coordonnées équatoriales aux coordonnées écliptiques, se simplifient
beaucoup lorsque Ton considère le So leil , parce que cet astre se trouvant sur l'écliptique^ sauf les irrégtdarités dont nous parlerons plus loin^ les relations entre sa déclinaison, son ascension droite et sa longitude y se déduisent du triangle sphérique rectangle rSD (fig. 90).
On obtient facilement ces relations en faisant X égal à zéro dans les formules (1) et (1/ données plus baut^ puisque l'astre est sur Técliptique. Ces formules deviennent alors 9 '
tangiR = costoilang^, sin/> = sino)sin^.
i30. A Taide des moyens que nous venons dlndiquer on peut dresser un catalogue de toutes les étoiles avec leurs latitudes et leurs longitudes^ déduites de leurs ascensions droites et de leurs déclinaisons fournies par l'observation.
pRÉcEssion. — Si Ton compare ce catalogue à un autre de ce genre dressé par les astronomes anciens, on trouve que les longitudes et les ascensions droites ont augmenté d*une manière considérable, que les déclinaisons ont varié dans un sens ou dans Tautre, mais que les latitudes sont sensiblement les mêmes. Cette variation des coordonnées équatoriales et écliptiques des étoiles ne peut être attribuée, en ce qui concerne les ascensions droites et les longitudes^ à un mouvement d'ensemble de toute la sphère céleste^ mais doit évidemment résulter du mouvement d'un des plans de coordonnées. Puisque les latitudes ne changent pas^ on doit en effet supt>oser que le pôle de Vécliptique est immobile, et au contraire admettre que le pôle de l'équateur est animé d'un mouvement à peu près circulaire autour du pôle de l'écliptique, puisque les déclinaisons changent avec le temps et que la distance ?p, c'est*à-dire l'inclinaison de r^iptique sur l'équateur est aussi à peu près constante.
Supposons que nous considérions la distance polaire A d'une étoile, ainsi que sa latitude X pour des époques assez éloignées ; au moyen du triangle /)PA {Vv^. 88), dans lequel on connaîtra //P = tu = 23'*27'3(r ertviron^ arc qui reste constant^ PA = A et pA = 90 — X ((jiron trouve aussi à peu près invariable), on pourra calculer la valeur de Pangle ApP; ce qui donnera le mouvement du pôle P de Téquateur autour du pôle de l'écliptique; on trouve ainsi que le pôle de Téquateur a un mouvement circulaire rétrograde à pru près uniforme qui s'effectue dans 25765 ans, c'est-à-dire qui est d'environ r)0",2 par an.
Ce mouvement rétrograde du pôle de Téquafeur détermine évidemment un mouvememt semblable de Véquateur qui fait rétrograder annuellement le point vernal sur récliptique d'environ 50'\2, rétrogradation qui sous le nom àe fjrêcession des équinoxes rend compte de cette augmentation générale que subissent les ascensions droites et les longitudes des étoiles, et qui explique nussi pourquoi le Soleil qui au temps d'Hipparque se trouvait au printemps dans la constellation du Uélier, se trouve maintenant dans la constellation des Poissons. Nous verrons plus loin comment connaissant exactement le mouvement de précession ou peut déterminer les coordonnées équatoriales d'une étoile pour une époque quelconque quand on a obtenu une fois ces coordonnées,
NcTATioN. — Le mouvement de précession ne s'effectue pas d'une manière uniforme. Si l'on détermine avec toute Texactitude possible ce mouvement particulier du pôle de l'équateur on trouve deux faits remarquables :
1* Dans une période de 18 ans 2 3 environ, la distance P/> augmente et diminue de la quantité 9",â3 pour reprendre ensuite à peu près sa première valeur;
^ Dans celte même période le mouvement de précession du pôle P éprouve une diminution et une accélération sur son parallèle d'environ 7*^.2 ; c'est-à-dire que si l'on rapporte la position du pôle de l'équateur k la position moyenne q\x\ décrit uniformément le petit cercle de la sphère céleste, ou trouve que dans une période de 48 ans 2/3, le mouvement relatif du pôle P autour de cette position moyenne s'e»t effectué sur une petite ellipse dont le grand axe, dirigé dans le colore des solstices, est égal à 18",4 environ et le petit axe dirigé perpendiculairement est égal à 14" ,4. Ce phénomène est connu sous le nom de nutation de l'axe de la terre.
ABBRftATioN. — Si Ton considère la latitude et la longitude d*une étoile, déterminées avec le plus de précision possible pendant tout le cours d'une année, on trouve que ces quantités ne sont pas constantes^ c'est-à-dire qu'elles ont oscillé autour d'une position moyenne.
Si 1 on place les différentes positions de l'étoile sur une carte céleste à grands points^ on remarque que ces positions se trouvent sur une petite
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ellipse dont la position moyenne occupe à peu près le centra. Cette ellipse a son demi grand aie parallèle à Técliptique et égal à ^",25 pour tontes les étoilf's; le demi petit axe est d'autant plus petit que la latitude de l'étoile est petite, c'est-à-dire que pour les étoiles situées au pôle de Téclip* tique, l'ellipse est un cercle dont 20'\25 est le rayon, et que pour les étoiles situées dans le plan de Técliptique, Tellipse est une ligne droite située dans ce plan et égaie à 40'\5. Ce phénomène, connu sous le nom d'aberration des étoiles^ est dû à la combinaison de la vitesse de la lu^ mière avec la vitesse de la Terre.
Le mouvement angulaire du Soleil n^est pas uniforme.
i31. En trouvant que le Soleil, dans une année ^ parcourt l'édiptique, nous ne sommes nullement en droit de conclure que cet astre décrit un cercle autour de la Terre ; nous devons seulement en déduire que le mouvement angulaire de la droite qui joint le centre de la Terre au centre du Soleil a lieu dans un plan passant évidemment par le centre de la Terre et qui coupe la voûte céleste suivant un grand cercle incliné sur l'équateur de 23'' 27' 30", actuellement. Pour pousser plus loin nos investigations, nous allons examiner jour par jour, sur la sphère qui nous reftrésente la voûte céleste, la marche du Soleil sur son grand cercle, de manière à cou* naître la grandeur de l'arc d'éciiptique qu'il a décrit successivement entre deux midis consécutifs.
Pour cela, des observations de déclinaison et d'ascension droite faites chaque jour, nous déduirons la longitude géocentrique ; les accroissements successifs de cette longitude seront les mouvements angulaires du Soleil sur Cécliptique.
En ne considérant que des époques distantes d'un mois environ , nou.s trouvons que les arcs d'éciiptique décrits en un jour, en 1858 par exemple, font les suivants :
31 décembre V V iO",1
30 janvier! 1 0 53 ,0
l*' mars, 1 0 8 ,8
31 mars 59 9 ,7
30 avril 58 41 .4
30 mai 57 28 ,9
29 juin 57 il ,2
29 juillet 57 23 ,0
28 août 58 0 ,7
27 septt'mbre 58 57 ,0
27 octobre 59 57 ,4
26 novembre 1 0 46 ,6
31 décembre i i 10 ,1
Ainsi ^ l'arc parcouru à peu près dans le même temps diminue de plus en plus pendant les six premiers mois de Tannée^ pour augmenter ensuite pendant les six autres mois.
La valeur maximum de ce déplacement est de 1*4'10",i environ et a lieu vers le 1*' janvier; la valeur mininnum est de 57' il",2 et a lieu vers le 1" juillet.
A Taide du second mode d*observation , nous pouvons donc conclure que le mouvement angulaire du Soleil n'est pas uniforme;
Que ce mouvement est le plus rapide vers le mois de janvier et le plus lent vers le mois de juillet.
Nous allons pouvoir examiner les variations de ce mouvement angulaire d'une manière plus complète, à l'aide du troisième mode d'observation.
TROTSiftME MODE D OBSERVATION.
132. Le disque du Soleil est circulaire. — Considérons un micromètre ayant les deux fils de son réticule parallèles, et l'un de ces fils pouvant, à l'aide d'une vis, avoir un mouvement de translation parallèlement à luimême.
Dirigeons ce micromètre sur le disque du Soleil, lorsque celui-ci est à une hauteur telle qu'il est presque dégagé des effets de la réfraction. A Taide de la vis du réticule, écartons les deux fils de manière qu*ils comprennent parfaitement entre eux le disque solaire. Si, maintenant, en visant toujours le Soleil, nous faisons tourner le micromètre autour de son axe optique, nous verrons que les bords de cet astre seront toujours tangents aux deux fils du réticule: nous pouvons donc en conclure que le disque du Soleil est un cercle.
133. Nous avons vu que le demi^diamètre d*un astre varie en raison inverse de la distance de l'astre à l'observateur, que nous pouvons, eu égard au grand éloignement du Soleil, considérer comme étant au centre de la Terre, puisqu'on trouve que le diamètre du Soleil mesuré à un même instant des différents points du globe a la même valeur.
En déterminant tous les jours ce diamètre, on trouve qu'il n'est pas constant; que du i*' janvier au {"juillet, il diminue constamment pour augmenter ensuite jusqu'au 4" janvier.
La valeur maximum en janvier = 32' 35%6 et sa valeur minimum en juillet = 31' 3r',0.
On voit alors que cette valeur maximum du diamètre du Soleil correspond a la valeur maximum du mouvement angulaire de cet astre sur
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iécliptiquey et la valeur minimum à la valeur minimum du mouvement angulaire.
J34. Remarque. — Nous pouvons immédiatement faire observer que la moyenne arithmétique entre le plus grand et le plus petit diamètre du Soleil ne correspond pas à la distance de la Terre, moyenne arithmétique entre la plus grande et la plus petite. Appelons, en effet,
Die diamètre maximum et r la dislance minimum du Soleil à la Terre;
d le diamètre minimum et R la distance maximum id.
j 1^ j: — y.i ^lo 1^ j:.» ^udantc id.
a uisiaijvv? wi i
On aura évidemment.
De la première, on déduit
ou -^ = —
Comparant cette relation à la seconde des relations (a), nous obtenons
__-, do«R,_-.
Donc Rj n*est pas égal à R^.
Si nous appelons d^ le diamètre du Soleil à la distance moyenne
R, = -—i — , nous aurons ■y= — .
En comparant cette relation à la relation (P), nous en déduirons
__ Drf _ 2Drf
H en est évidemment de même pour les parallaxes^ et la parallaxe tc qui convient à la distance moyenne du Soleil à la Terre est donnée par la relation
dans laquelle ? eip représentent les parallaxes maximum et minimum.
^35. Admettons maintenant que le jour où nous avons déterminé une distance R du Soleil à la Terre nous ayons mesuré le diamètre D.
En mesurant ainsi chaque jour le diamètre du Soleil au moment de son passage au méridien, nous pourrons en conclure ses distances successives à la Terre.
Nous aurons donc^ dans le cours de l'année ou de plusieurs années,
les diamètres successifs D, D', D"..
et les dislances correspondantes R» R'? R".
Dans le registre de nos observations que nous avons dit être la Cor^ naissance des iempSy ce ne sont pas ces distances qui sont inscrites mais bien leurs logarithmes, en admettant, toutefois, que Ton ait pris 10 pour le logarithme de la distance moyenne.
On peut donc, de cette obsenation, conclure que le Soleil ne reste pas toujours à la môme dislance de la Terre et que cette distance, qui est minimum vers le {"janvier et maximum vers le V juillet, varie d'une manière continue en augmentant du 1" janvier au 1" juillet environ et en diminuant du 1" juillet au 1" janvier.
Nous pouvons maintenant étudier le mouvement du Soleil relativement aux variations de sa distance au centre de la Terre et aux variations de son mouvement angulaire.
Les observations faites sur cet astre, jusqu'à présent, nous ont appris que son mouvement apparent autour de la Terre a sensiblement lieu dans un plan.
Prenons une très-grande feuille de papier pour représenter ce plan, et soit T (fig. 91) le centre de la Terre.
Fijr. »!.
Admettons qu'à des intervalles assez rapprochés, nous ayons déterminé Vascension droite et la déclinaison du Soleil ainsi que son diamètre.
D'après ce que nous avons dit, nous pourrons conclure, pour ces instants, \à longitude géocentrique du Soleil,
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Si Vïû- représente la ligne des équinoxes, c'est à partir de Tv ei dans le sens de la flèche que nous compterons les longitudes.
Soient©, ©', ©", les longitudes successives du Soleil et
D, D', D", etc., ses diamètres correspondants, supposés pris du
centre de la Terre, lesquels élant, comme nous l'avons dit (133), égaux à ceux observés de la surface, eu égard à la grande distance de la Terre au Soleil.
A l'aide d'un rapporteur, faisons sur le papier (fig. 91), un angle vTS = ©, puis prenons une longueur TS pour représenter la di>tance il laquelle le diamètre du Soleil est D; S sera la première position du
Soleil. Faisons ensuite les angles vTS', v TS", etc., égaux
aux longiludes ©', ©", etc., et prenons les longueurs
TS' = TS X -p, TS" = TS X ip- etc. , c'est- à-dire en raison
inverse des diamètres.
Nous placerons ainsi les différentes positions du Soleil pour tous les jours de Tannée.
Forme de la courbe, — Nous verrons alors que le lieu de toutes ces po.silions est une courbe SS'S" qui a la forme d'une ellipse^ la Terre occvpant en T l'un des foyers.
Nous remarquerons, en outre, que les deux positions du Soleil au moment ou son diamètre est maximum et minimum, sont en A et en P aux extrémités rfw grand axe de l'ellipse^ et que la différence des longitudes du Soleil pour ces deux époques est juste de i80'. ,Lc8 deux points P et A s'appellent apsides^ et la ligne PA ligne des Ofisides.
Le sommet P le plus voisin de la Terre s'appelle périgée et l'autre A le plus éloigné, se nomme Vapogée.
Pour pouvoir nous assurer de la forme elliptique de la courbe que décrit le Soleil autour de la Terre, et puisque nous venons de reconnaître que la ligne AP est un axe de cette courbe et par suite le grand axe de cette ellipse supposée, déterminons-en l'excentricité^ c'est-à-dire le rapport de CT à CP.
136. Valeur de l'excentricité. — En appelant a et 6 les demi-axes de Tellipse et e l'excentricité, on a, d'après ce que l'on a vu en analyse,
CT = ae = yJa* — b\
On peut déduire e des observations; car en appelant D et cf le plus grand et le plus petit diamètre, on a (flg. 91)
î^=5; maisTA = a-|-CT etTP = a-CT;
GKOMETRIE CKI.ESTR
P ; mais CT = ae.
intricité
D — rf
. — Si nous considérons maintenant un ur sera TM = r.
liamètres au périgée et à l'apogée , î h nmi grand axe de l'ellipse, on a
' , r d TA 0
cfTA = -;
ro(D + d) 2Drf
8(0 + rf)'
f/*on« rfw diamèh^Sy le rapport du ra>/on nd axe a.
la longitude du Soleil quand il est au pendrons à déterminer, et G la longitude on polaire de Tellipse,
eC0S(G— a)'
nnu et a été déduit des observations, on
omparant cette valeur de - à celle dêa
trouve qu'elles sont identiques; dooc^
ellipse dont a est le demi grand axe et e
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138. Conclusion. — Nous pouvons donc conclure : que la courbe que pa* rait décrire le Soleil dans le plan de Vécliptique est une ellipse dont la Terre occupe un des foyers.
Cette ellipse diffère très-peu d'un cercle, car si dans la valeur de Tex-
centricité e = nous remplaçons D par la valeur maximum du dia-
mètre du Soleil qui est 32'35",6 ou 1955",6 et d par la valeur minimum qui est 31'31",0 ou i801",0, on trouve e = / , c'est-à-dire 0,0167.
oo4t)^u
Ainsi^ le rapport de TC à PC est égal à 0,0167 environ.
TA
On en déduit que le rapport — des deux distances périgée et apogée
TA — TP
est égal a 1,033, c'est-à-dire que — — — est égal à environ —.
Lois des aires, — Considérons maintenant ((\g. 91), deux arcs MM' et NN' de Tellipse décrite par le Soleil ; si ces arcs ont été décrits dans le même tctnps, nous remarquerons que les aires des surfaces MTM' et NTN' comprises par ces arcs et les rayons vecteurs qui aboutissent à leurs extrémités sont égales.
Donc, on peut aussi conclure que dans lellipe que le Soleil paraît décrire autour de la Terre^ les aires décrites par le rayon vecteur sont proportion-^ nelles aux temps employés à les parcourir. C'est ce que Ton appelle la loi dpn aires.
D'après cette loi^ on voit que le mouvement angulaire du Soleil doit être le plus rapide au périgée et le plus lent à V apogée, puisque les rayons vecteurs sont plus.courts en P qu'en A.
Ue CÉLESTE.
U TERRE
^nt apparent du Soleil dans la ctlanl que la Terre ait un monmouvement qui se fait dans le m de la Terre et qui constitue.
tire de {gauche à droite quand, le Soleil au moment de son i^s*
ftouvement de translation.
r que le mouvement de rotation fduit du mouvement diurne, et manière irrécusable, il est plus on provient d'une force qui agit e de gravité; cette rotation ne • d'un mouvement de translation
présent, et voyons si cette hypo- ^orpnt du Soit il,
ftt Suleii ^ taxe de noire glotte nent p^irallfle à im-méme.
leterniinons la direction de Vot^ que nous l'avons dit />8 , nous \ peu près diri^'é vf*r« le m^me mt-nl constate p^r la constance oUé ifs pet 'tes irr^i:i^lnrités que j-nnê |.W rexf/liC'Uion Ainsi, ferr^ autour du Soleil, son ait
*ar9ît décrire le Soleil, cercle que f le c^f.lre de iK»tre gloire dr^crit w daiis ie plan de \ fi\:li^i^*te; ite-nr terrestre qui se tran^pol1a
^><fnie »'<i ^i/%e éfs f»/^i»axeï qui miktre nru de trsnyi-^tivm de U
er coaune pAralleîes les ligues
MOUVEMENT REEL DE LA TERRE
Fig. n.
menées des centres S et T (fig. 92), du Soleil et de la Terre, aux points équinoxiaux de la voûte céleste.
Alors, de même que nous avons considéré la longitude géocentrique 0 du SoleiU nous pouvons considérer pour un môme instant la longitude $ de la Terre rapportée à cet astre, longitude que, pour cette raison, on appelle héliocentrique.
Nous voyons qu'entre ces deux longitudes on a la relation
Fig. 93.
140 Des longitudes géocentriques 0, ©', ©"..., rfw Soleil que nous avons déterminées, nous pourrons donc conclure les longitudes héliocentriques correspond
dantcs^y^\^" delà Terre; les distances de notre
globe au Soleil se déduiront, comme précédemment, des diamètres de cet astre correspondant à ces longitudes.
Si donc, à partir du point S (fig. 93), et de la ligne dos équinoxes v é^
nous faisons avec celte ligne des angles égaux à $, §', 5" , etc., et
si sur ces droites nous prenons d'abord une longueur arbitraire ST pour représenter la position de la Terre lorsque le diamètre est D, ensuite les longueurs sr = STx ^„ sr = st x ^„
nous aurons en T, T', T" des positions successives de la Terre. Nous reconnaîtrons alors que la Terre se trouve constamment située sur unç ellipse identique à celle que parait décrire le Soleil, I ellipse dont cet astre occupe le foyer, r LVxcentiicité de ces deux ellipses est la même. On trouve aussi que les aires décrites lyar le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employés à les parcourir.
Le grand axe de cette ellipse prend encore le nom de ligne des apsides, et les poinU P et A où la Terre est le plus près et le plus loin du Soleil prennent le nom général d'apsides ^ le point P portant le nom particulier de pérthilie et le point A celui A' aphélie.
If après la loi des aires, on voit que le mouvement angulaire est le plus rapide au périhélie et le plus lent d l'aphélie.
Donc, le phénomène de la variation du mouvement angulaire du Soleil et de ton diamètre peut être expliqué en admettant que la Terre décrit autour
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de cet astre, m une année^ une ellipse dont le Soleil occu/je un dts foyers.
iil. Nous allons faire voir, maintenant^ que cette hypothèse du mouvement de translation de la Terre autour de Tastre radieux rend bien compte du phénomène du mouvement des ascensions droites et des déclinaisons du Soleil, et par suite du phénoniène de la variation de ses levers, de ses couchers et de son élévation maximum.
Soient T^ T„ T,, T„ T,, T^, T„ T, (fig. 94), huit positions de la Terre dans Torbile elliptique quVlle décrit autour du Soleil S dans le sens de la flèche (F), par exemple.
Fig. 94.
L'intersection du plan de Torbite avec la Terre détermine les grands cercles ce' pour chacune de ces positions.
L'équateur terrestre est un grand cercle qq' incliné de âS* 27' 30'' sur le plan du cercle ce' qui est évidemment Técliptique^ ou, du moins, le cercle qui lui correspond sur la Terre.
D'après ce que nous avons dit, dans ces différentes positions de la Terre l'axe pp' est toujours parallèle à lui-même, et par suite la ligne des équinoies bb' ou r^est aussi parallèle à elle-même.
Considérons la position de la Terre en T^, lorsque la ligne qui joint le centre du Soleil S au centre de la Terre se confond avec la ligne des éqm-
ÉTLUË DU SULEIL. — MULVEMENT RÉEL DE LA TERRE, 167
noxes. Admettons que le pôle p soit le pôle Nord. C'est le moment où le Soleil semble passer au point vemal.
Sa déclinaison est nulle, puisqu'il est sur Téquateur ; sa longitude et par suite son ascension droite sont aussi nulles.
Par l'effet du mouvement diurne de la Terre qui a lieu dans le sens de la flèche (/], qui est le méme^ du reste, que celui de la flèche (F)^ le Soleil paraît ce jour-là décrire l'équateur.
Lorsque la Terre s'est transportée en T„ le Soleil semble en Sj sur récliptique ; sa distance polaire a diminué, sa longitude et son ascension droite ont augmenté ; elles sont comprises en 0 et 90**; le Soleil a donc semblé se mouvoir sur récliptique ce' dans le serts de la flèche; par l'effet du mouvement diurne de la Terre, le parallèle que le Soleil paraît décrire ce jour-là est situé dans Thémisphère Nord.
En T3, l'axe pp' se projetant suivant la ligne qui joint le Soleil au centre de la Terre, le Soleil nous semble en S, et sa distance polaire, mesure de l'angle formé par pp' et par la projection de cette droite, est arrivée à son minimum pc' = 66» 32' 30"; la longitude et l'ascension droite du So- Icil sont de W* et le parallèle qu'il semble décrire est le tropique du Cancer,
C'est Tépoque du solstice d*été.
On voit que de Tj à T,, les parallèles que le Soleil a semblé décrire se sont successivement rapprochés du pôle Nord; c'est poor nous la période
Di: PRINTEMPS.
La Terre continuant son mouvement de translation arrive en T^, le Soleil paraît en S^, sa distance polaire />'S^ a augmenté; sa longitude et son ascension droite sont entre 90° et 180".
Le parallèle qu'il semble décrire ce jour-là est encore dans l'hémisphère Nord.
Lorsque la Terre est arrivée en T^, la ligne des équinoxes se confondant encore avec la ligne qui joint le Soleil au centre de la Terre, le Soleil paraît en S^ sur b' ou sur ék ; sa distance polaire est de 90«, sa longitude et son ascension droite de 4 80"; se trouvant encore à ce moment sur Véquateur, par l'effet du mouvement diurne il semble décrire ce cercle ce jour-là. C'est Tépoque de l'équinoxe d'automne.
De T3 à Tj le Soleil a décrit encore ses parallèles diurnes dans l'hémisphère Nord. C'est la période d'été.
Lorsque la Terre se trouve en Tg, le Soleil paraît en Sg, sa distance polaire pSf^ est plus grande que 90*", sa longitude et son ascension droite sont comprises entre 180" et 270", Par l'effet du mouvement diurne, le parallèle que décrit cet astre est situé dans l'hémisphère Sud.
En T, Taxe de rotation de la Terre p/)' se projette suivant la ligne W le Soleil paraît en c ou S-, sa distance au pôle Nord est maximum, c'est-à-dire égale à 113" 27' 30', sa longitude et son ascension droite sont de 270"; le Soleil paraît décrire le tropique du Capricorne; c'est I'épooie
I>L* SOLSTICE d'hiver.
De T, à T^^ la distance polaire du Soleil ayant nugmonté, ses parallèles décrits chaque jour se sont rapprochés du Sud ; c'est la pbriodi d'ac-
TOMNE.
En T, le Soleil parait en S,, sa distance polaire a diminué^ mais est toujours plus grande que 90" ; sa lon^^itude et son ascension droite sont comprises entre 270' et 360'; le parallèle qu'il semble décrire, par l'effet du mouvement diurne, est encore dans l'hémisphère Sud.
Enfin, la Terre revient prendre sa position T,, que nous avons déjà considérée. De T, à 1\, les parallèles décrits chaque jour par le Soleil se sont rapprochés de Téquateur. C'est la période d'hiver.
Ainsi, le mouvement annuel du Soleil sur l'écliptique est parfaitement expliqué, en admettant que la Terre, outre son mouvement de rotation^ est douée d'un mouvement de translation autour du Soleil dans le même sens; de telle sorte, toutefois, que son axe de rotation se transporte à peu près parallèlement à lui-même pendant une révolution.
Ce mouvement de translation de la Terre qui expliqne les mouvements en déclinaison et en ascension droite du Soleil, donne raison de l'oscillation de ses points de lever et de coucher, des variations de sa hauteur méridienne pour un même lieu et du retard successif que son passage eu méridien éprouve sur le passage méridien d'une étoile.
bu MOCVLMEM ELLIPTIQUE.
i4i. Puisque nous venons de reconnaître que la Terre décrit autour du Soleil une ellipse dont celui-ci occupe un des foyers, et que les aires décrites par le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employés a les parcourir, nous pourrons fixer, pour une époque donnée^ la posi* tion de la Terre dans son orbite.
Mais remarquons que lorsque nous connaîtrons la position du Soleil dans l'ellipse apparente qu'il semble décrire autour de la Terre, nous connut rons la position de la Terre dans V ellipse vraie qu'elle décrit autour du Soleil et réciproquement, puisque chaque position se déduit de la grandeur du rayon vecteur qui, à un instant donné, est le même dans 1< s deux ellipses, et de la longitude géocentrique pour Tune et héliocentrique pour l'autre; longitude pour lesquelles nous avons donné une relation.
Or comme, pour les besoins de Vastranomie et de la navigation, il importe bien plus de connaître à tout instant le lieu du Soleil dans la voûte céiestCf c'est le mouvement elliptique du Soleil dans son orbite apparente que nous déterminerons.
THÉORIE GÉNÉRALE DES ANOMALIES
143. Comme ce problème trouve autre part son application, nous
allons d*abord le rendre général en considérant un mobile M (fîg. 95), assujetti à décrire une ellipse en se soumettant à la loi des aires.
Si nous appelons r le rayon vecteur et dS Tangle décrit par ce rayon dans le temps dt^ on aura pour aire A décrite par ce rayon vecteur r, dans le même temps dt^
k^^T^dS,
d'où
dV =
Donc, en des points différents de l'orbite^ le mouvement angulaire cTV iu rayon vecteur est en raison inverse du carré de ce rayon; le mouvement angulaire du mobile n'est donc pas uniforme.
La vitesse maximum aura lieu en P^ extrémité du plus petit rayon vecteur PF, et la vitesse minimum aura lieu en A, extrémité du plus grand rayon vecteur AF.
Ainsi, la vitesse angulaire du mobile variera de P en A et reprendra inversement les mêmes valeurs de A en P.
Pour connaître à un instant donné la position du mobile dans son plan, il faut connaître : le temps T de révolution du mobile pour revenir de P en P, Vangle MFP et le rayon vecteur FM.
Nous supposerons le temps T de révolution connu; nous verrons plus tard comment on l'obtient.
Soit donc PDAiy (fig. 96), Torbite elliptique que décrit le mobile M en supposant, comme nous l'avons déjà dit, que le rayon vecteur MF suive â^' la loi des aires.
Concevons un second mobile m ^etti à se trouver avec M aux points ? et k et à décrire le cercle PdXd' rf'im mouvement uniforme.
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Tips de révolution du mobile M, T sera aussi le temps de lobile m.
oyen. — Anomalie moyenne. — Le mouvement angulaire jra uniforme; et si l'on représente par t le temps écoule mobile va de P en m, on aura évidemment la relation
>ente le mouvement angulaire du mobile m dans Tuoité de
lé le mouvement moyen du mobile M.
I, qui est connue dès que Ton connaît T, se représente
que la relation précédente peut s'écrire
mC? = nt.
»*appelle anomalie moyenne,
ie. — Supposons que M soit^ sur Tellipse^ la position du [)rrespond à la position m du second mobile sur le cercli» AFP est ce que Ton nomme anomalie vraie, noyenne est déterminée dès que Ton a observé trois
lu passage du mobile M au point P ;
ïe révolution de ce mobile;
temps écoulé depuis le passage du mobile M en P jusqu'à
i considère.
aie va se déduire de Vanomalie moyenne à Taide d'une fisition.
entrique. — Menons au point M Tordonnée M'M^ et joi-
' est cette anomalie de transition que Ton nomme onolie et que Ton désigne habituellement par u.
entre Vanomalie moyenne et Vanomalie excentrique,
)ns d'abord une relation entre Vanomalie moyenne nt et
\trique u.
rculaire mCP est évidemment décrit dans le même temps t
tUiptique MFP; donc, en raison de la loi des aires^ le rap-
e ces deux surfaces est égal au rapport de l'aire du cerde
)se.
Si roD représente par a et 6 le demi grand axe et le demi petit axe de
Ja* — à* rdltpse^ par e le rapport , on a la relation
secteur mCP ira* a
^^ secteur MFP""^"^ 6*
Joignons M'F.
D'après la propriété de Tellipse, on a
d'où c'est-à-dire
aire WqP _ aire M'Fq _^ a aire MjP "^ aire MFç "" 6 '
aire M' g? + aire tILTq _a aire Mj'P-^ aire MF; "^Â'
aireMFP a
aireMFP 6* Si l'on compare cette relation à
secteur mCP a
secteurMFP "" V
OD en déduit oa
secteur mCP = aire M'FP, (2) secteur mCP = secteur M'CP — aire M'CF.
Mais on a
etenâo
a secteur mCP=:: angle mCPxaX 5
= n/XaX^
= zrnt
secteur M'CP =~tt>
, m.//i»n CF -., ae , a* .
aire M'CF= -r- X M'j = — X asinu = -- esinu. z z 2
Substituant ces valeurs dans la relation (3)^ et divisant les deux membres
par -T, il vient
n^ = tt — esin ti.
Si nt et u sont des arcs expr^nés en secondes^ comme ils sont supposés
il faut les multiplier par sin i"; celte
e - -7—7; sm u.
par rapport à w, peut se résoudre par En appelant m', u\ m",..., etc , des vasivement :
^,sin«'
aurin,
W.i.2'*'WV.<-2.3
i en fonction des puissances croissantes
Perchons Q^,(^^.)^..
...à l'aide de
= Il — e sin fi.
u^ = ni.
» il vient
*cosu.du —sin II. (/e.
sin II
i — e cos M
)=: sin nt.
înt
sinttdii' — êCùêutPu — CO6 udude.
Divisant par dé^j on a
d}u du du^ d^u du
de* de de* de* de
(/•m,. ^ ^ du . /duy
— (i^ecosu)^<lcosu^-esmui^j^j ;
faisant e=0, il vient
(g)^ = 2cosn,(^)^,
et remplaçant [ — ] par sa valeur sin ni, on a enfîn
(j^) =2sinn^cosnr=:sin2wr, et, par suite, la valeur de u devient
« = n/ + csinw^ + j-r sin 2n/.
Si Ton voulait plus de termes^ il suffirait de continuer à déterminer les coefficients différentiels successifs.
Relation entre le rayon vecteur et V anomalie excentrique.
145. Avant de déterminer la relation entre Vanomalie excentrique et \ anomalie vraie^ nous allons chercher celle qui existe entre le rayon vecteur r = MF et Vanomalie excentrique u.
Dans le triangle MF; (fig. 96), nous avons
r = v^M;« + Fç'; mais M j = y et F j = X — a^; il vient donc
r = s/ y* + ^' — îaear + a*e*.
Diaprés l'équation connue de Tellipse^ on a
et
a*e* = a* — b*, ou b* = a*(\—e*); 00 en déduit
par suite, la valeur de r devient^ en aisant la réduction des termes semblables,
c'est-à-dire
r= sj{a^exy =a —ex,
mais X est égal à a ces ti, il vient donc,
r = fl(l — ecosM).
Nous pouvons obtenir la valeur de r en fonction des puissances croissantes de e et en fonction de nt.
Dans Texpression r = û (1 — ecosu), posons - = r'. On a alors
(c) r' = l— ecostt,
Le développement en série de r' suivant les puissances croissantes de e sera de la forme
Pour e = 0, la formule (c) donne r\ = i.
Différentions l'expression (c)y et remarquons que u est aussi variable^ on a
[d) dr' = — decosu -f esmudu,
d'où
rfr' . . du
---=r^costi-f esmu -y-, de de
et comme nous avons trouvé que lorsque e = Of on ttu^^nt^ il vient, en faisant e= 0,
Dilférentions la relation ((/), nous obtenons
(f) d V = desin udu -f desxnudu -f ecos udu^ + ^ sin ud^^u^
d'où, en divisant par rfe',
rf'r' ^ , du ^ /duY , . d'u
-r-5- = 2sinM -r- +ecosw l^r- ) +^smu TT« de* de \de/ de*
Si nous faisons e = 0^ il vient
mais en cherchant le développement de u en fonction de ti/, nous avons trouvé
donc
:2sin*n/ = l — cos2n^
En substituant ces différentes valeurs dans l'expression de r^, il vient
r'= i — ecosnt + -5(1— cos2 ni).
d'où
(c') r = a (1 — ecos w/ + - (1 — cos2n/).
Relation entre les anomalies vraie et excentrique.
1 i6. Cherchons actuellement une relation entre V anomalie vraie et l'onomalie excentrique.
Nous venons de trouver r= a(i — ecosti).
Uéquation polaire de Tellipse donne, en appelant V l'anomalie vraie MFP,
i +ecosV
Égalant ces deux valeurs de r ; il vient, en divisant par a, \—e^
1 + ecosV d'où l'on déduit
= i — e cos ti.
I — tf' = I — ecosw + ecosV— e'costtcosV, et par suite
-. ecosw — e' costi — tf
C0SV= =r- ,
e — e'cosw 1 — ecosu de laquelle on obtient
i ^cosV _ (i +g)^ cosu(i + g) _ (< +e)(i —cosu) i + cosV (\ — e) + cosu(i—e)'^(\—e}{\+cosuy
Ou pnfin
Ainsi, connaissant u en fonction de nt, on connaîtra aussi V.
147. Comme e est plus petit que i , on peut poser e = siiiT) ; à Taide de cette expression^ la relation entre V et ti devient
tang- V = tang \^^ +^ tang~w.
On peut aussi obtenir deux expressions qui donneront r et V à la fois
en fonction de u,
Reprenons la relation — -r T7 = i — ecosw; résolue par rapport
*^ 1 + ecosV "^
à u, elle donne
cosV + e
cos ti = -— i-—.
1 + ecosV
Or, on a
2sm*-ti = 1 — cosw,
et
2cos*2« = 1 +co$tt;
En mettant à la place de costi sa valeur en fonction de V^ on trouve
^ . ,i (i _e)(i — cosV)
2 1+ecosV
On a, en mettant à la place de 1 + ccos V sa valeur ~ ^
(l-^)2sin«Jv.r
2sm*- W = zr^ ,
^ (i+e)2cos«iv.r
ou
2C0S* r W = rr ,
Vrsm-V=v«(* +e)sm-w, VrcosjV =va(l — e)cos5M.
Si l'on remplace e par sinv), on trouve
v'^r sin 3 V = v^sin (45 + - j sin - u,
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v/rcos ~ V =i\/¥acos U5 + ^ jcos - w. Ces deux relations, divisées Tune par Tautre, donnent bien la relation
tang-V = yj^tang-ti,
trouvée plus haut.
On peut y connaissant t, vouloir déterminer t/, r et V. On obtient u au moyen de la relation
' sml'
Supposons que u' soit une valeur approchée de u, on a
Substituant dans l'équation (1) et désignant par 4» l'expression
fU ^ {u' -^ tfSiUM'),
on a ra
et
i — ecosu
Une fois u ainsi obtenu, on a r et V par les relations
r n= a(4 — ecostt) et
tang - V = tang (45 -h ^) tang - ti,
ou bien par les deux relations
v/rsin- V= y^ââsin (45 + ç) sin - ti,
V^rcos-V = v^cos (45 +5)^0^ - u.
Pour obtenir V développé en série suivant les puissances croissantes de e, nous avons la série de Mac-Liurin
relation (y) cosVr=-
Considérons la relation
cosM — e i — «costi*
f en nous rappelant que, dans ce cas, costf«==cosn/,
i)j mettons-la sous la forme tico5Y:=costi — e; \ et Cy nous aurons
- esinti cos Vrfti -f ecos ttsin V(/V = 'S\n udu — de,
e sintf cosV --- + ecosu sinV -7- = de de
de il vient
•s'n/=— sinii/ i^\ — I.
'' "' ' î~/ P*** ^o "^ V^ nous avons ions
+ sin»pi/=— .sin'ur— I,
) =2sinnl.
s avoîîs
^V <?^"o> » >in Yi^V^zr— cos k</ï«— sin »'ef « il \^r.t
ix^»<iaV |i-| -^îco>V5m» (— ) =
mais remarquant que lorsque « = 0 on a
(^)^=28in«r,
(g)=siHÎ«..
Substituant ces valeurs, on trouve
/rf*V\ — sinnd-TY) — 4sin*nfcosrrf+4cosn^sin*n^+2cosn<sin'n^ =
= — cosntsin* ni — 2cosn^sin*n^, ou réduisant
— sinfi/(^-j-) +2cosn/sin'n^=~3cosn*sin*nr,
et par suite
t^ cosnt sinni z
5 sin 2n/ ' 2 •
/rfV\ /rf'V\ Si dans le développement de V on remplace ^o^ \-t^] y[-Tij P^r
les valeurs que nous venons de trouver, on obtient
(af)
V= nt + ie sin nt -(-- e* sin 2n/ + .
en s'arrélant au terme en e^,
i48. En appliquant cette formule au mouvement du Soleil, on voit comment on pourrait déterminer son anomalie vraie en fonction du temps. Faisons de suite observer qu'au lieu de Vanomalie vraie nous pouvons obtenir immédiatement la longitude vraie L du Soleil supposé en S (fig. 97).
Désignons, eh effet, par L'ia longitude du Périgée. On a évidemment la relation
V=L— L'+360» ou simplement L— L'.
Comptons le temps à partir de Vinstant du passage du Soleil vrai à léquinoxe du printemps en S,.
lyon vecteur du Soleil fictif (décri?aDt Tanoat T) quand le Soleil vrai est en S,, et si nous lepuis l'instant du passage du Soleil vrai au 1 au point vemal^ et 0' l'intervalle de temps qu'au moment où le Soleil se trouve en S,
à MTP^ c'est-à-dire égal à la longitude du 1 vrai est au point vemal, moins la longitude *eudrons à déterminer.
-L' ou L'+fi/ = nÔ'+(x.
îeslnnt -f ~ e^sin^ni ,
t égal il la longitude du Soleil fictif, c*est-à- M pour rinstant considéré ; on a donc enfin
k-L') + je«sin2(U-L')
mobile m comme décrivant le cercle Vd.\d
nous eussions pu le supposer décrire le petit
I F, en l'assujettissant, toutefois, aux mêmes
Ae, correspondant à celle m, serait m' telle
P, l'anomalie moyenne.
fre. — On appelle équation du centre^ la diflene mCP ou m'FP et l'anomalie vraie MFP; tel ^al à MFm'.
représentant cette difiërence par E,
n développement en fonction des puissances
sinn/-)- - e'sin2n/.
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00 bien en fonction de la longitude du périgée et de la longitude moyenne,
E = 2e8in(L^— L') + ^c«sin2(L^— L')
E a une valeur positive dans la première moitié de l'ellipse, et négative dans la seconde. Considérons, en effets les deux relations
nt=zu — esinw et
'•"4-[iî±ir-4«-
De la première nous déduisons que tant que u < 180*, c'est-à-dire dans la première moitié de rellipse,
nt e$t plus petit que u,
et de la seconde que tant que u < 480*
V est plus grand que u.
Donc^ 4 fortiori, V est plus grand que nt, et» par suite, la valeur de E est positive.
Le contraire a évidemment lieu lorsque u > 180*.
Il est évident que E est nulle aux deux points P et A du grand axe de l'ellipse 9 puisqu'en ces points^ d'après notre hypothèse » m et M sont réunis.
On voit aussi que puisque E est nulle en A et en P^ sa valeur maximum doit avoir lieu entre ces deux points.
Si nous considérons deux anomalies excentriques u et u', telles que l'on lit u' = 360» — ti, les relations
nt = u — esin ti, r=a{{ — ecosw),
tangiv=:(i±^ytangiu,
deviennent^ pour Fanomalie u\ en nommant t! l'intervalle correspondant, n/'= 360*— u + esin m = 360 -^ nt,
iîî ASTRONOMIE. — GÉOMÉTRIE CÉLESTE.
Donc
OU
mais Donc
V'-nr=: — (V— n/).
Ainsi ^ pour deux anomalies excentriques dont la somme est 360*^ les équations du centre sont égales et de signes contraires, et le rayon vecteur est le même.
Détermination de la valeur maximum de r équation du centre.
i50. Nous verrons plus loin^ dans la mesure du temps^ que la valeur maximum de Téquation du centre est un élément important à connaître. Déterminons donc cette valeur.
Reprenons la relation E= V — n^
11 faut que Ton ait pour le maximum
ou
d.nt -*' Mais l'aire élémentaire décrite par le rayon vecienr de l'ellipse est
lr»d\; celle décrite par le rayon vecteur qui décrit ranomalie moyenne est
et comme en vertu de la loi des oim, ces aires sont entre elles comme celles de Tellipse et du cercle, c'est à-dire dans le rapport de i à a, oo a la relation
r^dV è »
En remplaçant H par sa valeur donnée par Téquatioii polaire deTellipse
i + ecosV*
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on a
rfV_(l + gcosV)«
et la valeur de V qui doit correspondre à la valeur maximum de E est alors donnée par la relation
(i + ecosV)* , 8— = *^
(i-e«)« d'où
(l+ecosV) = (l— eV, de laquelle on déduit
Si Ton développe (4 — e')*^ en série, on a, d'après le binôme de Newton f
donc
Telle est la valeur de Vanomalte vraie V qui correspond à la plus grande équation du centre.
Pour en déduire la valeur de u correspondante, on substituera cette valeur de V dans la formule
La valeur de Vanomalte moyenne correspondante^ et par suite le temps écoulé depuis le passage du mobile au point P, seront donnés par la formule
sm 1"
dans laquelle on substituera à la place de u la quantité que Ton vient de trouver.
Enfin, la valeur de la plus grande équation du centre sera donnée à l'aide d'une simple soustraction E= V — n/;
ORME ET DE LA GRANDEUR DE l' ELLIPSE iOLElL DÉCRIT AUTOUR DE LA TERRE.
*espace, que la Tetre décrivant autour de ptique, la forme de cette orbite serait rigoos moyens que nous indiquerons suffiraient ière précise, la forme de cette ellipse, et pour approximation possible, la position apparente fais, les planètes et surtout la Lune exercent tr la marche de noire globe autour du Soleil, 'est pas alors assez exactement déterminée ns le faire. Nous donnerons, dans la suite de léthode dont on se sert pour obtenir d'une e les coordonnées du Soleil et sa distance à la
déjà le plan de l'espace qui contient l'orbite 5 que comporte la question qui nous occupe
DÉCRIT LE Soleil;
IBE DANS l'espace; PSE.
léterminée par son excentricité;
e dans l espace est déterminée par rapport à
oyen de la longitude du périgée;
e par la grandeur de son demi grand axe a.
ïination de V excentricité.
Dis du mouvement apparent du Soleil, nous
it, en mesurant le plus grand et le plus petit
\it obtenir V excentricité.
e en suivant une autre méthode. Nous avons
nt angulaire du rayon vecteur est maximum
)ogée.
it angulaire, dans un intervalle assez petit,
ogée.
cteurs correspondants. En raison de la Iw
— c) et r' =r a (i + e);
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d'où
En représentant W — par c, on a
ÏT-e = '' d*où
Les quantités m et m' peuvent être déterminées rigoureusement^ parce que ces mouvements angulaires sont à peu près uniformes aux apsides.
On détermine e avec assex d'exactitude en prenant le mouvement angulaire qui s'opère dans un jour.
Exemple.
En cherchant dans la Connaissance des temps de 1858 le mouvement en longitude maximum et le mouvement en longitude minimum du Soleil, en un jour moyen^ nous trouvons, ainsi que nous l'avons déjà dit,
m= IM'IOM =3670",i,
m'= 5rir,2 = 343r'A d'où
Remarque. — En déterminant ainsi Texcontricité pendant plusieurs années, on trouve qu'elle n'est pas constante. D'après Bbssel, l'excentricité pour une année 1800 4- T, est
Pour Fannée 1858, on a
on en déduit
et par suite,
ASTROKOMIE.
Fig. 98.
2* Détermination de la longitude du périgée.
153. Comme aux époques du plus grand et du plus petit diamètre, ce diamètre varie très-lentement, on ne peut obtenir avec certitude TiDstant où le Soleil est au périgée.
On préfère alors déterminer les deux époques de Tannée à laquelle la distance du Soleil à la Terre est égale à la moyenne arithmétique entre la plus grande et la plus petite distances; par conséquent l'instant où le Soleil arrive aux extrémités du petit axe de son ellipse^ époque à laquelle le rayon vecteur égale a.
Si, dans Téquation polaire de Tellipse^ on remplace r par a, on a pour cette époque
1 +ecosV' d'où
cos V = — e.
e ayant été déterminé comme nous Tavons dit, on connaîtra Y; on voit que V est plus grand que 90".
En cherchant dans le registre des observations quelle est l'époque à laquelle la distance du Soleil à la Terre est une moyenne arithmétique entre
la plus grande et la plus petite distance, on trouvera que des observations antérieures et postérieures faites à la lunette méridienne et au cercle mural permettent de déterminer, par interpolation, la longitude L du Soleil à ce point; si donc on retranche cette longitude L de l'anomalie vraie que nous venons de trouver, on aura la longitude du périgée par la relation évidente sur la figure 98,
L'époque à laquelle la longitude du Soleil est L' est l'époque du passage du Soleil au périgée.
154. Mouvement annuel du périgée. — £n déterminant, ainsi que nous venons de le dire, pendant plusieurs années la longitude du périgée solaire, on trouve qu'elle n'est pas constante et qu'elle augmente constamment d'environ 61*',89 par an.
Cette augmentation provient de deux causes : V Du mouvement rétrograde de V origine des longitudes ; 2» D'un mouvement propre et direct du périgée^ c'est-à^ire de la ligne des apsides.
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D'après les travaux de Bessbl, la longitude du périgée solaire, au commencement de Tannée 1800 + T, est donnée par la formule
U = 279» 30' 8",39 + 61",5171 T + 0>0002037965 T*. Exemple.
Gomme application de la méthode que nous venons de donner^ déterminons approximativement la longitude du périgée pour l'année 1858. De
cos V =— e = — 0,0168, nous déduisons
log cos V=: 8,22530928, d'où
Si nous considérons maintenant les logarithmes de la distance du Soleil aux environs du 2 avril, nous trouvons que ces logarithmes varient proportionnellement au temps; en cherchant alors Tépoque à laquelle le log de cette distance égale 10, nous trouvons le 1" avril à 0* 6" 48' T. M. de Paris.
Cherchant quelle est la longitude du Soleil à cette époque, nous obtenons
L=ll«28'3",8.
Nous en déduisons
V— L = 79*29' 42',2, et par suite,
En employant la formule de Bessel, nous trouvons
U = 280* 29' 36",9 environ.
Nous serions arrivés à peu près au même résultat en cherchant
2Drf quelle est la valeur du demi-diamètre du Soleil quand il est égal à ,,
c'est-à-dire quand le Soleil est à Tune des extrémités du petit axe de Tellipse apparente qu'il semble décrire autour de la Terre; en déterminant Fépoque à laquelle il atteint ce diamètre particulier, et enfin la longitude de cette époque.
MÉTHODE DE KEPLER POUR TROUVER LA LONGITUDE DU PÉRIGÉE ET SON ÉPOQUE
155. Kepler indique le moyen suivant pour chercher la longitude du périgée et par suite l'époque de cette longitude.
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Supposons que l'on ait observé le temps T de révolution entière da Soleil autour de la Terre, par l'observation, par exemple, de deux /musages successifs du Soleil au point vemalj en n'ayant pas égard à la rétrogradation de la ligne des équiooxes.
Cherchons maintenant, dans le registre des observations où sont marquées les longitudes de chaque jour, les deux longitudes / et /' ^t sofd distantes Vune de Vautre d'un intervalle égal à la moitié de la révolution entière T.
Si, dans l'intervalle de ces deux longitudes, le Soleil a passé au périgée, on aura /' — / > 180% puisque le mouvement du Soleil est le plus rapide vers ce point, et si cet astre a passé à Tapogée on aura^ au contraire;, f — /<180*.
Par suite, si l'on cbercbe les deux longitudes /, /' remplissant les deux
conditions :
T 1* Que leur intetwalle soit égal à — ;
T Que leur différence soit égale à ISO* ,
u$ DEUX ÉFOQCBS dc CCS dcux lougitudes seront celles du passage du Soleil •u périgée et à l'apogée.
3* Détermination de la grandeur de l'ellipse.
Fig. 99.
456, Connaissant Vexcentricité e de Tellipse, sa grandeur sera déterminée en obtenant la valeur du demi grand axe a.
Supposons qu'un certain jour, par la méthode que nous indiquons plus loin pour obtenir la parallaxe horizontale du Soleil, nous calculions la distance ST = r (fig. 99), du Soleil â la Terre; déterminons aussi sa Iongitude géocentrique L à ce moment, ainsi que nous l'avons dit (i09j. En appelant toujours L' la longitude du périgée et V Tanomalie vraie qui correspond à la longitude L, nous aurons V = L — L'; mais l'équation polaire de l'ellipse donne
M M déduit
_ fl(| — g<) _ o(i— O l + ecosV""l+ecos(L— LV
_r[i+ecos(L — U)]
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Noos counaissons r, ty V et L, nous obtiendrons donc a. Maximum de V équation du centre pour le Soleil.
157. Nous avons trouvé que l'excentricité e de Tellipse que décrit le Soleil autour de la Terre est environ 0,0167.
Si nous substituons cette valeur à la place de e dans l'équation
ca8V=-.?(e+le»+i.le» )
qui donne V anomalie vraie correspondant à la valeur maximum de Véquation du centre^ nous en déduisons
V=90' 43' environ.
En remplaçant V par cette valeur dans la relation qui donne u en fonction de V^ et en substituant les valeurs de u et de 360"* —ti que l'on trouvera dans la formule qui donne nt en fonction de u^ on aura les époques t etXy auxquelles a lieu cette valeur de l'équation du centre.
On trouve que ces époques sont environ le 1" avril et le 1" octobre^ et que la valeur maximum de Téquation du centre est à peu près V 55' 30".
Remarque, — Nous avons dit que de l'excentricité de l'orbite solaire n'a pas la valeur constante 0,0167 que nous lui avons trouvée; ce nombre e éprouve de légères variations séculaires et oscille entre certaines limites.
Par suite, la valeur de Vanomalie vraie correspondante n'étant pas constante^ la valeur maximum de Véquation du centre varie et oscille aussi entre certaines limites qui ne sont pas encore déterminées d'une manière assez précise pour que nous nous en occupions.
Mouvement du Soleil vrai et du Soleil fictif sur Vécliptique.
158. Considérons maintenant le Soleil dans son mouvement sur l'écliptiquCy et comparons-le au mouvement uniforme décrit, dans ce plan, par le mobile dont nous avons parlé dans le mouvement elliptique y et auquel nous avons donné le nom de Soleil fictif.
Soient T la Terre que nous supposons réduite à son centre, QQ' Véqua* leur céleste (fig. 100), CC VécliptiquCy r su- la ligne des équinoxes, et PA la ligne des apsides,
P est la projection perspective du périgée dans la voûte céleste et A celle de Tapogée. Le Soleil vrai que nous représenterons par V et le Soleil fictif que nous représenterons par M, décrivent chacun Técliptique, le premicTy d'un mouvement irrégulier ^ le second^ d'un mouvement uniforme.
Ces deux Soleils sont en contact aux apsides P et A.
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En tout autre point de Pécliptique^ Tun de ces Soleils est en Y par exemple, et l'autre est en M.
Leur écart angulaire est M V, quantité égale à ce que nous avons appelé équation du centre.
L'arc tV s'appelle longitude vraie et Tare tM longitude moyenne.
On a, par conséquent, l'équation du centre ou MV = longitude vraie — longitude moyenne. Et, si le mouvement des Soleils a lieu dans le sens de la flèche, on voit immédiatement, d'après ce que nous avons vu dans le mouvement elliptique (142), que lorsque les Soleils parcourent le demi-cercle PC'A, V est toujours en avance sur M, et que lorsqu'ils parcourent le demi-cercle ACP, M est au contraire en avance sur Y.
Ainsi, le Soleil vrai passe le premier au point vemal et au solstice d'été^ et le Soleil fictif passe le premier au point de la Balance et au solstice d'hiver; ces deux Soleils passent ensemble, comme nous l'avons déjà dit, aux apsides.
Avant d'indiquer le moyen de trouver la position approchée du Soleil dans son orbite à un instant quelconque, donnons des notions générales sur la mesure du temps par le mouvement du Soleil.
MESURE DU TEMPS PAR LE MOUYEMENT DU SOLEIL
169. Le mouvement du Soleil vrai sur Vécliptique et le mouvement de rotation de la Terre autour de la ligne des pôles offrent la mesure naturelle du temps. La durée de chaque révolution du Soleil, par rapport à un point de VécliptiquCy porte le nom &année.
. Année sidérale.—Si Ton considère une étoile en un point de l'écliptique le temps que le Soleil met à revenir à cette étoile est une période de temps constante que l'on nomme année sidérale.
Année tropique. — L'intervalle compris entre deux retours du Soleil au même équinoxe prend le nom d*année tropique; la durée de cette année n'est pas la môme que celle de Vannée sidérale^ parce que, comme nous l'avons déjà dit, la ligne des équinoxes a, dans le plan de l'écliptique, un mouvement dans le sens opposé au mouvement propre du Soleil, d'environ 50%233 par an.
Ce mouvement de la ligne des équinoxes porie^ comme nous le savons^ le nom de précession des équinoxes ; nous en expliquerons la cause plus loin^ et nous avons indiqué comment on s'est aperçu de ce mouvement.
Année anomalistique. — Enfin , le temps que le Soleil met à revenir au périgée prend le nom d*année anomalistique; cette période est plus grande que Vannée sidérale, parce que la ligne des apsides^ ainsi que nous l'avons déjà dit (154), a un mouvement propre d'environ ll'^66 par an dans le même sens que le mouvement du Soleil.
Ainsi, les grandes périodes de temps se mesurent à l'aide des années.
Voyons maintenant comment on peut obtenir la mesure des fractions de ces périodes.
Jour sidéral. — Nous avons vu que le temps constant que met une étoile à revenir au méridien pouvait servir à évaluer le temps^ et que cette période prenait le nom de jour sidéral.
Jour vrai. — Mais comme les passages successifs d'une étoile au méridien ont lieu sans que l'homme en éprouve la moindre influence^ dès l'origine, il a dû prendre pour mesurer le temps, la période que le Soleil emploie pour revenir à sa plus grande élévation au-dessus de l'horizon c'est-à-dire au méridien.
Nous savons qu'on a appelé cette période jour vrai. Or, puisque chaque jour le Soleil avance un peu sur YécliptiquCy son ascension droite augmente un peu. Si un certain jour le cercle de déclinaison du Soleil se confond en PSD(fig. 101), avec celui PED d'une étoile E,
le méridien passera sur le Soleil S et sur rétoile E en même temps; autrement dit l'étoile et le Soleil passeront ensemble au méridien.
Le lendemain, le Soleil n'étant plus en S, mais en S', son cercle de déclinaison sera PS'D', et il aura effectué un mouvement en ascension droite égal à DD'.
Le méridien, dans son mouvement diurne, viendra d'abord passer sur le cercle de déclinaison PED de l'étoile E, puis ensuite passera sur le cercle de déclinaison PS'D' du Soleil. L'inter^ valle qui s'écoulera entre le retour du Soleil au méridien se composera donc d'une rotation complète de notre globe augmentée du temps que le méridien mettra à parcourir l'arc DIX.
De là, on peut écrire la relation
1 jour solaire vrai = I jour sidéral -[- le temps que le méridien emploie à parcourir le mouvement en ascension droite du Soleil ce jour-là;
ou^ en appelant a ce mouvement en ascension droite, et chaque jour vrai ou sidérai étant divisé en 24 parties égales appelées heures^
Les jours vrais ne sont pas égaux.
160. L'observation nous a déjà fait voir que les jours vrais ne sont pas égaux. Or, nous voyons maintenant qu'un jour vrai se compose, en eifet, de deux parties :
1* D'une partie constante, ^i^** ou un jour sidéral.
d 2' D*une partie r— X 24^ ^.^ quantité variable^ ainsi que nous allons ooO
le faire voir.
Il suffit, pour cela^ de prouver que le mouvement en ascension droite du Soleil vrai n'est pas uniforme.
Le mouvement en afcension droite serait évidemment non uniforme, si le mouvement du Soleil sur Vécliptique était uniforme.
Considérons, en effet (fig. iOi), Tare SS' de Fécliptique et sa projection DD' sur l'équateur.
On a, dans le triangle sphérique rectangle vSD, en appelant u» l'inclinaison de l'écliptique sur l'équateur,
tangTD = tangvScosco.
Différentiant cette expression par rapport à rD et à vS, il vient
rf.vD d.rS
= COSti)
cos'vD"" cos'rS'
ou en remplaçant rf.rD par DD' et d .rS par SS', Diy SS'
= COSu>
cos'vD cos'vb
c'est-à-dire
DD' = SS'Xcos<-^^; cos'rS
mais, du triangle rSD, on déduit
cos V D \
cos T S cos SD
Donc, en substituant, on a
__ , ^_, cos u> DD' = SS'x-
' cos* bD '
d'où l'on voit immédiatement que si SS' est constant DD' ne l'est pas, puisqu'il est fonction de SD qui varie.
Lorsque SD est égal à zéro, c'est-à-dire lorsque le Soleil esikVéqumoxe, celte relation devient
DD' = SS'cosw, qui indique que l'on a
DD' > SS
Donc, aux environs de Véquinoxe^ la projection de l'arc SS' de Viclip^ tique est plus petite que cet arc, et cette projection est plus grande, au contraire, aux environs du solstice.
Par suite, si les arcs parcourus chaque jour par le Soleil sur l'écliptique sont égaux, les mouvements en ascension droite correspondants sont inégaux.
Mais nous avons vu que le mouvement du Soleil sur récliptique n^est pas uniforme; il peut donc se faire que^ par suite de cette iRRÉcuuRrré^ le moU' vement en ascension droite soit uniforme.
Or puisque nous venons de voir quaux environs des équinoxes^ la projection d'un arc de Técliplique est plus petite que cet arc, et qu'aux environs des solstices, cette projection est plus grande, il faudrait au moins, pour que le mouvement en ascension droite du Soleil pût être uniforme, que son mouvement sur Técliptique fut accéléré vers les équinoxes et retardé vers les solstices; il est bien retardé vers le solstice d'été environ, mais il est au contraire actuellement à son accélération maximum vers le solstice d'hiver; donc le mouvement en ascension droite du Soleil n'est pas uni» forme: donc, les jours solaires vrais ne sont pas égaux.
Eu égard au mouvement annuel du périgée, les jours vrais poun^ont-ils m jour être égaux?
La démonstration que nous venons de donner de l'inégalité des jours
vrais s'appuie sur la presque coïncidence de la ligne des apsides et de la
ligne des solstices. Or, en raison du mouvement annuel du périgée, ces
deux lignes s'écartent de plus en plus chaque année, tellement que dans
79* 29' 42" 2 un nombre d'années marqué par — ^ ^ , c'est-à-dire dans A624 ans
Ol ,0«7
environ, la ligne des apsides coïncidera à peu près avec la ligne des équinoxes et le périgée avec l'équinoxe du printemps.
A cette époque, les jours vrais ne seront pas encore égaux, car le mouvement du Soleil sera bien accéléré vers Véquinoxe du printemps, mais il aura, au contraire, son retard maximum à Véquinoxe de la Balance.
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En ooDsidérant ie mouvement de la ligne des apsides par rapport aux lignes solsiiciales et équinoxiales dans les quatre positions principales qu'elle prendra dans la suite des temps, on voit facilement que les Jours vrais ne seront jamais égaux.
161. Soleil moyen, — Puisque les jours vrais ne sont pas égaux, ils ne peuvent servir à la mesure exacte du temps.
D'après ce que nous venons de voir, le Soleil fictif (foi décrit Véeliptique d'une manière uniforme^ ne peut pas non plus servir à cette mesure, puisque son mouvement en ascension droite n'est pas uniforme.
Imaginons alors un troisième Soleily que nous nommerons Soleil moyen, assujetti aux conditions suivantes :
1* A décrire Véquateur d'un mouvement unifof*me:
V Ase trouver en même temps que le Soleil fictif aux équinozes;
3* A décrire Véquateur dans le même temps que le Soleil fictif décrit Véeliptique.
Il est clair que le mouvement en ascension droite de ce Soleil imagi' naire sera uniforme.
163. Équation du temps. — Établissons, graphiquenient et algébrique* ment y la relation de ses positions avec celles du Soleil vrai et du Soleil fictif.
Supposons le Soleil vrai en V (fig. 102), et le Soleil fictif en M.
Si du point v comme pôle, nous décrivons l'arc Mm, nous aurons en m sur Véquateur^ la position correspondante du Soleil moyen; on peut alors écrire la relation
Tm = ascension droite moyenne= yM= longitude moyenne.
Si nous projetons maintenant le Soleil vrai V sur Téquateur en w, yv «ra Vascension droite vraie.
La différence entre l'ascension dmte vraie w = JR,^ et Vascension moyenne vm = Jf^^ se nomme équation du temps; en la représentant par c> on aura donc
OU
e = iî\. — longitude moyenne, puisque rm = yM.
163. Nous pouvons obtenir Véquation du temps s en fonction de h longitude vraie du Soleil.
Noos venons^ en effets de poser :
Équation du temps = t = jRv — longitude moyenne,
ou, d'après ce que nous avons trouvé (138),
(I) « = iîV. — L+E,
L étant la longitude vraie et E Téquation da centre. Du triangle vVr^ nous déduisons
(ï) tang ^, = cos » tang L.
Nous pouvons exprimer /R« en fonction des puissances croissantes
tù
de tang -^ ; car on prouve en analyse que l'expression
tang X = m tang a donne lieu au développement •
x = û— I— — )sm2a+-(r-; — ) sm4a— - | -- — ) sm 6â
\i+m/ ^ 2 \l+wi/ 3 \l+m/
Par analogie, nous aurons donc^ en remarquant que
1 + COSCi)
«ang« J
iR, = L — tang* -sin2L+ r tang* ^ sin4L — - tang* ^ sin6L
z z z os
La quantité iR, — L = — fang' - sin 2L + - tang* ^ sin *L — - tang* ^ sin 6L
reçoit le nom de réduction à Véquateur. On a donc
«=éq.dutemps=E— tang* ^sinîL-f 5 tang*— sin4L— ^tang*- sinôL,
relation qui nous permettra de calculer e, connaissant la longitude vraie du Soleil et f équation du centre.
Il est évident que la valeur de Véquation.du temps ne devra osciller qo*eotre des limites assez rapprochées.
Nma allons faire voir qu*elle est nulle à quatre époques de l'année.
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Véquation du temps est nulle à quatre époques.
164. DétermiDons en n (fig. 103), la projection du Soleil fictif sur l'équaieur, et cherchons le maximum de nr, différence entre Pascension droite du Soleil vrai et celle du Soleil fictif j et le maximum de nm, différence entre l'ascension droite du Soleil moyen et celle du Soleil fictif.
Détermination du maximum de nv , différence d'ascension droite des Soleils vrai et fictif.
Nous avons vu (157) que le maximum de l'équation du centre MV était environ de 1* 55' 30".
Or Tare MV aura sa plus grande projection lorsqu'il sera partagé en deux par le colure des solstices.
En considérant le tiiangle rMn fig. iOS), à ce moment, on a
tang (9O' — ^) = tang ^90* — ^\ cos u,,
ou
MV
nv "^ 2
^ ^ cos Cl)
En remplaçant, dans cette expression, MV par 1*55' 30", et » par 23* 27' 30" , elle devient
wi;_ tang 0*57 45" *"^ 2 "'cos23<'27'30"'
En faisant le calcul, on trouve
wî; = 2'5' environ.
Mais le maximum de Inéquation du centre n'a pas lieu actuellement aiix environs des solstices.
Donc, le maximum de nv ne peut pas atteindre 2* 5'.
Détermination du maximum de nm, différence d^asccnsion droite des Soleils fictif et moyen.
Le même triangle sphérique rectangle rMn donne
tang vn = tang tM cos w,
ou une relation analogue, pour une position quelconque du Soleil fictif sur l'un des quadrants de Vécliptique.
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Cette relation^ en raison de yM = Tm, peut s'écrire
tang Yn = tang Ym cos « ;
mais
Yn = Ym — mn,
d'où
tang (Ym — mn) = tang Ym cos o),
00 Lien
tang Ym — tang mn
—--4 —-2 = tang Ym cos «.
1 + tang Ym tang mn
En résolvant cette équation par rapport à tang mn, on trouve
io«« •«« ^ tang Ym(<— cos (o)
tang mn = -—p-- — ^ .
1 + ^^8 "^^^ cos CD
Cherchons la valeur de Ym^ c'est-à-dire de la longitude du Soleil fictif qui rend mn maximum.
11 est clair que cette valeur maximum aura lieu quand la valeur correspondante de Ym rendra maximum l'expression
tang Ym
I + cos o> tang' Ym*
Représentons cette expression par Y, et posons tangYm = x« La question est de trouver la valeur x qui*rend Y maximum dans la relation
1 4-^' cos CD*
En différentiant cette expression on trouve pour premier coeflScient différentiel
dY (1-(-x*coscd) — ic*coscD ^_ i — a?* cos CD
dx (i-|-x*coscD)» (* + J?' cos cd)*'
Le second coefficient dififérentiel.est
<PY _ — (l-t-a?*coscD)*£jcoscD — S(i+x*coscD)8gcos<D(i— jr'costo) dx* (1 4- a:' cos CD)* '
d'Y _ lgcoscD[(l+g*coscD)*-t-2(l — g*cos*cD)) dx* (1 + ^* cos cd)*
Le premier coefficient différentiel devient zéro pour la valeur de x qui annule son numérateur; cette valeur est donnée par la relation
I — X^COSiùssiO,
/côsw
Si l'on substitue cette valeur de x dans le second ooeffident différentiel on obtient
âcoso>
cosa>
dx*'^^ r COScoy Î^COSCD \ "* COSW/
Doncx=+
^COSCi>
de mn est donnée par la relation
tangmn =
donne le maximum^ et par suite, la valeur
(i — cosco)
SVcosci)
En remplaçant o) par 23* 27' 30" et en eflfectuant le calcul, on trouve
iwn=2*28'.
Ainsi, dans chaque quadrant de Vécliptiquey le maximum de mn, gui est de ¥ 28', surpasse le maximum de rw, qui ne peut atteindre 2* 5'.
Considérons actuellement le mouvement en ascension droite du Soleil vrai y du Soleil fictif et du Soleil moyen.
Soient Qff Téquateur (fig. 103), CC l'écliptique, T la Terre réduite à son centre, v^ la ligne des équinoxes et PA la ligne des apsides.
Soient aussi p et a les projections <fv périgée et de l'apogée sur Téquatcur.'
Les considérations sur lesquelles nous allons nous appuyer pour démontrer que Yéquation du temps est nulle à quatre époques sont les suivantes i
Fig. 103.
1* Dans chaque quadrant le maximi»
de nm surpasse le maximum de nv;
%" n et V sont ensemble aux peints p et a;
3*" De p en a^ v est en avance sv «, et de a en Pf n est en avance sur v; V net m sont ensemble aux points équinoxiaux et aux points solstidnx*
Partons du point vemal, au moment où le Soleil moyen s'y trouve, m e n sont ensemble et v est en avant.
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PÉRIODE OD PRINTEMPS
Lorsqu'ils ont quitté le point vernal^ les trois points n, m, v marchent évidemment dans l'ordre indiqué par la flèche :
Hais, dans le premier quadrant nm doit devenir plus grand que nv, donc m doit passer sur v, et à un moment,
n étant en arrière, met v sont ensemble.
Viquatùm du temps est donc nulle.
L'instant après^ les trois points considérés marchent dans l'ordre suivant:
n, Vy m,
MsAsy au solstice d'été, en f ', n et m doivent être ensemble et t* doit tou* jours être en avant sur n; donc, avant d'arriver au point g', m doit repasser surv.
L'équation du temps est donc encore nulle.
Avant d'arriver en q% l'ordre des trois projections est n, m et v.
En ^^ m et n sont ensemble et t; est en avant.
Ainsi^ dans la saison appelée le printemps, l'équation du temps est nulle deux fois.
PÉRIODE d'été.
Au delà du point q\ n prend l'avance sur m, mais v est toujours en avant; ainsi ces trois points marchent dans Fordre suivant :
Au point a, m est en arrière, netv sont ensemble. Au delà^ n prend l'avance sur v\ alors ils suivent l'ordre
Au point £kf m doit se confondre avec n, et comme t; doit toujours rester en arrière de n, il faut qu'avant d'arriver au point vemal m passe sur v; à ce moment l'équation du temps est nulle.
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Au delà^ les trois points marchent dans l*ordre suivant :
Au point tûf , m et n sont ensemble et v est en arrière* Donc, pendant Vété, l'équation de temps est nulle une fois.
PÉRIODE D* automne.
Dès que les points m et n ont quitté le point £k, m ayant passé sur n, ils se trouvent dans l'ordre
V, n, fw.
Dans ce quadrant ^ n ei v doivent toujours être en retard sur m; donc réquation du temps n'est pas nulle en automne.
PÉRIODE D* HIVER
Arrivés au point q,mein sont ensemble et v est en arrière. Puis, n passe sur m, et au delà du point q^ on a l'ordre
Mais au point p, projection du périgée^ neiv doivent être réunis; donc t; passe sur m avant d'arriver en p.
Ainsij Véquatton du temps est nulle.
Avant d'arriver en py ces points marchent dans Tordre suivant :
m, r, fi.
En py m est en retard, v et n sont ensemble. Au delà du point p, ils suivent Tordre
m, n, Vf
jusqu'au point vemal où m et n sont ensemble, t; étant en avant. Ainsiy dans la période d'hiver, l'équation du temps est nulle une fois. D'où Ton voit que l'équation du temps est bien nulle quatre foi^ dans
Cannée:
Deux fois au printemps^
Une fois en étéy entre l'apogée et l'équinoxe.
Une fois en hiver y entre le solstice et le périgéç.
"il
a pct Equ Equ
La valeur maximum de r équation du temps n'atteint jamais 16*", 5.
165. On peut démontrer de la manière suivante que l'équation du temps est nulle à quatre époques.
On a, en effet, en désignant par t Téquation du temps, par E l'équation (lu centre et par R« la réduction à l'équateur,
On peut construire la courbe de l'équation du centre et celle de la ré* duction à Téquateur.
Courbe de VéqucUion du centre. — Prenons deux axes rectangulaires OX, OY (fîg. 104). Divisons Taxe des X en douze parties égales représentant les mois de Tannée; à l'origine G se trouve le âl mars. Les ordonnées sont les différentes valeurs de E données par Téquation
E = 2e sin nt +76* sin ^nt
On voit que cette ordonnée est nulle à Yapogée et au périgée; donc la courbe coupe Taxe des X en deux points; c'est vers le 2 juillet et vers le 2 janvier. D'après ce que nous avons vu, E est maximum et égal à r 55' vers le V avril et le 1" octobre; en élevant aux points rf et A de l'axe des X des perpendiculaires égales à V 55\ on aura les points maxima de la courbe en d' et h\
Ces points suffisent pour tracer la courbe qui a la forme md'hm' indiquée sur la figure 104.
Courbe de la réduction à Véquateur. — On a
et •
tang Si = tang L cos (o.
Ces deux relations donnent
tangL(l — cosco)
langR.:
1 + tang* L cos lu*
R.=0 pour L = 0, 90% 180% 270% c'est-à-dire vers le 21 mars, le 21 juin, le 22 septembre et le 21 décembre.
Pour avoir le maximum de R,, il suffit de déterminer la valeur de tang L qui rend maximum
tangL
l-[- tang* L cos co'
Nous avons déjà trouvé que c'est tang L =
V^cosco
Si l'on met à la place de <», 23" 27' 30% on trouve, en effectuant^
L = 46M4' et L=226M4'.
Le maximum de R. qui se déduit de cette valeur de tang L est comme nous l'avons déjà dit, égal à 2* 28'.
Il y a aussi un maxinmm négatif qui correspond à
L=i33*i6' et L=3i3''46'.
Les époques correspondantes de ces quatre longitudes sont environ le 6 mai, le 9 août, le 6 novembre et le 5 février.
La courbe de la réduction à l'éqnateur coupe donc Taxe des x aux quatre points 21 mars, 2i juin, 22 septembre et 21 décembre, ses deux maxima positifs ont lieu en m et m! le 6 mai et le 6 novembre, et les deux maxima négatifs le 9 août et le 5 février en n et n'; en élevant aux points m, n, m! et n', les ordonnées iwM, nN, m'M', n'N' égales à 2** 28', on obtiendra un nombre de points suffisant pour comprendre la forme de la courbe, ainsi que l'indique la figure 104. On voit bien, d'après ces constructions, que la courbe de Téquation du centre coupe en quatre points celle de la réduction à l'équateur, et par conséquent d'après c = Ë — R,, que l'équation du temps est nulle à quatre époques: vers le milieu d'avril, le milieu de juin, le commencement de septembre et la fin de décembre.
La troisième courbe que nous avons tracée sur la figure est celle de Véquation du temps,
!66. Du jour moyen. — Si nous considérons maintenant ce troisième Soleil^ que nous avons appelé Soleil moyen et que nous avons supposé décrire Téquateur d'un mouvement uniforme, nous voyons que le temps que ce mobile met à revenir au même méridien se compose de deux parties : •
1" Du temps qu'une étoile met à revenir au méridien (quantité constante);
2" Du temps que le méridien met d décrire le mouvement en ascension droite de ce Soleil (quantité constante).
Cet intervalle de temps que le Soleil moyen met à revenir au même méridien s'appelle your moyen, et sa valeur, qui est constante, est donnée par la relation
ij m. = IJ. ». -{- mouvement en A du Soleil moyen réduit en temps à raison
de Ih par 15'.
Ornons voyons (fig. 103), que, m et v étant toujours très-voisinsj quand ces deux points seront revenus à la même position sur l'équateur, ils auront parcouru chacun 360*; le nombre de fois que le Soleil moyen
aura passé au métndien sera égal au nombre de fois que le Soleil vrai y aura passé.
Donc, on peut admettre que le mouvement en ascension droite du So-leil moyen en un jour moyen est égal à la moyenne des mouvements en ascension droite du Soleil vrai en un jour vrai.
VALEUR DE L ANNÉE TROPIQUE EN JOURS MOYENS
167. Lorsque le Soleil vrai est revenu au point vernal, le nombre de jours moyens écoulés est égal au nombre de jours vrais.
Or, si l'on considère deux retours du Soleil au point vernal ou à une même longitude^ ces retours étant distants d^un grand nombre d'années ^ et que Ton compte le nombre de passages du Soleil au méridien effectués entre ces deux retours, on aura, en divisant ce nombre de jours solaires par le nombre d'années tropiques écoulées, la valeur moyenne de ces années ; on trouve ainsi :
Jours moyens.
Année tropique = 365,24221679..
ou, en fraction ordinaire de jour moyen.
Année tropique = 365* S"* 48" 47',5.
Cette durée n'est évidemment qu'une moyenne, et les actions perturbatrices de la Lune et des planètes déterminent des sîLVx^Wons périodiques qui font que, par le fait, la durée de Vannée n*atteint jamais rigoureusement cette valeur.
Pour mieux me faire comprendre, cherchons la durée de l'année tropique en employant successivement les équinoxes et les solstices de 1863 et de 1864.
Solstices.
1863, 21 juin, IT 13" soir.
1864, 21 juin, 5* l" matin.
1863, 21 décembre, 7M7- matin.
1664, 21 décembre, V 13- soir.
Équinoxes.
1863, 21 mars, 2' 41" matin.
1864, 20 mars, 8M9" matin.
1863, 23 septembre, 1*27" soir.
1864, 22 septembre, 7' 25" soir.
D'après ce tableau on trouve, pour la valeur de Vannée tropique déduite
des deux équinoxes du printemps, 365' 5^ 38*, des deux équinoxes d'automne, 365* 5* 58",
des deux solstices d'été, 365* 5' ÂS%
des deux solstices d'Att;^, 365* 5^ 56*.
On voit qu'il existe en 1864 une différence de 20" entre la durée de
I*année déduite des deux équinoxes du printemps et celle déduite des deux équinoxes d'automne.
VALEUR DE L* ANNÉE SIDÉRALE EN JOURS MOYENS
468. Pour trouver le nombre de jours moyens que le Soleil met à revenir à un même point du Ciel, nous admettrons que son mouvement sur l'écliptique est uniforme dans un petit intervalle.
Alors, si le Soleil met 365i°», 24221679 à parcourir, en longitude, 360' — 50",2, il mettra x jours moyens à parcourir 360'; d'où la relation
360 ~" 359'59'9",8 ' et, par suite,
359*59'9",8 En effectuant les calculs, on trouve 365,25636679, ou
Année sidérale moyenne =36^'^- tf» 9™ 10«,4.
VALEUR DE l'aNNÉE ANOMALISTIQUE EN JOURS MOYENS.
169. Nous avons dit que le périgée avait un mouvement annuel de ir',5 dans le sens du mouvement propre du Soleil.
Donc, on obtient le nombre de jours moyens qui correspond à Vannée anumalistique par la relation
X 365i«- 6^ 9™ lOM
En effectuant les calculs, on trouve
Année anomalistique moyenne = 365i«- 6*» 13°» 50» = 365i%259598.
En divisant 360' par 365i «-,259598, on a 0* 59' 8",16 pour mouvement en anomalie moyenne en un jour moyen.
Mouvement en ascension droite du Soleil moyen en un jour moyen.
470. Eu égard à la précession des équinoxes, c'est-à-dire au mouvement rétrograde de l'origine des ascensions droites, le Soleil parcourt 360* d'ascension droite dans Vannée tropique^ c'est-à-dire dans 365J«n,24221679.
Dooc, dans uii jour moyen, le Soleil moyen a un mouvement en aseen* sion droite de
ou de
Si Ton n'a pas égard à la précession des équinoxes^ le Soleil moyen a un mouvement en ascension droite de 0*59'8",i9. Le méridien^ pour parcourir cet arc de Téquateur, met
3oO»
171. Lorsque l'on veut mesurer un grand intervalle de temps, on rapporte le temps à Vannée tropique qui, en jours moyens^ est de 365',2422. Les astronomes font commencer Tannée tropique au moment où la longitude moyenne du Soleil = 280**.
Nous venons de voir que dans un jour moyen le Soleil parcourt 59'8''^33 d'ascension droite qui est le quotient de 360* par 365^,2422. D'après la théorie du Soleil, on a pour expression de la longitude moyenne l du Soleil à une époque séparée de J jours du commencement de Tannée ordi^ noire 1800,0
T étant le nombre d'années comprises dans J.
Pour avoir le nombre de jours écoulés depuis Tannée ordinaire 1800,0 jusqu'au commencement de Tannée ^ro/>i*^el800 + T, on pourra établir Tégalité suivante, en remarquant que dans chaque année tropique le Soleil parcourt 360»:
d'où Ton déduit
360* ou, en divisant par 59'8",33 remplacé par et en effectuant les
divisions,
tel est le nombre dejoun moyens écoulés entre le commencement de Vannée ordinaire 1800,0 et le commencement de Tannée tropique J800 -f-T.
Le nombre de jours écoulés entre le commencement de Vannée ordinaire 1800,0 et le commencement de Tannée ordinaire 1800 -f T est évidemment
B étant ie Dombre d'années bissextiles comprises entre 1800,0 et 1800 + T.
Ainsi le nombre de jours qui s'écoulent entre le commencement de Tannée ordinaire 1800 + T et le commencement de Tannée iropigite 1800 -}-T est la différence y de ces deux expressions; c'est-à-dire que Ton a
Pour rapporter une époque 0 comptée du commencement de Tannée ordinaire^ à Torigine de l'année tropique telle que nous Tavons considérée, on obtient donc, en désignant alors l'époque par 6',
La quantité j a été mise en tables.
Relation entre le jour moyen et le jour sidéral,
172. Maintenant que nous connaissons le mouvement en ascension droite du Soleil moyeny en temps sidéral^ nous pouvons écrire la relation
jj.m. -_ ij.s, _j- temps que le méridien met à parcourir le mouvement en ascension droite moyen,
de la manière suivante
24h.moy. = 24^»' + (3"* 5()*,or>)*«™P* "<i«»i.
Si Ton veut une relation qui donne la valeur de 24^-^ en fonction du temps moyeuy on déduit de la relation précédente
U faut exprimer (3°^ 56^,55)^ *• en temps moyen; ce quisefieiit au moyen de l'équation évidente
3-5t>',55 24'"+3-5t)',55 En déduisant la valeur dex, et en effectuant les calculs^ on trouve
X = 3"» 5o*,909»«^l** °»oyeo.
donc, il vient
O^h.sid. :^ O^h.moT. __ '310 555^909 fmps ino«n,
La quantité 3« 55*,9o9^ «• ou 3«» 56*,ao^*-, prend le nom iïaccélératim des fixes; parce que, si une pendule est réglée sur le temps moyem^ le passage d une étoile au méridien avance chaque jour sur celui de la veilUf de
Helation entre le jour vrai et le jour moyen,
Nous avons déjà écrit les deux relations
4J. ▼• = 1 j. s. -|- mouvement en ascension droite vrai, Ij.m. — . jj.s. ^ mouvement en ascension droite moyen. Donc
IJ^- = ijm. + mouvement en ascension droite vrai — mouvement en ascension droite moyen.
Or si la ligne QQ' (fig. 105), représente l'équateur, m et w les positions
du Soleil moyen et de la projection du Soleil vrai ce jour-là sur Téquateur,
pjg^ 105, le lendemain m étant venu en m' au
f* p moment où le méridien passe sur le
Soleil moyen, et t; en v' au moment
T m^ V* H , ^^ '® méridien passe sur le Soleil
^ ' m ' ^ ' ft vrai y mm' sera le mouvement en as-
* — j — *^ cension droite moyen et vv' le mou-
[2»' |p' vement en ascension droite vrai; leur
différence est vv' — mm'. En ajoutant
et retranchant m'v, nous avons
vv' — mm' = (vv' -f »w'i;) — (mm' + m'v), c'est-à-dire m'v' — mv.
Mais mv est sensiblement Yéquation du temps au commencement du jour vrai considéré, et wV Yéquation du temps au commencement du jour suivant; donc mV — mv est la variation que subit Ciquation du temps dans un jour vrai.
En représentant mv par e et mV par e', on a donc la relation
Ij.T. ^ ij.m. ^ (g' — g) exprimée en temps moyen. Autrement dit, dans 24 heures vraies, il s'écoule 24 heures moyennes
L*époque de Tannée où le jour vrai diffère le plus du jour moyen est le solstice d'hiver environ, puisque le mouvement angulaire du Soleil sur Técliptique est le plus rapide vers le périgée^ qui, comme on le sait, est actuellement peu éloigné du solstice d'hiver.
Les époques de l'année auxquelles le jour vrai diffère le moins du jour moyen, c*est-à-dire où ces deux jours sont presque égaux, sont actuellement
Vers le {0 février, le 14 mai, le ^6 juillet et le 2 novembre.
La Connaissance des temps donne pour chaque midi vrai de^ Paris, la
valeur de e, c'est-à-dîre de Véquation du temps, sous le titre : Temps moyen au midi vrai. Nous voyons, en effet (fig. 105), que si PP' représenle le méridien, et la flèche le sens du mouvement de ce méridien ainsi que des points m et v, on a, en supposant qu'au moment où le méridien est en H les soleils vrai et moyen sont en v et m,
Hiw = heure du Soleit moyen, Uv = heure simultanée du Soleil vrai.
Donc,
mv = équation du temps = Um — H*;.
Ainsi, l'équation du temps, à un instant donné, peut êfre aussi considérée comme étant la différence de deux heures vraie et moyenne simultanées, Vheure moyenne donnée dans la Connaissance des temps est celle qui correspond au midi vrai de Paris, c'est à-dire celle qui correspond au moment où le méridien pp de Paris se trouve en v sur le Soleil vrai..
mPFÉRtNTES ESPÈCES DE TEMPS.
174. On appelle tefnps vrai, tout intervalle de temps exprimé en jours vrais et fraction de jour vrai.
On appelle temps moyen, Tintervalle exprimé en jours moyens et fraction de jour moyen.
Et enfin temps sidéral, Tintervalle exprimé en jours sidéraux et fraction de jour sidéral.
Relations entre les différents temps.
En appelant V, M et S les valeurs d'un même intervalle de temps exprimé en temps vrai, moyen ou sidéral^ il est évident, d'après ce que nous venons de voir, et en prenant Vheure pour unité que l'on doit avoir les relations suivantes :
V 24 4- JL=: — la)
En admettant, dans cette formule, que l'intervalle V soit assez petit pour qu'on puisse supposer que le temps vrai varie d'une manière proportionnelle au temps moyen,
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Construction de la table V de la Connaissance des temps ou de la table XVIII de Callet.
De la relation (P), on déduit
ou
Cette relation permet de passer d'un intervalle de temps sidé'al donné S à Vintervalle de temps moyen M correspondant. En faisant successivement :
S= 1\ 2\ 3' jusqu'à 2i^
S = 1-, 2-, 3- jusqu'à 60",
S = 1' , 2' , 3' jusqu'à 60' ,
on a calculé la table Y de la Connaissance des temps et la table XYlIt de Callet qui donnent, dans les colonnes intitulées temps moycn^ le nombre de minutes y secondes et millièmes de seconde qu'il faut retrancher de S pour avoir M. L'argument est le temps sidéral.
exemple.
