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COURS
DE
des aspirants aux baccalauréats ' -'
(lettres-mathématiques et enseignement moderne)
ET des candidats AUX ÉCOLES DU GOUVERNEMENT
PREMIER COUP D'ŒIL SUR LE CIEL
Sphère céleste. — Si Dous observons le ciel en rase campagne, sur la fin d'un jour serein, nous voyons le soleil s'abaisser progressivement, puis disparaître sous rhorizon. A mesure que le jour s éteint, le ciel se marque de points brillants dont le nombre augmente peu à peu : ce sont les étoiles.
Au premier aspect, ces points paraissent attachés à une même surface creuse, que Ton appelle la voûte céleste. Les astronomes, pour la commodité des explications, adoptent cette conception vulgaire et assignent même une forme déterminée à cette voûte idéale : ils imaginent tous les astres placés à la surface d'une très grande sphère dont l'œil de l'observateur occupe le centre, et qu'ils nomment la sphère céleste.
Cette idée revient à supposer les corps célestes situés tous à la même distance du point d'où nous les observons. Il peut arriver pourtant qu'ils en soient très inégalement éloignés. Mais l'hypothèse de la sphère céleste n'est faite qu en vue d'une première étude, et n'exclut
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pas la recherche ullérieure des (iistanccs relatives des astres.
viiMiTeiiieBt diarne. — Si nous considérons les étoiles pendant quelque temps sans nous déplacer, et que nous
[>renions quelques repères dans lacampaf^ne, comme es sommets des arbres ou des clochers, nous reconnaissons facilement qu'elles ne sont pas immobiles. Tournons-nous par exemple vers le nord, c'est-à-dire de façon à avoir à notre gauche le point où le soleil s'est couché : nous voyons les étoiles situées à notre
{gauche s'abaisser vers Thorizon et y disparaître, à 'exemple du soleil; celles qui sont à noire droite s'élèvent, et de ce côté il en monte sans cesse de nouvelles au-dessus de Thorizon. Si nous avons la patience de continuer notre observation pendant toute la nuit, nous constaterons que les étoiles qui se sont levées à notre droite atteignent un maximum de hauteur et vont se coucher à notre gauche après avoir traversé tout le ciel.
Devant nous, derrière nous, tous les aslres sont entraînés dans le même sens. Mais, dans la région du nord, le circuit formé par chaque étoile est d'autant plus petit qu'elle est plus voisine de Tune d'entre elles, sensiblement immobile et appelée la Polaire: ainsi celles qui sont suffisamment rapprochées de cette dernière sont visibles toute la nuit, et n'ont ni lever ni coucher.
Vers le sud, les circuits décrits par les étoiles vont aussi en diminuant à mesure qu'elles sont plus éloignées de la Polaire, ou plus rapprochées d un point opposé de la sphère, caché sous l'horizon. Il en résulte que les dernières étoiles visibles dans cette région ne s aperçoivent que pendant très peu de temps, et se couchent presque aussitôt levées.
D'ailleurs, dans tout ce mouvement, la distance apparente de deux étoiles quelconques ne change pas. Il n'est nécessaire de prendre aucune mesure pour démontrer ce fait fondamental: il suffit de former des alignements dans Je ciel avec un fil tendu et de constater que trois étoiles placées en ligne droite ne se dérangent jamais de cette disposition. Cette invariabilité de situation relative ne s'oDservepas seulement pour un intervalle de quelques heures : elle n'a pas été troublée d'une façon notable depuis les temps historiques. On conclut de cette simple observation que les figures formées par les étoiles sont immuables, et que par
conséquent les distances apparentes qui séparent ces astres les uns des autres sont constantes.
En d'autres termes, la sphère céleste, dans son mouvement, n'éprouve aucune dislocation de ses parties, et se comporte comme un corps solide. Si nous nous rappelons d'ailleurs que deux de ses points, Tun situé en haut vers le nord, l'autre opposé et caché sous l'horizon, paraissent immobiles, nous en conclurons que la sphère céleste, autant qu'on peut le constater sans instruments, semble tourner du levant vers le couchant, autour du diamètre passant par ces deux points.
Ce diamètre fixe s'appelle Vaxe du inonde, les deux points où il perce la sphère sont les deux pôles, nom qui signifie pivots. Le pôle situé vers le nord est appelé Boréal ou Arctique^ et l'autre Austral ou Antarotvque.
La sphère céleste exécute une révolution en un jour; son mouvement s'appelle par cette raison mouvement diurne.
Les phénomènes que nous venons de décrire expliquent comment a pris naissance l'idée de la sphère céleste. Les anciens ont cru à l'existence de deux solides de cristal, tournant sur deux pivots matériels.