Exprimer en temps moyen un intervalle de temps sidéral S = 4' 25" 18*,57
Table V de la 1 pour 4* 39',3i8
Connaissance I pour 0** 25" . . . 4 ,096 des temps. ( pour 18%57 . . . 0,052
Intervalle temps moyen =4* 24" 35'^i04
Construction de la table VI de la Connaissance des temps ou de la table XIX de Cûllet.
De la relation (y)» nous déduisons
ou
Cette relation permet de passer d'un intervalle de temps exprimé en temps moyen à l'intervalle /em/)« «irféra/ qui lui correspond. La quantité M X 0,002737909 est donnée dans la Connaissance des
temps et dans la table XIX de Callet; l'argument est M ou le tmf% moyen. On prend successivement dans chaque colonne le terme qui convient ûMX mint/te^ et le terme qui convient aux secondes^ Ces deux tables sont données dans la IV des tables de M. Caillet ancienne édiUon, dans la XXXIV nouvelle édition, et dans la table XCVIll* de Guépratte.
Exemple.
Exprimer en temps sidéral un intervalle de temps
moyen "* * '
Table VI de la ( pour 4^ 39%426 ^
Connaissance \ pour 24- 3',943 / +. . . . 43,4eo
des temps. { pour 35',1 0*,096 ;
8 = 4" 25- 48',569 Des deux relations (a) et (f ), on peut déduire
qui permet d'exprimer en temps vrai un intervalle de temps donné en temps sidéral.
175. Remarque. — Il ne faut pas confondre les heures vraies et moyennes avec les intervalles de temps vrais et moyens.
Pour donner un exemple de la distinclion que Ton doit faire entre un instant vrai ou moyen et un intervalle vrai ou moyen, supposons que le 16 février 1858, deux personnes se proposent de se rendre à bord d'un navire à 1 heure.
L'une comprend 1 heure temps vrai, l'autre i heure temps moyen; comme ce jour-là le temps moyen est en avance sur le temps vrai de 14"» 21' environ, celle qui a entendu heure temps vrai viendra à bord 14- 21' plus tard que r autre.
Supposons aussi que les deux mômes personnes se proposent de passer 1 heure à bord ; Tune entend 1 heure vraie, l'autre 1 heure moyenne.
Comme la variation de Inéquation du temps est négative et de 4',18 environ dans 24 heures, dans 1 heure elle est 0',17. Celle qui a compris 24 heures vraies partira seulement 0*,17 plus tôt que l'autre.
Relation entre les heures astronomiques et les ascensions droites de deux astres.
Nous avons trouvé (90) la relation
A. = Aa + >R.
Si nous considérons, au même instant^ un autre astre, on a une relatioa
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analogue. Donc, entre les angles horaires astronomiques k^ et h\ de deux
astres et leurs ascensions droites JR, et ^', on a Tégalité
Si l'un des astres est le Soleil vrai ou le Soleil moyen^ on a ou
^«0«+iR0n. = Aa + yR.
Lorsque Ton considère le Soleil moyen, on a la relation quand le Soleil moyen passe au méridien, on a
Aa0n. = O,
d'où
A. = iR^0.
Ainsi^ l'heure sidérale d'un lieu est égale à Vascension droite du Soleil moyen à ce moment ; c'est pour cela que dans la Connaissance des temps l'ascension droite moyenne du Soleil qui est donnée chaque jour pour le midi moyen de Paris est intitulée temps sidéral.
C'est-à-dire que le nombre donné dans la Connaissance des temps à la colonne intitulée Temps sidéral, exprime Theure que marque la pendule sidérale à Paris quand le Soleil moyen passe au méridien, en supposant toujours que celte pendule sidérale mai'que 0* 00" 00' quand le point ver» nal passe au méridien de Paris.
Exemple.
Ainsi, pour le 1" mai i858^ nous trouvons^ dans la colonne intitulée Temps sidéral, T 36» 27',96.
Cela veut dire que la pendule sidérale de l'Observatoire de Paris marque 2*36"27*,96 quand le Soleil moyen passe au méridien de Paris,
En considérant les nombres qui suivent, nous voyons que le passage du Soleil moyen au méridien de Paris retarde tous les jours de 3"'56%55.
Connaissant le temps sidéral au midi moyen de Paris ^ trouver le temps sidéral au midi moyen d'un autre lieu.
Ml. D'après la relation A, = iî\„ 0, nous voyons que le temps sidéral cherché est égal à la valeur de l'ascension droite du Soleil moyen au moment où ce Soleil passe au méridien du lieu. Or nous venons de voir que pour
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revenir du méridien de Paris au méridien de Paris, c'est-à-dire pour une différence en longitude de 360** ou U heures, l'ascension droite moyeDoe ou le temps sidéral augmente de 3'»56',55; donc, en appelant L la longitude du lieu considéré; au moment où le Soleil moyen passe au méridien de ce lieu , son ascension droite donnée pour Paris le jour proposé devra être augmentée ou diminuée d'une partie proportionnelle x donnée par la relation
L X ^, , 3-56%55xL
— dou x =
Cette quantité peut être prise dans la table YI de la Connaissance des temps, en y entrant avec L exprimé en heures. On a donc
T. S. au midi moyen d'un lieu = T. S. au midi moyen de Paris db ±: correction table VI.
-(- si le lieu est à FOuest de Paris et — si le lieu est à l'Est.
Ainsi; pour obtenir le temps sidéral au midi moyen d'un lieu dont la Ion» gitude est L, t/ faut prendre avec la longitude en temps et dans la table VI de la Connaissance des temps ou la table XIX de Callet, une correction que Von ajoute au temps sidéral à midi moyen de Paris si le lieu est à l'Ouest de Paris ^ et que l'on retranche si le lieu est à l'Est; le résultat est la quan^ tité cherchée.
Exemple \.
On demande le teçip^ sidéral â midi moyen à Saint-Pierre (Martinique) le 6 mai 1858.
La longitude de Saint-Pierre en temps est de. . . 4^ 14* 4' Ouest. T. S. au midi moyen de Paris le 6 mai = .... 2* 56' 10',74.
Correction.
Table VI de la I pour 4\ . . . 39\426 | Connaissance | pour 14". . . . 2*,3 > -}-•••• 41*,737 des temps. { pour 4'. . . . 0',011 )
r. S. au midi moyen de Saint-Pierre le 6 mai i%}^» = 2** 56' 52*,477
Exemple 2.
On demande le temps sidéral à midi moyen à Batavia /« 15 mai 1858.
La longitude de Batavia en temps est. 6^ 58* 12' Est.
T. S. au midi moyen de Paris le 15 mai = . . . . 3*' 3f 39',74
Correction.
Table VI de la f pour e»* 59%439 ^
Connaissance | pour 58'. . . . 9%528 [ — i" 08^700 des temps. ( pour 12' 0',033 )
r. s. au midi moyen de Batavia le io mai, . . . = 3* 30' 3i%040
178. Puisque nous pouvons compter le temps écoulé soit en tetnps moyen ^ soit en temps sidéral, nous voyons que Ton peut avoir une pendule réglée soit sur le temps moyen, soit sur le temps sidéral.
La pendule réglée sur le temps moyen, que nous nommons pendule HOTENiiE^ marque 0* 00" 00', quand le Soleil moyen passe au méridien; et nous savons que la pendule sidérale marque 0^ 00* 00* quand le point vemal passe au méridien.
Quand un phénomène a lieu^ c'est-à-dire à un même instant, les dbui PENDULES indiquent généralement deux heures différentes; Tune exprime
rnElRB MOYENNE, Tautre ThEURE SIDERALE.
Nous verrons dans la suite que, connaissant le ttmps sidéral^ on a quelquefois besoin de connaître le temps moyen correspondant et réciproquement; considérons ces deux problèmes.
1* Lépoque d'un phénomène quelconque étant exprimée en temps sidéral, r ex primer en temps moyen; autrement dit, passer de l'heure sidérale à Vheure moyenne correspondante.
Appelons A. Theure sidérale donnée; si T« est le temps sidéral au midi moyen qui précède, h, — T, ou (A, + 24) — T, exprimera Vintervalle de temps sidéral écoulé depuis quil était midi moyen dans le lieu; il suffit donc de convertir (A, — T,) ou (A, + 24) — T, en temps moyen, et l'on aura rintervalle temps moyen écoulé depuis qu'il était midi dans le Ueuj c'est-àdire l'heure moyenne du lieu; ce qui se fait au moyen de la relation
ou au moyen de la table V de la Connaissance des temps.
Ainsi* pour passer d'une heure sidérale à une heure moyenne, on détermine d'«bord le temps sidéral au midi moyen du lieu que l'on retranche de l'heure sidérale donnée, en ajoutant 24 heures y si c'est nécessaire pour rendre la soustraction possible.
On convertit ce reste en temps moyen, au moyen de la relation (8), ou on le diminue de la réduction donnée par la table V, et l'on a r heure moyenne cherchée.
Exemple.
On demande l'heure moyenne d'une observation faite à Batavia, le 15 mai 1858, à 8' 25" 32', Temps sidéral.
La longitude de Batavia en temps est de 6^ 58" 12' Est.
i* Détermination du T. S. au midi moyen de Batavia le i^ mai. T. S. au midi moyen de Paris le 15 mai= .... 3* 31" 39*, 74
Correction pour la longitude.
Table VI de la / pour 6^ 59M39 i
Connaissance | pour 58" 9',528 /— • • • ^" 08%7
des temps. | pour 42' 0',033 )
T. S. au midi moyen de Batavia le 15 mai 3^ 30" 3!*,04
Heure sidérale donnée 8' 25" 32*
Interv. de T. S. écoulé depuis le midi nwy. de Batavia 4"* 55" 00*,96 Conversion en temps moyen.
Table y de la / pour 4" 39%3i8 \
Connaissance | pour 55" 9%0I0 | — 48%33l
des temps. \ pour 0%96 0%003 )
Heure moyenne de Batavia le i5 mai 1858. . . = 4^ 54" 12«,629
Remarque. — Si le lieu donné est Paris, la Connaissance des temps donne immédiatement le temps sidéral au midi moyen du lieu.
2* Vépoque d'un phénomène quelconque étant exprimée en temps moyen^ l'exprimer en temps sidéral; autrement dit passer de l'heure moyenne à r heure sidérale correspondante.
Appelons h^ Theure moyenne donnée; h^ représente le temps moyen écoulé depuis que le Soleil moyen a passé au méridien; si nous convertissons h^ en temps sidéral, nous aurons le temps sidéral écoulé depuis que le Soleil moyen a passé au méridien du lieu; ajoutant cet intervalle de temps sidéral au temps sidéral â midi moyen du lieu, on aura évidemment l'heure sidérale cherchée.
Ainsi, pour obtenir Vheure sidérale qui correspond à une heure moyenne donnée, il suffit de convertir cette heure moyenne en temps sidéral au moyen de la relation
ou an moyen de la table VI de la Connaissance des temps.
On détermine ensuite le temps sidéral T, au midi moyen du lieu^ que l'on ajoute à l'heure moyenne réduite en intervalle sidéral^ et l'on a l'heure sidérale cherchée.
Exemple,
On demande V heure sidérale d'une observation faite à Batavia^ le i^ mai i858, à 4* 54" i2%629, temps moyen.
!• Détermination du T. S. au midi moyen de Batavia /e 45 mai.
T. S. au midi de Paris le 15 ma/ = 3* 31" 39*,74
Correction pour la longitude.
Table VI de la i pour 6- 59%i39 \
Connaissance | pour 58" 9\528 [— 1"08*,7
des temps. { pour i2' 0*,033 )
r. s. au midi moyen de Batavia le 15 mai. . . = 3" 30" 31',04
2* Convef^sion de h^ en temps sidéral; h^ = 4* 54" i2',629
Correction.
Table VI de la I pour 4- 39% 426 j
Connaissance l pour 54" 8%87i |-(- 48%33i
des temps. ( pour 42%629. . . . 0%034 )
Heure moyenne convertie en temps sidéral. . . . = 4" 55" 00» ,960 T. S. au midi moyen de Batavia le i^ mai. . . = 3^ 30" 31 •,04
Heure sidérale cherchée = 8" 25" 32*,000
179. Passer de l* heure sidérale à V heure vraie et réciproquement. — Pour convertir une heure sidérale en heure vraie, on détermine l'heure moyenne correspondant à l'heure sidérale, et Ton transforme Vheure moyenne en heure vraie, ainsi que nous lavons dit.
Pour convertir une heure vraie en heure sidérale, on passe de l'heure vraie à l'heure moyenne, puis de l'heure moyenne à l'heure sidérale,
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180. Définition. — On nomme Calendrier^ une distribution du temps en périodes imaginées pour les besoins de la société.
Cette distribution du temps est enregistrée dans une table que tout le monde cormait et gui contient ces périodes depuis la plus petite jusqu'à la plus grande.
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Nous avons déjà dit que Vannée tropique était la grande unité de temps généralement adoptée.
Nous savons aussi que cette année tropique se divise en quatre parties ou saisons, distinctes pour le règne animal et pour le règne végétal.
Les jours qui composent une année doivent être désignés de telle sorte que le nom du jour indique la saison où Ton est et le temps écoulé depuis le commencement de cette période; cette désignation est nécessaire pour indiquer avec exactitude aux sociétés, le retour des mêmes travaux^ des mêmes cérémonies^ et conserver d*une manière plus précise la date des événements.
Si Tannée se composait d'un nombre exact de jours, il suffirait de désigner d'une manière quelconque chaque jour de Tannée, et Ton serait alors certain que pour n'importe quelle année le même jour désignerait toujours la même époque. Mais, Tannée tropique se compose de 365^ 5^ 48' 47', 5; alors, eu raison de la fraction 5** 48" 47',5, on a été obligé d'établir les conventions suivantes.
Durée de l'année civile. — On est convenu de considérer Tannée civile comme se composant de 365 jours. De cette manière on néglige tous les ans 5* 48'47',5; au bout de 4 ans on a négligé 23* 15" 10', ce qui est un jour moins 44" 50'; Vannée tropique se trouve alors, de près d'un jour cri retard sur Vannée civile; pour rattraper ce jour, on fait celte dernière année de 366 jours. Ainsi, de quatre ans en quatre ans les années sont de 366 jours au lieu de 365.
L*année de 365 jours se nomme année commune. Tannée de 366 jours se nomme année bissextile, par la raison que nous dirons plus loin.
Les années bissextiles sont celles dont le millésime est divisible par 4.
En ajoutant tous les quatre ans un jour à Tannée commune. Tannée civile se trouve, au bout de 100 ans, en retard sur Vannée tropique de Î5 X 44" 50* = 18* 40" 50'. On rend alors commune Tannée qui complète le siècle au lieu de bissextile qu'elle devrait être ; mais alors. Vannée civile séculaire est en avance sur Tannée tropique de 24" — (18* 40" 50')= 5" 19' 10'; au bout de 4 siècles^ cette avance est de îr 16" 40'; on rend alors bissextiles les années séculaires de 4 siècles en 4 siècles, et comme on a commencé à 1600, c'est donc celles dont le millésime séculaire estdi* visible par quatre. Ainsi, Tannée 2000 sera bissextile.
En continuant ainsi, on comprend comment on peut «arriver à faire succéder les années, de manière que pour chaque année les jours désignés ^m //» «M^tfMA «m/vm/^**!» iintiin%,Dvti himn /> ^^^•-peu prcs^ Ics mémcs posîtions du
parties que Ton nomme demisix mois qui sont de 31 ou de I la première moitié de Tannée mes et de 29 jours dans les an"
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néti bit$extiles. Les jours sont désignés par leur numéro d'ordre du mois auquel ils appartiennent.
Le tableau suivant donne le nom des mois et le nombre des jours de chaque mois.
i** moùié de Vannée.
Janvier 31
Février. 28 ou 29
Mars 31
Avril 30
Mai 31
Juin 30
2* moitié de Vannée.
Juillet 31
Août 31
Septembre 30
Octobre 31
Novembre 30
Décembre 31
Quelque simple que puisse actuellement paraître la manière de dé-* terminer le nombre entier de jours que contient une année civile pour qu'il y ait toujours le plus d'accord possible entre l'année civile et Vannée tro^ pique^ on n'est cependant arrivé à ce mode de régler le temps qu'après bien des tâtonnements.
Parmi toutes les phases qu'a suivies le Calendrier^ nous ne considérerons que les deux qui font distinguer cette table en Calendrier Julien et Calendrier Grégorien.
181. Calendrier Julien. — Au temps de Jules César y le désordre du Calendrier était tel que Tannée civile différait d'environ trois mois de Vannée tropique: ainsi, les mois avaient changé de saisons de telle sorte que les fêtes étaient célébrées dans des saisons différentes de celles pour lesquelles elles avaient été établies.
Pour rétablir l'ordre et mettre d'accord les deux années civile et tro^ pique, Jules César ^ après avoir consulté Sozygènes, mathématicien célèbre A" Alexandrie, décida que Tannée serait de 365 jours, et que chaque quatrième année, on ferait Tintercalation d'un jour entre le 23 et le 24 février, ce qui, en réalité, portait Tannée solaire à 365 jours 1/4.
En outre, pour rendre aux saisons les fêtes qui leur appartenaient, César intercala 85 jours dans Tannée courante, — 46 (708 de Rome) ; on eut donc une année de 15 mois qui fut appelée année de confusion.
Jules César fixa, comme Numa, le commencement de Tannée au i*' janvier et fit les mois de 30 et de 31 jours tels qu'ils sont aujourd'hui ; le mois de février étant de 28 jours dans les années de 365 jours et de 29 jours dans les années de 366 jours.
Voici les quatre premiers mois du Calendrier romain:
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JANUARIUS.
FEBRUARIUS.
DE VÉNUS
Calendls Jan.
Calendis Feb.
Calendis Martii.
Calendis AprL
I\' Nonaa.
IV Nonas.
VI Nonas.
IV Nonas.
III Nonas.
III Nonas.
V Nonas.
III Nonas.
PrldlôNonas.
Prldiô Nonas.
rv Nonas.
Pridiè Nouas.
Nonis Januar.
Nonis Feb.
III Nonas.
Nonis Aprilis.
VIII id.
VIII id.
Pridlô Nonas.
VIII id.
VII id.
VII id.
Nonis Martii.
VII id.
VI id.
VI id.
VIII id.
VI id.
V id.
V id.
VII id.
V id.
IV id.
IV id.
VI id.
IV id.
III id.
III id.
V id.
m id.
Pridlô id.
Pridlè id.
IV id.
Pridiè id.
Idibus Jaooar.
Idibus Feb.
III id.
Idibus Aprilis.
XIX Cal. Feb.
XVI Cal. Mar.
Pridiè id.
XVIII Cal. MaU.
XVIIÏ Cal.
^XV Calendas.
Idibus MartU.
XVII Cal.
IG
XVII Cal.
XIV Cal.
XVII Cal. Apr.
XVI Cal.
XVI Cal.
XIll Cal.
XVI CaL
XV Cal.
XV Cal.
XII CaL
XV Cal.
XIV Cal.
XIV Cal.
XI CaL
XIV Cal.
XllI Cal.
XllI CaL
X Cal.
Xiri Cal.
Xll Cal.
XII Cal.
IX Cal.
XII Cal.
XI Cal.
XI Cal.
VIII Cal.
XI Cal.
X Cal.
X Cal.
VII CaL
X CaL
IX CaL
IX Cat.
VI CaL
IX Cal.
VIII CaL
VIII Cak
VI Cal.
VIII CaL
VII CaL
VII CaL
V Cal.
VII Cal. .
VI CaL
VI Cal.
IV Cal.
VI CaL
V Cal.
V Cal.
III Cal.
V Cal.
IV Cal.
IV Cal.
Pridiè CaL Mar.
IV Cal.
m Cal.
111 CaL
III Cal.
Pridiè Cal Mali.
PridîèCal.Feb.
Pridlè CaL Apri.
Les mois A^aoùt et décembre sont comme janvier; juin, septembre et novembre comme avril; mai, juillet, octobre comme mars.
On voit que le premier jour du mois se nommait calendes^ de xoXm (j'appelle), parce que c'était en ces jours que Ton appelait le peuple aux assemblées; d'où est venu lo nom de Calendrier»
Les noms des jours du mois se déduisaient de leur rang, en rétrogra** dant; ainsi^ le 22 mars se nommait le 11* jour des calendes d'avril.
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Ainsi que nous Tavons dit, Jules César intercala un jour, tous les quatre ans, entre le 23 et le U février ; ce jour précédait le sixième jour des calendes de mars^ on le nomma alors le second sixième jour des calendes de mars (bissexto calendas), d'où est venu le nom de bissextile que l'on donne aux années de 366 jours.
Le Calendriei' Julien commença à être en vigueur en Tan — 45 ou 709 de Rome.
182. Calendrier Grégorien. — D'après ce que nous venons de voir, le Calendrier Romain supposait Tannée de 365 jours 1/4 ou 6 heures. Or nous avons vu que Tannée est de 365 '•"" 'S" 48" 47',5 le Calendrier Romain faisait donc toutes les années trop grandes de il" i2',5. Cette augmentation donne t^n jour c/aru i28"^5; aussi en 1577 le commencement de Tannée civile revenait 10 jours plus tôt qu'à l'époque du Concile de Nicée en 325» c'est-à-dire que Téquinoxe du printemps arrivait le 11 mars au lieu d'arriver le 21 , comme cela avait lieu en 325 {ce qui impliçue qu'à Porigine du Calendrier Julien, Nquinoxe du printemps arrivait le 24 mars environ).
Pour ramener Tannée civile à coïncider avec Tannée tropique, le pape Grégoire XIII décida :
1* Que le mois d'octobre 1582 serait de 21 jours seulement et que les jours de ce mois prendraient les numéros 1, 2, 3, 4, 15, 16, etc.;
2* Que les années séculaires ne seraient bissextiles que de quatre en quatre
siècles; qu'ainsi^ Tannée 1600 étant bissextile, les années 2000, 2400,
etc., le seraient, mais que les années 1700, 1800, 1900, 2100, etc.,
ne le seraient pas; tel est le Calendrier dont nous nous servons aujourd'hui.
183. Du Calendrier russe. — Tous les peuples chrétiens de l'Europe ont adopté le Calendrier Grégorien, à Texception des Russes qui ont conservé le Calendrier Julien.
Or^ en 1582, il y avait 10 jours de différence entre la date d'un même jour exprimée au moyen du Calendrier Julien et celle exprimée au moyen du Calendrier Grégorien; en 1700 et en 1800 le Calendrier Julien a compté les années bissextilesy ce qui n'a pas eu lieu pour le Calendrier Grégorien; donc actuellement, ce dernier est en avance de 12 jours sur le premier.
C'est ce qui fait qu'en Russie, le \h janvier 1857, par exemple, est pour les autres peuples chrétiens le 27 janvier 1857.
Aussi, toutes les fois que Ton cite une date russe^ pour qu'elle soit com^ prise par les autres peuples, on écrit au-dessous la date grégorienne. Ainsi^
Ton met le —janvier 1857.
Mê
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RéductUm d'une date Grégorienne à la date Julienne correspondante.
18i. Puisqu'en 1502 on a retranché 10 jours et que le 5 octobre est devenu le 15; qu'à partir du 16« siècle, le Calendrier grégorien ne bit bissextile qu'une année sur 4, le Calendrier Julien se trouve successivement en retard de trois jours tous les quatre stèclesy en outre des iO jours de 1582; par conséquent , en appelant S le nombre qui marque le siède, la différence entre la date Grégorienne et la date Julienne correspondante doit être donnée par la formule
C = 10 + j(S — 16) = 10 + (S — 16) — i(S— 16). On devra^ dans cette valeur de C, rejeter les fractions.
Exemple.
Dans le %t* siècle^ c*est-à-dire à partir de Tan 2100^ on aura donc pour correction
ou
C'est-à-dire que toute date Grégorienne devra être diminuée de 14 jours pour être exprimée en date Julienne.
Du Calendrier perpétuel. ^ Le Calendrier perpétuel est un tableau qui permet de trouver le jour de la semaine quand on connaît le quantième do mois et la lettre dominicale.
185. De la lettre dominicale. — Dans le Calendrier perpétuel, les noms des jours de la semaine sont remplacés par les lettres A, B, C, D, E, F, G, écrites périodiquement devant les dates respectives.
Si Tannée commence par un mercredi ^ le mercredi est désigné par A toute Tannée.
La lettre qui indique le dimanche se nomme lettre dominicale. Elle change chaque année et rétrograde d'un rang.
Comme le Calendrier perpétuel est basé sur Tannée conuuune, il ; a donc, dans les années bissextiles, un jour de plus qu^il n'indique; oe jour n*a pas de lettre^ et par suite, celle qui a désigné le dimanche en janvier et en février désigne le lundi en mars, avrils etc. .
Alors les années bissextiles ont deux lettres dominicales.
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Détermination de la lettre dominicale pour une année quelconque N.
18& Appelons n le numéro de la lettre dominical^ pour une année queh conque servant d'origine; en admettant qu'aux lettres
A, B, G, D, E, F, G, correspondent les numéros i, S, 3^ i, 5^ 6, 7.
Puisque chaque année conmiune est de 365 jours = 52 sem. + 1'^ la lettre dominicale rétrograde d'un rang chaque année. Elle est donc (n — i) Tannée suivante; au bout de N années elle serait (n — N), si toutes les années étaient communes. Comme N est généralement plus grand que n, en ajoutant à n un nombre quelconque d de semaines, c'est-à-dire îd jours, le numéro de la lettre dominicale serait donné par la formule
(Trf + n-N).
De plus, comme il est constaté que la première année de notre ère commençait par un samedi, c'est-à-dire que B, N** 2, était la lettre dominicale^ l'an 0 la lettre dominicale devait être C ou Z\ donc la formule qui donne le numéro de la lettre dominicale devient, dans le cas où toutes les années seraient communes, et en commençant à compter à partir de
l'anO,
(7rf4.3 — N).
Hais, sur quatre années, il y en a une bissextile, et chaque année
bissextile fait rétrograder la lettre d'une unité; donc, N étant le
N nombre d'années écoulées depuis Tan zéro, il y aura eu - années
bissextUes et par suite, la formule doit être
(7rf + 3-N-.J).
Cette relation ne convient qu'au Calendrier' Julien; pour avoir celle qui convient au Calendrier Grégorien^ il faut remarquer que
Varmée Grégorienne est en avance de [10 + (S— 16) — t(S — 16)]
jours sur Y année Julienne^ par conséquent, le numéro de la lettre dominicale sera avancé de cette quantité. Pour une année Grégorienne , le numéro de la lettre dominicale sera donc donné par la relation
7rf+3_N— 5 -h 10 + (S — 16)- i (S — 16), ou
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CesUà-dire que / est le complément à 7 du reste de la division de |^6-N-j + (S-i6)-l(S-46)]par7.
On néglige la fraction dans cette formule.
Exemple.
Trouver /a lettre dominicale de F année i858. On aura
/ = 7d' + 6— 1858- 1^ + 2 — =, / = 7rf -f 6 — 4858 —464+2, l=ld' ^ 2314 = 7^* - 7 X 330 — 4,
faisant (/' = 331 : autrement dit, retranchant 4 de 7 il reste 3. Donc la lettre dominicale pour 1858 est C,
DÉTEBMINATION APPBOCHÉE DU LIEU DU SOLEIL DANS SON ORBITE ET PRÉDICTION DE SA LONGITUDE, DE SON ASCENSION DROITE, DE SA DÉCLINAISON, DE l' ÉQUATION DU TEMPS, DU RAYON VECTEUR, DE LA PARALLAXE HORIZONTALE ET DU DEMI-DIAMÈTRE A UNE ÉPOQUE DONNÉE DE PARIS TEMPS MOYEN.
487. Maintenant que nous connaissons tous les éléments qui font connaître la forme, la situation et la grandeur de l'ellipse apparente que le Soleil décrit autour de la Terre; que nous savons^ en outre^ que cet astre parcourt cette ellipse de telle sorte que son rayon vecteur suive la loi des aires, il ne reste plus que deux quantités à connaître pour savoir de quelle manière le Soleil se meut sur cette ellipse.
Ces deux quantités sont :
!• Le temps T de révolution entière, c^est-à-dire le temps que le Soleil met à décrire complètement l* ellipse:
2* Lépoque 6 du passage du Soleil au périgée.
Nous avons dit (469) comment, par l'observation, on peut avoir T, et comment, en déterminant la longitude du périgée (453) on peut mxÀr Vépoque 6.
Si l'on commence à compter les temps à partir de cette époquey et qu'on veuille connaître la longitude géocenirique du Soleil et sa distance à la Terre après un temps t, on aura, d'abord,
n = -=- qui sera connu.
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Par suite, an bout de i jours après le passage au périgée, Fanomalîe moyenne sera nt.
De la relation
u =s nt + e s\n nt '\- — sm2nt ,
on déduira u; et de la relation
\ = nt +^s\n nt +-f«sîn ini ,
on aura l'anomalie vraie V.
La distance du Soleil à la Terre pourra se déduire de la relation
= a 1 — «coswf+^(l— cosîn/) .
Connaissant V, on aura la longitude du Soleil d Fépoque t en ajoutant à Y la longitude du périgée V.
Connaissant la longitude du Soleily on déterminera, au moyen des relations données précédemment, son ascension droite et sa déclinaison^ et l'on pourra en conclure Inéquation du temps.
En6n, au moyen de sa distance rkla Terre, on connaîtra sa parallaxe horizontale et son demi-diamètre vu du centre de la Terre, en ayant toute^ fins mesttré une fois ce demi-diamètre à une distance connue.
488. Au lieu de prendre pour origine des temps, c'est-à-dire pour époque, soit le moment du passage du Soleil au périgée, soit le moment du passage du Soleil au point vemal, les astronomes prennent généralement pour époque le minuit temps moyen de Paris qui sépare une année civile de la précédente.
D'après Bessel^ la longitude moyenne du Soleil de l'époque pour l'année 1800 ayant été trouvée égale à 280* 23^ 35%525, pour l'année 1800 + T, on aura
(a) Longitude moyenne de l'époque =
= 28œ ay 35",545 + 27%605844T •\- 0",000i224805T* -|- 14' 47%083r,
r étant le reste de la division de T par 4 dans les années communes, mais égal à 4 dans les années bissextiles.
Anomalie moyenne de l'époque. — D'après ce que nous avons vu sur les anomalies, il est évident que Ton a
Anomalie moyenne = Longitude moyenne — Longitude du périgée^ en ajoutant 360* ou 12 signes du Zodiaque s'il est nécessaire. On a donc
pour anomalie moyenne au moment de Pépoque^ en remplaçant ces deux lon^tudes par leur valeur (154) en fonction de T^
Anomalie moyenne de r époque =
([5] Anomalie moyenne de (r époque =
= Sy 27",135 — 33%9H3T — 0,00008!6!6r — (14' 47%083)r,
On peut mettre en tables les deux formules (a) et (p).
Déterminons, par exemple, ces quantités pour les années comprises entre 1857 et ISÔQ, c*est-à-dire faisons successivement T = 58, 59»
60} 68. Nous trouvons le tableau suivant, auquel nous ajoutons
le mouvement moyen en longitude et en anomalie moyenne pour 30'**^, iV, V, W et 1\ déterminé d'après ce que nous avons trouvé (169 et 170).
Tableau A.
ARMÉES
LONGITUDE MOTENXB de l'époqne.
AMOEALIE MOTEMNE de répoqne.
280* 20' Kr ,9 280 6 23 ,4
MOUTENBlfT 1 moyen en
30)011», 12 heures,
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489. Usage de ce tableau pour la prédiction approchée de la longitude moyenne du Soleil, du temps sidéral, de sa longitude vraie y de son ascension droite, de sa déclinaison, de l'équation du temps, de la parallaxe horizontale du Soleil et de son demi-diamètre à une époque donnée.
Exemple.
Cherchons tous ces éléments pour le 6 mai 1858 d 0^ T. M. de Paris. V Détermination de la longitude moyenne et de Vanomalie moyenne.
I Janvier 31
Février 28
Mars 31
Avril 30
Mai 5' + iy
Total = lî5' + ly =«=4X30» 4-6' +I2\
Longitude moyenne Anomalie moyenne
de répoque d'à- de l'époque d'après
près le tableau (A) le tableau (A ) ou la
ou la formule (a)=280«20'42",9 formule (p) 359*51' 5%80
Variât, en 4x30* =118 16 39 ,6 118 16 19 ,2
Id. en 5' =4 5541 ,65 4 55 40 ,8
Id. en «•* = 29 34,46 29 34 ,08
Long. m. cherchées 44^02' 38%31 Anom. m. cherch. = 123* 32^39^,88
2* Détermination du temps sidéral.
Nous savons que la longitude moyenne du Soleil qui est la longitude du Soleil fictif est égale à Tascension droite du Soleil moyen, c'est-à-dire qu'on a la relation
Longitude moyenne = Ascension droite du Soleil moyen.
Mais ^ascension droite du Soleil moyen est donnée dans la Connaissance des temps sous le titre temps sro^RAL au midi motbn de paius; si donc^ nous convertissons en temps l'ascension droite moyenne 44*02' 38",3l9 nous aurons le temps sidéral pour Tépoque cherchée; on trouve ainsi
T. S. au midi moyen de Paris, le 6 mai 1858 =2'* 56* 10',55. 3* Détermination de la longitude vraie du Soleil. Nous avons trouvé (148)
longitude vraie z=: longitude moyenne -^^ équation du ceifUre.
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Et nous avons (149) pour équation du centre E, exprimée en secondes,
^ sinn^ . 5 . sinint , sini"^4 sinr ^
nt est Vanùmalie moyenne pour Vépoque considérée; nous venons de U trouver égale à iSd'' 32' 39%88, calculons cette équation du centre.
C(dctU de réquatùm du centre E.
Calcul du {*" terme. Calcul du 2* terme.
2^=0,0335339526 log=2.52654T7 2 loge=ï,i489096
c' log sin i''=:5.31 44251 c* log sin i'r=5.3l44251
logsin i2y32'39*,88=9.9208834 log8in247*05'19%76=9.9643H5-
log i- terme= 3.7608562 ^ 5=0.6989700
i" terme=5765%75 ^' '^ 4=9.3979400
2* tenne=-rf6",76 log 2* terme=l ,8245562
2*tenne=— 66*,76 d*où E= 5698",99 = !• 34' 58%99.
Nous savons aussi (149) qu'à l'époque considérée, l'équation du centre est positive; nous aurons donc^ ayant trouvé : longitude moyenne = 44*02'38%3I,
Longitude vraie du Soleil = 44« 02' 38",3I + i* 34' 58%Ô9, c'est-à-dire, Longitude vraie du © le 6 mai 1858 à 0* T. M. de Paris = 45* 37' 37%3.
4» Détermination de la déclinaison et de V ascension droite.
Prenons pour obliquité de Técliptique Vobliquité moyenne du i*' jernvier 1858 qui» d'après ce que nous avons dit, est égale à 23*27'29',16, en n'ayant pas égard, toutefois, aux variations périodiques que produit Tattraction ului-solaire.
D'après ce que nous avons vu (129), l'ascension droite JR^ et la déclinaison D du Soleil nous sont données par les relations
tang JR, = tang L ces o», sin D = sin L sin (■>.
Calcul de JR» Calcul de D.
L=45«37'37",3 log Ung= 10,0095063 log sin=9,8541861
c»=23*27'29%16 logco6= 9.9625351 log sin=9.5999718
logUngiRs 9.9720414 logiinD=:9.4541579
d'où Asc. droite chercs=2'52*37%66 Déclinaison cberc.=16*3l'55%0U
tTVnK DU SOLBIL. — PRéOfCTION DE SA POSITION. 22T
5* Calcul de Véquaiion du temps.
Nous avons trouvé (163) pour expression de Véquation du temps exprimée en secondes de degré :
1» j . *, . «cosinSL , i, .ci>sin4L i .cosinBL
Eq. dutemps=e=E— tang*--: — . j--tang*--: -tanc^- Vllzz,
^ ^ ^ 2sin 4"^2 ^ 2sin i*' 3 ^ Ssin i"
Nous venons d'obtenir pour Tépoque considérée : E= i'34'58",99
co = 23*2r29",i6, et par suite, J = H*43' 4^,58 L = 45*37'37",3, d'où nous concluons :
2L = 9IM5'ir,6 4L5=182*3(y29",2 6L = 273M5'43",8.
Disposition du calcul de e.
Calcul du 2* terme. Calcul du 3* terme.
îlogtang Ii*43'4r,58=i8,6345336 41ogtangH*43'44",68=37,2690672
log8in9IM5'14'',6 = 9,9998959 Iogsinl82*30'29'',2 = 8,6410854
c' log sin 1" = 5,3144251 c' log2 = 9,6989700
log 2* tcrme= 3,9488546 ^' '<>» »»" *" = 5,3144251
V terme= 8889'',03 log 3« terme= 0,9235477
ou=2*28'9^,03 3* ternie=:-r,3858
Calcul du 4* terme.
6 log tang 11* 43'44'',58 = 55,9036008
log sin 273* 45' 43 ',8 = 9,9990630
cMog3= 9,5228787
cMogsinl"= 5,3144251
log 4* terme = 0,7399676 4*terme = — 5",495
donc e=l*34'58",99— (2*28'9",03)— 8*,3858 + 5",495=:— 53'12",94, d'où t en temps = — (3' 32',86).
Ceci est l'équation du temps à midi moyen de Paris. Pour avoir TéquatioD du temps à midi vrai, il faudrait calculer l'équation du temps pour le 7, ainsi que nous venons de le faire, et voir de combien varie l'élément
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en 24 heures, alors uue partie proportionnelle donnerait la quantité dont varie 3" 32%86 dans Tintervalle 3*32*|86 environ. De réquation du temps que nous venons de trouver, on déduit
Temps moyen au midi moyen de PariSj le 6 mai = il* 56" 27%i4.
6* Détermination du logarithme du rayon vecteur ^ de la parallaxe et du demi-diamètre du Soleil.
Calcul du rayon vecteur.
Nous avons la relation
r=û[(i — tfcosn/)+-(i— cosîrU)] +
que nous pouvons écrire
r = a (1 — e cos nf -f ^* sio* **^) +
Calcul du terme e cos nt. Calcul du terme e* sin* nt.
e = 0»0i67669763 log = 2,2244548 2 log e = 4,4489096
n/=i23*32'39",88 log cos = 9,7423980 2 log sin = 19,8417668
log 2" terme = 3,9668528 log 3* terme = 4,2906764 d'où 2* terme = 0,0092651 3* termes 0,00019529
donc r =û(l + 0,0092651 + 0,00019529) = a X 1,00946039. On trouve d'après cela, logarithme rayon vecteur = 10,00408926. Calcul de la parallaxe horizontale.
En appelant n la parallaxe horizontale moyenne, que nous avons supposée être égale à 8^,578, nous aurons pour parallaxe horizontale P à la dbtance r,
]ogP=logic-f 10 — log r,
it = 8^578 log = 0,93338600 10 — logr=— 0,00408926
IogP= 0,92929674
d'où Parallaxe horizontale cherchée = 8",497.
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Calcul du demi-diamêtre horizontal.
Noas trouverions pour valeur du demi-diamètre à la distance moyenne» I6'0i'',45; on aura donc, pour demi-diamètre, - (/, à la distance r, le
6 mai 1858,
i . 16'01%45xa
En appliquant les logarithmes, on a
i6'0l%45 = 961 V51og = 2,98292670 iO — logr = — 0,00408926
log ^ d = 2,97883744 d'où, demi-diamètre cherché = 952'',44 := 15' 5^,44.
Jiésumé.
i90. Les éléments que nous venons de déterminer diffèrent un peu de ceux donnés dans la Connaissance des temps pour la même époque. Cela provient de ce que, dans la recherche que nous venons de faire, nous n'avons pas tenu compte de perturbations dues à la Lune et aux planètes. Nous pouvons voir, toutefois, par le tableau ci-dessous, que les différences ne sont pas énormes et que la méthode dont nous nous sommes servi donne une approximation suffisante pour les besoins ordinaires de la navigation.
Différences entre les éléments , calculés en supposant que la courbe décrite par la Terre autour du Soleil est rigoureusement une ellipse^ et ces mêmes éléments donnés dans la Connaissance des temps.
Époque. — 6 mai 185S à 0^ T. M. de Paris.
tUMESn.
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Nous avons dit (132) comment, à l'aide d'un micromètre^ on a pu déterminer que le disque dn Soleil est circulaire. Voyons comment on peut s'assurer que cet astre est un globe sphérique.
i9L De$ tmekes. — Si Ton observe attentivement le Soleil à l'aide (Tu bmette en se servant de verres colorés pour affaiblir son éclat, on aperçoit sur sa surface des taches qui paraissent noires et irrégulières. Ces taches ont des dimensions très-difsemblables. La plus grande étendue linéaire embrassée par Tune de ces taches sur la surface solaire a été trouvée, au micromètre , de 167" environ, vingt fois la parallaxe horizontale du Soleil; par conséquent, environ dix fois plus considérable que le diamètre de la Terre.
La figure 106 représente l'aspect du disque solaire le â4 mai 182B, d'après les dessins des nouvelles astronomiques de Skumac/ier.
On aperçoit sur le disque solaire en A , B, C et D quatre groupes de taches.
Le groupe B f^st représenté fortement grossi en B' (fig. 107).
Pénombre. — Quand une tache noire a de grandes dimensions, autour d'elle existe, presque toujours, une zone étendue d'une teinte moins sombre dont les contours sont aussi nettement déterminés.
Ce contour moins sombre porte le nom de pénombre.
L'éclat de la pénombre est sensiblement augmenté dans les parties qui touchent au noyau noir.
La figure 108 représente l'aspect du So^ ^''^' *®^- leil, le 9 novembre 1861, à T 35-, T. M.
de Brest, tel que je l'ai vu avec une lunette grossissant 30 fois enviton.
A, petite tache un peu éloignée du bord Ouest du disque;
B, groupe de taches dont la plus à l'Ouest était assez grande; la largeur
du groupe était d'environ 2 minutes; Cy groupe de petites taches noires. Trois de ces taches, plus accusées que les autres, formaient les sommets d'un triangle équilatéral;
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D, groupe de très-petites taches dont les deux plus à FEst étaient plus grandes que les autres; leur distance au bord Est était d^environ 3 minutes.
Vig. m.
Facules, — Indépendamment des taches noires, on observe sur le disque solaire des taches dont la lumière est inférieure à celle de la sur&ce de Tastre.
Ces taches brillantes prennent le nom de facules.
Lucules. — Enfin , le Soleil observé avec un puissant télescope ne semble pas avoir un éclat uniforme. Il parait couvert de rugosités qu'Herschel assimile à celles que présente la peau d*une orange et qui se font remarquer dans toutes les parties de la surface solaire.
Ces rides lumineuses sont appelées lucules.
MOUVEMENT DES TÂCHES SGLÂIEES
iôi. Mouvement des taches noires. — Les taches noires font leur apparition au bord oriental du Soleil; elles s'avancent ensuite successivement
vers le centre du disque qu'elles atteignent au bout de ieptjoun enmrm. Leur mouvement vers POuest continue toujours; au bout de sept autres jours elles atteignent le bord occidental et disparaissent.
Elles sont donc restées visibles sur le disque solaire environ ^quatorze jours. Après leur disparition elles reparaissent sur le bord anenial au bout de quatorze jours environ, continuent leur mouvement comme la première fois, et ainsi de suite.
j^spect du noyau noir d'une tache pendant son mouvement. — Considérons, par exemple, la tache noire B représentée figure 107^ qui a une forme à peu près circulaire.
Au moment où cette tache se montre au bord oriental, elle a la forme d*un filet très-allongé dans le sens perpendiculaire à son mouvement; à partir de ce moment, la tache parait s'élargir dans le sens de son mouvement y jusque vers le centre du Soleil où elle a une forme à peu près circulaire; puis, le diamètre transversal de la tache diminue progressivement, et au moment de disparaître vers le bord occidental^ elle est réduite à un filet analogue à celui sous lequel elle est apparue au bord oriental.
Vitesse du mouvement de la tache noire. — La vitesse avec laquelle une tache noire parait traverser le disque solaire n'est pas la môme dans tout le parcours.
Cette vitesse varie d'une manière continue d'un bord à l'autre.
Elle est minimum près des bords et maximum vers le centre du disque.
Aspect de la pénombre pendant le mouvement de la tache. — La pénombre, dans le mouvement de la tache, présente une variation de forme toute différente de celle du noyau noir.
C'est-à-dire qu'au moment où la tache se montre sur le bord oriental, la pénombre est sensiblement moins étendue du cùté du centre que vert le bord; lorsque la tache est située vers le centre du disque, la pénombre paraît également étendue des deux côtés; et enfin^ lorsqu'elle est sur le point de disparaître vers le bord occidental, c'est vers ce bord que la pé*
tinmhrfi a Ip plus d'étCnduC.
mouvement des facules. — Les facules présentent exactement phénomènes que les taches noires: quant à leur mouvement^ à pendant le mouvement, et aux variations de leur vitesse en te disque solaire.
» Les taches solaires paraissent donc avoir toutes un moave- I disque solaire^ de l'Est à l'Ouest. Ce mouvement a lieu suilies parallèles inclinées d'environ 7* sur le plan de Vécliptifwe.
ioleil est un globe sphirique.—hd mouvement des taches noires es sur le disque solaire indique qu'elles tournent sur un yMe
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i* Leur déformation apparente est, en effet, le fait de la perspective.
S* Leur vitesse minimum au bord, maximum au centre, est bien ce qui doit arriver pour un observateur considérant un mobile tournant autour d'une sphère éloignée de lui,
3* Et leur retour périodique de quatorze jours en quatorze jours indique qu'une tache met 27 à 28 jours à faire le tour de Tastre; nous devons alorsy en effet, la voir pendant \k jours^ et elle doit être cachée pendant les 14 jours suivants.
194. Rotation du Soleil. — Ce mouvement de ix)tation des taches du Soleil peut parfaitement s'expliquer en admettant que ces taches font partie de la masse solaire et que cette masse est douée d'un mouvement de rotation sur elle-même, autour d'un axe peu différent d*une perpendiculaire au plan de Vécliptique,
Le mouvement des facuies surtout vient confirmer cette explication en détruisant l'hypothèse qui consistait à considérer les taches noires comme des disques opaques minces tournant uniformément autour du Soleil, à peu de distance de sa surface et de manière à rester toujours perpendiculaires à la ligne menée du centre au disque opaque.
Donc, nous admettrons comme suffisamment démontré que le Soleil est doué^ comme la TV/re, d'un mouvement de rotation d'occident en orient.
Durée de la rotation réelle du Soleil. — Le temps qui s'écoule entre deux passages consécutifs d'une tache sur le centre du disque du Soleil, est d'environ 27^'*",5.
Ce temps, eu égard au mouvement de translation de la Terre autour du Soleil, n'est pas réellement le temps de révolution de cet astre sur son axe.
Soient, en effet, S (fig. 100)^ le centre du Soleil, Ctf la circonférence qui
représente son disque, ABD l'arc elliptique que la Terre décrit autour du Soleil dans le sens de la flèche (F); d'après ce que nous venons de voir, la rotation du Soleil se fait dans le même sens, ainsi que l'indique la flèche (f).
Un certain jour la Terre étant en T, on a vu une tache sur le centre du Soleil; elle était donc en f sur la ligne ST.
27 jours 1/2 environ après, la
Terre étant en T, la tache se voit au
centre du Soleil en t sur la ligne ST; donc, la tache a parcouru 360*+//'.
Pour parcourir 360* la Terre met ce que nous avons appelé l'année si-
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dérale, c'est-à-dire 365i°»»y-,25637; donc, en 27io"",5, en supposant le mouvement uniforme, elle parcourra un nombre de degrés représenté par
Le temps de rotation du Soleil est donc donné par la relation
a: _ 360* 27,5 " 360 + rf'
Ou remplaçant tf par sa valeur et divisant par 360, on a
En effectuant les calculs, on trouve
Les résultats obtenus par divers observateurs sont un peu différents les uns des autres, parce que les taches se déforment, que chaque observateur n'a pas visé au même point, et que les taches ont un petit déplacement propre, ainsi que Ta indiqué M. Laugier.
De l'observation de 29 taches distinctes faites par cet astronome, il a conclu que le temps de rotation du Soleil doit être de
En évaluant l'arc de grand cercle solaire qui séparait deux taches à deux intervalles assez rapprochés, il a trouvé que la vitesse relative d'une tache était de m mètres par seconde.
De Véquateur solaire, — Le plan passant par le centre du Soleil et perpendiculaire à l'axe autour duquel l'astre fait sa révolution, s'appelle éqwir leur solairCé
M. Laugier a trouvé que Téquateur solaire était, en 1840, incliné d'environ 7* sur récliptique, et que la longitude de son ntsud était égale à 75*.
Le résultat obtenu par M. Laugier a été confiripé par celui que vient de publier M. Carrington et qui a été déduit, par cet astronome, de Tobservation des taches solaires effectuées par lui de 1853 à 1861. M. Carrington a trouvé qu'en 1854 l'inclinaison de Véquateur solaire sur Vécliptique était de 7"17',3 et que la longitude de son nœud était égale à 73*28'.
Il a aussi déduit de son travail que les points de la surface du Soleil ont à l'équateur un mouvement angulaire plus rapide qu'au pôle.
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n a formé le tableau suivant qui donne le mouvement angulaire des points de la surface du Soleil par différentes latitudes solaires.
Latitoda Nord. Mourtment ingnlaire. Latitiide Sad. HouTraieiit ingnlaire.
SU
De ce tableau il résulte qu'une rotation complète de Véquateur solaire s'effectue en 24^"",9, et qu'une rotation complète du parallèle de 35* s'effectue en 26'*'";83; il y a donc entre ces deux durées une différence de 2 jours.
En prenant la moyenne de tous les mouvementé angulaires^ on trouve
25*— ,8 pour durée moyenne de la rotation de la surface solaire.
195* Courbe décrite par une tache sur le disque solaire. — Si la Terre se trouve dans le prolongement de la ligne d'intersection de l'écliptique et de l'équateur solaire > une tache doit sensiblement décrire une ligne droite sur le disque.
Si la Terre se trouve à Tune des extrémités de la ligne perpendiculaire k cette intersection, la tache doit décrire un arc d'ellipse très-allongé ayant sa convexité tournée vers la partie nord du Soleil, et à Tautre extrémité la convexité de cette ellipse doit être tournée vers la partie sud du Soleil. Cette remarque est d'accord avec l'observation.
196. Particularités. — Les taches ne se montrent pas à toutes les distances de l'équateur solaire; généralement, elles font leur apparition dans une 2one comprise entre 35** de déclinaison boréale et 35* de déclinaison austraie comptés à partir de Véquateur solaire.
Cependant, le directeur de l'Observatoire de Naples prétend en avoir vu une par 46° de déclinaison Sud. C'est ce qu'a Confirmé le travail de M. Carrington.
Les taches solaires ont généralement peu de durée; on en a cependant remarqué de visibles pendant 5 à 6 mois; d'autres, au contraire, ont dis* paru avant d'atteindre le bord occidental.
Les facules se montrent généralement près des taches noires.
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197. Grandeur du Soleil. — Le Soleil étant un globe spbérique, nous allons pouvoir déterminer facilement la grandeur de cette sphère en prenant pour unité la Terre.
Soient R la distance du Soleil à la Terre à un certain moment^ D le demi-diamètre mesuré ou calculé qui correspond à cette distance» P la parallaxe horizontale correspondante, r le rayon de la Terre et t^ le rayon du Soleil, on a trouvé les deux relations
Rsinr'
Rsinl'" desquelles on déduit
r=P ^" -=^Xp-
Si nous consultons la Connaissance des temps de 1858; nous trouvons que le 5 mai, par exemple, on
D==15'5r,57etP = 8",5.
On a donc
i5'52\57 .,^ r =r — — - — =H2r environ.
i98. Aire de la surface du Soleil. — Puisque les aires des surfaces des sphères sont entre elles comme les carrés de leurs rayons, on a, en appelant S l'aire de la surface du Soleil et s Taire de la surface de la Terre,
d'où
199. Solidité du volume du Soleil» — Les solidités des volumes de deux sphères étant entre elles comme les cubes de leurs rayons, on a, en appelant Y la solidité du volume du Soleil et v la solidité du volume de la Terre,
d*où
HYPOTHÈSE SUR LA CONSTITUTION PHYSIQUE DU SOLEIL
200. Nous ne rappellerons nullement les différentes hypothèses faites sur la constitution physique du Soleil ; nous allons seulement donner celle
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Fig. 110.
qui^ jusqu'à présent, paraît la plus rationnelle, et qui explique du reste parfaitement les taches solaires et les diffërents aspects sous lesquels elles se présentent.
D'après cetle hypothèse, le Soleil est un corps obscur S (fig. 110), enveloppé; à une certaine distance, d'une atmosphère aa' composée d'une
couche continue de nuages opaques et réfléchissants.
Une seconde atmosphère lumineuse dd enveloppe la première; cette seconde atmosphère prend le nom de photosphère.
C'est cette photosphère dont le contour détermine le disque apparent de l'astre.
Voyons comment, h l'aide de cette hypothèse, on peut donner l'explication des taches.
Explication des taches. — Il suffit d'admettre que dans ces atmosphères
il se forme de temps en temps des ouvertures.
Si les deux atmosphères ont chacune leur ouverture en ligne droite avec la Terre et que la largeur angulaire de l'ouverture de la photosphère soit la plus petite y il y a tache noire sans pénombre, ainsi qu'on le voit en t, la Terre étant en T (fig. 111) ; si l'ouverture de la photosphère est la plus grande, il y a tache avec noyau et pénombre, ainsi qu'on le voit en /' et T; enfin, s'il n'y a ouverture que dans la photosphère, il y a pénombre sans tache noire, ainsi que cela doit avoir lieu en t", la Terre étant en T".
Le mouvement de rotation du Soleil ayant lieu dans le sens de la flèche, on comprend très-bien, d'après ces hypothèses, l'aspect que présentent les
taches dans le mouvement.
Fig. 11!.
IfATDBE DE LA MATIÈBB IlfCANOESCENTE DU SOLEIL.
201. Au moyen de la lunette polariscope dont on donne la description dans les traités de physique, Arago, inventeur de celte lunette, a
démoDtréque la substance lumineuse qui dessine le contour du Soleil est gazeuse.
Cette première hypothèse sur la nature de la matière incandescente do Soleil permet d'expliquer les facules et les lucules du disque solaire; il suffit pour cela d'admettre que la surface solaire offre des irrégularités. En effet, à la suite d'expériences exactes, Arago a conclu qu'une surface gazeuse incandescente et d'une étendue déterminée paraît plus lumineuse si on la voit obliquement que sous Pincidence perpendiculaire. Donc, si la surface solaire offre des irrégularités ou ondulations j elle doit paraître comparativement faible dans les parties de ces irrégularités qui se présentent perpendiculairement à Vobservateur^ et plus brillante dons les parties inclinées.
PE TA LUMIÈRE ZODIACALE
303. Un phénomène qui, bien qu'observé déjà depuis près de deux siècles, n'a pu encore être expliqué d'une manière complètement satisfaisante est le phénomène connu sous le nom de lumière zodiacale.
Définition. — Lorsque l'horizon est bien dégagé, que le Ciel est pur^ les habitants des pays qui dominent de grandes plaines, et les marins surtout qui voguent au milieu deTOoéan peuvent apercevoir à certaines époques, peu après le coucher du Soleil ou peu avant son lever, au moment où Ton aperçoit à l'œil nu les étoiles de quatrième grandeur, une lueur^ quelquefois aussi brillante que la voie lactée, qui s'étend obliquement dans le Ciel, depuis le point ou l'astre radieux a disparu jusqu'à une distance qui embrasse un arc variant entre 40 et 100 degrés.
Cette lumière a la forme d'un cône oblique dont Taxe semble, à peu près, coïncider avec Vécliptique ou plutôt avec le plan de Véquateur solaire; la base de ce cône, qui comprend de 10* à 30*, s'appuie sur l'horizon.
Cette lueur paraît quelquefois changer brusquement d'intensité; on y remarque des ondulations^ et quelques astronomes ont cru y apercevoir des pétillements. La couleur de cette lumière varie entre le jaune et le rouge pâles j et l'on peut apercevoir les étoiles les plus petites de la région du Ciel sur laquelle elle s'étend.
En France y ou plutôt en Europe^ la lumière zodiacale se montre le plus généralement vers la fin de mars, après le coucher du Soleil, et dans le mois de septembre avant son lever.
Mouvement de la lumière zodiacale. — La lueur zodiacale a un mouvement propre sur les étoiles dirigé d'occident en orient comme celui du 5o/^7; c'est-à-dire que si un certain jour^ par exemple, on aperçoit la lueur sur la constellation du Bélier, un mois après on l'apercevra sur la constellation du Taureau^ et ainsi de suite.
ÉTUDE DU SOLEIL. — DE LA LUMIÈRE ZODIACALE
Celte lueur ne se projetant à peu près que sur les constellations zo* diacales, a été nommée, pour cette raison, lumière zodiacale.
Dépendance de la lumière zodiacale et du Soleil. — Le fait que la lueur ne s'aperçoit que prèi du Soleil, lorsque cet astre est assez aundessous de rhorizon pour que Téciat de notre atmosphère n'empêche pas d'aper* cevoir les étoiles de troisième et de quatrième grandeur, et le mouvement du phénomène sur les étoiles, font penser, avec raison, que c'est près du Soleil même et non pas dans notre atmosphère que cette lueur prend sa cause.
De plus, les mesures angulaires faites sur la direction de l'axe du c6ne lumineux ont permis de conclure que cette direction est, ainsi que nous l'avons dit, à peu près celle de Véquateur solaire^ qui, comme on le sait, est incliné d'environ 7'' sur Yécliptique.
On peut admettre d'après cela que cette lumière s^ étend autour du Soleil à peu près dans le plan de Vécliptique. On peut comprendre alors pourquoi, dans nos régions, on n'aperçoit le phénomène qu'à certaines époques.
En effet, pour que la lueur soit visihle, il ne faut pas que Taxe du c6ne lumineux fasse avec l'horizon un angle trop aigu, parce qu'alors la lueur se perd dans les vapeurs de l'horizon ; or l'axe du cône est à peu près dirigé suivant l'écliptique, on ne peut donc apercevoir le phénomène qu'au moment où l'écliptique fait avec l'horizon un angle d'une certaine grandeur.
Par Yeffet du mouvement diurne, l'horizon d'un lieu fait avec l'écliptique^ dans 24 heures sidérales, un angle qui varie entre deux limites. Soient (fig. lia) : Z le zénith d'un observateur, P le pôle de l'équateur, p le pôle de l'écliptique. Il est clair qu'à un instant quelconque l'angle de
Vécliptique et de l'horizon est égal à l'angle 2# des axes de ces deux cercles et par consé-
aquent à l'arc pZ.
Mais, par suite du mouvement diurne que nous supposerons avoir lieu dans le sens de la flèchCy le zénith Z décrit, dans f 24 heures sidérales, un petit cercle ZZ'Z^'Z" / de la sphère céleste, cercle dont le point P est le pôle.
2 L'arc pZ passe alors par tous les états de
grandeur compris entre Z"p valeur minimum et pu valeur maximum.
Ainsi, c'est au moment où le zénith est en Z'dans le coluredes solstices
que l'horizon fait avec l'écliptique un angle maximum qui est égal à
Vinclirmson de Vécliptique sur l'équateur augmentée de la colatitude du
lieu.
Au moment où les trois points p, P et Z (fig. il 3), sont sur le même
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grand cercle, il est clair que les trois cercles HH' horizùtiy CC écliptique et QQ' équateurj se coupent suivant un même diamètre de la sphère qui n'est autfe que la ligne des équinoxes VtÛ^, laquelle se confond alors
avec la vraie ligne Est ei Ouest tO.
Comme nous avons supposé que le mouvement du zénith a lieu dans le sens de la flèche a (fig, 113), le mouvement apparent de la sphère céleste a lieu dans le sens opposé, c'est-à-dire dans le sens de la flèche b. Par conséquent, si P est le pôle Nord^ Tobservateur étant alors situé dans Thémisphère Nord, le point 0 considéré comme intersection de Vécliptique et de l'horizon sera l'Ouest^ et le môme point, considéré coaune intersection deVécliptiquiet de Véquateur sera le point ^^titfioria/ du printempSy puisque le Soleil a sur l'écliptique un mouvement dans le sens de la flèche c, le même que celui indiqué par la flèche a.
Donc, au moment où l'écliptique fait avec l'horizon son angle maximum j le point équinoxial du printemps est à VOuest de Vhorizon et le point équinoxial d'automne est à VEst,
Mais pour pouvoir apercevoir la lumière zodiacale^ il faut que le Soleil se trouve un peu au-dessous de l'horizon ; donc il faut qu'il soit en 0 ou en e, c'est-à-dire en v ou en ^, autrement dit aux équinoxes. Ainsi, au mois de septembre, le Soleil étant en e, on pourra voir la lumière zodiacale un peu avant le lever de Vastrcj et au mois de mars, le Soleil étant en 0, on pourra apercevoir la lueur un peu après le coucher de cet astre.
Hypothèses sur la cause de la lumière zodiacale. — Toutes les suppositions faites, jusqu'à présent, sur la cause de la lumière zodiacale, sont loin d'être complètement satisfaisantes.
Ainsi, on ne peut admettre, avec certains astronomes, que la lumière zodiacale ludique les dernières limites de l'atmosphère solaire; car, en raison des dimensions du c6ne lumineux et de la rotation du Soleil, rotation qui doit se communiquer à toute l'atmosphère solaire, la force centrifuge serait tellement grande qu'elle ne pourrait être annulée par la force d'attraction du Soleil; ces molécules, limites de cette immense atmosphère, seraient alors immédiatement lancées dans l'espace et devraient circuler autour du Soleil sous la forme d'un anneau simplement soumis h la loi de la gravitation.
L'hypothèse de Laplace est la seule qui semble rationnelle lorsque l'on admet celle qu'il a faite sur la formation des mondes.
L'illustre auteur de la Mécanique céleste suppose que la lumière zodiacale provient de molécules indépendantes les unes des autres et circulant
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autour du Soleil avec des vitesses qui dépendent de leur distance à cet astre.
Ces molécules proviendraient de la Nébuleuse qui a donné naissance au Soleil et aux planètes.
Le phénomène de la lumière zodiacale n'a pas encore été étudié d'une manière assez suivie pour que la question soit considérée comme résolue d'une manière complète.
Les officiers de marine, par leur séjour dans les pays intertropicauz, peuvent, à ce sujets rendre quelques services à la science en recueillant toutes les observations possibles sur la forme, la grandeur^ la direction, rintensité^ la couleur, ^uniformité et la durée de ce mystérieux phénomène.
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ETDDE DE U LDNE.
Le corps qui frappe le plus nos isards, après le Soieil^ est la Lune.
Nous alloDs procéder, dans l'étude du mouvement de cet astre» de la même manière que nous avons agi pour le Soleil, c'est-à*dire que nous considérerons encore trois modes d'observations.
PREMIEB MODE d'oBSEEVATIOIC.
203. En examinant simplement la Lune, ainsi que nous l'avons d*abord fait pour le Soleil, nous faisons les remarques suivantes :
i* Par rapport à son lever et à son coucher. — Les points de ses levas et de ses couchers oscillent aussi entre une position moyenne qui est la même que celle du Soleil; seulement, ce mouvement oscillatoire, au lieu de se faire de six mois en six mois, se fait de qwatorze jours en quatarze jours^ c'est-à-dire treize fois plus vite environ que le nuHivemeot d'oscillation des points de lever et de coudier du Soleil.
De plus, l'amplitude de cette oscillation varie, dans une période de neuf ans, entre deux limites fixes dont l'amplitude de ToscUlation des points de lever et de coucher du Soleil est une moyenne.
T Par rapport aux étoiles. — La Lone possède, comme le Soleil, an mouvement propre par rapport aux étoiles et elle parcourt à peu près les constellations zodiacales dans 97 jours 1/3 environ, par conséqoeot treize fois plus vite que le Soleil ne les parcourt.
3* Par rapport au Soleil. — En observant la Lune par rapport au Soleil, on remarque que, lorsqu'elle est daus l'Ouest de cet astre, elle parait s*en rapprocher et qu elle parait s'en éloigner quand elle est dans l'Est; et elle semble avoir fait un tour de la voûte céleste pêrlrapport au Soleil, dans »**^^ environ.
4* Pmr rapport au méridien, — Que la hauteur maximum de la Lune varie dans un intervalle de 14 jours environ entre deax limites qui ne sont pas fixes, mais qui oscillent dans une période de 9 ans et 4 mois envinm^ entre deux positions fixes dont les limites de la haateor maximum
i/m Soleil rtprr:(e^tent les moyennes.
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5* Par rapport à son oêpect. — La Lune ne se présente pas toujours oonune le Soleil sous la forme d'un disque lumineux ; elle affecte, de temps en temps, la forme d'un croissant dont la ligne qui joint les cornes est perpendiculaire sur la ligne qui joint les centres du Soleil et de la Lune. Ce croissant a toujours sa convexité tournée vers le Soleil. Les dimensions de cette portion de disque augmentent graduellement tant que la Lune s'éloigne du Soleil dans PEst, jusqu'à devenir un disque circulaire brillant^ et diminuent ensuite tant que la Lune se rapproche du Soleil dans VOuestj pour disparaître entièrement à nos regards environ 14 jours après qu'elle était un cercle lumineux. 14 jours 1/2 environ après sa disparition complète, on la voit encore dans tout son éclat.
L'intervalle qui s'écoule entre deux aspects semblables de la Lune est d'environ ^ jours 1/2. C'est certainement cette période, dit Delambre, qui a donné aux hommes l'idée de partager la durée du temps en mois de 30 jourSy puisque, en grec, le mot Lune se dit (Aiivr^, et mois se dit (ai^v ou {tr^vik. Probablement on peut aussi attribuer aux phases de la Lune la période de sept jours connue sous le nom de semaine; cette période étant égale, à peu près, à celle qui correspond à l'intervalle des principales phases de cet astre.
On observe, en outre, que lorsque la Lune ne paraît que sous la forme d'un arc de cercle, elle se lève, se couche, et passe au méridien à peu près en même temps que le Soleil.
Lorsqu'elle parait sous la forme d'un demi-cercle lumineux, dans VEst du Soleil, elle passe au méridien vers 6 heures du soir.
Lorsqu'elle parait sous la forme d'un disque lumineux, elle passe au méridien 12 heures environ après le Soleil; et, remarque importante, elle se lève plus tôt et se couche plus tard en hiver qu'en été.
Et enfin, quand elle parait sous la forme d'un demi-cercle lumineux dans V Ouest du Soleil, elle passe au méridien vers 6 heures du matin.
Conclusion.
De ce premier mode d'observations, nous concluons :
1* Que la Lune parait avoir un mouvement de translation autour de la
TerrCy qui s*effectue dans 29 jours 1/2 environ; 2* Que la Lune est un corps sphérique qui n'est pas lumineux par /ut-
mime, et qui ne brille que de la lumière qtiHl reçoit du Soleil.
PABALLAXE DE LA LUNE
204. Avant de commencer le second mode d'observation, nous devons remarquer que, eu égard à la manière dont on aperçoit la Lune dans une lunette, comparativement à l'aspect que présentent le Soleil et les autres
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astres, on doit immédiatement supposer que cet astre riest pas trèi^mgné de nous.
Pour pouvoir alors rapporter nos observations faites au cercle mural ou avec tout autre instrument, sur le globe céleste qui nous a servi pour le Soleil, il faut que nous fassions subir aux angles observés la correction qui marque la différence de situation entre le lieu de Vobsermteur et le cenirt de la Terre,
Nous savons que cette correction est celle de la parallaxe.
La méthode à suivre, pour l'obtenir, est identiquement la même que celle que nous avons donnée (106) pour le Soleil, et si Ton représente encore par p la parallaxe en hauteur de la Lune, par P sa parallaxe horizontale et par N' la distance zénithale observée corrigée de la réfraction, oo a
la relation
sin p = sin P sin N'.
De la parallaxe horizontale équatoriale. — Nous avons dit que, en raison de la grande distance du Soleil à la Terre (24000 1), par rapport au rayon terrestre, on pouvait, dans Tétude du mouvement du Soleil, supposer la Terre sphérique.
Hais pour la Lune, dont la distance à la Terre n*est, ainsi que nous al- Ions le voir, que de 60 r environ, c*est-à-dire 400 fois plus petite que celle du Soleil à la Terre, nous devons avoir égard à la non-sphéricité de notre globe dans la correction de la parallaxe.
Nous voyons, en effet, que lorsque Ton considère la Terre comme un ellipsoïde de révolution, la parallaxe horizontale d'un lieu est donnée par la relation
sinP = I
dans laquelle r est le rayon de la Terre au lieu considéré.
Cette parallaxe n'est donc pas la même que la parallaxe horizontale d'un autre lieu dans lequel le rayon terrestre est r^ différent de r.
La parallaxe horizontale maximum, à un même instant, est évidemment celle qui correspond à tous les points de Véquateur.
Cette parallaxe horizontale particulière prend le nom de parallaxe horizontale équatoriale; c'est celle que donne, pour la Lune, la Connai$umce j_- ^
passer de cette parallaxe équatoriale à ante qui convient à un lieu dont la lala question suivante :
restre en un lieu quelconque en fonctùm :
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Soient C la Terre (Sg. iU), A A' le diamètre de l'éqaateur, 0 la position de Tobservateur, HH' son horizon apparent.
Flg. 114.
La normale au point 0 est jsOL.
L'angle OLA est la latitude astronomique ou géographique du point 0.
L'angle OCA est la latitude vraie ou géocentrique,
U est évident que c'est la latilude OLA que donnent les observations astronomiques. La différence entre ces deux latitudes est l'angle COL que nous désignerons par V et que Ton nomme angle à la verticale.
Appelons L la latitude géographique, a le demi grand axe AC^ b le demi petit axe BC, et p l'aplatissement qui, comme on l'a vu (33), est égal
à . On a donc
D'où l'on déduit
b:^aH^p).
Appelons x'ei y' les coordonnées elliptiques du point 0, et/* le rayon CO. Le triangle COP donne
Or, diaprés les propriétés de Tellipse^ on a tlai^ on a ( := a (1 — p); il vient donc
Gomme le point 0 appartient à l'ellipse, on a
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OU en mettant à la place de b sa valeur en fonction de p et en simplifiant*
Éliminant y' entre (a) et {$), il vicnt^ en simplifiant,
x'\\ — p)«tang«L + x" = a% d*où l'on déduit
i+0-p)'tang«L' Mettant cette valeur à la place de x'* dans (a) élevé au carré, il vient
Substituant ces valeurs de j/* et y'^ dans la valeur de H, on obtient
On peut développer r en série, en Tonction dos puissances croissantes de p, à Taide la série de Mac^Laurin
Si, dans la formule (S), nous faisons d'abord p = 0, il vient
Prenons le premier coeflicient différentiel; on a, en chassant le déocH minateur, différentiant et réduisant,
(0 r J [1 + (1 - p)« tang«Ll-r*(i - p) tang*L= -2a«(i -p)* tang*L. tfp
^L) — VUng*L=— 3a»Ung*L,
Qtang'L ^ . „
1 +tang*L
rement le terme du troisième ordre qui est
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toujours très-petit^ nous nous arrêterons au terme du second ordre; il vient alors
(t)) r=ia — flpsin*L.
Si nous mettons maintenant la valeur de r donnée par cette relation dans la valeur P de la parallaxe horizontale qui convient à une latitude L, nous obtenons
ou
Représentant par ic la parallaxe horizontale équatoriale^^--:—^, on a
enfin
P = ic — icpsin*L.
On a calculé une table qui est la table XI de Callety la XXI* des tables de M. CaiUet (l** édition), la XXIV* de la 2* édition, et enfin la table XX de GuéprattSy et qui donne la diminution (icp sin'L) de la parallaxe équa^ ioriale.
Cette table a deux arguments qui sont :
i^ La parallaxe équatoriale donnée de deux en deux minutes;
2» La latitude du lieu donnée de trois en trois degrés.
2d5. Nous avons dit (106), en étudiant le mouvement du Soleil, que nous pouvions, de la formule sin /> = sin P sin N, conclure /) = PsinN, les arcs p et P étant très-petits. Or, comme pour la Lune P a une assez grande valeur, il faut savoir si les quantités dont on ne tient pas compte sont réellement négligeables.
Pour cela, développons p suivant les puissances croissantes de P au moyen de la série de Mac-Laurin
En faisant P =: 0 dans la formule sin/^z=sinPsinN, on trouve ^^=0. Différentiant trois fois cette formule, on obtient
cosp (-^j =cosPsinN.
-sinp (5p)* + cos/>^,=-sinPsinN.
-cosp (g) - îsinp g.^- sinp g.g-f cos;>^.=-cosPsi
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Faisant P = 0, on a
(^) = — "ûN+sin»N =— sinNcos^N.
On obtient donc, poor p,
/> = F sin N — — sin N cos* N.
Pour que p et P expriment des secondes^ il faut les remplacer par p ûny ei P sin i".
Il vient alors, en simplifiant^
_ . „ P'sinM'' . „ ,„
»=PsmN smNcos'N.
Le seccmd terme varie avec N et atteint $a valewr maximwm pour la valeur de N, qui rend sin N cos' N maximum. Si l'on pose la relation
y = 6inN *l — sin'N),
et qu'on prenne les deux dérivées successives, on trouve
^=rco6N(i— sin»N) — Ssio«NcosN = co8N — 3sin«NcosN, ^=— sinN— 6sinNco8«N + 3sin»N = — 7sinN + 9«n'N
En posant ^=s 0, on obtient
cosN — 3sin'Nco6N = o, doù
sinN = d=-i:.
N étant < que M", on prend la valeur positive H — :r. Eo substituant
iTv I
cette valeur dans ^, on trouve une valeur mègmîivt; dooc sin N = -= «*> v3
Cil la valeur qui rend sin N oos* N m«x»iMii. Le second tenne de p devient donc
PsinM- n
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En mettant à la place de P sa valeur maximum 62'= 31W\ on trouve que la valeur maximum de ce second terme est 0'^078, quantité négligeable.
Ainsi, la parallaxe en hauteur de la Lune peut toujours être exprimée en fonction de la parallaxe horizontale à l'aide de la formule
p = PsinN.
Nous avons dit que Ton avait mis en tables cette formule, et quels sont les arguments avec lesquels on y entre*
Toute distance zénithale de la Lune prise au cercle mural doit être corrigée de la réfraction et de la parallaxe.
206. On réunit habituellement les tables de réfraction moyenne et de parallaxe pour la LunCj en une seule. Nous savons, en effet, que la réfraction agit sur la hauteur observée en sens inverse de la parallaxe.
En appelant N la distance zénithale observée^ Rn la réfraction moyenne qui convient à cette distance zénithale, et N' la distance corrigée de la réfraction, on a la relation
N' = N + Rh.
On a aussi, en appelant N'' la distance zénithale prise du centre de la Terre, et p^ la parallaxe qui convient à la distance zénithale N',
N^^N'-pw», d*où Ton déduit
N"=N + R« — Pk».
Pour la LunCj p^f est toujours plus grand que Rn. En admettant que pw et Rn soient la parallaxe et la réfraction du même point de VastrCy on peut donc écrire
N^=N-(/?«' — Rn).
U table XII de Callety la XXIX* des Ubles de M. Caillet (f édition) et la XXVII1% y édition, et enfin la table XXVI de Guépratte, donnent cette différence; on y entre avec la parallaxe horizontale qui convient à la latitude du lieu et avec le complément de la distance zénithale observée du bord de la Lune; le titre de cette table est : Parallaxe de la Lune moins la réfraction.
Si Tétat atmosphérique diffère de Tétat moyen, on prend dans la table YIII bis de Callet les corrections qui conviennent, et on les combine avec le nombre donné dans la table XH, en ayant soin de changer leur signe. Nous donnons des exemples de cette question dans notre Cours de namgation.
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207. Construction de la table intitulée : Parallaxe de la Lune moins la réfraction. — Pour construire cette table, on a dû calculer les différences
pour les hauteurs apparentes {90« — N) prises de M en M depuis 0" jusqu'à 89* SCy et les parallaxes horizontales prises de minute en minute depuis 53' jusqu'à 61', limites entre lesquelles est toujours comprise la parallaxe horizontale de la Lune.
Exemple,
Déterminons la différence ( pi,' — Rn ) pour une distance zénithale ajr parente de 51* et une parallaxe horizontale de 58'. Nous supposons le thermomètre à + iO* et le baromètre à 0,760.
La table des réfractions moyennes dans laquelle nous entrons avec 39% complément de 51% nous donne
R« = i' il%9.
Comme on a N = 5f 00' 00",
on obtient N' = 5l- 1' ir,9 log sin = 9,8906250
log 58' = 3,5415792
d^où log ;>N' = 3,4322042
et P^' =0^45' 5",2
Nous venons de trouver Rn = l'Il^jO
On a donc [pvf — R» ) = 43' 53",3
En entrant dans la table XII de Callet avec 39' de hauteur et 58^ de parallaxe horizontale, nous trouvons 43' 62",6 qui diffère un peu de notre résultat, parce que, au lieu de déterminer la différence ( /)»' — R» ), on a calculé simplement [p^ — Rn )*
Comment doit, rigoureusement y s'effectuer la correction de la parallaxe dans l'observation d^une distance zénithale de la Lune.
208. Lorsque avec le cercle mural ou tout autre instrument disposé à cet effet, nous prenons en 0 (Pig. 115], la distance zénithale de la Lune, en raison de la forme ellipsoïdale de notre globe, nous obtenons l'angle zOl que forme la normale xO au point 0 avec le rayon visuel OL^ abstraction faite de la réfraction.
Or Tangle que nous voulons avoir, pour obtenir la position de la Lune
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sur la sphère céleste, qui est concentrique à notre globe, est évidemment l'angle ZC/',
Fig. 115.
voyons donc comment nous pouvons passer de Tangle observé zOl à l'angle ZC/'.
Nous avons, pour cela, besoin de l'angle à la verticale zOZ =■ V. Déterminons donc d'abord cet angle en fonction de la latitude géographique zDA = L du lieu 0, latitude que donne le cercle mural, et de Y aplatissement de la Terre, que l'on a pu déterminer.
Détermination de l'angle à la verticale. — En désignant par G la latitude géocentrique OCA du lieu 0, nous avons évidemment
d'où
tangV =
Uang L — tangG
l+tangLtangG'
Mais, en représentant toujours par x\ y' les coordonnées du point 0, par Q et i le demi grand axe et le demi petit axe du méridien elliptiques
a — b AOBA'B', et par p l'aplatissement qui, comme on le sait, est égal à ,
CD a
on en déduit
^°8^ = Âé' langG = 5;,
tang G = — tang L = (1 — p)' tang L,
relation qui, soit dit en passant, nous permet d'obtenir la latitude géocentrique d'un lieu; connaissant sa latitude géographique.
Substituant cette valeur de tang G dans la relation (a), nous obtenons
top V^^angL^(i-p)«tangL
"*"»'^ 1+(1— p)»tang*L ' ^^^
formule qui, rendue logarithmique, nous permettra de calculer V. La XIX* des tables de M. CaiUet (!'• édiUon) ou la XXII* (â* édition) et la table XIX de Guépratte, ont été calculées d'après cette formule; on a seulement développé V suivant les puissances croissantes de p à Taîde de la série de Mac-Laurin. On entre dans cette table avec la latitude du lieu.
Imaginons, maintenant, une sphère ayant son centre en 0. Les trois lignes zO, OZ, OL déterminent sur cette sphère un triangle sphérique z^Z,/,, dans lequel nous pouvons connaître
2jZi = 20Z = V,
Zj/j = zOl distance zénithale observée, et Tangle Z^zJ^ = i 80 — ?izj^ = i 80* — r azimut observé de L,
coordonnées de la Lune par rapport au zénith z des observations.
Pour obtenir les coordonnées de ce même astre par rapport au zénith Z dos parallaxes, il nous faut Tangle zZl et Tare Z/'; or, le triangle z^J.^ nous donne
y._ sin Z,zy^
tang z,z,l, — ^^^^ ^^^^ sin V — cos V cos Z,z,l, ^^^
et
cos ZjZj = cos V cos J5^/j + sin V sin zj^ cos Z^zjl^ (8)
Connaissant Tangle sphérique z^ZJ^y nous connaissons Tangle dièdre Z|OZj/,, et, par suite, l'angle sphérique zZl de la sphère céleste, angle qui est l'azimut de la Lune rapportée au zénith des parallaxes; Z^/^ nous fait connaître l'angle ZO/ qui est la distance zénithale apparente de là Lune ramenée au même zénith.
En représentant par N cette distance zénithale et par N' la distance zénithale vraie ZC/', on a évidemment,
N=N — OLC.
Mais» OLC est la parallaxe en hauteur que nous savons être égale à P sin N, on a donc
N' = N — P sin N, (il)
P est la parallaxe horizontale qui convient au lieu 0,
Ainsi, pour corriger rigoureusement de la parallaxe une distance zénithale observée Np préalablement corrigée de la réfraction, il fiiut :
4* En observant la distance zénithale N,, déterminer l'azimut z^ de l'astre
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(nous faisons voir dans notre Coun de Navigation comment, à terre et avec un théodolite, on a immédiatement ces deux angles);
i^ A Taide des formules (P), (y) et (S) que nous venons de donner, déterminer la distance zénithale apparente N = Zl, ramenée au zénith des parallaxes.
3* Enfin 5 calculer la distance zénithale vraie N' au moyen de la formule (i)).
Dans les calculs qui ne demandent pas une rigueur exti*éme, on suppose V = O; il vient alors N^ = N^ et la correction se fait ainsi que nous l'avons indiqué plus haut.
Lorsque Tastre passe au méridien, on a z^ = z = 0 ou 180** selon que Tastre passe du côté du pôle P par rapport au zénith z ou du côté opposé.
Les formules (y) et ($) montrent que, dans ce cas, on a
z^ZJ^ = 0* ou i80*,
et c'est-à-dire.
cos Zj/j = cos (V ± Zj/j),
209. La méthode approximative que nous avons donnée (49) pour calculer la parallaxe horizontale du Soleil a été employée en 1752 pour déterminer celle de la Lune par les astronomes Lacaille et Lalandey le premier étant au cap de Bonne-Espérance et le second à Berlin. Ces deux lieux n'étant pas sur le même méridien, les observations des distances zénithales méridiennes de la Lune n'ont pas été faites au même moment; de plus, en raison de la faible distance de la Lune à la Terre comparativement à celle du Soleil, il a fallu apporter dans cette méthode certaines modifications qui résultent de la forme ellipsoïdale de notre globe. Voyons donc
comment on peut, à l'aide de deux distances zénithales de la Lune prises dans deux lieux différents ayant à peu près la même longitude, déterminer la parallaxe horizontale équatoriale de cet astre.
Soient B et C (Hg. 116), les zéniths des deux observateurs dans la voûte céleste, L la position de la Lune au moment où elle traverse le méridien PBP' et U sa position lorsqu'elle traverse le méridien PCF. Les distances zénithales observées sont
BL = NetCL'' = N'.
Par les points L et C menons les arcs de parallèles LL' et CC'.
Si les deux observateurs s'étaient trouvés sur le même méridien PBF,
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par exemple^ les deux distances zénithales méridiennes eussent été BL et CL.
Mais CL = CL' = CL" + L'L", en supposant que la Lune se soit rapprochée de l'équaleur dans Tintervalle. Les deux distances zénithales rapportées au même méridien sont donc
BL = N et CX = N' + L'L".
Mais L'L" est évidemment égal au mouvement en distance polaire de U Lune dans Tintervalle de temps que cet astre met à passer d'un méridien à l'autre; c'est donc une quantité facile à déterminer par l'observation et que nous représenterons par dN'.
Ainsi, nous pouvons admettre que deux observateurs^ l'un placé en B, l'autre en C (fig. 117), ont pris au moment du passage de la Lune à leur méridien, Içs distances zénithales N et N' + dN\
Fig. «17.
En raison de la non -sphéricité de notre globe, les verticales zl et zl' des deux lieux B et C n'aboutissent point au centre de la Terre et les dislances obser\ées zBL=N et s'C'L = N' + c/N' doivent d'abord être ramenées aux zéniths des parallaxes, c est à dire corrigées des angles à la verticale V et V que Ton sait déterminer. Appelons Nj et N\ ces nouvelles distances zénithales.
On a, par suitt?,
N\ = N — V et N',=N' + (/N'_V'.
Maintenant, le quadrilatère OBLC nous donne, en représentant par / et r les latitudes géographiques des points B et C, par g et g leurs latitudes géocentriques, par p et p les parallaxes en hauteur de la Lune pour ces lieux, par P et P' les parallaxes horizontales correspondantes, elentiii par t: la parallaxe horizontale équatoriale,
ou cr=g + g' + p+p'-[~\ -f V'-(N + Y + rfN-,
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Mais on a
p=Psin{N— V),
p' = Fsin(N'+dN' — V),
P = ic(l — psin»/),
P = i:(i— psinW).
On a donC; en substituant,
0=ff+^+itsin(N— V)(l— psin«/)+itsin(N'+rfN'— V')(i— psin«/')+ -j-V + V— (N+N' + dN').
D'où Ton déduit
N+N^4-dN^ — (/ + 0
'' — siniN— Y)(l — psin*/) + sin(N'+(/N'— V')(l-psm*/')*
La parallaxe horizontale équatoriale de la Lune a été trouvée égale à 57', 5; en moyenne.
On peut trouver la parallaxe horizontale de la Lune par des observations faites dans un même Heu^ quand \2iLune est à ses nœuds. Cette méthode, donnée dans V Astronomie de Delambre, a été employée avec succès par Lemonmer.
210. Distance moyenne de la Lune à la Terre. — De l'expression de la parallaxe horizontale sin :c = -^ nous déduisons
smic
Mettant à la place de -k la valeur moyenne 57';5 que nous venons de don* ner et effectuant le calcul par logarithmes^^ on trouve
R = rx59,7.
Donc, la distance moyenne de la Lune à la Terre est de 60 rayons terrestres environ*
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211. Nous avons dit comment, connaissant la déclinaison et Vascen-^ sûm droite d'une étoile on même du Soleil pour l'heure d'un lieu, on pouvait diriger à l'avance la lunette de Téquatorial sur cet astre, en ayant toutefois égard à Teflet de la réfraction astronomique sur la dislance polaire et sur l'angle horaire astronomique de l'astre.
Lorsque l'on veut agir de même pour la Lune» il faut, en outre, avoir égard à l'effet de la parallaxe sur sa déclinaison et sur son ascension
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droite, effet dont nous n'avons pas tenu compte pour le Soleil è cause de la petitesse de sa parallaxe.
Nous voyons, en effet, que si 0 (fig. 118), représente la position de ToftservQteur sur le globe et L la position de la Lune dans Tespace, lorsque l'axe de l'équatorial placé en 0 est parallèle à Taxe CP du monde il est dirigé suivant 0?^ et la distance polaire apparente de l'astre est l'angle P,OL = A; de plus, le plan horaire dans lequel se trouve l'astre est le plan PjOL. Si l'observateur est supposé au centre de la Terre en C, la distance polaire vraie est l'angle PCL = A', et le plan horaire de l'astre est le plan PCL.
Fig. 118.
Imaginons, maintenant, deux sphères égales : Tune ayant son centre en C, c'est la sphère céleste: l'autre ayant son centre en 0, nous la nommerons sphère cT observation Les trois lignes OP^ OZ et OL détermineni dans la sphère d'obset*vation un triangle spbérique P|/Z, dont les trois côtés sont :
P,Zj=C + V,C étant la colatitude géographique et V Tangle à U verticale,
e apparente,
aie ramenée au zénith des parallaxes.
. déterminent dans la sphère céleste uo trois côtés sont :
vratCf le vraie.
e dans ces deux triangles spbériques les iment égaux comme formés par les mé-
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Nous pouvons donc transporter l'une des sphères sur l'autre de manière que les cenires 0 et C se confondent , et si nous plaçons alors en coDtact les deux angles égaux P^OZi et PCZ^ les deux triangles sphériques P,/Zi et P/'Z prendront la position indiquée figure 119. Nous pouvons,
maintenant, comparer leurs côtés.
Fig. 119. ' r
VI' = A' étant la distance polaire vraiCy et P/ = A la distance polaire apparente y
A — A'= l est ce que l'on nomme la parallaxe de distance polaire.
Z?r étant l'angle horaire vrai = A', ZP/ étant l'angle horaire apparent = A,
A — A' = IPC = a est ce qu'on nomme la parallaxe d'ascension droite.
Il est clair que //' = p est la parallaxe de hauteur que nous avons considérée (48).
Le triangle /Pr donne
sin /r sin P/f
sin /P/' = sin a =
ou
suia =
sinP/'
sin/>sinP/Z sin A'
Mais le triangle P/Z donne aussi^
sin P/Z
sin(G+ VjsinZP/.
sinN
ou, comme ZP/ = A = A' + a.
sinN
Mettant cette valeur à la place de sin P/Z dans la relation qui donne sin a et remplaçant sin/> par sin P sinN, il vient
sin P sin N sin (C + V) siïi (A' + a)
sin a = : — 77 r-:;^ ,
Sin A' 6in N
ou
sin a
sinPsin(C + V) . ,., , ,
smA'
Comme P, C + V et A' sont connus, posons
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il vient
(n) sin a = p sin (A' + a),
ou bien
sin a = p sin A' cosa -f- |i cos A' sin a.
Comme a est évidemment très-petit, nous pouvons remplacer sin a ptr asinl" et ces a par i, on a alors,
ûsinl'' = fisin\'-f pcos A'.asinl", d'où Ton déduit
_ i / p sin A^ \ ''""sinl" \1 — pcosAV'
Effectuant la division indiquée et nous arrêtant au second terme, nous
trouvons
[^) a = -r-i^ sin A' + , .' .,, sin 2A' +
sm 1 2sml"
Telle est la valeur de la parallaxe d* ascension droite. Pour obtenir la valeur de la parallaxe de distance polaire que nous représentons par S, remarquons que $ étant égal à ^^ù!, nous avons
sin 8 = sin A cos A'— cos A sin A'.
Or^ le triangle ZP/' nous donne
cosA' = cosZsin (G + V)sinN'4. cos(C + V)cosN';
mais le triangle ZP/ donne aussi,
_ COSA — C0S{C + V)C08N COSZ = r— 77; — . ^r\ • XT •
sm(G 4- V)smN Substituant^ il vient
COSA — C0S(C4"V)C08N . ,^ , ,,^ . „, , ,^ . „^ _
COS A' = . ,n . ^Z' X- s>n C + V)8mN'+ cos(C + V cosN
sm(G + V)sui> I V I /
/r. . xrx / XT/ cosNsinN'\ , sinN'
= cos(G + V ( cosN' ^^- — ) + cosA ^--r
\ sm N / * sm N
,^ . ,rvSin(N — N') . sinN'
= COS(C + V -T-r; i + cos A -.— -.
' smN smN
Mais (N — N') est la parallaxe en hauteur p, par conséquent, sin(N — N') = sin P SinN,
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On a donc
cos A' = cos (C+ V) sin P -f- cos A
sinN' sin N*
Les deux triangles ZP/', ZP/ donnent aussi
8inN' =
sin à! sin A'
sinN =
sin A sin A
ou en déduit
sinZ ' sinZ '
sinN' sin A' sin A'
sin N sin A sin A' par suite, on a, en représentant 0 + V par C,
r^/ . »> . sin A' sin A'
cos A' = cos C Sm P 4- -: : — - COS A.
• 5in A sin A
Remplaçant cos A' par cette valeur dans l'expression de sin i, nous avons
.. . ^, . »^ . sin A' sin A'
smo = sinAcosC sinP-4 : — r — cos A— cos A sin A
sin A
^/ . « . . / /sin A' A
= smAcosC'smP + cosAsin A ( -. — r — * I
\8in A /
S cos
sin-
= sin A cos G' sin P — cos A sin A' -
sin A Mais nous avons trouvé précédemment Téquation (m)
sin P sin C sin A' sin P sin C
On a donc,
. ^ — . -7, ou -: — -r = ' .
smA sin asm A sin A ^ . a a
2 sm - cos - <5 2
. n . ^ n-w^ COS A sin P sin G' /\ + A'\ sin 8 = sm A cos C sm P cos ( — ^ — j
COSY
sin8 = p'8in[(A'— y) + 8].
expression de même forme que (n).
On a donc enfin, par analogie,
(5) «=-r^, 8in(A'— r)+ s-^. 8Înî(A'— r).
^ ' sinl" ^ ' 2sin 1' ^ '
Telle est la relation qui donne la parallaxe de distance polaire en fonction de
C colatitude géocentrique du lieu,
A' angle horaire astronomique vrai,
a parallaxe d'ascension droite primitivemAit calculée,
P parallaxe horizontale du lieu,
A' distance polaire vraie.
La relation (% donne la parallaxe d'ascension droite en fonction de
P, C, A' et A'.
ATITUDE ET DE LONGITUDE
s donnerons sur les calculs d'éclipsés de sidérer Teffet de la parallaxe sur la posi* U'écliptique; déterminons donc», d'une irallaxe sur la position d'un astre qoei-
s par rapport è l'écliptique se dédoit,
de la position correspondante de œi
que nous venons de voir que la partl-
cste deux situations de Tastre, le lies
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apparent / (fig. 120) elle lieu vrai /'; il en résulte que si fon détermine la position du lieu apparent / par rapport à l'écliptique, on aura des coordonnées différentes de celles que Ton obtiendrait pour le lieu vrai l' ; la différence de ces coordonnées constitue ce que l*on désigne sous le nom de parallaxe de latitude et de parallaxe de Ion* gîtude.
Admettons que p représente le pôle de réclîptique; la différence entre les deux colatitudes pl et pt se nomme la parallaxe de latittide. En la représentant par ^, on a
V = pl—pV.
La différence entre les deux angles y pl et ^pt prend le nom de parallaxe de longitude. En la représentant par a\ on a
a' =^Tpl — vp/' := Ipr.
Soient : P le pôle de Véguateur,
Z le zénith vrai de Tobservateur,
QQ' réquateur,
EE' récKptique,
HH' l'horizon rationnel,
rie point vernal.
Supposons que le mouvement diurne apparent ait lieu dans le sens de la flèche.
Il est clair que tout ce que nous avons dit pour la détermination des parallaxes d'ascension droite et de déclinaison peut s'appliquer aux parallaxes de latitude et de longitude, en remplaçant:
PZ = C+V=C'parjDZ =90*-Zn, ZP/'= A' par Z/)f = nK' = vK' -• rn,
d P/' = à! par pe = 90* — V ou QV moins la latitude vraie.
Voyons maintenant ce que c'est que Zn, m, yK', et le moyen de déterminer ces quantités.
Le grand cercle pZn étant perpendiculaire à la fois à Vécliptique et k Vhmson^ a pour pôle le point F, point d'intersection de ces deux cercles.
On voit d'après cela que le point n est le point de l'écliptique qui^ au moment considéré, est le plus élevé sur l'horizon. '
Ce point prend le nom de nonagésimCj parce qu'il est à 90* du point F.
Nous voyons, alors,
Que Zn est la distance zénithale du nonagésime ; nous la représenlerons parv^
Que Yn 65/ la longitude du fiowfl^estme; nous la représenterons pari;
Et enfin, que vK' est la longitude vraie de l'astre à V instant considéré; représentons cette longitude par V,
Cette dernière quantité peut se déduire des données de la Connaissance des temps^ ainsi que nous le verrons. Nous avons donc, simplement, à déterminer v et t.
Remarquons, d'abord, que le grand cercle pPdg étant à la fois perpendiculaire à récliptique et à Téquateur, a pour pôle le point vemil v: ainsi, v^ =: vrf = 90".
De plus, T q est évidemment égal à V heure sidérale du lieu exprimée en degrés; représentons-la par h^. Nous avons vu (178) comment on peut déterminer hs pour une certaine heure temps moyen d'un lieu.
Ceci posé ; dans le triangle ZP/>, nous avons :
ZP=:C + V = C,
Pp = ta, inclinaison de Pécliptique sur l'équateur^ ZP;)=180o— y^=i80- — (90-.V(/) = 90 + A., Z/)P = nrf=:V^ — vn=::9(r — e.
Ce triangle ZP/>, nous donne
cos Zp = cos ZP cos ?p + sin ZP sin P/> cos Z?p
cotang ZP sin Vp = cos Pp cos ZPp + sin ZPp cotang Z/>P, ou bien
(a'} sin V = cos C cos o — sin to sin C sin h,
cotang C sin ti) = — cos w sin h, -\- cos h. tang »,
de celte dernière relation nous déduisons
.1 , sin w cotang C (fi ) tang t = tang h, cos u) -j — -^ ,
ce qui permet d'obtenir v et t.
En opérant la substitution^ dont nous avons parlé, dans les formules qui donnent les parallaxes d'ascension droite et de déclinaison^ nous obtenons les formules suivantes qui donnent la parallaxe de longitude F* et la y^^rallaxe de latitude p :
I/.x c sin P cos V
(î) . p = ^r^. sin ',X —I. -I- ^^-jr, sin 3 ,V -i . ...
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colang V cos ( X' — * + "â )
(3) tangY= ^. —
Parallaxe J , cos —
de { . o . I . T I /.v «. smPsinv latitude. 1 (4) ?=
dans lesquelles :
P représente la parallaxe horizontale de Faslre pour le lieu \
considéré, I p^^^.
V la distance zénithale du nonagésime, l i>jjjg|.j„^
t la longitude du nonagésime, , ( considéré.
L' la latitude vraie de Tastre, \
V la longitude vraie de Tastre /
Pour les planètes et le Soleil dont la parallaxe est très-petite, ces forroules peuvent se simplifier.
Négligeons le terme en p' dans la formule (2), substituons dans P' la valeur do ,8, formule (i), après avoir fait sin P = P sin 1", et nous avons
. . . . w.* ^ cos V sin (X' — e)
parallaxe de longitude F = P Vt î
cosL
Dégligeons aussi le terme en p'* dans la formule (8), substituons la valeur de p'y après avoir fait P = P sin 1" et développons cos (L' + y); on a
p' = P sin V (cos L' — sin L' tang y);
substituons dans cette expression la valeur de tang y^ formule (3)^ après
P' y avoir fait -r = 0» et Ton aura
parallaxe de latitude p' = P (cos L' sin v — sin L' cos v cos (X' — e)).
DEUXIÈME MODE d' OBSERVATIONS.
213. Nous avons dit (90) comment avec la lunette méridienne, le cercle tnurûl et la pendule sidérale on pouvait déterminer Tascension droite et la déclinaison du Soleil, sans qu'on ait besoin de coilnaltre le demi-diamètre de cet astre.
n suffit; pour cela, d'obserVer à la lunette méridienne le passage de ses
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bords ?erlicaux ao fil moyen ou à diacan des fils horaires et de prendre la nooyenne des heures marquées à la pendule sidérale; et au cercle muralj d'observer rapidement et successivement la distance zénithale Ues bords supérieur et inférieur, et de prendre la moyenne de ces deux distances zénithales, comme représentant la distance zénithale du centre.
Pour la Lune, on ne peut agir ainsi que lorsqu'elle parait sous la forme d'un disque circulaire lumineux. Mais, comme le plus souvent elle n'a que la forme d'un croissant dont la ligne des cornes est inclinée sur l'horizon, il faut agir différemment.
Dans ce cas, on observe à la lunette méridienne simplement Theure T du passage du bord vertical éclairé au fil méridien, et en connaissant la grcmdeur du dem-diamètre apparent de la Lune, è ce moment, on peut obtenir facilement le temps t que le méridien et par suite le fil moyen , mettent à parcourir ce diamètre, déduction faite du mouvement de l'astre pa-* rallèlement à l'horizon résultant de son mouvement en ascension droite. De même, au cercle mural, on n'observe que la distance zénithale du bord horizontal éclairé et en ajoutant ou retranchant le demi-diamètre vertical apparent on obtient la distance zénithale du centre.
Ainsi, les observations de la Lune à la lunette méridienne et au cercle mural exigent la connaissance de son demi-diamètre. Ce diamètre peut être mesuré à l'aide d'un micromètre; mais, comme la ligne des cornes de la Lune est généralement inclinée sur l'horizon, il faut, en raison de la réfraction qui défot*me le disque lunaire, passer (46) de la valeur de ce demi-diamètre incliné que donne l'observation aux demi-diamètres horizontal et vertical dont on a besoin pour rapporter au centre de l'astre les observations faites à la lunette méridienne et au cercle mural.
21 i. Déterminons donc chaque jour, en nous servant de la lunette méridienne, de la pendule sidérale et du cercle mural, et en effectuant les corrections que nous avons indiquées, la déclinaison et r ascension droite delà Lune.
Portons ces coordonnées sur le globe céleste où sont représentées les étoiles suivant leurs positions relatives et où nous avons tracé réclip- • tique, route annuelle apparente du Soleil sur la sphère céleste.
En joignant par un trait continu les différentes positions de la Lune que nous obtenons ainsi, nous trouvons que cet astre décrit en 27 jours i/d environ, un grand cercle de la sphère céleste incliné sur l'écliptique d'à peu près 5* 9'.
ii5. Des nmuds. — Ce grand cercle que parait décrire la Lune prend le nom A^orbite lunaire; ses points d'intersection avec l'écliptique prennent le nom de nœuds.
Celui où se trouve la Lune quand elle passe de l'hémisphère Sud dans l'hémisphère Nord (par rapport à l'écliptique) s'appelle noeud ascendante
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se représente par Q^ l'autre s'appelle nœud descendant et se représente par ^.
La ligne des nœuds est la droite qui joint ces points»
216. Rétrogradation de la ligne des nœuds. — Si Ton continue à tracer sur la sphère céleste le lieu des positions succesdives de la Lune, oh reconnaît d'abord^ que l'orbite lunaire n'est pas rigoureusement plane^ et ensuite, que la ligne des nœuds a un mouvement de rétrogradation non uniforme d'Orient en Occident,
La ligne des nœuds effectue une révolution entière au bout de 18 ans 2/3 environ^ ce qui fait en moyenne^ par jour, un mouvement de 3M0".64.
2i7, Déterminer à posteriori V instant du passage de la Lune par ses nœuds. — On peut constater ce résultat^ en déterminant l'instant du passage de la Lune à l'un de ses nœuds^ à son nœud ascendant, par exemple. Pour cela, il sufBt de déterminer par V observation ^ les déclinaisons et les ascensions droites de la Lune pour des époques assez rapprochées.
On en déduit (.127) par le calcul, les latitudes et longitudes correspondantes pour les mêmes époques.
On cherche deux latitudes consécutives de dénominations différentes, Tantérieure étant Sud, et l'on voit qu'à ce moment le mouvement en latitude de la Lune est à peu près uniforme; en agissant alors comme nous Pavons fait (122) pour déterminer l'époque d'une saison^ on obtient l'époque à laquelle elle était à son nœud ascendant.
On calcule la longitude correspondante par interpolation. Si Ton détermine, de la même manière, la longitude du nœud descendant^ on trouve
que ces deux longitudes diffèrent
^*^y***- d'environ 180-.
^^ — ^;— - — s.^^ En faisant ce calcul pour plusieurs
y^ " '---^^ révolutions successives de la Lune
/ _J^1\Al' autour de la Terre, on voit, ainsi que
/ ^>::rrr:r.'r *^^' ^^^^ venons déjà de le dire, que la
[■'"'""y"'''' '^ \ ' l^^Q^l^^^ rfw ncpwd va successivement
*K^/'^ j^\/^^\^^^Y ^^ diminuant. On trouve que ce mou-
fX.'/ ' ^^^II^^-^^' I vement est d'environ r 30'3r',9 par
-S^I^^^^^^^^^^ J mois ou de 19" 20' 29",7 par an, c'est-
\ / à-dire que le nœud a fait le tour de
^--.^ ..-^ la sphère céleste en 18 ans 2/3 en-
viron.
C'est ue que fait comprendre la 6gure 121 : q(f est Véquateur^ CC ïécliptique, hV Vorbite lunaire; la Lune a commencé en N à son nœud, à décrire 8on orbite et arrive ensuite en N', le nœud a rétrogradé de NN'.
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Détermination trigonométrique de l'inclinaison de Vorbite lunaire sur le plan de Vccliptique.
SIS. Une fois la longitude du nœud ascendant déterminée^ on peut s'en servir pour prouver que Torbite lunaire est k peu près plane et pour en déduire Tinclinaison de cette orbite sur le plan de Técliptique.
Considérons, en effet, un certain jour la Lune en / sur son orbite; déter* minons par l'observation son ascension droite et sa déclinaison; nous en conclurons (127), par le calcul, sa latitude Id et sa longitude Td; le triangle ^Id (Gg. 119), nous donne
^Tj tangW ^ tang latitude
tang/Nd = -r-^ ou tang« = -:— 7^ — ^, ^—j Xx-
^ sm Na ^ sm (iongit. — longit. du nœud)
Si nous agissons ainsi plusieurs jours de suite, et même plusieurs années de suite, nous trouvons pour a^ une valeur qui oscille périodiquement entre 5* îTZy et 5* 0' 11", dont la moyenne est environ 5* 9'.
Influence de la rétrogradation des nœuds sur la déclinaison majcimum
de la Lune.
219. La Lune ne décrit donc pas, dans la voûte céleste, un grand cercle; ou plutôt, comme l'on trouve à chaque révolution que Torbite lunaire reste toujours inclinée sur l'écliptiquc, d'une quantité très- voisine de 5*9', on peut adniettre : 1"* que la Lune a un mouvement sur un grand cercle; 2» que ce gfand cercle lui-même tourne autour de l'axe de t'écliptiçue, en faisant avec cet axe un angle à peu près constant; de manière que la ligne des nœuds tourne sur Vécliptique et fait une révolution complète en 1 8 ans 2/3 environ. D'après cela, l'axe o/>'' (fig. 122), de l'orbite lunaire tourne autour
de l'axe op' de Técliptique et décrit une surface conique en 18 ans 2/3.
On doit remarquer immédiatement une grande analogie entre le phénomène de la rétrogradation de la ligne des noeuds et le phénomène de la rétrogradation de la ligne des équinoxes.
Puisque l'orbite lunaire reste toujours inclinée de 5* V environ sur l'édiptique, cette orbite est à son maximum d'inclinaison sur Véquateur j quand son nœud Q est près de l'équinoxe du printemps, car à ce moment, les trois axes oP, op\ op" sont dans le colure des solstices, et l'angle Po/>" est maximum.
Lj
ÉTUDE DE LA LUNE. — VARIATIONS DE SA DÉCLINAISON MAXIMUM
Donc, si qq[ (fig. i23), représente Téquateur, cd Técliptique et LL' Torbite lunaire, la déclinaison maximum que la Lune atteindra dans sa révolution autour de la Terre, sera
Mais, au bout de 9 ans 2/6 envi- ?' ron, le nœud ascendant de la Lune ayant effectué une demirévolution sur Técliptique, sera au point équinoxial d'automne en iûf (fig. i24), et PoAite lunaire ayant conservé la même inclinaison sur Fécliptique sera suivant LL'. Alors, la déclinaison maximum que la Lune atteindra sera de
i a3:ajl3ê'
Fig. 12îi.
Fig. 124. 23" 27' 30" — S'' 9' = < 8M8' 30".
Donc, la déclinaison de la Lune n'a pas une valeur maximum fixe comme celle du Soleil; ce maximum varie dans l'espace de 9 ans 2/6 environ j entre {%"* \%' 20" et 28'»36'30".
On peut encore faire voir, de la manière suivante, comment la déclinaison maximum de la Lune change avec la longitude de son nœud.
Soient QQ' (fig. 125), l'Équateur, ce récliptique, LL' Torbite de la Lune;
V le point vernal, Q le nœud ascendant de la Lune et D l'intersection de Torbite avec Téquateur.
Il est évident que l'angle L'DQ'
, ^ représente la déclinaison maxi*
mum de la Lune.
Or, dans le triangle vQD, on a, en appelant w l'inclinaison de fécliptique sur l'équateur et I Tinclinalson de l'orbite lunaire sur Tédiplique,
cos D = cos 0) cos I — sin to sin I cos vQ.
Gomme «o et I sont sensiblement constants on voit que D varie simplement avec vQ longitude du nœud ascendant de la Lune. D sera évidemment maximum quand on aura vQ = o, ce qui donne
cos D = cos (w-f- 1), ou D = 0) -f I,
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et sera minimum quand on aura
vQ = i80,
ce qui donne, d'après la relation précédente,
cos D = cos (u> — I), ou D = « — I.
On voit donc bien que D doit varier entre
ù> — I = 18M8'30" et a> + I = 28*36'30".
920. Ce mouvement apparent de la Lune sur un grand cercle de la sphère céleste incliné sur l'écliptique d'environ 5» 9' en moyenne, lequel grand cercle ayant lui-même un mouvement par rapport à l'aice de Técliptique autour duquel il fait une révolution dans 18 ans 2/3 environ, ce mouvement, disons-nous, rend bien compte des phénomènes observés dans le premier mode d'observation, au point de vue de Voscillatian des points de lever et de coucher de la Lune et de r oscillation de son point d'été' vation maximum au-dessus de P horizon, qui n'a pas toujours lieu (113) au passage méridien.
Nous voyons, en effet, que la déclinaison maximum de la Lune variant dans une période de 9 ans environ, entre deux valeurs fixes, voisines de 18* 18' 30" et 28* 36' 30"; il s'ensuit bien, d'après ce que nous avons dit (27) de l'influence de la position de l'observateur sur l'aspect de la voûte céleste, que l'amplitude de Toscillation des points de lever et de coucher ainsi que celle du point d'élévation maximum , ne doivent pas rester constantes comme pour le Soleil dont la déclinaison maximum est toujours égale à peu près à 23*27' 3^; mais que ces amplitudes doivent varier entre deux limites fixes, dont les amplitudes correspondantes du Soleil représentent les moyennes.
Nous comprenons aussi, maintenant, pourquoi, lorsqu'il y a pleine Lune, cet astre se lève bien plus tôt en hiver qu'en été et se couche bien plus tard.
En effet, quand nous sommes en été, la déclinaison du Soleil est Nord^ le Soleil étant aux environs du solstice d'été; comme la Lune, située à peu près dans le plan de Vècliptique, est presque diamétralement opposée à la Terre, puisqu*on trouve qu'à l'époque de la pleine Lune, les longitudes des deux astres diffèrent d'environ 180% la Lune doit être près du solstice d'hiver et sa déclinaison est Sud; le contraire doit évidemment arriver quand le Soleil est près du solstice d'hiver. Donc, puisqu'au corn* mencement de l'été, lorsqu'il y a pleine Lune^ la déclinaison de cet astre est Sud, et qu'en hiver, à la même phase, la déclinaison est Nord; d'après ce qiie nous avons dit de l'influence de la position de l'observateur sur Taspect du mouvement de la sphère céleste, lorsqu'en hiver la Lune est pleine, elle doit rester plus longtemps au-dessus de l'horizon qu'au-des-
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SOUS, autrement dit le jour de la Lune est plus grand que la nuit. C'est le contraire qui arrive en été.
La différence entre un jour de pleine Lune l'hiver, et un jour de pleine Lune rété, peut aller jusqu'à 6 heures, c'est-à-dire que la Lune éUnt pleine peut rester au-dessus de Thorizon 6 heures de plus en hiver qu'en été.
221. Ze mouvement de la Lune autour de la Terre n'est pas uniforme.
— Soient LL' (fig. 126), l'orbite de la Lune, CCT Técliptique, /, /', l"
des positions successives de la Lune sur son orbite.
Ces positions ont été déterminées en passant des ascensions droites et des déclinaisons que donne Yobser^ vation, aux latitudes ld,fd\... etc., et aux longitudes ri, Td\... etc., que l'on obtient (127) par le calcul.
Si, à l'aide des triangles l'Qd^ lQd\... etc., nous calculons les arcs Q/, Qf, Ql\.. de l'orbite lunaire, nous verrons que les mouvements //', /T', de la Lune sur son orbite ne se font pas d'une
manière uniforme.
TROISIÈIIE MODE d'OBSERTATION.
222. Pour mieux apprécier la variation du mouvement de la Lune dans son orbite et déterminer les lois de ce mouvement, nous allons agir comme pour le Soleil, c'est-à-dire étudier les variations du diamètre apparent de la Lune y qui, conmie nous le savons, est fonction de la distance de cet astre à la Terre.
Seulement, comme la Lune est très-près de notre globe, nous devons rapporter le diamètre vu de la surface de la Terre à ce qu'il serait vu du centre j qui est le lieu auquel doivent se rapporter toutes les observations.
M'aide d'un micromètre, on reconnaît que la disque de la Lune est circulaire, en observant cet astre assez près du zénith pour que son disque soit dégagé de l'influence de la réfraction.
223. Belation entre le demi-diamètre apparent de la Lune et te demidiamètre horizontal. — Le demi-diamètre d'un astre supposé vu du centre de la Terre, prend le nom de demi-diamètre vrai, central ou horizontal; c'est sous ce dernier nom qu'il est le plus généralement désigné.
Le demi-diamètre d'un astre vu de la surface de la Terre prend le nom de demi-diamèire apparent ou en hauteur.
Soient T la Terre (fig. i27), et L U ^'«- '''' Lune.
Si l'on appelle S le demi-diamètre horizontal de la Lune et D son demidiamètre en hauteur, on a la relatioo évidente^
D^LT
d'où
mais* on a aussi l'équation
LA __ sinn _ sin (N — ;*) LT ■" sinN "" sin N '
sinN
^ Dxsin(N— p)
sm N
Puisque $ est une fonction de p, on peut développer l en série suivant les puissances croissantes de />, à l'aide de la formule de MacLaurin
En différentiant l'expression (a) par rapport à S et à p^ on a
d'où
d5 = : — r; COS (N — ») dp.
sm N ^ '^^ '^
— = r-;-COS(N— p).
dp siaN ^ '^'
Différentiant l'expression (b), on a
sin !
c/'8 = --.-j.»in(N-/>)dp%
:r-î = :— ïs sm (N — ;>).
dp* sm N ^ *^ '
Faisant ;> = 0 dans les formules (a), (6), (c)^ on a
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(g)^ = -Dco.gN,
Par suite, la série de Mac-Laurin devient 5 = D — DcotangN .p — D
Elemplaçant p par PsinN, il vient enfin, eu remarquant que les arcs $, D et P doivent être exprimés en secondes,
8 = D — D.Psinl'cosN — --TsinM"P»sin»N.
relation qui permettra, connaissant D demi-diamètre apparent obtenu au miaomètre et corrigé de la réfraction, P la parallaxe horizontale et N (a distance zénithale corrigée ausii de la réfraction, d'en déduire le demi-diamètre horizontal S.
La différence entre S et D ne dépasse jamais 18^5.
Nous pouvons considérer immédiatement la question réciproque.
lÊCiPAOQUE ou PASSAGE DU DEMI-DIAMÈTRE HORIZONTAL d'UN ASTRE AU DEMI-DIAMËTRE EN HAUTEUR.
Fi«. lis.
2Î4. La Connaissance des temps donne le demi-diamètre vrai ou hori-
zontal des astres.
Or, dans certains calculs de navigation, on a besoin du demi-diamètre de l'astre pris à la surface de la Terre, c'est-à-dire du demi-diamètre en hou* teur; représentons toujours par
8 le demi 'diamètre horizontal d'un
astre; D son demi-diamètre en hauteur; N la distance zénithale apparente zAL
(fig. i^S), corrigée de la réfraction; p la parallaxe en hauteur de Vastre.
Nous venons de trouver la relation
SsinN
&in(N— p)*
D étant une fonction de p, on peut écrire la série
pour p = 0, on déduit de (û'), 0^= o. DifTérentiant (a% on a
(60 dDsin(N— p)— DcosfN— />W/> = 0,
d'où, faisant p == 0, on a
DifTérentiant (6), on a
rf«Dsin(N— p)— rfDcos'N— p)Jp— rfDcosiN— p)(fp— Dsin(N— pirfp'=0.
Faisant p = 0, on a
d'où
/d*D\ aacos'N+ôsin'N _ ■> (t + cosVN) \rf^/,"~ sin'N "* sin'N *
En nous arrêtant aux termes du second ordre, nous aurons donc
Remplaçant p par PsinN, il vient
D = 5 + 8.PcosN+-^8(l+cos»N)
Ou^ remarquant que les arcs D^ ly P doivent être exprimés en secondes,
(c) D = e + 8Psinl"cosN+ -^sinM"$fi + cos'N)
Telle est la relation qui lie le demi-diamètre en hauteur au demi- diamètre horizontal»
Le terme — sin' 1" 8 (i + cos* N) est plus petit que P* sin* l'' 8. Or, en
mettant à la place de P et de 8 leurs valeurs maxima qui sont, pour la Lune, 8 = i6'45'' et P=61'2r, on trouve^ sin* 1" 8 = 0^34 environ, quantité négligeable.
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Od s'en tient donc au terme P, et Ton a
(0 D = S + 8Psiul"cosN.
Le terme 8P sin 1" ces N est ce qu'on nomme P augmentation du demidiamètre horizontal; cette quantité n'est appréciable que pour la Lune.
On peut éliminer P des relations (c) et [c% lorsque Ton suppose la Terre sphérique; car en appelant r le rayon de la Terre, r* le rayon de la Lune et R la distance à laquelle le centre de la Terre est du centre de la Lune, on a les deux relations
""Hsinl"' ""Rsini"'
d'où Ton déduit
ce qui indique que le rapport d'une parallaxe horizontale au demidiamètre central correspondant reste constant et est égal à -7, que l'observa-
tion indique être égal pour la Lune, à — environ. La formule (c) peut
donc s'écrire
D — 8=^sini"8«cosN + l('^sinl"y8»(i + cos«N).
La XVC des tables de M. Caillet (!'• édition) et la XXV (nouvelle édition), ainsi que la table XXIV de Guépratte, donnent cette différence.
La table XIII de Callet donne aussi cette augmentation.
Cette table a deux arguments qui sont le demi-diamètre horizontal 8 et la hauteur apparente du centre (90 — N).
Lorsque N —90*, c'est-à-dire quand l'astre est à Thorizon, la formule (c') devient
Le demi-diamètre vrai ou central est donc à peu près égal au demidiamètre de Tastre observé à l'horizon, abstraction faite de l'effet de la réfraction et de cet effet d'optique qui fait paraître les astres à l'horizon beaucoup plus gros et moins brillants.
C'est en raison de cette égalité entre le demi*diamètre de l'astre considéré à l'horizon et le demi-diamètre vrai, que celui-ci prend aussi le nom de demi-diamètre horizontal.
A mesure que N diminue, le terme SP sin i" cos N augmente et atteint sa valeur maximum quand N = 0\
Wo. Forme de l'orbite lunaire, — A l'aido d'un mia*omètre^ de la lunette
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méridtennôj du cercle mural et de la pendule sidérale , observons chaque jour le diamètre apparent de la Lune (duquel nous déduirons le diamètre central), sa déclinaison et son ascension droite; nous connaissons aussi sa déclinaison et son ascension droite lof*squ*elle est à ton nceud Q en N (fig. 129], par suite, nous pouvons, dans le triangle NPL^ déterminer Tare NL ou Tangle NTL pour chaque position de la Lune.
Prenons maintenant une feuille de papier, plaçons la Terre en T(fig. 130), et menons la ligne NN' pour représenter celle des nœuds de la Lune.
Faisons les angles NTL^ NTL' que fait, pour chaque observation^ le
rayon vecteur avec la ligne des nœuds; portons les longueurs TL^TL'
inversement proportionnelles aux diamètres D^ D' déterminés.
Si nous joignons tous ces points par un trait continu» nous reconnaîtrons que la Lune décrit dans une période de 27 jours 1/3 environ, sensiblement une ellipse dont la Terre occupe l'un des foya*s.
Le grand axe s'appelle encore ligne des apsides et les extrémités de ce grand axe s'appellent apsides. L'extrémité P, qui est la plus voisine de la Terre, s'appelle périgée, et l'autre A, apogée.
Cette courbe que parait décrire la Lune autour de notre globe est un mouvement relatif; car, comme on a reconnu que la Terre décrit réellement (le Soleil étant supposé fixe) une trajectoire à peu près elliptique autour du Soleil, les variations du diamètre et de la longitude de la Lune dans une période de 27 jours 1/3 environ, se rapporte aussi évidemment an centre de la Terre considérée comme fixe.
226. Calcul de V excentricité, ^LdL valeur de l'excentricité e de celle ellipse peut s'obtenir comme pour le Soleil (138), à l'aide du plus petit et du plus grand diamètre de la Lune. On déduit de l'observation que le diamètre de la Lune varie depuis 29" 30" jusqu'à 33^ 30" environ.
On aura donc, ainsi que nous l'avons fait pour le Soleil,
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Des mélbodes plus rigoureuses donnent 0,0568.
Ainsi, Tellipse que décrit la Lune autour de la Terres s'approche moins d'un cercle que celle décrite par la Terre autour du Soleil, puisque dans oelle-ci^ l'excentricité est de 0^0167. En déterminant ainsi l'excentricité pendant plusieurs années et à chaque révolution de la Lune, on trouve que cette valeur de e n'est pas constante et oscille entre deux limites fixes; on peut aussi constater que les diamètres maximum et minimum de la Lune oscillent entre deux limites et indiquent une contraction de l'ellipse, orbite de la Lune.
Le tableau Vivant qui donne les valeurs du diamètre maximum et du diamètre minimum de la Lune, pour les difiërents mois lunaires de l'année 1858, tels qu'on les déduirait de l'observation, fait voir le mouvement oscillatoire qui se produit dans la distance périgée et dans la distance apogée de la Lune, et par suite, dans la valeur de V excentricité.
DIAliTTRE
DIAIÈTRE
LUNAJBOKS.
LA OlbTANCC PI^RIGÉE
LA DISTANCE APOGÉE H
maximum.
augmente.
minimtim.
Janvier. . . .
diminue.
Férrlcr. . . .
diminue.
id.
Mars
id.
augmente.
Avril
id.
Mai
id.
id.
JulD
augmente.
id.
JaUlet. . . .
id.
diminue.
Août
id.
id.
Septembre. .
id.
id.
Octobre. . .
diminue.
id.
Novembre. .
id.
augmente.
Décembre. .
id.
id.
Janvier. . .
On voit aussi , par ce tableau , que les variations de la distance périgée sont, en 1858, bien plus fortes que les variations de la distance apogée,
2^. Loi des aires. — Si Ton cherche dans l'orbite elliptique de la Lune, l'aire décrite dans deux temps égaux par le rayon vecteur, on trouve que ces deux aires sont égales.
Donc, le mouvement de la Lune autour de la Terre est soumis aux mêmes lois que le mouvement de la Terre autour du Soleil.
D'après ces lois, il est clair que le mouvement de la Lune dans son orbile n'est pas uniforme et que sa vitesse maximum a lieu au périgée et sa oitesse minimum à Vopogée.
Dlgitized by VjOOQ IC
Fig. Ul.
2i8. Détermination de la longitude du périgée lunaire. — Pour obtenir approximativement la longitude du périgée lunaire, on peut déterminer les deux époques T et T' auxquelles le diamètre de la Lune est le même; Tune de ces deux époques précédant l'époque du diamètre maximum et l'autre le suivant; la Lune est alors successivement en L et en V (fig. 131), à égale distance du périgée P.
Il est clair que dans le cas où l'on considère comme elliptique l'orbite de laLune, répoque 0 du périgée est à peu près le milieu entre les deux époques T et T; connaissant cette époque» on peut, par interpolation, déduire la longitude correspondante, c'est-à-dire la longitude du périgée.
229. Mouvement de la ligne des aptidei, — En déterminant ainsi pendant plusieurs révolutions successives de la Lune la /on* gitude du périgée, on trouve que cette Ion* gitude n'est pas constante et va en augmentant..
L'ellipse que décrit la Lune autour de la Terre ne reste donc pas immo* bile dans son plan; son grand axe éprouve un mouvement de rotation non uniforme dans le sens d'Occident en Orient. Ce mouvement du périgée a lieu à peu près en 3232^^27, ou en un peu moins de 9 ans; ce qui fait en moyenne 6' 41" par jour.
230. Variation du maximum de Véquation du centre de la Lune. — En étudiant le Soleil^ nous avons trouvé que le maximum de l'équation du centre est une fonction de l'excentricité de l'ellipse, puisqu'en appelant V l'anomalie vraie correspondante à cette équation du centre maximum, on a
et que n/, anomalie moyenne qui se déduit des deux équations ;
nt^u — esiau.
tang-.
est aussi une fonction de e.
Or l'observation nous fait voir que l'excentricité de l'orbite lunaire n'est pas constante; donc le maximum de Véquation du centre ne reste pas constante et oscille entre deux limites fixes.
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23! . Variation du temps de révolution de la Lune dans son orbite^ et par suite^ du mouvement moyen. — En déterminant pendant plusieurs révolutîons consécutives de la Lune la longitude du périgée en tenant conopte du mouvement de la ligne des apsides^ on peut obtenir le temps que la Lune met à décrire un grand cercle de la voûte céleste. On voit alors que ce temps n'est pas constamment le même et que la durée de la révolution de la Lune oscille entre deux limites fixes.
Par suite, le mouvement moyen de la tune n*est pas constant et oscille entre deux limites.
En résumant tout ce que vient de nous apprendre le troisième mode d^observations, nous voyons que, en admettant que la Lune décrit une ellipse autour de la Terre, supposée fixe, et en suivant la loi des aires 9 nous devons nous rappeler :
1* Que la forme de cette ellipse ne rfiste pas constante, ainsi que le con* itate la variation périodique de son excentricité;
T Que la grandeur de cette ellipse représentée par la grandeur de son demi grand axe ne reste pas constante et oscille entre deux limites fixes;
3* Que le plan de cette ellipse n'est pas fixe dans l'espace y mais a un mouvement de rotation non uniforme autour de l'axe de Vécliptique, accusé par le mouvement rétrograde de la ligne des nœuds;
4' Que V angle que fait ce plan avec Vécliptique n'est pas fixe, mais varie entre deux limites assez rapprochées;
5* Que f ellipse elle-même a un mouvement dans son plan indiqué par le mouvement non uniforme du périgée;
6« Et enfin y que le temps de révolution de notre satellite dans son orbite ne reste pas constamment le même, ce qui fait que le mouvement moyen de Pastre varie entre deux limites.
Ainsi; en représentant par
e, Texcentricité de l'orbite lunaire;
a, son demi grand axe;
dQf le mouvement de la ligne des nœuds;
«, Tangledu plan de l'orbite et de Técliptique;
d?, le mouvement du périgée;
n, le mouvement moyen de la Lune dans son orbite,
on reconnaît, par une suite d'observations faites pendant plusieurs siècles, que ces éléments ne sont pas constants, mais oscillent entre deux limites.
232. Équations séculaires. — L'observation peut faire connaître la valeur moyenne de tous ces éléments. En les affectant de l'indice m pour représenter cette valeur moyenne, on peut donc obtenir
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A une époque quelconque T, on doit avoir :
e= e^ db correction;
az=. a^ db correction; dQ = dQm ± correction ;
«•=: «^ db correction; rfP = rfP^ dz correction ;
n= n^ di correction.
Ces corrections prennent généralement le nom d'équations séculaires, parce que la période d'oscillation de ces éléments autour de leur valeur moyenne dure un grand nombre d'années.
On a pu déterminer, par l'observation, les équations séculaires les plus sensibles.
Toutes sont rigoureusement établies à l'aide de la mécanique céleste^ qui fait voir que ces équations sont liées aux variations qu*éprouve rexcentricité de l'ellipse que la Ten*e décrit autour du Soleil.
Les pamciPAUX BtéiuifTS de l'orbitk llnairb pour le i" janvier 1801 étaient :
Excentricité 0,0368,
Longitude du périgée , . * . âGô* 10' 7",
Longitude du nœud 13'53'40%
Inclinaison moyenne sur Vécliptique.. . . 5» 8' 48", Demi grand axe, en rayons terrestres. . . 59,9
233. Prédiction de la position de la Lune sur la sphère céleste â un instant quelconque. — Pour pouvoir prédire la position de la Ltme sur la sphère céleste à un instant quelconque, il faut préalablement déterminer pour cet instant :
!• La forme \
2* La grandeur V de l'ellipse que la Lune décrit autour de la Terre;
3» La position )
V L'époque à laquelle la Lune a passé au périgée de cette ellipse^
ft« Et enfin le mouvement moyeri de la Lune sur cette orbite.
Connaissant les équations séculaires et ayant déterminé à une certaine époque tous les éléments de Torbite que nous venons de considérer, on aura pour V époque considérée la valeur de tous ces éléments.
Au moyen du calcul des anomalies, on pourra déterminer Vonomalie vraie et la grandeur du rayon vecteur pour cette époque.
Connaissant la longitude du périgée et la longitude du nteud, il nous sera facile d'obtenir l'angle de la ligne des apsides PT (fig. 132' avecli ligne des nœuds TQ, et par suite, en combinant cet angle avec ranonia-
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Fig. 13t.
lie vraie obtenue, de déterminer l'angle du rayon vecteur TL avec la
ligne des nœuds; enfin, nous pourrons obtenir, à l'aide du triangle LQK, la latitude LK de la Lune et Tare QK qui, combiné avec la longitude du nœud vQ, nous donnera la longitude de la Lune.
La latitude et la longitude ainsi obtenues permettront de calculer, à l'aide des relationS'indiquées (i27), V ascension droite et la déclinaison de la Lune pour l'époque considérée.
La connaissance du rayon vecteur^ donné par les anomalies, permettra de conclure la grandeur de la parallaxe horizontale équatoriale et du demi-diamètre horizontal pour la même époque. '
IMÉGAUTÉS PÉRIODIQUES DU MOUVEMENT DE LA LUNE
S34* Ayant prédit, ainsi que nous venons de le dire, rascension droite, la déclinaison et le demi-diamètre de la Lune, pour une époque donnée, on pourra vérifier cette position en observant, à l'époque amsidérée, Iq position de Vastre, soit à Véquatorial^ soit à la lunette méridienne et au cercle mural ^ et en mesurant son diamètre*
Ot, on trouvera presque toujours que ce diamètre observé n'est pas exactement le ménie que celui calculé, et que la longitude et la latitude déduites de l'observation ne s'accordent pas rigoureusement avec celles prédites par le calcul.
Les difiërences entre les éléments observés et les mêmes éléments calculés prennent le nom ^inégalités. Si Ton faisait un grand nombre de fois
ces comparaisons, on trouverait que ces différences ou inégalités reviennent périodiquement les mêmes; elles ont reçu, pour cette raison, le nom d^inégalités périodiques. Disons quelques mots de chacune d'elles en particulieri
235. Inégalités périodiques de la longitude de la Lune. — Si l'on fait le calcul, l'observa'tion et la comparaison, que nous venons d'indiquer, quand le Soleil est à l'apogée ou av péri'gée de son orbite; de plus, si à celte époque la Lune a l'aspect d'un cercle ou d'un demi-cercle luraineui^ et enfin, si à ce moment le double de la distance angulaire LTS (fig. 133) du Soleil d la Lune est égal à l'anomalie moyenne de la Luné
LTP = A, on trouve que la longitude prédite de la Lune t'accorde avec la longitude observée.
Si en restant dans les deux précédentes hypothèses^ on a 2STL ^ A. on
trouve une différence ou inégalité entre la longitude L, prédite de la Lune et la longitude observée L^. Cette inégalité prend le nom à*évection; on a donc
L^ = L, d: évection.
Après un grand nombre -d'essais et d'observations on a pu représenter rigoureusement cette inégalité en la supposant proportionnelle au double du sinus de la distance angulaire T du soleil à la Lune diminuée de tam- malie moyenne A de la Lune; on a donc
Évection = a sin (2T — A).
Le coeflicient a de cette relation a été déduit d*un grand nombre d'observations.
En Caisant le calcul de la position de la Lune pour un moment qui oe correspond pas aux aspects sus-indiqués, tout en supposant le Soleil à l'apogée ou au périgée et en corrigeant de V évection la longitude calculée, on trouve encore une différence entre la longitude observée et la longitude prédite; cette différence dont la valeur redevient la même après une période de 14 jours environ, prend le nom de variation; on a trouvé qu'elle est proportionnelle au sinus de la distance de la Lune au Soleil, on a
donc
Variation = b sin 2T,
en représentant par b le coeflScient de l'argument n. Par suite^ il vient
Lo = Lp 4" évection -|- variation.
En calculant la longitude de la Lune pour une époque correspondant à T=: 45*, on obtiendra le coeflBcient b.
Supposons, enfin^ que nous fassions le calcul de la position de la Lune pour un moment auquel le Soleil n'est ni au périgée ni à Vapogée. Après avoir corrigé la longitude donnée par le calcul, de Vévection et de la variation ^ nous trouverons encore une différence avec la longitude observée. Cette inégalité prend le nom d'équation annuelle. La valeur de cette différence suivra, en signe et en grandeur, des périodes régulières.
Cette inégalité étant nulle lorsque le Soleil est à Vapogée ou au périgée, dépend évidemment de l'anomalie moyenne du Soleil. Ep appelant c un coefficient et A' l'anomalie moyenne du Soleil, on peut poser
Équation annuelle = c sin A'.
En calculant et observant la longitude de la Lune aux époques où
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réquaiiOD annuelle est maximum^ c'est-à-dire quand ranomalie du Soleil est de 90* ou de'370*, on déduit c de Téquation
L^ = Lp -|. évecdon -f- variation -f équation annuelle.
Les trois corrections ou inégalités que nous venons d'indiquer ne donnent pas toujours un accord parfait entre le calcul et l'observation; il y a encore de très-petites difTérences entre les deux longitudes ainsi obtenues, différences désignées sous le nom de perturbations et qui proviennent de l'action des planètes.
On a donc enfin, pour la Lune,
l<mgit, vraie = langit. moy. -|- équation du centre -f évection -f variation + + équation annuelle -f perturbations.
236. Inégalités périodiques de la latitude de la Lune. — Les inégalités de la latitude de la Lune sont si petites, qu'en dehors de celle qui provient de la variation de Tinclinaison de l'orbite, et que Tycho-Brahé a le premier déduite de l'observation, ces inégalités ne peuvent guère se déterminer par l'observation, mais sont données par la théorie de l'attraction univer» selle.
237. Inégalités périodiques du rayon vecteur. — Nous avons vu par la comparaison des diamètres maxima que l'ellipse de l'orbite lunaire ne conserve pas toujours les mêmes dimensions; cette variation dans la grandeur dé l'ellipse est accusée soit par la variation des diamètres maxima et minima, soit par la variation des parallaxes maxima et minima. La théorie de l'attraction a permis de déduire la relation qui existe entre la parallaxe moyenne à une époque donnée et la parallaxe moyenne à une autre époque; celte même théorie permet aussi d'obtenir l'inégalité du rayon vecteur qui résulte de la position du Soleil par rapport à la Terre et à la Lune.
238. Explication des phases de la Ztine. — Nous avons dit (203) que la Lune ne se présente pas toujours, comme le Soleil, sous la forme d'un disque lumineux, mais sous la forme d'un croissant variant depuis Parc de cercle jusqu'au cercle entier.
Ces différents aspects sous lesquels cet astre se présente à nos regards prennent le nom de phases.
De l'observation que la ligne qui joint les cornes du croissant de la Lune est perpendiculaire à la ligne qui joint le centre de cet astre au centre du Soleil» et que la convexité de ce croissant lumineux est toujours tournée vers le Soleil, nous avons conclu que la Lune est un corps sphérique n'ayant pas de lumière propre et que celle qu'il possède est empruntée «M Soleil.
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Nous allons voir, en e£Fet^ que cette hypothèse unie à celle do ment relatif de la Lune autour de la Terre explique parfaitement les phâte$ de cet astre.
Nous savons que la distance moyenne du Soleil à la Terre est de 24000 rayons terrestres et que la distance moyenne de la Lune est de 60 rayons terrestres, c'est-à-dire que si cette dernière distance est représentée par 1; la première est représentée par 400.
Nous pouvons alors admettre que dans le mouvement de la Lune antoor delà Terre, les rayons qu'elle reçoit du Soleil sont tous àpeuprèsparaUèles,
De plus^ le mouvement vrai de la Lune et le mouvement apparent do Soleil ont lieu dans le môme sens; et comme la Lune a un mouvement beaucoup plus rapide que le Soleil , nous pouvons supposer que celui-ci est fixe et que la Lune n'a qu'un mouvement relatif égal à la difiérenœdes mouvements des deux astres.
Soient donc T la Terre ^fig. 134)>TS la direction des rayons solaires, L la Lune et abcdefghla. courbe qu'elle décrit autour de la Terre dans te sens de la flèche.
Fig. 134.
Nouvelle Lune ou conjonction. — En a, la Lune ne tournant vers la Tem que la partie non éclairée sera invisible» et il est évident que lorsque le méridien supérieur d*un lieu viendra passer sur le Soleil, il passera emssii peu près sur la Lune; cette phase de la Lune s'appelle conjonction om mmtelle Lune.
En by le cAne tangent à la Lune et dont le sommet est en T reoeootrera la partie éclairée de la Lune suivant une demi-circonférenoe àotà le rayon est bK. Cette demi-circonférence sera une limite de la partie éclairée visible, l'autre sera une demi-ellipse, projection perspective dtf cercle dont le rayon est bn et qui sépare l'hémisphère éclairé de la Lnoe de celui qui ne l'est pas.
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La Lune sera alors vue sous la forme d'un croissant dont la convexité sera tournée vers le Soleil.
Premier quartier', — En c, le plan du cercle en rencontrant la Terre, ce cercle sera vu suivant une ligne droite. La Lune paraîtra sous la forme J35 d'un demi-cercle lumineux. La Lune et le Soleil ayant
à peu près une différence en longitude de 90* ou de 6 heures, le méridien du lieu passera sur le Soleil environ 6 heures avant de passer sur la Lune. Cette phase de la Lune prend le nom de premier quartier.
En d^ le cercle de séparation d*ombre et de lumière sur la Lune sera encore vu obliquement^ et par suite, sa moitié suivant une demi-ellipse. La Lune paraîtra alors sous la forme représentée figure i35.
Pleine Lune ou opposition. — En e, la Lune tournant vers la Terre sa partie éclairée sera aperçue sous la forme d'un disque lumineux circulaire. On voit alors que lorsque le méridien supérieur passera sur le Soleil^ le méridien inférieur se trouvera sur la Lune, c'est-à-dire qu'elle passera au méridien vers minuit environ.
Cette phase de la Lune prend le nom d'opposition ou pleine Lxjinie.
De a en ^; cest la partie Ouest de la Lune qui sera éclairée.
En /", la Lune étant dans une position symétrique de d, paraîtra sous la même forme que dans cette position.
Second quartier. — En g, position symétrique de c, la Lune paraîtra sous la forme d'un demi-cercle lumineux; cet astre passera au méridien i8 heures après le Soleil^ puisque la différence en longitude de ces deux astres est d'enviroh 270*.
Cette phase prend le nom de dernier quartier.
Enfin» en A^ position symétrique de b, la Lune paraîtra sous la forme d'un croissant.
Il est évident que de e en a, c'est la partie Est de la Lune qui sera éclairée.
Les phases appelées conjonction et opposition prennent le nom de ^y^ygi^s. Celles appelées premier et dernier quartier prennent le nom de quadratures; on dit aussi qu'alors la Lune eist dichotome.
Enfin, celles qui correspondent aux positions intermédiaires prennent le nom d'octants.
Lorsque la Lune étant en conjonction se trouve à son nœud, elle se trouve sur la ligne qui joint le centre de la Terre au Soleil, il y a éclipse de Soleil.
Lorsque étant en opposition elle est à son nœud, l'ombre de la Terre passe sur la Lune, il y a éclipse de Lunci
239. Calcul approché de V époque d*uHe phase. — A l'aide du second
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mode d'observations^ nous avons déterminé que l'orbite lunaire est inclinée d'environ 5* sur l'écliptique. Par conséquent, dans son mouvement autour de la Torre^ la Lune s'écarte peu de ce cercle ; aussi, daus l'explication que nous venons de donner des phases de la Lune, nous avons considéré la Lune comme étant constamment située dans le plan de Torbite solaire.
Cette supposition ne donne pas de différence sensible dans l'aspect des phases telles que nous les avons considérées et telles qu'elles existent réellement ; toutefois, quand étant en conjonction la Lune est à sa latitude maximum, il est possible d'apercevoir, d'après Kepler, on croissant très«délié dans le sons de l'écliptique.
Dans la détermination de Tépoque d'une phase, nous allons encore supposer que la Lune est constamment située dans le plan de l'écliptique, ce qui n'akère pas d'une manière sensible le résultat.
La connaissance des temps donne les longitudes du Soleil Q, 0',... etc. et celles C> Cv àe la Lune pour des époques assez rapprochées t. ^ t".
Soit X la diflFérence en longitude des deux astres au moment d'une phase dont l'époque cherchée est T.
Cherchons dans la Connaissance des temps deux époques consécutives / et f, telles qu'à l'époque ^ on ait © — C < ^ cl qu'à l'époque t' on ait 0' — C' > ^•
0 et C étant les longitudes du Soleil et de la Lune à l'époque donnée t qui précède T; L et / étant les variations en longitude à cette époque, en une heure par exemple, du Soleil et de la Lune, leur différence en longitude dans le même intenalle variera de L — /; donc, en admettant que cetu différence en longitude varie proportionnellement au temps, dans rinler^ valle T — / cette différence deviendra (/ — L) (T — r); on àevn, donc avoir la relation
d'où
En supposant successivement X = 0*, 90% 180*, 270», on obtiendra les époques des quatre phases principales.
La valeur de T déterminée à l'aide de la formule (s) n'est pas'lrès-exictc, parce que cette relation suppose que les mouvements en longitude do Soleil et de la Lune sont uniformes, ce qui n'est pas.
Pour obtenir la correction x qui convient à T, on détermine, à Taide de la méthode d'interpolation, la longitude de la Lune C' et celle do Soleil O' pour Vépoque trouvée T.
Si ces deux longitudes diffèrent juste de X, la phase considérée arrive bien à Tépoque T; maia si Ton a
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on obtient l'époque réelle T + x, en admeltant que si dans 1^ la différence en longitude des deux astres varie de L — /^ elle variera de K dans X, d'où
Kxr
et par suite, on a, beaucoup plus exactement,
Époque de la phase = T + —. — r-.
Exemple.
Déterminer l'heure T. M. de Paris, au moment de l'opposition de la Lune au mois de février 1858.
En cherchant dans la Connaissance des temps de 1858, nous trouvons
Long, du 0 le 27 février à œ T. M. de Paris. ... = 338« 38' 2i%7 Long, de la C id. id = 153 16 26 ,3
Différence en longitude = 185 21 55 ,4
Long, du 0 le 27 février à 12* T. M. de Paris. ... = 339 08 27 ,05 Long, de la C id> id = .160 3 43 ,00
Différence en longitude =179 4 44 ,05
Ainsi, la différence en longitude du Soleil et de la Lune qui était plus grande que 180"* le 27 février à 0* T. M. de Paris, devient plus petite que 180* le 27 février à 12"^ T. M. du môme lieu.
Le moment de l'opposition en longitude doit donc avoir lieu entre le 27 février à 0* et le 27 février à 12*.
Cherchons à quel moment
Nous trouvons dans la Connaissance des temps :
Mouvement en longitude du Soleil en 24* = r00'10",70
Id en 1* ou /. . . . = 0 02 30 ,44
Houvemetit en longitude de la Lune en 12* = 6 47 16 ,7
Id en 1* ou L. . . . = 0 33 56 ,39
On a donc, en appliquant la formule (e),
T-27fév ty , <80'-(i8y2r55-,4) y2rS5%4
T-27fev.à0-+ ^^3^,^^j_^33,g^„3gj_27lév.à0--h 3^,25^.9.-
En effectuant les calculs, nous trouvons comme première approximation Heure de Paris, T. M., au mom. de topposit. = T = /e 27 fév. à 10* 14* 30*.
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Déterminons maintenant cette heure d'une manière plus exacte en cherchant la correction x que nous avons indiquée.
Pour cela, déterminons la longitude de la Lune et celle du Soleil, pour Fheure que nous venons de trouver, c'est-à-dire pour le 27 février à
En nous servant de la formule connue d'interpolation
dont nous donnons l'explication dans notre Cours de navigation, on a Calcul de la longitude de la Lune C •
Ae ou diff. prem. A*e ou diff. sec Le 26 fév. à 12' C = **6-25' S',5 ,
27 id. àO\ . .=153 16 26 ,3 '"'^ ' ..._404',1
Le27àlOM4-30'. + 6 47 16,7...
27 id. à 12'. . = 160 3 43,0 .„.,^„- ..-420,0
28 id. àC. . . = 166 46 39 ,7 '"^^ *^ ""^ '^ •'
D'où e<, = 153'16'26",3; Ac,=6'47'16",7; aV,=— 4'12",05;
Ae,- =+5*47'36",03
Long. ï cal. = 139* 04' 18",03
Calcul de la longitude du Soleil 0.
Ae ou diff. prem. A'e ou diff. sec. Le 26 fév. à 0»=337*38' 9".4... ,.,n(v.a, ,
27 id =338 38 21 ,7... '"^ ^ '^' ..._r,6
Le 27àl0'14-30' + 1 0010,7...
28 à 0'. . . = 339 38 32.4... .,„„«« ...-1,9 l"marsirf. . .=340 38 41 ,2... '"'^^ " ^ '^"'
D'où e<,=338-38'21",7; Ae,= + l»00'10",7; A«(f,=— l',7S
Ae.J = + 25'40",8
LoDgil. O cale. =339*04'02%7 Longit. ^ id. . = 159* 04' 18",03
Diff. en longit. = 179* ÔO'M^e?
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Ainsi la différence en longitude du Soleil et de la Lune, le 27 février à iœi4~30'T. M. de Paris n'est pas 180», mais 179* 59' 44^67; la différence en longitude est donc plus petite de i5",33, et Tinstant de l'opposition doit arriver un peu avant 10^ 14* 30*. D'après la formule que nous avons donnée plus haut nous aurons
Ainsi l'époque plus approchée de Topposition en longitude sera le 27 février à 10' 14" 30* — (29%2) = le 27 à 10" 14" 00*,8. ou en nombres ronds,
le 27 février à 10' U" 01' T. M. de Paris. Cest ce que donne la Connaissance des temps (page 133).
240. Nous n'avons considéré le calcul de l'époque d'une phase de la Lune qu'au point de vue des longitudes, c'est-à-dire de l'écliptique, et nous avons supposé que cet astre est toujours à peu près dans ce plan.
On peut aussi considérer les phases de la Lune par rapport à l'équa* leur, autrement dit au point de vue des ascensions droites. Le calcul est identiquement le môme que celui que nous venons d'indiquer, les longitudes des deux asti*es sont seulement remplacées par leurs ascensions droites.
Exemple.
Déterminer l'heure T. M. de Paris au moment de la conjonction • en ascension droite du mois de mars 1858.
Calcul approché au moyen de la formule
0*— (,R0 — iRC)
(eO T = / +
Nous représentons par L et par / les mouvements horaires en ascension droite de la Lune et du Soleil.
En cherchant dans la Connaissance des temps, nous trouvons :
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iRO le 15 mars à 0' T. M. de Paris = 2y40-ir,01=355»04'15M5 ;R^ le id. iJ = 354 3919^6
Différence en ascension droite. = +0 24 55 ,55 A© le 15 mars à 12' T. M. de Paris = 23*42-06%68 = 355 31 40 ,2 iR^ le id. id = 0 44 0 ,4
Différence en ascension droite. = — 5 12 20 ,2
Ainsi, la différence en ascension droite de la Lune et du Soleil doit être nulle entre le 15 mars à 0' T. M. de Paris et le 15 mars à 12' T. M. du même lieu.
Le mouvement en ascension droite du Soleil en un jour est de 54' 50^10, celui de la Lune en 12' est de 6"" V Wjij on aura donc
Mouvement horaire du Q en ascension droite ou /= 2'17''^08 id. ^ id. ou L= 30 23,40
d'où /— L = — 28'06'',32 La formule (e') devient alors,
T = 15marsà0'+-^^^.^g^
Effectuant les calculs, on trouve
HeureapprocbéeT. M. de Paris au moment ) , .^ v^v..*,*.-.^ p,^
. , *^ . ,. . j .. =lel5marsà0'53"12',73.
de la conjonction en ascension droite )
Déterminons cette époque plus rigoureusement. Pour cela^ cherchons Tascension droite de la Lune et celle du Soleil pour l'heure que nous ve« nous de trouver, c'est-à-dire pour le 13 mars à 0' 53" 12*,73.
Ccdcul de Pascension droite de la Lune.
Ae ou diff. prem. A'e ou diff. sec. Lel4àl2'A(£ = 348-3rir,7 Le 15 à 0' id. = 354 39 19 ,6 "^ ' ^ 2» 35// 9
Le 15à0'53-12",73 +6 4 40 ,8
Lel5àl2\...= 0 44 0,4 ..ciiAr + * ^^ '^
LelOàO'. ...= 65315,0 +^^^^>^
En appliquant la même formule d'interpolation
^ = .,+ .A.,-i^AV^, on a
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(f, s= 354-39' 19",C ; Ae, = 6* 4* 40',8 ; AV„ = + 3* 33%35 ; Af,xJ= + 26' 57",!
AC calculée =355' 6' 9%i4
Calcul de l'ascension droite du Soleil.
Àe ou diff. prcm. A'e ou difT. sec. Lel4à0' = 23*36-37-,43 , ^-^..^
16 W. =23 43 56,35 Jq iû'ia '^'^
d'où e,= 23*40-17',01; A(>,=3-39',34; aV,= — 0*,22;
Ae,J= 8',10
iR0 en temps = 23" 40*" 25',i 1 en degrés = 355* 6' i6",6 Ad calculée = 355* 6^09%4 Dift. en longit. = Qf 7",2
Or^ nous avons trouvé que dans i" le mouvement relatif en ascension
droite du Soleil et de la Lune était de 28' 06'',42^ on aura donc x par lu
relation
""^-^ 28'06V2 - + ^^>^- On a donc,
Époque de la conjonct. en asc. dr. = le 15 mars à 0' 53* 12',734- 15*,6, c'est-à-dire le 15 mars à 0" 53* 28S3. (C'est ce que donne la Connaissance des temps.)
241. Lumière cendrée. — Si un observateur situé sur la Lune observait la Terre^ il trouverait qu'elle possède aussi des phases. A Tinspection de la figare 135» on voit immédiatemmentque les phases de la Terre doivent suivre Tordre inverse des phases de la Lune; par conséquent, lorsque la
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Lune est nouvelle ou en conjonctiony la Terre est pleine ou en opposition relativement à cet astre. La Terre doit donc éclairer la partie de la Lune qui est dans l'ombre; il s'ensuit^ alors, que nous apercevons la partie obscure de cet astre sous un aspect grisâtre auquel on a donné le nom de lumière cendrée.
Cette lumière cendrée doit varier dans sa teinte, eu égard aux diflTérents états de l'atmosphère terrestre, qui font que la lumière que la Terre reçoit du Soleil est renvoyée à la Lune et de la Lune à la Terre avec plus ou nK)ins d'intensité.
212. Différentes périodes lunaires, ou mois lunaires. — Nous avons dit que la Lune dans son mouvement autour de la Terre ne décrit pas une ellipse fixe;
Que le plan de cette ellipse a un mouvement autour de Taxe de l'écliptique, mouvement qui produit la rétrogradation de la ligne des nœuds ;
Que le grand axe de cette ellipse a un mouvement direct que Ton appelle mouvement de la ligne des apsides.
Il s'ensuit, alors, que l'on peut considérer le temps de révolution de la LuAe par rapport à des points différents de la voûte céleste.
On peut considérer, en effet,
1"* La révolution tropique, gui la ramène à la même longitude comptée de Véquinoxe mobile;
2* La révolution sidérale, qui la ramène à la même longitude comptée de réçuinoxe fixe ou à la même étoile;
3* La révolution anomalistique, qui la ramène au même point de son ellipse:
A* La révolution draconitique, qui la ramène au même nœud;
5* La révolution synodique ou lunaison, qui la ramène en conjonction avec le Soleil, ou à la même phase.
Le plan de Torbite lunaire étant peu incliné sur le plan de Técliptique, nous supposons toujours que tout se passe dans le plan de técliptique.
Si Ton considère deux époques très- éloignées auxquelles la longitude de la Lune est zéro, par exemple, et que l'on divise le nombre de jours moyens écoulés par le nombre de révolutions effectuées, on aura la révolution tropique 3 on trouve ainsi actuellement,
Révolution tropique = 27* 7*" 43" 4',7
ce qui donne 43* 10' 35''=/ pour le mouvement diurne moyen de la Lune.
Considérons maintenant un point mobile A de Vécliptique; ce point ayant un mouvement diurne m par rapport à Téquinoxe.
Le mouvement moyen de la Lune par rapport au point A sera (/—m);
donc, la Lune reviendra à la même position par rapport à ce point après
360® un nombre de jours représenté par -r ; on aura donc.
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retour de la Lune
à la même position
par rapport au
point A
retour au point A = révoh tropique + révol. tropique (— — ) .
Si Ton fait successivement dans cette formule :
m = mouvement diurne d'une étoile par rapport à l'équinoxe = ' ,
m = mouvement diurne du périgée lunaire ... :=r 6'41^ m = mouvement diurne du nœud (rétrograde). . =— 3' i0",6, m = mouvement diurne du Soleil = ô^OS^SS.
On trouve :
Révolution sidérale =27* 7Ma-if,5,
Révolution anomalistique. =2ri3M8"37%4,
Révolution draconitique.. = 27' 5' 5- 36',
Révolution synodique =29*12*44'" 2*,9.
Chacune de ces révolutions ne conserve pas une valeur constante ; aussi, c*est leur valeur moyenne que nous venons de donner.
On n'observe du reste réellement, dit Delambre, aucune de ces révolutions qui ne sont pas d'un usage bien fréquent en astronomie.
243. Pour donner une idée du mouvement de la Lune dans l'espace, on indique généralement que cet astre, emporté par la Terre autour du Soleil, décrit une courbe «inti^iae LL'L"L"'L"" (fig. 136), qui rencontre l'orbiteTT' de la Terre en 24 points. Il est bien entendu qu'en voulant ainsi se rendre ' compte du mouvement relatif de notre satellite autour du Soleil, on ne peut le faire en établissant réellement l'équation de la courbe à double courbure qu'il décrit; équation qui constitue le résultat définitif du problème connu sous le nom de problème des trois corps.
C'est en faisant certaines hypothèses, plus ou moins éloignées de la vérité, que Ton peut, dans un traité d'astronomie élémentaire, avoir une idée suffisamment approchée du mouvement de la Lune autour du Soleil.
Ainsi, on suppose que la Terre décrit une circonférence autour du So-
leil, d'un mouvement uniforme, et que la Lune décrit aussi autour de la Terre et d*un mouvement uniforme une circonférence dont le plan se confond avec celui de l'écUptique.
Dans cette hypothèse la courbe décrite par la Lune n*a nullement la sinuosité représentée dans la figure i36, car elle ne possède pas de points d'inflexion.
Prenons^ en effet, pour axe des X la droite menée par les trois astres au moment d'une opposition y et pour axe des y la droite perpendiculaire à celle-ci.
SoitL (fig. 137), une position de la Lune, ^ jours après que la Lune était sur Taxe des â?; on aura évidemment
j y = LD + DP=LD + TQ,
i ar = SQ + QP = SQ + TD.
Représentons par R le rayon de l'orbite terrestre; par r le rayon de l'orbite lunaire; par M le mouvement moyen de la Lune, et par m le mouvement moyen de la Terre; on aura^ d'après les hypothèses précédentes:
LD = r sin Mr, TD = r cos M^ TQ = R sin mt, QS = R cos mt
Substituant ces valeurs dans les équations (i) on trouve
( y = r sin M^ + ^ sin mt, \ x=:rcosMt -{-Rcos mt.
Si Ton pouvait éliminer t entre ces deux équations on aurait Téq nation de la courbe; mais cette élimination n'est pas nécessaire pour le sujet qu nous occupe.
Pour voir si la courbe a des points d'inflexion^ il faut égaler à 0 le se-
cond coefiîcient différentiel ^; comme t est la variable indépendante,
on a
d^y dx d^x dy
d^y _'d^'di~'dôTt
dx' ""
Au moyen des équations (2) on trouve
dx*
r»M' -f R'm' + rRm (M + m) cos < (M ^ m) (rM sin M -|- Rm sin mt)*
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Les points d'iDflexion, s'ils existent, seront donc donnés par I équation
r*M» + R'm» + rRm (M + m) cos / (M — m) == 0; d'où
cos / (M — m) = ^, ' '
ou, en désignant — par m et - par r',
(3) cos^(M-m) = /f't^' .
La condition pour que ^ soit réel est que le second membre de TéqualioD (3) soit plus petit que 1 ; c'est-à-dire que Ton ait
inégalité qui peut se mettre sous la forme
Si m' est plus grand que r' il faudrait donc qu'on eût m'* < r^^ ce qui est impossible; si m' est plus petit que r', il faut que m" soit plus grand que r"; c'est-à-dire quU ne peut y avoir points d'inflexion qu'autant que r' est compris entre m' et m'*.
Pour la Lune on a m' = 43 environ et r^ = 400; m' est bien plus petit que r'; mais m'* = 169 est encore plus petit que r', donc la valeur de / de l'équation (3) est imaginaire; la courbe n'a donc pas de points d'inflexion et sa concavité est toujours tournée vers le Soleil.
Il n'en est pas de même pour les quatre satellites de Jupiter^ car on a, ainsi qu'on peut le déduire de notre introduction :
Pour le J" m' = 2448 1^ = 1843
PourleS* m' = 1220 1^=1159
Pour le 3* m'= 606 r'= 726
Pour le 4* m '= 259 r'=: 428
Les deux derniers satellites de Jupiter décrivent donc une courbe sinueuse telle que l'indique la fig. 136^ c'est-à-dire ayant des points d* inflexion^
Les deux premiers satellites décrirent comme notre Lune une courbe dont la concavité est toujours tournée vers le Soleil.
Si, malgré l'inclinaison considérable des orbites des satellites de Saturne sur le plan de l'orbite de cette planète, on applique à ces astres la petite discussion que nous venons de faire, on trouve que les quatre premiers satellites de Saturne décrivent des courbes ayant leur concavité toujours tournée vers le Soleil et que les quatre derniers parcourent des courbes qui possèdent des points d'inflexion.
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244. Taches de la Lune. — En examinant^ à l'œil nu, le disque lunaire, on le trouve parsemé de grandes taches^ qui ne sont pas comaie œllcs du Soleil périodiquement visibles pendant un certain temps.
Celles de la Lune sont permanentes, et on les retrouve toujours sur son disque à quelque époque que Ton examine rastre.
Si Ton observe la Lune, lors de son premier quartier, avec une lunette même d'un faible grossissement^ on aperçoit dans son bord rectiligne^ des irrégularités permanentes qui prouvent que la surface est pleine de rugosités. On aperçoit de plus, jusqu'à une certaine distance de ce bord, des aspérités et des cavités qui, étant éclairées obliquement par le Soleil, produisent des ombres en rapport avec ces inégalités.
Donc, les taches de la Lune proviennent de certaines parties de la surface lunaire qui réfléchissent moins bien les rayons solaires que les parties environnantes. La surface lunaire peut être alors considérée comme étant couverte d'un grand nombre d'aspérités.
âi5. notation de la Lune. — Ces taches restant constamment visibles pour nous, on en conclut :
Que la Lune^ dans une révolution autour de la Terre, effectue une révolution sur elle-même^ et que^par suite, nous ne voyons jamais qu'un hémisphère de la Lune.
La durée de rotation de la Lune sur elle-même est donc de [9il jours plus un tiers environ.
Si une tache qui nous parait à un instant quelconque, exactement au centre lunaire, conservait constamment cette position centrale^ on pourrait en conclure:
!• Que la Lune tourne autour d'un axe perperuliculaire au plan de son orbite;
2* Que l'angle dont elle tourne autour de cet axe est toujours égal à celui quelle décrit autour de la Terre dans le même temps.
Or, en observant la Lune à difiërentes époques, et en mesurant, à l'aide d'un micromètre, la distance d'une tache aux bords de la Lune, on re^ connaît que les points que Ton considère ne restent pas toujours dans la même position par rapport au contour du disque. Chacun d'eux paraU osciller autour d'une position moyenne.
246. Librations. — Ces oscillations se produisant en même temps et dans le même sens pour les divers points que Ton considère, sont attri-
buées à un mouvement d* oscillation que la Lune tout entière éprouve autour de son centre.
Ce mouvement particulier de la Lune a reçu le nom de libration. On distingue trois sortes de librations qui sont dues à trois causes distinctes ; ces différentes oscillations portent le nom de libration en longitude, libration en latitude et libration diurne.
S47. Libration en longitude. — Nous avons dit que le mouvement de la Lune dans son orbite est irrégulier; l'analogie avec le mouvement de notre globe conduit à supposer que le mouvement de rotation de la Lune est uniforme.
Donc> l'angle dont la Lune tourne autour de son axe est tantôt plus grand et tantôt plus petit que celui qu'elle décrit autour de la Terre dans le même temps; et par suite, un point observé au centre du disque ne paraîtra pas ^ rester et oscillera autour de ce centre dans la direction du plan de l'orbite, direction qui est à peu près la même que celle du plan de récliptique sur lequel se comptent les longitudes.
L'amplitude de la libration en longitude est d'environ 4' âO".
248. Libration en latitude. — L'axe de rotation de la Lune, au lieu d'être perpendiculaire au plan de son orbite, est un peu incliné sur ce plan, et il se transporte parallèlement à lui-même; il s'ensuit alors, que la Lune étant en L et la Terre en T [fig. 138), une tache a apparaîtra audessus ou au-dessous du centre du disque lunaire^ et l'on apercevra le pôle p'. Lorsque la Lune sera venue en L\ c'est-à-dire lorsqu'elle aura bit une demi-révolution autour de la Terre et autour de son axe, le point a se trouvera en a' au-dessous ou au-dessus du centre du disque, on n'apercevra plus le pôle p', mais on verra le pôle p. Ainsi par suite de l'inclinaison de l'axe de rotation de la Terre sur le plan de Vorbite^ les taches de la Lune éprouveront un mouvement d'oscillation perpendiculaire au plan de l'orbite, c'est-à-dire à peu près perpendiculaire au plan de l'écliptique. Cette libration a été nommée, pour cette raison, /thratûm en latitude, son amplitude est d'environ S' 35''.
Fig. 138.
îkd. inclinaison de Vaxe de rotatiori de là Luné sur Ncliptique. — Par l'observation de cette libration, on a déterminé l'angle que fait Taxe dé rotation de la Lune avec une pei*pendiculaire au plan de l'orbite. On a
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trouvé que cet angle est d'environ 6* 37'; par suite, rinclinaison de l'txe de rotation de la Lune sur le plan de Pécliptique est d'environ i"^^.
250. L'axe de rotation de la Lune ne reste parallèle à lui-même que pen* dant une révolution de la Lune autour de la Terre. — En effet, l'observation prouve que la libration en latitude conserve toujours la même valeur, donc. Taxe de rotation conserve toujours la même inclinaison sur V orbite lunaire dont le plan se déplace dans l'espace; il faut, alors, que cet axe de rotation décrive, dans une période de 18 ans deux tiers, une surface conique autour d'une perpendiculaire à Técliptique.
iM. Libration diurne. — Les librations dont nous venons de parler, sont celles considérées du centre de la Terre.
Un observateur situé à la surface de la Terre en A (fig. 139)^ et que nous supposerons à l'équateur pour rendre l'explication plus facile, verra un peu après le lever de la Lune L une tache a située sur la ligne TL un peu au-dessous du centre du disque apparent.
Fig. 139.
Lorsque la Lune passera au méridien, au zénith par exemple, l'observateur verra la tache a sur le centre du disque, et enfin, quand la Lune sera sur le point de se coucher en L', l'observateur verra la tache a' un peu au-dessous du centre du disque apparent.
Ce mouvement de la tache dû au mouvement diurne de la Terre, qui se modifiera suivant la position de l'observateur, prend le nom de libration diurne: Tamplitude de cette libration est d'environ 32".
Les trois librations dont nous venons de parler existant simultanément, il en résulte pour chaque tache de la Lune, un mouvement composé qui est celui que Ton observe réellement.
ÉTUDE DE LA LUNE COnÎsIDÉRÉE EN ELLE-MÊME.
NOTIONS SUR LA CONSTITUTION PHYSIQUE DE LA LUNE
252. Lorsque Von regarde la Lune à l'aide d'un télescope, on remarque que les aspérités ou montagnes de ce corps céleste présentent un caractère particulier. Presque toutes affectent la forme d'un bourrelet circulaire, au milieu duquel existe une cavité quelquefois assez profonde.
Soaveut 11 s'élève, du milieu de cette cavité, une ou plusieurs montagnes en forme de pic.
Détermination dt la hauteur des montagnes de la Lune*
253. En regardant avec une lunette la partie de la Lune située dans l'ombre, on aperçoit des points brillants, isolés. Ces points sont évidemment des sommets de montagnes qui sont éclairés. A l'aidé d'un micromètre, on peut déterminer la hauteur de ces montagnes.
Soient AOCD (fig. 440), la partie éclairée de la Lune, ABDC la partie dans l'ombre.
Soit, maintenant, S un point lumineux situé dans la partie obscure.
Perpendiculairement à la ligne AD des cornes du croissant, mesurons, avec le micromètre, les distances Sa, S*, Se'; on aura évidemment, *
et
rfa = dS + Sû = rf6-S6-i-Sa =
., Sb + Sb' db^ 5—'
Sé + Sé'
-Sb + Sa=^I:Z^+Sa.
Si nous considérons, maintenant, le demi-cercle dont le diamètre est
bb' (fig. i4i), il est clair qu'en menant en a et S les perpendiculaires aa^ et sS à bb'y et en a, la tangente au petit cercle, S sera le sommet éclairé, car a^S représentera le rayon solaire tangent à la Lune qui éclaire ce sommet S.
Nous pouvons déterminer la distance du point S au point d.
Pour cela, joignons da^ et menons a^K
parallèle à bb\ 1* Dans le triangle rectangle daa^ on connaît
STRO IB.
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da = — [- sa et da^ trr db; on peut déterminer l'angle ada^ .
2* Dans le triangle rectangle û,KS, on connaît l'angle KSa,= arf<i,ii la distance Ko^ = sa qui a été mesurée ; on peut donc déterminer Sa,.
3* Enfin, dans le triangle rectangle rfû,S on connaît da, et Sa,; on peut donc obtenir dS.
Considérons maintenant le grand cercle de la Lune qui passe p«r Itsommet éclairé S et par la ligne AD.
Soient AeD ce demi-cercle (fig. I42\ S le sommet éclairé ; nous venoD> de déterminer dS.
Fig. t4t. j^'Qyg connaissons dans le triangle rectangle dA.,
de = db et eL = le rayon de la Lune. On peut donc calculer dL.
Et enfin, dans le triangle rectangle rfSL, connaissant dS et dL nous aurons SL.
Si Ton retranche de SL le rayon moyen hf de k Lxtne^ on aura la hauteur /S de la montagne. Cesi de œtte manière que Ton a pu déterminer ^ la hauteur des montagnes indiquées sur la carte de
la Lune que nous donnons plus loin.
iT"^ On emploie aussi une autre méthode basée sur
la détermination, à Taide du micromètre, de la longueur de lomlupe portée de la montagne sur le disque brillant de la Lune. Cest cette mctbo^ie qu*on emploie pour déterminer la profondeur d'uoe cavité.
CARTE Dt LA LC5E.
454, Dès que les lunettes à forts grvississemcnts ont permis de constater d*une manière rij:oureu5e la perman* nce des UîchfS lunaires et leur invtriabiiilede forme, en dehors des efltls pro«iuits par les rayons solaires, on a dû penser à dr^>ser une reproM^nUtion de ces taches, autrement dit, à lover une carîe geiKTale de la Luiîe,
Le mode de prvij'Xiion aviopte est la projection ortbo^rraphiqne de I lrtHnl^phènî que la Lune Imime vtrs U Terre sur le grand cercle ik U Lune dont le plan est perpenJ culoire ^ U ligne qui joint le centre A* cet astn» è U Terrv.
Ku eiHtfd à U d:>Unc<* à bqut iîe i>mi5 CiMis trouvons de notre satellite, iv uKxie de prv jtctioo d^^cn^ plus e\jiet^œût U représentation des tacb« de U Lune tehes qiie nous le?î apr^rvf vi rs.
Chaque point ohserve d^ U Luae e^t dt :. ruine par sa latitode et sa lofl* |:i:ude luai*r*r> JleJu.îe^ d*o4:>rr.a;u rs n vrv^nie'riques.
iLes taches lunaires sont divisées en trois catégories principales :
\Les mers;
Les chaînes de montagnes; *s montagnes.
n a donné le nom de mers à des espaces grisâtres étendus ne présentant i le môme aspect que les taches reconnues pour de hautes montagnes et Dt nous avons donné le moyen de déterminer l'élévation, ^s noms donnés aux taches principales de la Lune par Hévélius et tout par Riccioli, sont ceux de certains lieux principaux de notre be ou bien d'hommes célèbres.
M carte ci-jointe a été dessinée par M. Bulard, directeur de l'observatoire Iger. Cet astronome qui a consacré douze ans de travail à dresser un atlas stré de la surface de notre satellite^ a bien voulu nous permettre de réduire quelques-uns des dessins lunaires que l'astronomie doit à son larquable talent.
jB haut de la carte est la partie Sud, le bas le Nord, à droite TOuest I gauche TËst.
«es traits accompagnés de lettres qui se trouvent sur les bords de icadrement noir servent à déterminer sur ce dessin la position de tsieurs points lunaires remarquables. Il suffit pour les obtenir de proger les deux traits indiqués et de déterminer l'intersection de deux
tre eux. Ainsi le point de rencontre des traits
T et T donne la montagne Tycho-Brahé ;
C et C Copernic;
T'etr» . . Théophilus;
A et A' Arzachel;
Pet F Pétavius;
P'' etF' Platon;
A'' et A" Archimède.
)u voit aussi sur ce dessin les taches grisâtres nommés mers et dé^ Qées sous le nom de
Mare Humorum, prolongement de C* et T*.
Oceanus procellarum C et C*.
Palus Nebularum au Nord d'Archimède.
Mare Serenitatis à l'Ouest d'Archimède.
Mare Feconditatis au Nord de Pétavius.
La figure 443 représente, d'après les dessins de iM. Bulard, le grand
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cirque lunaire Tycho-Brahé pendant la pleine Lune. Les rayons qui enveloppent Tycho comme une auréole sont des sillons très-larges et trèslongs qui rayonnent tout autour du cirque lunaire.
La largeur de ces sillons atteint dans quelques endroits 50 kilomètres, et leur largeur s'étend pour quelques-uns à plus de 1000 kilomètres.
Le diamètre du cirque de Tycho est de 86 kilomètres environ ; le pic que Ton aperçoit à peu près au centre du cirque, a 1560 kilomètres d'ëévation au-dessus du niveau intérieur du cirque.
La figure 144 représente le cirque Copemicus et ses en\irons. Le diamètre du cirque est de 89 kilomètres. La hauteur de ses remparts qui sont très-escarpés est de 3 300 mètres environ.
Nous donnons dans le tableau suivant les élévations des plus hautes montagnes, avec leur position en coordonnées lunaires.
NOMS
Newton. . . .
Tjcho-Brahé.
Ëratosthène. .
Theophilus. .
Piccolomini..
Bacon
Sloener. . . .
Roémer. • . .
Copernic. . .
AUas
Hercule. . . .
Selpucus. . .
Hipparque. .
Kepler. . . .
UN
Mayer. . . .
Mersenlus. .
Sharp.. . .
Langrenus.
Gassendi. .
Anaxagore.
Fahricius. .
Bayer, . . .
Platon. . .
Archimède.
Poisson. . .
Relnhold. . Fontenelle.
Gay-Lussac Etc.
iO E.
255. Absence probable d*atmosphère, — La Lune n'offrant i*aspecC d'aucun nuage, on en conclut que s'il existe une atmosphère elle «t toujours diaphane; mais, dans ce cas, pour les parties de la LunesitiMes vers la ligne qui sépare la partie éclairée de la partie dans Tombre, il devrait y avoir aurore et crépuscule^ et par suite, la partie éclairée de U Lune ne devrait pas élre nettement réparée de la partie dans l'ombre, comnvi cela a lieu.
De plus, s'il y existait une atmosphère comme celle de U Terre, lorsque la Lune passe sur une éloile et la cache à nos yeux, nous devnoos, en raison de la réfraction, apercevoir encore cette étoile lorsqtfelle rst
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Pig. U3. — TYCHO-BRAHÉ.
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Fig. 144. — COPERNICUS;
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située derrière la Lune à une petite distance de ses bords. Or, comme ces circonstances ne se présentent pas, on en conclut que la Lune n'a pas d'almosphère dans le genre de la nôtre. Cet astre ne peut donc pas avoir d*eau à sa surface, autrement, Tévaporation de cette eau constituerait une atmosphère.
A moins qu'on ne suppose qu'il existe sur la Lune une atmosphère très-rare ne s'élevant pas aih-dessus du niveau moyen de l'ouverture des cavités de cet astre, on ne peut admettre que ce globe soit habité par des êtres analogues à ceux qui vivent à la surface de la Terre.
NOTIONS SUR LES ÉCLIPSES DE LUNE ET DE SOLEIL
256. Les deux astres dont nous venons d'ébaucher la théorie astronomique présentent quelquefois des phénomènes qui, pendant longtemps, ont été un sujet d'effroi pour les habitants de notre globe, et dont la prédiction rigoureuse est propre à faire comprendre à quel degré de perfection est arrivée aujourd'hui la science nommée astronomie, en tant que l'on considère le mouvement des astres.
Voici quels sont ces phénomènes :
Le disque du Soleil perd sa forme circulaire en s'échancrant vers rOuest. Cette échancrure augmente progressivement à tel point, quelque^ fois, que Tastre disparaît complètement, ou qu'il n'en reste plus qu'tm anneau circulaire pendant quelques instants. Puis, l'échancrure gagnant la partie Est du disque diminue successivement et finit par disparaître complètement en laissant l'astre aussi radieux qu'il Tétait primitivement.
Ce phénomène, qui porte le nom d'éclipsé de Soleil, n'arrive que lorsque la Lune est nouvelle^ ce qui, avec raison, en a fait attribuer la cause à cet astre.
La Lune, en effet, par Bon interposition entre la Terre et le Soleil, nous cache pendant quelque temps une partie plus ou moins grande du disque solaire.
Le disque lunaire éprouve aussi un phénomène analogue à celui dont nous venons déparier pour le Soleil; seulement, l'échancrure n'existe pas tout à fait aussi nette que pour le Soleil, et la Lune ne disparaît presque complètement à nos regards qu'on passant successivement, en commençant par son bord Est, de son éclat ordinaire à la lumière cendrée.
Ce phénomène, qui porte le nom d*éclipse de Lune, ne se présente que lorsque cet astre est en opposition. On comprend, en effet, qu'il peut arriver que la Terre s'interposant entre la Lune et le Soleil empêche les rayons de cet astre de parvenir jusqu'à la Lune, qui, par suite, ne peut être aperçue que partiellement ou même pas du tout.
Les éclipses de Soleil n'arrivent donc que lorsque la Lune est nouvetU^ et les éclipses de Lune que lorsqu'elle est pleine.
Si la Lune dans son mouvement autour de la Terre ne sortait pas de récliptique, il est clair qu'à chaque conjonction il y aurait ëc/i/A<e de Soleil et à chaque opposition éclipse de Lune; mais, en raison de l'inclinaison de l'orbite lunaire sur le plan de Técliptique, il ne peut y avoir d'éclipsé qu'autant que la latitude de la Lune reste dans de certaines limites, c'est-à-dire que cet astre est près de ses nœuds au moment des syzygies.
ÉCLIPSES DE LUNE
257. De leur possibilité, — Le Soleil étant énormément plus gros que la Terre, forme, par les rayons qu'il envoie tangentiellemenl à noire globe, un cône d'ombre dont le sommet est en A (fig. 145), au delà dv la Terre pur rapport au Soleil.
Fig. U5.
Il est facile d'obtenir en rayons terrestres la distance moyenne du sommet A de ce cône au centre de la Terre.
Les triangles semblables ABT. ACS donnent, en appelant R et r les rayons du Soleil et de la Terre,
AT_BT_^
ÂS~CS~R' d'où
AT_ r
rS""R — r' et par suite,
AT
Et comme on a trouve TS = iiOOOr et R = \i^' environ, il u^nl alors
AT = = 2 IGr environ.
Mais la distance de la Lune à la Terre n'est que de 60r environ ; on voit donc que le cône d'ombre de la Terre s'étend assez loin pour que la Lune puisse le rencontrer dans son mouvement autour de la Terre et que la latitude seule de la Lune détermine la nature de son intersection avec ce cône et par suite de son éclipse. A la vérité, le cône d'ombre pure BAB' ne s'étend pas aussi loin, parce que les rayons solaires qui traversent nqtre atmosphère se réfractent et viennent se réunir en un point A' beaucoup plus voisin de la Terre. Ces quelques rayons réfractés font apercevoir encore un peu la Lune quand elle est complètement dans le cône d'ombre BAB'.
Lorsque la Lune étant en opposition est à son nœud, il y a toujours éclipse.
258. Possibilité d^une éclipse de Lune totale, — Lorsque dans une éclipse de Lune, Téclat.de Taslre ne s'affaiblit pas complètement, on dit que réclipse est partielle, et dans le cas contraire qu'elle est totale.
Or si nous coupons le cône d'ombre de la Terre par un plan mm' perpendiculaire àTS (fig. 145), et à une distance TA = OOr, nous pouvons voir que l'angle mTb sous lequel on apercevrait le demi-dtamètre de ce disque d'ombre est plus grand que \c demi-diamètre delà Lune.
Menons en effet TD parallèle à BC, on a la relation
DS = TS sin DTS, d'où, sin DTS, ou plus simplement
DTS =
STsinr STsinl" ST sin i'
mais
RI
-; = - diamètre du Soleil = 16' environ,
STsinl' 2
r — — — — = parallaxe horizontale du Soleil = 8" environ ;
Ox Sin M,
donc,
DTS = ^ diam. du Soleil— paraît, horiz. du Soleil = \&— 8" =15' 52".
Mais on a, dans le triangle ttiAT,
iwTA = BiwT— BAT = parall. horiz. de la Lune — DTS ,
et conmie la parallaxe horizontale de la Lune est environ de 58' en
moyenne, il vient
• wTA = 58'— (15'52") = 42'08",
quantité beaucoup plus grande que le demi-diamètre de la Lune.
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259. Limites entre lesquelles doit se trouver comprise la latitude de la Lune pour qu'il puisse y avoir éclipse de Lune. — Soient S le Soleil (lig. 146), T la Terre, CAC le cône d'ombre formé derrière la Terre par rapport au SoleiJ.
Fig. UG.
Supposons que le plan de récliptique passe par AS perpendiculairement au plan CAC
En raison du peu d'inclinaison de Torbite lunaire sur Técliptique, lorsque la Lune touche le cône d'ombre dont la section en ce point est représentée en A (fig. 447), elle peut être représentée en L, tangjnte au disque A en a extrémité du rayon Aa perpendiculaire à CC.
Fig. U7.
Sa latitude est alors LTA (fig. 146), et Ton a
LTA = BT A + BTL = CBT + BTL — C AT, LTA = CBT + BTL — DTS + CDT.
ou Mais
On a donc
CBT = parallaxe de la Lune = P,
BTL = - diamètre de la Lune = rf,
DTS =- diamètre du Soleil =D, CDT = parallaxe du Soleil =p.
Latitude de la Lune = P + rf — D4-/>.
Or les valeurs F, d,Dei p ne conservent pas des valeurs constantes, elles ont un maximum qui est
(maximum) dz=i&të% D = 46'48% P = 64'24% p = 9\
Et un minimum qui est
(minimum) J = 44' 41", D = io 45", P = 53' 48", p = T.
Par suite, la latitude de la Lune au moment où elle est tangente au cône d'ombre, a aussi un maximum et un minimum. Son maximum est donné par la relation
L = (61' 24") + (16' 45") — (15' 45") + 7" = 62' 3\\ el son minimum par la relation
Donc, si au moment de Vopposition^ la latitude de la Lune est plus petite que 52', V éclipse de Lune est certaine;
Si cette latitude est comprise entre 52* et 62' 31", Véclipse de Lune est douteuse;
Et enfin, $t la latitude est plus grande que 63*, il n'y a pas d'éclipsé.
Exemple.
En déterminant Tépoque de la pleine Lune ou de l'opposition en longitude pour le mois de février 1858, nous avons U*ouvé (239) que œtte opposition avait eu lieu le 24 février à 10* 14" Oi* T. M. de Paris.
En cherchant, dans la Connaissance des temps, pnge 50, nous trouvons :
Latitude X ïe 27 février à 0" T. M. de Paris. . = 1* 19' 16",6 N,
La variation de la latitude en 12* est de 39' 51",3.
La variation de la latitude en 10* 14* 01*. ... = 31'25",6,
d'où Latitude de la Lune au moment de l'opposition. = 47' 51",0.
Le 27 février, à 10* 14" 01* T. M. de Paris, la latitude de la Lune était donc plus petite que 52'; il y avait donc certainement éclipse de Lune.
260. De la pénombre. — Le Soleil envoie des rayons lumineux dans toutes les directions; par conséquent, le cône d'ombre dont nous venons de parler n'est pas nettement tranché de l'espace éclairé.
Si nous menons les tangentes A'D et A'D' intérieures aux disques du Soleil et de la Terre (fig.'148), on voit qu'il existe une partie de l'espace se projettant en DEA et D'E'A qui ne reçoit pas tous les rayons solaires; cette partie est ce que Ton nomme la pénombre^ laquelle possède une dé~ gradation insensible de lumière j depuis les points qui sont éclairés parla surface entière du Soleil jusqu'à ceux qui ne reçoivent aucun rayon lumineux.
La Lune entrant dans la pénombre avant d'entrer dans Fombre, el la dégradation de teinte étant peu marquée, il s'ensuit qu'il est impossible d'indiquer d'une manière précise Tinstant où le bord de la Lune quitte la pénombre pour entrer dans V ombre pure.
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26i . Supposons qu'à la distance à laquelle la Lune se trouvera de la Terre au moment de l'opposition nous menions le plan DBLD' perpendiculaire à AS (Hg. 148).
Fig. 148.
Déterminons d'abord la grandeur apparente du rayon du disque d'ombre pure et du disque de pénombre sur lesquels doit passer le disque lunaire au moment de l'écIipse.
Le rayon d'ombre pure est vu (fig. i48) sous Tangle
BTA = P — A = P + p— D.
En prenant les valeurs de P, /) et D dans la Conruaissance des temps, on aura la valeur de cet angle que, d'après Tobie Mayer, on doit augmenter de
— pour que les prédictions d'éclipsés de Lune s'accordent plus rigoureuou
sèment avec les observations.
Le rayon du disque de pénombre sera vu sous l'angle DTA. Or, d'après
la figure 1 18, on a, en remarquant que l'angle KDT est sensiblement égal
à la parallaxe de la Lune,
DTA = TDA' + DAT = P + KAT*
Le triangle rectangle KAT donne
KT r
AT
rxTS
d'où
par suite,
Mettant cette valeur de AT dans la relation qui donne KAT^ on a
On a donc, enfin, par substitution, et en représentant par A' Tangle sous lequel on voit du centre de la Terre le rayon du disque de pénombre,
A' = P + />+D, ou, d'après Tobie Mayer,
Nous avons trouvé pour le rayçn du disque d^ombre pure
On a donc,
c'est-à-dire que la différence entre les rayons apparents des deux disques est égale à peu près au diamètre du Soleil.
Ainsi, la Lune peut être tout entière dans la pénombre sans être encore dans lombre pure.
862. Détermination de l'orbite relative. — Puisque la Terre se transporte autour du Soleil, l'ombre de la Terre a un mouvement de translation.
Mab la Lune ayant aussi un mouvement autour de la Terre, il s'ensuit que de la combinaison de ces deux mouvements, il en résulte, pour la Luney un mouvement relatif que Ton peut seul considérer, si l'on suppose la Terre immobile.
Soient CC (fig. 449) l'écliptique, S la position du centre du disque d'ombre pure au moment de l'opposition, NN' l'orbite de la Lune, L sa position au même instant. La latitude de la Lune est à ce moment LS.
Une heure après, le centre du disque d'ombre est venu en S', SS' étant égal au mouvement horaire m du Soleil, en longitude.
La Lune est venue en U, son mouvement horaire sur Vécliptique ou en, longitude est SD = M.
Fig. 149.
Donc, le mouvement horaire relatif de la Lune, en longitude, est SD = M — m.
Mais, si Ton mène SL, parallèle à SX', et L'L, parallèle à ND, on peut, évidemment, considérer le disque comme étant fixe en S, pourvu que Too regarde la Lune comme ayant parcouru, en une heure, le chemin LL,.
La ligne N"LL, prend le nom d'orbite relative. La valeur de son inclinaison a sur Vécliptiquc est donnée par la relation
tangL,N"D = ^ = ^_l^ = tan8..
En représentant par / le mouvement horaire de la Lune en latitude f I mouvement horaire h de la Lune sur son orbite relative est donné par Téquation
LL, = \l' + (M — my = ^LzJl = h.
* ^ ' COSa
2(53. Calcul de Vinslant du milieu de Véclipse. — Nous pouvons donc, maintenant, considérer le centre du disque d'ombre et du disque de pénombre fixe en S (fig. 150); par suite, le milieu de Téclipse aura lieu quand la Lune sera en E sur la perpendiculaire SE à Vorbite relative. Admettons que LL, représente le mouvement horaire de la Lune sur Torbile relative; comme dans un petit intervalle de temps on peut admettre que le mouvement relatif de la Lune est uniforme, on aura, en appelant T le temps écoulé entre le milieu de l'éclipsé et Cinstant de l'opposition,
T LL LS sin a cos a
r "■ LLJ "■ M — m *
Et comme LS représente In latitude X de la Lune au moment de l'opposition, T sera déterminé.
CALCUL DES PHASES D'ONfi ÉCLIPSE DE LUNE.
264. Calcul des instants des différentes phases du phénomène. — Connaissant actuellement Tépoque du milieu de Téclipse en E, nous allons y rap- |)orter les autres phases du phénomène, en ne considérant 5 toutefois, que ce qui a rapport au disque d'ombre pure.
Lorsque le disque de la Lune en L< (fig. 450) est tangent au disque d'ombre^ on dit que Vimmersion commence.
Fig. 150.
Pour trouver cet instant^ on a d'abord dans le triangle EL^S la relation
EL," = SL/ — ES* = SL/ — X« cos' a .
Ou , en représentant toujours par A le rajon du disque d'ombre que nous avons trouvé être égal ^ ^ (P + P — ^)>
d'où
EL/ = {A + rf)« — X»cos»a,
EL< = v'(A + rf — Xcos«)(A+rf + Xcos«).
On aura ensuite, en appelant t le temps qui s'écoule entre l'instant de Timmersion et le milieu de l'éclipsé^
t _EL,
et; par conséquent, si t est exprimé en secondes.
3600' cos a ,
Cette valeur de t est à ajouter à Tépoque T du milieu de Téclipse si 1 on considère la fin de Téclipse, c'est-à-dire Tinstant où Vémersion est complète^ la Lune étant en U,-.
Si Ton voulait connaître l'instant où la Lune est complètement entrée dans le cône d'ombre, ou celui où elle va en sortir, il faudrait, dans la fo^ mule précédente, remplacer A -}- <^ par A — d.
Pour déterminer les circonstances du phénomène quant à la pénombre, le calcul est identiquement le même que celui que nous venons d'indiquer; il faut seulement remplacer, dans la relation qui donne /, A par A' rayon du disque de pénombre, et les mouvements horaires M et m par ceux qui correspondent aux instants cherchés, dont on peut avoir une valeur approchée à l'aide d'une construction graphique, ainsi que nous allons le dire.
265. CDnstruction graphique, — On peut déterminer graphiquement les circonstances du phénomène lorsque, préalablement, on a tracé récliptique ce (fig. 150), le cercle représentant le disque d^ ombre pure^ celui représentant le disque de pénombre et l'orbite relative LLj, au moyen de la latitude de la Lune en L au moment de l'opposition, de sa latitude L^P et de son mouvement relatif en longitude SP une heure après.
Il suffit alors, de décrire du point S comme centre, d'abord avec des rayons égaux à A + rf et A — d, deux circonférences qui coupent l'orbite relative LL^ aux points L„ L'., U, et L,; et ensuite, du même point S avec A' + rf et A' — dy deux autres circonférences qui coupent l'orbite LL, aux points Lp, L'p, Lq, L'^. On prendra les projections K, F a, b, b\ a', F', K'de ces points sur l'écliplique, et en évaluant au moyen d'une échelle de parties égales, les longueurs SK, SF, Sa, S6, Sb', Sa', SF, SK' en fonction de SP, mouvement en i heure, on aura les quantités horaires à retrancher ou à ajouter à l'époque de l'opposition pour avoir les instants des phases principales du phénomène^
L'instant du milieu de Véclipse se détermine en évaluant sur l'échelle la distance de e, projection de E, au centre S.
266. Détermination des lieux de la Terre ou une éclipse de Lune est vi-» sible, — Pour déterminer les lieux de la Terre où une éclipse de Lune est visible, cherchons d'abord la latitude L et la longitude 0 du lieu qui, à une époque t (temps moyen de Paris), a la Lune au zéniths Supposons, par exemple, que t soit l'époque du milieu de l'éclipsé.
Soient PZQP'Q' (fig. 15!) le méridien supérieur de Paris, v le point vernal, L la position de la Lune,
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Pour l'heure de Paris ty on connaît :
LD déclinaison de la Lune, et tD son ascension droite. Le lieu qui a la Lune au zénith a évidemment pour latitude LD, c'est-àdire la déclinaison de la Lune y et pour longitude QD, c'esl-à-dire rangle
horaire proprement dit de la Lune à Paris. Or, de la relation
on déduit
Ainsi, de l'heure moyenne / de Paris, on déduira l'heure sidérale h,.
On retranchera de cette heure ^,, l'ascension droite M^ calculée pour l'heure moyenne i de Paris, et le reste donnera l'heure astronomique de la Lune, de laquelle on passera à l'angle horaire proprement dit, c'est-à-dire à la longitude G cherchée.
On peut donc facilement déterminer la latitude L et la longitude G du lieu qui a la Lune au zénith au moment d'une des phases du phénomène.
Si nous faisons maintenant passer un grand cercle perpendiculaire à la verticale de ce lieu, ce grand cercle partagera le globe en deux hémisphères dont un verra le phénomène et dont Vautre ne le verra pas.
Pour avoir la latitude et la longitude de tous les points de ce cercle-limite, remarquons que si Ton appelle D la distance du lieu Z de la Lune (fig. 152), dont les coordonnées terrestres sont L et G à un point Z' de ce cercle on aura, en appelant L' et G' les coordonnées terrestres de ce
second point,
cos D = sin L sin L' + cos L cos L' cos (G' — G) ; mais,
DonC) on a
0 =r sin L sin V -f- cos L cos L' cos (G' — G), d'où
tang L' = — cotg L cos (G' — G).
FaiftftDt varier G', depuis 0** jusqu'à 180* Est et i80* Ouest, on aura toutes les valeurs de L' correspondantes.
Pour savoir si un lieu donné verra le phénomène, on s'assurera si la distance D' de ce lieu au lieu Z que nous venons de considérer est plus petite que 60'; ce qui se déterminera par la relation
cos D' = sin L sin V -f cos L cos L"' cos (G" — G).
En substituant à L et G, L" et G'' leur valeur, on devra trouver pour D' une quantité < 90% si le lieu dont la latitude est V et la longitude G' toit le phénomène.
En se servant d'un globe sphérique représentant tous les lieux principaax de la Terre, il suffira de considérer^ ainsi que nous Tavons dit, le lieu quii la Lune au zénith, et, de ce point comme pôle, avec une ouverture de compas sphérique égale à la corde de OO"", décrire un grand cercle; on déterminera alors graphiquement la position des lieux voyant la phase considérée.
En agissant ainsi, pour chaque moment de Véclipse de Lune^ on pourra déterminer les lieux qui verront le phénomène, soit en entier, soit en partie.
267. Récapitulons actuellement V ensemble des opérations nécessaires à la détermination de toutes les circonstances d'une éclipse de Lune,
1® Détermination du rayon apparent A du disque d'ombre pure, au moyen de la relation
et du rayon apparent A' du disque de pénombre au moyen de
2* Détermination de Vinclinaison a de l'orbite relative sur l'écliptiqtie au moyen de la formule
**"«* = sr=^'
dans laquelle / est le mouvement horaire de la Lune en latitude, M et m les mouvements horaires en longitude de la Lune et du Soleil, que doos pouvons supposer constants pour toute la durée du phénomène.
3* Calcul de Tintervalle T qui s'écoule entre le milieu de Tédipse et l'instant de l'opposition au moyen de la relation
_ XsinacosttXOOOO' _ X sin 2a x i 800' "" M — m "■ M — m '
d'où,
milieu de l'éclipsé = 6 = heure de l'opposition -f T.
V Calcul de l'entrée dans la pénombre à l'aide de la formule
3600* cos a
tt^^ jjj-3^ VlA'+û^— Xcosa)(A'+rf + Xcos«j.
L'instant de la sortie de la pénombre est donnée par la relation
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. , 3600'cosa /,., , . r , ,^, , , , ^ r
^ = 0^ V A' + d— Xcos«) A' + d + Xcosa).
5*" Calcul du commencement de l'immersion dans le cône d'ombre pure et de la fin de l'immersion à Taide des relations
3600' COS a /7T— r-j ^ >,,,.. ^ r-
/, = e — V(A+rf— ^COSa) (A 4- rf -[- X COS a),
/, = e — — — Jik'-d — Xcos «) (A — d + ^costt).
6* Et enfin, détermination du commencement de Témersion du cône d'ombre pure et de la fin de l'émersion à l'aide des relations
^ , 3600' cos a /-- — — — — -
t. = ^-\ Tz V(A — d — Xcosot (A — d+Xcosa .
/, = 0 -f î y/(A + d — Xcosa) (A -fd — Xcos a).
D'après ces formules nous voyons que le calcul exige une préparation :
i® Déterminer d'une manière suffisamment précise, ainsi que nous l'avons fait (240), le moment de Vopposition en longitude , exprimé en heure T. M. de Paris.
2o Pour celle heure T. M. de Paris, calculer^ à l'aide de la Connaissance des temps:
X latitude de la iiUne^
P parallaxe horizontale équatoriale de la Lune,
p id. id. du Soleil,
D demi-diamètre du Soleil ,
d demi-diamètre de la Lune ,
/ mouvement horaire de la Lune en latitude,
M id. id. en longitude^
m id, du Soleil id.
Remarque, — Lorsque Téclipse de Lune est partielle, on trouve A — d < X cos a, et par conséquent, /, et t^ sont imaginaires; il n'y a donc pas lieu de déterminer le moment de l'immersion complète ni le moment du commencement de l'émersion.
Appliquons ce que nous venons de dire à la recherche des époques T. M. de Paris des phases de l'éclipsé de Lune qui a eu lieu le 27 février 1858.
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Exemple.
Calcul de l* éclipse partielle de Lune visible à Paris le 27 février 1858.
Détermination des éléments du calcul.
Nous avons trouvé que Tinstant de l'opposition, pour cette époque, était i0M4-0l'T. M. de Paris.
Pour cet instant et en employant les différences secondes^ nous trouvons :
X latitude de la Lune = 0*4r52%5 B
P parallaxe horizontale équatoriale . . . . = 57' 48" ,9
;; parallaxe horizontale du Soleil := 8",7
D demi-diamètre du Soleil = d6'<0%0
d id. de la Lune = io45",3
Pour déterminer le mouvement horaire en latitude et en longitude de la Lune, on calcule successivement ces deux coordonnées pour le 27 février à 9M4- 01' T. iM. de Paris et pour le 27 février à lœ 44- 01'. La diiïérence des deux résultats obtenus donne les mouvements horaires en latitude et en longitude de la Lune pour l'heure qui précède Vopposition, En déterminant de la même manière ces mouvements pour Theure qui suit, la moyenne des deux mouvements horaires correspondants obtenus sera le mouvement horaire que Ton devra adopter; c'est ainsi que nous trouvons:
/ = mouvement horaire ^ en latitude. . . := 3' 5",0 Sud.
M = id. id. en longitude. . = 33'49",2
m = id. © en longitude. . = 2'30'\4
d'où M — m = mouvement relatif en longitude. . ^= 31' 18^,8
Développement du calcul.
Calcul de k et de s:. Calcul de ^. Calcul de j ^t^^J^]
P== 5r48",9 /= 3' 5" log=2,2671717 Xc0S3t= 4738',
p= 8",7 M— w=3l'18%8cMog=6,7261186 A= ki^^
?+p=: 57'57",6 log tang a=8,9932903 rf=J5^
D= 16'10",0 a=r5'3r25" A+(/— Xcosa= K^Sb"
P+p-D= 41'47',G * A+rf+Xcosa=l-45'53'i
P + »+D=M4'07",6 ^, 1^ % r, 1^ S A'+rf-M
d^r A= 42'29;;:4 ^'^'^^ ^' ^ ''' " ^^^^^ ^' i A'+d+lc^\
A'=1M5'21",7 x=0U7'52'' log=3,4582600 Xcosa= r'38'.
a = 5'3T25" log cos=9,9979048 A'=1M5'21^
log X cosa=3,4561648 (/=_Jo£,
d'où Xcosa=4r38V A'+rf— Xcosa=(r43'^,
L'éclipsé est partielle. A'-F-rf+^cosa=2*l^^'*
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Calcul du milieu de l'éciipse 6.
X = AT 52",5 log = 3,4582600 2«=iri4'50'' log sin = 9,2901299
30'= log=i,4771213
M — m= 3rd8",8 c' log =6,72611 86
log T =0,9516298 T= 8"56",76 Instant de l'opposition = 10^ 14" 01*
6 instant du milieu 1^-;^:^^:^
de l'éclipsé Calcul de t, et l^.
3600' log =3,5563025
a = 5"27'25''logcos=9,9979048
(M— m)cMog=6,7261186
(A'+£/--Xcosa)ilog=l,7081788
(A'+d+Xcosa){log=l,9G02103
Somme =3,9487150 (0— <,)ou(fe— 0)= 2-28"06' 0=10''22"57',7
/« entrée dans i^^,.^„^^..^
Calcul de t, et t,.
3600' log=3,5563025
log cos a =9,9979038
cMog(M— m)=6,726H86
(A+rf— Xcosa){log=l,4017285
(A+rf+Xcosa)|log=l,90l5031
d'où
la pénombre j t^ sortie de la pénombre
^IS'Si-OS'J
Somme =3,5835575 (0 — f,)ou{/5 — 6)= P 3-53',l 6=10-22-5:',7 d'où t^ instant de | rimmersionj i^ instant de rémersion
= 9M9- 4',6 =ll*'26-50',8
Fig. 153.
Nous trouvons de très-légères différences avec les quantités données dans la Connaissance des temps^ page 333, parce que nous avons supposé que les mouvements horaires de la Lune^ en latitude et en longitude^ ne variaient pas pendant la durée de l'éclipse, et que dans le calcul fait dans la Connaissance des temps on a déterminé les éléments /, M et m pour plusieurs instants consécutifs du phénomène.
268. Détermination de la quantité de Lune éclipsée. — Nous voyons, ainsi que nous l'avons déjà dit, que X cos a = 47' 88^7 étant plus grand que A = 42' 29",4 et à fortiori que A — d, réclipse du 27 février 1858 sera partielle. Pour que Téclipse fût totale, il faudrait que A fût au moins égale à X cos a -f ^*
Au moment du milieu de Téclipse, la Lune sera en L (tig. 153), SL étant perpendiculaire sur l'orbite relative NN'.
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La quantité du diamètre de la Lune qui sera éclipsée est ab; or on a
a6 = ûL— Lé = d— LA
Lé=:LS — S* = Xcosa— A, d'où
ai =r d -4- A — X ces et.
Or nous avons trouvé {
d'où A + d = 58'i4",7
Xcos« = 4r38",7
et par suite û6 = 10'36",0
Comme le diamètre horizontal de la Lune est^ à ce moment, égal à 3r 30"; le rapport de la quantité éclipsée ab au diamètre entier sera
ab _ iO'36%0 _ 636"0, _ ^ 33 2rf"" 31'30" "" 1890 "^ ' *
Anciennement, on divisait le diamètre du Soleil ou de la Lune en douze parties égales que Ton appelait doigts^ et Ton disait : Téclipse est de tant de douzièmes ou de tant de doigts. En appelant, dans le cas qui nous occupe, X le nombre de doigts éclipsés, on a
jT = 77- =• 3,96, c'est-à-dire 4 doigts.
12 lUO
C'est ce que donne la Connaissance des temps.
ÉCLIPSES DE SOLEIL
269. Limites entre lesquelles doit être comprise la latitude de la Lune. — Nous avons dit qu'il y avait éclipse de Soleil lorsque la Lune s'interposait entre le Soleil et la Terre.
Considérons le Soleil en S, la Terre en T (6g. i54) et la Lune en L tangente au cône BAB'.
Par les raisons déjà énoncées, nous pouvons admettre qu'au moment de la conjonction^ le centre de la Lune se trouve à peu près dans le plan BAB' perpendiculaire à l'écliptiq^ie.
Sa latitude est alors LTS. Or on a
LTS = L = LTû + ûTS = LTa + AaT— ABT -f BTS,
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c'est-à-dire
Si nous substituons encore à ces quantités leurs valeurs maximum et minimum, nous trouverons
Valeur maximum rfe L = 1* 34' i8''.
Valeur minimum {/& L = 1* 24'.
Ainsi, suivant que l'on a, au moment de la conjonction,
L < 1* 24', V éclipse de Soleil est certaine,
h> V 24' et < !• 34' 18% l'éclipsé est douteuse,
h > r 34' 18", il n'y a pas d'éclipsé.
Exemple.
En déterminant (239) Tépoque de la conjonction en ascension droite du mois de mars 1858, nous avons trouvé qu'elle avait lieu le 15 mars 1858 à œ 53- 28-,4, T. M. de Paris.
Cherchons la latitude de la Lune pour cette époque.
Nous trouvons, dans la Connaissance des temps :
Latitude ^ le 15 mars à 0* = (T 3S 34",1 B.
Variation en 12'' = + 37 35*^,0
id. en 0^ 53" 28',4 = + 2* 47",5
d'où Latitude ^ au moment de la conjonction. . . = 0* 3^ 21'',6
Ainsi, il y aura certainement une éclipse de Soleil le 15 mars 1858.
A rinspection de la figure 154, on voit immédiatement que puisque la Lune a un diamètre plus petit que celui de la Terre, cet astre ne pourra cacher le Soleil, en tout ou en partie, qu'à quelques observateurs de rhémisphère tourné vers cet astre au moment de la conjonction.
Fig. I5i.
Or si Ton détermine, comme nous Tavons fait pour les éclipses de Lune, la longueur du cône d'ombre que la Lune projette du côté opposé
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au Soleil^ au moment de la conjonction et lorsque la Lune est à ses nœuds^ on trouvera que la valeur de la distance AL (fig. 155) est comprise entre 59,73 et 57,76 rayons terrestres. Mais la plus petite valeur de LT étant de 55,947, il peut se faire que Tombre de la Lune s'étende au delà de la Terre; de même la plus grande distance du centre de la Terre au centre de la Lune étant de 65,803, il peut aussi se faire que le cône d ombre de la Lune ne s'étende pas jusqu'à la Terre, ainsi qu'on le voit figure 156. Dans ce cas, il n'y a édipse totale pour aucun point de la Terre ; mais les points 'situés sur le petit cercle qui se projette en mm voient une éclipse annulaire.
Fig. 155.
Lorsque dans le cas de la figure loG, le sommet du cône d'ombre est au delà du point K, pour tous les points situés sur le petit cercle qui se projette en mm', il y a éclipse totale.
Fig. 156.
Ainsi, lorsque la Lune vient passer dans le cône tangent au Soleil et à la Terre, d'après les distances du Soleil et de la Lune à la Terre, il peut y avoir éclipse totale ou éclipse annulaire pour certains points de la Terre,
270. De la pénombre. — Les rayons solaires déterminent aussi au deli de la Lune, une ombre pure et une pénombre. Il est facile de voir que le diamètre de cette pénombre au point où elle rencontre la Terre est plus petit que le diamèlre de notre globe. Pour les lieux de la Terre sur lesquels se projette celte pénombre, il y a évidemment éclipse pœtielle ii Soleil.
Le mouvement relatif de la Lune fait que l'ombre pure et la pénombre de la Lune marchent d'occident en orient sur notre globe; ce mouvement combiné avec 1^ mouvement de rotation de la Terre qui a lieu dans le même sens, détermine les lieux pour lesquels une éclipse de Soleil ett partielle, totale ou annulaire.
Une éclipse partielle de Soleil conjmence au moment où le cône it
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pénombre vient toucher la surface de la Terre, et le momeDt de Téclipse totale ou annulaire commence au moment où le c^ne d'ombre pure est tangent à la Terre. La fin de Téclipse partielle et la fin de Véclipse totale ou annulaire arrivent au moment où le cône de pénombre ou le cône d'ombre sont tangents sur la génératrice opposée à celle du commence^ ment de F éclipse.
Au moyen de la figure 154;. on comprend que les éclipses de Soleil doivent être plus fréquentes pour la Terre que les éclipses de Lune.
Mais on voit en un lieu déterminé plus d'éclipsés de Lune que d'éclipsés de Soleil. En efiet^ une éclipse de Lune est visible de plus d'un hémisphère de la Terre; une éclipse de Soleil n'fest visible, au contraire, que dans une partie assez restreinte de notre globe. On comprend, d*après cela, que les éclipses totales de Soleil sont très-rares dans chaque lieu, en raison de la petitesse de Tombre projetée par la Lune sur la Terre.
CALCUL d'une éclipse DE SOLEIL.
27i. D'après ce que nous venons de dire, on voit que le calcul d'une éclipse de Soleil est beaucoup plus complexe que celui d'une éclipse de Lune, puisque cette dernière sorte d'éclipsé est instantanée pour tous les lieux d'au moins un hémisphère de notre globe ; tandis qu'une éclipse de Soleil n'est mémo pas instantanée pour les quelques lieux de la Terre qui peuvent l'apercevoir.
Nous diviserons le calcul d'une éclipse de Soleil en trois parties principales :
i* Calcul des différentes phases du phénomène général; (fest-à-dire détermination des heures r. M. de Paris auxquelles la Lune entrera dans le cône tangent au Soleil et à la Terre; sera complètement entrée dans ce cône; sera au moment d'en sortir et enfin en sera complètement sortie;
2* Détermination de la latitude et de la longitude des lieux de la Terre qui verront P éclipse plus ou moins;
3* Calcul des heures des différentes phases de Péclipse pour un de ces lieux.
CALCUL DES DIFFÉRENTES PHASES DU PHÉNOMÈNE GÉNÉRAL
272. Déterminons d'abord la grandeur A' du' rayon du cercle mm' (fig. 157) intersection du cône aAa'A' par un plan perpendiculaire à la ligne ST et mené à la distance à laquelle la Lune se trouve du point T au moment de l'éclipsé.
En représentant encore par P la parallaxe horizontale équatoriale de la
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Lune, par p la parallaxe horizontale du Soleil et par D son demi-diamètre horizontal^ nous aurons
A'=mTL=mTA+ATS = ûmT— mAT+ATS = P— p+D.
Nous pouvons maintenant nous servir des formules que nous avoDS employées dans le calcul d'une éclipse de Lune^ en ayant soin de remplacer A par A' et de rapporter le mouvement de la Lune à l'équaieur au lieu de le rapporter à récliptique, parce que son mouvement sera plus sensible.
Pig. 157.
Par conséquent, les relations qui servent à la détermination de toutes is circonstances du phénomène général d*une éclipte de Soleil sont :
'* ^' = P — p-|- D qui donne l'angle sous lequel on voit le rayon du nm'i
ng«= n Qui détermine Tindinaison a de Torbite relative;
Btte formule / représente le mouvement horaire relatif en déclide la Lune; M et m les mouvements horaires en ascension droite de î et du Soleil ;
= — — qui donne l'intervalle T qui s'écoule entre le
de r éclipse et l'instant de la conjonction en aseensùm droite {l re* le la déclinaison de la Lune moins celle da Soleil);
= heure de la conjonction -f- '^9 qui donne Pheure du milieu de
aeoo'cosci
360(ycosa
v'(A'+rf — Xcosa) (A' + (/ + Xcos«) = e— H
y(A'_(/ — Xcosa) (A'-(/ + XcOS«) = e-ff
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qui donnent le commencement do l'immersion et la fin de l'immersion complète;
600' cos M— m
^ , 3600' cosa ;' , . , — _
'« = 0+-Tr— — \/(A' + rf-Xcosa) (A' + d + Xcosa)==6 + H
qui donnent le commencement de Témersion et le moment de l'émersion complète.
Appliquons ces formules à la recherche du commencement et de la fin de F éclipse de Soleil générale du 15 mars 1858.
Détermination des éléments du calcul.
Nous avons trouvé (1239) que l'instant de la conjonction est
0*53-28',4T. M. deParif.
Pour cette heure nous obtenons^ à l'aide de la Connaissance des temps, les éléments suivants :
déclinaison de la Lune = l*2A'2r',9Sud.
déclinaison du Soleil = 2' 7' 15'\i id.
P = parallaxe horizontale équatoriale de la
Lune = 58'i5',3
p = parallaxe horizontale du Soleil = 8",6
d = demi-diamètre horizontal delà Lune, . . = 15'54",6
0 = id. id. du Soleil. . . . = i6' 6",5
M— m = mouvement horaire relatif en ascension
droite de la Lune = 27'59",2
/ = mouvement horaire en déclinaison. . . . = 15'31",0
Ces mouvements horaires en déclinaison et en ascension droite sont déterminés^ ainsi que nous Tavons fait pour la Lune, en calculant par interpolation les coordonnées de la Lune et du Soleil pour Tinstant de la con^ jonction, pour une heure plus tôt et pour une heure plus tard; ce qui permet d'obtenir deux mouvements horaires dont on prend la moyenne.
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Développement du calcul.
Calcul de A'.
Calcul de a.
/=15'31",2 log = 2,9690430 M— m=2T 59%2cMog = 6,7748973
A' = P — p + D=lM4'i3",2
Calcul de T.
X = 42' 53",2 log = 3,4104736
2«=o8* i'0i",6logsin = 9,9285015
log
M — m = 27' 59",2 c* log = 6,7748973
log T = 1,5909910 T = 0''38-59*,6
Calcul du milieu de l'ellipse,
T = 0^38-59*,6 Moment de conjonction = 0^ 53* 28*,4
log tang« = 9,7430403 a = 29"OO'30",8
Calcul de X cos a.
log = 3,4104736 a = 29* 00' 30%8 log cos = 9,9417748
logXcosa = 3,352il84
Xcosa= 3r30;3
A' = ri4'13',i
A'+rf-|.Xcosa=2 0738',!
A' + d^XcO5« = 0« 52' 37^5
0=heure du milieu de i'éclipse = 0M4" 28*,8 T. M. de Paris
Calcul de H.
log 3600 = 3,5563025 log cos a = 9,9417748
c« log (M — m) = 6,7748973 i log ( A' + rf + X cos a) = 1 ,9420605 i log (A' + d - X cos a) = 1 ,7496716
Calcul du commencement et de la fin de Véclipte générale.
Commencement = 6 — H = 9* 40" 58',3 /ï'i>i = 6 + H = 2*47-5y,3
log H = 3,9647067 H = 2''33-30',5
C'est ce que donne la Connaissance des temps^ page 333«
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273. D'après le calcul que nous venons de faire, nous connaissons les deux heures i^ et t\ qui comprennent la durôe du phénomène général.
Déterminons, de 10 en 10 minutes, la distance des centres du Soleil et de la Lune à partir de Theure i^ ainsi que les angles à la Lune et au
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Soieil. Pour cela, calculons Vascension droite et la déclinaison du Soleil, Vascension droite et la déclinaison de la Lune et la parallaxe de ces deux astres, d'heure en heure, à partir de l'heure ou de l'heure et denjie exacte qui précède /, jusqu'à l'heure ou l'heure et demie exacte qui suit t\, de telle sorte que Vinstant de la conjonction' soit à peu près une moyenne entre ces deux heures.
Soient L (fig. 158), la position de la Lune, S la position du Soleil à une de ces heures, et P le pôle de Véquateur,
Appelons D'et D les déclinaisons de ces deux astres à ce moment, et représentons par A.^R la différence de leurs ascensions droites à et instant. Nommons L et S les angles à la Lune et au Soleil. Dans le triangle LPS, nous aurons
sm-(D— D')cotang- A..R
(1) tang-(L-S)=— ^ i ,
cos-(D + D')
cos - (D— D') cotang - A./R
(^2) tang-(L + S) =
sm -r
cos D sin A../^
sin-(D' + D)
sin LS == •
sin L
Les deux premières relations donneront L et S et la troisième donnera la distance LS.
En déterminant ainsi ces trois quantités pour les heures que nous avons indiquées, on pourra dresser un tableau de ces résultats-^ et alors, par une simple interpolation, on pourra obtenir les valeurs de ces mêmes éléments de 40" en iO", ainsi que nous l'avons dit
274. Déterminons maintenant la latitude et la longitude du lieu qui verra commencer V éclipse.
Supposons la Terre sphérique.
H est d*abord évident que le lieu qui verra commencer l'éclipsé sera le point A (fig. 159), par conséquent ce lieu verra le Soleil à V horizon.
Pour ce lieu A, l'effet de la parallaxe sera tel que la distance vi*aie des bords voisins du Soleil et de la Lune sera égale à la différence (P — p) des parallaxes horizontales de ces deux astres.
Menons, en effet, par le point T centre de la Terre les tangentes Ta et
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T6 aux disques du Soleil et de la Lune, appelons K le point dlntersectioo de Tb et de AS.
Fig. 159.
Nous aurons
aT6 = ST6— - dianaèlredu Soleil,
ST* = 8K6 — T8A = SK6 — p,
car l'angle TSA est sensiblement égal à la parallaxe horizontale du Soleil. On a ensuite
SU =SAb + Tbk = i diamètre du Soleil + Tbk ;
mais T6A est égal à la parallaxe horizontale de la Lune P, on a donc
SKi = i diamètre du Soleil + P.
De ces rdations on déduit aisément
aT6 = P — p.
Ck>nsidéron$ actuellement la pasitttm des deux astres ainsi que le zénith du liea A sur la sphère céleste.
Soient P le pôle (fig. 160), BPB'le méridien de Paris y par exemple, L le lien vrai de la Lune, S le lieu vrai du Soleil. Le lieu Z qui voit commencer l'éclipsé se trouve évidemment sur le grand cercle SLZ de la sphère qui passe par les centres des deux astres au commencement du phénomène général.
PZ représente la colatitudede ce lieu et HPZ sa longitude. Pour déterminer ces deux quantités, considérons le triangle ZPS. Dans
STZ = STa + aTZ = J rf + aTZ,
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cè triangle nous connaissons PS = A distance polaire du Soleil pour Tiiistant considéré^ l'angle S qui est donné par le tableau dont nous avons parlé, à Faide d'une simple interpolation, ou que Ton peut calculer au moyen des formules [\) et (2) pour l'instant auquel commence Téclipse^, enfin,
ZS = 90+ r rf — /), ainsi que le fait voir la figure 159; car ona^ cndési-
gnant par d le diamètre du Soleil^ 5TZ = STa-f
ûTZ = aAZ — Ta A = 90' — ;;, et par suite
Le triangle PZS (6g. 160), nous donne
cosPZ = cosPScosZS+ sinPSsinZScosS, ou
sio latitude = — cosA sin ( 5 ^^ — P ) + sin Acos f - rf — p j cosS.
Cette formule rendue logarithmique, ainsi qu'on le. voit en trigonoméirie, devient
(a) cotango = tangAcosS,
cosAcos (<p+ 5^ — p)
(fl) sin laUtude = -^^ -.
^*^' sm<p
Le même triangle PZS nous donne
r,r^r. cotaug ZSsiuSP — cosSPcosS
<^^^^^= — ii^s '
ou
— tang (-d — /jjsinA — cosAcosS
cotang ZPS = -^ ^ .
" smb
formule qui, rendue logarithmique, devient
(T) cotangç'= ^^ ,
(a) cotangZPS = -^^^°g^.^'"!^^^").
sm ^
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A Taide de cet angle ZPS, on dé()uît
loDgit.cherciL =HPS — ZPS=angle horaire vrai du 0 pour Paris— ZPS.
Si cet angle horaire vrai est plus grand queZPS, la longitude est orientale; elle est occidenlûle dans le cas contraire.
APPLICATION
S75. Faisons une application de cette théorie en cherchant la latitude et la longitude du lieu qui verra commencer Téclipse de Soleil du 45 mars 1858.
Déterminons l'angle S à l'aide des formules
sin 5 (D' — D) cotang - A A
tang|(S-L) = ^ ,
cosî(D'+D)
cos - (D'— D) cotang - A.R
tang 5 (S + L) = . .
sin-(D'+D)
Calculons d*abord pour le 44 marsà 21^44"T. M. de Paris, les déclinaisons D' et D et les ascensions droites JR^ eiJKQde la Lune et du Soleil, Nous obtenons ainsi> à l'aide de la Connaissance des temps et en ne considérant que les différences secondes,
D' = 2*4r42',45 Sud J^C =353-29'i7',8
D = 2* 40'2o ',54 id. JR(D= 354'58'o7^3
d'où Ton a
D + iy 4
Puisque, en rapportant tout au pôle Nord, PL=90'+D' et PS=90+D, nous voyons que S > L.
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Calcul de l'angle S.
Calcul de tang 1 (S — L). Calcul rfe tang ^ (S + L).
—^=ri3HS%99 c* log cos = 0,0003291 cMogsin = 1,4098740
ly— D
-j— =0» 3'23'',45 log sin = 6,9931668 logcos = 0,0000001
-^=0»44'49",9 log cotang = 1,8846643 logcotang== 1,8846643
logtangi (8 — L) = 8,8781602 logtang|{S+L)ï= 3,9945384 i(S — L)= 4Myil",l - (S + L) = 9œ01'44^6 ^ (8 + L) = 90*0r44",fl
S = 94'20'65V CalculoDS la latitude à Taide des formules
cotangfs iangAcosS,
cosAcos (t + 5 ^ — p)
siu latitude:
SIDf
Happortons toujours la position du Soleil au pôle Nord; et pour la
même époque calcnlons le demi-diamètre du Soleil -d ainsi que sa paral-
laxe p; nous trouvons
/)= 8',6 d'où
jrf— p=15'57/3
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A=92*10'25'',5 log(ang=l, 4207634 Iogcos = 8^789650
S=94'2a55",7 logc08= 8,8798297
log cotang <f = 0,3005931
î = 26'3o'17',0 c'Iogsin = 0,3491364
^-J-irf_p = 26»5ri4'',3 log cos= 9 9304434
log sin Ut. = 8,8785648
Ut. = 4*29' 10' Sud.
Nous n'obtenons ainsi que la latitude géocmlrique; pour avoir la luiitude géographique nous avons (208) U reUtion
Prenons p = ^— r ou I — p = ^, nous aurons zw z9V* •
Ioglang4'20'10'' = 8,8798080
2 log 299 = 4,9513424
2c4og298 = 5,0515674
UngL=: 8,8827178 d'où latitude = 4* 21' 54' Smi.
iaissance des temps donne 4*26 Sud parce que les éléments dont ige ont été calculés avec plus d'approximation, nons actuellement la longitude à l'aide des formules
cosS ' cotang8sin(<p'+A)
cotang ZPS =
smç'
cherchée = HPS — ZPS = angle horaire vrai de Paris — ZPS.
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Irf— p = 0(ri5'57",3 Iogtang = 7,6666259
8 = W20'55^7 c'logcos = i,l20i703 logcolangcr 8,8810825
log cotang ç' = 8,7867962
ç'= 92r30W cMog8in = 0,000813i A= 92*l(y25%5
<p' + A =r 1 85o40'34%5 log sin = 8,9952282
log cotang ZPS = 7,8771238 ZPS = 90*25'5r Angle horaire astronomique à Paris T. M. = 21*41"»00- Équation du temps = — 9"08s2
Angle horaire astronomique T. V = 21*31"51%8
Angle horaire proprement dit = 2*28"08%2
— en degrés = 37*2' 03*'
Différence avec ZPS ou longitude =53'23'5rO.
Fig. ifti.
La figure 161 fait bien voir que la longitude est Ouest; car, d'après Ig figure 159, il est clair que le lieu cherché est à l'Ouest du Soleil de
90* 25' 54", et Vangle horaire astronomique de Paris étant plus grand que 12^, le Soleil est dans TEst de Paris, ou Paris est dans rOuest du Soleil de 37''2'3"; ainsi le méridien du lieu PZ et celui de Paris ?p sont bien placés comme leTeprésente la fig.i61. La Connaissance des temps donne 52* 27' environ pour le lieu qui voit le premier réclipse; le Nauiical almanach donne 50* 47' Ouest; nous nous en tiendrons au nombre que nous trouvons.
276. Dans une éclipse de Soleil comme dans une éclipse de Lune^ on peut voir Tastre plus ou moins éclipsé; et Ton sait que quand l'astre ne disparaît pas complètement l'éclipsé est dite partielle.
Pour les éclipses de Soleil, Téclipse peut être plus ou moins partielle pour les difiEérents lieux de la Terre qui voient Téclipse. Il s'ensuit donc quCj^ pour certains lieux de notre globe, l'éclipsé peut être d'un doigt ou un douzième du diamètre: pour d'autres elle peut être de deux doigts^ et ainsi de suite.
Pour connaître complètement les différentes circonstances du pbéno-
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mène d'une éclipse de Soleil , il faut alors déterminer le lieu géométrique des points du globe qui verront
V Un simple contact dans le vertical y SU" L'eclipse d'un doigta 3" L éclipse de deux doigts^
J3* V éclipse de douze doigts ou totale.
Chacune de ces courbes se détermine séparément^ ainsi que nous allons l'indiquer, en calculant la latitude et la longitude de plusieurs points que Ton place sur le globe terrestre ou sur une carte et que Ton réunit par un trait continu.
277. Pour trouver les lieux qui ont un simple contact dans le verticaly nous nous servirons des mêmes formules que celles dont nous venons de fiiire usage pour trouver le lieu qui verra commencer Téclipse. Seulennent, les astres n'étant plus à l'horizon, la distance zénithale ZS (fig. 160), ne
sera plus égale à 90* + â — P' Soyons comment on obtiendra cette dis^
tance zénithale.
Appelons s la somme des demi- diamètres vrais ^ ^^ â ^^ '^ ^^^ ^^ ^^
Soleil, A la distance vraie des centres, ces quantités étant supposées déterminées pour les différentes heures pour lesquelles on a calculé les angles L et S.
Pour que le contact ait lieu dans le vertical, il faut évidemment que la différence des parallaxes en hauteur des deux astres relativement au point de contact soit égale à la distance vraie des bords de la Lune et du Soleil.
Si donc N représente la distance zénithale du bord de la Lune voisin du Soleil et p* la différence des parallaxes horizontales, on devra avoir
p' sin N = A — f , d'où
smN = — r-' P
On aura donc ZS qui entre dans les formules (a)^ [fi], (y) et (9) à Ttide de la relation
ZS = N-p+^.
On pourra donc, au moyen de ces formules ainsi modifiées, calculer la
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latitude et la longitude des lieux qui verront un simple contact dans le vertical.
En faisant ce calcul pour les heures ^, + ^^"i ^j + 20'", ^j + 30"... .etc., c'est-à-dire de 10 en iO minutes, on obtiendra une série de lieux qui verront cette phase du phénomène; en portant ces lieux sur un globe terrestre ou sur une carte géographique et en réunissant tous ces points par un trait continu, on aura la courbe des lieux ayant un simple contact dans le vertical.
278. Pour considérer d'une manière générale les cas qui suivent^ supposons que Fon veuille trouver les lieux qui voient Véclipse de n doigts.
Il fauty pour que cela arrive, que la différence des parallaxes qui abaisse la Lune soit telle, qu'au lieu de donner un simple contact dans le vertical, elle abaisse le bord de la Lune de n doigts sur le disque du Soleil.
En appelant toujours N la distance zénithale du bord de la Lune, on aura la distance zénithale ZS qui entre dans les formules (a), (p), (y) et ($} au moyen de la relation »
Pour obtenir N nous avons
dans laquelle
/?'sinN = A — 5 + n— ,
p' est la différence des parallaxes des deux astres^ A la distance vraie de leur centre, et s la somme des demi-diamètres vrais»
D-t-rf Nous déduisons de cette relation, en remplaçant s par — ^— ,
sinN =
'-[i+io-'é]
On déterminera donc ainsi, d'une manière suflSsamment rigoureuse, la valeur de ZS.
Il sera alors facile de calculer la latitude et la longitude des lieux qui verront Tédipse de n doigts au moyen des formules {«), (P), (y) et ($) en faisant le calcul pour la série des heures que nous avons considérées.
En faisant successivement n = i, 2, 3 , etc., on pourra tracer sur la
carte la courbe des lieux qui verront l'éclipsé de 1 doigt dans le vertical, celle des lieux qui verront Téclipse de 2 doigts , et ainsi de suite.
Détermination des lieux qui verront l'éclipsé centrale,
279.* On comprend d'abord que Téclipse ne peut être centrale qu'autant que la ligne qui joint le centre du Soleil au centre de la Lune rencontre notre globe.
Il est alors évident que lorsque cela a lieu pour certains points de la Terre, la différence des parallaxes en hauteur du Soleil et de la Lune doit être égale à la distance vraie des centres de ces deux astres, c'est-à-dire que Ton doit avoir la relation
A = />' sin ZS, d'où
(ti) " sin ZS r= -- .
Introduisant cette valeur de ZS dans le triangle ZPS, on aura^ ainsi que nous Tavons fait précédemment, la colatitude PZ et Tangle SPZ qui permettront de conclure la latitude et la longitude d'un des lieux qui verront réclipse centrale.
D'après la relation (t^), on voit que réclipse centrale ne peut commencer que lorsque A est plus petit que p\ Aussi on consultera d'abord le tableau dont nous avons parlé et qui donne de iO en iO minutes les valeurs de A; on ne commencera donc à fairp le calcul des lieux voyant l'éclipsé centrale qu'a partir du moment où l'on a A < p'.
Une fois que Ton aura déterminé la latitude et la longitude de ces lieux^ on les portera sur la carte, et joignant tous ces points par un trait continu, on aura la courbe des lieux qui verront réclipse centrale.
Comme pour ces lieux, à un moment donné, le centre de la Lune est sur le centre du Soleil , il s'ensuit que si le diamètre apparent de la Lune est juste égal au diamètre apparent du Soleil, 1 éclipse sera totale un instant. Si le diamètre apparent de la Lune est plus grand que le diamètre apparent du Soleil, cet astre rester*; éclipsé totalement pendant quelque temps; enfin, si le diamètre apparent du Soleil est, au contraire, plus grand que le diamètre apparent de la Lune, au moment où Téclipse sera centrale, elle sera aussi annulaire.
Les méthodes que nous venons d'indiquer pour déterminer les cùurbes ou lieux géométriques des points de la Terre qui verront certaines phases d'une éclipse de Soleil, permettent donc de déterminer sur une carte ou
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sur un globe Tensemble des lieux pour lesquels le phénomène aura lieu. A l'inspection de celte carte que l'on trouve actuellement dans la Connaissance des temps, on pourra donc savoir si dans tel lieu il y a éclipse^ et quel genre d*éciipse il y aura.
Pour pouvoir observer^ maintenant dans celieu^ toutes les circonstances du phénomène^ il faut déterminer^ ainsi que nous allons le dire, les heures auxquelles auront lieu les différentes phases de V éclipse.
S"^ CALCUL DES PHASES d'uNE ÉCLIPSE DE SOLEIL POUR UN LIEU PARTICULIER.
280. Dans le calcul des phases d'une éclipse de Soleil pour un lieu particulier^ nous rapporterons le mouvement de l'astre à l'écliptique, parce que V effet de la parallaxe^ par rapport à ce cercle, dépendant de la latitude de la Lune^ ainsi que nous Pavons vu (212), peut s'exprimer au moyen de formules plus convergentes que celles qui donnent reffet de la parallaxe sur la position de l'astre rapporté à Téquateur, puisque la latitude de la Lune ne, dépasse guère 5*, tandis que sa déclinaison peut aller jusqu'à 28*.
Toute la question qui nous occupe se réduit à celle-ci :
Trouver pour plusieurs instants successifs la distance apparente des centres de la Lune et du Soleil.
Soient, en effet, P le pôle de l'écliptique (iîg. 162), AS un arc de Técliptique, S le centre apparent du Soleil j L le centre apparent de la Lune et enfin, PS et PL les cercles de latitude de ces deux astres.
11 est évident que LA représente la latitude apparente de la Lune, c'est à-dire la latitude vraie de cet astre affectée de la différence entre les parallaxes de latitude des deux astres; désignons AL par /'.
AS représente la différence des longitudes apparentes ^j et Xj' des deux astres.
Dans le triangle LAS, que nous pouvons évidemment considérer comme rectiligne, nous avons, en représentant par A l'arc LS distance apparente des centres,
Fig. 162.
OU
Posons
il vient
tang a = r-. (4)
y^VlV^ (2)
ces a
Or, si nous comparons cette distance apparente a' à la somme ou à la ditîérence d<^s demi-diamèlres apparents d et D de la Lune et du Soleil, nous voyons :
Fig. 163.
1* Qu'au moment où la Lune paraît toucher extérieurement le cône lumineux S (fig. i63), c'est-à-dire au moment où Téclipse commence en c ou finit en f, on a
A' = rf + D.
S* Lorsque le contact est intérieur au çùne lumineux, si cela arrive, OQ a
A'=D — rf.
A tout autre moment, A' est plus grand ou plus petit que la somme ou la différence des deux demi-diamètres apparents,
La différence de A' avec cette somme ou avec cette différence indique donc la phase de Véclipse.
Ainsi^ nous voyons que tout le problème de la détermination des phases du phénomène pour un //eu (fonn^^ se réduit, en dernière analyse, à comparer la distance apparente A' à la sommeou à la différence des demi* diamètres apparents d et D.
Pour faire cette comparaison, nous voyons que d'après les relations (i) et (2) il faut que nous connaissions pour les instants considérés :
V Lp latitude apparente de la Lune et L\latitude apparente du Soleil; ce qui exige les latitudes vraies L et L' de ces astres et les parallaxes en latitude pi et p\.
2* Xj, longitude apparente de la Lune; ce qui exige la longitude traie ^ de la Lune et sa parallaxe en longitude PV
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3* X/, longitude apparente du Soleil ; ce qui exige /a longitude vraie \ de cet astre et sa parallaxe en longitude P..
4* Enfin ^ les demi-diamètres apparents d eth^en ayant égard à V accroissement du demi-diamètre lunaire^ en raison de sa hauteur sur Chorizon.
Pour pouvoir déterminer, d'après cela^ les heures successives du lieu auxquelles réclipse aura telles phases, on calcule pour l'époque voisine de la conjonction et pour des époques qui précèdent et qui suivent à des intervalles d'une demi*heure :
1* Le lieu du Soleil^ c'est-à-dire sa latitude et sa longitude vraies;
3* Le lieu de la Lune, c*est-à»dire sa latitude et sa longitude vraies;
3** La parallaxe horizontale de la Lune.
La parallaxe horizontale du Soleil ne varie pas sensiblement dans Tintcrvalle considéré.
On dresse alors le tableau suivant qui contient six colonnes verticales ;
Tableau i.
.ÉPOQDES T. M.
de Paris.
LOKS'.TUDE
du Soleil ^k.
LONGITODE
de la Lune V.
LATITDOE
de la Lune L'.
LATITUDE
du Soleil L.
PARALUXE
horizontale de la Lune P.
Détermination des positions correspondantes du nonagésime.
281. Pour les époques indiquées; on peut alors calculer la position du nonagésime par les formules suivantes qui sont les relations (a ) et (^') du § 212^ rendues logarithmiques :
_ sin h, "^"""""cotanglC + V)'
cos (C + V) cos (<D + «) sm V = i — ! — '- i — i— ^
tang e =
cos 7 tang A, sin (w + <p)
sm o
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A Taide de ces formules on pourra dresser un tableau (î) donnant les positions du nonagésime pour les instants considérés :
Tableau 2.
ÉPOOOES T. M.
de Paris.
HECRCS SIDÉRALES
correspondantes h$.
DISTANCE ZéNlTRALB
da nonagétime v.
LOKCrrODB
On en déduira^ alors, à l'aide du tableau (1), les parallaxes de longitude et de latitude au moyen des relations (^2)
sinPcosv
cosL'
Parallaxe 1(6) de longitude^ g pt
Parallaxe de latitude
cotangvcos
(8) tangY =
cos-
-, sin P sin v
cos Y
Au moyen de ces parallaxes on obtiendra
Latitude apparente de la Lune.
Longitude apparente de la Lune, Longitude apparente du Soleil .
Latitude apparente du Soleil, .
. = L\ := U — p'i, . = V, = X' + PV . = \ =1 + F., . = Lj = L — pV
On formera d'après cela le tableau n* 3 donnant les latitudes et longitudes apparentes du Soleil et de la Lune, pour les époques considérées:
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Tablecu 3.
LUNE
LONGITUDE
apparente \.
LATITUDE
apparente Lj.
LONGITUDE
apparente XV
LATITUDE
apparente L\.
Détermination des demi-diamètres apparents.
38?. Pour pouvoir déterminer la distance apparente à! des centres des deux astres au moment d'une phase, il nous faut les demi-diamètres apparents du Soleil et de la Lune pour les instants déterminés; afin de pouvoir comparer A' à </ db D.
Nous savons que le demi-diamètre horizontal du Soleil ne varie pas sensiblement avec la hauteur; mais nous avons vu (224) que pour la Lune il n'en est pas ainsi. Il faut donc corriger le demi-diamètre horizontal donné dans la Connaissance des temps, de l'augmentation qui résulte de Télévation de cet astre au dessus de Thorizon au moment considéré.
Or nous ne connaissons pas cette hauteur; nous pourrions, il est vrai, la calculer, mais on peut déterminer la valeur de ce demi-diamètre
augmenté sans connaître la hauteur de l'astre, ainsi que nous allons le dire.
Soient Z (fig. 164), le zénith vrai de l'observateur, p le pôle de récliptique, CC' Técliptique, / la position apparente de la Lune, /' sa position vraie.
Menons Tare pB divisant en deux parties égales l'angle tpl ' et traçons Tare Zd'ed perpendiculaire sur pB.
Les triangles fZd! et IZd donnent
sinZf sin/'rf''
sinZ(ff '' sin l'Zd'
sin Z/ _ sin Zdl ^ ^ sin/d "" sin IZW
Mais, comme le triangle d'pd est évidemment isocèle, on a
Zrf7'=180- — Zd/, d'Où sinZrfT = sinZrf/.
Les deux relations (11) et (12) nous donnent donc
sin Zr __ sin l'd' sin Z/ "" sin Id ' Mais
dl = pl — pd=: 90'— L',— /xf;
et nous savons que pd' = pd;
on a donc
sinZf_cos(L^ +;?(/)
sin Z/ "" C06 (L\ + P^)'
Déterminons pd.
Le triangle peZ nous donne
tang pe s= tang pZ cos Zj^e ,
ou, en nous rappelant que nous avons représenté par v la distance zénithale du nonagésime^ et que par suite */>Z=90*— v, on a
tangpc = cotang v cosZ/je.
Or, d'après ce que nous avons vu en déterminant les parallaxes de latitude et de longitude^
on a donc
(14) tang pe = cotang vcos (V— s-f -V
Le triangle f*€d* nous donne aussi
tangpe = tang pd' cosepd',
ou
P' (15) tangpe = tang pcf cos — .
Des relations (14) et (15) on déduit
cotang vcos ( V— « + -)
tang/xf'
coso-
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Comparant cette formule à la relation (8) des parallaxes de latitude et de longitude, nous voyons que pd! = pd = ^. La relation donnée plus haut devient donc,
(15) sinZ/'_ cos(U+YJ
sinZ/ cos(L' + Y — />y
p' désignant la parallaxe de latitude de la Lune.
Mais en désignant par D' et D les deminliamètres vrai et apparent de la Lune, on sait que ces demi-diamètres sont entre eux en raison inverse des distances de cet astre au centre de la Terre et à Vœil de l'observateur ^ distances qui sont entre elles, ainsi que nous Tavons vu (223), dans le rapport de sin Z/ à sin Zl ; on a donc
D' sinZ/' cos(L' + y)
D sinZ/ cos(L' + y — /)')' d'où
D — D^ _ cos(L+ Y — PQ — cos(L-|- Y) D' - cos(V+ï)
ou, en représentant par a Taccroissement D — D',
2sin(L'-fY-|')8in| ^ = ^' cos(L'+Y) '
expressipn que Ton peut mettre sons la forme
/ sin(L'4- y)cos | — cos(L'4. y) sin|
û = D'2sin^ \ rrr-r-;
2 \ cos(L' + Y)
ou
a = iy2sin^ Aang(L'-f y)cos ^ -.sin|) = D'tang(L'-}- y) sinp'— 2D'sin« ^.
Et enfin, en remplaçant sin p' par p' sin 1", (47) a = Dy8inl'tang(L -f y)— ^ p'*sinM\
On peut ne pas tenir compte du terme en p'*.
Ainsi, nous pouvons déterminer facilement le demi-diamètre apparent delà Lune aux diverses époques T. M. de Paris.
Calcul de la distance apparente des centres des deux astres.
283. Pour continuer maintenant le calcul des phases de l'éclipsé de Soleil pour un lieu déterminé^ nous allons calculer pour ces différentes époques la distance apparente A' des centres des deux astres au moveo des formules (1) et (2)
tanga=- -,
COSa *
que nous avons trouvées précédemment.
La comparaison de A' à la somme ou à la différence des deux demi-ditmètres apparents du Soleil et de la Lune^ ainsi que nous Tavons déjà dit, donnera la nature de la phase ou la grandeur de l'éclipsé au moment considéré.
Nous pouvons alors dresser le tableau n° i suivant :
Tableau 4.
de Paris.
DISTAHCE
apparente
VARIATION
en 5-.
rBASE
ou grandeor
de I eclips*.
Connaissant la grandeur de l'éclipsé pour des intervalles assez rapprochéSy on pourra déterminer, par interpolation, à quelle heure T. M. de Paris, et par suite (au moyen de la longitude), à quelle heure T. M. du lieu arrivera telle phase.
Le calcul d'éclipsé de Soleil , tel que nous venons de Tindiquer, suffit pleinement pour savoir à quelle heure on doit se mettre en obsen^atico, dans le lieu pour lequel on a Tait le calcul, pour suivre toutes les phases
leures auxquelles ces différentes phases oot
nnt du disque du Soleil sur lequel la Lune le / ^ il Tant d'abord connaître l'angle que il du Soleil avec Técliptique.
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Soient ZD (fig. i65), le vertical du Soleil, vSB l'écliptique, HH'i'horizon rE 1 equateur, v étant le point vernal; il s'agit de trouver l'angle DSB. '
Si à partir du point B nous prenons BN = 90-, le point N sera la posilion du nonagésime. ^
On a d*abord
SB = vB— O.
Dans le triangle DSB on a
coUng DSB = cos SB tang B ; InnaU '"' connaître Pangle B et Tare vB. Or, dans le triangle vEB, on
EtB =0) inclinaison de Técliptique sur l'équateur,
yEB = 90- + L, latitude du Ireu, et aussi
yE = 90' + h, heure sidérale du lieu.
On calculera donc dans ce triangle vEB le côlé vB et l'angle B, par les formules ordinaires de la trigonomélrie.
On pourra donc ensuite obtenir Tangle DSB.
Si L (fig. 166), représente le centre de la Lune au moment du premier contact, en abaissant Tare Lm perpendiculaire sur Técliptique on aura, dans le triangle SLm' que l'on peut considérer comme rectiligne,
cos LSm' = ~=J^, SL D + d'
et roD connaîtra par suite l'angle ZSL= 480'— {LSm' + BSD) que fait le vertical avec le diamètre du Soleil passant au point de contact.
ASTUONOMIE. — GÉOMÉTRIE CÉLESTE.
285. Comme application des formules que nous venons de donner, nous allons effectuer le calcul des phases de Téclipse partielle de Soleil, qui a été visible à Brest le 18 juillet i860.
L'époque de la conjonction étant environ le 18 juillet à 2^29" T. M. de Paris, nous déterminerons d'abord, à l'aide de la Connaissance den temps, les positions vraies du Soleil et de la Lune ainsi que la parailaxe horizontale, relative à Brest, et le demi-diamètre horizontal de ce dernier astre, pour huit époques précédant et suivant la conjonction; ces époques étant séparées par un intervalle d'une demi heure.
Nous obtenons ainsi le tableau suivant :
Tableau 1.
ÉPOQUES
LONGITDDE
LONGITUDE
LATITUDE
LATITUDE
PABALLAIE
VtDlAlÈTBE
Traie
▼raie
vraie
Traie
horixoQtale
de Paris.
da Soleil V
deULaneV.
duSoleUL.
de la Lune L'.
de la Lune P.
de 11 Lace.
Ifi' 17",5
Pour avoir la parallaxe horizontale de la Lune relative à la latitude de Brest, il faut retrancher 6'',7 aux parallaxes données dans ce tableau.
Afin d'obtenir les positions du nonagésime, pour les huit époques T. M. de Paris que nous venons de considérer^ nous allons d'abord déterminer les heures moyennes de Brest correspondantes et passer de.ces heures moyennes aux heures sidérales de Brest correspondantes par la méthode que nous avons donnée (l'78).
Puis nous calculons des distances zénithales v et les longitudes t du nonagésime par les formules (3), (4), (5) que nous avons écrites plus haut (281); nous dressons alors le tableau suivant:
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Tableau n* 2.
BEORES T. M.
HEURES SIDÉRALES de Brest
DISTANCES ZÉNITHALES
LONGITUDES
de Brest.
correspondinteg.
du nonagésime.
du nonagésime.
Au moyen de ces quantités et employant les formules (6), (7), (8), (9), (40) données ci-dessus nous pouvons calculer les positions apparentes du Soleil et de la Lune pour les huit époques considérées, et dresser le tableau suivant :
Tableau n» 3.
troQOcs
(UBreit.
PARALLAXE
de latitude P'i-
LATITUDE
apparente
1 28 ,05li
En employant maintenant la formule (17) nous obtenons le demi-diamètre en hauteur de la Lune ; nous prenons 15' ^6",1 == d pour demi-diamètre en hauteur du Soleil le môme que son demi-diamètre horizontal^ et constant pour tout l'intervalle considéré; enfin, eu employant les formules (i)et (â), page 338, nous pouvons dresser le tableau suivant :
Tableau n* 4.
IG
En interpolant dans ce dernier tableau la distance apparente A' du centre des deux astres, on trouve qu'elle est égale à la somme des demidiamètres apparents à 1**18""Î7', la Lune étant dans Y Ouest du Soleil, et à 3^ 39- 19% la Lune étant dans FEst.
En cherchant à quel moment la distance A' sera minimum on trouve 2* SI" 56'; c'est le moment de la plus grande phase. La distance A' à ce moment est de 5' 9"; les 0,95 du diamètre du Soleil ont donc été éclipsés, il n'cflt resté de visible que la 22""* partie environ du disque solaire.
Ainsi, nous obtenons donc par le calcul que nous venons de Taire, les résultats suivants :
Commencement de Téclipse à VïS'^^Tfi T. M. de BresL
Plus grande phase à 2 31 56 id.
Fin de l'éclipsé à 3 39 19 id.
A l'aide de la méthode et des formules que nous avons indiquées (284), on trouve que la première impression du disque lunaire a eu lieu à l'Occident à environ iOO" de l'extrémité supérieure du diamètre vertical du Soleil.
Ces résultats sont suffisants pour pouvoir suivre les phases du phénomène et noter avec précison l'instant des contacts, dont on a besoin lorsqu'on veut employer le phénomène d'une éclipse de Soleil à la détermination de la longitude d'un lieu (").
S86. Pendant la durée d'une éclipse totale de Soleil^ on voit autour de la Lune une zone lumineuse probablement produite par une atmosphère solaire.
(") Voir mon Court de navigation et d'hydrographie, page 581.
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Pendant l'ëclipse du 8 juillet iSA% ainsi que pendant celles du 28 juillet 1851 et du 48 juillet 1860, les asironomes qui observaient Téclipse totale ont aperçu, au moment où le Soleil était complètement recouvert par le disque noir de la Lune, des protubérances d'un rose violacé qui surplombaient le disque lunaire. La tîg. 167 représente l'aspect du phénomène au moment de Téclipse totale du 28 juillet 1851.
Fig. 1«7.
L'éclipsé totale de Soleil du 18 juillet 1860 est une des plus remarquables qui se soient observées; non-seulement à cause de l heure favorable à laquelle, dans les plus beaux climats du monde, le phénomène s'est développé dans toute sa magnificence, mais encore par le concours de savants et d'astronomes qui, en cette occasion, se sont rendus soit en Espagne, soit en Algérie, pour obtenir, sur les protubérances roses et sur l'auréole lumineuse qui entourent la Lune au moment de l'obscurité totale, des résultats certains. Ces résultats ont provoqué cependant des opinions si différentes, que je crois utile d'entrer dans quelques détails relativement à 4m phénomène qui encore étudié, nous donnera un jour des notions plus certaines sur la constitution physique du Soleil.
Dans le rapport que MM. Le Verrier et Léon Foucault, de Texpédition française, ont adressé à S. Exe. le ministre de l'Instruction publique, on lit que le mauvais temps qui, pendant Tété de 1860, a désolé la France, s'est même fait sentir en Espagne les jours qui ont précédé l'éclipsé, tellement, que MM. Le Verrier et Léon Foucault ont été obligés de quitter
Tudéla le jour même deTéclipse, et d'aller à la rencontre du beau temps, qu'ils ont enfin trouvé sur un petit plateau, au Sud du cimetière de Tarrazona, ville de TÂragon, distante de Sarragosse de 21 lieues, et située à 6 lieues de Tudéla. C'est sur ce plateau, devenu célèbre par le séjour de quelques heures qu^y a fait la commission scientifique de France, que MM. Le Verrier et Foucault ont pu faire des observations sérieuses sur les protubérances roses.
A peine l'obscurité totale a-t-elle eu réellement lieu que M. Le Verrier a aperçu, un peu à droite du point zénithal du Soleil, caché par la Lune, un nuage d'un beau rose, mêlé de nuances violettes, et dont la transparence semblait rehausser jusqu'au blanc l'éclat de quelques-unes de ses parties. Ce nuage, entièrement séparé du bord de la Lune et à une distance d'environ 45", avait une épaisseur à peu près égale à cet intervalle, c'pst-à-dire était environ trois fois plus gros que la Terre, et avait par conséquent 9000 lieues d'épaisseur, sur une longueur à peu près double.
Un peu au-dessous et à droite de ce gros nuage rose, on apercevait deui nuages superposés l'un à l'autre, offrant de très-grandes inégalités d'intensité dans leur lumière.
A gauche du Soleil, à 30"* au-dessoqs du diamètre horizontal, on voyait deux pics élevés et contigus, d'une teinte rose et violette comme le gros nuage, dans leur partie supérieure, et presque blancs dans leur partie inférieure.
Un peu plus haut se trouvait un troisième pic en forme de dent, séparé dos deux premiers, mais ayant une couleur et une forme parfaitement semblables et n'en différant que par des dimensions plus considérables.
Tout le disque lunaire était enveloppé par la couronne ou auréole lumineuse dont la lumière apparaiss(âit parfaitement blanche et brillant d'un vif éclat.
M. Le Verrier dirigea sa lunette vers les deux astres, vingt secondes avant la réapparition du Soleil, et en observant la partie à droite du disque lunaire qu'il avait trouvée parfaitement blanche pendant l'obscorité totale, il aperçut que le bord Ouest lunaire était tinté par un léger filet d'une épaisseur inappréciable et d'un rouge pourpre ; puis, à mesure que le temps s'écoula, ce filet grandit peu à peu et finit par former autour du disque noir de la Lune, sur une étendue de 30* environ, une bordure rouge d'un contour irrégulier à la partie supérieure. En même temps, dit le savant directeur de l'Observatoire Impérial, a Téclat de la <i portion Ouest de la couronne lumineuse s'exaltait avec une telle rapi- « dite, que je fus dans le doute si je ne revoyais la lumière du Soleil. »
M. Léon Foucault était chargé de la partie photographique. Il a obtenu sur trois plaques, et par suite de déplacements involontaires imprimésau châssis de l'appareil, six images du phénomène au moment de l'obscurité totale. Trois de ces images ont dû se former en un quart de seocHide de tf-mps, la quatrième en iO secondes, la cinquième en 90 secondes, et
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enfin la sixième en 60 secondes. Dans toutes ces épreuves, l'auréole lumineuse est plus ou moins accusée; mais dans Tépreuve obtenue en 60 secondes, elle s'étend sensiblement à une distance égale à trois fois le rayon du disque central, et elle offre dans son intensité des variations positives et négatives qui figurent les rayons d'une gloire; l'un d'eux, mieux accusé que les autres, se prolonge sur toutes les épreuves au delà du reste de Tauréole, et semble émaner du point occupé par les irrégularités, exagérées du reste sur les images, des sinuosités du contour lunaire.
Vers la fin de son rapport, M. Le Verrier ajoute : « MM. Villarceau et a Chacornac ont observé avec beaucoup de soin le mouvement d'une a protubérance située au Nord; le déplacement constaté est précisément a égal à celui que Von peut calculer en supposant que la protubérance ap-
a partienne au Soleil Ainsi, d'une part, l'observation d'une de ces
a protubérances, parfaitement isolée du disque du Soleil et de la Lune, «en a nettement établi le caractère; de l'autre, l'apparition d'une bande arougeâtre à l'Ouest, au moment de rémersion^ et le déplacement d'une a seconde protubérance déterminée par MM. Villarceau et Chacornac, a prouvent que ces appendices appartiennent au Soleil. Nous donnerons a donc désormais le nom de nuages solaires aux appendices roses qui dea viennent visibles quand la lumière du Soleil est suffisamment éteinte, o
M. Le Verrier trouvant trop complexe la constitution physique du Soleil, telle que les astronomes Tout supposée jusqu'à présent, et à laquelle toutefois il faudrait ajouter une enveloppe formée de l'ensemble des nuages roses dont la réalité est maintenant constatée par l'observation, pense que le Soleil est simplement un corps lumineux, en raison de sa haute température, et recouvert par une couche continue de la matière rose dont on connaît aujourd'hui l'existence. L'astre ainsi formé d'un corps central, liquide ou solide, recouvert d'une atmosphère, rentre dans la loi commune de la constitution des corps célestes.
M. Le Verrier semble néanmoins douter si l'auréole lumineuse appartient au Soleil ou à la Lune, ou si ce n'est pas le résultat d'un phénomène de diffraction de la lumière. Du moment où il est constaté que des nuages immenses flottent à une certaine distance du Soleil, il me semble prouvé que ces nuages ne peuvent être en suspension que dans une atmosphèrequi doit être immense, en raison de l'étendue et de l'épaisseur des nuages, et de la distance à laquelle ils se trouvent de la photosphère. Du reste, cette opinion semble avoir été confirmée par les observations de M. Prazmowski, astronome à l'Observatoire impérial de Varsovie, observations qui ont eu pour but de rechercher l'état de polarisation de la lumière de la couronne et des protubérances. Voici , en effet , les conclusions de cet astronome : a La polarisation de la couronne prouve a que cette lumière émane du Soleil et qu'elle a été réfléchie ; une polaa risation vive, très-prononcée, prouve en même temps que les parti-
a cules gazeuses» sur lesquelles se fait la réflexion, nous envoient de la a lumière réfléchie à peu près sous Tangle maximum de polarisation, a Pour les gaz» cet angle est de 45* ; or, pour réfléchir de la lumière soiis a cet angle» la molécule gazeuse doit se trouver à proximité du Soleil, a Une atmosphère solaire semble seule pouvoir remplir ces conditions, b
M. Petit» directeur de l'Observatoire de Toulouse» a trouvé 20000 lieues d'épaisseur et 80000 lieues de longueur à ces nuages flottants dans la vaste atmosphère du Soleil'» à laquelle il attribue environ 500000 lieues de hauteur.
a Toutes mes observations» » dit le P. Secchi, directeur de l'Observatoire romain, dans une lettre écrite à l'abbé Moigno, à l'occasion de Téclipse totale observée par lui au De&icrto de las Palmas, en Espagne, o m'ont convaincu que les protubérances font partie du Soleil» et qum
a est absurde de soutenir le contraire H me parait aussi prouvé que l'an*
a neau brillant appartient au Soleil. »
Cette opinion est aussi partagée par Don Âquilar, directeur de ^Obse^ vatoire de Madrid» qui a obtenu avec le Père Seœhi des images photographiques de réclipse sur lesquelles les protubérances sont nettement fixées.
Les opinions que nous venons de faire connaître ne sont pas toutefois générales, ot une note insérée par M. Paye dans les Comptes rendus de r Académie des sciences du 43 août 4860, rappelle que M. Von-Feilitzsch, astronome qui observait l'éclipsé à Castellon de la Plana, déclare que» malgré le nombre de taches et de facules qui existaient au momeut de réclipse, aucune d'elles ne répondait aux protubérances, tandis que les monts lunaires qui se trouvaient en deux endroits» près du mince croissant de lumière» vers l'instant du premier contact extérieur lui ont paru répondre à une protubérance et à la chaîne de collines rougeàtres qui la suivaient à TEst. M . Von • Feililzsch en conclut que l'éclipsé de i 860 a fourni des preuves décisives en faveur de l'opinion qui attribue la couronne et les nuages lumineux à de simples apparences optiques et non à des parties intégrantes du Soleil et de son atmosphère. Cet astronome croit cette opinion confirmée par le manque d'accord entre les protubérances observées par lui et celles observées à Miranda et à Valence.
Malgré l'opinion de M. Von-FeiUtzsch» il parait résulter que l'éclipsé du 18 juillet 1860 a plus nettement établi la constitution physique du Soleil» qui, primitivement, n'était qu'à l'état de conjecture; et l'on peut sérieusement admettre que le Soleil est une masse liquide ou solide» incandescente» enveloppée de nuages roses qui flottent dans Tiramense atmosphère entourant l'astre radieux.
On peut alors faire remarquer que, dans cette hypothèse» il doit se produire i la surface du Soleil comme un bouillonnement accusé» du reste, par les taches solaires et par les protubérances observées par tous Ici astronomes qui ont observé l'éclipsé totale du 18 juillet.
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Cela explique pourquoi il se passe sur la surrace solaire des changements d'une rapidité qui a étonné Scheiner, Galilée, Derham^ Francis Wollaston, William Herschel et plusieurs autres astronomes, et l'on comprend comment les observations des protubérances, quoique faites à des intervalles peu différents en réalité, puisque les astronomes que nous avons cités se trouvaient à Tarrazona, Tudéla, Brivescia, etc., villes peu distantes entre elles, ne sont nullement d'accord.
Ainsi, M. Le Verrier n'a pas vu cette belle protubérance, observée à Brivescia par M. Lespiault, protubérance cylindrique, évasée par le haut, d'un rouge transparent tirant sur le carmin, et qui se trouvait à quelques degrés à l'Orient du point zénithal du Soleil. Toutefois, MM. Le Verrier et Lespiault sont d'accord sur une protubérance située à TEst du disque et au-dessous du diamètre horizontal d'environ 10 à 20 degrés.
Ni Tun ni l'autre des astronomes que nous venons de nommer ne parle des deux pics ayant une base de 18*^ et s'étendant un peu à droite du point zénithal du Soleil, ni de la proéminence crochue, phénomènes observés par M. Blanchi, à Vittoria, sur le monticule de Sainte-Lucie, en compa* gnie de MM, Mœdier, d'Arrest, Goldschmidt, etc.
Tout prouve donc que ces protubérances, que ces saillies, qui se produisent sur la surface du Soleil, changent constamment; c'est ce qui fait que MM. Parpart et Wacker, à l'Observatoire de Storlus, disent tous deux avoir vu surgir un pic perpendiculairement au rayon du disque lunaire, rester en surplomb au-dessus du bord de laLune« et que cette apparition n'a duré que deux ou trois secondes; c'est ce qui fait que M. Charles Packe, observant Téclipse au sommet du Moncayo, près Tarragona, a vu, peu après la disparition du Soleil, des protubérances rouges jaillir des bords du Soleil d'une manière irrégulière et sous la forme de petites pyramides de feu. Enfin, cela explique pourquoi le Père Secchi dit, en parlant des deux magnifiques protubérances qu'il a aperçues un peu au-dessus du lieu de disparition du Soleil, que la première était conique avec une pointe légèrement effilée et courbée, comme on peint d'habitude les flammes, et que l'on aurait dit qu'elle s'agitait; c'est probablement la proéminence crochue observée par M. Bianchi.
287. Périodes astronomiques. En consultant le registre où sont consignés tous les éléments relatifs au mouvement du Soleil et de la Lune^ on remarque que dans une période de 18 ans, on peut observer 70 éclipses sur toute la Terre, 29 de Lune et 41 de SoleiL 11 n'y a jamais plus de 7 éclipses dans une année et jamais moins de 2. Quand il n'y en a que detix, elles sont toutes deux de Soleil.
Il n'y a guère que depuis trois siècles que les calculs astronomiques ont pu successivement acquérir le degré d'exactitude qui les distingue aujourd'hui.
Ce degré de précision, qui fait que l'état du Ciel est rigoureusement
tracé longtemps à l'avance, est, pour ainsi dire, le critérium de la science astronomique.
C'est cette prédiction de phénomènes, dont les éclipses de Lune et de Soleil sont les plus frappants, qui assure, jusqu'à présent à l'astroDomie une supériorité sur les autres sciences, en tant que le mot science soit entendu comme prévoir.
Anciennement, les astronomes ne pouvant soumettre, comme aujourd'hui, leurs prédictions astronomiques au calcul, avaient observé des périodes de temps au bout desquelles les mêmes phénomènes se reproduisaient de la même manière.
Nous allons donner quelques notions de ces périodes astronomiques.
288. Révolution synodique du nœud, — En raison du mouvement rétrograde des nœuds de la Lune qui est de 3' iO" environ par jour moyen, et du mouvement moyen du Soleil qui est de 59' 8" sur Técliptique, le mouvement relatif du nœud par rapport au Soleil est la somme de ces deux quantités, c'est-à-dire 62' 18"; donc, le temps que le nœud met à revenir à la môme différence en longitude avec le Soleil est donné par la relation
360' — — - = 346S619851 environ.
C'est cette période de temps que l'on désigne sous le nom de révolution synodique du nœud.
Du saros ou période chaldéenne qui ramène le Soleil et la Lune à la même position relativement aux nœuds de Vorbite lunaire.
289. Si l'on multiplie par 19 /a révolution synodique du nœud y on trouve 6585^76, c'est-à-dire environ 18 ans et 1 1 jours.
Mais 223 lunaisons ou révolutions synodiques font 6585\32; donc, 19 révolutions synodiques du nœud de la Lune font, à très- peu près, 223 lunaisons. Par suite, si à une époque la Lune et le Soleil ont une certaine position par rapport au nœud de la Lune, au bout de 18 ans et 1 1 jours^ c'est-à-dire de 223 lunaisons, le nœud sera revenu au même point par rapport au Soleil^ la Lune sera aussi revenue au même point par rapport au Soleil, donc, la Lune et le Soleil se trouveront à la même position par rapport au nœud de la Lune.
Par conséquent, si l'on considère un jour où il y a éclipse de Lune^ c'est-à-dire où la Lune étant presque à son nœud est en opposition avec le Soleil y 18 ans et 11 jours après il y aura encore éclipse de Lune.
On comprend al9rs que si, pendant 223 lunaisons, on a noté les dates et \es phases principales des éclipses de Lune qui ont eu lieu, on pourra prédire indéfiniment, d'une manière approximative, le retour des éclipses. C'est de cette manière que les anciens prédisaient ces phénomènes.
PÉRIODES ASTRONOMIQUES
Od peut obtenir celte période en considérant le rapport de la rivo^ lution synodique du nœud (346^63) à la révolution synodique de la Lune (29^,53).
On trouve^ en effet, que dans une révolution du nœud, il s'écoule H lunaisons plus 21^79; cherchant le plus petit nombre qui, multiplié par 21,79, donne un nombre exact de lunaisons, on trouve 19; donc, dans une période de 19 X 3^19^,62 ou de 18 ans 1 1 jours, il y a à peu près un nombre exact de lunaisons.
290. Du cycle lunaire ou de Méton. — Méton, astronome grec d'Athènes, qui vivait dans le v' siècle avant Tère chrétienne^ remarqua que 235 lunaisons faisaient 6939^,69 et que 19 années tropiques faisaient 6939^,60 ; il en conclut que tous les 19 ans les mêmes phases de la Lune devaient arriver aux mêmes dates. Cette période de 19 ans prit le nom de cycle lunaire, cycle de Méton ou cycle d*or^ parce que les Grecs décidèrent que la découverte que venait de faire cet astronome.serait inscrite ^/^^/re« d'or sur le temple de Minerve.
On peut obtenir cette période en considérant le rapport de Tannée tropique (365^24) à la durée de la révolution synodique de la Lune (29^.53). On voit, en effet, que dans une année tropique, il y a environ 12 lunaisons plus l(y,88. Si Ton cherche le plus petit multiple de 10',88 qui donne un nombre exact de lunaisons, on trouve 19 x 10,88 ; par suite, dans 19 années, il se passe un nombre exact de lunaisons; donc, les ménnes phases delà Lune doivent revenir aux mêmes dates.
291. Du nombre d'or. — Une première période de 19 années a été prise arbitrairement. Alors, considéré au point de vue lunaire, le temps se divise en périodes de 19 années. Les diverses années d'une même période se distinguent les unes des autres par leur numéro; ces différents numéros portent le nom de nombre d'or.
De sa détermination. — On remarque que les anciens astronomes ont fait commencer un cycle un an avant l'ère chrétfenne ; donc, si à l'année considérée on ajoute 1, que Ton divise la somme par 19, le reste est le nombre d'or. On trouve ainsi que le nombre d'or de 1858 est 16.
292. Age de la Lune.— É pacte. — On appelle âge de la Lune, le nombre de jours écoulés depuis qu'elle était nouvelle, c'est-à-diré depuis la con^ jonction.
L'âge de la Lune au T' janvier de l'année est ce que Ton nomme Vépacte de Vannée.
On distingue deux sortes d'épactes : Vépacte civile et Vépacte astronomique.
L'année où les anciens ont fait commencer un cycle d'or, la Lune se trouvait nouvelle le 1*' janvier^ c'est à-dire que lorsque le nombre d'or
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est 1, répacte est zéro; mais nous avons dit que dans une anné<% tropique, il y a environ i2 lunaisons plus H jours; donc» en se rappelant qu*une lunaison est de 29^,5 environ ou à peu près 30 jours, les différentes épaçtes correspondant aux différents nombres d'or d'un cycle sont données parla règle suivante :
Multipliez par il le nombre d*or diminué d'une unité et divisez y si c'est possible^ le produit par 30 ; le reste de la division est Vepacte civile.
L*épacte civile ne donne pas exactement l'âge de la Lune au 4" janvier, pnrce que dans le cycle d'or, on n'a pas égard aux années bissextiles, et que le nombre 30 dont on se sert n'est pas le nombre de jours exact d'une lunaison.
L'épacte astronomique se déduit facilement de la prédiction des phases de la Lune (239).
NOTIONS SUR LES OCCULTATIONS d' ÉTOILES ET DE PLANÈTES PAR LA LUNE.
293. Comme la Lune est le corps céleste le plus près de nous, il est clair que, dans son mouvement autour de notre globe, cet astre doit successivement nous cacher certains des corps célestes qui se trouvent sur la zone que son disque parcourt. Or ce disque s'écartant peu de VécliptiquCy plan qui se confond presque avec les orbites planétaires, ainsi que nous le verrons, on comprend que la Lune doit, de temps à autre, nous cacher ^ éclipser ou occulter les planètes tant inférieures que supérieures, et certaines étoiles zodiacales. 11 est facile de déterminer les étoiles qui peuvent être éclipsées par la Lune. On comprend, en effet, que la parallaxe joue encore un grand rôle dans les occultations d'étoiles, et que telles qui sont cachées par la Lune pour un lieu de notre globe ne le sont pas pour un autre lieu.
Il est alors évident que si l'on prend :
1" La plus grande valeur du demi-diamètre lunaire = i& 45^,54
r Jd de laparallaxe = !• i' 24"
3* Celle de l'inclinaison de l'orbite = 5^ IT 34"
la somme de ces arcs donnera la* latitude maximum que peut avoir une étoile pour être éclipsée par la Lune.
Pour savoir, à un moment donné, quelles sont les étoiles qui peuvent être éclipsées, on prend pour ttiitV^ la longueur du degré d'un globe céleste. On taille un cercle de papier dont le rayon soit, d'après cette unité, égal à rf + P, c'est-à-dire à la somme de la parallaxe horizontale de la Lune pour le lieu considéré et du demi-diamètre; plaçant alors le
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centre de ce cercle sur les divers points qu'occupera le centre de la Lune sur le globe céleste^ on reconnatiles étoiles dont l'occultation est possible.
Lorsqu'une étoile doit se trouver très-près du disque lunaire, sans que cependant elle soit éclipsée^ on dit qu'il y a appuhe.
Le calcul des phases d'une occultation d'étoile ou de planète par la Lune peut se faiiSc identiquement de la même manière que le calcul d'une éclipse de Soleil et au moyen des mêmes formules que celles que nous avons indiquées. Seulement, ces formules se simplifient beaucoup parce que les étoiles n'ont ni parallaxe, ni demi- diamètre ^ ni mouvement horaire appréciables. Dans les formules relatives aux éclipses de Soleil, on peut alors faire ces quantités égales à zéro. Pour les planètes, leur mouvement propre étant excessivement petit par rapport au mouvement propre de la Lune, ainsi que nous allons le voir plus loin, les formules peuvent aussi se réduire.
294. Nous croyons utile, au sujet des occultations d'étoiles par la Lune, de donner la démonstration de la méthode de Bessel, dont on trouve depuis 1863 le type du calcul dans la Connaissance des temps.
En employant les notations de Bessel, désignons par
A ascension droite apparente, )
D déclinaison apparente, j
a ascension droite vraie,
8 déclinaison vraie,
Tt parallaxe équatoriale,
p demi-diamètre horizontal,
a ascension droite apparente,
c' déclinaison apparente,
p' demi-diamètre apparent,
(A temps sidéral,
ç hauteur du pôle,
o' latitude corrigée,
r distance au centre de la Terre,
de l'étoile occultée;
de la Lune;
au lieu de l'observation.
Fig. 168.
Soient L (tig. i68], le centre apparent de la Lune, p le pôle élevé de l'observateur et P la position apparente de Tétoile à un moment donné.
Faisons passer un arc de grand cercle par l'étoile P et par le centre de la Lune L, et menons les cercles de déclinaison des deux astres. Nous formons ainsi le triangle sphérique PL/> dans lequel nous
posons
LP = i:.
Désignons par P l'angle à l'étoile pPL; cet angle étant compté de 0 d
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360* sera compris entre 0* et 180* quand a' sera <A et sera compris entre 480* et 360* quand a! sera > A. Le triangle pLP donne les trois relations
sin£sinP = — cosS'sin(a' — A), sinScosP = sinS'cosD — cosS'sinDcos(a' — A), cos£ =:sinS'sinD + cosS'cosDcosCa' — A),
dont la seconde est une combinaison de la première avec la formule connue des quatre éléments consécutifs hp, L/}P, p? et P.
Pour exprimer actuellement le lieu apparent de la Lune en fonction du lieu vrai, soient C (fig. 169), le centre de la Terre, ^"CY le plan de l'équateur, vC la ligne des équinoxes, et CZ, CY et Ct trois axes de coordonnées rectangulaires; soient aussi o la position de Tobservateur, oZ\oY', (t/ (rois axes rectangulaires parallèles aux premiers.
Soit enfin L la position de la Lune; joignons Co et CL, et projetons L en X et V sur les plans des vY et des vY'. U est évident que
LoV = 8' VW = a' LCX = « VCX = a oCo' = (p' et o'Cv = ji
Si nous j!>ro;>lofi5 les côtés du triangle CoL sur l'axe des Y, nousauroos d'après le théorème des projections et en désignant Co par r
oLcoso'sina' = CLcosSsina — rcosf'sin ji
ou
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oL i
pr-cos8'sina' = cosSsina — rcos^'sinjji — ; CL CL
mais si nous prenons le rayon équatorial pour unités on a
et en posant
oL
il vient
AcosS'sina =cosSsina — rcos(p'sin[Jksinic.
En projetant les côtés du même ti*iangle sur Taxe des X et sur l'axe des Z, on aura deux autres relations analogues
AC0s8'C0Sa'= COsScOSa — r COScp'siuicCOS (Ji^
AsinS' = sinS — r sintp'sinic.
Ces trois relations introduites dans les formules (i)^ permettront d'éliminer de ces formules a' et $'.
Cette élimination s'effectue facilement en multipliant par A chaque membre des équations (i) et en développant dans le second membre sin (a' — A) et cos (a' — A) ; on arrive ainsi aux relations suivantes :
^AsinSsinP = — cos8sin(a — A) + rcos<p'sinicsin({ji — A), AsinScosP = sinScosD — cos S sin D cos (ot — A) (i) ^ — r sin ir [sin <p' cos D — cos<p'sinDcos([Ji — A)], AcosS = sin6sinD + cos 8 cos D cos (a — A) — r sin Tc [sin o' sin D + cos<p'cosDcos{{Ji — A)].
Au commencement et à la fin d'une occultation on a évidemment
et comme on a aussi
A sin p' = sin p, il vient
A sin £ = sin p.
Au moyen de cette relation , le demi-diamètre apparent de la Lune disparaît des deux premières formules (2) quand on les applique au calcul d'une immersion ou d'une émersian.
Pour ces phases, on a donc les deux relations
..V jsinpsinP = — cos8sin(a — A) + rco8<p'8inicsin(ti — A), ^' )sinpcosP= sin 5 cos D — cos 8 sin D cos (a — A),
— r sinTc[sinf'cosD — cos<p'slnDco8(|A — A)].
La troisième formule des relations [î] ne sert qu'à reconnaître, dans le cas général , si l'on doit prendre S ou 180 — £, et dans les phases que nous considérons, si l'on doit prendre p' ou 180 — p'; on peut donc, daus ce dernier cas, la laisser de côté.
Si nous divisons les formules (3) par sin r. et si nous posons -r-^ =
k = 0,2725 d'après les tables de Burckhardt, nousK)btenons
i, . _ cososinfa— A) , , . ,
AsmP = -ri- -' + r cos^'sm(fi — A), smi:
, p _sin8cosD — cos8sinDcos(a— A) K COS » — . smit
— r [sin (p' cos D — cos ç' sin D cos ((& — A)].
Ces formules se composent de deux parties distinctes dont la seconde seule se rapporte au lieu de l'observation.
Si nous faisons la somme des carrés des deux équations (4], nous obtenons la relation
iu\ M rcos5sin(« — A). ,. , .n*
(5) k^=^ ^^ ^ — rcosç'sin(fi — A)J +
, IsinScosD— cosSsinDcos(a— A) , , , ^ , . ^ , ,V
+ j : — r[smç cosD— cosf smDcosdi— A)]|
que l'on peut considérer comme ne renfermant plus que les temps de l'immersion et de rémersion comme inconnue.
L'équation (5) prise sans restriction doit satisfaire aux temps d'une m^ finité d'immersions et d'émersions de l'étoile. Comme elle est transcendante elle ne pourrait être résolue que par tâtonnements ou par la méthode des approximations successives.
Supposons que les quantités a, S, n, ^ soient connues à une époque T temps moyen de Paris, assez voisine de l'époque T -f- ^ de l'immersion ou de l'émersion relative au lieu considéré, pour que l'on puisse convertir le second membre de l'équation (5) en séries rapidement convergentes. L'époque T considérée dans la Connaissance des temps est à peu près l'époque temps moyen de la conjonction en ascension droite à Paris.
Posons alors, d'après le théorème de Maclaurin, les expressions
cos 8 sin (ot- A) „ . ., , . t^ sin 5 cos D — cos 8 sin D cos (a — A) . , . ^ /*
,^, iûr; =î+î< + îO'
rcostp'siD((t — A) = i»-|-«'<4- ««" — Xf
^rsm^'cosD — rcosf sinDcos(ii— A) = i; -j- i/r + ^"j'i»
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dans lesquelles p, q^ UyV... sont les valeurs des premiers membres considérés pour ^=0, c'est-à-dire calculés pour l'époque T; p\ q\ w', v' les premières dérivées de ces premiers membres, prises par rapport au temps et calculées pour l'époque T; et ainsi de suite.
Comme la détermination à faire n'exige pas, pour le but que Ton se propose, la plus grande précision, on peut négliger les termes en t* et suivants : on peut aussi, dans le calcul des dérivées p', q\ u' et v\ négliger les variations de cos8 et de ic; de plus, comme au moment d'une immersion on d'une émersion, la différence d'ascension droite des deux astres est trèspetite, nous pouvons poser sin (a — A) = (a — A)sinl"et cos(a — A)=l,
c'est-à dire substituer au premier membre de la première
relation (x)> et au premier membre de la seconde de ces relations;
on trouve donc :
et — A ç, [ , cosS da
u = r cos (p' sin {\k — A), w'= r cos cp' cos (i*' — A) -J^y
v=rsinç'cosD— rcos<p'sinDcos(ii' — A), e;'=rcosç'sin(tA' — A)sinD~.
(&' est l'heure sidérale du lieu se rapportant au temps moyen T de Paris. En posant
nous prendrons pour X la variation en 1 heure temps moyen, de Theure sidérale d'un lieu réduite en degrés; on a donc
puisqu'on a la relation suivante^ qui se déduit de la table VI de la Connaissance des temps y
ih t.m. = (1^ 4- g-jSSe) temps sidéral.
X étant évidemment une longueur, dans les relations u' et v', on a, en réalité
X = 54147",84sinl", d'où
logX = ï,44916.
Enfin, en considérant comme constants les mouvements en ascension droite et en déclinaison de la Lune aux environs de l'occultation^ nous prendrons pour
Tt '' Tt
les mouvements horaires de la Lune en ascension droite et en déclinaison.
Si nous posons actuellement,
Ia = r.cos <p' sin {\i' — A), b = r .cos ^' cos (ji' — A), c = r sin ©' cos D, on aura
^^^J it; = c — 6sinD, t/ = ûXsinD.
On pourra calculer^ d'un même coup, r cos f ' et r sin (p'^ car à cause de la relation
tang<p' = tangç(l — p)%
que nous avons donnée (208), on obtient, en introduisant l'excentricité e au lieu de l'aplatissement terrestre p,
cos o cos 9
cosf = = ' ,
y cos* <p + sin* <p (1 — e*) y^l — c* sin* <?
et
On a aussi
1 — e« sin 9 Vi— e»sin»«p
r = a — apsin'^p;
on trouve donc en faisant a z= i et en négligeant aux numérateurs le terme en sin* f,
, cos 9 . , (1 — e*)sin9
rcos9'= ^ — , rsmç = ^ ~.
VJ — c* sin* 9 v^l — c* sin* 9
ou en posant e sin 9 = sin 6,
(H) [rcos,' = 3,rsi„,' = (L=£)lango].
On voit donc comment, à l'aide des relations (7), (8), (9), (40, et (H;\ on pourra calculer» pour l'heure T temps moyen de Paris > les quantités
Pp P'f ?> 9'j w> ^'y ^ «^ ^'•
CALCUL DES OCCULTATIONS D^ÉTOILE PAR LA LUNE
Si DOus nommons h l'angle horaire, à Paris, de l'étoile à l'époque T, et si d est la longitude du lieu considéré, positive si le lieu est à r£st et négative si le lieu est à l'Ouest, on aura
On pourra si Ton veut faire celte substitution dans les formules (9). Reprenons maintenant l'équation :
k^^\p-u + (p'-^u')tY + [q-v+(g^-v')t]\
Posons
p — u = msinM^ p' — tt'=nsinN,
q — t; = mcosM, q' — v'=ncosN,
elle devient alors^ en remplaçant m* par m* sin (M — N) -f- 1^* cas* (M — N), *« = m«sin«(M — N) + [mcos(M-.N) + «/]». En divisant les deux membres par A% il vient
i = (^y sin» (M- N) + p cos (M - N) + ? /]', et, en posant
cos 4/ = —sin (M — N), on a enfin,
(11) r=--cos(M-N)ip.sin4.,
le signe supérieur se rapportant à Y immersion et l'inférieur à Vémersion; en supposant que ^ est toujours < que 480». Si Ton trouvait
^sin(M— N)>1,
il n'y aurait point (Toccultation ; la Lune passerait près de l'étoile sans la cacher, c'est-à-dire qu'il y aurait op/nd^e.
En appelant d la longitude du lieu considéré on obtiendra donc, pour les époques T, et T, temps moyen du lieu relatives aux instants de l'immersion et de l'émersion, et en exprimant en secondes de temps moyen l'intervalle t', les deux formules
fît Je
T, = — 3000* - cos (M — N) — 3600' - sin 4^ + T + d,
T, = — 3600* - cos (M -►N) +3600* - sin^^ + T + rf, T est l'heure T. M. du phénomène à Paris.
En exprimant les relations (4) en fonction de m, M^ n, N^ elles deviennent
A:sinP=:— msinM — nsin N^ ikcosP = — mcosM + îicosN^,
En substituant dans ces formules la valeur de t donnée plus haut on obtient
k sinP = — msin (M — N) cos N di A; sin N sin 4^, ftcosP= — msin(M — N) sin N qi A cos N sin 4/,
et comme on a il vient
et par conséquent
msin (M — N) = Acos4',
sin P = — cos(Ndb4;), cosP = — sin (Ndi4*),
P = 270»— (Ndi^.),
4" pour rimmersion et — pour Fémersion.
Telle sera la valeur de Tangle que dans la Contuttuance des temps oo appelle l'angle-pôle.
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DÉPLACEMENT APPARENT DES ASTRES
295. Une des objections que l*on fit au système de Copernic est que si la Terre a un mouvement' de translation dans l'espace^ les étoiles doivent éprouver un déplacement apparent ^ les unes par rapport aux autres, par l'effet de la parallaxe annuelle.
Bradlvt chercha vainement cette parallaxe, dont nous parlerons plus loin, mais il découvrit que chaque étoile parait avoir un mouvement qui s'effectue sur une ellipse dont le petit axe est dirigé dans le plan du cercle de latitude de Tétoile, et dont le grand axe est perpendiculaire à ce plan c'est-à-dire parallèle à Vécliptique.
11 remarqua de plus que le demi grand axe de cette ellipse est le même pour toutes les étoiles^ mais que le petit axe diminue comme le sinus de la latitude de l'étoile. Ainsi, pour les étoiles voisines de l'écliptique, cette ellipse est très-aplatie, et pour une étoile située dans le plan de Técliptique elle se réduit à une ligne droite.
Le génie de Bradlet comprit immédiatement qu'il venait de trouver la preuve la plus saisissante du mouvement de translation de la Terre autour du Soleil, et que ce petit mouvement elliptique de toutes les étoiles n'était que la conséquence du mouvement de translation de la Terre autour du Soleil et de celui de la lumière dont la vitesse avait été découverte par
ROEMER
296. Phénomène de Vaberraiion. — Considérons la Terre en T; son mouvement a lieu suivant TK dans le sens de la flèche (1) (fig. 170).
Une étoile située en E envoie sa lumière suivant la ligne ET dans le sens de la flèche (2).
De ces deux mouvements ^ il résulte évidemment pour la lumière un mouvement relatifs si Ton considère la Terre comme immobile.
En représentant par TT et par ET les chemins parcourus dans l'unité de temps par la Terre et par la lumière, la diagonale E'T du parallélogramme ETT'E" représente la direction et la vitesse relative de la lumière; par suite, un ob-
servateur situé en T reçoit Timpression du rayon lumineux suivant la direction TE" et croit voir Véioile E ^ E,.
L'angle ETE^ que fait la direction réelle de la lunûère avec sa direction apparente se nomme l'aberration.
En appelant a cet angle et p l*ang1e ETK que fait' la direction réelle de la lumière avec la direction de la Terre, le triangle E'TV donne
TT
« = Yl^ sin p.
T'E", qui représente la vitesse de la lumière, est une quantité constante; mais TT et p sont variables. Ainsi, Ton voit déjà que le phénomène de ta^ berration doit agir différemment pour les différentes positions de la Terre dans son orbite»
297. Aberration moyenne du Soleil. — On sait que la lumière met
8"47',7 à parcourir le rayon moyen de l'orbite terrestre; si Ton suppose
que la Terre décrit, d'un mouvement uniforme, une circonférence autour
3fi5' 256 du Soleil, la Terre met à parcourir le môme chemin — -^ , on a donc
pour rapport des vitesses de la Terre et de la lumière
TT _ 8Mrj _ ^TriWJ) _
TE
Si nous considérons le mouvement moyen de la Terre, la formule gêné' raie de l'aberration devient d'après cela
a = 20",2S sin p.
Ainsi, en envisageant le mouvement apparent du Soleil, on voit que, par suite de son mouvement et de la vitesse de la lumière, sa position apparente est déviée de sa position vraie d'une quantité égale à 20'',25, puisque, lorsque l'on considère la lumière solaire, on a sensiblement
La longitude du Soleil est donc toujours plus grande que ne le donne l'observation, parce que le Soleil s'est avancé de 20^25 pendant le temps que la lumière a mis à parcourir la distance moyenne de cet astre à la Terre; autrement dit, nous voyons toujours le Soleil au point de son orbite où il était 8"17%7 avant l'instant de Inobservation,
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298. Explication de Veffet de raherraiion sîir la position apparente des étoiles. — Nous allons voir maintenant comment V aberration de la lumière explique ce petit mouvement elliptique annuel observé par Bradley pour toutes les étoiles, et vient par suite confirmer le mouvement de translation de la Terre autour du Soleil,
Soient S le Soleil, T^, T^, T,. ... (fig. 171) les différentes positions de la Terre dans son orbite, que nous pouvons supposer circulaire,
Tous les rayons menés à Tétoile des différentes positions de la Terre peuvent être regardés comme parallèles.
Considérons d'abord la Terre en T^.
Si , sur la direction de la tangente à Torbite en ce point, nous prenons une longueur T^a représentant la vitesse de la Terre en ce point et sur le rayon T^E une longueur T^^ représentant la vitesse de la lumière^ en construisant le parallélogramme bT^ae, on aura, suivant T^e, la position de /Vioile.
L'angle ET/= a est, comme nous l'avons déjà vu, donné par la relation
o = 20",25sinEToû,
ou, en représentant 20",25 par o et l'angle ET^^a par p ainsi que nous l'avons déjà fait,
a = Ssinp.
Considérons, en particulier, cette position T^ de la Terre (fig. 172); sup-
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posons que T^â représente la direction du mouvement de la Terre, et T^r la ligne des équinoxes^ aT^r étant le plan de Técliptique.
p. ^,2 Soient T^E la position vraie de Tétoile,
£/ /^ T^tf sa position apparente.
Projetons T^E sur le plan de Tédiptique en T^Ej ; vT^E^ représentera la loogitude vraie /' de l'étoile et Tangie ETfi^ sa latitude vraie X\ •
Du point Tq comme centre, décrivons une sphère dont les intersections avec les droites T^^E, T^û et T^E, déterminent -^i le triangle sphérique fnac.
La ligue T^e rencontre le côté nui €Q m'; mm est Vaberratim qui correspond à la position T^ de la Terre.
Projetons m' en m" sur Tare oc et eo n sur Tare me; mn est ce que Ton appelle Vaberratton en latitude et m'e est Pûberradon en longitude,
299. Détermination de raberration en latitude et de l aberration en Ion-
gitude. — Le petit triangle mnm' que Ton peut considérer comme rectiligne
et rectangle en n, donne
mn = mm' cos m ;
mais, à cause du triangle sphérique mca^ il vient
tang me tang V
cos m = ; — = 7—^.,
tang ma tang ^
donc il vient, en remarquant que mm' =r a,
a tang X' mn = -
ou comme a = 8 sin p,
tangp '
mn = 0 tang V cos p ; maisy dans le triangle mca^ on a
cos p = cos me cos ca = cos X' cos ca;
mn=s^ tang X' cos X' cos ca = S sin V cos ca;
ca = SToû — SToEj = 90* — • ST^E, ,
ST,E, = vT,E, — vT,S = /' — 0,
donc mais et
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en appelant 0 la longitude géocentriqae du Soleil ; donc
ca = 90 — (/'—©), d'où
win = 8 sin X' sin (/' — 0).
Ce qui donne la valeur de V aberration en latitude en fonction de 8 = 2(r,25, de la latitude de l'étoile et de la différence entre sa longitude et celle du Soleil.
L'aberration en longitude cm'' est donnée par la relation
mais
cm'' = nm' sec (V — nm) == nm' sec X';
nm' = mm* sin m = a sin m = 8 sin p sin m;
or^ dans le triangle sphérique cma^ on a
sin ca sin m =
donc
sin p'
nm' = 8sinca=8sin[90— (^'— 0)] =ocos{/'— 0),
et par suite,
cm" = 8 cos (/' — 0) sec X'.
Telle est la valeur de Taberration en longitude.
300. On peut mainlenant faire voir que les différentes valeurs de (/' — 0), c'est-à-dire les différentes positions de la Terre dans son orbite, font décrire à l'étoile une ellipse apparente.
Soit E (fig. 473), le lieu vrai de rétoile dans la voûte céleste, dans laquelle nous ne considérons que l'élément plan qui passe par le point E.
Soient BB' l'élément rectiligne du cercle de latitude de l'étoile et AA' l'élément rectiligne du cercle perpendiculaire.
Admettons que e représente la position apparente de l'étoile résultant de r aberration.
Menons ep perpendiculaire à AA' et eq perpendiculaire à BB'. Si AA' représente l'axe des X et BB' Taxe des Y, on aura
Fig.
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MaiSy d'après la figure 172^ on a évidemment^
y = ep= mn = 0 sin V sin (/' — ©), X = E/) = nm* = r; = 0 cos (/ — O).
La valeur maximum de y aura donc lieu quand /' — © =- 90* ou /' — 0 = 270'.
C'est-à-dire quand le Soleil sera dans le cercle perpendiculaire au cercle de latitude de Téloile ; la Terre sera alors en T, et T^ (fig. il\\ La valeur maximum de x aura lieu quand /' — © = 0, c'est-à-dire quand le Soleil sera sur le cercle de latitude de l'étoile, la Terre se trouvera alors en T, ou T,.
On a» dans ces deux cas,
y=8 sin V= B, x = Z =A;
il vient donc, pour toute autre position de la Terre,
y = B sin (/'—©), X = A cos (/' — O).
Élevant au carré ces deux équations, multipliant la première par A', U seconde par B' et faisant la somme, on a
B«jr« + Ay = A'BS
qui est bien Viquation d'une ellipse.
On voit donc que le mouvement apparent d'une étoile doit, en vertu de Taberration, s^effectuer sur une ellipse dont le demi petit axe B est dirigé dans le cercle de latitude et diminue avec la latitude de rétoile, et dont le demi grand axe, le même pour toutes les étoiles, est égal à 20\25.
La théorie s'accorde parfaitement avec les milliers d'oùservations faites sur les étoiles, et la découverte de Bradley a par suite définitivement établi le mouvement de translation de la Terre, mouvement dévoilé ^ Copernic.
301. Dans la détermination que nous venons de faire, nous n'avoos pas eu égard à la forme elliptique de Torbite terrestre, c'est-à-dire que nous avons supposé nulle son excentricité e ; on peut y avoir égard en reprenant la question d'une manière plus générale.
Laissons de côté la vitesse propre que peut posséder la source lun»neuse, vitesse qui en raison de Timmenseéloignement des étoiles ne peut produire qu'un déplacement apparent insigniBant, et nommons
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V la vitesse propre de la lumière;
V " la vitesse de la Terre à un moment donné;
et V la vitesse qui résulte des deux premières en vertu du parallélogramme des vitesses.
Rapportons les directions de ces vitesses à trois axes rectangu* laires X, Y, Z (fig. 474), menés du centre de la Terre à Vèquinoxedu priu" temps f au Cancer et au pôle boréal de Técliptique.
Fig. 174.
Fig. 175.
Appelons X', Y', Z' les angles que fait la directiqnV'avec les axes; X", Y", les angles que fait la direction de la vitesse V", située évidemment dans le plan XTY, avec les axesTX et TY; cl enfin X, Y,Z, les angles que fait la direction de la vitesse V avec les axes de coordonnées. On aura d'après le théorème des projections
( V cos X= V cos X' + V cos X% [ V cos Y=: V'cos Y' + V" cos Y", (vcosZ = V'cosZ'.
Soient t la longitude géocenfrique vraie de l'astre A'; V sa latitude géocenirique vraie;
l la longitude géocentrique apparente de Tastre vu en A (fig. 474) ; X sa latitude géocentrique apparente.
Si l'on imagine une sphère ayant son centre en T (fig. 175), la ligne TA' sa projection Ta' sur récliptique et la ligne TX détermineront les sommets i, c, d d'un triangle sphérique rectangle 6, c, e/, dans lequel on aura
cos X' = cos X' cos/';
le triangle rectangle bgc donne aussi
cos Y' = cosX'sin/',
et enfin on a évidemment
cos T = sin X'.
Par analogie, on aura aussi
cos X = cos X cos /, cos Y = cos X sin /, cos.Z = sin X.
En substituant ces valeurs dans les formules (1), elles deviennent
IV cos X cos / = V cos X' cps /' + V" cos X", V cos X sin / = V cos X' sin T + V" cos Y", Vsiu'X =V'sin V;
d'où Ton déduit, en remarquant que cos Y" = sin X",
cos X' sin /' + Y? sîn X"'
(3) tang / = .
cos X' cos /' + — cos X"
(4) sin X = — sin X'.
En élevant au carré chacune des formules (2) et en faisant la somme, on a
V't =: v» j^ av'v cos X' (cos V cos X" + sin /' sin X") + V^,
ou, en extrayant la racine carrée par approximation et en s*arrétaul au terme à cause de la petite valeur relative de V,
V = V + V cos X' (cos /' cos X" + sin /' sin X"), m déduit
^' = 1 - ^' cos V (cos /' cos X" + sin /' sin X"),
a alors pour sin X, d'après l'équation (4), et en mettant V à la ) V qui en diffère peu,
V" ) sin X = sin X' — — cos X' sin X' cos (f — X*^.
lation (3) devient aussi, en effectuant la division et en s'airôtantao terme.
^ , ^ ^ , Vsin(X"-^r) tang/^tangf + YTeosVcos-r'
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Gomme il y a très-peu de différence entre X et X', de même qu'entre / el f, nous pouvons obtenir facilement les expressions (X — X') et (/ — l*). La relation (5) donne en effet
sin
X' — sin X =— cos X' sin X' cos (/' — X") = 2 sin ( — ô"" ) ^^^ (""a^)
X'+X d'où en remarquant que cos T^ = cos X' sensiblement,
et de h relation (6)
^ . ^ ., sin(/-0 V"sin(X"— 0
Ung/— tang/'= — ) z = Tr, — t-, r^>
® ^ cos / cos / V cos X' cos' /
ou
^^^ ^' '^-V'sinr cosV •
11 faut maintenant trouver V" et X''. Faisons V, vitesse de la lumière égale à Yunitéy et déterminons le chemin parcouru par la Terre pendant que la lumière parcourt à un moment donné le rayon vecteur de Torbite terrestre au point où se trouve la Terre.
Si nous désignons par a l'angle décrit par le rayon vecteur r de la Terre pendant le temps t très-petii, que la lumière met à parcourir ce rayon vecteur^ on pourra considérer rat comme l'arc élémentaire décrit par la Terre dans le temps t, et l'on aura évidemment
V ra ,,,
Mais on a aussi^ d'après les lois du mouvement elliptique,
aire du secteur elliptique r'a t
aire de Tellipse "" Sitâï "" T' d'où
Hais d'après la vitesse de la lumière, on a
en substituant cette valeur, dans l'expression précédente, il vient T r r
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ou^ en ayant égard à l'équation polaire de l'ellipse^ et en appelant p l'anomalie vraie,
l-|-«cos»
11 faut maintenant déterminer X", c'est-à-dire Tangie XvT (Bg. 176) que fait la tangente à Torbite terrestre au point considéré, avec la ligne des équinoxes. Nommons n Tangle que fait la direction du mouvement de la Terre avec le grand axe, on a
tangn==-(l-^«)^.
Fig. 17«.
En transformant x et y en coordonnées polaires on a, en appelant toujours t; Tanomalie vraie,
x=^ae'\-rcosVj y = rsiùVf
mais
il vient donc
4 + tfCOSt;'
\ l + ecosv / q(1 — Osînr
d'où
l + ecos£; ^
tang« = ^ M +r"'^ ■*
(I — e*)smi; '
c'est-à-dire
taogn=-
e + cose;
siut^
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Comme rexcenlricité est Irès-pelite, n diffère peu de
90 + 1;; posons
n = 90 + t;— n'; on en déduira
— cofangt; — tang n' __ — cosi; — sinvtangn'
I — cotangvtangw' sini; — cosi;langn' ^
et, à cause de la valeur précédente de tang n, il vient
cosv + sinvtongn' e + cost;
sinr — cost;taDgn' sini; '
d'où Ton déduit
esxnv tangn=r-; .
En négligeant au dénominateur ecost; qui est très-petit par rapport à I, et en posant^ à cause de la très-petite valeur de n\ tangn' = n'sin i'\ il vient enfin.
d'où
n = 90 4-«; T—rz smr.
smi"
Mais l'anomalie vraie t;=G — tt, en désignant par G la longitude héliocentrique vraie de la Terre et par t: la longitude héliocentrique du périhélie de l'orbite terrestre; si l'on substitue à ces longitudes héliocentriques les longitudes géocentriques correspondantes Q et ^ du Soleil, on sait que l'on a
0=0 + 180 et
d'Où
et par suite
On aura donc^ en substituant ces valeurs^
n = 9O-+0— ? — ^j^sin(0— ?).
Mais
X'' = n+it = n + © — 180%
on a donc
X" = -90*+O — e"sin (©-?),
en supposant Texcentricilé exprimée en secondes.
En substituant dans les formules (7) et (8) les valeurs que nous venons de trou ver > nous obtenons pour valeurs des aberrations en latitude et en longitude :
(9) V— X = 20%445sinV il±£^^!i^p2ll'sin[0 -/'-e"sin(0 -(?;],
(iO).
cosV ^\—e* V Tj
ou ^ en se bornant à la première puissance de rexcentricité, (11) y—\ = 20",445sin V[sin (© — /') + esin((p — /')],
20" AÂ^ l'-l=-^^[cos{Q--l')-\-eeos{<f-e)].
Fig. 177.
Si, dans ces formules, nous faisons e^O, nous retombons bien sur les formules trouvées précédemment.
302. 11 est maintenant facile de déterminer, d'après ces équations^ Torbite décrite chaque année par le lieu apparent de l'étoile autour de son
lieu vrai.
Soit E' (fig. 177), la position vraie de Tétoile; E sa position apparente.
Soient aussi E'Y et E'X^ les éléments du cercle de latitude de l'étoile et du parallèle à Técliptique, auxquels nous rapportotis la position du point E.
ET et E'X étant les axes des y et des
TÏ
j:, on aura en menant ED perpendiculaire sur E'X
ED = y = X— X',
E'D = x = (/-./')cosX'.
On déduit de là, d'après les formules (11) et (12) et en désignant 20%445 par o,
y=— 8sinX'[sin(0 — /')+«8in(9 — /')),
ar = — 8[cos(0 —l')+e cos((? — t)] ; d'où Ton a
j^+«sin{^ — n=— sin(0— 0, | + eccs(ç— f) = — co8(0 — /').
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En élevaot au carré chacune de ces équations et en faisant la somme, on obtient
équation d'une ellipse qui n'est pas rapportée à son centre; donc le lieu vrai de l'étoile n'est pas le centre de l'ellipse que Vaberraiton annuelle fait décrire à la position apparente de cette étoile. On peut mettre l'équation précédente sous la forme
S« sin* V(l — e') =^y^ + x^sinh'+^eZ sin» X'I y ^'"["^^^^ + xcos(<f— ol ou
[y + oe sin X' sin (t? — /')]• + sin* X' [x + 5c cos (^ — /')] ' =^ 5' sin* X'.
En appelant x' et y' les coordonnées de l'ellipse rapportée à son centre on aura évidemment,
y' = y + oe sin X' sin (<p — /';
^'^^ I x' = x + 8ccos(?— /'),
et d'après cela,
y'^ + x"siu*V=a'sin»X'.
Pour y = 0, on a
C*est le demi grand axe; on voit qu'il est parallèle à Vécliptique. Pourx' = 0, ona
y' = SsiuX' = 20V45sinX'.
C'est le demi petit axe; on voit qu'il se confond avec le cercle de latitude de l'étoile, et qu'il est d'autant plus petit que le sinus de cette latitude est petit.
D'après les formules (13), on voit que la différence qui existe entre le centre de l'ellipse et le lieu vrai de lastre est
^i latitude de 20",44oesin X'sin (^ — /%
en longitude de 20",4A5ecos(ç — /')secX'.
303. Si, relativement à la position d'une étoile, on voulait tenir compte de tout ce qui peut influer sur le phénomène d*aberration, en laissant de côté la vitesse que peut avoir la source lumineuse, ainsi que nous l'avons déjà dit, il faudrait avoir égard à la vitesse de l'observateur telle qu'elle existe dans l'espace en grandeur et en direction.
Cette vitesse est évidemment la résultante :
V De la vitesse de translation du système solaire;
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2* De la vitesse de translation de la Terre autour du Soleil; 3* Do la vitesse de rotation de l'observateur due au mouvement de rotation de la Terre.
Comme la vitesse de translation du système solaire n'est pas encore un fait suffisamment prouvé par l'observation, bien que les travaux des astronomes à ce sujet soient déjà nombreux, nous laisserons de côté l'aberration qui en résulte et qui modiûe simplement celle due au mouvement annuel de la Terre, en altérant plus ou moins la forme de Tellipse que nous venons d'indiquer, altérations qui doivent se confondre avec celles qui proviennent du mouvement propre de l'étoile. Quand on considère les corps célestes de notre système planétaire, il n'y a pas lieu d'avoir égard à l'aberration due au mouvement de translation du système solaire, puisque les corps célestes et la Terre prennent part à ce mouvement.
Examinons maintenant la valeur que peut avoir Vaberraiion produite par le mouvement de rotation de la Terre.
ABERRATION PRODUITE PAR LE MOUVEMENT DIURNE
304. Désignons par V" la vitesse de rotation de l'observateur sur son parallèle. Nous allons considérer ici Vaberration en ascension droite et en déclinaison.
Les formules (7) et (8), relatives à l'aberration en latitude et en longitude^ peuvent évidemment servir si nous substituons le plan de Véqtmteur au plan de Vécliptique^ c'est-à dire si dans ces formules nous mettons à la place de la latitude et de la longitude, la déclinaison et l'ascension droite ; et V" à la place de V".
On aura ainsi, en désignant par a' Yascension droite vraie de Tétoile et par d' sa déclinaison vraie y et en supposant \" = 1 ,
aberration en ascension droite a'= sin fX" — a';,
aberration en déclinaison f ' =3 — V*' sin d' cos (X*' — a*).
Il s'agit maintenant de déterminer X" et V^*
Si l'on nomme h, Y heure sidérale de l'observateur^ on aura
puisque la vitesse \'" est dirigée suivant la tangente à la courbe que décrit
l'observateur. On a donc
a = ^ COS (A. — a'),
COSflf ^ '
p'==V'''sinrf'.8in(A.— a').
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On sait que h^ — a' est égal à i'angic horaire astronomique de l'astre.
La vitesse de rotation de la Terre à léquateur est environ la 65* partie de la vitesse dans Torbite supposée circulaire; on aura donc pour un observateur situé par ta latitude L,
V"'=— — — cosL 6d
ou
V-'rrsO^aUcOsL
On trouve d'après cela,
aberration en ascension droite a = 0 ,314 •'
cosrf'
— en déclinaison p' = 0'',314 cos L sin d' sin (A, — a'). .%
a' a sa plus grande valeur quand Tastre passe au méridien, car on sait qu'à ce moment Vheure sidérale du lieu est égale à Tascenslon droite de Tastre ; cette valeur maximum est
0%3UcosL cos d'
Pour un observateur situé à Véquateur on aurait pour la polaire^ dont la déclinaison au l" janvier 1865 est de 88« 18' 1",
a' = -^ = 10%U85 = 0',676 en temps, cosrf ^
Pour Paris cette valeur maximum serait
6%9 ou 0',46 en temps.
Lorsque par suite de la précession des équinoxes, Tétoiie polaire ne sera plus qu'à 26' du pôle, elle aura 4r,13 d'aberration en ascension droite ou ¥ylA eu temps, au moment de son passage au méridien d'un observateur situé à l'équateur.
Aberration des planètes et des comètes,
305. En ce qui concerne Y aberration des planètes due aux mouvements annuels de la Terre et de la planète, on peut faire voir que pour obtenir la position apparente A* \xïï de ces astres à une époque 0, il suffit de considérer la position vraie de cet astre à Tépoque 6 — A x 497 .7, A représentant la distance de la planète à la Terre au moment considéré.
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Soient T^ et p^ (fig. 178),. les positions de la Terre et de la planète à un
moment donné.
Quand la lumière partant de p^, arrivera à la Terre, à l'époque 6, la
planète sera en p et la Terre en T.
En faisant d* abord abstraction du mouvement de la Terre, on voit qu'un observateur verrait la planète en p^ au lieu de la voir en p où elle est réellement; pTp^ est Taberration due au mouvement de la planète.
Mais la combinaison des deux vitesses TTj et p\T = p^T donne au rayon de lumière venant suivant p,T la direction KT/?, déterminée par la diagonale du parallélogramme TiTp'jK; par conséquent l'observateur situé en T verra la planète en p,; mais comme TK est parallèls à p^T^, on voit que la position de la planète observée en T est la même que lu position vraie qu'on aurait obtenue en Tj en tant qu'on considère
la direction du rayon lumineux, ou la position de la planète relativement
aux étoiles.
FORMULES DE PRÉCESSION ET DE NUTATIOX
306. D'après ce que nous avons dit dans notre introduction, on sait que Torbite terrestre, c'est-à-dire récliptique, ne conserve pas dans l'espace une même position et que Faction perturbatrice des planètes de notre système solaire fait varier cette position ; on sait aussi que Vaxe de la Terre et par suite son équateur ne se transportent pas parallèlement à eux-mêmes dans le mouvement de translation de la Terre autour du Soleil, mais que notre axe éprouve un mouvement conique connu sous le nom de précession et qui est modifié par de petites oscillations de cet axe autour d'une position moyenne, oscillations que l'on désigne sous le nom de nutation.
Comme l'équaieur et Vécliptique sont les plans auxquels on rapporte les positions des étoiles, ces positions sont donc modifiées par suite du déplacement de ces deux plaris. Pour pouvoir connaître les changements qui sont ainsi apportés dans les coordonnées équatoriales et écliptiques d'une étoile, il faut d'abord connaître comment s'etTectuent, avec letemps^ les variations de position des deux plans, écliptiquc et équatevr.
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Soient (fig. 179):
Y' E récliplîque en 1850;
Y la position de Téquinoxe moyen ;
r" E' Vécliptique, en 1850 + 1 ;
y' y' 6 Véqmteur^ en 1850 + t.
Appelons :
(i>o Vinclinaison de Técliptique sur l'équaleuren 1850.
(D l'inclinaison de Téquateur de 1850 4- t sur l'éeliptique de 1850.
Désignons t'c' par 4^, et en menant Tare y" F perpendiculaire sur y' E désignons Y F par 'J'i.
Enfin, appelons w, l'angle E' y" e' que fait Téquateur de 1850 + t sur l'éeliptique de 1850 + ^
Fig. 17».
La théorie des perturbations planétaires fait connaître^ en fonction du temps tf
yN = 6" et l'angle ENE' = <p", c'est-à-dire la position de Vécliptique de 1850 + ^ P^ rapport à Vécliptique de 1850.
La théorie du mouvement de la Terre autour de son centre de gravité, lorsqu'on a égard à l'action du Soleil et de la Lune sur ïïoXiq protubérance équatoriale, fait aussi connaître en fonction du temps t,
yy' = 4» et EyV = o),
c'est-à-dire la position de Véquateur de 1850 + t, par rapport à Vécliptique de 1850.
En considérant le triangle sphérique rectangle y' y" F (fig. 179), on a
tang y' F == tang y' y" cos w,
ou, approximativement,
4; — 4ij = y' y" cosw.
Mais du triangle y' y" N, on trouve
. , ,, sin<p''sin(4;4-0")
(m) sm y' y" = ^ , ^ — ,
^ ' sm CD,
382 AsrmoifOMiE. — géohétbie céleste.
ffiy cos fa^ = cos tù cùs f^" — 5în » sin ç" cos (4* + 0*^.
A l'aide de ces relations on peut obtenir «Oj et ^^ en fonction de 4^, «, ç" 6"; ces quatre quantités étant elles-mêmes obtenues, en fonction du temps, d'après les théories de la mécanique céleste, on peut aussi avoir &», et à^ en fonction du temps.
Si nous laissons de côté l'incertitude qui peut exister sur la râleur attribuée aux masses planétaires, et aussi l'erreur que Ton a pu commettre sur la valeur de la précession générale annuelle, 50',Î3572, et sur celle de la constante de la nutatiou, ^\U en déduisant ces constantes de l'observation, on trouve pour valeurs de ^y <■>, 4^,, et Wj^ en fonction du temps,
(I) 4;= 5(r,37i40 / —0,00010881 r« + V (fonction périodique),
(î) « = »^ + 0",00000719 ^* + û (fonction périodique),
(4) w,== to, — 0",47566 t — a',00000149 t* + û,
et aussi
(3) V=i— 17",264sinQ+0\«06sin2 Q~0%204sin2 C— l",264sin20, (6) û=+r,23cosQ-0',090cos2Q + 0^089cos2C +O",548cos20,
dans lesquelles,
Q désigne la longitude du nœud ascendant de l'orbite lunaire, C la longitude de la Lune, et O l<^l<»^Si^d^ <lu^^^'''
307. Ces formules font bien voir la part qui revient dans les phénomènes de précession et de nutation^ au Soleil^ à la Lune et à la longitude du nœud de la Lune.
Les parties périodiques V et û prennent le nom de nutation lumsolairCy et les parties séculaires de 4* et to celui de précession»
W est la nutation en longitude, et û la nutation en obliquité.
En laissant de côté c^s deux quantités, 4^, et w, représentent Tun le mouvement moyen de précession, l'autre l'obliquité moyenne de l'écliptique.
Les formules de la mécanique céleste qui donnent les angles 4^" et 6", c'est-à-dire le déplacement de Técliptique en 1850 -fr par rapport à celui de 1850, sont les suivantes :
o" sin 0" =0",05888, t + 0%00001964 1\ f cos 6" = — 0^,47566 1 -f 0",00000568 1\
Digiti^ed by VjOOQ IC
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308. Voyons maintenant comment, à l'aide des quantités co^ 4;^ r^" et 6* calculées au moyen des formules 3, 4 et 7, on peut déterminer ce que deviennent les coordonnées écliptiques et équatoriales d'une étoile rapportées à réquinoxe moyen de 1850.
i* Changement des coordonnées écliptiques.
Soient (fig. 180), A la position d'une étoile Y' E récliptique de 1850 T"E'l'écIip.ique j^^^3^^_^^
Soient aussi p et p' les pôles des écliptiques tE et v'^E'. En menant les cercles de latitude pAA, et p'Aa^, on a
AAi = X latitude de A ) .^^^ * « , .. j j * M^n 1850, vA , = Q^ longitude de A )
A«. = X' latitude de A ) „,g5o + ^ Y a^ = ^ longitude de A )
Le triangle p'pk^ dans lequel on connaît
p'p = fy pA:5=90— X, ;>'pA = 90 + NA,=90+r-.r' permettra d'obtenir
p'A=90— X', />/>'A = 90-Na, = 90 — (^ — VN); comme FN est sensiblement égal à y"N, on a
pp'A=90-(4:'-e"-4.,).
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Nous aurons d'abord
cos p'A = cos pp' cos pk + sin pk sin pp' cos p'pk
ou
sinV = cos <p" sin X — cos X sin f sin (^— 6*),
telle est la formule qui donnera V. Comme V diflftre peu de X, on peut It
simplifier. Posons
on aura sinV=:sinXcosa? + cosXsinx = coso"sinX — cosXsinç"sin(^— ^'i;
en faisant cos xetcos <p" égaux à Tunité, etsîna5=arsin 1% sin •*=ip''sinl', on aura
sinX + cos Xx sin l"=sinX — cosX<p"sin l"sin (4^— ^")>
d'où
a: = — ç" sin (4^ — 6"),
et par suite
(8) X' = X — o" sin (4^ — 6").
Le même triangle pp*k donne
cotang pk sin pp' = cos pp' cos p'pk + sin p*pk cotang pp*k ,
d'où
, _ cotang pk sin pp' — cos pp' cos p'pk cotang p/>A= ^^^^j^ •
ou
tang^^ « y,;- cos(<,— 6")
Mais comme v"«, diffère p«a de
nous pouvons poser
il vient alors en mettant à la place de ^ cette valeur
,.„git-.-+.v. = '-"""°<W,'"'^-'^
Si nous développons y d'après la série de Maclaurin, suivant les puissances croissantes de ^"y nous aurons, en nous arrêtant au second terme,
FORMCLES DE PRÉCBSSION ET DE !CDTATI0!1.
de l'équation précédente on déduit
On a donc
et par suite^ (9)
y, = 0 et (J^^ = tang X cos {^- r) , y = (p''tangXcos(^— 0"), s
Les formules (8) et (9) permettent donc d'obtenir les coordonnées écliptiques pour l'époque 1850 -|-f rapportées à Téquinoxe moyen de i850+^ On ferait évidemment t négatif dans la formule (3) si Ton voulait considérer une époque antérieure à 4850.
Pour rapporter la longitude ainsi obtenue à Yéquinoxe vrai ^ il faudra augmenter cette longitude de la nutation W de Téquinoxe.
2" Changement des coordonnées équatoriales,
309. Voyons maintenant comment, connaissant les coordonnées équatoriales d'une étoile A à l'époque 1850, on peut les obtenir pour 1850+^*
Soient (fig. 181) :
yE écliptiquedc 1850, T'E' écliptique de 1850 + t , Ts éqnateur de 1850,
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vV équateur de 1850 + t,
A la position de l'astre,
P le pôle de Téquateur de I85Ô,
F le pôle de Téquateur de 1850 + t.
AD = D déclinaison de A ) .ov/x
fx . • A '. A A en 4850,
yD = ♦l, ascension droite de A)
A!y=D' déclinaison de A ) .^^^ . .
'/ D = X ascension droite de A )
Appelons 6 l'inclinaison mutuelle des deux équateurs; le triangle v'tN' donne, en employant les analogies de Néper,
sm
/rs'v' — iN'v\
sîn
tang
et enfin
. ^ sintbsinco sin4/sina>.
suiN T sinN T
A l'aide de ces trois équations, on obtiendra
NV, N'Y et e.
On aura ensuite
Dans le triangle PFA on connaît maintenant
rF = 0, PA=90*-.D et P'PA = 90* — N'D ;
on pourra donc déterminer par les formules connues
FA = 90* — D' et l'angle PFA = 90 + N'D';
on obtiendra donc la déclinaison D'; et d'après la valeur de v^'y doooée plus haut, page 381,
ascension droite en 4850 + ^ = -^ ' = ^^'D' = y'N' — •i*"y' — N'D'
y'V s'obtient au moyen des formules (m) et (n) données pages 381 et 382.
Au lieu de suivre la méthode que nous venons de donner, on sortit pa
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passer des ascensions droites et déclinaisons de 1850 aux latitudes et longitudes de la même époque, puis de ces coordonnées écliptiques passer aux coordonnées écliptiques de 1850 -|- U ainsi que nous l'avons indiqué plus haut.
On rapporterait la longitude ainsi obtenue à Téquinoxe vrai^ et, avec cette longitude, la latitude obtenue et l'obliquité co, de récliptique, calculée en ayant égard à la fonction périodique û, on pourrait calculer A>' et D' pour «850 + /.
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ETDDE DES PLANÈTES,
310. Classification. — Nous avons vu que les étoiles^ tout eu subissant le mouvement général qui provient de la rotation de la Terre, restaient toutes dans une même position relative sur la voûte céleste.
Or, si Ton examine le Ciel pendant quelques nuits, on aperçoit quelques astres, ayant Tapparence d'étoiles, qui ne conservent pas cotte même position relative.
Ces astres prennent le nom de planètes ou astres errants.
A Tœil nu on aperçoit cinq de ces planètes qui, par suite, étaient connues des anciens.
A l'aide de lunettes astronomiques ou de télescopes, on en voit un pins grand nombre dont la découverte est complètement due aux modernes.
Parmi ces planètes on en distingue deux qui, dans leur mouvement sur la sphère céleste, ne s'écartent jamais beaucoup du Soleil. Les autres s'en écartent jusqu'à la distance de iSO** et font, par rapport à cet astre, un tour entier de la sphère céleste.
Les planètes qui ne paraissent pas s'écarter beaucoup du Soleil prennent le nom de planètes inférieures, les autres sont appelées planètes supérieures; nous en verrons plus loin la raison.
Nous allons étudier le mouvement apparent de ces différents astres.
ÉTUDE DU MOUVEMENT DES PLANÈTES INFÉRIEURES
On n'aperçoit que deux planètes inférieures : l'une a été appelée Mercure et l'autre Vénus. N'étudions le mouvement des planfetes inférieures que sur celui de Vénus, qui se présente à nous sous l'aspect le plus brillant.
PREMIER MODE.d'oBSERVATTON.
3il. i* Par rapport à ses points de lever et de coucher. — Quelque temps avant le lever du Soleil on voit paraître, de temps en temps, aux points de l'horizon où l'astre du jour doit se montrer, un astre beaucoup plus éclatant que les plus belles étoiles de la voûte céleste.
ÉTUDE DU MOUTEMENT DES PLANÈTES INFÉRIEURES
C'est Vénus que les Grecs appelaient Ntotle du matin ou lcDacp^po<;, por^ teur de P Aurore,
L'éclat de cette étoile se perd bientôt dans les flots de la lumière solaire, sauf à quelques époques éloignées, où l'on peut encore l'apercevoir à l'œil nuy en plein jour, parcourir son arc diurne de la voûte céleste.
Les points de lever et de coucher de Vénus oscillent, d'une manière irrégulière, autour de la position moyenne des points de lever et de coucher du Soleil.
Cette planète se lève tantôt avant le coucher du Soleil, tantôt après. Lorsque Vénus se couche quelque temps après le Soleil, elle apparaît encore sous l'aspect d'une étoile très-brillantej ce qui lui a fait donner le nom d'étoile du soir ou du Berger.
Ainsi, l'éioile du soir et Vétoile du matin, c*est la planète Vénus.
2' Par rapport au méridien. — Vénus passe toujours au méridien aux environs du moment où le Soleil y passe, tantôt avant cet astre^ tantôt après. L'intervalle de temps maximum qui s'écoule entre le passage du Soleil et celui de cette planète, au même méridien, n'excède pas ^^ 50°* environ.
L'élévation maximum de Vénus au-dessus de Thorizon .oscille autour de Télévation maximum du Soleil. Cette oscillation ne suit pas un mouvement aussi régulier que le mouvement d'oscillation du point d'élévation maximum du Soleil.
3* Par rapport au Soleil et aux étoiles. — Si à 1-aide d'une forte lunette nous regardons, un certain jour, le Soleil, en ayant soin d'interposer un verre coloré pour affaiblir ses rayons, nous apercevons Vénus à l'Orient, mais très-près du Soleil. Si nous observons, maintenant, la planè'e et le Soleil par rapport aux étoiles, nous voyons que ces deux astres marchent dans le sens d'Occident en Orient, seulement la vitesse de la planète surpasse la vitesse du Soleil; par conséquent, la distance de ces deux astres augmente successivement, c'est-à-dire que rénus paraît s'écarter du Soleil.
En continuant nos observations, nous remarquons que la vitesse de la planète par rapport aux étoiles se ralentit, bien qu'étant toujours plus grande que celle du Soleil; la distance des deux astres augmente toujours.
Quelque temps après, la vitesse de la planète par rapport aux étoiles est la même que celle du Soleil ; la distancf des deux astres est à son maximum.
Les jours suivants, la vitesse de la planète par rapport aux étoiles est plus petite que celle du Soleil; les deux astres se rapprochent.
La vitesse de Vénus par rapport aux étoiles va de jour en jour en diminuant, et les deux astres sont bientôt très-près Tun de l'autre; la planète se trouve toujours à l'Orient du Soleil.
Pendant quelques jours la planète paraît stalionnaire par rapport aux étoiles, par suite le Soleil s'en rapproche.
Enfin, le mouvement de la planète par rapport aux étoiles devient retrograde; le Soleil ^ rapproche de l'astre plus sensiblement; les deux astres sont bientôt en conjonction inférieure^ et Ton aperçoit quelquefois, à des intervalles généralement très-éloignés, le disque noir de la planète sur la surface solaire qu'elle traverse d'Orient en Occident,
Le mouvement rétrograde de la planète par rapport aux étoiles se continue pendant quelques jours ioul en diminuant cependant ; les deux astres s^écarteiit Tun de Tautre. Lorsque Tastre se trouve à une petite distance du Soleil à l'Occident , sa vitesse rétrograde par rapport aux étoiles devient nulle; la planète parait encore stationncire.
La distance des deux astres augmente, la planète est à l'Occident du Soleil.
Le mouvement de la planète par rapport aux étoiles devient bientôt direct; mais comme il est inférieur à celui du Soleil ^ la distance des deux astres augmente toujours.
La vitesse de la planète par rapport aux étoiles continue à augmenter, et un certain jour cette vitesse est la même que celle du Soleil. La distance des degx astres est à son maximum, la planète étant toujours à l'Ouest du Soleil. Ce maximum est à peu près le même que celui obsené lorsque la planète était à l'Orient du Soleil.
La vitesse de la planète par rapport aux étoiles devenant plus grande que celle du Soleil. Vénus se rapproche du Soleil et, tout en continuant son mouvement direct sur les étoiles, vient passer à peu de distance du Soleil pour se trouver comme au point de départ de nos observations à rOrient de l'astre radieux; on dit alors que la planète est en conjonction supérieure,
A des intervalles éloignés^ si l'éclat extraordinaire du Soleil ne nous en empêchait^ on pourrait apercevoir la planète disparaître pendant quelque temps derrière le disque solaire pour reparaître ensuite à l'Orient; le mouvement se continue ensuite indéfiniment et jjériodiquement y ainsi que nous venons de l'indiquer.
Lorsque la planète s'éloigne du Soleil, on dit qu'elle est en digression.
On distingue donc deux sortes de digressions : l'une orientale, Poutre occidentale. Les digressions de Vénus sont plus grandes que celles de Mercure et varient entre 4o' et 47* 15'; celles de Mercure ne sont comprises qu'entre 16' et 28*7' environ.
A" Par rapport à son aspect. — Une planète inférieure, dans le mouvement que nous venons d'observer par rapport au Soleil, ne conserve pas toujours le même aspect. Elle a des phases analogues à celles de la Lune, c'est-à-dire qu'elle se présente sous la forme d'un croissant variant depuis la ligne circulaire jusqu'au cercle entier.
ÉTUDE DU MOUVEMENT DES PLANÈTES INFÉniEURES.
La convexité de ce croissant est toujours tournée vers le Soleil; la ligne qui joint les cornes de ce croissant est perpendiculaire sur la ligne qui joint le centre de Taslre au centre du Soleil.
Le disque de la planète présente la forme d'un demi-cercle lumineux» lorsque la planète est en digression; d'un cercle entier lorsqu'elle est en conjonction supérieure; et enfin d'un filet circulaire très-mince quand elle est en conjonction inférieure.
On observe, de plus, que le diamètre de la planète n'est pas constant et varie périodiquement entre deux limites dans un intervalle de 3 mois et 22 jours environ pour Vénus et de 1 mois 14 jours pour Mercure.
Conclusioru — Puisqu'une planète Inférieure ne s'écarte jamais beaucoup du Soleil et parait le suivre dans son mouvement; puisqu'elle s'interpose quelquefois entre le Soleil et nous, et se cache au contraire quelquefois derrière le disque solaire; que jamais sa digression ne s'étend à 180*, ce qui arriverait si cet as1re tournait autour de nous; puisque, enfin, l'aspect de sou disque subit des phases analogues à celles de la Lune, nous pouvons rationnellement conclure que la planète est douée d*un mouvement de translation autour du Soleil , auquel elle emprunte sa lumière.
312. Explication des phases de Vénus. — La figure 182 fait aisément comprendre, d'après cela, les différentes phases d'une planète inférieure.
Lorsque la planète est en V,, elle ne présente h la Terre que sa partie non éclairée ; la planète est en conjonction inférieure; en V, elle présente à la Terre sa partie éclairée, elle est vue sous la forme d'un cercle lumineux : elle est en conjonction supérieure.
En V'j et en V, la planète doit être vue de la Terre sous la forme d'un demi cercle lumineux, elle est alors dite dichotome, et elle se trouve, en ces deux points, au maximum de sa digression.
Mercure est di Sicile à apercevoir dans nos climats septentrionaux; jamais Copernic n'a pu voir cette planète. Delamh*e dit ne l'avoir aperçue à la vue simple que deux fois.
Le premier mode d'observation fait sur Mercure nous conduirait à des résultats complètement analogues.
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DEUXIÈME MODE D* OBSERVATION
3i3. Supposons^ actuellement^ que nous soyons dans un observatoire et que nous possédions une lunette méridienne^ un cercle murale une pendule sidérale et enfin un globe ou sont tracés Véquateur, l'écliptique et toutes les positions des étoiles.
A Taide de la lunette méridienne, de la pendule sidérale et du cercle mural, déterminons^ chaque jour, l'ascension droite^ et la déclinaison de la planète. Si nous portons ces coordonnées sur le globe céleste, et que nous réunissions par un trait continu toutes les positions^ successivement déterminées, nous reconnaîtrons :
V Que la planète se meut à peu près suivant Vécliptique en passant tantôt d'un côté tantôt de Vautre de ce cercle;
.2* Que son mouvement y qui le plus souvent est direct^ cett^à^dire d'Occi' dent en Orient^ est tantôt accéléré^ tantôt retardé;
3» De temps en temps le mouvement devient rétrograde pendant quelques jours pour reprendre ensuite le sens direct.
La courbe sinueuse tracée sur les figures 183 et 184, aux environs de l'arc qui représente l'écliptique, indique le lieu des positions successives de Vénus dans le courant de l'année 1858.
On voit que le mouvement est rétrograde du 20 novembre au % décembre; la planète devait se trouver à ces époques aux environs de sa conjonction inférieure, puisque entre ces deux dates le Soleil a dû passer au solstice d'hiver.
Le temps quune planète inférieure met à faire le tour de la sphère cfleste nest pas constant; en moyenne, ce temps est le même que celui de la révolution du Soleil autour de la Terre.
La courbe que nous venons de déduire du deuxième mode d'observation^ ne peut pas servir à déterminer les lois du mouvement de la planète, attendu qu'elle est évidemment le mouvement apparent résultant du mouvement propre de la Terre autour du Soleil et du mouvement propre de la planète que notre premier mode d'observation nous a déjà fait supposer avoir lieu autour du Soleil.
Ce mouvement composé devenant très-compliqué quand on le rapporte au centre de la Terre à l'aide du troisième mode d'observations habituel, nous allons tâcher de déterminer ce qu'il serait pour un observateur situé au centre du Soleil.
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XROISJËMB MODE D OBSERVATION.
31 i. Le micromètre dont nous nous sommes servis dans l'étude du mouvement du Soleil et de la Lune par le troisième mode d'observation, De peut ici être employé qu'à constater que le diamètre de l'astre est le plus grand quand la planète est à sa conjonction inférieure et le plus-petit quand la planète est à sa conjonction supérieure» Nous pouvons donc en déduire que la distance de la planète à la Terre n'est pas constante, et que cette distance est maximum aux environs de la conjonction supérieure et minimum aux environs de la conjonction inférieure; ce qui vient encore confirmer le mouvement de la planète autour du Soleil.
Voyons, maintenant, comment nous allons rapporter le mouvement de la planète au centre de cet astre.
315. Recherche de la courbe décrite par la planète autour du Soleil. — L'observation que nous avons faite que la latitude de la planète observée est tantôt australe, tantôt boréale fait voir que la courbe que décrit cet astre autour du Soleil traverse le plan de Vécliptique.
La position de l'intersection de l'orbite planétaire et de l'orbite terrestre par rapport à la ligne des équinoxes est le premier élément à connaître. Cette intersection s'appelle ligne des nœuds; en convenant d'appeler nœuds, comme pour la Lune, les points où la planète traverse le plan de l'écliptique.
On distingue encore ces nœuds en nœud ascendant [Q] et nœud descendant (^), selon que la planète passe de la partie Sud dans la partie Nord de Técliptique ou réciproquement.
Fig. 183,
316. Détermination de la longitude hétiocentrique des nœuds d'une planète. — Supposons qu'à l'aide du second mode d'observation et des
formules servant à passer des coordonnées d'un astre par rapport à l'équateur aux coordonnées du même astre par rapport à l'écliptique, nous déterminions, chaque jour, la latitude et la longitude géocentriques de la planète.
Nous connaissons aussi, pour ces mêmes époques, la longitude géocentriquedu Soleil.
Consignons toutes ces observations sur notre registre.
Soient, maintenant, S le Soleil (fig. 183), aba' une portion do l'ellipse que décrit la Terre autour du Soleil dans le sens de la flèche.
394 ASTRONOMIE. — GÉOllÉTRlE CÉLESTE.
Cherchons dans le registre de nos observations^ Tépoque à laquelle la latitude la planète de est nulle; elle est alors en p sur la ligne des nœuds 8Q, et la Terre se trouve en t ce jour-là, jour pour lequel on connaît la longitude géoeentrique du Soleil 0.
Supposons que Sv et tv représentent la ligne des équinoxes.
C'est Tangle vSQ, longitude héliocentrique du nœud =0 que nous voulons déterminer. Notre registre nous donne p^v = 4^, c'est-à-dire la longitude géoeentrique de la planète au moment où elle est à son nœud.
Dans le triangle Sr/>, nous avons
tS _ sin tpS pS sinS//>'
ou, en représentant tS par p et pS par r,
p sin^pS^
r sinStp*
tpS = ptv — pt'i" = e — ^ ,
ULUS
Donc, on a,
p^sin(e— 4L) r sin 1^—0)'
ce qui donne une première équation.
Si nous attendons, maintenant, que la planète revienne au même nœud, la Terre ne se trouvant pas à la même position sur son orbite, r, 4^et "^ seront alors r', 4^ et Q\ Mais, puisque nos observations nous ont déjà conduit à penser que la planète décrit une courbe autour du Soleil, on doit admettre que r et 0 ne changent pas. Les observations subséquentes véritîoront, du reste, cette hypothèse.
On aura alors, une relation analogue
p _sin,e — 4Lj
r siu,^-0'/
d'où, éliminant r entre ces deux équations, on a
sin Q— 4L) _ sini4:~Q; p^ sin 0 — ^') sin «^ — © 1 p'*
En appk^lanl A le second membre dans lequel tout est conno, OD déduit^ tang (^6 - :^-^j = ^ Ung ^^-^, ce q-ù fait connaître la valeur de •.
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En refaisant ce calcul à plusieurs passages de la planète à son nœud, on retrouve à peu près la même valeur.
Si l'on fait un calcul semblable pour le nœud descendant, on trouve que sa longitude difière de celle du nœud ascendant de 180^ environ; donc, la ligne des nœuds passe par le centre du Soleil.
317. La courbe que décrit la planète autour du Soleil est sensiblemerit plane, — Consultons, maintenant, le registre dans lequel sont inscrites les longitudes géocentriques du Soleil, et par suite, les longitudes héliocentriques de la Terre, pour des époques successives.
Cherchons celle à laquelle In longitude béliocentrique H de la Terre est égale à la longitude héliocentrique 6 du nœud ascendant de la planète. La Terre se trouve à ce moment sur la ligne des nœuds de cet astre.
Mettons-nous en observation à cette époque et déterminons, à Taide de réquatorial (70), Tascension droite et la déclinaison de la planète desquelles nous conclurons sa latitude géocentriquc X et sa longitude réocentrique 4^.
Soient S le>Soleil (fig. i84), SQ la ligne des nœuds de la planète, t la Terre.
La planète se trouve en ce moment en p.
Abaissons pp' perpendiculaire sur le plan de Técliptique, joignons /y^ et /// ^ on a évidemment,
prp'=X et p'tr = Jii.
Cherchons l'inclinaison du plan qui passe par p et par SQ avec le plan de récliptique; cette inclinaison est évidemment donnée par l'angle du plan ptQ et du plan p7Q.
Or, si du point t comme centre, nous décrivons une. sphère, nous formerons un triangle sphérique bac rectangle en a, dont Tangle c que nous pouvons représenter par <f , sera égal à Tinclinaison cherchée, et dans lequel é(t=-X eiac^s ^ — 6j de ce triangle on déduit,
tang X tang(p=;j-
sin{4::"e)
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Si l*on répète ce calcul à plusieurs passages de la Terre sur la ligne des nœuds (le la planète, il est clair que ). et ^changeront; or, on trouvera toujours pour (^ la même valeur ; doue , V orbite planétaire est une courbe plane dont <f donne ^inclinaison sur Vécliptique,
318. Pour définir exactement Finclinaison © de l'orbite d'une planète sur le plan de Técliptique, considérons une sphère céleste dont le centre se trouverait au centre du Soleil en S (fig. 185). Soit 'i'e l'intersection du plan de Técliptique avec cette sphère, vE celle d'un plan parallèle à Téquateur et enfin NjN la trace du plan de l'orbite de la planète. Les astronomes supposent que la partie SNe de Fécliptique, comptée à partir de SN et dans le sens du mouvement de la flèche (1), se relève au-dessus du plan de l'écliptique, c'est-à-dire vers la région Nord de l'espace, en tournant autour de SN, jusqu'à venir se confondre avec le plan de l'orbite.
Fig. 183.
SI l'angle © est plus petit que 90* et si le mouvement de la projection du rayon vecteur Sp de la planète sur l'écliptique se fait dam le sens du mouvement de la Terre, le mouvement est appelé direct.
Fig. 186.
Si ç étant plus grand que 90% ainsi qu'on le voit (fig. 186), le mouvement de la projection du rayon vecteur Sp a lieu en sens contraire du mouvement de la Terre, le mouvement de la planète dans son orbite est encore direct. Il est inverse quand » étant plus petit que 90^1e mouvement du rayon vecteur projetée lieu en sens inverse du mouvement de la Terre,
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OU quand (p étant plus grand que 90*, il a lieu dans lo sens du mouvement de la Terre.
La somme des deux arcs tN et N/) (fîg. 185 et i86), dont le premier est la longitude du nœud de l'orbite se nomme la longitude béliocentrique vraie de la planète ou longitude dans l'orbite et se désigne par v; on a donc
d'où
Si nous menons Vavc pp' perpendiculaire à l'écliptiquo, l'arc v/)', qui est la longitude béliocentrique de la planète sur Técliptique se désigne par r,. Nous avons la relation
d'où
Tare pp' qui est la latitude kéliocentrique se désigne par s.
Fig. 187
319. Détermination de t angle que fait^ à un instant quelconque, le rayon vecteur avec la ligne des nœuds, et de la distance correspondante de la plu* nète au Soleil,
Soient, actuellement, S le Soleil (fig. 187), SQ la ligne des nœuds de la planète, p cet astre, t la Terre et rv ou Sv la ligne des équinoxes.
Cberchons l'angle pSQ = n et la distance pS = r.
Pour cela, abaissons pp' perpendiculairement sur lecliptique et joignons pS, pt, p'S et p't.
Si nous supposons deux sphères ayant leurs centres en t et en S^ nous formerons deux triangles sphériques abc et omn.
Dans le premier, rectangle en a, nous connaissons ba = X, latitude géocentrique de la planète , et ca= H — ^, différence entre la longitude hélioctntrique de la Terre et la longitude géocentrique de la planète; de ce premier triangle on déduit les deux relations :
tang bca =
tangX 8in(H— O
et cos bc = cos X cos (H — JQ.
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Le second triangle spbériqae mno, dans lequel :
nmo = bcGy
mon = f inclinaison de Vorbite sur récliptique, wio = H — 6 différence entre les longitudes hélioceniriques de la Terre et du nceud^
donne, en représentant Tangle bca par c,
, ^^ cos(H — 6] cos <p + sin 9 cotang c
colang pSQ = — . ,„ ., ^ —,
'^ sin 'H — 6)
ou
cotang(t; — 6) =cotang (H— O)cos<p +
et puis
8În<psin(H— 4^) tangXsin{H — 6)'
cos (H — 6) cos c + sin c cotang ^p
cotang mn = i . ,., ^, ^-^.
sin (H — 6)
Le triangle (Sp nous donne enfin :
psinAc sin (6c — mn)'
Donc, nous connaîtrons pour des époques déterminées, r angle n du rayon vecteur de la planète avec la ligne des nœuds et la distance r de k planète au Soleil.
Première loi. — La courbe que décrit la planète autour du Soleil est une ellipse. — Nous avons déjà trouvé (3U) que la courbe que décrit la
planète autour du Soleil est plane. Si^ sur une feuille de papier représentant le plan de cette courbe^ nous traçons actuellenoent une ligne QSQ (fig. 188), représentant la ligne des nœuds et que, pour chaque jour, et à l'aide des coordonnées QSp et r que nous venons de déterminer, nous placions les positions successives j9, p'..,.. de la planète autour du Soleil, en joignant tous ces points par un trait continu, nous trouverons que la courbe quelle décrit est une ellipse dont le Soleil occupe un des foyers. Le grand axe prend encore le nom de ligne des apsides et ses extrémités ceux de périhélie et aphélie^ ce dernier s'appliquant à Textrémité la plus éloignée du Soleil.
Deuxième loi ou loi des aires. — De plus, nous reconnaîtrons ^ comme nous Pavons vu pour la Terre et la Lune^ que les aires décrites par le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employeur à les parcourir.
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320. Détermination de V excentricité. — On pful déterminer d'une manière approchée, Texcenlricilé de l'orbite planétaire, ainsi que le demigrand axe, par la considération des valeurs maximum et minimum de la distance de la planète au Soleil. Si Ton appelle, en effet, H et H' les valeurs maximum et minimum de S/>, c'est-à-dire lorsque la planète est aphélie et périhélie y on a
R = a(l+e), R' = a(i-e), d'où
R_i + g R ""1 — e* et, par suite,
On détermine aussi a, par la relation évidente,
Vérification de Vellipticité de Vorhite planétaire, — Une fois que Ton a déterminé e et a et la valeur de l'angle Q SP = co au moment du passage de l'astre à son périhélie, comme nous le verrons tout à l'heure, l'équation polaire de la courbe donne, pour un autre moment, lorsque QS/> = n.
1 + ^ cos (n — to)
En comparant cette valeur de r à celle de S/> correspondant à l'angle QS/> =3 n déduite du triangle /S/> (fig^^ 187], ainsi que nous venons de le faire, on trouve qu'elles sont identiques; ce qui prouve bien Vellipticité de Vorbite planétaire.
Détermination des éléments nécessaires à la connaissance de Vorbite d'une planète»
321. Maintenant que nous venons de reconnaître les lois du mouvement <t*une planète inférieure, nous allons voir comment on peut déterminer les éléments qui distinguent entre elles les orbites planétaires, éléments qui sont au nombre de six.
Nous admettrons d*abord que par les moyens que nous venons d'indiquer, on ait déterminé :
V La longitude héliocentrique du nœud 0 ;
2" L'inclinaison de Vorbite sur le plan de Vécliptique <j>.
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Ces deux éléments fixent la position de Vorbite par rapport au plan de Vécliptique.
La position de V ellipse dans son plan, sa forme et sa grandeur seront déterminées par :
i' L'angle to que fait le grand axe avec la ligne des nœuds;
2** V excentricité e;
3" La grandeur du demi-grand axe a.
Ces (rois quantités peuvent s'obtenir à l'aide de trois observations de la planète, quand on connaît l'inclinaison de Vorbite sur Vécliptique et la longitude du nœud.
Supposons que nous ayons calculé^ comme nous Tavons dit, trois positions de la planète dans le plan de son orbite, à Caide des coordonnées r et QS/) = n.
De l'équation polaire de Tellipse, on déduit les trois équations:
fl (i — c«)
I + e cos (n — co) ' a(i— e*)
i4-^cos(n' — «)'
.. __ fl(i — o
^ ""i+^cos(n''— ù))'
dans ces trois relations il n'y a que a>, e et a d'inconnues^ on peut facilement les déterminer.
Troisième loi. — En déterminant ainsi les éléments elliptiques des deux planètes inférieures que Ton observe, on trouve que si l'on représente par a le demi-grand axe de Torbite de l'une de ces planètes, par a' le demigrand axe de Torbite de l'autre, par T le temps de révolution de la première autour du Soleil, par T le temps de révolution de la seconde autour du même astre^ on a la relation
H — fl
c'est-à-dire, que les carrés des temps de révolution sont entre eux comme les cubes des demi-grands axes; nous verrons que cette loi s'étend à toutes les planètes.
Détermination de l'époque du passage de la planète au périhélie.
32^. Par la méthode que nous venons de donner, l'ellipse que décrit la planète dans l'espace est bien fiiée de position^ de forme et de grandeur; mais il reste encore à savoir comment cet astre décrit cette ellipse, tout en suivant la loi des aires.
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Pour cela^ il faut connattre le temps ^e révolution de la planète dans son orbite, et l'époque à laquelle cet astre passe au périhélie.
Pour obtenir cet élément^ il suffit de chercher dans le registre de nos observations^ Tépoque qui correspond à QSp = &> que nous avons déterminée par trois observations.
La détermination des époques de deux passages successifs de la pla-
360* nète à son périhélie nous donnera le temps T de sa révolution. --- = n
est ce que l'on nomme le mouvement moyen de la planète.
Ce temps T peut, du reste, se déduire de la valeur du demi-grand axe n^ dès que Ton connaît le temps de révolution T d*une seule planète, ainsi que le demi-grand axe a' de Torbite de cette planète; nous voyons, en efVet. que nous avons, d'après la troisième loi,
ou, en représentant la quantité constante V/ — ;i par A,
T = A.at.
Ainsi T est une fonction de a.
Les éléments qui constituent alors le mouvement de la planète autour du Soleil sont au nombre de six :
6, longitude hélioccntrique du nœud y
o, inclinaison de Vorbite de la planète sur Vécliptique^
ic, longitude du périhélie dans l orbite = w -f- ^>
e, excentricité de l'ellipse^
tty grandeur du demi-grand axe,
et enfin, /, l'époque d'une position de la planète dans son orbite ou mieux de la planète fictive qui décrit l'anomalie moyenne,
3i3. Les moyens que nous venons de donner pour déterminer les six éléments d'une orbite planétaire, exigent que Ton attende certaines épo« ques pour faire les calculs que nous avons indiqués.
Ainsi, pour obtenir la longitude hélioccntrique du nœud, il faul attendre que la latitude de la planète soit nulle; pour avoir l'inclinaison de Vorbite y il faut attendre que la Terre se trouve sur la ligne des nœuds.
Plusieurs méthodes ont été données pour déterminer l'orbite d'une planète d'après trois observations n'embrassant pas un intervalle trop grand.
La Méthode de Gauss, qui est la première publiée, est encore celle le plus en usage aujourd'hui ; comme le développement complet de cette méthode donnerait à cet ouvrage une étendue trop considérable, nous ren-
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verrons le lecteur qui désirerait la connaître à notre traduction française du <i Theoria motus œRPORUM » de l'illustre professeur de Gœttincuk (*).
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324. Considérons une des planètes qui, sur la sphère céleste, s'écartent du Soleil de telle sorte que la distance de la planète à cet astre, comptée toujours dans le même sens, atteint 360%
PREMrER MODE D OBSERVATION.
Si nous observons cette planète à l'œil nu ou à Taide d'une lunette, en admettant que nous commencions nos observations le jour où elle vient d'apparaître à rOuesi du disque solaire, nous remarquerons :
1" Par rapport à ses levers et couchers. — Que les points de lever et de coucher de la planète oscillent, dans une période propre à chacun do ces astres, autour d'une position moyenne représentée encore par les vrais points d'Est et d'Ouest, et que l'amplitude de cette oscillation ne dépasse pas beaucoup l'amplitude de l'oscillation des points de lever et de coucher de l'astre du jour.
2' Par rapport au méridien. — Que le point d'élévation maximum de la planète paraît osciller dans une période de temps particulière à chaque planète entre les deux limites que le Soleil atteint dans une période de six mois.
3** Par rapport au Soleil. — Que la distance de la planète au Soleil augmente non uniformément depuis 0" jusqu'à 360%
4* Par rapport aux étoiles. — Que son mouvement par rapport aux étoiles est d'abord direct, mais qu'avant de parvenir à une distance de iSO** du Soleil, ce mouvement direct se ralentit^ ensuite s'arrête totalement, et devient après rétrograde.
Ce mouvement rétrograde la conduit à 180* de distance du Soleil, et continue un peu au delà jusqu'à une nouvelle station^ à partir de laquelle elle reprend son mouvement direct sur les étoiles d'Occident en Orient.
Le Soleil passe plusieurs fois sur la même étoile de ia voûte céleste avant que la planète revienne à l'étoile à partir de laquelle nous avons observé son mouvement,
(*} Arthus Dertrond, éditeur, 21, rue Haulefeullle, à Paris.
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Conclusion. — De ce premier mode d'observation , nous sommes conduits à penser que le Soleil a une grande influence sur le mouvement de la planète, puisque c'est lorsque la planète est en opposition avec le Soleil que se fait remarquer le phénomène de station et de rétrogradation,
DEUXIÈME MODE D* OBSERVATION
3^5. En nous servant du second mode d'observation pour déterminer la route que parait décrire une planète supérieure dans là voûte céleste, ainsi que nous Tavons fait pour une planète inférieure, nous voyons que sur le globe céleste ^ cette route est une courbe sinueuse; que le mouvement de la planète est tantôt accéléré et tantôt retardé, et que ce mouvement devient rétrograde pendant quelques jours.
Les figures 189 et 190 représentent la route décrite dans la voûte céleste par les planètes Mars et Jupiter dans Tannée 1858.
Bien que le mouvement apparent d'une planète supérieure soit trèscompliqué et que l'on ne puisse encore y entrevoir de loi, on comprend immédiatement que l'analogie de la courbe que nous venons de tracer avec celle que nous avons donnée pour une planète inférieure, nous conduit à rapporter le mouvement de la planète supéiHeure au centre du Soleil au lieu de le rapporter au centre de la Terre.
TROISIÈME MODE D'OBSERVATION
326. En agissant identiquement de la même manière que nous l'avons fait pour une planète inférieure, nous trouvons encore:
Première loi. — Qu'une planète supérieure décrit une ellipse dont le Soleil occupe un des foyers;
Deuxième loi. — Que les aires décrites par son rayon vecteur sont proportionrtelles aux temps employés à les parcourir.
Troisième loi qui lie les demi grands axes des orbites planétaires à leur temps de révolution. — Si l'on compare encore^ comme nous l'avons fait pour les planètes inférieures, les demi grands axes a et a' de deux planètes quelconques, soit supérieures, soit inférieures, soit l'une supérieure l'autre inférieure, à leur temps de révolution T et T, on verra que l'on a toujours, à très-peu près, la relation
ïl — ?1 r« "" a'»*
C csl-à-dire, que les carrés des temps de rcvolvtion de deux planètes quelconques sont entre eux comme les cubes des demi grands axes.
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DÉTERMINATION DES ÉLÉMENTS ELLIPTIQUES
327. A Taide de la méthode de Gauss que nous avons indiquée, on pourra déterminer les six éléments de l'orbite de la planète supérieure^ au moyen de trois observations n'embrassant pas un intervalle trop grand.
PRÉDICTION DE LA POSITION D UNE PLANÈTE DANS LA VOUTE CÉLESTE, A UN MOMENT DONNÉ, OU CALCUL d'uNE ÉPHÉMÉRIDE.
3S8. — Supposons que 1*od connaisse :
n le mouvement moyen de la planète;
M l'anomalie moyenne de l'époque T;
e rexcentricité, ou t) Tare dont le sinus = «;
ic la longitude du périhélie ;
<P rinclinaison de l'orbite;
0 la longitude du nœud ascendant;
a demi grand axe de Tellipse.
ic et 0 sont rapportésii Téquinoxe moyen d'une certaine époque.
On veut connaître la position apparente de la planète, dans la voûte ce- Ipsle, à l'époque T.
Voyons d'abord comment nous pourrons déterminer, pour l'époque considérée, la position de la planète dans son orbite.
Calcul de Vanomalie excentrique u.
En posant /=T' — T, on aura nt pour mouvement en anomalie moyenne effectuée dans l'intervalle t.
On a^ par suite^ la relation
n/ + M = w ^—77/ sm w,
sm 1
d'où
^ sml
En faisant d'abord u = nf -f M dans le second membre de cette expression, nous obtiendrons une valeur approchée u' de u;
t/ = n/ 4- M + -Att; sin (M -f n/). 'sml' *
Si nous posons
u = u' + x et ♦ = ^,i'--J^sinii')-(nr + M),
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nous savons que nous aurons x par la relation
1 — ecos u'
Il sera bon de vérifier l'expression
I — e cos M
en voyant si Ton a exactement
•(''"~iiiïr''°"")"^"' + *'^ = ^'
Si le premier membre, au lieu d'être nul, était égal à ^\ on obtiendrait une valeur u'* plus approchée de u par la relation
' 1 — e cos u"
Exemple.
Supposons que nous ayons les éléments elliptiques suivants :
Anomalie moyenne M le 25 septembre
à œ, temps moyen de Paris, = SP 35' 3", 33
ic =330 40 51 , 2 j comptées de l'équinoxe
0 =166 46 55 ,89) moyen du i" janv. 1860
ff = 6 24 40
-n (angle d'excentricité). . = 13 1 10,37
log a =0,4208695.
On demande l'anomalie excentrique u pour le 12**'**,5, temps moyen de Paris.
Ona
n= 82y',284 cMog8inl"'= 5,3144251
fi^=— 2o52'46",05 M +nt= 18*42'17",28 logsin = ï',5060886
-T^sin(M+wO= 4' 8'22",26 log sin ij = 1,3527384
tt'= 22«50'39",54 log-^,sin(M+nO= 4,1732521
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Détermination de *.
logsinu' = 1,5890874
cMogsinl'' = 5, 3144231
log8in»i = 1,3527384
log -A-, sin ««' = *. 2362309 sinl'
-l-sinit'= 5""00'40",89 sin 1
«• ^ siD «' = 17 49 58 ,95
sin
*= 52*18 ",33 log = 3,49«6981
log sin Ti = 1,3527384 logcostt'= 1,9645251
loge ces M'=r, 3172635 ecostt' = 0,207617 l—ecosu'= 0,792383 c'log=0,1011ft48
log x = 3,5977629 x= 1* 6' 0",62 u' = â2 50 39 ,54
«"=23 56 40 ,16 En vérifiant celte valeur de u" on trouve
♦' = 3",38, et par suite, pour correction de u", au moyen de la formule
i — ecosK*^ on obtient
x' = — ^^ase,
et de là
Celte valeur vérifiée donne
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et par suite
x'' = + 0,012, d'où enfin
qui satisfait complètement à la question.
329. Calcul de Vanomalie vraie V, du rayon vecteur r, de la latitude héliocerUrique s et de là longitude héliocentrique Vj dans l'écliptique. En désignant par v la longitude vraie dans Torbite, on a
Les formules (147) qui donnent à la fois le rayon vecteur et l'anomalie vraie deviennent, en remplaçant V par t; — r,
(2) vr sin - (t; - r) = v^îïsin Uo* + 5\ sin - m,
(3) v^r cos - (t; — r) == v^ COS U5» + 1 j C08 -«.
Pour avoir dans le même calcul les quantités s et v,, considérons Técliptique vE (fig. 191), Torbite oo' de la planète que nous supposerons en p à répoque considérée. Soit pk un arc de grand cercle perpendiculaire sur l'écliptique. Dans le triangle ^•K*«*- QpkonsL
" pk 3= 5.
Ce triangle nous donne les relations
(4) sin 5 = sin [v — 6) sin ç,
(5) cos (Vj — 0) cos 5 = cos (« — 6),
(6) tang (t;, — 6) = tang (» — 6) cos<p ;
ou en multipliant entre elles les relation (5) et (6),
(7) sin (rj — 6) cos s = sin [v — 0) cos <p.
A Taide de ces équations on déterminera v,, logcoss, logr, logsiù idônt nous aurons besoin pour calculer les latitude et longitude géocentriques de la planète, ainsi que sa distance à la Terre.
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On forme d'abord les deux constantes
V^2^ sin U5- -f ^) et \ ^ cosU^' + ^ j ;
puis au moyen des formules •^] et (3,, et en employant la valeur de u trouvée précédemment, on aura
iog vr sin -{v — r.) et log \^r cos - (e; — r ;
la différence de ces deux logarithmes donnera le log tang -{v — ;:}, d'où l'on déduira - [v — ir) et par suite t; — ic= V. En retranchant ensuite du log ^r sin - [v — r) le log sin - (i; — ^r), on
aura log y/r, d'où le logr et enfin r si on le désire. D'après la formule (7) on aura
(7 bis) log[hin {v^ — 6) cos s] = logsin(r — B) + log cosç.
En ajoutant ce logarithme au complément du logcos (v — 0) qui, d'après la formule (5), est égal à comp* log[cos(i;j — 6)cos5], on aura le log tang (v, — 6), d'où Ton déduira i;, — 6.
En retranchant le logsinft;, — 6) du log[sin(i;i — 6)cos«], on aura logcoss; et enfin la formule (i) donnera le logsin«.
Exemple.
Avec les mêmes éléments elliptiques que précédemment, considérons la valeur
tt = 23" 56' 35^916
que nous avons trouvée; on a
r^ = 13o l'ir,37,
CALCUL D UNE ÉPHÉMÉRIDE DE PLANÈTE
V Calcul des logarithmes constants.
log 2 =0,3010300 iog a = 0,4208695
log2a = 0,7218995
logv/25 = 0,3609497 logy/'i^ = 0,3609497
log sin (45 + 5 j =7,8936032 iogeos =1,7940564
log y/Ta sin (45 +^ = 0,2545529 log ^¥a cos (45 + |) = 0,4550061
On a maintenant
- = l|o58'n^9o8logsin = 7,3168669 logcos =1,9904501
logconstant= 0,2545529 0,1550061
logv^'; sin i (t; - n) =1,5714198 logy/rcos i (v - ir) = 0,1454562 0,1454562
log tang » (v — ic) = 7,4259636
A(t;— 'ju) = 14o5d'52",494 log sin i (v — 7:) = î ,41 10467
log vÇ= 0,1603731 logr = 0,3207462
D'après les éléments elliptiques on a
ir — 0 = 163'* 43'55",31 Nous avons v — tz=z 29 51 44 ,988
il vient t; — 6 = 193 35 40 ,298
donc Tastreesl dans le Sud de Técliptique d'après la formule (4j. On a actuellement.
logsin(i; — 6
= 1,3763499 logcoso = 1,9972755
Iogsin(i;, — O)coss = T, 3736254 =log8in(r — 6) cos<p
cMogcos(y — 6 logtang(i;,— 0
logsin(i; — 6
Iogcos(Vi— 0)coss=l,98735l6=logcos(i;-fi
logsinK- 6) = 1,3737786 comp* = 0,6262214 logsin<p = 1,0479040 Iogsin(t;—O)cos<p = 1,3736254
logsin s = 2,4242539
logcos5= 1,9998468
connaissant et
on trouve
Comme it et 0 étaient rapportées à l'équinoxe moyen du 1" janvier, il Faut corriger v^ de la précession et de la nutation relative à l'époque considérée, on a
préc. + nut. = 50\44
d'où
330. Il faut maintenant calculer la latitude X et la longitude ^géocentriques de la planète, ainsi que sa distance A à la Terre. Représentons par 3 la longitude héliocentrique de la Terre à Tépoque , considérée.
Fig. 192.
Soient s (fig. 192) le Soleil, t la Terre, s^ la ligne des nœuds, sv et /V
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des parallèles à la ligne des équinoxes; soient aussi p la position de la planète^ p' sa projection sur Técliptique; puis
sp =r distance de la planète au Soleil ; sp' = Tj distance accourcie; ip =à distance de la planète à la Terre ; tp' = \ distance accourcie.
Des deux triangles rectangles p// et p8p\ on déduit
pp*z=zpt sin ptp' = ps sin psp*, ou
(8) AsinX = rsins;
du triangle p'st on a
p't siïï p'st
p's sinp7Z'
ou, comoie />'r = AcosX et p's = rcoss, et que pst=iVy''^ 5 et ptZ = 4^ — S , on a
(9) sin (4^ 8 )AcosX = rcos s sin(v, — $ ).
Si nous menons enfin p'K perpendiculaire sur 5/Z, nous aurons
/K = sK — st, ou
p't cos (4^— 5 ) =r p'5 cos(t;i — 5 ) — R, ou encore
(iO) AcosXcos(4^— 5) = rcos5COs(t;i — $)— R = p — R,
en posant
p = rcosscos(t;,— $).
Les formules (S), (9) et (10) vont nous permettre de calculer A, X et i^j
331. Nous devons faire remarquer que ces formules supposent que le
Soleil est dans le plan de Técliptique ; or, en raison des perturbations, le Soleil sort un peu de ce plan, et la connaissance des temps donne sa latitude geocentrique 1 pour tous les jours de Tannée.
Soit / la Terre (fig. 193), que nous supposons dans le plan de Técliptique; S le Soleil etp la planète CD dehors de ce plan. Abaissons les perpendiculaires pp' et SS' sur le
Fig. 193.
plan de l'éelîptique et menons par le point S un plan parallèle au plan de l'écliptique, qui coupe pp' en D; on aura
Dp'=SS' = Rsin/.
On a aussi
/>p' = pD-|-D//', ou
Asin X = rsin s -f Rsin/.
En divisant par àcosX les deux membres de celte équation, on a
, . ^ . r sins , Rsin/
w tangX = - -4-;^ -.
° AcosX AcosX
L'erreur que Ton commet sur tangX en employant la formule (8) est
. . , , Rsin/
donc égale à r .
^ AcosX
Or si Ton développe X suivant les puissances croissantes de /, on a, en
s'arrôtant au second terme ,
Mais d'après la relation (m), on a
il vient donc
IjtI = — cosX, \dl), A
X = X^^ 4- -- cos X . /.
Ainsi la latitude X^ déduite des formules (8), (9), (10) devra subir la correction
-r COSX. /. A
Avec les valeurs
Exemple.
t;j = 0-28'28",469 logr=« 0,3207462
logsins = 2,4-242539
log cos s = î, 9998468,
cherchons la latitude X et la longitude .Ç^de la planète pour le 12**»*,5. Au moyen de la connaissance des temps de 1860, nous trouvons
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0 = I70- 23' 4^794 log R = 0,0024054
aberr. en long. 20 ,301 latitude Soleil / = 0,140 Sud
Ô= 350 22 44,493 onav, = 0 2828,469
r, — Ô = 10 05 43 ,976 log sin = 1,2437577 logcos = 1,9932231
log r = 0,3207462 0,3207462
log cos s = T, 9998468 T,9998468
logsin(4^Ô)AcosX = 1,5643507 logp = 0,3138161
log(p— R) = 0,0229243 p = 2,0597571
log tang (^—6) = 1,5414264 R =1,0055540
logsin(4^— ô)AcosX = 1,5643507 logr = 0,3207462
log sin (^— ô) = 1,5166199 logsins = 2-4242539 logAcosX = 0,0477308 logAsinX = 2,7450001 logAsinX = 2,7450001
logtangX = 2,6972693
X=r51' 4VS Sud k)gcosX= 1,9994621 log A cos X = 0,0477308 log A = 0,0482687
Correction de la latitude X.
logR = 0,0024054 logcosX = ï,9994621
logRcosX = 0,0018675 cMogA = 1,9517313
log - cosX = 1,9535988 nomb.corresp. = 0,898
log/ = 1,1461280 latitude du Soleil
log - cosX X / = 1,0997268
correction = 0",1257 négaf. comme la latit.
X=J^5r4V5_ dW X = 2''51'4",576 Sud.
332. Pour passer de là à l'ascension droite iiV et à la déclinaison D, on se servira des formules (3)^ (4) et (5) paragraphe 1%. — La suite de notre exemple y est calculé, et nous avons trouvé
^ = 0^ 39» 37',i73 D = !• 10' \0\UI et log cos E =1,5940028
Les quantités iil et D ont encore besoin d'être corrigées de l'aberratioD pour être les ascension droite et déclinaison apparentes de la planète le i2"'^-*"*,5.
Lorsque Ton calcule une éphéméride et qu'on a obtenu
les ascensions droites, ^Ro» An A»
et les déclinaisons D^, D^y D,
pour les époques t^y Z,, /,
on peut avoir les corrections que doivent subir ces coordonnées vraies pour devenir apparentes.
Nous savons que la position apparente à une époque t^ est donnée par la position vraie à l'époque t^ — (8" 17',7) R; R étant la dislance de la planète à la Terre.
Posons
En ne considérant que l'ascension droite J^^y on aura, d'après la formule d'interpolation,
_ ^ I j 6(0 — AQ , , e(0--A0(6--2A0
ou, en négligeant les termes en 6» et au-dessus,
—.1 ^ A*^ 6 , A'jR 6
.IVe- ^0+ A-îV.- - -^ - + -3- -.
En posant la correction ^R^ — JR^ = 8yR, il vient
ou
Par analogie, on obtient aussi
àt \ 2^3 J
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Les expressions A^R, A'^R, A»^ et AD, A*D, A»D sont les différences premières^ secondes^ troisièmes, etc., des ascensions droites et déclinaisons vraies ; la quantité M représente Finteryalle des époques de réphéméride que Ton calcule.
333. La Terre est une planète. — L'analogie du mouvement de la Terre autour du Soleil avec le mouvement des planètes autour de cet astre a fait reconnaître que notre globe est une planète dont le mouvement est soumis aux mêmes lois que les autres; nous reconnaissons même, que la troisième loi lui est applicable.
334. Série de Tiiius. — Les distances des planètes principales au Soleil suivent une sorte de loi assez remarquable donnée par Titius et reproduite par Bode en 1778.
Si Ton écrit la suite des nombres: 0, 3, 6, i% 24, 48, 96, 192..., que Ton ajoute 4 à chaque terme et que l'on divise chaque somme par 10, on aura la distance approchée de la plupart des planètes au Soleil, en prenant pour unité la distance moyenne de la Terre au Soleil.
Il vient ainsi, en effet :
Mercure f Vénus, la Terre^ MarSy petites planètes^ Distances, 0,4, 0,7, 1,0, 1,6, 2,8,
Jupiter^ Saturne, Uranus, Neptune, Distances, 6,2, 10,0, 19,6, 38,8.
Quand, en 1778, Bode reproduisit cette série, il existait une lacune entre Mars et Jupiter ; cette lacune a été comblée par la découverte des petites planètes.
D'après les observations, la distance de Neptune au Soleil est de 30,04; la série de Titius se trouve donc en défaut, puisqu'elle donne 38,8 pour distance de cette planète. Cette soi-disant loi ne peut donc servir que de moyen mnémonique pour se rappeler les distances des planètes au Soleil.
EXPLICATION DES MOUVEMENTS APPARENTS DES PLANÈTES EN AYANT ÉGARD AU MOUVEMENT PROPRE DE LA PLANÈTE ET AU MOUVEMENT DE LA TERRE.
Station et rétrogradation des planètes.
335. Planètes inférieures. — Dans le premier et le second mode d'observation, nous avons reconnu le phénomène de la station et de la rétrogradation des planètes dans la voûte céleste, tant pour les planètes inférieures que pour les planètes supérieures.
A Vaide de la troisième loi des mouvements planétaires^ nous allons, maintenant^ expliquer ce phénomène.
Considérons une planète inférieure (fig. 494), lorsqu'elle se troave à sa conjonction inférieure en V, la Terre étant en T,
Appelons u le mouvement aogu* ^'«- *^*- laire de la planète V, et ti' celui
de la Terre dans Funité de temps; r et r' les rayons vecteurs SV et SI que nous supposerons égaux aux demi-grands axes des orbites, ea égard à la petite excentricité de ces orbites en général.
Si T et T' représentent les temps de révolution de la planète et de U Terre, on aura
d'où
Tf
En raison de la troisième loi des mouvements planétaires, on a donc
On en déduit
Telle est la relation qui lie les deux mouvements angulaires dans l'unité de temps.
Supposons que dans cette unité de temps la planète inférieure vienne en V, et menons V'E parallèle à VE. Si au bout de cette même uniié de temps la Terre est en M, il est clair que la planète paraîtra sur la mêfne étoile E, que lorsqu'elle était en V, eu égard à Vimmense distance des étoiles; mais, si la Terre se trouve en deçà de M, la planète aura eu un mouvement rétrograde sur les étoiles.
En joignant SV et SM et en abaissant les perpendiculaires VA et MB sur SE, on déduit des triangles V'SA el MSB,
VA = r sin m, MB = r sin MST,
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d'où
r sin u = r' sio MST, ou bien^ sensiblement,
MST
mais nous avons trouvé
et comme -7 est une fraction, (-7] est plus petit que -7^; ainsi, MST est plus grand que u\ Nous pouvons remarquer que MST eût été plus
petit que u' si on eût eu (-7) au lieu de (-r) > c'est-à-dire si la
troisième loi eût été : les cubes des temps des révolutions sont entre eux comme les carrés des demi-grands axes.
On voit donc que lorsque la planète inférieure est arrivée en V, la Terre n'est pas encore en M, et par suite, on doit apercevoir la planète à droite de 1 eloiie E; il y a donc eu rétrogradation.
Ce mouvement de rétrogradation se continue jusqu'à ce que la vitesse de la projection du mouvement de la planète sur la voûte céleste se trouve égale à la vitesse de la projection du mouvement de la Terre; à ce moment la planète parait stationnaire et reprend ensuite son mouvement direct.
Si nous considérons la position V" de la planète avant d'arriver en V, la Terre devait alors se trouver en T" entre M" et T; on apercevait donc la planète à gauche de l'étoile Ej et par suite, puisqu'en T la Terre aperçoit la planète sur cette étoile, il y a eu rétrogradation avant d'arriver à la conjonction inférieure.
Ainsi, la rétrogradation des planètes infmeures a lieu avant et après leur conjonction inférieure.
Planètes supérieures. — Si nous supposons un observateur situé sur la planète inférieure, il a dû voir la Terre de V en V rétrograder sur les étoiles; car en T, la planète V voyait la Terre sur l'étoile E', en V elle a dû voir la Terre à droite de l'étoile E', donc, il y a eu rétrogradation.
Or, une planète inférieure est, par rapport à la Terre, dans la même situation que la Terre par rapport aux planètes supérieures; donc la rétrogradation des planètes supérieures est expliquée, et l'on voit que, pour ces planètes, le mouvement est rétrograde avant et après les oppo* sitions.
336. Il est facile d'obtenir les formules donnant l'amplitude angulaire de rétrogradation.
ConsidéroDS une plante supérieure M (tig. iOo), et prenons pour origine des temps le moment où la planète était en opposition.
Flg. 195.
\JJ\\k/
Wi^^
/ Ir
Nous supposons les orbites de la Terre et de la planète circulaires et situées dans le môme plan^ ce qui est peu éloigné de la vérité.
Au bout d'un temps i la planète sera en M' et la Terre en T.
Désignons toujours par u le mouvement angulaire de la planète dans l'unité de temps^ et par r son rayon vecteur; par u' le mouvement angulaire de la Terre et t^ son rayon vecteur.
Au moment de l'opposition de la planète le rayon visuel TM allant de la Terre à la planète se confondait avec la ligne SX; au bout du temps t, ce rayon visuel est devenu TM' et fait avec une parallèle TX' à Faxe SX un angle a = MTX' = D'MT.
Du triangle D'M'T' on déduit
DT Dr— EM'
^°8«=iVM7 =
DM'
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maximum; pour trouver le temps t qui y correspond^ il suffit évidemment de chercher la valeur de t qui rend maximum tang « = y* De Ja relation (1) on déduit :
^(rcosut — /costtY) (i/r'costi'^— tir cosm^) + (r'sinwV — rsînw^) {rusinui — /u'sinii'/) "^ (rcosut — r'coswV)'
yéquation qui donnera t relatif au maximum sera donc
ostt/— i^'costtV) (wV cos u7 — tir cosw^) + (r'sinuV — rsinw^) (rtisinti^ — r^u'sinu'i) =0,
d'où l'on déduit facilement
2 cos m' — u)t = ^ ,
II' est plus grand que ti^ donc (u' — u)t a le signe de t, et comme à un môme cosinus correspondent deux arcs égaux et de signes contraires, les deux valeurs ^ et — t, déduites de l'équation {¥}, satisferont à la question; c'est-à-dire qu*il y a deux instants à égale distance du moment de Topposition, Tun avant, l'autre après, pendant lequel la planète paraîtra stationnaire.
L'angle (u' — u)t déterminé par l'équation (2) est égal à l'angle M'ST=y, c'est-à-dire à l'angle nommé commutation; c'est la distance angulaire kéliocentrique de la Terre et de la planète.
Pour obtenir l'angle STM'=s, appelé élmgation, menons MU perpendiculaire sur le prolongement de ST; nous aurons alors
taBgMTH= —
ou
(3) — tange= î— „
^ ' rcosY — r
en élevant cette équation au carré, on trouve
, r*(1— cos'y)
° (rcosY— »^)'
et en substituant à cos y sa valeur (2) et réduisant, on trouve
Les formules (2) et (3) pourraient se simplifier par la considération que
( " j = -^, ainsi que nous l'avons vu plus haut.
La rormule (2) donne^ en effet.
.^ r C0SY= —
ou
ces Y- sa
OU
(rV)« cos Y=
et la formule (4) devient
L'arc de rétrogradation effectué depuis Topposition, est évidemment égal à l'angle XTM', en supposant que T et M' soient les positions de la Terre et de la planète au moment de station ; mais on a évidemment
XTM' = XTS— MTS = 180— w7 — e,
et par suite l'arc entier de rétrogradation étant partagé en deux par le point d'opposition, on aura pour arc total p de rétfH>gradaiion
et ^t sera la durée de la rétrogradation.
D*après la formule (5) on voit qu'en observant l'angle d'élongalion d'une planète au moment de sa station, et en supposant le rayon de l'orbitç terrestre égal à Tunité, on peut facilement obtenir une valeur approchée du rayon de l'orbite (supposée circulaire) de la planète; cette formule (5) donne en effet
r = - tang» e -j- tang ei/i + - tang' e.
DÉTERUINATION DE LA PARALLAXE DC SOLEIL
L'arc de rétrogradation varie pour
Mercure entre 9* et i6"
Vénus ii» D ir
Mars iO' » 20'
Jupiter 9%8 » iO"
Saturne ,. . . 6%7 » 6%9
Uranus 3%5 » 4*
La rétrogradation commence pour les planètes inférieures un peu avant leur conjonction inférieure, et pour les planètes supérieures un peu avant leur opposition.
DÉTERMINATION DE LA PARALLAXE DU SOLEIL PAR L* OBSERVATION DES PASSAGES DE VÉNUS.
338. D'après ce que nous avons dit des phases de Vénus, il arrive que lorsque cette planète, étant en conjonction inférieure, se trouve voisine de récliptlque, elle produit une sorte d'éclipsé annulaire du Soleil et s'aperçoit sur la surface de cet astre^ sous la forme d'un disque noir distinct des taches solaires dont nous avons parlé (19i).
Les passages de Vénus sur le disque solaire^ qui se calculent comme ceux d^une éclipse de Soleil, en substituant Vénus à la Lune^ fournissent le moyen le plus exact pour déterminer la parallaxe horizontale du Soleil. Don« nous d'abord un aperçu de la méthode que Ton emploie.
Soient S le Soleil (fig. 196), V Vénus et T la Terre au moment du passage de Vénus sur le disque du Soleil.
Fig. 196.
Un observateur situé en A voit Vénus en a sur le disque solaire, et un autre observateur situé en B voit cette planète en b.
Si nous supposons que ces observateurs se trouvent aux deux extrémités du diamètre perpendiculaire au plan de Pécliptique, les triangles semblables AVB et aWb donnent la relation
AB AV
OU
ÂV""AB"'VÏ'
mais, sans connaître les distances absolues de Vénus et du Soleil à la Terre ^ on connaît te rapport de ces distances au moment du patsage, puisque ce rapport se déduit du rayon vecteur de Fellipse que décrit \énut et de celui de Torbite terrestre, et que nous avons déjà dit (315) dans quel rapport sont les axes de ces ellipses; on trouve ainsi que
et^ par suite^
ai = - AB = 5. TB = cinq fois le rayon terrestre.
Donc, Tangle sous lequel on verrait de la Terre la ligne ab est égal à cioq fois le rayon terrestre; d*où Ton conclut que Pangle sous lequel on terrait du Soleil le rayon terrestre ^ c'est-à-dire la parallaxe horizontale du Soldi, est le cinquième de l* angle sous lequel on voit ab.
Mais ab peut se déduire de la grandeur des cordes «a et ^ décrite par Vénus, pour chaque observateur, sur le disque solaire.
Connaissant, en effet, ta vitesse relative de Vénus par rapport aa Soleil au moment de l'observation, on peut obtenir le temps que cet astre met à traverser te diamètre du Soleil. En déterminant alors par robservatioo le temps que cet astre emploie à décrire les cordes aa' et p?', on oblieijt te rapport de ces cordes au diamètre du Soleil, et, par suite, leur grandeur; il est alors facile d'obtenir la distance de ces deux cordes.
Mais nous venons de trouver que ab =: -de AB ou égal à cinq fois le
rayon terrestre environ, on a donc la grandeur du rayon terrestre vu de
la distance de la Terre au Soleil^ c'est-à-dire ta parallaxe horizontale da
Soleil.
Si les deux lieux A, et A', (fig. 197), n*étaient pas aux extrémités d'un
diamètre perpendiculaire à l*écliptique ^ mais seulement aux extrémités
VS d'une corde perpendiculaire à ce plan, le rapport — serait encore sen^^
btement égal à - et Ton aurait * ' = -; mais connaissant les latitudes
et longitudes des points d*observation A, et A'| on aura facilement la grandeur de leur corde en fonction de A A' ou du rayon terrestre: par suite, oo connaîtra encore l'angle sous lequel on verrait le rayon terrestre à la distance de la Terre au Soleil, c'est-à-dire la parallaxe horixontale de cet astre.
DÉTERBIINATION DE LA PARALLAXE DU SOLEIL
La méthode que nous venons d'indiquer semble exiger que les deux observateurs soient placés au moins sur une corde perpendiculaire au plan de l'écliptique; or il n'en est point ainsi.
Fig. 197.
En déterminant deux lieux du globe tels que les erreurs commises sur les moments des contacts aient le moins d'influence possible sur les résultats cherchés, et en observant, en ces lieux, Tintervalle de temps que Vénus met à décrire les cordes aa et ^P' ; par des considérations analytiques que nous développerons tout à l'heure, on peut obtenir exactement pour répoque considérée, la différence rf = P — p entre la parallaxe de Vénus et la parallaxe du Soleil.
Or, pour cette époque, on connaît aussi (31 4) le rapport entre le rayon vecteur r de l'orbite de Vénus et le rayon R de l'orbite terrestre; la distance du Soleil à la Terre à ce moment étant R, et celle de Vénus à la Terre étant R — r, on a
• Les deux équations
donnent immédiatement la parallaxe de Vénus
et la parallaxe du Soleil
Ce procédé est dû. à Hcdley, astronome anglais.
Les passages de Vénus sur le Soleil sont très- rares; ils n'ont lieu que i6 fois en mille ans, et n'ont encore été observés que trois fois: en 4639^ en 1761 et en 1769.
Pour calculer la parallaxe horizontale du Soleil à l'aide du passage de
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1769^ quarante-cinq observateurs se répandirent dans vingt stations dK)isies du globe.
Toutes les nations de l'Europe voulurent prendre part à la détermination importante de la distance de la Terre au Soleil. Non-seulement tous les observatoires d'Europe et d'Amérique coopérèrent à Tobservation du phénomène, mais encore des astronomes furent détachés sur différents points de la Terre. La France envoya l'abbé La Chappb en Californie et PiKcaé à Saint-Domingue. Les astronomes anglais Dtmond et Wales établirent leur observatoire au Fort-du-Prince-de-Galles, près de la baie d'Hudson; et le capitaine Cook et l'astronome Green observèrent à Taïti. Le suédois Planuan s'établit à Cajanebourg dans la Finlande; le roi de Danemark envoya à Wardbus l'astronome allemand Hell^ et enfin plusieurs missionnaires observèrent les phases du passage en Chine et en Russie.
Toutes les observations de 1769, discutées et combinées de manières différentes, ont fourni des résultats assez discordants.
Voici le tableau des résultats obtenus :
Calcolateiirs. Parallaxe solaiie.
Pl5GRÉ 8%88
Hell 8 ,70
Harnsbt 8 ,87
Lexell 8 ,68
Lalamde 8 ,5
Emcee 8 ,577
LiTTROW 8 ,57!
Un astronome allemand, M. Powalkt, vient de faire une nouvelle discussion des observations effectuées par trente-huit observateurs dans différentes stations pour quelques-unes desquelles il a corrigé la longitude.
Le résultat de M. Powal&t est que la parallaxe solaire est de 8'',832, ce qui donne, pour distance moyenne de la Terre au Soleil, 23353 rayons terrestres. Ce résultat a encore besoin d*étre vérifié.
Le plus prochain passage de Vénus n'aura lieu que le 8 décembre 1874. Il y en aura un autre le 6 décembre 188^; puis il n'y en aura plus avant le 7 juin de l'an 2004. Le passage de 1874 ne sera visible qu'en Asie.
En calculant le lieu géocentrique de Vénus et le lieu géocentrique du 5oleilj Delambre prouve que Vénus se retrouve en conjonction inférieure tous les 584 jours environ.
Or, dans cette période de temps, la Terre a fait une révolution entière plus 216* environ.
Au bout de cinq conjonctions, la Terre aura fait 5 révolutions -f 5 X 216'* = 1080' = 3x36œ ou 8 révolutions; d'où Ton pourrait conclure qu'au bout de huit ans les conjonctions reviennent aumêmejour et au même endroit du Ciel^ à fort peu près.
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Ainsi, quand un passage a eu lieu^ on devrait toujours en attendre un autre huit ans plus tard; mais, d'un passage à l'autre, c'est-à-dire en huit ans, la latitude de Vénus croît de 20 à 24'; donc, en seize ans, elle croîtra de 40 à Â^, ce qui est plus grand que le dianiètre du Soleil; par suite, il faut attendre que la latitude de Vénus, qui varie entre 3* 24' boréale et 3^ 23' australe^ ne soit pas trop grande au moment d'une conjonction inférieure. pour quMl puisse y avoir passage.
D*après Delambre^ le passage peut se reproduire après une période de i2l ± 8 ans, ou 243 db 8 ans.
Les passages de Mercure^ qui se calculent du reste comme ceux de Vénus, ne servent pas à la détermination de la parallaxe horizontale du Soleil, parce que Mercure étant trop près du Soleil, les observations de ces passages sont entachées de grandes erreurs.
339. Pour montrer comment on peut obtenir la différence P — it, nous allons déterminer d'abord les formules servant à obtenir pour un lieu donné l'heure temps moyen relative aux différentes phases du phénomène, c'est-à-dire l'instant des contacts intérieurs et extérieurs du disque de Vénus avec le disque du Soleil.
En raison de la grande distance à laquelle Vénus et le Soleil se trouvent de la Terre, ces instants diffèrent très- peu de ceux auxquçls se présenterait le phénomène à un obser>'ateur situé au centre de la Terre; nous pouvons donc d'abord chercher les formules donnant toutes les circonstances du passage pour le centre de la Terre.
Pour savoir d'abord s'il y a passage on cherche à l'aide des tables du Soleil et de Venus, l'époque T. M. de Paris, par exemple, d'une conjonction inférieure en longitude de ces deux astres; c'est-à-dire l'époque 6 à laquelle la longitude géocentrique de Vénus est égale à la longitude géocentrique du SoleH.
• Si, à cette époque la latitude géocentrique de la planète est plus petite que le demi-diamètre apparent du Soleil, il y a passage.
Pour répoque 6 T. M. de Paris de la conjonction écliptique, on calcule
L' la latitude géocentrique de Vénus;
m son mouvement horaire géocentrique en longitude ;
n son mouvement horaire géocentrique en latitude; *
m' mouvement horaire géocentrique du Soleil en longitude.
Cette dernière quantité est considérée comme positive.
Au moment d'une conjonction inférieure, m est toujours négatif, et n est positif ou négatif selon que l'astre s'approche du pôle boréal de l'écliptique ou s'en éloigne.
Soient S (fig. i98), le centre du disque du Soleil, SX la trace de Técliptique, et SY un grand cercle perpendiculaire.
Soit aussi V^ la position de Vénus sur le disque du Soleil à une époque e + r 5 < étant assez petit.
Fig. 198.
Si l'on mène Tare de grand cercle VoD', perpendiculaire à SX, ainsi que le grand cercle SV^, on formera un triangle sphérique rectangle SV,D' que l'on peut considérer comme rectiligne.
En désignant par A la distance SV^ des centres des deux astres à ce moment, on aura évidemment, en ayant égard au signe de m.
Si nous appelons « l'inclinaison de la corde CC décriti) par Vénus, nous aurons aussi, à cause du triangle VV,D,
tanga:
De ces deux équations^ on déduit
tang*a » V ' / sm*a
n\^ + 2LWsin*a + L'*sin'a= A*sin'a.
Équation qui, résolue par rapport à t, donne
d'où
— L' sin'ot ±: siu ols/ù} — L* cos'ot
li est clair que les valeurs positives de t seront postérieures à la conjonction et que les valeurs négatives lui seront antérieures. Pour avoir les valeurs de t correspondantes des contacts extérieurs Vj
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et V^ (fig. i99), il suffit de faire, dans la formule (3), a = D + d. D et rf
étant les demi-diamètres apparents du Soleil et de Véniis, on aura ainsi
i" contact, commencement du passage, t^ =
4* contact, fin du passage. ^4=
— Usin'g — sinttv/(D + (f)»— i;»C08
— L'sin» a + sin av^(D + flf)«— L'*cos«a
Si Ton fait dans la même formule 00 aura les instants des contacts intérieurs V, et V,
V contact intérieur.
2* contact intérieur t^r=.
_ — Usin'g— sina\/(D— d)*— U'cos'ôt #• • • 4 • j — '
— L'sin' et 4- sin «/(D — rf)*— L'^cos'ot-
Les quantités m, n, m' sont affectées de Vaberration du Soleil et de la planète, parce qu'ils se déduisent des positions des deux astres données dans les tables, positions qui sont affectées de Vaberration; c'est du reste ce qui doit avoir lieu, puisqu'on doit avoir ces données telles qu'on les observe.
Les valeurs que nous venons de donner ne seraient qu'approchées si l'on supposait ne pas pouvoir considérer n, m, m' comme constants dans rintervalle de 6 ou 7 heures que peut durer le phénomène. Dans ce cas, on corrigerait chacun des instants /^ ^,, t^y i^, delà manière suivante :
Si Ton a commis une erreur i/^ sur t^^ les lieux géocentriques 0^, L\
et X\ du Soleil et de la planète, calculés pour Piostant t^^ seront affectés d'erreurs et par suite on aura
(0,-V,)'+L'«> ou <(D + rf)«.
On calculera les lieux géocentriques des deux astres pour des instants voisins de t^ et quand on trouvera deux instants ^i + A et ^, -f A' tds que les lieux qui en résulteront donnent
pour^+A. .. (0,_V,)« + L'\<(D + rf)% pourr, + A'. . . (0,-VJ» + L'^>(D + rfj«;
on aura, par une simple interpolation^ la valeur t^ + U^ comprise entre t^+h et/j + A'.
Voyons maintenant comment on peut obtenir les instants des quatre contacts pour un lieu quelconque de la surface de la Terre.
Supposons que pour le centre de la Terre, le !•' contact intérieur arrive à répoque
heure T. M. de Paris.
Pour un lieu dont la latitude est L et la longitude G, Tinstant de la même
phase sera
11 s'agit de déterminer t' qui a une très-petite valeur.
A l'instant T,-f ^\ l^s coordonnées géocentriques des deux astres seraient 0,-j- wiT pour le Soleil , X', + m/', L'j+ ^l' P^^ Vénus.
En désignant par
les coordonnées du Soleil et de Vénus pour Tépoque T,.
Ces coordonnées ne sont pas rigoureusement exactes parce que les tables ont des erreurs.
Appelons
a/ Terreur qui existe sur la longitude du Soleil; X celle qui existe sur la longitude de Vénus;
et enfin y celle qui affecte la latitude de cette planète; les coordoonces exactes seront alors
O. + mV+x', X'j + mr + ar, L'. + n/'+y.
Pour avoir maintenant ces coordonnées pour un observateur situé à la surface du globe, il faut leur ajouter les parallaxes de longitude et de latitude.
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Pour cela nous nous servirons des formules siniplifiées données (Si 2) et nous appellerons a et b, a' et b' les coefficients de la parallaxe horizontale dans ces formules^ c'est-à-dire que nous posons
I^cosvsin(X', — e) côsï/j ' b = cosL',sin V — sinL',cosv cos(X', — e),
1 o 1 -1 lû'=cosvsin(0,— e), pour le Soleil. .... ^ • '
6'=sinv.
Les parallaxes de longitude et de latitude seront donc, en désignant par P la parallaxe horizontale de Vénus^
Pa et Pi;
et en désignant par ir la parallaxe horizontale du Soleil^ les parallaxes en longitude et en latitude de cet astre seront
ira' et TiV.
Les quantités v et e sont données par les Tormules (a) et [^') du niême paragraphe (212).
On aura donc pour coordonnées écliptiques apparentes du lieu considéré:
Longitude apparente. Latitude appbrente. pourleSoWil. . . . 0,-|- m7' — i:a'+x', — izl/, pour Vénus V,+ inr — Pa-f ar, L\ + nt'—Pb + y.
Nous négligeons Teffet parallactique dans les quantités m', m, n.
Appelons $, Terreur commise sur la distance A,, par suite de l'incertitude qui règne sur la valeur rigoureuse des demi-diamètres.
La distance apparente des centres est alors A,-}-^,, et par suite le petit triangle analogue à V^SD' (fig. 198), donne
[\\—Q,+ (m^my — {?a — ita')^x^x'y + [L', + nt- (P6 - iri') + .y]« = (A, + 5,)%-
remarquons qu on peut écrire
Pa ^ rM'= ?a — Pû'+ Po'— ira'
= a'(?^^) + ?(a-à), ?b — 'nb'=^b'{?^T:) + ?{b — b'),
ou, comme a' diffère très-peu de a, ainsi que b' de b, on peut écrire
Pa— iia'=a'(P — «), Pi — 7ci'==i'(P — 1t),
et par saite réqoatîon précédente devient
ir.-o,)+>-«»y-^{p-'^)+(^-xor
+ [L', + i./'-*'.'P-z) + yl«=(A,+ S^«;
en développant les carrés, négligeant les termes en a**, *'*, a:*, 3;", y* et S*, et tous les termes du deuxième ordre, et en remarquant que Ot« ^'t ^ L\ ont été déterminés par la condition que
on aura
^\—Qr/jn — m) + L\n
En négligeant dans cette expression les termes (x — y) et y qu'on ne connaît pas, et en prenant pour P et ic leurs valeurs approchées, on aurait, en ajoutant t' à T,, l'heure approchée de la phase.
Voyons maintenant comment on peut obtenir la différence P — x en observant les contacts. Si nous posons
A - fi^-e»)
oa Mut», pour l'instant du 1" contact intérieur dans le lieu considéré,
ttSui j H.=T.+A,[a'(P-i:)-(x-x')]+B.[6'{P-it) +y]-\. ^. iiténeif. / - ^t
On trouverait de même par analogie pour l'instant du 2* contact intérieur :
i.?^lKt JH.= T,+A,K(P-r)-(x -aO]+B.[6^(P-ir)+y]+ 5^.
On déduit de là pour temps que Vénus met à parcourir la corde solaire qui réunit les deux contacts intérieurs
I = H.-H, = T,-T, + (P-.,r)[AX_A,a' + B.*--B,é')
Nous remarquons que les A derniers termes sont comme T, — T, indépendants de la position de Tobservateur sur la surface de la Terre, puisque toutes ces quantités se rapportent à un observateur situé au centre da
globe. Si donc un second observateur observe les mêmes contacts dans un autre lieu^ on aura la seconde équation
r=H',-H', = T3-T,+ (P-x)(A,a'\-.M',+ B,6^-B,V,)-...elc.
De ces deux équations on déduit
I_r=:{P_ir)LA,(a"-a",) + B,(b'^^b",)-A,[a'- a\) - B,{b'-b\)] ;
d'où finalement on a la différence des parallaxes des deux astres Vénus et le Soleil.
P — ir =
Gomme on voit, les quantités I et V sont bien les temps qui s'écoulent^ dans chaque lieu, entre les instants précis des deux cx)ntacts intérieurs.
340. Mercure ^. — L'observation de Mercure est très-difficile , ainsi que nous l'avons déjà dit^ parce que, en raison de sa proximité du Soleil, cette planète se trouve presque toujours dans Vatmosphère solaire^ dont l'éclat empêche de l'apercevoir.
Grandeur de Mercure. — Son diamètre apparent varie entre 4", 4 et 12", et atteint^ d'après JUndeneau^ la valeur 6",75 lorsque sa distance à la Terre est égale à la distance moyenne de la Terre au Soleil. Or on sait que, à cette distance moyenne, la parallaxe horizontale du Soleil est de 8'^6 environ. En représentant par r le rayon de la Terre, R cette distance moyenne et r' le i'ayon de l'astre, on a
8",6=^ et 6",46 = Ç, d'où l'on déduit
c'est-à-dire que le rayon de Mercure est à peu près les 0,35 du rayon terrestre.
De là on conclut que le volume de Mercure est les 0,043 du volume de notre globe.
Rotation de Mercure. — A l'aide d'un très-bon télescope, on peut reconnaître les phases de cette planète. Son croissant présente périodi-
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quemcDty à l'uae de ses extrémités, une troncature que l'on attribue à un effet de la lumière du Soleil interceptée^ en ce point, par la présence d'une haute montagne.
. Cette troncature a fait découvrir à Shroêter que Mercure tourne sur lui-même d'Occident en Orient en 24 heures moyennes plus 4 ou 5 minutes autour d'un axe faisant un angle de 70* environ avec le plan de l'écliptique. Cette supposition est en quelque sorte confirmée par Texistence de bandes transversales perpendiculaires à l'axe supposé de rotation, obser\'ées par ffardiny et Shroêter sur le disque de Mercure. En mesurant les diamètres équatorial et polaire de Mercure, M. Hind a
trouvé un aplatissement de — ~» ^t M. Dawes un aplatissement de—.
341. Vcvus 9. — D'après le manque de netteté que Ton observe dans la ligne de séparation d'ombre et de lumière quand cette planète est dickotomcj on a conclu qu'elle est comme la Terre, douée d'une atmosphère.
Grandeur de Vénus. — Le diamètre apparent de cet astre varie, ainsi que nous l'avons déjà dit, de 9",6 à 6r,2 ; ce diamètre, d'après Delambre, est égal à 46*^,5 quand la planète est à une distance de la Terre égale à la distance moyennedu Soleil à laTerre; on en déduit, d'après cela, comme pour Mercure, que son rayon est les 0,962 du rayon terrestre, et que son volume est les 0,891 du volume de noire planète.
dotation de Vénus. — Des taches pério *rve sur le disque de Vénus ont fait découvrir quecett d'un mouvement de rotation, d'Occident en Orient, i H" 49' environ, autour d'un axe formant un angl de l'écliptique.
On n'a pas encore mesuré d'un manière suffisamment exacte les diamètres de Vénus lorsqu'elle passe sur le Soleil pour déterminer si elle a ou non un aplatissement.
342. Mars $• — La planète supérieure la p!us voisine de nous est Mars; sa distance à la Terre, à un certain moment, n'est que la moitié de la distance du Soleil à la Terre.
Cette planète paraît, à Taei! nu, comme une belle étoile d'une teinte rougeâtre.
Grandeur de Mars. — Le diamètre apparent de Mars varie entre 3",3 et23".5; il est égal à 8",9 d'après LittroWy quand cette planète se trouve à la distance moyenne de la Terre au Soleil ; d'où l'on déduit que le rayon de cet astre est les 0,519 de celui de la Terre, et son volume les 0,136 du volume de notre globe.
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Rotation de Mars. — D'après les observations d'fferschel sur les taches
permanentes de cette planète, il a trouvé qu'elle tourne sur elle-même
d'Occident en Orient en âi^SO" 2I',7.
Son équaieur est incliné de 28*4^ sur le plan de son orbite. Donc, sur cette planète, il doit y avoir des saisons analogues aux nôtres, JJertchel pense que Mars est enveloppée d'une très-grande atmosphère, A cause de la proximité de cette planète à la Terre, elle nous présente
quelques commencements de phases.
Lorsque Mars est en opposition, elle se présente sous la forme d'un
sphéroïde aplati.
M. Hind a trouvé que son aplatissement est égal à — - environ.
Mars présente deux taches blanches dans les régions qui avoisinent les pôles de cette planète; ces taches sont probablement des amas de neige analogues à ceux qui existent sur la Terre.
Selon les positions que Taxe de rotation de la planète prend par rapport au Soleil^ les deux taches augmentent ou diminuent alternativement de grandeur; phénomène complètement analogue à celui qui doit se passer vers les pôles de notre globe aux solstices d'été et d'hiver.
La figure 200 représente, d'après M. John Philips, professeur de géologie à l'université d'Oxford, la planète Mars avec la tache blanche de son
Fig. MO.
pôle nord, telle qu'elle a été vue par cet observateur le 27 septembre 1862, époque d'une opposition de la planète. On aperçoit sur le disque les continents et les mers de ce corps céleste.
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La figure 201 représente l'autre hémisphère de Mars, d'après le même observateur.
Fig. toi.
343. Planètes télescopiques situées entre Mars et Jupiter. — Presque toutes les petites planètes situées entre Mars et Jupiter, à l'exception des suivantes^ présentent l'aspect d'étoiles de 9* à 10* grandeur.
Vet/a, représentée par le signe ® (ce chiffre indiquant le numéro d'ordre de la découverte) , peut être aperçue à l'œil nu^ puisqu'elle a l'éclat d'une étoile de 5* à 6' grandeur.
Cérès @ , Pallas ® et Junon @ brillent comme des étoiles de T à 8* grandeur.
Les petites planètes qui ont une intensité variable et plus faible que les autres sont :
Phocéa @ y dont Téclat varie entre celui d'une étoile de 9' à 12* gr.
rhémis @ id. . . . id Il* à 12* id.
Polymme® id. . . , id 9* à 13* irf.
Atalanie ® id. . . . id il* à iV id.
Cérès et Junon paraissent rouges, Pallas jaune et Victoria bleue. La lumière des autres est généralement blanche.
Jusqu'à présent, on n'a pu déterminer, d'une manière exacte, la grandeur de ces corps célestes, et Ton trouve dans certaines mesures fournies par quelques astronomes des différences énormes.
Ainsi, y. Herschel donne 45 lieues pour grandeur du diamètre de PMa$ et 65 lieues pour grandeur du diamètre de Cérèt^ Shroèter indique 765 lieues pour le diamètre du premier de ces deux astres et 485 pour le diamètre du second. Ces mesures sont, comme on le voit, loin de s'accorder ; on peut toutefois en conclure que ces planètes sont fort petites^ que leur forme est très-irréguliere et qu'elles ont un mouvement de rotation sur elles-mêmes. On pourrait alors expliquer ces différences, en admettant que les astronomes, ayant fait leurs observations à des instants différents^ n'ont pas mesuré le même diamètre.
Fig. t02.
Plusieurs de ces astres paraissent enveloppés d'une atmosphère trèsdense et assez considérable.
344. Jupiter JS^. — Cette planète se montre à l'œil nu comme une étoile très-brillante ; son éclat est à peu près le même que celui de Vénus,
En observant Jupiter à l'aide d'un télescope, on remarque que sa surface présente des bandes transversales à peu près parallèles à l'écliptique. Herschel attribue ces bandes à des courants atmosphériques analogues à nos vents alizés.
La figure 202 représente le disque de Jupiter dessiné par M. Bulard. Les bandes transversales dont nous venons de parler y sont nettementindiquées.
Rotation de Jupiter. — D'après les taches que W. Herschel a observées sur le disque de Jupiter^ taches qu'il suppose être dues à des nuages qui flottent dans l'atmosphère de cette planète, il a conclu que cet astre est doué d'un mouvement de rotation d'Occident en Orient qui s'effectue dans une période de temps qui varie entre %^ 50" 48' et 9' 55" 40*.
L'équateur de Jupiter fait iin angle de 2 à 3 degrés avec le plan de son orbite, son aplatissement est très-grand; d'après M. Hind, il est
d'environ — .
lo
Grandeur de Jupiter, — Le diamètre apparent de cette planète varie entre W* et 40''. — D'après la distance de cet astre au Soleil^ on trouve que son diamètre équatorial serait vu sous un angle de i99''^4 si la planète se trouvait à une distance de la Terre égale à la distance moyenne de la Terre au Soleil.
Par suite, le rayon de Jupiter est environ ii'**',661 plus grand que celui de la Terre, et son volume 1585^56 fois le volume de notre globe.
345. Saturne 1). — Cette planète est, par sa forme^ la plus remarquable de toutes les planètes.
En observant attentivement cet astre, Huyghens a reconnu qu*il est un globe, à peu près sphérique, entouré d'un anneau circulaire et aplati qui Tenveloppe sans le toucher par aucun point.
La figure 203 fait voir la forme de cet anneau qui se présente toujours à nous obliquement^ quelle que soit l'époque à laquelle on otiserve Saturne.
Les deux parties latérales, qui débordent de part et d'autre, s'appellent les anses de Saturne.
Phases de Panneau. — Dans le mouvement de la planète autour du Soleil, Vanneau se transporte parallèlement à lui-même; il s'ensuit que son obliquité par rapport à la ligne suivant laquelle nous le voyons varie d'une éftoque à l'autre.
Fig. 203.
Nous devons donc apercevoir des changements dans la forme sous laquelle il se présente à nous.
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Si l'dlipse qui termine le contour extérieur de Tanneau est vue assez perpendiculairement, elle enveloppe complètement le globe de la planète^ laquelle ne nous apparaît plus que comme une ellipse.
C'est ce qui peut avoir lieu en A (fig. 204).
Fig. 204.
Si la Terre se trouve dans le plan de l'anneau, celui-ci ne se voit que par sa tranche^ et il parait comme une ligne éclairée qui passe par le centre de Pastre et s'étend à droite et à gauche du disque^ ou comme un diamètre de ce disque si les parties extrêmes ne sont pas éclairées.
Lorsque le plan de l'anneau passe entre le Soleil et nous, il tourne vers nous Tune de ses faces qui n'est pas éclairée par le Soleil; nous ne pouvons alors Tapercevoir.
Rotation de Saturne. — D'après certaines taches observées par Herscheli cet astronome a reconnu que Saturne tourne sur lui-même d'Occident en Orient et qu'il fait un tour entier en 10^30*; son aplatissement serait,
d'après M. Hind, de 777-^ > et son équateur incliné sur Técliplique d*en-
viron 28* 30'.
Sa grandeur. — Le diamètre apparent de Saturne varie entre 18* et ÎO"* «- A la distance moyenne de la Terre au Soleil^ le diamètre équatorial de Saturne sous-tendrait un angle de iOi'^^âiâ. Le rayon de la Terre étant i, celui de Saturne est donc de 9,474 ; d'où Ton déduit que le volume de Saturne est 849,655 fois le volume de la Terre.
L'anneau est à peu près dirigé dans le plan de Véquateur; le rayon intéi*ieur de l'anneau est 1,66 et celui extérieur 2^37 en prenant celui de réquateur de Saturne pour unité.
A l'aide de télescopes puissants, on a découvert que l'anneau de Saturne n'est pas simple et se compose de plusieurs anneaux concentriques dont on aperçoit vers les anses les lignes de séparation.
L'anneau de Saturne est animé d'un mouvement de rotation dans son plan, d'Occident en Orient; ce mouvement s'effectue en 10^ 32* iV, et
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par conséquent, dans un temps plus long que celui dans lequel le globe prindpal fait sa révolution sur lui-même.
346. Urarus ^. — Uranus est encore visible à Tœil nu et a l'apparence d'une étoile de cinquième grandeur.
Sa grandeur. — Son diamètre apparent sous-tend en moyenne un angle de A" environ. — A la distance moyenne de la Terre au Soleil, son diamètre apparent serait de 78", 4. En prenant donc pour unité le rayon de la Terre, celui de la planète est 4,57 ; d'où l'on déduit que le volume d* Uranus est 95,914 fois celui de notre globe.
Rotation d* Uranus. — A l'aide de puissants instruments, Berschel a reconnu que le disque d'Urauus est un peu aplati ; ce qui indique, par analogie, que cette planète est douée d'un mouvement de rotation sur elle-même, mouvement qui a lieu perpendiculairement à récUptique, puisque le plus petit diamètre serait, d'après cet astronome, dirigé dans le plan de Cécliptique.
Nbftijnb $. — Neptune n'est pas visible à Tœil nu
Sa grandeur. — Le diamètre de Neptune sous^end en moyenne un angle de T/J. — A la distance moyenne de la Terre au Soleil, son dîam^re apparent serait de 76*,6, de sorte que le rayon de la Terre étant I, celui de Neptune est 4,46; d'où l'on déduit que le volume de la planète Neptune est 88,761 fois celui de la Terre.
NOTIONS SUR LES SATELLITES DES PLANÉTEa
Définition. -^ On appelle satellite d'une planète> tout astre qui pa^ drculer autour de la planète de la même manière que ce dernier astre se meut autour du Soleil.
D'après cette définition, la Lune est le satellite de la Terre; nous avons déjà indiqué les lois de son mouvement ; occuponsHDOus maintenant des satellites des autres corps célestes.
premier mode D*0Bd£RVAn0A.
348. En observant Jupiter y Saturne, Uranms et Neptune avec une lunette> on aperçoit un ou plusieurs poùUs brillants qui se déplacent assez
rapidement par rapport à chacun de ces astres; ce sont les satellites de ces planètes.
Dans l'étude du mouvement de ces satellites, ne considérons^ par exemple, qae ceux de Jupiter gui sont au nombre de quatre et que l'on désigne soiis le nom de premier, deuxième^ troisième et quatrième satellite.
Un certain jour, un de ces points brillants parait à l'Orient de Jupiter^ s'en écarte pendant quelques jours^ parait un instant stationnaire par rapport à la planète, puis se rapproche d'elle^ passe du côté de VOuestj s'en écarte encore pendant quelque temps, reste un instant stationnaire^ revient vers Jupiter, et ainsi de suite.
Dans ce mouvement, dont la vitesse est variable, ce point brillant reste sensiblement sur une ligne droite dirigée i peu près dans le plan de Véclip^ tique.
La découverte des satellites est due à Galilée ^ le 7 janvier 1610.
Simon Marius prétend avoir fait cette découverte quelques jours plus tôt que Galilée.
Dans un ouvrage intitulé : Mundus Jovialis, après avoir décrit sa lunette et f historique de sa découverte, il expose, ainsi qu'il suit, les sept phénomènes différents qu'il a constamment observés :
i* Les satellites changent constamment de place, et relativement à Jupi^ ter, ils sont tantôt à l* Orient et tantôt à r Occident ;
2* Chaque satellite a, dans ses élongations, des limites quHl ne passe jamais;
3"* Leurs mouvements sont plus sensibles quand ils approchent de Jupiter, plus lents ou nuis, en apparence, quand ils sont dans leurs digressions;
A'* Les révolutions sont plus longues pour les satellites qui s'éloignent le plus;
5* Le centre de leurs mouvements est Jupiter, et avec cet astre, ils tour^ nent autour du Soleil et non autour de la Terre ;
6' Dans certaines circonstances^ la ligne qui passe par les points des deux digressions est parallèle à Vécliptique; mais dans le cours de leurs révolutions, ils s'écartent au Nord et au Sud de cette ligne ;
T Les satellites ne paraissent pas toujours de la même grosseur.
Dans le résumé des observations qu'il a faites, «Simon Marius oublie un phénomène bien remarquable et propre à faire saisir immédiatement le mouvement du satellite. Ce phénomène est celui-ci :
Quand le Soleil est à l'Orient de Jupiter, on voit, à certains intervalles, un satellite situé à l'Occident de cette planète, disparaître subitement pendant quelque temps, pour reparaître ensuite à TOrient de la planète» Quelquefois même^ pour les deux satellites qui ont les plus grandes digres^ sions on voit le satellite reparaître à r Occident de Jupiter. Ceci n'arrive que lorsque les satellites ont leur mouvement dirigé d'Occident en Orient.
On comprend immédiatement que ce fait remarquable doit provenir
440 ASTRONOMIE. ^ GÉONÉTRIK CÉLESTE.
du passage du satellite dans le cône d* ombre qui doit exister derrière Jupiter par rapport au Soleil.
Une autre remarque que Von peut encore faire, c'est que les trois premiers satellites ne sont jamai» éclipsés à la fois.
Par analogie du mouvement des satellites de Jupiter avec les mouvements de Mercure et de Vénus autour du Soleil, on conclut de ces observations que ces points brillants sont des astres qui ont un mouvement de translation autour de la planète.
DEVUtUE MODE D* OBSERVATION.
349. Les satellites de Jupiter, et à fortiori des autres planètes, ne paraissant s'écarter que de quelques minutes de l'astre autour duquel ik gravitent, le second mode d'observation que nous avons employé pour le Soleil, la Lune et les planètes, ne nous apprendrait rien sur le mouve- .ment du satellite^ puisque la courbe qu'il décrit sur le globe céleste doit se confondre» à très-peu près, avec la courbe que décrit sa planète; nous ne nous arrêterons donc pas à ce second mode d'observation.
TROISIÈME MODE D* OBSERVATION
3o0. Le dernier mode d'observation qui, dans l'étude que nous avons faite de chaque astre, nous a permis de découvrir les lois de son mouvement, ne peut encore servir ici. On a recours à d'autres moyens que nous allons indiquer.
Du cône d'ombre. — En appliquant à Jupiter ce que nous avons dit du cùne d'ombre de la Terre, on conçoit que Jupiter doit projeter un cône d'ombre beaucoup plus large et beaucoup plus long.
En effet, il a d'abord pour base, à fort peu près, un grand c^cle du globe de Jupiter, et l'on sait que le rayon de ce globe est i 1 ^66 fois plus gros que celui de la Terre.
Ensuite, si, comme nous l'avons fait pour la Terre, nous déterminons la grandeur de l'axe de ce cône, nous trouverons qu'elle est de 0,5888 ou les six dixièmes, environ, de la distance moyenne de la Terre au Soleil, qU&ntité beaucoup plus grande que celle que nous avons trouvée pour l'axe du code d'ombre terrestre.
351. L'éclipsé des satellites de Jupiter est possible. — La plus grande digression des satellites de Jupiter ne dépasse pas 8' 16", la distance de Jupiter au Soleil est, en moyenne, 5,20279 fois la distance moyenne de
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la Terre au Soleil; donc le rayon de Torbile des satellites de Jupiter est à peu près égal à 4,20279 X sin 8' 16".
En divisant 0,5888 par le produit i,20279 X sin S' 16'', on trouve que Faxe du c^ne d'ombre s'étend à une distance environ 57 fois plus grande que le rayon de l'orbite la plus grande.
De là, nous concluons que tous les satellites de Jupiter, danâ leur conjonction supérieure, doivent traverser le cône d'ombre et, par suite, s'éclipser; à moins que leurs latitudes ne les écartent assez de ce cône, pour qu'ils continuent à recevoir la lumière du Soleil, ce qui n'a lieu que pour le quatrième satellite dans ses plus grandes latitudes.
352. Révolutions synodiques et sidérales. — L'intervalle qui s'écoule entre deux immersions consécutives d'un même satellite se nomme révolution synodique du satellite.
Si la planète restait immobile dans l'espace, la révolution synodique serait évidemment égale à la révolution sidérale, c'est-à-dire à l'intervalle de temps que met le satellite à se retrouver sur la ligne qui joint le centre de la planète à une étoile particulière. Mais, en raison du déplacement angulaire de la planète autour du Soleil, la révolution synodique se compose, évidemment, de la révolution sidérale augmentée du mouvement de la planète autour du Soleil. Comme Ton connaît ce dernier mouvement, on comprend que lorsque l'on aura déterminé le temps de la révolution synodique il sera facile d'avoir celui de la révolution sidérale.
Pour déterminer le temps de la révolution synodique d'un satellite, on compte le nombre K d'immersions observées pendant un grand nombre de jours n; en divisant n par K on a la révolution synodique, de laquelle on peut alors conclure la révolution sidérale t.
353. Mouvement moyen du satellite. — En divisant 360' par t, on a le mouvement moyen du satellite.
En comparant entre eux les mouvements moyens sidéraux m„ m,, m, des trois premiers satellites de Jupiter, on trouve cette relation remarquable et qui est invariable : •
(a) iWj-|-2m, = 3m,.
La même relation existe entre les mouvements moyens synodiques. Désignons en effet par 7 le mouvement sidéral de Jupiter dans l'intervalle auquel se rapportent les mouvements moyens m^^m^y m,. Il est clair que
seront les trois mouvements moyens synodiques des trois premiers satellites.
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Or si nous retranchons 3j des deux membres de réquation (a) , nous aurons
f^i -)- 2//Î, — 3; = 3m, — 3j ou
qui montre bien qu'il existe entre les mouvements moyens synodiques la même relation qu'entre les mouvements moyens sidéraux.
On trouve aussi pour les trois premiers satellites de Jupiter une autre loi remarquable.
Désignons par Lj , L, , L, les longitudes moyennes des trois satellites à une époque quelconque ; on a toujours la relation suivante :
Lj + 2L3 = 3L,
Cette relation fait voir que les trois premiers satellites de Jupiter ne peuvent pas être éclipsés tous les trois à la fois, car on aurait dans ce cas Lj + SLj — 3L,= à une quantité très-peu différente de zéro et non pas égale à iSO** comme Texige la relation (8).
354. C*est la considération des éclipses dés satellites qui va nous permettre de déduire, d'une manière approchée, les lois du mouvement des satellites de Jupiter.
Nous appellerons coordonnées jovicentriques les coordonnées polaires du satellite rapportées au centre de Jupitei\
IJ éclipse des satellites sera-t-elle visible de la Terre? — Supposons que T'ATB (fig. 205) représente l'orbite terrestre, S le Soleil, J Jupiter, blE l'orbite de l'un de ses satellites. Lorsque la Terre parcourra l'arc ATB,
Fig. t05.
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c'est-à-dire avant les oppositions de Jupiter, nous verrons les immet^siws des satellites, et lorsqu'elle parcourra l'arc BT'A', nous pourrons voif les émerstons.
Quand la Terre se trouvera en T, ron ne pourra observer le plus souvent les émersions du premier et du deuxième satellite y et en V on ne pourra observer les immersions de ces mêmes satellites.
Il est évident que lorsque la Terre parcourra les arcs A A' et BB', on ne pourra observer ni immersion ni émersion.
355. Lois du mouvement. — Supposons que le mouvement du satellite s'effectue dans le plan de récliptique, ce qui est seulement vrai, sensiblement^ pour les satellites de Jupiter.
Soient I (fig. 205) et (6g. 206) la position d'un satellite au moment de son immersion, et T^ celle de la Terre.
Appelons 6 Tépoque de rimmersion.
A cette époque on peut mesurer J T^I = rf , distance micrométrique du satellite au centre de sa planète.
Fig. 206.
Les tables donnent pour l'époque *d :
i** l'angle SJT^ = p, parallaxe annuelle de Jupiter; T tT^J, longitude géocentrique de la planète; 3* JA, grandeur du cône d'ombre; 4* JT^, distance de la planète à la Terre.
Nous pouvons déterminer par le calcul :
1* tJI, longitude jovicentrique du satellite ; 2* JI , grandeur de son rayon vecteur.
En effet, prolongeons T^l en K.
Dans le triangle KJT^, nous connaissons KJTo = 180 — p, 3[\K=d et la distance JT^; nous pouvons donc calculer JK, lequel retranché de JA que nous connaissons j nous^ donnera KA. Dans le triangle IKA nous connaissons KA, l'angle AKl = 180— -(/>— d) et l'angle KAI, moitié de Tangle du cône d'ombre; nous pouvons donc calculer lA. Enfin, dans
le triangle lAJ, nous connaissons lA, JA et l'angle 1\J, nous pouvtns
ol)tcnir :
JI grandeur du rayon vecteur,
et Vangle KJI, qui, retranché de Tangle ySJ, longitude héliocen- /n'y w€ de Jupiter, nous donnera Tangle vJI, longitude jovicenlrique du satellite
A l'immersion suivante, le cône d'ombre aura marché; par conséquent, en faisant une détermination analogue à celle que nous venons de faire» nous trouverons la longitude et le rayon vecteur jovicentriques pour uo€ autre position du satellite dans son orbite. En continuant ainsi, pour ud grand nombre de positions et en plaçant sur une feuille de papier cet différentes longitudes et ces rayons vecteurs^ ainsi que nous l'avons fait pour Ips autres astres^ nous reconnaîtrons :
i* Que les courbes décrites par les satellites sont des ellipses dvnt iû planète occupe un des foyers;
2* Que les aires décrites par le rayon vecteur sont proportionnelles ans temps employés à les parcourir;
3* Ertfin^ si nous comparons les temps de révolution des satellites d'un* même planète à leurs demi-grands axeSy nous reconnaîtrons que les carréf des temps de révolution sont entre eux comme les cubes des demi-grands axes.
Nous pourrions, ainsi que nous l'avons fait pour les planètes, et aprb avoir déterminé, par des moyens analogues, l'époque du passage da satellite au périjove, son excentricité et son demi-grand axe, vérifier CHlipticité de la courbe.
Nous ne nous occuperons pas davantage des mouvements des satellite>, mouvements qui deviennent de plus en plus difficiles à suivre à mesure que l'on considère des planètes plus éloignées du Soleil , et pour iesqoe.s l'application de la théorie générale de Tattraclion permet de détermioer toutes les circonstances.
356. Particularités sur les satellites. — Jupiter possède quatre satellites; la durée de révolution est de i',77 pour le plus près de la planète, sa distance étant 6,05, et de 16^^69 pour le plus éloigné, sa distance étant 27,00.
On prend pour unité de distance, le rayon de Véquateur de la planète.
Saturne possède huit satellites; la durée de révolution est de 0*,94 pour le plus près de Saturne, sa distance étant 3,30, et de 79^33 pour le plus éloigné, sa distance étant 6-i.
Uranus a huit satellites; la durée de révolution est de ^,5^ pour le plos voisin, sa distance étant 7,U, et de 107* ,69 pour le plus éloigné, si distance étant 91,01.
Neptune n'est accompagné que d'un satellite dont la durée de rérolutioa est de 5S87^ sa distance à la planète est iî.
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DÉCOUVERTE DE LA VITESSE DE LA LUMIÈRE
357. Roèmer reconnut, en 1675, que les éclipses des satellites de Jupiter arrivaient plus tôt que n'indiquait le résultat moyen des observations, lorsque Jupiter était voisin de son opposition, et, au contraire, qu'elles arrivaient plus tard lorsque celte planète était voisine de sa conjonction.
Il en conclut que cette avance et ce retard provenaient de la distance à la Terre à laquelle se trouvait Jupiter au moment du phénomène, et, par suite, que la lumière ne nous arrive pas instantanément.
Soient t l'instant réel d'une immersion, lorsque Jupiter est voisin de l'opposition, t^ l'instant où nous voyons le phénomène; t^ — / = 8 exprime le temps que la lumière met à venir du lieu de l'eclipse à la surface de la Terre.
Lorsque Jupiter est en conjonction, on a une relation analogue
observons de nouveau l'immersion lorsque Jupiter revient à peu près en opposition au même point de départ que précédemment; on a
De ces trois relations, on déduit :
d'où :
Mais (t" — t) et (/" — t'] sont des quantités sensiblement égales, puisque ce sont les temps qui séparent deux mêmes positions de Jupiter, on a donc :
On déterminera ainsi (0' — 0) qui est le temps que la lumière met à par^ courir une corde de l'orbite terrestre.
On a trouvé, d'après cela, que la lumière parcourt le rayon moyen de r orbite tefrestre en 8"*17',7, ce qui fait 11 (MO lieues environ par seconde.
Dans ces derniers temps, M. Fizeau a déterminé la vitesse de la lumière avec un appareil de son invention, et sans considérer la lumière des astres. Les résultats qu'il a obtenus s'accordent en grande partie avec celui que nous venons d'indiquer. 11 en est de même des déterminations qui ont aussi été faites, à ce sujet, par M. Léon Foucault.
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NOTIONS SUR LES COiMÈTES.
358. On appelle camèlCy d'après rétyniologie du mot grec xo[xt;t?^c, qui veut dire étoile chevelue, un des astres qui apparaissent dans la voûte céleste et dont l'aspect, très-différent des autres astres, présente trois parties distinctes.
V Le noyau^ qui est un point lumineux plus ou moins éclatant qui s*aperçoit vers le centre de l'astre ;
2" La chevelure, espèce d*auréole lumineuse entourant le noyau et formant avec lui ce qu'on appelle la tête de la comète;
3* Enfin, la queue ^ sorte de traînée lumineuse plus ou moins longue dont le noyau est accompagné.
La queue manque quelquefois à certaines comètes.
La chevelure et la queue sont diaphanes.
PREMIER MODE D* OBSERVATION
359. Une comète ne parait, en général, que pendant quelque temps; le premier mode d*observation nous apprend seulement que cet astre a un mouvement propre sur les étoiles; ce mouvement, qui a lieu quelquefois d'Occident en Orient ^ a lieu d'Orient en Occident pour certaines comètes.
DEUXIÈME MODE D* OBSERVATION
360. A l'aide du second mode d'observation, nous ne pourrions tracer sur notre globe céleste qu'une petite partie de la courbe sinueuse que la comète paraît décrire.
Nous sommes alors conduits à rapporter le mouvement des comètes au centre du Soleil, à l'aide du troisième mode d^ observation^
TROISIÈME MODE D OBSERVATION
361. Les comètes n'étant visibles que pendant une faible partie de leur révolution, on ne peut suivre, pour Vétude de leur mouvement, la marche indiquée pour les planètes.
Aussi, admet-on immédiatement, par analogie, le mouvement elliptique des comètes autour du Soleil.
NOTIONS SUR LE IIOCVEIIENT DES COMÈTES
On commence alors par déterminer les éléments elliptiques de la comète à l'aide de trois observations^ puis on prédit la position de rostre dans son orbite pour quelques jours après son apparition, et l'on voit que l'observa^ tion vérifie la prédiction.
Donc, la loi des mouvements planétaires s'applique aussi aux comètes.
Presque toujours, en calculant la position et la forme de l'orbite cométaire par la méthode que nous avons indiquée (323) pour le calcul des éléments elliptiques des planètes, on trouve que l'excentricité diffère trèspeu de Vunité.
Les astronomes supposent alors que l'orbite de la comète est une parabole et calculent ses éléments dans cette hypothèse.
Le calcul est évidemment simplifié, et trois observations d'ascension droite et de déclinaison suffisent pour déterminer les éléments paraboliques de la comète, éléments qui sont au nombre de cinq :
i* La longitude du nœud ascendant; 2* L'inclinaison du plan de V orbite;
3* L'angle que fait Vaxe de la parabole avec la ligne des nœuds; 4* La distance périhélie;
5* Enfin , le sens du mouvement et i époque du passage de la comète à son périhélie.
Si nous admettons maintenant que les éléments paraboliques d'une comète aient été calculés à l'aide de trois observations, on pourra, comme pour les planètes, prédire sa position dans la voûte céleste pour plusieurs jours après; on verra alors que la comète occupe en effet cette position, et l'on pourra conclure, ainsi que nous venons déjà de le dire, que son mouvement est bien soumis aux mêmes lois que les mouvements planétaires.
Modification appoi'tée dans l'énoncé de la troisième loi pour qu'elle puisse s'appliquer aux comètes.
362. Puisque nous sommes amenés à supposer parabolique la courbe décrite par la comète, nous ne pouvons comparer le temps de révolution de ces astres autour du Soleil, aux demi- grands axes de leurs ellipses inconnues. La troisième loi subit alors une modification.
Soit T le temps de révolution d'une planète. Son rayon vecteur décrit
l'aire A dans le temps / et iza^y/i — e* dans le temps T, de telle sorte que l'on a
~ == — -^ ou "- = ~ — 't*.
Pour une autre planète, on a aussi, en' supposant t le même,
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Par conséquent, en vertu de la troisième loi, on peut écrire
a{i _et)_A«
ou bien
A _ V^g (i — e« ) ^' "" v''2rt (1 — e")'
Mais 2a (I — e') est le paramètre d'une ellipse dont le grand axe Cfî « et Vexcentricùé e; donc la troisième loi peut s'énoncer :
Les aires décrites dans le même temps par les rayons vecteurs de devi planètes sont proportionnelles aux racines carrées de leurs paramètres; et par extension^ cette loi s'applique aux orbites paraboliques des comètes.
Pour certaines comètes^ on trouve que le calcul des positions obsenét-s donne une ellipse au lieu d'une parabole; dans ce cas, les éléments de son orbite sont les mêmes que ceux que nous avons indiqués (322) pour les pla* nètes en y ajoutant toutefois le sens du mouvement,
DE TA PI^RIODir.ITÉ DES COMITES.
363. Pendant le temps qu*une comète reste visilde, sa ckevelwre et m queue changent de forme; par conséquent, lorsqu'une comète se montre et parait semblable à une autre bien antérieurement aperçue» on ne peut assurer que c'est le même astre.
Pour savoir si la comète que l'on aperçoit s'est déjà montrée, on détermine ses éléments paraboliques, et si Ton trouve qu'ils sont identiques ou même approchés de ceux d'une autre dont on a enregistré les éléments, on peut en conclure que c'est la même comète.
On peut de là déduire, évidemment^ le temps approché de la périodicité de cet astre y et, par suite, l'époque de son retour.
Comme l'hypothèse parabolique est incompatible avec toute idée de rt* tour périodique, l'observation peut vérifier certains phénomènes des mou» vements cométaires, mais le calcul ne peut pas prédire la réapparition oe la plupart des comètes.
Aussi» comme Ta dit Auguste Comte, la Géométrie céleste» sufisammcfit complète quant à la théorie des monuments planétaires, ne sera établie d'^f manière satisfaisante, en ce qui regarde le système solaire, que lortqye pour chaque comète on aura déterminé V orbite elliptique qui lui corrtsptmd, en admettant toutefois que ces comètes appartiennent â notre système solmre.
NOTIONS SUR LE MOUVEMENT DES COMÈTES
364. Comètes périodiques. — Los comètes dont la périodicité a é(é constatée, sont actaeliement au nombre de six.
Ces comètes sont désignées par les noms de :
i* Comète de Hailey, 2» Comète de Encke, 3* Comète de Gambort , \* Comète de Faye, 5« Comète de Brnrsen, 6* Comète de d'Arrest,
365. Comète de Halley, — En 1681, Hallcy calcula, d'après les observations de la Hire et Picard y les éléments paraboliques d'une comète qui venait de se montrer.
Or, les mêmes méthodes de calcul employées aux observations d'une comète, faites en 4607 par Kepler et LongomontanuSy donnèrent, à très « peu près, les mêmes résultats.
Halley pensa que ces deux comètes n'en formaient qu*une seule dont la période était de 74, 75 ou 76 ans. Remontant à Tannée 1531» il calcula les éléments paraboliques d'une comète aperçue par Apian à Ingolstadt; il trouva encore des éléments à peu près semblables à ceux obtenus précédemment.
De ces résultats, il n'hésita pas à prédire que vers la fin de 1758 ou le commencement de 1759, une comète se montrerait.
La prédiction se réalisa. Seulement, Clairaut calcula que, d'après les perturbations que le système planétaire pouvait apporter dans la marche de la comète., elle ne paraîtrait qu'en avril 1759.
Les événements justifièrent complètement la prédiction.
En remontant encore dans les temps passés, on retiouve la preuve de Tapparition de cette comète jusqu'en 1378.
Dans un ouvrage chinois, il est fait mention, à cette date, d'une comète dont la route est bien tracée.
En se servant de la traduction du texte chinois, donnée par M. Edouard Biot, M. Laugier a calculé les éléments paraboliques de cette comète observée en 1378 par les Chinois.
Ces éléments s'accordent complètement avec ceux de la comète de Halley.
Nous avons donné, dans notre introduction, les éléments elliptiques de Torbite de cette comète ainsi que des cinq autres comètes périodiques.
366. Comète de Encke. — La comè/e qui porte le nom do M. Encke, de Berlin, a été découverte par Pons, à Marseille, le 26 novembre 1818.
Les éléments paraboliques, calculés par Bouvard^ dit Arago, furent reconnus par un des membres du Bureau des longitudes pour être semblables à ceux d*une comète observée en 1805.
La durée de révolution de cet astre a été déterminée par M. Encke j qui
prouva^ par des calculs excessivement rigoureux^ qae cette durée est de 3 ans et 3 dixièmes.
En cherchant dans les collections astronomiques, on trouve les preuves d'observations de cette comète dans les années i786 et 1795.
367. Comète de Gambart. — Le 27 février 1820, cette comète fut aperçue à Johannisberg par Biéla, et dix jours après Gambart la vit à Marseile et calcula immédiatement ses éléments paraboliques»
Il reconnut; alors, que cette comète avait déjà été observée en 1805 et en 1772.
Reconnaissant la périodicité de cette comète ^ il passa des éléments paraboliques aux éléments elliptiques et trouva que la durée de sa révolution autour du Soleil était d'environ 7 ans.
Damoiseauy en calculant Tépoque du retour de cette comète, trouva que le 29 octobre 1832 vers minuit, la comète devait traverser le plan de récliptique, ce qui mit en émoi bien des gens.
Mais, par les calculs du même savant, on reconnut que la comète devait passer dans le plan de Técliptique en dedans de notre orbite et à une distance de quatre rayons terrestres et deux tiers.
Du reste, la Terre ne devant arriver sur ce rayon vecteur du nœud de la comète qu'un mois après, se trouvait, au moment où cet astre était à son nœud, à plus de 20 millions de lieues de lui.
368. Comète de Faye, — Le 22 novembre 1843, M. Faye, astronome de l'observatoire de Paris, a découvert une comète dont il a calculé d'abord les éléments paraboliques et ensuite les éléments elliptiques, à l'aide desquels il a conclu la périodicité de la comète.
Les calculs de M. Faye ont été confirmés par d'autres calculateurs. Cet astre a été revu en 1850 à l'observatoire de Cambridge (Angleterre] par M. Challis.
369. Comète dé Brorsen. — M. Brorsen a découvert le 26 février 1846 une comète dont les positions, observées jusqu'au 22 avril, n'ont paru convenir qu'à une orbite elliptique, d'après les calculs de MM. Brunnow, Goujon et Hind, et le docteur Galen.
La période de cette comète elliptique devait être de 5***,58 environ.
Le docteur Galen avait fixé le retour au périhélie au 10 novembre 1851. Les astronomes la cherchèrent vainement vers cette époque d'après les positions indiquées dans les éphémérides publiées par M. Galen, et comprenant des positions s'étendantdu 10 septembre 1851 au 10 janvier 1852.
Le 18 mars 1857, M. Brunhs découvrit une comète dont les éléments parurent s'accorder avec ceux de la comète du 26 février 1846.
M. Pape a'montré la parfaite identité des deux astres en déduisant des éléments de la comète de Brorsen des positions qui représentent d'une
DÉTERMINATION DE LA POSITION D*UNE COMÈTE
manière satisfaisante les positions observées de la comète de M. Branhs.
La détermination incomplète des premiers éléments et l'action perturbatrice des planètes a produit une différence d'environ troin mois dans le retour au périhélie.
Ainsi, d'après les calculs du docteur Galen» le passage au périhélie en 1857 devait avoir lieu le 25"^,77;^le passage au périhélie de la comète Bruhns a eu Heu le 29*"*,49.
A l'apparition de 1862, la comète a été observée à Vienne par M. Edmond Weiss, le â2 décembre.
370. Comète de d'Arrest, — Cette comète a été découverte à Leipzig par M. d'Arrest, le 27 juin 4851.
On reconnut immédiatement que son orbite était elliptique et sa période 6"%4 environ.
M. Y. Yillarceau avait déduit de ses calculs que cette comète, à son retour en 1857, ne serait visible que dans l'hémisphère Sud et que son éclat serait très-faible.
Grâce aux éphémérides publiées par ce savant astronome, M. Maclear, directeur de l'observatoire du Cap de Bonne-Espérance, trouva immédiatement, au lieu et à Tépoque désignés^ l'astre dont Tédat était en effet excessivement faible.
Une comète périodique dont nous n'avons pas parlé parce qu'elle n'a pas encore été retrouvée^ est celle découverte à Rome le 22 août l&U par le père Vieo.
La durée de sa révolution est de 5''*,47.
DÉTERMINATION DE LA POSITION d'UNE COMÈTE.
371. Puisqu'une comète ne se montre que pendant quelques jours^ on comprend que les astronomes des observatoires du globe peuvent ne pas l'apercevoir si, pendant son apparition, le Ciel reste, pour ces observateurs, constamment couvert.
C'est ce qui est arrivé pour la comète aperçue en mars 1843; l'observa^ taire de Paris, en raison de l'état du Ciel, n'a pu déterminer la position de cet astre.
Les officiers de marine, par leur séjour dans les différents points du globe et le plus souvent dans des régions dans lesquelles le Ciel est toujours dégagé^ peuvent rendre des services à l'astronomie^ en déterminant la position d'une comète qu'ils aperçoivent.
Trois observateurs prennent simultanément, à l'aide d'instruments à réflexion, l'un, la distance du noyau de la comète à une étoile zodiacale connue, l'autre, la hauteur rfu noyau au-dessus de l'horizon et le troisième la hauteur de l'étoile; on note exactement l'heure du chronomètre qui
correspond à celle observalion, et on en conclut ITieure de Paris, tempi moyen.
On peut supposer au noyau de la comète une parallaxe égale à celle du Soleil.
On fait le calcul de la distance vraie de rétoile à la comète. 'Voir mon Cours de navigation.) ,
Soient, maintenant, Z le zénith (fig. â07), P le pôle, E Tétoile, C la
comèle. Dans le triangle sphérique ZEC, dans lequel on connaît ZC, ZE
et EC, on calculera ZEC.
Fig. 207. j)qp5 jg (ri^-^ngle sphérique ZPE, dans lequel on
connaît ZE, PE, et PZ, on obtiendra Tangle PEZ.
La somme ou la différence de ces deux angles
donnera Tanglc PEC du triangle PCE dans lequel
on connaît en outre, le côté PE et la distance CE;
on aura donc la distance polaire ?C de la comète
et l'angle CPE différence en ascension droite de cet
astre et de rétoile E.
• Connaissant l'ascension droite de cette étoile^ on pourra en conclure l'ascension droite de la comète,
A quelques jours d'intervalle, on fera deux ou plusieurs autres observations analogues, ce qui permettra d'obtenir au moins trois ascensions droites et trois déclinaisons correspondantes de l'astre.
11 faudra aussi avoir soin de noter la grandeur de l'arc embrassé par la queue de la comète, son gisement et toutes les particularités que Ton pourra observer sur le noyauy Ja chevelure ou la queue. On pourra alors adresser ces observations à l'Observatoire impérial ; ou bien, faire le calcul de l'orbite de la comète^ en employant soit la méthode de Gauss, soit la méthode d*OLBERs dont j'ai donné le développement dans les notes qui suivent ma traduction du « Thboria motus » de Gauss.
PARTICULARITÉS SUR LES COMÈTES
372. Lorsque Ton veut étudier les comètes en elles-mêmes, c'est-à-dire en dehors de leur mouvement, le problème n'offre pas la même simplicité que pour les autres corps célestes en général.
Étudier un astre en lui-même, c^est essayer de découvrir, autant que les moyens d'observations le permettent :
\* La forme;
T La grandeur;
3* Enfin, la nature et la constitution probables de ce corps céleste.
Dans les astres que nous avons considérés jusqu'ici, la constance apparente des quantités que nous venons d'énumérer, et la permanence de
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l'astre dans la voûte céleste ont permis d'obtenir des résultats, sinon trèscomplets, du moins suffisamment précis.
Pour les comètes, il en est autrement, et les résultats obtenus jusqu'ici sont encore tout aussi incertains que variés.
Une cause prédominante qui vient mettre obstacle à toute suite d'observations sur les comètes, c'est le peu de durée de leur apparition dans la voûte céleste.
On sait, en effet, qu'une comète n'est généralement visible que pendant répoque de son passage au périhélie, ce qui n'a lieu que pendant quelque temps. %
Dans le noyau, dans la chevelure et dans la queue des comètes^ on remarque une grande variété d'aspect et d'éclat. Ainsi la comète de Halley, qui s'est montrée vers la fin de 4835, a pris des formes excessivement variées pendant le temps qu'on Ta aperçue. Cette variété d'aspect ne résulte pas seulement du mouvement de la comète autour du Soleil; les formes successives que prennent quelquefois ces astres pendant la durée de leur apparition, sont dues à des causes inconnues jusqu'à présent.
Les observations faites sur le noyau n'ont pu prouver d'une manière certaine que cette partie d'une comète est opaque.
Les résultats obtenus par MM. Struve, Pons et Valz feraient plutôt croire à la diaphanéité du noyau, puisque cette partie, qui, dans certaines comètes, paraissait opaque, a été. trouvée diaphane lorsque l'on a employé des lunettes d'un fort grossissement.
Les diamètres des noyaux des comètes atteignent des dimensions trèsdifférentes. D'après Arago, le plus fort diamètre observé est celui de la 3* comète de 1845, qui est de 3200 lieues, et le plus faible est celui de la comète de 1798, qui n'est que de 14 lieues.
Ainsi que nous l'avons déjà dit, on observe des changements dans lu chevelure ou nébulosité qui entoure le noyau d'une comète. L'étendue de ces nébulosités, qui, par suite, est très-variable, va quelquefois jusqu'à 450000 lieues.
On remarque généralement dans la chevelure d'une comète, une augmentation d'intensité lumineuse du bord au centre, ce qui indique une forme sphérique.
Hévélius croyait avoir remarqué que les dimensions des nébulosités augmentent à mesure que les comètes s'éloignent du Soleil, ce qui semblait justifié par les variations du diamètre de In nébulosité de la comète de Encke. Mais on a observé, au contraire, certaines comètes dont les changements de dimensions ont eu lieu en sens inverse, c'est-à-dire que les diamètres de ces nébulosités ont diminué à mesure que les comètes se sont éloignées du SoleîL
L'axe de la queue des comètes est, en général, dirigée suivant le rayon vecteur du point de la courbe où se trouve la comète. Ce qui a lieu pour les chevelures se produit aussi pour la queue, et la forme de cette partie
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varie quelquefois complétemeut pendant la durée de la visibilité de Tastre.
Certaines comètes n'ont pas de queue, d'autres en ont plusieurs. La queue la plus longue qui ait été observée, est celle de la comète du mois de mars 1843; elle embrassait un arc de 60*, dans la sphère céleste.
D'après Araga, la queue des comètes aurait la forme d'un cône ou d'un cylindre creux.
Un des faits les plus remarquables observés sur les changements d'aspect d'une comète est celui de la séparation en deux parties de la comète de Gambari, séparation observée par M. Slruve vers la fin de février 1846 et confirmée par d'autres astronomes.
Cette comète se divisa en deux parties formant deux cotnètes distinctes avec noyau et chevelure, et suivant deux routes différentes, quoique dans le même sens et à petite distance. La plus grande distance des deux parties a été trouvée égale à 40 rayons terrestres. En 1852, lors de la réapparition de la même comète, ses deux éléments ont encore été observés à une petite distance l'un de l'autre.
CiCrtaines comètes ont présenté des phases, ce qui fait penser que ces astres n'ont pas de lumière propre, mais empruntent au Soleil celle qu'elles nous envoient. C'est, du reste, la conclusion à laquelle on est conduit par les résultats obtenus sur la lumière des comètes à l'aide de la lunette polariscope d'Arago.
RÉSUMÉ DES NOTIONS ÂCQCISES PAR LA GÉOMÉTRIE CÉLESTE
373. D'après les théories astronomiques que nous venons d'ébaucheff nous voyous :
1* Que le Soleil est le centre autour duquel les planètes et les comète effectuent leur nunwementy mouvement dont le sens est, pour toutes les planètes, d'Occident en Orient, et d'Orient en Occident pour un grand nombre de comètes.
S* Que les planètes^ dont la Terre fait partie, sont les centres autour desquels de petits astres appelés satellites effectuent leur mouvement de translation, mouvements qui ont aussi lieu, en général, d'Occident en Orient.
3* Que tous les astres que leur grosseur et leur proximité de nous ont permis de considérer attentivement, sont reconnus pour être doués d'un mouvement de rotation sur eux-mêmes, dans le même sens que leur mouvement de translation autour de V astre central.
4' Et enfin, que ces mouvements de translation sont soumis aux trois lois suivantes :
1* Les orbites décrites sont des ellipses dont le Soleil [ou la planète povr son satellite) occupe un des foyers;
NOTIO^S SUR LES MÉTÉORES COSMIQUES
2* Les aires décrites par le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employés à les parcourir;
3® Les carrés des temps de révolution sont approximativement entre eux comme les cubes des demi-grands axes.
Ces trois lois, qui sont^ comme nous l'avons vu^ la base fondamentale des prédictions astronomiques^ sont dues à l'immortel Kkhler^ né à Weil, dans le duché de Wittemberg, le 27 décembre 157 1.
Aussi sont-elles connues sous le nom de Lois de Kepler,
DES météores cosmiques.
En dehors des astres dont nous venons d'étudier le mouvement d'une manière succincte , on aperçoit quelquefois dans la voûte céleste des globes de feu; et chaque nuit, quand le Ciel est pur, des traînées lumineuses dont Tapparition ne dure que quelques secondes.
Ces météores connus sous le nom de bolides et d^étoiles filantes, ne paraissent, jusqu'à présent, soumis à aucune loi analogue à celles qui régissent les mouvements des corps célestes. .
374. Des Bolides, — On désigne sous le nom de bolides des globes de feu, ayant un diamètre apparent, qui brillent tout à coup dans la voûte céleste et qui s'éteignent subitement, en laissant quelquefois, pendant un court instant, une traînée lumineuse, ou en se divisant en plusieurs petits globes dont Véclat d'aune fusée peut donner l'idée.
On a déjà enregistré, depuis le commencement de notre ère, plus de 800 bolides, qui amènent à conclure que l'on aperçoit plus de ces météores de juillet à janvier que de janvier à juillet.
37d. Des étoiles filantes. — On désigne sous le nom d'étoiles filantes des traînées lumineuses qui font l'effet d'une étoile qui se détache de la voûte céleste et qui disparaît au bout de quelques secondes.
On aperçoit souvent des masses d'étoiles filantes. Le nombre de ces météores est immense, puisqu'il n'est pas de nuit» pour ainsi dire» dans laquelle, lorsque le Ciel est dégagé, on ne puisse compter soit plusieurs étoiles filantes simples, soit plusieurs étoiles filantes en masse.
En comparant toutes les observations faites jusqu'à ce jour, on trouve encore que ces météores se montrent plus de juillet en décembre que de décembre en juillet.
Deux observateurs A et B (fig. 208), placés à une assez grande distance Tun de l'autre, peuvent en observant l'étoile de la constellation dans laquelle une même étoile filante a paru s'éteindre, obtenir la distance de l'étoilefiia nte à la Terre.
Car, si pour l'observateur A l'étoile filante a paru s'éteindre sut l'étoile
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réelle E, elle se trouvait à ce moment sur la ligne AE; de même, si pour l'observateur B la même étoile filante a paru s'éteindre sur l'étoile réelle E', elle se trouvait, à ce moment, sur la ligne E'B. Elle se trouvait donc, par suite, en e; comme on peut avoir les distances angulaires E'BA et EAB, ainsi que la distance linéaire AB; on peut déterminer les distances Ae et Be,
En se servant de cette méthode, on a pu s'assurer que ces météores se montrent généralement sur les limites que l'on donne habituellement à notre atmosphère, c'est-à-dire à une petite distance de la Terre.
376. Des aérolithes. — Les bolides ont quelquefois déterminé des chutes de pierres sur la Terre, pierres qui ont reçu le nom d'aérolithes. En dehors des pierres tombées à la suite de l'apparition d'un bolide, on a enregistré plus de 200 chutes d'aérolithes bien constatées; quelques-uns de ces météores ont même déterminé des accidents graves.
Les substances qui composent les aérolilhes sont, généralement : le chrome^ le fer magnétique, le nitkelj le feldspath, Volivine^ le chromate, le fer^ le soufre.
Ainsi qu'on Ta remarqué pour les bolides et les étoiles filantes, on observe plus d'aérol.thes de juin en décembre que de décembre en juin.
L'origine de ces météores cosmiques est encore complètement inconnue, et la seule hypothèse qui semble admissible, c'est qu'il existe dans l'espace des milliers de petits corps soumis à la loi de la gravitation universelle et circulant autour du Soleil.
Dans sa route autour de l'astre radieux, la Terre traverse des zones plus ou moins étendues de ces petits corps célestes qui s'enflamment par le frottement en entrant dans notre atmosphère, et dont quelques-uns finissent par rencontrer la Terre. Cela expliquerait en partie l'état incandescent observé dans certains aérolilhes à leur arrivée sur notre globe.
NOTIONS HISTORIQUES SLB LA GÉOMÉTRIE CÉLESTE
377. Il a fallu bien des siècles à l'esprit humain pour arriver à la dé' couverte des lois approximatives des mouvements des astres, lois que l'on peut maintenant déduire logiquement des observations faites dans un observatoire.
Avant d'arriver à l'admirable simplicité qui caractérise ces lois, les astronomes ont dû passer par bien des hypothèses, évidemment toujours beaucoup plus compliquées que la réalité. Sans remonter à Cléanthe d'AssoSy qui vivait vers l'an 260 avant Jésus Christ et qui serait, d*après
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PlutarquCy le premier qui ait eu l'idée du mouvement de rotation de la Terre et de son mouvement de translation autour du Soleil, nous allons donner de courtes notions sur les trois systèmes planétaires qui font époque dans l'histoire de la géométrie céleste :
!• Celui de Ptolémée (Claude)^ astronome de l'école d'Alexandrie, qui vivait Tan iiO avant l'ère chrétienne;
2* Celui de Copernic {Nicolas), astronome, né à Thom, en Prusse, le \9 février Ul 3;
3* Celui de Tycho-Braké, né en Scanie (Danemark), le 13 rfecembre 4546.
Cet astronome, dont les travaux ont été si utiles à l'astronomie moderne, a surtout la gloire d'avoir été le maître et le protecteur de Kepler.
319. Système de Ptolémée. — Dans l'ouvrage intitulé Almage^te, que nous a transmis Ptolémée, cet astronome indique la Terre (T 5 ) (fig- 209), comme le centre des mouvements du Soleil, des planètes et des étoiles.
Fig. Î09.
D'après lui, tous les astres faisaient, autour de la Terre, une révolution entière dans l'espace de 24 heures, d'Occident en Orient.
Ensuite, autour du même centre, se mouvaient, à peu près dans le même plan, les sept astres ou planètes : la Lune (L. C )* Mercure (Me ^), Vénus (V Ç) le Soleil (So 0), Mars (Ma $) , Jupiter (i^)et Satut^e
Mercure^ Vénus, Mars^ Jupiter et Saturne décrivaient des circonférences appelées épicycles^ dont les centres décrivaient eux-mêmes autour de la Terre des circonférences appelées déférents.
Les lois du mouvement étaient celles-ci :
V Les rayons des déférents de Mercure et de Vénus devaient toujours être dirigés vers le Soleil.
2* Les rayons menés de Mars^ Jupiter et Saturne aux centres de leurs épicycles respectifs devaient rester toujours parallèles à la ligne joignant le CENTRE DU SoLEiL à la Tcrrc.
Nous ne chercherons pas à démontrer si, à l'aide de ces lois, on peut expliquer les mouvements apparents des astres tels que nous les voyons; nous ferons seulement remarquer que, dans ce système, les lois du mouvement indiquent déjà l'influence du Soleil sur les autres planètes.
Fig. 210.
Ce système, combattu par Pythagore et Aristarque, est tellement encombré d'erreurs, qu'il ne souffre même pas maintenant la discussion; et ces lois du mouvement qui n'ont pas de raison d'être, ne furent admises pendant longtemps par les anciens, que parce que le préjugé en faveur de l'immobilité de la Terre était trop enraciné dans l'esprit humain et trop
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conforme à rapparence, pour y substituer une vérité que le génie seul devinait.
379. Système de Copernic. — Copernic, dans son ouvrage : Des révolutions célestes, suppose les planètes et la Terre circulant d'Occident en Orient autour du Soleil, et la Terre emportant la Lune dans son mouvement, ainsi qu'on le voit figure 2i0.
Seulement, pour expliquer les irrégularités des mouvements du Soleil et des planètes^ il emploie encore des épicycles et des déférents.
Il supposait aussi à la Terre trois mouvements :
1<» Le premier ayant lieu autour de son axe dans l'espace d'un jour, d* Occident en Orient;
2" Le second, de translation autour du Soleil, d'Occident en Orient;
3' Et enfin, le troisième, d'Orient en Occident, afin que l'axe de la Terre, dans son transport autour du Soleil, restât toujours parallèle à lui-même. ,
Fig. ili.
Ce troisième mouvement avait pour but de mettre d*accord son système avec les idées admises alors, qu'une sphère ne pouvait pas tourner
. autour d'un centre sans présenter toujours à ce centre le même hémisphère.
380. Système de Tycho-Brahé. — Dans son système , Tycho-Brohé revient; pour ainsi dire, à celui de Ptolémée^ en supposant la Terre immobile au centre du monde (fig. 21 1 ).
D'après lui, toutes les planètes circulaient autour du Soleil (TOcciderU en OrierU^ et le Soleil tournait lui-même autour de la Terre d'Occident en Orient, autour de laquelle se mouvait directement la Lune.
C'est donc à Kepler que revient la gloire d*avoir véritablement constitué la Géométrie céleste. En reprenant les idées de Copernic, mais en supprimant le troisième mouvement de la Terre, ainsi que le système des épicycles, Kepler reconnut, après un grand nombre de tentatives qu'il a rapportées en détail dans son ouvrage : De Stella Martis, et dont od trouve un exposé dans l'Histoire de l'astronomie moderne de Delambreei dans l'Astronomie physique de M. Biot, tome V, chapitre iv, que l'orbe de Mars est une ellipse dont le Soleil occupe un des foyers, et que le rayon vecteur de la planète est soumis, dans ce mouvement, à la loi des aires.
MÉCANIQUE CÉLESTE
381. Maintenant que l'étude de la géométrie céleste nous a appris a trouver les lois des mouvements planétaires, nous pouvons nous demander si ces lois ne sont pas les conséquences d'un principe actif général qui force tous les corps célestes à suivre un mouvement déterminé.
Newton a résolu cette grande question, et nous allons voir quelles sont les conséquences qu'il a dédiâtes des lois de Kepler.
Conséquences des lois de Kepler. — Rappelons d'abord l'énoncé de ces trois lois en les classant dans l'ordre suivant :
!• Les aires décrites par le rayon vecteur dans des temps égaux sont égales;
2* L'orbite de la planète est une ellipse dont le Soleil occupe un des foyers;
3* Les carrés des temps de révolution des planètes sont entre eux comme les cubes des demi-grands axes.
382. Conséquence de la première loi. — Soit mm' (fig. 212), l'élément rectiligne décrit par la planète dans le temps dt.
Si la planète n'éprouvait aucune force
*'»«• ***• perturbatrice, dans l'instant dt qui suit,
m' elle décrirait m'n = mm'; de telle sorte
F// que les triangles mSm', m'Sn seraient équij^» valents.
Mais, dans le second instant, la planète décrit l'élément m'm", de manière toutefois que le triangle m'm^S = mSm' = m'Sn.
[Loi des aires, ) Les triangles m'Sm" et m'Sn ont môme base m'S; or ils sont équivalents, donc ils ont même hauteur; donc nm" est parallèle à n'm\ Mais m'm" représente, en grandeur et en direction, la force résultante qui agit dans le second instant; l'une des composantes est évidemment
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représentée par Télément m'n, donc, Tautre composante est dirigée suivant n'm; c'est-à-dire qu'elle passe par le Soleil.
Donc, la force qui retient la planète dans son orbite est dirigée vers le centre du Soleil.
Nous allons arriver au même résultat en nous servant des équations générales du mouvement dans un plan.
Soient S le Soleil (flg. 213), oo' une portion de l'orbite que décrit la planète.
Prenons deux axes rectangulaires SX et SY passant par le Soleil, l'axe des X se confondant en outre avec la ligne des apsides.
Les coordonnées d'une position P de la planète seront
SD=a:, PD = y.
Considérons les composantes PX=X et PY = Y de la force qui retient la planète dans son orbite.
Si m représente la masse de la planète, les équations générales du mouvement seront
d^ dt''
dt*
Multiplions la première de ces équations par y et la seconde par x, et fdisons-en la différence, on aura
v^ y xd^y—yd^x _d[xdy^ydx)
^ dt^ dt*
iMais on démontre, en analyse, que xdy — ydx est le double de Taire décrite dans l'instant dt', c'est alors une quantité constante, d* après la première loi de Kepler; donc sa différentielle est nulle, et, par suite, on a
Yx — Xy=rO ou Y = ~'
La résultante des deux composantes X et Y est donc dirigée suivant PS; c'est-à-dire passe par le Soleil.
383. Conséquence de la deuxième loi. — En multipliant la première des équations générales du mouvement (a) par dx et la seconde par dy, et en faisant leur somme, on a
^ ^ dt^ 2 dt*
CONSÉQUENCES DES LOIS DE KEPLER
Si nous appelons <p l*angle PSX et F la force dirigée vers le Soleil et dont les composantes sont X et Y, on a, en représentant PS par p
x = pcos9, X = — Fcostp,
y = p sin <p, Y = — F sin «p.
'De ces équations on déduit
dx' + dy' = rfp« + p*rf(p% Xdx + Yrfy = — Frfp.
Substituant dans Téquation (6), on a
^ ^ ^2 dt*
Si l'on appelle C l'aire constante décrite par le rayon vecteur dans Tunité de temps^ on aura la relation
d'où
Substituant dans (c), il vient
p»dç»
ou
Or, d'après la seconde loi de Kepler, on a, en supposant que SX se confonde avec la ligne des apsides.
i 4-ecos<p
De laquelle on déduit, par une différentiation,
/ dp \* e'sin'tp e' — e'cos'<p
Mais de cette même relation (e) on déduit aussi,
««COS'ç=(-î^ —\) = ; 1-^«
On a donc
/ Jp y_ g' 1 2 1 1
Vp«(/^/ — a«(i-e«)« p« + û(l — e«)*p û«(l-e»)*' on
Substituant cette valeur dans Téquation (d)y il vient
-Fdp = 2mC«rf f — -^ X - - -TTT^— ^^ • \a(l — e*) p a'(l — c )/
c'est-à-dire, en effectuant la différentiation et divisant les deux membres par rfp,
Mais G, a, e, m sont constants, donc la force accélératrice — varie en
raison inverse du carré de la distance de la planète au centre du Soleil, Telle est la deuxième conséquence.
384. Conséquence de la troisième loi. —Nous venons de trouver la relation
m~"fl(l — c*)^p«
Or il est clair que puisque G est l'aire décrite dans l'unité de temps, en appelant T le temps de révolution de la planète, on aura rexpression
GxT = ira6 = ita«v/i— e*, d'où
G* __ iz'a* a(l— e')"" T« ' et. nar suite, il vient
3 autre planète, on a aussi
El — 1 t^' 1
û* a'* remarquant que d'après la troisième loi de Kepler ^^^^^,
CONSÉQUENCES DES LOIS DE RÉPLER
F*~ "^ zr» ^ Tî • m p"
c'est-à-dire que la force qui retient une planète dans son orbite ^ varie en raison directe de sa masse et en raison inverse du carré de sa distance au Soleil.
Cette conséquence s'applique aussi aux comètes.
Reprenons 9 en effet, l'expression — = . , X -5.
Si nous considérons la courbe décrite par la comète comme une para- Me dont le paramètre serait ^p, on aura par extension
F MC« i
Pour une autre comète, on aurait aussi
D'où, en veria de la troisième loi de Kepler qui s'exprime pour les comètes par
il vient
Donc la troisième conséquence s'étend aussi aux comètes.
Conclusion.
Nous sommes donc ainsi conduits aux conséquences suivantes des lois de Kepler:
V La force qui retient les planètes et les comètes dans leur orbite est dirigée vers le Soleil;
2' Cette force agit en raison directe de la masse;
3* Cette force agit en raison inverse du carré de la distance de l'astre au Soleil.
Les conséquences que nous venons de déduire s'appliquent aussi aux satellites des planètes, puisque le mouvement de ces corps est soumis aux lois de Kepler.
Ainsi, pour chaque planète :
1* La force qui retient le satellite dans son orbite est dirigée vers le cen* tre de sa planète;
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2* Cette force agit en raison directe de la masse et en raison inverse du can'é de la distance du satellite à sa planète.
DÉCOUVERTE DE LA GRAVITATION CmVERSELLE.
385. Les astronomes et géomètres, Copernic, Tycko-Braké, Kepler, Fermât y Roberval^ Hook^ supposaient que les mouvements des corps célestes et leur forme sphérique provenaient d*une force résidant dans la matière, et agissant suivant des lois inconnues.
Le docteur ffook, en parlant de l'attraction mutuelle de tous les corps célestes, dit a que cette force est d'autant plus puissante que le corps sur a lequel elle r exerce est d'autant plus près du centre d'attraction; mais, » ajoule-t-il, a pour ce qui est de la proportion suivant laquelle ces força a diminuent à mesure que la distance augmente^ f avoue que je ne l'ai pas a vérifiée,
« Je donne cette ouverture à ceux qui ont assez de loisir et de connaissances
a pour cette recherche/ »
Il était réservé à Isaac Netvton, né le 25 décembre i642, à Woolstrop,
dans le Lincolnshire ^ en Angleterre, de trouver celte fameuse proportion.
Voici, d'après Laplace, comment il parvint à trouver que la force qui
retient une planète dans son orbite et la force de la pesanteur qui agit à
la surface de la Terre, sont de la même nature.
Il remarqua d'abord que la pesanteur que nous observons à la surface de la Terre se fait sentir aux points les plus élevés du globe; il en conclut que la Lune devait éprouver Teffet de celle pesanteur.
Il entrevit alors que ce devait être cette pesanteur qui faisait dévier notre satellite de la ligne droite et lui faisait décrire une ellipse apparente dont la Terre occupe un des foyers.
Il chercha donc à déterminer quelle valeur on trouverait pour j, en la déduisant de la quantité dont la Lune tombe vers la Terre dans un temps très-petit t, et en supposant que la pesanteur agisse en raison inverse du carré de la distance; voici une idée de sa méthode.
Soient T la Terre (fig. 214), L"L et LL' deux éléments consécutifs de l'orbite lunaire. Pendant le temps t que la Lune met à aller de L en L', on peut admettre que la force d'attraction de la Terre est constante et parallèle à LT. Si nous construisons le parallélogramme LN'L'N, on aura, d'après la
relation donnée en mécanique, e = -— , et en appelant^ ce que devient j
DÉCOUVERTE DE LA GRAVITATION UNIVERSELLE
à la distance de la Lune
Maïs en posant on trouve donc
NX = LT— NT = R(i — cosa)
LT = R, et l'angle LTL' = a ;
, _ 2R(i — co8«) _ Ra«
puisque Tangle a est très-petit.
Mais si T représente le temps de révolution de la Lune, en admettant que le mouvement de cet astre dans son orbite soit uniforme, on a
i~Y' Substituant cette valeur dans ^, il vient
Or, si la force décroît en raison du carré de la distance^ ^ a dû varier dans le même rapport ; on devra donc avoir
4Rîc«
ou
En remplaçant R par 60r, r par 6360000; mètres et T par (27,3) X SixSÔOO*, on trouve
La valeur de g trouvée à la surface de la Terre est 9",80896.
Il y a une petite différence, parce que nous n'avons pas tenu compte des masses M et m de la Terre et de la Lune, et de l'action du Soleil sur ces corps.
Newton conclut donc que la force qui retient la Lune dans son orbite n'est autre chose que la pesanteur qui se fait sentir à la surface de la TetTC. •
En généralisant ses recherches, l'immortel auteur du Livre des Principes fit voir qu'un mobile peut se mouvoir dans une section conique en
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vertu d'une force dirigée vers un des foyers et réciproque au carré des dis* tances de ce mobile au foyer.
EN ADMETTANT COMME PRINCIPES GÉNÉRAUX LES TROIS CONSÉQUENCES DE NEWTON, ON RETROUVE LES LOIS DE KEPLER.
Fig ÎI5.
386. Considérons une planète de masse m (fig. 215), en mouTement suivant une direction quelconque indiquée par la flèche aof, et supposons que cette planète soit attirée vers le Soleil dont la masse est M, et que cette attraction (réciproque du reste) agisse en raison directe des masses et en raison inverse du carré de la distance.
Comme c'est le mouvement relatif de la planète m que nous voulons déterminer, nous allons supposer le Soleil fixe en M, et nous prendrons son centre de gravité comme origine des coordonnées rectangulaires MX et MY, choisies arbitrairement dans le plan des deux directions aa' et mU, et auxquelles nous allons rapporter le mouvement de la planète m dont le centre de gravité ne doit évidemment pas sortir du plan YMX.
Représentons par f l'intensité d'attraction, c'est-à-dire la force d'at^ traction de l'unité de masse sur l'unité de masse à l'unité de distance.
En désignant par p la distance mM, il est clair, d'après les principes de Newton, que la force qui agit sur l'unité de masse du mobile m, eu égard à l'attraction du Soleil, est
et que la force réciproque qui agit sur l'unité de masse du Soleil, eu égard à l'attraction développée par la planète, est
fm
Si Von suppose le Soleil immobile, l'unité de masse de la planète m tend donc vers le centre M, en raison d'une force
m + rn) P' ' et par suite, la force qui agit sur le mobile m tout entier est
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Les composantes de cette force suivant les deux axes rectangulaires MXelMY, sont
— /m(M + in)x — /fy8(M + m)y
• cl • •
Les équatioTU générales du mouvement deviennent alors
rf'j —f{M + m)x d*y _—f{M-\-m)y
dl* ~ p» ' dt* ~ p'
ou, en désignant /(M -(- m) par f,
RETROUVE LA PREMIÈRE LOI DE KEPLER
387. Multiplions Téquation (1) par y et Téquation (2) par Xy il vient yd}x __ —f'xy xé}y __ — f'yx
Retranchons la première de ces équations de la seconde, on a xd}y ycPx __
Eil intégrant une première fois cette équation différentielle, on obtient xdy ydx _
C désignant une constante arbitraire.
Cette dernière équation peut s'écrire
xdy — ydx=iCdti
mais on sait déjà que xdy — ydx représente le double de Taire décrite
dans rinstant dt, par le rayon vecteur p; en coordonnées polaires, cette
aire est
pVç
on a donc,
p»d(p = Cdt.
Ainsi, uous retrouvons celle première loi de Kepler : les aires décrites par le rayon vecteur sont proportionnelles aux temps employés à les décrirt. Nous voyons que la constante C représente le double de Taire déaite dans l'unité de temps.
ON RETROUVE LA SECONDE LOI DE KEPLER
388. Multiplions Téquation (ij par dx et Téquation (2) par dyy puis ajoutons -les, on obtient
dxd^x , dyd'y _ /xdx + ydy\
("' -w + ^dT-^-fy — p — j-
Mais on a évidemment la relation
qui^ différentiée, donne *
xdx + ydy = prfp.
L'équation (a) devient donc
dxd^x dyd^y _—f'dç^
dt* '^ dt^ ■" p« '
ou
dxd'x + dyd^y —f'd^
Appelons V la vitesse du mobile sur sa trajectoire, lorsque le rayoa vecteur est p.
On sait qu'on a les deux relations
V = ~ et d«« = (/x« + rfy«, on a donc
d'où, par différentiation,
dt^ L'équation (a)' devient donc
d'où, en intégrant.
VrfV
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et par suite,
Pour déterminer la constante C, il suffit de considérer la vitesse V^ du mobile à Torigine du temps, c'est- «'i-dire, quand la distance du mobile m au centre attirant était p^; on obtient alors
Po
L'équation (fi) peut se mettre sous la forme
et comme en coordonnées polaires, on a il vient
Nous avons aussi trouvé On en déduit
par suite, l'équation [^)' devient
p*dç» ~ p "^ •
Résolvant cette équation par rapport à t/f , on trouve
C.rfp
PVp'G' + 2/"p-C»
Dans cette équation, on doit considérer </<? comme positif; quant à dp, il sera postVt/ quand le rayon vecteur p diminuera lorsque «y augmenterai et sera négatif dans le cas contraire.
Pour intégrer l'équation [•{), nous pouvons la mettre sous la forme
i dp
OU bien, en remarquant que d - = j- ,
[Uvisant les deux termes du second membre par C, on a
Posons
et
a et e étant deux nouvelles constantes; on en déduit
-aC' = A
d'où
L'équation (i) devient, en introduisant les constantes a et e.
V p'^ap(l-0 a«(l-0 laquelle équation intégrée donne
ç = a + arccos-(^-^^-^ ij,
de laquelle on déduit, enfin,
_ g (! — <«) P~1 + cc05(t-<i)' *'''
LE PRINCIPE NEWTONIEN CONDUIT AUX LOIS DE KEPLER
équation dans laquelle nous reconnaissons Véquation polaire d'une section conique.
DiSGClSSlON.
Nous avons trouvé
Po
nous avons aussi
on déduit de ces deux relations
« ~ • 77' d'où
Des relations (n) et (m) on déduit aussi
Ainsi y le demi-grand axe a et Texcentricité e de la section conique sont déterminés en fonction de
V^^ vitesse initiale de la planète m; p^y dbtance initiale de cet astre au corps attirant M; f, quantité qui dépend de Vintemité de l'attraction et des masses m et M.
Nous voyons que si C est < 0, ou a « < I .
Donc la section conique décrite est une ellipse. Comme 0' = V'^ — —^
Po
il s'ensuit que la constante a est positive, ainsi que cela doit être pour que l'équation (ia) représente une ellipse^ et pour que C soit réel.
Si C est égal à zéro, c'est-à-dire si V*^^ =-i-, on a « = 1 et a = qo, la
section conique représente une parabole.
Enfin, si C est > zéro, c'est-à-dire si V*^ > -^, on a e > i et a në-
Po
gatif, l'équation ((&) est donc
i-f-ecos(<p — a)
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Cette équation ne représente évidemment qn'ane Meule branche d'hyperboUy celle dans rintérieur de laquelle se trouve le foyer M. La relation (n)
nous montre, en effets que, dans ce cas, C ne peut être réel que lorsque a est négatif.
Toutefois, nous pouvons remarquer que si V attraction se changeait eo répulsion agissant suivant les mêmes lois^ f devenant négatif, a serait /x»!tifei^ dans ce cas, e étant toujours plus grand que i, la courbe décrite ne pourrait plus être ni une ellipse ni une paraboley mais l'autre branche d'hyperbole représentée par TéqUation
' i + tf COS («p — a) '
et qui est celle dont le foyer n'est plus dans Tintérieur de la courbe.
Ainsi, selon que le carré de la vitesse initiale de la planète^ multiplié par sa distance initiale au centre du Soleil et divisé par le double de la somme des masses de ces deux corps célestes, est plus petit, égal ou plus grand que rintensilé de l'attraction, Torbite de la planète est une ellipse, une parabole ou une branche d'hyperbole.
Ce qui exprime d'une manière générale la seconde loi de Kepler.
Ce que nous venons de dire du mouvement d'une planète autour da Soleil^ s'applique évidemment au mouvement d'un satellite autour de sa planète.
389. On ne retrouve la troisième loi de Kepler qu'en supposant la différence des masses planétaires insensible par rapport à la masse solaire. Nous avons trouvé l'équation (n)
■ C = v/<(i-e«), dans laquellci d'après ce que nous venons de dire,
C représente le double de Taire décrite dans Tunité de temps^ a le demi-grand axe, et e Texcentricilé.
Si nous désignons par T le temps de révolution de la planète, Taire décrite dans ce temps T par le rayon vecteur de l'ellipse est
«aVl — ^;
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l'aire décrite dans l'unité de temps est donc on a, par suite
et à cause de la relation (n)
en simplifiant et élevant au carré les deux termes, on a
>pi — / »
mais nous savons que f = f(iA-\-m).
On a donc
d'où
Pour une autre planète, on trouverait de même
on a donc
I! _ fl ^±i^ — ?1 M + (m' — w»)4-w X'. — a'»^M + OT"~a"^ M + m '
ou, eiiRn,
P'i vs -^
Par conséquent, pour que la troisième loi de Kepler soit admise, il faut supposer la différence (m' — m) des masses planétaires infiniment petite par rapport à la masse solaire M.
En ayant égard à la môme hypothèse, cette troisième loi s'applique aussi aux satellites d'une même planète.
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390. Principe de la gravitation universelle, — Les lois approximatives de Képhir ne sont, d'après cela» que les conséquences du principe d'attraction réciproque de la masse solaire et des masses planétaires. Newton admit donc, d'après le principe de l'action égale et contraire à la réaction^ que le Soleil est attiré par les planètes^ que celles-ci sont attirées par leurs satellites et que la Terre est attirée par tous les corps qui Tenvironnent.
Il fut donc amené à conclure : que cette propriété d'attraction est inhé* rente à la matière; qu'elle agit sur chaque molécule^ qu'elle pénètre les parties intimes des corps , et il énonça alors son grand principe de la gravitation universelle :
CbaQCE MOlicCLB DE MATlkRB ATTIRE TOUTES LES AUTRES EN RAISOH DE SA MASSE ET RÉaPROQUEMEMT AU CARRÉ DE SA DISTANCE A LA MOLECULE ATTIREE.
DÉTERMINATION DES RAPPORTS DES MASSES PUNÉTAIRES A LA MASSE OU SOLEIL
39i . Masses des planètes accompagnées de satellites. — Soient M la masse du Soleil, m la masse de la planète^ \l la masse de son satellite.
Soient aussi T le temps de révolution de la planète, A son demi-grand axe, t le temps de révolution du satellite, a son demi-grand axe.
Nous aurons les deux relations trouvées précédemment^
d'où
Mais, en supposant que le rapport — soit égal au rapport —, ce qui
peut s'admettre sans trop d'erreur pour toute planète autre que la Terre j
il vient
m an
Les quantités A, T, a, t étant déterminées, on peut donc obtenir le rapport de M à m.
Newton a trouvé, de cette manière, ---— pour le rapport de la masse
iUOi
de Jupiter à celle du Soleil. Des procédés plus précis, basés sur les perturbations réciproques que les masses planétaires déterminent dans le
DÉTERMINATION DES MASSES PLANÉTAIRES
mouvement elliptique de chacun de ces astres, ont donné — — pour
rapport de la masse de Jupiter à celle du Soleil. Par la même méthode, on a trouvé que la masse de Saturne est égale à
: de celle du Soleil et la masse d'Uranus à -
393. Détermination de la masse de la Terre. — Le rapport de la masse lunaire à la masse terrestre n*est pas assez petit pour permettre de se servir du même procédé.
Mais on peut employer la méthode suivante :
L'attraction que la Terre exerce sur les corps situés à sa surface se compose :
1* De la pesanteur observée;
2* De la composante verticale de la force centrifuge.
Mais celte pesanteur varie eu égard à Taplatissement de la Terre.
Or Laplace a démontré que l'attraction de la Terre (sphéroïde aplati), supposée formée de couches elliptiques dont la densité varie d'une manière quelconque de la surface au centre, est la même que si elle était sphérique et qu'elle eût pour rayon la distance du centre de la Tore au
parallèle dont le sinus de la latitude = — z.
Cette distance = 636455 1"> environ ; désignons-la par r.
Ainsi, nous pouvons considérer la Terre comme sphérique, en suppo* sant son rayon égal à r, et son attraction la même que celle qui existe sur ce parallèle particulier.
Il faut actuellement augmenter cette attraction particulière de la composante verticale de la force centrifuge qui, sous ce parallèle, est les
^ de la gravité- Or la gravité sur ce parallèle est représentée par 9",79586 ; donc, en ayant égard à la force centrifuge, elle devient
Si maintenant on désigne par m la masse de la Terre et par f Tattraclion mutuelle de deux unités de masse, à l'unité de distance, on aura
d'où l'on déduit
OH
Substituant cette valeur de f dans l'expression
on a
d'où
M Kt}c?
m VGr^
En remplaçant T par sa valeur exprimée en secondes, a par â3964r, r par 6364551" e» G par9",81645, on trouve
Tel est le rapport de la masse solaire à celle de notre globe.
393. Densité moyenne des corps célestes. — Connaissant le rapport des masses planétaires, y compris la Terre, à la masse solaire, on peut obtenir la densité moyenne de chaque planète en prenant pour unité la densité moyenne de la Terre, que Ton sait avoir été déterminée par Cavendisk et trouvée égale à 5,44.
Si Ton appelle, en effet, V le volume d'un corps, D sa densité, M sa masse, on a la relation
M = VD
Appelons, maintenant, m la masse de la Terre, r son rayon, d sa densité moyenne, m' la masse d'une planète, r' son rayon, d' sa densité. On peut considérer les planètes comme étant sensiblement sphériques; on a, dans cette hypothèse.
Mais, comme d est l'unité de densité, il vient
m \r / Kn substituant à m, m', r, r\ leurs valeurs numériques, on aura rf»
DE LA MASSE ET DE LA DENSITÉ DES COMÈTES
394. La détermination des masses cométaires n'a pu élre effectuée jusqu'à ce jour, et cela, en raison de la petitesse de ces masses.
Nous avons dit que Ton pouvait déterminer la masse d'un corps céleste, eu égard au principe d'attraction universelle, en observant les perturbations que cet astre faisait éprouver à un autre corps céleste dans le mouvement elliptique que celui-ci doit décrire autour de son centre d'attraction. Or, jusqu'à présent, l'observation n'a signalé aucune perturbation dans le mouvement des planètes ou de leurs satellites près desquels une comète a passé. Ainsi, la comète de 4770, désignée sous le nom de comète de Lexell, qui a passé à 600000 lieues de la Terre, n'a pas diminué d'une seconde la durée de notre année; et cependant, d'après les calculs de Laplace, la Terre causa à la marche de cette comète une sensible perturbation, en augmentant Ae deux jours la durée de sa révolution. Ce qui indique que la masse de cette comète n'était qu'une très-faible partie de la masse de la Terre; car si la masse de la comète eût été égale à la masse terrestre, la durée de l'année, en 1770, eût été augmentée de 2* 53" environ.
Une nouille preuve de la petitesse de la masse de cette comète, c'est qu'elle a traversé deux fois le système des satellites de Jupiter, sans causer à ces satellites la plus petite perturbation.
M. Babinet, dans un mémoire inséré dans les Comptes rendus de l'Aca-^ demie des sciences, séance du 23 février 1857, a essayé de donner une idée de Fextréme petitesse de la masse d'une comète. Tout ingénieuses que soient les considérations sur lesquelles s'appuie son raisonnement, il ne fait, en résumé, que démontrer la petitesse des masses de certaines comètes, et entre autres de celle de Encke.
Tout ce raisonnement est, en effet, basé sur ce que cette comète sans noyau est diaphane, et que les étoiles de H' grandeur sont vues au travers. Or, la diaphanéité de tous les noyaux cométaires, bien que probable, n'est pas encore démontrée d'une manière irrécusable.
En outre, de cette observation certaine qu'une étoile de onzième grandeur est vue au travers de la comète, le savant académicien conclut que l'illumination de l'atmosphère par la Lune est plus intense que Tiliumination de la substance cométaire par le SoleiL Or, cette conclusion^ vraie
pour la comète de Encke, ne s'applique évidemment pas aux comètes qoe Ccn voit en plein jour; il faut nécessairement que rillamination de ces dernières comètes soit même plus grande que Tillumioation de ratmosphère par le Soleil, laquelle est 800000 fois plus intense que rillumînation it l'atmosphère par la Lune.
Ainsi, lorsque M. Babinet conclut qu'une lame d*air ordinaire de 0*,00i d'épaisseur transportée dans la région d'une comète et éclairée par te Soleil serait beaucoup plus brillante que la comète, cette conclusion ne peut évidemment pas s'appliquer aux comètes telles que celle de 1843, qui^ comme on le sait, était visible en plein jour.
PESANTEUR A LA SURFACE DU SOLER ET DES PLAIfÈTES.
395. La pesanteur à la surface d'un astre est évidemment TattractioD
fu.
totale de Tastre sur l'unité de masse. Elle est donc représentée par ^ =y*,
P en appelant toujours f l'attraction de l'unité de masse sur l'unité de masse à l'unité de distance, \k la masse de l'astre considéré et p son rayon an
parallèle dont le sinus est — •
En appelant r le rayon analogue de la Terre, m sa masse et G la pesanteur à la surface, on a
On a donc
G^m|^py 9 l^
Or, on connaît m, (a, p et r, on peut donc avoir le rapport de G à ^. On trouve ainsi, d*après Arago^ en prenant la pesanteur de la Terre à sa surface pour unité :
Soleil, = 28,3.
Mercure f = 0,5i .
Vénus, = 0,91.
Terre, = i.
Lune, =0,167.
Mars, = 0,50.
Jupiter, =5,456.
Saturne, = 1,09.
Uranus, =1,05.
Neptune, = «JO.
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DES PERTURBATIONS PLANÉTAIRES
396. S'il n'y avait, dans Tunivers, d'autre corps que le Soleil et une planète^ celle-ci décrirait autour du Soleil une ellipse parfaite, en suivant la première loi de Kepler.
Mais en raison de la gravitation universelle , les autres planètes exercent une attraction sur la première et la font dévier de sa route.
De sorte que les lois de Kepler ne sont qu'approximatives.
Définition, — Les différences variables qui existent entre la trajectoire réelle d'une planète et le mouvement elliptique qu'indiquent les lois de Kepler prennent le nom d'inégalités ou perturbations.
Ces perturbations^ quoique très-petites dans un court espace de temps^ finiraient à la longue par s'accumuler et donner des différences notables dans les éléments elliptiques primitivement déterminés.
Il faut donc savoir déterminer ces perturbations, de manière que l'on puisse corriger au fur et à mesure qu'ils varient^ les éléments elliptiques, éléments dont la connaissance est, comme nous l'avons vu, la base des prédictions astronomiques.
Il n'entre pas dans le plan de cet ouvrage de donner le développement du calcul des perturbations. Nous renvoyons à ce sujet, ou à la Mécanique "Céleste de Laplace, ou aux Annales de V Observatoire impérial de M. Le Verrier.
Nous allons cependant tâcher de donner un aperçu de la marche de ce calcul, en mettant sous les yeux du lecteur les équations différentielles qui servent de point de départ et les formules qui représentent les variations que subissent les éléments elliptiques d'une planète sous l'influence attractive d'un corps céleste autre que le Soleil.
Ces formules qui, pour être comprises, n'exigent que les connaissances mathématiques dont on a déjà fait, usage dans ce volume, montreront mieux que tous les raisonnements la distinction que Ton doit faire entre les perturbations ou inégalités périodiques et les inégalités séculaires. Cet aperçu facilitera en outre, je l'espère, l'Étude du calcul des perturbations à ceux qui voudraient aborder celte intéressante question.
Détermination des équations différentielles du mouvement dune planète m autour du Soleil^ en ayant égard à V attraction développée sur cette planète par une seconde planète m'.
C'est ce que Ton nomme le problème des trois corps.
397. Soit S (fig. 216), le Soleil considéré comme réduit à un point matériel de masse M ; soient m et m' deux planètes de masses m et m',
agissant l'une sur l'autre sui- F>g- >»«• vant les lois de la gratitatiok;
^ il s'agit de déterminer Véquaiion
de la trajectoire décrite par la planète m.
Le centre de gravité du Soleil est pris pour origine des coordonneras se rapportant à trois axes rectangulaires SZ, SY et SX; ce dernier étant supposé parallèle à la ligne des équinoxes à une époque donnée.
Appelons r la distance iwS,
r' la distance m'S et w Tangle
mSm',
Désignons par f l'intensité de rattraclion de l'unité de iwos5e sur l'unité
de masse à l'unité de dislance. Nous prenons pour unité de masse la masse
solaire.
Considérons maintenant les diflérentes attractions développées par les
trois corps S, w et m\
f En raison du principe de la gravitation, —, est l'attraction développée
par la masse solaire sur une molécule de la planète m.
Cette planète agit aussi sur le Soleil avec l'intensité ~-, (force qui déplace l'origine des coordonnées auxquelles on rapporte la planète m; ce corps céleste est donc, en réalité^ soumis à une force
dirigée suivant mS. La composante de cette force, suivant l'axe SX, est en appelant x, y, z les trois coordonnées de m.
ZIi+ii:)cosmSX=/ii+;^.
La planète m', en agissant sur m, développe aussi Fattraction élémentaire
A m' fn^
(mm']* r' -}- r'* — 2rr' cos cd*
Pour avoir la projection de cette force sur Taxe des x, nous pouvons d*abord la projeter sur Sm et projeter ensuite cette projection sur SX. Menons m'K perpendiculaire sur le prolongement de St». La projection de
sur Sm est
[mm'Y
fin' „ , fm' mK rC0sKmm'= -X' — ;,
mm' mm'^ mm'^
ou
fm'(r' cos te — r)
(r* + r'' — 2r r cos u>)'
LsL projection de celte projection sur Taxe des a: est, en ayant égard au signe,
/'m'(r^costo~r) ^^a-
(r- + ^'' — ^J^^"' cos 0))''
Nous ne devons pas considérer raltraction de m sur m' parce que cette attraction déplace m' et ne déplace pas m; autrement dit lorsque deux planètes libres s'attirent elles cèdent chacune à l'attraction développée par l'autre.
EnHn, Tattractiou de m' sur le Soleil, déplaçant aussi l'origine doit être considérée ; cette attraction est égale à
fm'
la projection de cette force sur Taxe des xest obtenue en projetant d'abord cette force sur Sm, ce qui donne
fm'
^r cos w
et ensuite cette projection sur S X, ce qui donne
î3) -TT cos ta -.
En faisant la somme des trois forces {i), (2), (3) on a la force totale qui
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agit sur TaDité de masse de la planète et qni est dirigée snhrant Tue desx.
Cette force est évidemment égale et de signe contraire à Taccélért-
tion -3-r et l'on a par suite^ en faisant (i -f- m) = ^ la relation sufaote ai
r'cosw X
(r«4-r^— 2r/cosa>)* ^
X cos « x\
(r« 4. r'î—Srr' cos «;
Posons cos «> = 5 et
(5) R=(r«+r'«-2iys)-i-jl,
En Tertu de la relation
on a, relativement aux différentielles partielles,
dr X
dx r* On a aussi
dR_dR dr _dR x dx dr' dx dr ' r
dK Au moyen de la relation (5^; déduisons -^: il vient
^ = _ 1 (T'+r-'-îrry, "* (2r-2/,) - ± d*où l'on a
rfR rs X r X s X
rfx"" i" r Ir f^'r
(r«+r^— 2rr'5>' .'r» + 1^ - îrrV/
L'équation M) peut donc s'écrire
Si Ton agit, comme nous venons de le faire, pour les compoanttf suivant les axes des T et des Z, on aura finalement les trois équations difèrentiell^ suivantes :
, d*u , /au ^ , dR
(6) (j7^ + 7^ = ^-'rf];
Si l'on considérait Taction de différentes planètes sur la planète m, chacune d'elle introduirait dans le second membre des termes analogues à ceux qui résultent de la considération de la planète m' et de la fonction R.
Les équations (6) ne peuvent pas s'intégrer directement^ avec les moyens dont dispose l'analyse; mais à cause de la petitesse des masses planétaires relativement à la masse du Soleil on effectue cette intégration par le moyen d* approximations successives.
Première approximation. En intégrant les équations (6) en négligeant d'abord les seconds membres (*), on obtient par cette intégration 6 constantes arbitraires (puisque les équations différentielles sont du deuxième ordre) qui sont les éléments de Vorbite (section conique) fournis par les méthodes de Gauss ou autres.
Ces éléments sont :
a Le demi-grand axe ;
t La longitude moyenne à une époque donnée nommée Y Époque;
e L'excentricité;
?c La longitude du périhélie ;
o L'inclinaison de l'orbite;
0 La longitude du nœud ascendant.
L'intégration des équations (6) en ne négligeant plus les seconds membres, donne des résultats de même forme que l'intégration que nous venons d^ndiquer, à la condition que' l'on considère les 6 constantes arbitraires, c'est-à-dire les 6 éléments elliptiques (a, 6, e, Tt, (p et 0) comme devant
VARIER AVEC LE TEMPS
C'est la détermination de cette variation des éléments elliptiques qui constitue par le fait ce que l'on nomme le Calcul des perturbations planétaires.
398. Au moyen de la méthode connue sous le nom de Méthode de la Variation des constantes arbitraires, on trouve les variations différentielles des éléments elliptiques en fonction des dérivées partielles de la fonction
PERTURBATRICE
(•) Voir le chapitre ii des Armâtes de l'Observatoire impérial, tome I"
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Ces variations différentielles sont, en nommant n le mouvement moytn. (2) -.=^5a*n — -j-H ^^ r + — =r -3-,
dt"^ e \u dTz I ^ Y^îir? IX * e/e '
rf' e ] |x'aV+ v^ïll^ ï*'^?'
ç^P__ on m' dR *" 2 m' fdR
df^ V^r=^sin?>'^®"" do a.n m' dR
^2 m' /dR iR\
rf' V^i— tf'sinç I* ' ^?
On peut substituer à « la nouvelle variable
/ étant la longitude moyenne à Tépoque /.
Par suite de certaines considérations analytiques Téquation (ï; peut être remplacée par la relation
dl . de
dt = '"^dr
c'est-à-dire qu on peut néglfger le terme t . -r-, à condition qu'en formant
, , . , dR . -de , . , , , , . . , j,
la dérivée -j- , qm entre dans --r-, onn ait pas égard a la variation du coef'
ficient n dans la longitude moyenne nt + t.
Ou bien en attachant à -7- ce sens restrictif, on conserve l'ensemble des da
équations X et Ton pose
c*est-à-dire p = w^; d'où, d'aprè» la relation n = a^,
dy__dn_3 '^da^ dt'^'~ dt "" 2 dt'
P est donc déterminé par l'équation
/^N d'û ^ ^ m' dK
dt* (A ae
Les équations différentielles (1) à (6) précédentes et cette dernière (7) forment un système de sept équations différentielles, relatif au mouvement de la planète m, et qui devra être considéré avec le système d'équations du même genre relatives à la planète m'. Pour cette dernière planète la fonction perturbatrice sera
R' = (r* + r'«— 2rr'.s)"» —^,s.
Les équations différentielles des variations des éléments elliptiques de la planète m\ troublée par la planète m, se déduiront de celles que nous venons d'indiquer en substituant dans ces relations
(a', e', e', it', 6' et R') à (a, s, e, w, o, 0 et R).
Si nous remplaçons^ dans les équations différentielles écrites ci-dessus, e par sin 4^^ ^ étant Tare dont le sinus est e^ on obtient
... da , 2m' , rfR ..... rf*p 3m' , rfR
,^. dt 2m' / dR\ , m' ,, ^ dR , m' ""'^"«s rfR
(2) ■j- = ttn[a-j-)-\ ancos*fang^.-^H ,
.„, de m' an dR m' , . "!' dR
(3) :r; = : -.-; on cos<ptang ^.-7-,
^ ^ dt (1 tang»}» dit |x ^ ®2 ds'
,., di: , m' an dR , m' """"^g ^j^ dt [L tang«|* rfe |A cos«|* c/ç
d<p_m^ qn rfR m^^'^^"^^ /rfR dR\ d/ |A ' cos 4^ sin (p rfô fx cos»]/ \rfs"^d7c/*
. d6__m' <m rfR (// 1* cos 4^ sin ;p d^'
Avant de pouvoir effectuer l'intégration de ces sept équations différen* tielles, il faut donc avoir les dérivées partielles de la fonction perturbatrice R, relativement à a^ e, e, ir, o et 6.
Nous devons avant tout remarquer que cette fonction perturbatrice,
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contenant comme première partie l'inverse de la distance mutoelle des deux planètes, doit évidemment dépendre des éléments elliptiques de chaque planète et des positions de ces astres sur leur orbite. Pour pouvoir obtenir ces dérivées partielles de R, dont on a besoin, il faut donc mettre en évidence dans R toutes les quantités dont cette expression dépend. C'est ce que Ton nomme le développement de la fonction perturbatrice.
399. Nous allons essayer de faire comprendre^ brièvement» comment s'effectue ce développement Nous remarquerons d'abord que l'expression
R==(r«+r'* — 4rr'«) '-^^
se compose de deux parties, dont l'une
R,=:{r« + r'*— 2rr'5) *
est symétrique par rapport à r et à r', et, par conséquent, resterait la même si l'on considérait la fonction perturbatrice relative à l'action de m sur ni; c'est le développement de cette première partie que l'on obtient d'abord.
Celui de Rj — R = -^ se déduit ensuite de celui de R^, et l'on a finalement celui de R par la somme des deux développements
R, + (R-Ri) = R.
Soient rt (flg. 217), l'écliptique à une époque donnée, Nm l'orbite de m et N'm' l'orbite de m\
Fig. tl7.
Posons
yn:+ng=t
yN';+N'g=t'
Connaissant la situation des orbites approchées des deux planètes m et m' relativement à l'écliptique, on peut facilement calculer, par la trigo-
Qométrîe, r inclinaison mutuelle y des orbites, la longitude t du nœud ascendant de m sur m' et la longitude t' du nœud descendant de m' sur m. La longitude héliocentrique de m, à un moment donné, est
celle de m', au même instant, est
yN' + NW ==«;'.
Pour simplifier récriture, à la place de v qui détermine la position de m sur son orbite, on prend
rN' + N'G + Gm = tt, c'est-à-dire que Ton fait
u:=sv + t' — x;
et l'on substitue aussi aux trois quantités
/ longitude moyenne,
e longitude moyenne de V époque,
Tt longitude du périhélie,
que Ton considère habituellement, les trois autres variables
w = ir -J-*c' — T.
Le triangle mGw! (fîg. 217) donne, en remarquant que mm! = to, s = cos («' — t') cos (t? — t) -{- cos Y sîn (v' — x) sin [v — x).
Posons sin ^ = i|, on aura
cos Y = 1 — 2 sin' | = i — ^\ ei, par suite,
5 = cos(i/ — V — x'-f-x) — 2ïj'sin{t/ — x')sin(y — x); ou, en introduisant la variable u,
< = cos (v* ^ tt) — 2V sin (v' — x') sin (u — x'). Si Ton pose maintenant
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on remarquera que x ei sf sont généralement ^ du moins pour les [danèles principales, des quantités très-petitesj et qu'il en est de même des équations du centre y et y\
En substituant ces valeurs de r, r\ th v* dans l'expression de R,, oo obtient
(9) R.= j û«(l+x)'+a'«(i+50»— 2ûû'(l+x)(l+x^)[cos(f-X+y'-y)- Vsin (/'+y'-T^sin (X + y-T')] j "î
On commence d'abord par négliger x^ x\ y et y. En désignant par R, cette valeur approchée de R,, on a
(lOj R. = [û« + a'*— iaa'cos(/'— X) + 4Vûû'sin(r— c^sinCX — T')^^
En considérant
a* + a'*— 2ffflC0s(r— X) comme un terme et
W oa' sin (/'— t*) sin (X— •:')
comme un antre terme, on développe l'expression R, en série d'après le binôme de Newton.
En s'arrétant au terme en r/, ce qui suffit généralement quand les orbites ont une faible inclinaison mutuelle ^ on obtient ainsi un développement dont chaque terme peut être représenté par
Nr.VûV + û'« — îrta' cos (/'— X)] "" ^' sin '(/'— t*) sin '(X - V; en donnant successivement à t les valeurs
En développant les fonctions radicales
o'a'y -fa*» — ^a' cos {l — X)] *"
en séries procédant suivant les cosinus des multiples de l'angle (f — X), et en changeant en sotnmes de cosinus les produits
sin \r — t) sin "(X — ï),
on irrive enfin, après avoir effectué tous les produits, à une expressioD de Ro qu'on obtient aussi simple que possible en ramenant tons les termes à pouvoir être représentés par le symbole
K'* ^^ cos {ir—kk—{i—h) t*).
c'est-à-dire que l'on a
(ii) Ro = 2:K<^' '^> cos (iT- k\— (i - A) xO.
t devant prendre toutes les valeurs entières positives et négatives, zéro compris, mais (i — A) de\2iï\i successivement être égal à
Dans ces quatre cas, le symbole
devient alors
ces quatre nouveaux symboles sont des fonctions do y)' et des coefficients de
cos t (/' — X)
dans le développement des fonctions radicales indiquées plus haut, coe/jîcients que Ton désigne respectivement par
AW, BW, G^o, D<S
suivant que Yindice du radical est
Le calcul des coeflScients
A«, BW, C^S Df'^ se ramène à celui des eœ/Jîcients du développement du radical
(l+a«— 2«cose)-,
suivant les cosinus des multiples de 0, s devant recevoir successivement les valeurs
Pour avoir le développement de R,^ quand on a obtenu celui de Rq, on remplace dans le développement (il)
a par a + x,
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En se servant de la série de Tayior^ on arrive à un développeinent de R^ qui/ en s'arrétant aux puissances du 7* ordre de x, y et des produits de ces quantités, contient 15 termes dont les 14 premiers renferment alternativement
cos(t7' — AX-(t— A)tO, ou
sin{tr — AX— (t— A)t'),
ayant tous deux pour coeflScients K/''*> d'abord, puis Kj<*«*^K,<*« *>.... K <*• *>
Chacun de ces quatorte premiers termes renferme aussi comme facteur une tomme de termes qui sont les produits des expressions
«'"«cosAy, «'"«sînAy
par les deux autres expressions
ac^ cos ty g'^simy
le 15* terme est de la forme
+ K/'» *> F(a:, x') cos (tT — AX — (t - h) t'),
V[x, X*) est une fonction déterminée de x et de s!. Remarquons maintenant que
et les équations du centre y et y' dépendent des excentricités e, e' et des anomalies moyennes
Ç ^/ — ic =X— >tt)
Le développement de R^ s'obtient donc eu fonction de
K,<'.*), (,T-AX-(i-A)x'), e, e', (X_«), (f- lO-
En effectuant les produits des lignes trigonométriques^ on obtient des produits de cosinus et des produits de sinus que l'on peut transformer en sommes ou en différences de cosinus.
Pour former le développement de R — R^ , il suflBt de changer dans le développement obtenu pour R^
A<') en —4.
et
BW en —2^,
et de négliger tous les termes qui dépendent des autres coefficients.
En faisant la somme des deux développements de Rj et R — Rp on obtient enfla pour la fonction perturbatrice une série dont les termes ont deux formes particulières. Nous pouvons représenter d'une manière générale ce développement de la manière suivante :
(12) R = 2] ^ Me^e'VcoslJfit' + tu> + ux)
+ 2] -' NeWcos(i7' + A + *'ic'+Au> + t«').
Dans cette expression, t et f doivent prendre toutes les valeurs entières positives et négatives, mais ne peuvent être simultanément nuls; t est habituellement compris entre — iO et -f- ^0; A, A', Kj Ar, ti, f sont des nom- ' bres entiers déterminés.
M et N sont des expressions des quantités A^'^ B^, C<'\ D«'\ Ces derniers cœflScients s'expriment facilement au moyen des coeflScients
ft^*), cw, e^o, ^0,
qni sont ceux du développement de Texpression
[l + a« — 2acOS(r — X)]-,
quand on fait respectivement
Les quantités r:', w et x' qui se trouvent dans R ne contiennent pas le temps implicitement; il n*y a que les longitudes moyennes
et
X = t J^nt + x^-^x.
On sait que e et e' sont les excentricités des deux planètes, et que t) =; sin y*
Ce développement (12) de la fonction perturbatrice une fois obtenu , il est facile d'avoir, à cause des équations X'» les dérivées partielles de R
rfR /rfR\ dR dR dR dR dt' \da)' de' do' dit' d6 *
Comme X=e -fn/+x'—t, il est clair que "^ ='^- ** et N oontienDent
a, donc, pour avoir (^), il n'y a qu'à prendre les dérivées ^, -j^,
puisqu'on ne doit pas avoir égard à la variation de n. Comme e est en évidence dans le développement de R ^ on obtient tout
de suite •^; il en sera de même de —, puisque, d'après la rebtioa
Tf =r (i> + x' — T,
on a
Enfin, d'après les relations trigonométriques qui existent entre
T, '^y ^\ ^> ^, ? et (p'.
on trouve facilement en fonction de
dR dR
d^ de '
dK dR dR dR
dt' c/x" de' d«'
que Ton déduit facilement du développement R; on comprend donc comment on peut obtenir les dérivées partielles de la fonction perturbatrice.
Comme sincp entre dans le dénominateur des équations (5) et (6) de T, on obtiendrait, si tp était très-petit, des expressions très-grandes pour ks termes qui contiennent sincp; on substitue alors à <p et à 0 deux autres variables p et ; établies par les deux relations
p = tang^sintt q = tang<pcosO.
De ces deux relations, on obtient Cacilement
^ et ''^ dt ""^ dt'
en fonction de
dî «» 57'
c'est-à-dire, d*après les équations X', en fonction des différentielles partielles
dR dR dR dR dR
d0' dt' dit' d-r' dt"
donl on détermine les valeurs d'après le développement (12). On obtient donc finalement pour
da de de dit dp dq di' Tr Jt' Tt' It' dî'
des expressions qui ne contiennent le temps explicitement que dans les facteurs
cos(iV.+ a + A' i:' 4- Jtu) + uxO et
sin(t7'+ ik + A' ,c' -f. Aco + ttV),
qui^ relativement au temps^ ont la forme
cos (gt + c) sm(gt + c).
L'intégration des expressions telle que
cos (gt + c)di = - sin (gt + c) sin igt + c) A = cos(jr^ + c)
se fera donc très-&cilement.
L'intégration des équations différentielles des éléments elliptiques
a, c, e, ir, p, q
étant effecti^ée» avec cette condition qu'à Torigine du temps ces éléments aient une valeur déterminée^ on aura
aj= a -j- m'x par une série de termes de la forme S cos(tT+ iX + A V + Aw -f. irf)
IScos(tY+iX-f AV+Aw+ttx') S sin (i7'+ 1 X 4- ki:* + Au> + !#c') T r cos (AV + Aw -}- wt) T^sin(AV+iw4-«*'c') e, = € +m'X par une série de termesde la forme 1 J^^!?^+/^,+f'''t ***"*" ^^'^
18 cos(tY+ tX + kv+ Aa)+ uz') T./cos(AV+Aci) + t<x^ T.tsinlk'K'+kui^uz')
Il en sera de même de p^ et q^.
Les coefficients S et T sont des fonctions des éléments, supposés constants, des orbites des planètes. Les coefficients tels que S contiennent en outre au dénominateur t^v -f- > qui est au carré dans certains termes.
V égal —, rapport des mouvements moyens.
D'après les expressions que nous venons d'indiquer, nous voyons que les variations des éléments elliptiques de la planète troublée dépendent de deux sortes de termes : les uns tels que
ne contiennent le temps que dans /' et X; et les autres tels que
contiennent le temps t explicitement.
Les premiers qui reprennent périodiquement la même valeur donnent lieu aux inégalités périodiques;
Les seconds qui augmentent avec le temps t donnent lieu aux inégalités séculaires.
La variation annuelle se calculera au moyen d'expressions telles que
On voit que le grand axe a^ ne contient aucune inégalité séculaire^ du moins quand on s'arrête à la première puissance de la masse perturbatrice. Ainsi, Taction de la planète m' sur la planète m fait seulement varier périodiquement le demi grand axe de cette dernière planète entre des limites que le calcul montre être très-étroites; à condition, toutefois, que les moyens mouvements des deux planètes ne soient pas entre eux dans des rapports simples , afin que Tv-l-t qui entre au dénominateur dans les coefficients S ne devienne pas nul.
Les éléments /,, e^, iC|, p et q^ contiennent, dans leurs variations, des termes périodiques et des termes séculaires qui changent progressivement la forme et la position des orbites.
Toutefois, le calcul numérique fait voir que pour les planètes principales de notre système planétaire les inclitiaisons 7^ et les excentricités e, ne dépassent pas certaines limites peu différentes du reste de e et de cp.
En ce qui concerne Z^, on voit qu'en laissant de côté les termes périodiques qui n'ont pour effet que de faire osciller la valeur des perturtmtions, le mouvement moyen de la planète troublée est égal à
n + [m'Tcos(*V + JU» + t«')...+mTsin(*V+*w + iit')...].
OU, en désignant cette série de termes constants par a , le mouvement moyen troublé est égal à
n^ est évidemment le mouvement moyen que doit donner Vobservation.
Lorsqu'on déduit le demi-grand axe ûo du moyen mouvement observé n^, on n'a pas évidemment le demi-grand axe a qui est la constante de a^.
a se rapporte au cas où il n'y aurait pas de planète troublante ,* et entre a et n on a la relation
aW = |i.
Or c'est à l'aide d'une relation analogue qu'on détermine a^ connaissant fi^; on doit donc avoir
û V = a\n\ ou
d'où
et eu s'arrétant à la première puissance de la masse perturbatrice
o n^ Ainsi, en négligeant les tommes périodiques de a^ et de /,, on a
n^ étant le mouvement moyen déduit de l'observation et a^ le demi grand axe quijs'en déduit par la relation
Comme nous n'avons voulu donner qu'un aperçu de la marche du calcul des perturbations, nous croyons inutile d'indiquer comment on peut obtenir les expressions générales des inégalités séculaires , qui résultent de l'intégration complète des équations différentielles.
400. Troisième approxhiation. — Lorsque l'on vent avoir égard aux perturbations du deuxième ordre par rapport aux masses, on doit d'abord déterminer le mouvement de la planète m' troublé par la planète m, c'estr-à-dire déterminer par une marche complètement analogue à celle que nous venons d'indiquer, les perturbations de la planète m'
produites par Fâctioa de la planète m. Aiosi, dans ce cas, le calcul des perturbations est d abord réciproque.
Pour obtenir ensuite les perturbations du second ordre, par rapport aux masses, des éléments elliptiques de la planète m, voici comment on agit:
Nous ne prendrons comme exemple que la variation du demi grand axe a,.
En remplaçant n par -^, nous avons dit qu'on trouvait pour dérivée -r,
^ = 2 — ^ -^ tNeV^VsintiT + A + ifcV + *o> + ut') 1 .
Dans la première approximation nous avons supposé constants les éléments variables des deux orbites, qui se trouvent dans le second membre de cette expression ; pour obtenir une seconde approximation on ajoute à ces éléments les valeurs de leurs perturbations déduites de la première approximation.
En désignant par la caractéristique \ les expressions analytiques des
da
perturbations obtenues, on remplacera dans l'expression de -r-, donnée
ci-dessus,
a par a -{- \ a
e » e^ + ôj e
et ainsi de suite.
On développera le second membre par rapport aux puissances de Sja, Sj a'..,... etc dont on ne conservera que les premières, et l'expression de -^j ainsi modifiée, permettra d^obtenir les perturbations de a qui sont du second ordre par rapport aux masses.
401. M. Encke a donné, il y a quelques années, une méthode nouvelle pour le calcul des perturbations planétaires {*).
Dans ce mémoire, le savant astronome de Berlin fait voir comment en dehors de toute considération restrictive sur la nature de Torbite de la
(*} Voir la tradaction française de MM. 0. Terquem et LafoD.
planète troublante et sur celle de la planète troublée^ on peut arriver, sans de très-longs calculs, à déterminer les perturbations éprouvées par une planète m soumise à Tinfluence perturbatrice d'une autre planète m'y depuis une époque 6 jusqu'à une autre époque 6 -j- T. Sa méthode consiste à déterminer pour des époques ô -j- /, 6 -f 2/,
0 + 3/ 6 -J- T, les différences qui existent entre les coordonnées
rectangulaires
de la planète troublée m et les coordonnées
d'une planète idéale qui, après s'être trouvée à l'époque 6 au point de l'espace où se trouvait la planète m, et avoir aussi été animée en ce point d'une vitesse en tout égale à celle de cette dernière planète, aurait décrit Vellipse de Kepler autour du Soleil sans ressentir Tinfluence attractive de la planète perturbatrice.
M. Encke transforme les équations différentielles connues (397) de manière à y introduire les différences
a; — X^ = Ç, y — y^ = Ti, z— 2^ =;,
et les différentielles du second ordre
dK dt*
à la place de
dt*'
d*y dt*'
dh dt'
Il effectue ensuite Tintégration de ces intégrales doubles par la méthode dès quadratures, après avoir calculé pour les époques choisies les coordonnées z^, y^, z^ de la planète idéale, celles af, y\ z' de la planète troublante, les distances r^, / de ces deux planètes au Soleil et la dis* tance p de la planète perturbatrice à la planète troublée.
402. La considération des perturbations planétaires permet de résoudre le problème inverse des trois corps, c'est-à-dire, étant donnée une planète de masse m dont on connaît le mouvement elliptique et par suite la position à un instant quelconque , trouver pour cet instant la position d'une autre planète qui produit sur la première des perturbations accusées par l'observation.
C'est ce problème que M. Le Verrier directeur, de l'Oservatoire impérial, a complètement résolu en déterminant en 4846 l'existence et la position
de la planète Neptune ; d'après les perturbations qu'elle faisait éprouTer à Uranus,
Nous allons essayer de faire conaprendre la marche suivie par M. Le Verrier dans cette question, dont l'heureuse solution est venue couronner de la manière la plus brillante le principe de Newton sur l'attracUoD universelle et les travaux d'EuLER, de Lagrange et de Laplaoi sur les perturbations planétaires.
403. La planète Uranus^ découverte par W. Herschel en 4781 y éprouvait des écarts extraordinaires dans la marche que lui assignaient dans It voûte céleste les théories astronomiques.
Le nombre considérable d'observations de cette planète avait permis de calculer avec la dernière précision son orbite elliptique. L'astronomie possédait en effets en i820, quarante années d'observations mérîdienDes d'URANus et dix-neuf observations faites de 1690 à 1771 sur cet astre, regardé comme une étoile de sixième grandeur avant la découverte d*HEas-
CHEL.
De plus^ en s'appuyant sur les expressions analytiques, données par La- PLACE, des perturbations qu^URANUs doit éprouver sous l'action attractive de Jupiter et de Saturne^ Bouvard avait construit des tables astronomiques de la planète d'HBascQEL.
Les tables de Bouvard ne purent représenter avec exactitude les positions observées de l'astre depuis 1690 jusqu'à 1845.
Ces tables qui convenaient assez bien pour les observations faites de 1781 à 1820 ne s'accordaient nullement ni avec les observations andeoses ni avec celles faites en 1845.
Les astronomes furent vivement préoccupés de ces anomalies singulières et l'opinion la plus générale fut qu'il existait une planète inconnue extra- Uranienne ayant une masse assez considérable et qui devait par son attraction produire les écarts observés sur Uranus.
Arago engagea vivement M. Le Verrier, déjà connu dans le monde savant par des travaux astronomiques importants, à s'occuper de la recherche de l'astre perturbateur.
a Dans le courant de l'été dernier, dit M. Le Verrier ( Comptes rendus a de V Académie des sciences f séance du 10 novembre 1845), M. Arago a voulut bien me représenter que l'importance de cette question imposait a à chaque astronome le devoir de concourir, autant qu'il était en lui, à en a éclairer quelque point. J'abandonnai donc momentanément, pour m'oca cuper d'Uranus, les recherches que j'avais entreprises sur les comètes, a et dont plusieurs fragments ont déjà été publiés. »
On voit donc que M. Le Verrier n'hésita pas à aborder un travail sans précédents et qui, mené à bonne fin, devait donner à son auteur la gloire la plus éclatante qu'un astronome puisse rêver.
RECHERCHE DK LA PLANÈTE QUI TROUBLAIT URANUS
Le travail de M. Le Verrier se divise en quatre parties priacipales :
1* Reprise de la théorie d'Uranus, c'est-à-dire détermination des perturbations du mouvement elliptique d'Uranus dues aux actions de Saturne et de Jupiter;
2* Comparaison de la théorie précédente avec les observations;
3* Les anomalies observées dans le mouvement d'Uranus peuvent être expliquées par Faction perturbatrice d'une nouvelle planète. Première détermination de la position que le nouvel astre occupe dans le ciel.
4* Détermination plus précise des éléments de l'orbite et de la position actuelle de la planète troublante au moyen de l'ensemble des observations d'Uranus.
Examinons brièvement les méthodes suivies par M. Le Verrier dans chacune de ces trois parties.
1* Reprise complète de la théorie (TUranus.
Dans cette première recherche, M. Le Verrier, en s'appuyant sur les
équations différentielles X' (page 487) dans lesquelles il posa = k,
calcula à nouveau la forme et la grandeur des termes que les actions perturbatrices de JupriER et de Saturne introduisent dans les expressions des coordonnées héliocentriques d'Uranus.
Il reprit entièrement^ sur de nouvelles bases^ l'action de Saturne sur Uranus (cette action est la plus forte de celles que les planètes de notre système exercent sur cet astre) , c'est-à-dire que pour obtenir simultanément toutes les inégalités^ il eut recours aux méthodes qui servent à déduire le développement d'une fonction périodique des valeurs particulières de cette fonction, correspondant à des valeurs convenablement choisies des variables. Il tint compte, dans la position de Saturne, des inégalités qu'y introduit Taction de Jupiter, chose que l'on avait omise jusqu'alors , et il calcula les perturbations d'Uranus produites par Saturne, en poussant les approximations aussi loin qu'il était nécessaire, de manière à prouver qu'il n'avait négligé aucune inégalité supérieure à un vingtième de seconde.
En6n, pour vériGer cette partie de son travail, il détermina les mêmes inégalités, en employant le développement de la fonction perturbatrice que nous avons indiqué. Ces deux méthodes le conduisirent par deux routes différentes et indépendantes aux mêmes inégalités séculaires de l'orbite d'UaANUs dépendant de l'action de Saturne.
H. Le Verrier calcula ensuite avec le plus grand soin les perturbations dues à l'action de Jupiter. Mais le mouvement de Saturne éprouvant, de la part de Jupiter, de grandes perturbations, il crut devoir commencer par calculer les inégalités sensibles de Torbite de Saturne^ c'est-à-dire
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celles du grand axe du mouvement moyen, de la longitude de Tépoque, de rexcentricité et du périhélie. On voit que, par le fait, la reprise de la théorie d'Uranus entraîna le savant astronome à traiter en grande partie la théorie de Saturne.
De ce premier travail il résulta que la longitude héliocentrique d'Uranus pour l'opposition de 1845, déduite des tables astronomiques publiées en 1821, devait surpasser de 32",8 celle calculée d'après la nouvelle théorie d'Uranus.
2* Comparaison de la nouvelle théorie avec les observations.
Ayant ainsi constaté qu'on avait négligé^ en déterminant les perturbations d'Uranus produites par Jupiter et Satdrre, des termes nombreux et très-notables dont l'omission empêchait de représenter exactement la marche théorique d'Uranus, M. Le Verrier chercha si ces corrections portées dans les tables de cette planète feraient disparaître les différences énormes qui existaient entre les positions observées et les positions calculées. Il reconnut que ces corrections diminuaient notablement les erreurs, mais que les différences qui existaient encore, après ces corrections, étaient très-considérables et supérieures aux erreurs probables des observations,
M, Le Verrier s'étantaperçu que les tables d'Uranus calculées par Bouvard contenaient plusieurs causes d'erreur dont il lui était impossible d apprécier exactement l'influence, il n'hésita pas, pour que cette seconde partie de son travail fût exempte de toute incertitude, à laisser de côté les tables d'Uranus et à reprendre sur de nouvelles bases et en son entier, la comparaison de presque toutes les positions obscj^ées de la planète avec celles déduites de sa théorie. 11 calcula d'abord une éphéméride d'Uranus contenant 434 longitudes héliocentriques théoriques de cette planète, les 434 longitudes héliocentriques de la Terre correspondantes ainsi que les longitudes des rayons vecteurs de ces corps célestes.
De là il passa aux 434 positions géocentriques d'Uranus.
Parmi toutes les observations faites sur Uranus, le savant astronome choisit, pour faire un tableau de comparaison :
r Dix-neuf observations anciennes faites de 1690 à 1771 par Flamsteed, lînADLET, Mater et Lemonnier; il réduisit de nouveau ces dix-neuf observations ;
2" Deux cent-soixante observations modernes faites principalement aux instants des oppositions et des quadratures, par les observatoires de GrbenwiCH et de Paris.-
Eu s'appuyant alors sur les éléments elliptiques d'URANcs, déjà connus avec une grande approximation, M. Le Verrier calcula, au moyen de l'interpolation, les positions héliocentriques de la planète aux 279 époques
RECHERCBE DE LA PLANÈTE QL'l TROUBLAIT CRAM'S. 503
correspondant aux observations, et il y ajouta les expressions des perturbattons telles qu'elles résultaient de son premier travail.
De ces 279 positions héliocentriques ainsi obtenues, et au moyen des lieux correspondants du Soleil déduits dos tables les plus exactes, il obtint les 279 positions géocentriques équatoriales de la planète.
Retranchant alors des coordonnées calculées les coordonnées observées, il obtint les écarts qu'affectait la théorie par rapport aux observations, lorsqu'on s'appuyait sur les éléments elliptiques en usage^ et qu'on ne supposait la planète soumise qu'aux actions des planètes connues. • Ces écarts ainsi constatés, M. Le Verrier examina la cause qui pouvait les produire. Venaient-ils des erreurs des éléments elliptiques sur lesquels reposait tout ce second travail, ou bien étaient-ils la conséquence de quelque force secondaire inconnue?
M. Le Verrier chercha donc d'abord s'il était possible de faire disparaître les écarts déterminés^ par des changements dans les éléments de l'ellipse de départ.
Il choisit pour cela quatre longitudes exactes de la planète, prises à des époques très-distantes les unes des autres et pour la détermination de chacune desquelles il fit concourir plusieurs observations méridiennes concordantes entre elles.
Avec ces quatre longitudes il calcula les éléments de Tellipse de manière qu'ils satisfassent rigoureusement à ces quatre longitudes. A l'aide de ces éléments et en tenant compte des perturbations, il calcula plusieurs positions de la planète. Ayant comparé une de ces positions, celle de 1838, avec la position observée à la même époque, il trouva encore un écart eu longitude de2'4",98.
Cette erreur ne pouvait décidément provenir que de trois causes :
4** De Terreur de la nouvelle observation comparée;
2* De Terreur des longitudes ayant servi de base à la détermination des éléments elliptiques;
3* Ou enfin d'une force secondaire agissant sur la planète inconnue.
La première cause était inadmissible; quant à la seconde, M. Le Verrier tit voir qu'en supposant que les longitudes fondamentales influaient toutes dans le même sens sur Terreur de la longitude calculée pour 1838, et en supposant sur ces quatre longitudes les plus fortes erreurs possibles d'observation, on n'arrivait encore qu'à un écart de 30" au plus; de sorte que sur les 125" d'erreurs constatées, il en restait encore 95 complètement inexpliquées et qu'on devait forcément attribuer à Taction inconnue^ troisième cause d'erreur.
Cette seconde partie du travail de M. Le Verrier lui démontra donc qu'il était impossible de représenter les mouvements observés d'Uranus avec les théories ordinaires de la Mécanique Céleste et la seule hypothèse que cet astre n'était soumis qu'aux actions du Soleil et des autres planètes.
Après avoir passé en revue toutes les hypothèses qui avaient été émises
depuis longtemps pour expliquer les écarts (I'Urakus M. Le Verrier, dans la séance du i'' juin i846, déclaraà l'Académie des sciences, dont il faisait déjà partie^ qu'il ne restait d'autre hypothèse que celle d'un corps agissant d'une manière continue sur Uranus et changeant son mouvement d'une manière très-lente.
Ce corps, ajouta-t-il, ne saurait être, d'après ce que nous connaissons de la constitution de notre système solaire^ qu'une planète encore ignorée.
Il démontra que la planète perturb.atrice devait être située au delà d'D- RANus, et crut pouvoir admettre que ce devait éti*e à une distance à peu près égale à celle assignée par la série de Titius, et ensuite que son orbite devait être peu inclinée sur l'écliptique puisque les écarts éprouvés par la planète d'HBRSCHBL étaient presque tous en longitude et peu ou point en latitude.
3* Les anomalies observées dans le mouvement d' Uranus peuvent être expliquées par l'action perturbatrice d'une nouvelle planète. — Première détermination de la position que le nouvel astre occupe dans le ciel.
Dans les deux dernières parties de son travail, M. Le Verrier se posa le problème suivant :
Est-il possible que les inégalités non expliquées d' Uranus soient dues à l'action d'une planète située dans Vécliptique à une distance moyenne à peu près double de celle ^'Uranus ? Et s'iï en est ainsi, ou est actuellement située cette planète? Quelle est sa masse? Quels sont les éléments de Vorbile qu'elle parcourt?
M. Le Verrier comprit tout d'abord que pour résoudre ce difficile problème il n'y avait qu'une route à suivre :
V Former les expressions analytiques des perturbations dues au nouveau corps, en fonctions de sa masse et des éléments inconnus de l'ellipse qu'il décrit;
â* Introduire ces perturbations dans les coordonnées d'Uranus, calculées au moyen des éléments inconnus de l'ellipse que cette planète parcourt autour du soleil;
3* Égaler les coordonnées ainsi obtenues aux coordonnées observées, et prendre pour iNcoNiaEs, dans les équations de condition qui devaient en résulter, non-seulement les éléments de l'ellipse décrite par Uranus, mais encore les éléments de l'ellipse décrite par la planète troublante dont on veut la position;
4* Enfin éliminer, en toute rigueur ( chose possible d'après la forme des équations) les éléments de l'orbite d'Uranus.
Indiquons d'abord comment M. Le VeiTier fit pour ainsi dire un premier travail d'essai. Nous représentons par a' le demi grand axe de la planète cherchée, n' son mouvement moyen, e' son excentricité, tz' la longi-
a tude du périhélie et t' la longitude de Tépoque; posons aussi >= -^*
Pour établir l'expression analytique des principales perturbations de la
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longitude héliocentrique A^Uranus dues à l'action de la planète cherchée, il considère :
1* Les perturbations périodiques indépendantes des excentricités, représentées symboliquement par
(i ) m'SP^'^ sin [(n' — n)it + i(e' - e)]
dans laquelle F*^ représente une fonction fractionnaire très-compliquée de a. Il fit varier Texpression (1) depuis t = 1 jusqu'à i = 3 seulement.
2» Les perturbations dépendantes de la première puissance de Texcentricité d'Uranus, représentées symboliquement par
(2) m'2lN<'^8in|[m' — (t — i)n]^ + «' — (t— l)e — ^(
dans laquelle N^*^ est une fonction très-compliquée de « multipliée par e; il s'arrêta aussi pour ces perturbations à t = 3.
3** Les perturbations dépendantes de la première puissance de Texcentricité de la planète cherchée, représentées symboliquement par
(3) m'e'SM^^sinjlm' — (i— i)wJ/ + iV— (i — l)e — 1:'{
dans laquelle M^*^ est aussi une fonction très compliquée de a.
Ayant négligé les perturbations dues aux puissances supérieures des excentricités, ainsi que les inégalités séculaires à cause du peu d'intervalle (455 ans) embrassé par l'ensemble des observations d'UranuSf M. Le Verrier, en réunissant les expressions (i), (2), (3) et en développant dsms (3)
8in|[tV-(t-4)n]/ + tV-(/-i)e-.,r'| =
sin{[tn' — (i — l)n]^ + «£' — (« - ^)-\ cosr/— cos J [in — (i — \)n]t -f- -ftV — (i— i)e}sin7c',
il arriva, pour la principale perturbation en longitude d'Uranus, à une expression de la forme
et en posant à la relation
= Am' + Hm'e' sin n* -f^ LmV cos «', A' = e'simr'
'at; = Am'-f Hm'A' + LmT,
dans laquelle on a, t étant i, 2, 3 :
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A == ZV " iin[' n — n'tV + j(l' - 1\ + SN ' sin ;i'«'— >>' — i n]t 4-
L= + SM^''sin;[m — (i— !)«]/+ iV — (t— i)^;.
L'expression (4), comme on le voit, est une expression excessivement
compliquée de a= -, e, r, e', ?:' et t.
Comme les perturbations signalées par Tobservation dans U longitude A'Uranu$ provenaient aussi des correclions
ce, on, oe, o-
que devaient subir les éléments de cette planète, M. Le Verrier forma ses équations de condition en établissant que les écarts r^ en longitude devaient élre égaux à or due aux perturbations déterminées par la planète cherchée, augmentée àe Terreur en longitude due aux corrections des éléments d'Uranus. Celte erreur en longitude est donnée par l'expression
(5) (i+2ecos;)8€+(i+2ecosÇ)/on+2sin;$e— 2cosî>Ss
dans laquelle î est l'anomalie moyenne d'Uranus à l'époque t.
Négligeant dans l'expression (5) les termes en eh et ri», il obtint pour fo7Tne de ses équations de condition
(6) 8e4.A:Tûn+2sin(; + itnT)o«--2cosi; + ibit;e5^+P^***^ + r»^==0,
dans laquelle ( est l'anomalie moyenne dXVanus à l'origine da temps (1747,7), X un intervalle de 4-4 années et k un coefficient prenant ia valeur 0 pour la première équation de condition, i pour la seconde, 2 pour la troisième, etc. On a aussi
c'est-à-dire le second membre de Téquation (4) considéré à 14 ans d'intervalle à partir de 1747,7.
On voit donc que les équations de condition telles que (6), contenaient comme inconnues cî, Se, on, or, A', C m' entrant linéairement dans «s équations; a y entrant à un ordre très-élevé et même sous forme de série, et t entrant d'une manière transcendante. Pour ces neuf inconnues il fallait neuf équations, mais nous allons voir plus loin comment ils*affiriQchit de l'inconnue a.
Comme de 1747,7 à 1845,7 il y a 98 ans, M. Le Verrier se proposa, n'ayant alors que huit inconnues à trouver, c'est-à-dire oc, Sn, oe, 2r,4', [, m et e', d'établir huit équations de condition analogue à (6) et égalenteot
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espacées, quant au temps. L'intervalle de 14— = 'c donnait à peu près »iT=60<», ce qui lui permit d'établir des relations très-simples entre les différences secondes des perturbations de la longitude dues à Taction^de la planète cherchée et les différences secondes des perturbations en longitude accusées par Tobservation. A ces huit équations (6), M. Le Verrier en joignit six autres que Ton déduisait des huit premières en formant les différences secondes de ces équations.
De la manière dont entrait a et e' dans les équations de condition ainsi trouvées, le problème devenait réellement inextricable. Pour s'affranchir de l'inconnue a, M. Le Verrier admit la série de Titius et posa a =0,5, ce qui lui permit d'obtenir numériquement les coeflicients P^'^, N'*^ et M '^^ et réduisit définitivement à huit le nombre des ses équations. Il n'y avait donc plus que t* qui entrait d'une manière transcendante dans ses huit équations^ car au moyen des différences secondes de ces équations il put, par la considération de nr = 60^, ainsi que je l'ai déjà dit, obtenir des équations linéaires par rapport à m', m'h' et m'l\
Toute la solution du problème résidait donc dans la détermination de %!.
M. Le Verrier ne crut pas pouvoir établir V équation finale contenant t\ en raison de la complication avec laquelle cette inconnue se présentait dans les équations, et il eut recours à des essais successifs.
11 attribua à e' des valeurs particulières, en déduisit, au moyen des équations qu'il avait déduites de ses équations de condition et qui donnaient les valeurs des sept inconnues en fonction de e', différents systèmes de valeurs pour toutes les inconnues, et chercha celui de ces systèmes qui paraissait satisfaire aux huit équations (6).
M. Le Verrier dressa ensuite un tableau des valeurs de A, H, L développées suivant les sinus et cosinus des multiples successifs de e', dont les coefficients numériques furent calculés pour 18 époques choisies entre d690,98 et 1845,7.
Afm d écarter de ses essais les valeurs de s' qui pourraient donner lieu à une valeur négative de m', ou même à des valeurs positives de m' surpassant 3 ou 4 unités, valeur qui était inadmissible relativement aux perturbations que, dans ce cas, devrait éprouver la longitude héliocentrique de Saturne, M. Le Verrier forma la valeur analytique de m' en fonction des coeflicients a, 6, c, d; a', 6', c', d'; a", 6% c^, (/", des trois équations linéaires que Ton obtient quand, en supposant zf connu, on élimine des équations (6) les inconnues Se, on, 8e et oti.
Cette valeur analytique de m' est de la forme
^_d{bY—c^b")+d'(cb"'-'bc^)-\-d%bc'^cb') _ N ^ — a(b'c" — c'b'') + a'(c6" — 6c") + a'\hd — cb'] "" D '
Pour examiner la forme de N et celle de D avec plus de facilité, M. Le
Verrier posa tang - = x et put ramener ainsi ses calculs, qui se présen-
taient sous la forme trigonométrique^ à s'effectuer sous la forme de poty- Dômes entiers.
ê' H obtint N en fonction de tang - = x, par l'expression
A l*aide du théorème de Sturm^ M. Le Verrier apprit qu'il n'existiA pas de valeur de x pouvant rendre nulle la quantité entre parenthèse ov numérateur de N, quantité toujours positive ; donc m' ne pouTait pas devenir zéro. (Chose assez évidente d'elle-même» disons-le en.passant.)
£n formant l'expression de D d'une manière analogue à N, il trouva la relation
_ — 10»(l+0,086.767x) [x+JA^lAS] (x+0,0tl.49t)(j— ijg3,707 F'
dans laquelle
F^«'=3447x«+ii560a:*+22430x*+25857x»4- 29193x«-}-l 1596^:+ 5602
Le théorème de Sturm lui apprît encore que Texpression F^'- restait positive pour toutes les valeurs réelles de x, et comme N était toujours négatif pour toutes les valeurs de x^ ^. Le Verrier ne put admettre pour cette quantité que les valeurs rendant positif le produit des quatre facteurs du premier degré qui se trouvent au numérateur de D.
11 trouva ainsi que t devait être compris entre 96*40' et 189*55' oa bien entre 263» 8' et 358* 41'.
M. Le Verrier remarqua^ d'après la valeur numérique des quantités
(bc'^cb% (hc" — cb'% {b'c"''b'c'),
que ces valeurs étant très-petites par rapport à 6, c, h\ c\ A*, c*, la valeur qu*on en déduirait pour m' ne pouvait pas être d'une grande exactitude.
Ayant ainsi obtenu les limites entre lesquelles &' devait être compris, il calcula les valeurs de a, 6, c, a', b\ c', a", 4", c" pour des valeurs de t s'étendant de 9 en 9 degrés de 0' à 3ol».
Puis, en prenant les valeurs de t' comprises depuis 99* jusqu'à 180" de
9 en 9*, il trouva 10 systèmes de valeurs de m', m'A' et mT; et pour
10 autres valeurs de e' comprises de 270 à 351, il trouva iO autres systèmes de valeurs de m', m'h' et m7 .
En rejetant les valeurs de m' trop considérables^ c'est-à-dire supérieures à 4y II. Le Verrier crut pouvoir conclure que e' devait Décessairemeot être compris entre 108* et 162* d'une part, ou entre 297* cl 333* de Tautre part .
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Dans les coefficients d, d% d'\ M. Le Verrier crut devoir ne tenir compte que des erreurs P' et Q' des observations en 17i5et 1775 qui paraissaient seules pouvoir être entachées d'erreurs sensibles.
Les erreurs de la théorie en 1690 et en 1747 lui furent données par les expressions
1690. . . a,m'+b,mK + c^mr—\Sr fi— i,9\3?'+0y90iQ' 1747. . . Û4m'+6,m'A'+Cjm7'— 2G3",3— 2,745P+3,351Q'
«01 *o> ^0» «1? ^i> ^i ûyant été calculés pour différentes valeurs de e'.
Au moyen des trois équations linéaires contenant m, m! h et m'i\ M. Le Verrier put obtenir m'A' et m'I en fonction de m', F et Q', et par suite former, en fonction de ces trois variables :
1* L'expression de la somme des erreurs de la théorie en longitude aux quatre époques 1747, 1754, 176i, 1768;
2* L'erreur en longitude en 1690;
3" L'erreur en 1747.
Ces expressions furent calculées pour 40 valeurs de e' équidistantes de 0 à 360<'.
M. Le Verrier chercha alors si par des valeurs convenables attribuées à m', P' et Q' on pouvait réduire ces trois erreurs à devenir, pour une même valeur de e', inférieures aux erreurs d'observations.
Le savant calculateur remarqua que les erreurs de la théorie allaient sans cesse en diminuant, pour les trois époques considérées, à mesure que t' augmentait à partir de 189^ et que ces erreurs devenaient simultanément fort petites quand e' atteignait 243* à 252*.
Ainsi pour e'=:252'il trouvait, en supposant m' = 0,8, P' = — 15%
Erreur de la théorie en 1758 — 6"
Id. 1690 — 13"
Id. 1747 — r
Il lui sembla donc qu'une valeur de s' comprise entre 243' et 252* convenait au problème.
M. Le Verrier se crut alors autorisé à poser
En remplaçant e' par cette valeur dans tous ses calculs, il eût pu développer suivant les puissances de 6 :
r Les expressions des perturbations;
2* Les coefficients des équations de condition;
3* Les valeurs des éléments de l'orbite;
4'' La longitude vraie de la planète cherchée.
Mais il préféra recourir à des valeurs particulières de ces fonctions calculées successivement pour
e' = 234% 243% 252% 261* et 270,
et il put, au nooyen de ses équations de condition et de ses 3 équations linéaires en m'y m! h*, mH\ calculer les erreurs A de la théorie en fonction de m\ P' et Q' pour 18 époques différentes et relativement aux 5 valeurs de e' que nous venons d'indiquer.
Les expressions des erreurs théoriques qu'il obtint ainsi semblèrent ne pas permettre de prendre m' < 1 ni > 3,5, et le tableau des erreurs qu'il détermina en supposant £'=252' lui montra définitivement quoo pouvait représenter tous les écarts dans la longitude d'Uranus^ au moyen de Vaction d'une planète, dont la longitude moyenne devait être au 1*' janvier 1800, dVnviron 252' et qu'en tout cas cette longitude devait être comprise entre 243' et 270^.
Enfin, relativement à la détermination de v basée sur la limite de & qui venait d'être trouvée, M. Le Verrier déduisit que cette longitude v de lu planète inconnue devait être donnée au i" janvier 4847, époque^ par l'expression
r = 314%5 + 12% i5a4- i ^20% 82 — 10-, 79« — 1% 14aA
dans laquelle m* représente la masse de la planète cherchée, en prenant toujours pour unité la dix-millième partie de la masse solaire, et a une indéterminée dont les limites comme celles de m' se trouvaient déterminées par les valeurs que devait acquérir la longitude pour satisfaire aux observations.
D'après ces limites, M. Le Verrier annonça qu'en assignant 325' de longitude héliocentrique à la planète, au 1*' janvier 1847, on ne commettait pas une erreur de 10'.
4* Détermination plus précise de la position de la planète troublante.
Pour faire disparaître les imperfections que contenait ce premier travail, relativement à la masse m' de la planète et à son temps de révolution périodique (conséquence de la valeur gratuite attribuée au demi-grand axe), M. Le Verrier reprit sur une plus grande échelle la recherche des élénients de la planète.
Il posa
a =0,51 -f 0,02 Y et
6' = 252' + 186, 7 et C étant deux nouvelles variables; et il se proposa de voir ce que
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devenaient les résultats en supposant pour ces deux nouvelles variables les systèmes
(1) Y = — 1 et 6= 0
Ayant déterminé les coefficients Â, H, L, pour les trois valeurs y= — i, Y = 0, Y =+*> >ï forma d'abord les perturbations périodiques de Tordre zéro et du premier ordre de la longitude héliocentrique et du rayon vecteur, ainsi que les inégalités séculaires. Il voulut aussi tenir compte des inégalités du second ordre dont l'argument dépend de la longitude moyenne d'Uranus diminuée de trois fois la longitude moyenne de la planète cherchée ; il introduisit cette inégalité dans ses équations. Mais par un artifice de calcul basé sur la longueur de la période de cette inégalité, il put ramener finalement toutes ces équations de condition à être du premier degré par rapport aux variables m', m'h' et mW.
Ayant déduit ensuite les perturbations de la longitude géocentrique , il dressa un tableau des coefficients de m\ m'h', mT dans les perturbations de la longitude héliocentrique, du rayon vecteur et de la longitude géométrique^ pour 1^4 époques d'observations comprises de 1690,98 à 4845, 74^ en supposant successivement les 6 hypothèses indiquées plus haut sur y et 6.
D'après ces coefficients ainsi déterminés et en employant les coefficients de 8t, $n, &, cStc et le terme tout connu dont il s'était servi dans son premier travail, puisque ces coefficients ne dépendaient pas de 6 ni de y^ il put former ses équations de condition qui se trouvèrent du premier degré par rapport aux corrections des éléments de Torbite &Uranus^ du premier degré par rapport à la masse m' et aux inconnues m'A' et mT, et telles que les coefficients de ces trois dernières quantités se trouvèrent des fonctions du deuxième ordre relativement aux corrections des deux autres éléments.
Pour résoudre ces équations, M. Le Verrier les réduisit à 33, c'est-àdire qu'il les groupa convenablement de manière à former des équations moyennes, dont les constantes étaient d'autant plus exactes qu'elles résultaient d'un plus grand nombre d'observations.
Sur ces 33 équations, sept se rapportaient aux observations anciennes, c'est-à-dire faites de 1690 à 1771, et les vingt-six autres résultaient d'une combinaison convenable des 260 équations qu'il avait établies sur les observations effectuées de 1781 à 1845.
Pour résoudre ce système de 33 équations de condition contenant 9 in-
connues, il comnriença par en éliminer 6, que les équations permettaient d'obtenir très-nettement en fonction des 3 autres.
Ces 6 inconnues sont les éléments de l'orbite d'Uranus» et les inconnues m'A' et wH' relatifs à la planète cherchée.
Les trois autres étaient donc m', y ^^ ^*
Pour effectuer cette première élimination, H. Le Verrier employa la méthode des moindres carrés, bien que cette méthode présentât de grandes difiicultés, puisque trois des coefficients se trouvaient être des fonctions da second ordre par rapport à deux variables.
Dans remploi de la méthode des moindres carrés^ M. le Verrier tint compte du nombre d'observations sur lesquelles se basait chaque équation, et aussi de V exactitude relative de ces observations.
Les valeurs des 6 inconnues qu'il obtint ainsi en fonction des 3 autres contenaient la masse m' au premier degré. 11 développa les fonctions de y et G que renfermaient ces valeurs, par rapport aux puissances croissantes de ces variables, en se bornant aux termes du deuxième ordre.
Substituant enfin ces résultats dans le premier membre des équations de condition, en conservant toujours le même degré d'approximation, il put exprimer les écarts moyens de Tobservntion par rapport aux positions calculées, en fonction de m', y et 6.
A Taide de* ces expressions il put alors fixer les limites entre lesquelles devait rester compris chacun des éléments. Ayant résolu son dernier système d'équations, il trouva les valeurs à attribuer à m', 6 et y; et en transportant les valeurs trouvées dans les expressions donnant m'A' et m'I en fonction de ces quantités, il obtint les valeurs de ces variables, et par suite, à l'aide de m', les éléments
e' et ic'.
C'est de cette manière qu'il trouva pour éléments de la ;>/anf/e inconnue, pour le 1*' janvier 1847,
iî' = 284M5'
^~93ÔÔ
Bien que ces éléments soient très-différents des véritables éléments de la planète, la position que M. Le Verrier en déduisit pour le 1*' janvier 1847 se trouva, par une heureuse coïncidence, à peu de chose près la position réelle de l'astre.
M. Le Verrier annonça en effet, le 31 août 1846, que la planète se trouverait le 1*' janvier 1847 par une longitude vraie = 326*32' et à une distance égale à 33,06, ce qui la plaçait dans la voûte céleste à peu près a 5' à VEst de 8 du Capricorne.
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Cette annonce était justifiée par le grand accord que la planète théorique de M. Le Verrier introduisait dans les perturbations d'Uranus.
Dans un tableau dont M. Le Verrier fit suivre tout son travail, il montra, en effet, combien sa nouvelle théorie sur Uranus était satisfaisante, puisque les écarts qui en résultaient relativement aux observations de cette planète faites de 1781 à 1845 ne dépassaient pas 5'',4.
Le plus grand écart se rapportait à l'observation de Flamsteed, en 1790, et atteignait 19%9.
A la séance du 5 octobre 1846, M. Le Verrier eut la gloire de faire connaître à TÂcadémie des sciences que M. Galle, de Berlin, avait aperçu la planète cherchée, sensiblement à la place assignée par lui; elle avait l'apparence d'une étoile de huitième grandeur.
<r J'avais écrit le 18 septembre à M. Galle, dit M. Le Verrier, pour réa clamer son bienveillant concours; cet habile astronome a vu la planète « le jour même où il a reçu ma lettre, d
La longitude héliocentrique au l^' janvier 1847, conclue
des observations de M. Galle, était. 327* 24'
Celle donnée par M. Le Venier 326' 32'
(f 52' La longitude avait donc été prévue à moins de r près.
404. Les éléments de la planète de M. Le Verrier, déduits de ses calculs, s'accordant si peu avec ceux déduits des observations de Neptune effectuées depuis sa découverte, il pourra peut-être sembler assez extraordinaire que M. Galle, de Berlin, ait pu apercevoir la planète à peu près à la place assignée par M. Le Verrier.
Mettons en regard ces deux systèmes d'éléments au 1*' janvier 1847.
Eléments de M. Le Verrier. Eléments réels.
it = 284*45' it=47M4'
Pour expliquer cette différence, nous ferons d'abord remarquer que le problème attaqué par M. Le Verrier est évidemment, ainsi qu'on peut le comprendre à la seule inspection des expressions analytiques compliquées des perturbations planétaires, un problème devant donner lieu à plusieurs solutions, c'est-à-dire qu'il doit être possible d'expliquer les perturbations éprouvées par Uranus, par différents systèmes d éléments elliptiques 8*appliquant à une planète de masse plus ou moins grande.
Si au lieu de supposer la planète inconnue à la distance 38, assignée par la série de Titius, M. Le Verrier avait pris une tout autre distance, il eût obtenu une orbite différente de celle qu'il a trouvée^ et la masse n'eût pas
été égale à ^rrrrr.
Plus il supposait la distance grande, plus éyidemment il devait trouver une masse forte; et la distance qu'il prenait comme point de départ pouvait sans doute varier entre des limites assez étendues sans nuire à Taccord de sa théorie avec les observations.
Mais ce que toutes ces planètes théoriques devaient pourtant avoir de commun, c'était une situation à peu près semblable sur leur orbite; c'està-dire que pour produire les perturbations observées, en tant qu'on considère leur signe, elles devaient toutes forcément se trouver à peii près suivant les mêmes longitudes héliocentriques.
Il est évident, en effet, qu'une accélération signalée par Tobservation dans le mouvement en longitude d'Uranus devait placer la planète théorique, son ellipse étant supposée peu excentrique, en avant du mouvement d'Uranus et non en arrière. A Tinspection du tableau de la comparaison des observations d'Uranus avec la théorie admise, donné par M. Le Verrier dans son mémoire a sur les mouvements de la planète Herschel, » on voit bien (page 134), surtout si l'on ne lient compte que des perturba-tions en longitude indépendantes des excentricités et de celles dépendantes de la première puissance de l'excentricité d'Uranus, on voit bien, dis-je, que la planète inconnue, quelle que fût sa masse et la situation du grand axe de son orbite, supposée peu excentrique, devait se trouver vers 1822 ou 1823 en conjonction avec Uranus.
Ce que nous venons de dire explique donc, en quelque sorte, comment la longitude réelle de Neptune s'est trouvée à très-peu près celle assignée par M. Le Verrier, bien que l'ellipse trouvée par ce savant ne fût pas la solution vraie du problème.
M. Le Verrier a donc résolu le grand problème qu'il s'était posé, de la seule manière qu'on pût le résoudre analytiquement, et c'est ce qui a fait dil'e à M. Encke, dans une lettre à Schumacher :
a En fait de découvertes de planètes, rien de plus splendide que le traa vail de M. Le Verrier. »
C'est aussi pour cette raison que l'illustre Ârago, répondant à TAcademie des sciences aux injustes attaques dont était l'objet la découverte de Neptune, a dit, avec cette grande justice qui caractérisait ce savant :
a Aux yeux de tout homme impartial, cette découverte restera un des a plus magnifiques triomphes des théories astronomiques, une des gloires (c de l'Académie, un des plus beaux titres de notre pays à la reconnais- « sance et à l'admiration de la postérité I »
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-405. Certes, le mouvement de rotation de la Terre est rendu assez évident par le mouvement général de toute la sphère céleste décrient en Occident, et tout esprit judicieux n'élèvera aucune contestation à ce sujet; toutefois, en dehors du mouvement des astres et en ne prenant ses moyens d'observation que sur notre globe, on peut trouver des phénomènes qui ne sont que des conséquences de ce mouvement de rotation, et qui font pour ainsi dire assister le spectateur à ce mouvement.
Une première preuve de ce mouvement est d'abord la diminution observée dans la longueur du pendule battant la seconde à mesure que Ton s'approche de Véquateuvy diminution constatée d'une manière rigoureuse par Richer^ à Cayenne^ en 1672; ce raccourcissement du pendule est facile à expliquer.
En eifet, une fois la forme générale de la Terre plus exactement déterminée à Taide des mesures faites dans quelques parties du globe, et en admettant que cette forme générale est celle d'un sphéroïde aplati, on peut facilement connaître la grandeur des différents parallèles du globe, et par conséquent obtenir, dans le cas de rotation delà Terre:
V La valeur de la force centrifuge sur un certain parallèle, et par suite ^ la composante de cette force suivant la verticale du lieu;
2* La distance du parallèle au centre de la Terre.
Ces deux quantités déterminées en des points se rapprochant de plus en plus de Téquateur, peuvent faire connaître la diminution de la gravité qui doit résulter en chaque lieu : 1* de téloignement progressif du centre de la Terre; 2** de V augmentation de la force centrifuge.
Ainsi, la force centrifuge, pour sa part, doit contribuer à la diminution à donner au pendule qui doit battre la seconde, à mesure que Ton s'approche de réquateur.
Mais l'observation indique nettement une diminution dans la longueur du pendule; on peut donc réciproquement en conclure, par le calcul, la valeur et surtout V existence de la force centrifuge y c'est-à-dire la preuve du mouvement de rotation de la Terre,
-i06. M. Foucault a donné une seconde preuve peut-être plus frappante que celle dont nous venons de parler, et qui fait, pour ainsi dire, suivre des yeux le mouvement de rotation de la Terre, et par conséquent annule à tout jamais les anciennes hypothèses sur l'immobilité de notre globc«
Fig. 2t8.
Du plan d'oscillation d^un pendule. — Si un fil flexible Ap (fig. 2t8,, fixé en A, supporte un poids p^ tel qu'une boule de cuivre par exemple, et si, après avoir écarté Ap de la position verticale, on abandonne le poids p à Taction de la pesanteur, nous savons que le pendule Ap va osciller à peu près suivant un plan passant par la verticale AV et par le point duquel on a abandonné le poids p. Ce plan est désigné sous le nom de plan d'oscillation.
Si, le poids p étant en mouvement, le point A se déplace d'une manière continue suivaut une direction quelconque, il est facile de constater que le plan d* oscillai ion se transporte parallèlement à luimême.
Ceci posé, soient T la Terre (fig. 2i9), QQ' Téquateur et PP' Taxe de notre globe.
Fig. Ît9.
Supposons qu'au-dessus du pôle P on ait déterminé un point fixe A d'une manière quelconque, et qu'en ce point on ait fixé un pendule.
Imaginons, de plus, que dessous ce pendule on ait placé un cercle qq" tangent au pôle, c'est-à-dire parallèle à Téquateur.
En admettant que la rotation du globe se fasse dans le sens de It flèche f, il est clair que le pelit cercle q^ tournera dans le môme sens et
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avec la même vitesse angulaire. Mais un observateur situé près de ce cercle^ tournant aussi^ lui, dans le même sens, avec la même vitesse^ ne s'apercevra pas de ce mouvement de rotation.
Or si, après avoir écarté le pendule Ap de la position verticale, on Tabandonne à la pesanteur^ ce pendule va osciller à peu près dans un plan qui va rester invariable^ et, par conséquent^ l'observateur prenant encore /'apparence pour la réalitéy verra successivement le plan d'oscillation se déplacer d'Orient en Occident par rapport à un diamètre du cercle qq'; si le pendule est disposé de manière à pouvoir osciller pendant 24 heures sidérales, au bout de cet intervalle le plan d'oscillation aura fait un tour complet par rapport à l'axe AP. Mais il est évident^ puisque le plan d'oscillation doit rester invariable, que c'est le cercle qq'y et par suite la Terre, qui a fait dans 24 heures un tour entier sur son axe.
Supposons maintenant que le pendule, au lien d'être placé au pôle P de la Terre, soit en un point quelconque 0 dont la latitude est L.
En supposant que le mouvement de la Terre ait toujours lieu dans le sens de la flèche /*, il est clair que dans 24 heures sidérales, les points 0 et A' décriront, dans le même sens, les cercles 00' et A" A'.
Le couple qui fait décrire au cercle 00' un tour en 24 heures peut être considéré comme ayant pour axe TP. Admettons que la longueur TE représente rintensité de ce couple.
Décomposons ce couple en deux autres dont les axes soient, en grandeur et en direction, TR et TS ce dernier étant dirigé suivant OA, verticale du lieu.
Le couple dont Taxe est TR a pour effet de faire tourner tout le plan méridien autour de la ligne TG , et par suite, si l'on a fait osciller le pendule dans ce plan méridien, le plan d'oscillation ne paraîtra pas varier, eu égard à ce couple, par rapport au petit cercle AA', parallèle à l'horizon, parce que la pesanteur maintient le pendule dans un plan vertical.
Mais le couple dont Taxe est TS a évidemment pour effet de faire tourner le petit cercle h'h dans le sens de la flèche avec une intensité représentée par
TS = TEsinL, L étant la latitude du lieu.
Par conséquent le plan d'oscillation du pendule paraîtra se déplacer, par rapport au cercle kk', avec une intensité qui sera représentée par TS, c'est-à-dire que l'arc a de déplacement qui, au pôle, doit être de 15* dans une heure, sera dans le même temps de
a = 15*XsinL.
Pour Paris on trouve, d'après cette formule,
«= 15- sin 48' 50' = il* 17' 4", déplacement du plan d'oscillation en une heure.
407. Le phénomène ne se passe plus tout à fait de cette manière, quand le plan d*oscillation n'est pas celui du méridien, c'est-à-dire que sauf le cas OÙ Tobservateur est supposé au pôle de la Terre, et ensuite que le pendule a reçu une impulsion qui le fait passer par la verticale, le Diouvement du plan d'oscillation n'est pas uniforme.
Considérons le mouvement du pendule, en supposant que le mouvement d'oscillation commence dans un plan azimutal donné en un lieu quelconque du globe.
Soient C (lig. 220), le centre de la Terre, A A' A" le parallèle que décrit le point de suspension A du pendule autour de Taxe PC du globe, en
raison du mouvement de rotation *de la Terre.
Supposons qu'on ait écarté le pendule Ap de la verticale AC, dans un plan vertical dont Tintersection avec l'horizon rationnel du lieu soit la ligue MM' passant par le centre de la Terre, que nous supposons sphérique.
En réalité, par suite de la rotation de la Terre, la verticale n'est pas dirigée suivant le rayon AC, la force centrifuge sinifile lui donne, en effet, une direction un peu dilléi*ente, et le point C ne devrait plus être considéré comme le ^-^M.' centre du globe, mais bien comme le point où la normale à la surface terrestre au point A rencontre Taxe de rotation du globe; toutefois, pour le but que nous nous proposons, nous pouvons regarder le point C c^mine étant le centre de la Terre.
Dans le premier instant dt^ le pendule peut être considéré comme étant sous rinfluence de doux mouvements : un, pm, parallèle à la ligne MM', et l'autre, mn, sensiblement parallèle à la ligne AC (car, eu égard à la dimension du globe, on peut considérer la ligne pC (lig. 221) comme parallèle kAC).
Le mouvement d'entraînement du point A, dans l'instant dt, mouvement déterminé par la rotation do la Terre, ne change rien à la direction de ces deux mouvements, car, au moment où le pendule p à été abandonné à lui-même, il était animé de la même vitesse que le point A, vitesse que l'on peut, pour ce dernier point, supposer constante de direction dans l'instant dt^ et même pendant toute la première oscillation ; il n'y a donc pas, à proprement parler, de mouvement d'entraînement jusque là. Dans l'instant qui suit le premier instant dt, la pesanteur agissant comme force accélératrice, va déterminer une petite accélération ayant une
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direction un peu différente de celle imprimée dans le premier instant dt, puisque la direction de la pesanteur n'est plus ÂG, mais bien A'C, en supposant que dans Tintervalle le point A ait parcouru la distance A A' ; il est néanmoins évident que cette accélération va modifier infiniment peu la direction du mouvement pm déjà acquis, ainsi que la direction du mouvement mn. Il en sera de même pour les instants dt qui suivront pendant la durée entière de l'oscillation, que nous ne supposons élre, bien entendu, que de quelques secondes.
Ainsi, pendant toute une oscillation, on peut admettre que le pendule est animé de deux mouvements ; un qui est sensiblement parallèle à la direction MM' du mouvement initial, et l'autre dirigé suivant la verticale du lieu.
Le pendule décrit donc, en apparence, un plan qui passe par la verticale du Vieu.ei par la ligne fixe MM', intersection du plan d'oscillation de départ avec l'horizon rationnel.
En réalité^ la ligne de suspension kp ( fig. 220) décrit une surface conique, mais s'écarlant très-peu du plan dont nous venons de parler.
Soient QQ' (fig. 221) Téquateur, HH' Fhorizon rationnel, AA' A"... le parallèle décrit par le point de suspension du pendule et AM le vertical
du plan d'oscillation à l'origine du mouvement.
En raison du mouvement de rotation de la Terre, le plan d'oscillation du pendule qui passe donc par la ligne fixe MM' (fig. 222),, et par les différentes positions de la verticale du lieu ne fait plus, avec le méridien mobile le même angle au commencement et à la fin de l'oscillation.
Au commencement de l'oscillation, le point de suspension était en A, par exemple, à la fin il est en A'. L'angle que fera donc à ce moment le plan d'oscillation avec le méridien sera PA'M, tandis qu'il était PAM au commencement de l'oscillation.
Au moment de la seconde oscillation, le point de suspension A' n'est plus animé, quant à la direction, de la vitesse qu'il avait en A, vitesse que le pendule p a conservée; il s'ensuit que ce dernier va subir un petit mouvement d'entraînement; ce petit mouvement d'entraînement va transporter, parallèlement à eux-mêmes^ les mouvements élémentaires produits par la seconde oscillation, et qui s'effectuent, dans un plan passant par la verticale du lieu et par la direction MjM'j du nouveau mouvement initial; cette ligne Ml M\ étant l'intersection du plan vertical A' M, M', avec la nouvelle position de l'horizon rationnel.
La secoDde oscillation va donc s'effectuer dans un plan vertical passant par la nouvelle ligne M^ M', , et ainsi de suite.
Il s'ensuit donc qu'en raison du mouvement de rotation de la Terre, le plan d'oscillation du pendule fait, avec le méridien du lit u , les angles successifs PAM, PA'M, FA" M^, etc.
Voyons maintenant comment on peut obtenir l'azimut du plan d'oscillation, à la fin de chaque oscillation.
Appelons Z Tangle azimutal QAM (fig. 222) que fait, avec le méridien,
le plan d*oscillation de départ.
Soit t le temps d'une oscillation; on sait que« en ne considérant pas des amplitudes trop considérables, on a
/ est la longueur du fil du pendule.
Au bout du temps t, par suite de la rotation du globe, le point A est venu en A'^ l'azimut du plan d'oscillation est alors l'angle DA'M = KA'P.
Cherchons cet angle, dont la différence avec l'angle azimutal Z de départ est, d'après les considérations qui précèdent, sensiblement l'angle décrit par le plan d'oscillation, dans le temps d'une oscillation.
Posons PA'K = Z — 0, appelons P l'angle décrit par le méridien dans l'intervalle /, et L la latitude du lieu. Le triangle sphérique PA'K donne
(i) cotang(Z— o) =
tang (L + AK) cosL — sin L cosP sinP
Pour trouver AK, j'imagine l'arc de grand cercle AA'. En supposant l'arc de grand cercle A A' le triangle isocèle AA'P donne
AA
sin -^- = cosLsin- P.
Menons les arcs de grand cercle QA' et QM^ le triangle rectangle A QO donne
et
cos A'Q = cosLcosP
langA'QD=Î!îîî^.
smP
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Du triangle rectangle QHM, on déduit (^) cosQM=sinLeosZ,
(6) cotang DQM = tang MQH = î^^ .
Nous avons aussi Tangle
A'QM = A'QD-f DQM et le triangle A'QM donne
cos A'JjjL = cos A'Q cos QM + sin A'Q sin QMcos A'QM, formule qui rendue logarithmique, établit les deux relations
(7) tang (p'= tang A'Q cos A'QM.
(8) cosA'M = 2ei^:^i(îJzM).
Dans le triangle AA'M, dont un des côtés AM est de 90% et dont on connaît les deux autres par les relations (2) et (8) , on a
(9) cos AMA'= cos AMK = ^i^'.
smAM
Ënfin^ dans le triangle AKM^ on a (iO) cotang AK = sin Z colang AMK.
Connaissant Tare AK, la formule (1) donnera l'angle Z — 8, et par suite 0, mouvement du plan pendant la première oscillation.
Pour avoir le mouvement du plan pendant la deuxième oscillation , il faudra remplacer dans les formules (I), (2), ... (iO), Z par Z — 8 = Z', et ainsi de suite.
Si nous supposons Tobservaleur au pôle, on a L = 90*, la formule (1) devient, en introduisant cette hypothèse,
cotang (Z — 8) = — cotang P, ou
Gomme au pôle le plan vertical est un méridien, on doit prendie Z=0% et Ton a alors
c'est-à-dire que le mouvement du plan d'oscillation est égal au mouvement du méridien.
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On voit que nous supposons que la direction initiale du mouvement du pendule passe par la projection du point de suspension. Ainsi nous reirouvons bien, avec nos formules, Tuniformilé qu'indiquent les équations diffétielles fçénérales, dans la même hypothèse.
Si Ton suppose Tobservateur placé à Tcqualeur, on a L= 90<»; les formuler ci-dessus deviennent, dans cas
AA=rF,
A'0 = P, A'QD = 0, DQM = 90~Z, A'QM = 90 — Z, cosA'M = sinPsinZ,
cos AMK =
sin A'M '
cotangAK = sinZcotang AMK,
tangAK cotang(Z— a)=— T^-.
sin P
Ainsi quand, à Véquateur mème^ on commence à faire osciller le pendule dans un plan azimutal Z, le plan d'oscillation a un mouvement o. Toutefois, si Ton a Z =0, c'est-à-dire si Ton commence à faire osciller le pendule dans le plan méridien^ les formule^ se réduisent à
cotang AK = 0, d'où AK = 90
cotang (0 — 8) = co,
et par suite 8 = 0, c'est-à-dire que le mouvement du plan est nuL
Si l'on supposez = 90**, c'est-à-dire si l'on commence à faire osciller le pendule dans le plan de Téquateur, les formules ci-dessus donnent '
cos AMK =1, d'où AMK = 0,
cotang A K = CA., d'où tangAK = 0,
vX par suite
d'où
et par suite
cotang(90 — a)=rO,
EXPÉnitNCES DE M. KOLCALLT SI P. LA UOTATIOS DE LA TERRE.
le mouveiiieol du plan d oscillation est donc encore nul. On voit donc qu a Téquateur nos formules indiquent un mouvement du plan d'oscillation, dès que ioscillalion se fait dans un plan autre que Véquateur et le méridf'en.
Quand on ne considère qu'un intervalle peu considérable, tel que celui pendant lequel on peut faire généralement l'observation du plan d'oscillation du pendule^ on voit, par la figure 223, que le point A' n'a décrit que le sixième ou le huitième du demi cercle AB; les points M', M",
M'" , etc., que nous venons de
considérer s'écartent alors d'autant moins du point M que le vertical AM est moins écarté du méridien; il s'ensuit que pendant cet intervalle on peut admettre que les plans d'oscillation successifs passent tous, à fort peu près, par la ligne initiale MM'.
Dans rhypothèse que nous venons de faire on peut alors calculer, d^une manière approximative^ le mouvement de déplacement du plan d'oscillation pour le cas où Ton part du plan méridien, au moyen de la formule
cotang L cos L + sin L cos P ^^^"^^ = ^Î^P
que l'on obtient en faisant Z = 0 dans les formules (1), (2)... (10).
Dans cette formule si nous faisons P = 15**, c'est-à-dire égal à l'arc décrit par le méridit^n dans une heure sidérale, et si nous prenons L= 48" 50', latitude de Parts, on trouve, en effectuant les calculs,
a=iri4',
qui, comme on le voit s'écarte peu, dans ce cas, du nombre
ir ir
donné par la formule 8 = P sin L, relative à la loi du sinus. Pour calculer 8 plus rigoureusement, il faudrait employer les formules (1)
à (10) en faisant P
en déterminant le mouvement 8 pour
chaque oscillation.
En cherchant, au moyen de la formule (M) et pour la latitude de Genève = A&' 12' le temps au bout duquel l'arc décrit parle plan d'oscillation
est 25*, en supposant que VoscHlaiion initiale ait lieu dans le plan dien, on trouve
T 2Î" 14',8 en temps moyen.
Les expériences du général Dufour lui ont donné
On voit le grand accord qui existe entre ces deux résultats. — En calculant rigoureusement, ainsi que je viens de le dire plus haut, les différentes valeurs de fi, pour cette latitude^ et en employant Tinterpolatioa, on arriverait sans doute à un accord plus complet.
La formule relative à la loi du sinus donne
résultat très-différent de celui du général Dufour.
M. Foucault a inventé un autre appareil (fondé à peu près sur les mêmes principes) auquel il a donné le nom de gyroscope et avec lequel on peut encore vérifier le mouvement de rotation de la Terre.
Dans ces derniers temps, on a enregistré ou indiqué plusieurs phénomènes relatifs à la physique générale du globe, et qui sont complètement dus à notre mouvement de rotation (*).
408. Hypothèse sur la cause de l'aplatissement de notre globe, — DV près toutes les déductions logiques que Ton peut tirer des faits astronomiques et géologiques acquis à la science, tout porte à croire qu'originairement la Terre a été fluide. L'augmentation de chaleur que Ton trouve en creusant le sol, augmentation accusée par une élévation de température de r pour chaque augmentation de 30 ou 33 mètres de profondeur, permet de supposer qu'à une profondeur insignifiante par rapport ao diamètre de notre globe, la chaleur doit être telle que tous les corps sont en fusion, par suite, que nous ne vivons que sur une croate solide^ et que l'intérieur de la Terre est une matière liquide, dont nous avons des spécimens certains dans la lave des volcans.
Il est alors probable que la Terre, primitivement en fusion comme est encore son noyau, s'est peu à peu refroidie à sa surface dont les différents règnes de la nature ont successivement pris possession.
S'il en a été ainsi, il est clair qu'une masse fluide sphéroîdale, en moth vement de rotation autour d'un de ses axes, a dû se déformer en raison de la force centrifuge et prendre la forme d'un ellipsoïpe aplati, forme que nous voyons actuellement à notre globe.
/) Voir noire Éluffe historique et phihsophique sur tes mouvemeiùs du GtiAe» — Arthufi Bertrand, éditeur.
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MOUVEMENTS DE L AXE TERRESTRE
409. Cause de la précession des équinoxes et de la nutation de Vaxe,
« Tout est lié dans la nature, dit La Place (*) et ses lois générales ena chaînent les uns aux autres les phénomènes qui semblent le plus disa parâtes; ainsi^ la rotation du sphéroïde terrestre Taplatit à ses pôles; et a cet aplatissement^ combiné avec l'action du Soleil et de la Lune, donne c naissance à la précession des équinoxes qui^ avant la découverte de a la pesanteur universelle, ne paraissait avoir aucun rapport au mouvea ment diurne de la Terre, d
Voici, en effet, l'explication donnée par Newton sur la cause de la précession des équinoxes.
Si Ton considère une petite masse m (fig. ^24) du renflement équatorial, on peut la regarder comme un petit satellite de notre globe décrivant
autour de la Terre une circonférence en ^»8- ***• vingt-quatre heures sidérales, et se mou-
vant dans le plan de Téquateur.
L'orbite de ce satellite imaginaire est dans réquateur et a, par conséquent pour ligne des nœuds la ligne des équinoxes elle-même.
Mais on sait que les nœuds de la Lune ont un mouvement de rétrogradation dû à l'action du Soleil sur notre satellite; cette action doit donc aussi se faire sentir sur Torbite delà masse m ^ et par suite, les nœuds de l'orbite de la masse m supposée non adhérente à la Terre de-> vraient rétrograder.
En considérant la protubérance équatoriale comme composée d'une série de petites masses telles que m, on comprend que cette protubérance doit éprouver^ par l'action du Soleil, une tendance à faire rétrograder les nœuds^ c'est-à-dire la ligne des équinoxes.
Comme la protubérance est liée à la Terre^ l'effet se produit tout entier sur notre globe et l'équateur éprouve ce mouvement rétrograde qui est connu sous le nom de précession des équinoxes et qui fait que le pôle terrestre tourne autour du pôle de Técliptique en i5765 ans.
On voit donc que si la Terre était un globe parfaitement sphérique, les attractions du Soleil et de la Lune passant alors par le centre de la Ten/e
(•) Exposition du système du monde, chapitre xiii, page 342.
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ne produiraient aucun changement dans le mouvement de l'axe de notre globe, qui se transporterait parallèlement à lui-même dans l'espace. Il n'y aurait alors ni précession ni nutation.
Mais, la Terre étant renflée vers Véquateur et son axe étant incliné sur récliptique, le point d'application de la résultante des attractions lunaires et solaires ne passe plus par le centre de la Terre, et il en résulte alors des couples qui, en raison de la rotation de noire globe y produisent les phénomènes de la précession et de la nutation.
Les formules de précession et de nutation que nous avons données (300) résultent des équations générales du mouvement d'un solide et en particulier de la Terre autour de son centre de gravité.
Ces équations, qui servent de point de départ à la théorie de la précession et de la nutation telle que d'Alembert Ta primitivement établie, se trouvent dans la Mécanique de M. Delaunay, page 446. En transformant ces équations de manière à y introduire les quantités 6, inclinaison de réquateur sur Técliptique, ^ longitude du nœud de Téquateur, et les actions du Soleil et de la Lune proportionnelles à leur masse et inversement proportionnelles au carré de leur distance, on peut obtenir les
(/ô d^ quantités -7- et —• en fonction du temps i; l'intégration des quantités différentielles (/O et d^ permet d'obtenir les valeurs de l'obliquité de l'équateur sur Técliptique supposé fixe, ainsi que la longitude du nœud aprè un intervalle t.
Dans les formules auxquelles conduit cette intégration, on voit trèsbien comment dans le phénomène de précession Faction de la Lune a une influence beaucoup plus considérable que celle du Soleil, et cela parce que dans les formules dont nous parlons, l'action des deux astres est exprimée, pour chacun d'eux, par leur masse divisée par le cube de leur distance.
Donc, en désignant par M et m les masses du Soleil et de la Lune, par R et r les distances moyennes de ces astres à la Terre, le rapport de l'action lunaire à l'action solaire dans le phénomène dont nous parlons est égal à
D'après les valeurs numériques de m. M, R et r, ce rapport est environ 2,15.
Le travail de d'Alembbrt exposé dans la Mécanique céleste de Laplace, livre 1, chapitre VU, a été repris avec une plus grande rigueur théorique par Poisson, en i827. Les résultats numériques fournis par cette nouyrelle théorie et par les observations astronomiques relativement aux valeurs des constantes qui entrent dans les formules de précession et de «ertalion^ ont été obtenus par Bessbl d'abord, et par M. Pértas ensuite.
DE LA PARALLAXE ANNUELLE DES ÉTOILES
410. Nous avons vu comment, à l'aide d'instruments précis donnant la déclinaison et Tascension droite des étoiles, on pouvait déterminer les variations connues sous les noms de précessioUf nutation et aberration. Ces variations^ soumises à des lois que nous venons d'indiquer, peuvent réciproquement être calculées à l'avance, et la position de chaque étoile peut être alors rigoureusement prédite.
Or, en ne se rendant pas parfaitement compte du rapport qui existe entre le rayon moyen de l'orbite terrestre et la distilnce à laquelle nous nous trouvons des étoiles, il semble extraordinaire, à priori, que le mouvement de translation de la Terre dans l'espace ne vienne pas changer, pour un observateur quelconque du globe, la position apparente des étoiles.
Cependant, avec Us instruments dont nous nous sommes servis jusqu'à présent, on a toujours trouvé la même distance entre les étoiles^ et la parallaxe annuelle de ces astres, c'est-à-dire l'angle sous lequel, d*une étoile, on apercevrait perpendiculairement le rayon moyen de l'orbite terrestre, a toujours été trouvée à peu près nulle.
On peut du reste facilement obtenir le changement que peut déterminer dans les coordonnées des étoiles le mouvement de translation du Soleil autour de la Terre.
Du phénomène de l'aberration des étoiles et des aberrations en longitude et latitude que nous avons données, nous pouvons, en effet, passer aux phénomèmes dus à la parallaxe annuelle des étoiles, c'est-à-dire aux changements que doivent subir la longitude et la latitude d'une étoile en raison du mouvement de translation de la Terre autour du Soleil.
Si Ton se rapporte à la figure 171, on voit que lorsqu'on suppose l'orbite terrestre circulaire, c'est-à-dire la vitesse de la Terre constante^ les phénomènes d'aberration en latitude et en longitude dépendent de la rencontre avec la sphère céleste d'une ligne T^e, qui est la diagonale d'un parallélogramme bl^ac, dont les deux côtés IJb et l^a ont une grandeur constante; la direction de TJb est toujours parallèle à elle-même, et la direction T^a est perpendiculaire au rayon T^s.
Le rapport des côtés T^a et bT^, c'est-à-dire de la vitesse de la Terre k celle de la lumière, est obtenue par l'aberration moyenne du Soleil, et est égale à 20",445.
Dans le phénomène de la parallaxe annuelle, c'est-à-dire quant aux changements que peuvent produire sur la latitude et la longitude géocentriques d'une étoile le mouvement de translation de la Terre autour du Soleil, on voit qu'ils résultent de la rencontre avec la sphère céleste
Fig. 2Î5.
d'une ligne TE (fig. 22.%) qui tourne autour d'une ligne TE' toujours parallèle à SE.
Celle ligne TE est la diagonale d'un parallélogramme ETSE, dont les côtés TE' et TS ont une grandeur constante, et dont le rapport est la parallaxe annuelle p.
On voit donc que la différence qui existe dans le mouvement conique de la ligne TE (fig. 225) et celui de la ligne T^c (fig. 171), c'est que la première est toujours dans un plan passant par le rayon de Uorbite terrestre, tandis que l'autre est toujours dans un plan passant par la tangente à l'orbite terrestre. En laissant de côté la différence qui existe entre la constante p et la constante 20",4I5, ou plutôt en supposant la constante d'abcrra> lion égale à p, on voit que la direction du rayon lumineux en T est la môme que celle du rayon lumineux en Tj, la ligne T,S étant perpendiculaire à TS, puisque ces deux droites font un angle de 90*. Il suffira donc d'ajouter ' / 90' à la longitude du Soleil ©,
dans les formules A^ aberration y puis de substituer p à 20'', U5 pour avoir les formules relatives à la parallaxe annuelle; on trouve ainsi :
psin(0— 0
parallaxe annuelle en longitude :
cosX'
parallaxe annuelle en latitude =psinX'cos(0 — /').
On voit, d'après cela, que la parallaxe annuelle est la plus grande quand l'aberration est la plus petite et réciproquement. Dans ces fommles /' el X' sont les coordonnées héliocentriques.
Pour déterminer, par la méthode des lieux absolus, si une étoile a une parallaxe sensible, on l'observe le plus possible pendant le cours d'une année.
Comme la parallaxe en longitude est nulle quand on a 0 == T, ou 0 — /'= 180*», c'est-à-dire à la conjonction ou à V opposition, on prendra pour /' la longitude observée à Vun de ces instants; comme la parallaxe en latitude est nulle quand on a 0 — /' = 90% ou 0 — /' = 270», c'est-àdire aux quadratures, on prendra pour \' la latitude observée à l'instant des quadratures.
Si nous désignons par / et X une longitude et une latitude observées
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dans le cours de l'année, / — /' et X — V devront être considérées comme les parallaxes annuelles en longiUjtde et en latitude '^ si donc les corrections de réfraction y de précession ^ de nutation et d'aberration ont été bien effectuées dans la détermination de ces coordonnées, on aura la parallaxe annuelle de Tétoile par les formules
_(/ — /-) cosV P— sm(Q — iy ou
sinX'cos{0 — /')
Ainsi que nous l'avons déjà dit, la petite valeur de />, n'a pas permis jusqu'à présent de tirer un parti convenable de cette méthode.
Une autre méthode indiquée par Galilée a permis, dans ces derniers temps, de constater d'une manière certaine la parallaxe annuelle de quelques étoiles.
Cette méthode, reprise et indiquée successivement par Grégory et ffuygenSy consiste à observer, pendant le cours d'une année, la distance angulaire de deux étoiles très-voisines, d'un éclat très-différent et qui situées dans les mêmes régions du Ciel sbnt, par conséquent, affectées des mêmes erreur de réfraction et d'abejTation,
Il est évident que si les deux étoiles sont à des distances très-inégales de nous, leur distance angulaire doit varier périodiquement pendant Tannée.
Mais, toutes les tentatives faites pour déterminer, par l'observation, celte variation périodique de la distance angulaire de deux étoiles, restèrent sans succès tant que les instruments d'observation ne furent pas
assez précis pour obtenir avec certitude des angles de 0",3, 0'',2 etc.
La perfection réalisée dans les instruments d'observation a permis de résoudre en partie, depuis 1832, cette intéressante question.
L'instrument dont se servent les astronomes pour F»g.^26. observer ces faibles distances angulaires est Théliomètre
de Bouguer, modifié par Dollond.
Cet héliomètre se compose d'une lunette astronomique ordinaire, montée sur un pied parallactique. L'objectif de cette lunette, au lieu d'être une lentille entière, se compose de deux moitiés de lentille A et A' (fig. 226) ayant la même distance focale. Si l'on enlève une des moitiés d'objectif, A' par exemple, l'image d'un astre, à l'aide de la moitié A qui agit comme une lentille entière, se forme au foyer commun; l'intensité de l'image est seulement moitié de celle qu'on obtient quand les deux demi-lentilles sont réunies. Ainsi, chaque moitié d'objectif donne une image au foyer commun, et ces deux images
sont superposées quand les deux parties A et A' sont réunies ainsi que le montre la figure 2â6.
L'une des moitiés d'objectif, A par exemple, est fixée à la lunette, l'autre est mobile le long de aa! à Taide d*une vis que l'observateur peut faire marcher au moyen de tringles disposées à cet effet.
Les deux moitiés A et A' peuvent donc prendre la position indiquée figure 227.
Dans cette position, les deux images ne sont plus en contact et l'on peut facilement déterminer quel est l'écart angulaire des deux images pour une fraction quelconque d'un tour de vis. \ On se sert, pour cela, d'un disque blanc sur fond noir
que l'on place sur le terrain à une grande distance de la lunette; connaissant la grandeur des disques et la distance à laquelle ils se trouvent, on peut obtenir les différentes valeurs des écarts angulaires effectués pour amener les bords des deux images en contact; comparant cet écart angulaire au nombre de tours de vis et de fraction de tour, on a l'écart angulaire qui correspond à une certaine fraction de tour de vis.
C'est au moyen de cet instrument que l'on peut déterminer les variations aijnueiles de la distance angulaire de deux étoiles très-voisines a et 6
et d'intensités différentes. Il suffit, en effet, ^^^' **^' de faire marcher le demi-objectif mobile de.
^ Y manière que la seconde image a* de a vienne
^ l SUT b (fig. 228), et par conséquent que la se-
conde image de l'étoile h vienne en 6' (fig. 229). ^'^- "^^' H est clair que l'écart angulaire aa' est égal
^ ^ î' à la distance ab,
a y ' Nous allons voir maintenant comment la
connaissance de cette distance angulaire peut faire connaître la parallaxe annuelle de l'étoile a.
MÉTHODE DBS LIEUX RELATIFS
4i \ . Soient aeib (fig. 230) les deux étoiles soumises à la comparaison.
Admettons que l'étoile la plus brillante soit en a et l'étoile la pius faible en b.
Soit aussi TjT^ le diamètre de Torbile terrestre situé dans le plan- du Soleil S et des deux étoiles.
Posons
D = a\,b^ d=QT^b,
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distances angulaires des deux étoiles mesurées, à six mois d'intervalle, aux points T, elT,
Fig. 230.
Désignons aussi les angles T^aT, et T56T, par ir et e. A cause des triangles aKT, et ^KT, qui ont Tangie K commun^ on aura
ou
ir=D— d+e.
Mais si l'étoile de comparaison b est réellement beaucoup plus éloignée
de la Terre que n'en est l'étoile a, on pourra négliger e et Ton aura
i: = D — rf,
Soient 0 . la longitude du Soleil quand la Terre est en Tj (fig. 231), /, X, /„ X, les longitudes et latitudes géocentriques des étoiles au môme moment^ et a' la projection de rétoile a sur Técliptique.
En désignant par R le rayon de l'orbite terrestre, on aura, en considérant le petit triangle sphériqne mno^ et en désignant par a l'angle oT,T„
{{) cosa = cosXcos(/ — O).
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On aura aussi
d'où
sin Tt sin a sin (a + ^)
1r" ~" 0x7 ~ Srj '
R sinir «sin 1*'
flfj "" 2 sin a "" â sin oc ' R sinr Tcsini"'
ûT\ ~îsin(a + «)~28in(a4-ic)'
Mais la parallaxe annuelle^ égale à p, est donnée par la relation
tangp=^ = p8ini"; il est donc dair que Ton aura
irsinl*' ^ . w/ ^ îcsini"
— -: < p sin 1" < —-r-T ; r,
et comme tt est très-petit par rapport à a, on peut écrire
''^ 2 sin a' ou
Les formules (1) et (2) permettront donc d'obtenir la parallaxe annuelle.
Pour déterminer les époques des observations qui répondent au moment où la Terre est dans le plan du Soleil et des deux étoiles^ en appelant I rinclinaison de ce plan sur le plan de l'écliptique, il suflSt de rejnarquer qu'on devra avoir pour chaque étoile
tangl= . .J" rr,
sm(0 — /)'
^'"»^-sin(0-/,)'
d'où
tangX _ 8in(0 — /)
tangXj"" sin(0— /,)*
On en déduit facilement
sin /, tang X — sin / tang X,
^ cos/jtangX — cos/tangX,*
Pour obtenir aussi exactement que possible les distances angulaires D
DÉTERMIMATION DE LA PARALLAXE ANNUELLE DES ETOILES
et df on fera un grand nombre de mesures à des intervalles très*rapprochés et également éloignés, de part et d'autre des époques correspondantes aux valeurs de © et de iSO** -f 0.
Gomme cette méthode ne donne qu'une parallaxe relative^ il faudra refaire les mêmes déterminations avec une autre étoile de comparaison b'-, si Ton trouve des résultats réguliers et concordants, on pourra conclure que l'étoile a a une parallaxe sensible dont la formule (i) fournira une valeur très-approchée.
D'après cette méthode, MM. Hendersou et Macléar ont trouvé que a du Centaure a une parallaxe annuelle égale à 0'^91 et que celle de Sirius est de r,45.
Bessel a trouvé que la parallaxe annuelle de la 61* du Cygne est égale à 0",35.
MM. Struve et Peters, à l'observatoire de Pulkowa, ont obtenu 0",207 pour parallaxe annuelle de ^éga.
Voici, d'après Arago, la parallaxe annuelle de quelques étoiles, déterminée par ces deux derniers astronomes :
Parallaxe annuelle de i de la Grande-Ourse = 0",I33,
id. a du Bouvier = 0*,i27,
id". la Polaire = 0",i06,
id. a du Cocher = 0'',0i6.
La petitesse de ces parallaxes indique Timmense distance à laquelle nous sommes des étoiles.
Cette distance est telle, que la seule unité de longueur que l'on puisse prendre pour avoir tme idée de ces immenses distances est le chemin parcouru par la lumihe en une seconde y qui y comme nous lavons vu (308), est d*environ 77000 lieues.
On trouve alors facilement que la lumière met :
3"',6 pour venir de a du Centaure à la Tert^j
9 ,4 id. 6r du Cygne. . id.
12 ,6 id. de Wéga. . . . id.
21 ,9 id. de Sirius. . . . id.
24 ,8 id. i de la Gr. 'Ourse id.
31 ,1 id. de la Polaire. . id.
71 ,7 id. de a du Cocher id.
D'après cela, nous ne voyons Tétoile la Chèvre, par exemple, que telle qu'elle était il y a 71 ans; réciproquement, cette étoile ne doit apercevoir notre Soleil, et par suite la l'erre, que tels qu'ils étaient à cette époque.
Nous remarquons aussi, que la distance du centre du Soleil à la Terre n'étant que de 0^91, pour un observateur qui se trouverait sur l'étoile a du Centaure, notre globe doit disparaître par léclat de notre Soleil qui
ne doit paraître égal tout au plus qu'à une étoile de deuxième ou troisième grandeur.
Il serait donc impossible à un observateur placé sur a du Ceniaure, étoile la plus voisine de nous, de s'apercevoir de la présence de la Terre circulant autour du Soleil, et même des planètes Jupiter, Saturne, Ura^ nus et Neptune; car bien que la parallaxe annuelle de « du Centaure, reitlive à cette dernière planète^ puisse aller jusqu'à 27", la petitesse de Neptune relativement au Soleil et le peu d'intensité de sa lumière réfléchie empêcheraient certainement de l'apercevoir.
Tout porte donc à croire que les étoiles sont autant de Soleils situés dans l'espace, autour desquels gravitent très-probablement, pour ne pas dire certainement, des planètes comme celles de notre système solaire, planètes que nous ne pouvons apercevoir.
MOUVEMENT GÉNÉRAL DE NOTRE SYSTÈME SOLAIRE
41â. Nous avons dit que parmi les causes faisant varier à la longue les coordonnées des étoiles, et par suite leurs positions relatives, on pouvait considérer le mouvement général de tout notre système solaire. Voyons donc si cette cause peut réellement exister.
Nous avons reconnu (494) d'une manière certaine le mouvement de rotation du Soleil autour d'un de ses axes, mouvement qui a lieu dans vingt-cinq jours et demi environ. Or, ce mouvement ne peut évideaunent provenir que d'une force agissant sur cet astre et ne passant pas par son centre de gravité. Cette force, transportée à ce centre, donne naissance à un couple qui produit le mouvement de rotation que nous observons et doit produire elle-même un mouvement de translation du Soleil djns l'espace. Ainsi, du mouvement de rotation du Soleil, on doit forcément présumer qu*il y a un mouvement de translation. Toutes les planètes doivent participer à ce mouvement, et la trajectoire séculaire que nous décrivons dans l'espace doit être analogue à celle que nous voyons décrire à la Lune autour de notre orbite supposée une ellipse fixe.
Si le Soleil et tout son cortège de planètes ont un mouvement de translation dans l'espace suivant une certaine direction , nous devons finir par nous apercevoir de ce mouvement par une déformation lente de certaines constellations. Ainsi, en faisant la part des variations de positions des étoiles dues d leurs mouvements propres j à la parallaxe annuelle, à l'aberration de la lumière et aux perturbations de Vaxe terrestre, nous devons trouver que toutes les étoiles ont, en outre, d'autres variations tendant à suivre un même sens général.
On comprend immédiatement combien il est diflScile de démêler, dans la variation résultante que donne l'observation, la partie qui provit^nt de l'effet de notre mouvement de translation, surtout lorsque l'on opère sur
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des dixièmes de seconde, attendu qu'il doit nécessairement se faire entre les différentes causes de variations des compensations qui ne permettent guère d'apercevoir exactement la part afférente à chacune. Toutefois, si tout notre système a un mouvement de translation dans l'espace, les dimensions de la constellation vers laquelle est dirigé ce mouvement doivent augmenter y et celles de la constellation diamétralement opposée doivent diminuer. Or les astronomes sont généralement d'accord sur Vaugmenta^ tiofi sensible des dimensions de la constellation à' Hercule ^ et sur la dimi» nution de la constellation opposée le Lièvre.
En discutant les mouvements propres de près de 400 étoiles et en déterminant la part qui peut, dans ces mouvements, provenir du mouvement de translation de notre système, MM. Struve et ÀJ'gelander ont trouvé que notre système planétaire marche, en effet, vers la constellation d*Hercule.
Le premier de ces deux astronomes indique comme coordonnées du point vers lequel nous nous dirigeons
(en 1790),
Ascension droite 26r 12',
Déclinaison Nord 27« 36'.
M. Argelander, directeur de l'Observatoire de Bonn (Prusse rhénane), a trouvé que, pour 1800, ces coordonnées étaient
(en 1800),
Ascension droite 260** 50' W\
Déchnaison Nord 31' 17' 18".
D'autres astronomes ont obtenu, à très-peu près, les mêmes valeurs. D'après cela, le point de la voûte céleste vers lequel se dirige notre système planétaire est situé un peu au Nord de X de la constellation d'Hercule.
D'après les calculs de MM. Struve et Peters, la vitesse de ce niouvement, c'est-à-dire du mouvement de translation du Soleil dans l'espace, serait environ de deux lieues par seconde.
NOTIONS SUCCINCTES SUR LES MARÉES
413. Résultat de Inobservation du phénomène. — Sur les côtes qui bordeot les mers d'une grande étendue, on observe que la surface des eaux de la mer est^ aUernativement^ plus élevée et plus basse qu*une hauteur moyenne; ce mouvement d'oscillation se produit deux fois dans 25 heures environ.
Lorsque la surface des eaux arrive à sa plus grande élévation , on dit qu'il y a haute mer ou pleine mer.
Lorsqu'elle arrive à son élévation minimum^ on dit qu'il y a basse mer.
Du flot. — Dans l'intervalle de la basse mer à la haute mer y la surface des eaux éprouve donc un mouvement ascensionnel que l'on nomme flux ou flot.
Du jusant. — Dans l'intervalle de la haute mer à la basse mer^ la surface des eaux éprouve un mouvement d'abaissement que l'on nomme reflux ou jusant.
Mer étale. — La surface des eaux reste quelques moments stationnaire avant de changer le sens de son mouvement ; on dit, dans ce cas, que la mer est étale.
De la marée. — La hauteur des eaux au moment de la pleine mer n'est pas constamment la même.
On appelle marée la différence qui existe entre la hauteur de la surface des eaux quand la mer est basse et cette hauteur quand la mer est pleine.
Gomme pour deux pleines mers consécutives, la hauteur des eaux n'est pas la même, on appelle marée totale la moyenne des élévations de ces deux hautes mers consécutives au-dessus de la basse mer intermédiaire
Ce phénomène des marées est resté sans explication, tant que le principe d'attraction universelle n'a pas été connu.
Descartes est le premier qui ait eu l'idée de chercher dans les astres la cause de ce phénomène, mais il appartenait à Newton d'en donner, le premier, une théorie rationnelle.
414. Correspondance permanente de la période des marées au jour lunaire. — En continuant nos observations sur le phénomène des marées, nous remarquons une particularité qui fait immédiatement supposer que la Lune a une influence directe sur le phénomène.
Nous savons, en eflet, que le passage de la Lune au méridien retarde
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sur celui de la veille de 50 minutes environ; or nous remarquons aussi que rheure d'une pleine mer retarde sur l'heure de la pleine mer de la veille de 50 minutes environ.
Pour un même lieu, on observe que lorsque la Lune est en syzygie V heure de la pleine mer est toujours à peu près la même,
415. Correspondance des hauteurs de la mer avec les positions de la Lune et du Soleil. — Lorsque la Lune est à son périgée, les marées sont plus fortes qu'à toute autre époque, et elles sont plus faibles quand la Lune est à son apogée. ■
Lorsque la déclinaison de la Lune est près de zéro, les marées augmentent.
Dans chaque lunaison les plus fortes marées arrivent aux époques des syzygies et les plus faibles aux époques des quadratures.
Lorsque le Soleil est à son périgée^ c'est-à-dire vers la fin de décembre, on remarque une augmentation dans la marée.
Enfin, les plus grandes marées de l'année ont lieu vers les équinoxes, et elles sont d'autant plus grandes que la Lune est plus près de Véquateur et plus voisine de son périgée.
Conclusion. — De ces observations, nous sommes portés à conclure que le 5o/ei7 et la Lune surtout, ont une influence considérable sur le phénomène des marées, et que de la position de ces deux astres dans la voûte céleste résultent l'heure de la pleine mer et la grandeur de la marée.
On comprend immédiatement, en effet, d'après le principe de la gravi-tation, que les attractions luni-solaires doivent déplacer périodiquement les molécules aqueuses du globe.
Ne considérons que Vun de ces deux astres et voyons comment Tattractioa peut agir sur les eaux de la mer.
41 G. Effet général de r attraction de la Lune sur les eaux de la mer. — Soient T la Terre (fig. 232), A un point de sa surface, L la Lune dont la masse est m.
Fip. 232.
Appelons r le rayon de la Terre, R la distance TL, IV la distance AL, et a l'angle ATL.
Le centre T de la Terre éproare de la part de la LoDe ooe attractkHi rppréseotce par — .
L'attraction qne subit le point A est représentée par ^ = F.
n Do point A abaissons AB perpendiculaire sur TL et considérons dt nx axes rectangulaires passant par le point L et parallèles à AB et à TL: posons
LB=x et AB==y.
Décomposons l'attraction F en deux autres parallèles aux axes LX et LY; appelons X et Y ces composantes, on a
Mais X = R — r cos ayy = r sin a; donc, en mettant à la place de F sa valeur, il vient
X = ^^ 'R — rcos i) Y = ^ r sin «.
Tâchons d'exprimer R' en fonction de R. Le triangle TAL donne
R'«=R« + r*-2Rrcos2,
;R»+r*— SRrcosa)»
Posons cette quantité = 9, et comme elle est fonction de r, développons-la suivant les puissances croissantes de r, au moyen du théorème de Maclaurin,
pour r = 0, ou a
En différentiant l'expression
? = if
on trouve
(R«-|.r«-.2Rrcos«)* {cos a
/df\ __ 3cos
En nous arrêtant au premier coefficient différentiel, il vient donc
1 i , 3rcosa
les composantes X et Y de la force F deviennent alors
V ^ m X /^ I 3rcosa ,
X = fm{R — rcosa) ^— + — j^^ +
Y = /-mr sma (^- + -^; ^.
ou bien
y __ /"m ^ fmrcosa 3/mrcosa 3/mr'cos*a
Y /".rw.rsina G/mr'sinacosa
En nous arrêtant aux termes en R' et en simplifiant la valeur de X, nous avons enfin
/"m.rsina
Donc la composante de la force F qui attire le point A se compose de deux parties :
L'une ~r- qui est égale à celle qui attire le centre de la.Terre et qui, par
conséquent, ne change rien aux positions relatives du point A et du centre, et Taulre qui agit sur le point A parallèlement à TL. Ainsi le point A se trouve soumis aux deux forces
a/mrcosft . ., -. - .^
^^ , suivant la direction LT,
et - — ^ — , suivant une direction perpendiculaire.
Ce sont ces deux forces qui^ eu égard au peu de cohésion de la masse fluide, produisent les marées, lorsqu'elles agissent sur une grande masse d'eau.
Les composantes de ces deux forces suivant le rayon TA et suivant la
tangente en A à la sphère sont : pour la force parallèle à LT,
« 2 fmr cos a 2/mr cos a -J_^ XCOSa, -i-^^5 X sma,
540 ASTRONOMIE. — NOTIONS DE MÉCAfflQUE CÉLESTE.
ei pour Tautre^
fmrsina /mr sin a
'—^^ Xsma, ^—^5 X COSa.
On a donc enfin, pour la force dirigée suivant le rayon TA, ^ (2 cos'a — sm'ce) = '—. (3 cos*a — i),
et pour celle dirigée suivant la tangente,
3 /wrsinSa 2 R^~'
La force dirigée suivant TA a pour effet de diminuer ou d'augmenter la pesanteur, excepté pour les lieux dans lesquels on a
3 cos'a = 4 ou cos û = db —
c'est-à-dire dans les lieux pour lesquels a est compris entre -j- 55* et + 425* environ.
La force dirigée suivant TL a pour effet de faire glisser les molécules vers le point de rencontre de TL avec la sphère, c'est-à-dire vers le lieu qui a la Lune au zénith à ce moment, pour les points dans lesquels a est compris entre ± 90% et vers le lieu antipode de celui-là, pour les points dans lesquels a est plus grand que zh 90'.
417. Résultat de Vattraction de la Lune et du mouvement de rotation de la Terre. — Voyons maintenant ce qui doit se passer eu égard aux forces que nous venons de déterminer et qui sollicitent les molécules aqueuses de notre globe.
Supposons, pour plus de simplicité, la Lune toujours située dans le plan de Téquateur.
Soient T la Terre, que nous supposons sphérique (fig. 233), ABA'B' réquateur, L la Lune.
Représentons par abcib' le cercle intersection avec la surface des eaux d'un plan passant par la Lune et le centre de la Terre, lorsque l'on suppose la Lune sans attraction.
fmr Eu égard à la force normale '-rrr- (3cos'a — i) et à la force tangenlielle
ri
- — -^ — , les points de la couche liquide située en ka et AV, pour les-
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quels on a a(=r 0 et a=r:i80, ne seront soumis qu'à la force normale
En remplaçant m par —- (résultat fourni par la théorie de l'attraction),
M étant la masse de la Terre, R par 60r, on trouve que cette force est
84xC0'r«"" r» ^9072000
■gx
Ainsi la force normale qui agit en A et en A' n'a pour effet que de diminuer de la force de la pesanteur qui agit sur chaque molécule
aqueuse; cette quantité est insignifiante et n'altère en rion l'effet de la
pesanteur,
3 ftnr Mais en vertu de la force tangentielle - '-— sin 2 a qui agit sur chaque
molécule des parties ba et ab'j force qui n'a pas, comme la force normale, d'opposante 9000000 de fois plus grande qu'elle, les grandes masses d'eau situées dans ces parties du globe se rapprocheront de AV et de Aa, points où le liquide s'accumulera jusqu'à ce que la force tangentielle produite par le dénivellement soit égale à la force tangentielle accélératrice due à la Lune.
Fig. 233.
IT
Il se formera donc sur la ligne a'L deux protubérances aqueuses en D et D'.
Les points b eib' éprouveront par suite un mouvement d'abaissement en raison de l'écoulement des eaux vers les points A et A'.
Donc il y a élévation des eaux en A et A' et abaissement en B et B'.
Si le mouvement de rotation de la Terre a lieu dans le sens aba'b, la durée de cette rotation par rapport à la Lune sera de 25 heures environ, comme nous l'avons vu. Donc, 6 heures i/4 après, le méridien BB' passera par la Lune, et il y aura alors protubérance aqueuse aux points B et
B', c'est-à-dire pleine mery et diminution des eaux en A et A', c'est-à-dire basse mer; 6 heures 4/4 plus lard le méridien AA' sera encore revenu suivant TL, il y aura encore pleine mer aux points A et A'; et ainsi de suite. D'où Ton voit que le mouvement de rotation de la Terre combiné avec le mouvement relatif de translation de la Lune, détermine, eu égaixi à Vattraction lunaire , en un lieu A de Téquateur, un mouvement alternatif d'élévation et d'abaissement des eaux, c'est-à-dire de pleine mer et de basse mer; ce mouvement alternatif a lieu dans un intervalle de 6 heures 1/4 environ.
Tout ce que nous venons de dire de l'attraction lunaire peut se conclure aussi de l'attraction solaire ; nous allons voir, toutefois, que l'action du Soleil sur les marées est beaucoup moins forte que celle de la Lune.
418. L'influence de la Lune sur le phénomène des marées est plus grande que celle du Soleil. Considérons seulement la force tangentielle. Nous venons de trouver que cette force est représentée par
3 fmr sin 2a
2' ïî
La force tangentielle qui résulte de l'attraction solaire sera, en suppo* saut la même valeur à a,
3 fhir sin 2« _ ,
en appelant M la masse solaire et R' sa distance à la Terre. On déduit de ces relations
Or on trouve que la masse m de la Lune par rapport à celle de la Terre
est — - environ, et que celle de la Terre par rapport au Soleil est ;
par suite - = ^,, .,.^, -•
Mais
donc,
9 _ (400)' _ 64000000 _^ , . .. o "" 354592X 84 "" 354592x84 "" ' ««viron.
Par des observations précises, faites dans le port de Brest, on pense avoir déterminé que le rapport de la marée lunaire à la marée solaire, dans un niôme lieu, est environ 2,35333.
4i9. Résultat des deux attractions. — Le Soleil et la Lune développant leurs attractions simultanément^ il doit en résulter un effet moyen. Nous voyons d'abord que Tintervalle de deux pleines mers consécutives dues à r action solaire seulement, serait de 42 heures, tandis que celui de deux pleines mers lunaires est de 42" 30 environ; ainsi, eu égard aux actions de ces deux astres, les pleines mei^s luni-solaires devront se succéder à un intervalle compris entre 42 et 42" 30, mais plus près de 42** 30 que de 42 heures, en raison de l'action prédominante de la Lune.
Les positions des deux astres par rapport à un lieu constituent les valeurs de a et de a'; les marées lunaires et solaires devront donc s'ajouter ou se nuire suivant les valeurs de a et a'.
On voit immédiatement, qu'aux syzygies, les marées doivent être les plus fortes, puisque alors le Soleil et la Lune étant à peu près sur la même ligne, les pleines mers solaires et lunaires doivent arriver en même temps.
Les marées les plus faibles doivent avoir lieu aux quadratures, puisque alors la pleine mer lunaire arrive en même temps que la basse mer solaire et réciproquement.
Enfin h l'aide de l'expression de la force tangentielle ^ ^ — ^ , on
voit que les plus fortes marées doivent avoir lieu quand la distance des deux astres à la Terre est minimum.
420. Problème général des marées. — Puisque nous voyons que le phénomène des marées est la conséquence des attractions combinées de la Lune et du Soleil, en écartant, bien entendu, l'action infiniment petite des planètes, on doit pouvoir, déduire des positions de ces deux astres les circonstances du phénomène.
Or, les positions des astres étant prédites à Cavance, on doit de plus pouvoir prédire à l'avance le phénomène.
Tel est le problème qui a occupé les géomètres modernes et qui consiste en ceci:
V Déterminer l'heure de la pleine mer ou de la basse mer en un lieu donné pour un jour donné;
2' Déterminer la hauteur de l'eau au-dessus d'un niveau donné au moment de la pleine mer* ou de la basse mer considérée.
Si la Terre était une sphère solide recouverte en tout point d'une couche liquide, le problème des marées ofl'rirait moins de difficultés à résoudre ; mais, la forme irrégulière de la couche iiquide et de la masse solide que recouvre cette couche, les grands courants de l'Océan^ l'action des vents et l'état de l'atmosphère, viennent compliquer tellement le problème, qu'à rheure qu'il est, la solution qui en a été donnée a encore besoin de perfectionnements.
421 . Particularités sur Vheure de la pleine mer. — Si l'action de la Lune et du Soleil produisait instantanément son effet sur les eaux de la mer, la pleine mer arriverait à fort peu près, dans un lieu^ quand ia Lune passe au méridien de ce lieu.
Ainsi, la plus haute mer qui a lieu lors d'une syzygie devrait arriver au moment où le Soleil et la Lune passent au méridien.
Or l'observation prouve que cette plus haute mer n'arrive pour les côtes de la Manche que trente-six heures environ après le moment où les deux astres, à peu près en conjonction ou en opposition, passent au méridien.
Donc, l'action du Soleil et de la Lune ne produit pas son effet instan^ tanément sur les molécules aqueuses du globe, et cet effet n*a lieu, en raison de l'inertie de la matière, de la cohésion des molécules liquides, du frottement , etc., qu'environ un jour et demi après.
422. Soleil et Lune fictifs. — On peut alors considérer le phénomène des marées comme étant produit par un Soleil et une Lune fictifs, situés à une distance constante des deux astres réels, telle que la conjonction de ces deux astres n'arrive qu'un jour et demi après la syzygie réelle.
Chaque localité éprouve, en outre, dans Vheure de la pleine mer^ un retard qui provient de circonstances propres à la localité, telles que la configuration de la côte, l'ouverture du port, la profondeur de l'eau, r inégalité du fond^ et enfin de la position plus ou moins avancée du lieu dans les terres.
Les circonstances variables qui peuvent modifier, dans un lieu, le phénomène des marées, sont les vents et la pression atmosphérique.
423. Établissement d'un port. — En laissant de côté ces dernières circonstances, on comprend qu'en dehors du retard général de 36 heures, que Ton admet pour tous les lieux, Vheure d'une pleine mer dans un lieu est une quantité toute locale.
On appelle Établissement d^un port, Vheure temps vrai de la pleine mer, en ce lieu, le jour d'une syzygie lorsque Von suppose le Soleil et la Lune sur Véquateur et à leurs distances moyennes à la Terre.
Or, le jour d'une syzygie, la Lune passe au méridien à midi ou à minuit suivant qu'elle est nouvelle ou pleine ; donc, la pleine mer devrait avoir lieu 36 heures plus tard, à minuit ou à midi; et par suite, l'établissement d'un port est le retard de la pleine mer sur le passage de la Lune fictive au méridien le jour de la syzygie.
Déterminer, par l'observation, V établissement d^un port. — Pour déterminer, par l'observation, l'établissement d'un port, on place une échelle verticale graduée dans un lieu à l'abri du mouvement de la mer et des vents.
On note avec soin, à l'époque des syzygies, les hauteurs de la marée, à
des intervalles assez rapprochés^ au moment de la pleine mer et de la basse mer.
En prenant la moyenne entre les deux heures qui correspondent à deux hauteurs égales voisines de la pleine mer et en déterminant la moyenne de ces moyennes ^ on aura, avec assez de précision, V heure de la pleine mer.
En répétant ces observations à toutes les syzygies, pendant un certain nombre d'années, et prenant une moyenne entre toutes les heures obtenues, ^n aura Theure de la pleine mer pour une syzygie moyenne^ c'està-dire rétablissement du port.
C'est ainsi que Ton a trouvé que rétablissement du port est, à Brest, 3* 33".
Grandeur de la marée, — Si Ton agit de la même manière pour Theure de la basse mer et qu'on prenne sur Yéchelle la difFérence entr^ la haute et la basse mer, on aura ce Ton appelle la grandeur de la marée.
Cette grandeur de la marée est très-variable avec les localité,^.
Nous avons dit, en effet, que l'action du Soleil et de la LunCy quoique se faisant sentir sur toutes les molécules aqueuses du globe , ne pouvait pro-, duire d'e/fet réellement sensible que dans les mers d'une grande étendue.
Dans les mers de petites dimensions, telles que la Méditerranée, la mer NoirCy la mer Caspienne, et à plus forte raison dans Içs grands lacs^ les oscillations des eaux sont peu prononcées.
Le détroit de Gibraltar n'est pas assez large pour que les oscillations de l'Océan puissent se propager dans la Méditerranée.
Les marées de l'océan Atlantique déterminent, au contraire, de très* fortes marées dans la Manche; de telle sorte que, lorsque la mer est pleine aux environs de Brest, le flot de la pleine mer s'avance dans la Manche graduellement, et les eaux se trouvant resserrées brusquement dans certaines parties, entre autres par la presqu'île du Cotentin, il en résulte des marées très-grandes sur les côtes de la baie de Cancale et particulièrement à Granville.
Le flot, en continuant son mouvement, détermine une pleine mer successivement à Cherbourg, au Havre, à Dieppe, à Calais, etc.
Les marées que Ton observe sur le littoral de Vocéan Atlantique doivent être plus fortes que celles de la mer du Sud, parce que Tocéan Atlantique entouré des côtes A' Europe et d'Afrique d'une part, et de V Amérique de l'autre, est renfermé, pour ainsi dire, entre deux barrières qui forcent les eauxà s'arrêter dans leur mouvement d'oscillation qui a lieu tantôt de rOuest à l'Est et tantôt de l'Est à TOuest.
Du reste, les deux Océans communiquant librement, les marées observées dans chacun d'eux sont le résultat des oscillations produites directement pas les actions du Soleil et la Lune sur l'un de ces Océans, et des oscillations produites par Vaction de ces deux astres sur l'autre.
424. Expression de la hauteur de la mer en fonction du temps, — Appelons N le niveau moyen des eaux dans un lieu^ c'est-à-dire la hauteur moyenne des eaux entre la haute mer et la basse mer y en supposant la pression atmosphérique 0,760.
Soit maintenant H la hauteur de Feau à l'heure sidérale / du lieu considéré.
Cette hauteur H se composera d'abord de la hauteur N, ensuite^ de la quantité h provenant de Faction de la Lune, et de la quantité h' provenant de Faction du Soleil.
On aura donc la relation
H = N-f.A-fA'.
Essayons de déterminer successivement h et A' en fonction des quantités dont elles dépendent.
Détermination de A. — Puisque h est fonction de la position de la Lune, en appelant m ia valeur maximum de A et A un angle qui dépend de la position de la Lune, on peut écrire
A = m cos A.
Appelons a Fangle horaire de la Lune, à Finstant sidéral t. D'après ce que nous avons vu, on aura évidemment les relations suivantes, abstraction faite du retard de 36 heures dont nous avons parlé, et des influences locales :
« Pour a = 0 la hauteur est maximum, d'où A = m,
a = 90 » minimum » A = — m,
a = 180 » maximum » A == w,
a = 270 » minimum » A = — m.
Or, ces quatre valeurs particulières de A sont données par la formule
A = m cos A, si l'on pose A = 2a.
En admettant donc que les valeurs intermédiaires de A soient données par la môme formule, on peut écrire
A = m cos 2a.
Or, on sait qu'on a la relation
t étant réduit en degrés.
11 vient donc,
a = ^ — iR, d'où
Ass mcoô2(^ — ^).
Le coefficient m exprimant la plus grande valeur de ^ , on peut ad*
mettre que cette valeur maximum est proportionnelle à la force
en appelant M la masse de la Lune, r le rayon de la Terre et R la distance de la Lune au centre de la Terre. En posant donc
B étant uq certain coefficient, on obtient
A = B^co82(^-A).
Détermination de h\ — Si Ton représente par M' la masse solaire, R' la distance de cet astre à la Terre, J^ son ascension droite à Tinstant sidéral t^ on aura; par analogie, la relation
B7MV
A' = --^cos2(r-A').
Par conséquent, la hauteur de l'eau au-dessus du niveau moyen, à l'instant sidéral t d'un lieu, est donnée par l'équation
H = -^ cos 2(^ — A) + -^ cos 2(^ - A').
Fig. 234.
Détermination du niveau moyen. — A l'aide de l'échelle de marée dont nous avons déjà parlé, on peut obtenir le niveau moyen N.
Soient, en effet, H et H' les hauteurs de deux pleines mers consécutives, A la hauteur de la basse mer intermédiaire.
Si m est le milieu de HH' (tig. 234), hm sera ce que nous avons appelé la marée totale.
Donc N milieu de hm est la position du niveau moyen.
On a donc, o étant le zéro de l'échelle,
oN=oA + AN = oA + Ç; mais
in
Donc,
. oH + oH' , oH + oH' — 2oA hm = om — oA = oA = ,
oN=<,/i + i2«±4z:^,
54S ASTRONuyiE. — NOTIONS DE HÉCANIQUE CÉLESTE.
OU, en représentant simplement par N, h, E, H'... les nombres fournis par l'échelle,
Influence de la pression atmosphérique, — Lorsque Ton fait la détenni* nation de ce niveau moyen^ il peut se faire que la pression atmosphérique ne soit pas 0,760.
Or, il est évident que cette pression doit agir sur la valeur des diffé* rentes hauteurs des eaux.
M. Daussy a déduit d'un grand nombre d'expériences, qu'une rariatim de 1 millimètre dans la hauteur du baromètre^ produit une différence inverse de ii"",7 dans la hauteur de la mer; par conséquent, pour tenir compte des variations de la pression atmosphérique, il faudra avoir soin d'ajouter à chaque hauteur obser\ce H, h^ H'... la correction
dans laquelle B représente la hauteur barométrique qui convient à chnqne observation.
Table de M. Chazallon, — M. Chazallon a calculé, d'après cette formule, une table qui donne immédiatement le nombre de décimètres et centimètres que Ton doit retrancher, en raison de la hauteur du baromètre, des hauteurs des plus hautes et des plus basses mers calculées.
O'tte table est donnée dans V Annuaire des marées des côtes de France.
425. Détermination d'une formule approximative donnant d'heure de la pleine mer dans un lieu. — Considérons la formule trouvée plus haut, formule qui donne la hauteur H de la mer dans un lieu, à un instant sidéral t, au-dessus du niveau moyen N.
H est évidemment une fonction de t.
Cherchons donc, au moyen do la relation
(1) H==-^— r.os2(/--.îl)-f ^^cos2;/--,i\'i,
la valeur de t qui rend H maximum.
Différentions la relation (!) par rapport à H et à ^ égalons à zéro le
coefficient diflërentiel — et simplitions, nous obtenons
BM . ^, , B'M' , ^, .
.2) j^ sm 2(/ — ^) + -_ sm ^^t — .1\ .. = 0.
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Pour résoudre cette équation par rapport à t, posons
BM_ B'*1'_A.
pT-A et -gr-A.
Nous pouvons mettre la relation (2) sous la forme
A sin 2 (< _^) + A' sin 2 [(t — ^) + (^— ;R')) = 0.
En développant, on a
A sin i{t-JR.) + A' sin 2 (f — AX] cos 2 (^ — JR!) + +A'cos2(^ — iR)sin2(^-A') = 0,
d'où l'on déduit
A'sin2(/R— ,ïl')
tang2(/— A):
A + A'cos2(^-^')' ou bien
sin2(^-^')
tang2(<— ,R) =
Remplaçant A et A' par leurs valeurs, on a, enfin
(3) tang2(.-^) = ^^J"^(-^--^') .
ifV et JR! sont les ascensions droites de la Lune et du Soleil calculées pour rheure sidérale t ou plutôt pour 36 heures avant, eu égard à ce que nous avons dit.
Si la Lune agissait seule sur les eaux de la mer, l'instant sidéral t de la pleine mer lunaire serait égal sensiblement à JfX heure sidérale du passage de la Lune au méridien (toujours abstraction faite des influences locales); t — J^ donné par la formule (3) est donc le temps sidéral qui s'écoule entre l'instant de la pleine mer lunaire et l'instant de la pleine mer réelle, eu-égard aux actions combinées de la Lune et du Soleil.
Nous pouvons alors donner à (^ — J^) le nom de retard de la marée et le représenter par a.
De même JR. — JR! représente, à peu près, l'heure vraie du passage de la Lune au méridien; en désignant cette heure par <p, la formule (3) devient enfin
sin^cp
(4) tang 2 a :
RMR'
+ cos 2 o
Pour avoir la hauteur de la marée au-dcssus du niveau moyen au moment de la pleine mer, il suflSt d'introduire dans la formule (i) la valeur de a que nous venons de trouver.
La formule (!) peut évidemment s'écrire de la manière suivante :
H = -^ cos 2 a + ^'-— cos (2 « + 2 ?),
et Ton a pour hauteur de la pleine mer au-dessus du zéro de l'échelle des marées
«=N+--^^cos2« + ^^jP^cos(2« + 2?)j.
Les coefficients B et B' doivent se déterminer par robservation,
Laplace, dans sa Mécanique céleste, tome II , donne les formules complètes à l'aide desquelles on détermine l'heure et la hauteur de la pleine mer,
La relation que nous venons de donner est une de ces formules, mais simplifiée.
C^s expressions, dans lesquelles entrent tous les éléments qui peuvent influer sur le phénomène des marées, sont trop compliquées pour trouver place ici; aussi nous n'en parlerons pas.
426. Formules de Daniel Bernoulli. — On comprend que le phénomène des marées étant basé sur une foule de circonstances propres à chaque localité, toute formule qui donnera l'heure et la hauteur de la pleine mer ne pourra être qu'empirique et ne peut être établie mathématiquement à priori,
Daniel Bernoulli , voulant arriver à une formule simple, a négligé, ainsi que nous l'avons fait pour la détermination des formules que nous venons d'obtenir, les changements de déclinaison des astres.
En appelant toujours a, le temps qui s'écoule entre le passage de la Lune au méridien du lieu et l'instant de la haute mer;
©, rare de distance en ascension droite du Soleil à la Lune à Vinstant qxCon considère;
Et B un arc auxiliaire négatif et > i, la formule de Daniel Bernoulli est
^ 4sm*cp — 7
B =r — -: — I , sm a
2sin<pcosQ»
Francœur, pour rendre ces formules calculables par logarithmes, leur
donne la forme
2,o + cos2(y-20°)
(y) *''°8'^= sin2(y-20') '
Ces deux formules donnent d'abord
et par suite
d'où
. ^ 2,5 + cos2(<p-20«)
■2,5 + cos2(ç) — 20-)'
c'est donc la même que celle (4) que nous avons obtenue précédemment.
On réduit les arcs o et a en temps.
© exprime sensiblement Vheure solaire du passage de la Lune au méridien et a! la durée du retard de la haute mer sur celle de ce passage; on a retranché 20' de <p , parce que la marée du jour considérée est celle qui aurait dû avoir lieu 36 heures avant, et qu'en 36 heures la Lune avance de 19» et quelques minutes, ou ^O» en nombre rond.
Les formules {y) et {z) sont suffisamment exactes lorsque la Lune est dans ses,moyennes distances.
D'après Daniel Bernoulli^ il faut prendre les - du résultat lorsque la
Lune est périgée, et les - quand elle est apogée.
Eu égard à ce que nous avons dit sur la marche du phénomène des marées dans chaque localité, il faudra encore tenir compte, dans la véritable valeur de a, du retard r particulier dû à chaque lieu.
La formule de l'heure de la pleine mer sera donc, d'après Daniel Bernoulliy
Si nous déterminons par l'observation l'heure de la pleine mer le jour d'une syzygie, on a à ce moment <p == 0, et des formules (y) et (;), on déduit alors
Donc, l'heure de la pleine mer, le jour d'une syzygie, est donnée par la formule
ff = r + 22-46',1.
Mais on sait que nous avons appelé cette heure établissement du port ; on a donc, en représentant cette quantité par E,
d'où
r = E— (22-16',l) et par suite il vient
H = ç-hE+a— (2i-16*,l) = ? + E + x,
en appelant x la valeur a — (22* 16*,1). On a donc la formule
Heure de la pleine mer = heure pass. Lune au mérid» -J- + éiabliss. du port -{- une correction.
La quantité a — (22"46*,1) a été mise en table. Réciproquement, on peut trouver V établissement d'un port en observant plusieurs jours V heure de la pleine mer; on a en effet
Établiss. du port = heure pleine mer — heure pass. Lune au mérid, — correction.
On devra prendre la moyenne des valeurs de E déterminées pendant plusieurs jours à Taide de cette formule.
4:27. Bien qu'au point de vue pratique on puisse dire que la question des marées est résolue d'une manière satisfaisante, il n'en n'est pas moins vrai qu'au point de vue théorique celte diflicile question a encore besoin de perfectionnements.
Dans un mémoire présenté à l'Académie des sciences le 7 mars 4842, M. Chazallon a signalé plusieurs anomalies que n'indique nullement la théorie de Laplace. Voici, d'après cet ingénieur hydrographe, ce qui résulte de ses observations sur les côtes de France :
1" Le niveau moyen n'est pas constant; à Goury^ près le cap de la Hogue, il varie d'environ 70 centimètres.
i» Les marées ne sont pas dans un rapport constant avec celles de Brest; à Dieppe, ce rapport varie de 1,3 à 1,8.
3^ La différence des heures des pleines mers de deux ports n'est pas constamment égale à la différence des établissements de ces ports.
4* La loi suivant laquelle la mer s'élève et s'abaisse s'écarte quelquefois beaucoup de la théorie donnée par Laplace; ainsi la durée du flot, bien loin d'être égale à celle du jusant, en diffère quelquefois de r 15».
5** L'expression analytique donnée par Laplace pour calculer les hauteurs de la mer est incomplète, car outre l'ondulation semi-diurne (dont la période est 1/2 jour lunaire] et la petite ondulation diurne qui constituent sa formule, il existe d'autres ondulations qui produisent des ma-
rées considérables^ et dont la somme s*élève dans certains ports au quart de la marée semi-diurne.
6* Ces ondulations^ soupçonnées seulement par M. Savary> ontunt^ pe-
riodede-, -, -, — de jour.
En complétant la formule de Laplace au moyen de ces ondulations, on représente avec une précision très-grande, dit M. Chazallon, le mouvement ascensionnel et descensionncl de la mer, dans tous les ports pour lesquels il lui a été possible d*a voir des observations, et pour lesquelles il a construit près de 400 courbes.
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