« Le ciel, dit Vilruve, est ce qui tourne incessam- « ment autour de la terre et de la mer sur deux « pivots qui forment les extrémités d'un axe : car en « ces deux endroits, la puissance qui gouverne la nacï ture a fabriqué et mis ces pivots comme deux cen- « très, l'un au-dessus de la terre et de la mer, en haut « du ciel et derrière les étoiles du septentrion, l'autre « à l'opposé, sous la terre, vers le midi ; et autour de « ces deux pivots, comme autour de deux centres, elle « a mis de petits moyeux, pareils à ceux d'une roue « ou d'un tour, sur lesquels le ciel tourne continuelle- « ment ». »
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CIIAPITUE II
GUSSiFiaTlON DES ÉTOILES — G0NSTELL\TI0.NS
Étoiles de diverses grandeurs, — LCS astronomCS Ont
besoin d'établir une classificalion parmi les étoiles, afin de pouvoir désigner chacune d'elles en particulier. Or un simple coup aœil ieté sur le ciel fait reconnaître que ces astres ont des éclats très différents les uns des autres. De là est venue l*idée de les ranger en diverses catégories ou ordres de grandeur d'après la vivacité de leur feu. On compte d'ordinaire seize ordres de grandeur. Les étoiles des six premières grandeurs, au nombre de 5000 environ, sont seules visibles à l'œil
DU
Il faut considérer ici le mot grandeur comme synonyme d*éclat. En réalité, toutes les étoiles, grâce à leur grand éloignement, se montrent dans les plus loris instruments sous l'aspect de simples points lumineux sans dimensions appréciables; cest par une illusion d'optique que les plus brillantes nous paraissent, à l'œil nu, occuper sur la sphère céleste une plus grande place que les autres.
Il est évident aussi qu'il ne saurait y avoir de démarcation exacte entre les différentes grandeurs. Aussi les astronomes ne sont-ils pas bien d'accord entre eux dans cette répartition. On compte ordinairement 15 à 20 étoiles de première grandeur, 50 à 60 de deuxième, ïO'j environ de troisième, 13 000 de septième, 40 000 de huitième, etc. En général, il en existe environ trois fois plus d'une grandeur que de la précédente, du moins pour les premières grandeurs. Le nombre total des étoiles visibles dans le grand télescope d'Herschel est évalué à plus de 20 millions. Mais il est certain que beaucoup d'autres encore échappent aux plus puissants instruments.
Constellations — Afin de donner des noms particuliers aux principales étoiles, les anciens ont imaginé de partager la sphère céleste en régions arbitraires, auxquelles ils ont donné des noms d'hommes, d'animaux ou de divinités. Les étoiles situées dans chacune de ces portions forment un groupe appelé constellation^ et reçoivent des noms parliculiers d'après la place qu'elles occupent dans cette figure. C'est ainsi qu'il y a VŒU du Taureau, le Cœur du Scorpion, VEpi de la Vierge y etc.
Quelque peu rationnelle qu'elle soit, cette distribulion a été adoptée par les astronomes modernes. En outre l'usage a prévalu de désigner les principales étoiles de chaque constellation, dans Tordre approximatif de leur grandeur, par les lettres de l'alphabet grec, puis par celles de l'alphabet romain, et ensuite par des numéros d'ordre. On dit, par exemple, l'étoile a d'Orion, l'étoile f de la Balance, la 61* du Cygne. Au reste, pour la plupart des étoiles, le seul moyen exact de les désigner est de faire connaître avec précision leur situation sur la sphère, par les moyens que nous indiquerons plus loin.
Les noms des constellations sont empruntés pour la plupart à la mythologie grecque. Quelques-uns paraissent remonter plus haut. Un certain nombre d'éloiles, dites informes, avaient été laissées par les anciens en dehors des constellations; on en a fait depuis des constellations nouvelles, reconnaissables à leurs,noms modernes : le Télescope d'Herschel, le Sextant, VÉcu de Sobieski, etc.
Descrip lion des principales constellations. — Une deS
premières études de l'astronome doit être d'apprendre à retrouver les constellations les plus importantes. Pour suivre les descriptions suivantes, il faut s'aider d'une carte céleste, ou mieux encore observer le ciel lui-même. Le lecteur pourra se servir des planches I, II et III, qui représentent les deux hémisphères célestes, et avec plus de détails la zone équatoriale, c'est-à-dire une bande située à égale distance des pôles.
Il est une constellation qu'on aperçoit en tout temps dans la région du nord : c'est la Grande Ourse, appelée encore le Chariot (fig. 1). Elle se compose principalement de 7 belles étoiles, dont 6 sont de deuxième grandeur et la 7«de troisième; e, ç, yj forment la queue de l'Ourse. Si l'on considère cette constellation comme figurant un chariot, les quatre étoiles disposées en
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trapèze, a, P, t et s sont les quatre roues, et les trois autres représentent le timon.
La Grande Ourse sert à trouver d'autres constellations voisines. En prolongeant la ligne p», d'une longueur quadruple environ d'elle-même, on rencontre
Fig. 1. — La Grande Dune.
une étoile de troisième grandeur, facile à discerner, puisqu'elle est la plus lumineuse de toute la région environnante. Cette étoile importante à connaître est la Polaire, dont nous avons déjà parlé et qui resle sensiblement immobile tandis que toutes les autres tournent autour d'elle. En réalité, elle a un léger mouve-
Fig. 2. — La Grande Ourse, la Petite Ourse et Cassiopée.
ment, étant distante du pôle d'environ 1 degré, ou de la 360'* partie du tour entier du ciel.
La Polaire fait partie d'une constellation appelée la Petite Ourse^ et qui, par sa forme, rappelle la Grande Ourse. La Polaire a, ainsi que p et y, sont de troisième grandeur, 0, e, n de quatrième.
Homère cite YOurse ou le Chariot^ et Virgile les Ourses comme « ne se baignant pas dans l'Océan »,pro« priété qu'elles doivent à leur proximité du pôle*.
ApxTov 6 ', TQV xa\ ap^aÇav eitixXyjffiv xaXIouffiv
7)t' auToO (Txoé(çtxoLi xaÎT"ûpta)va ôoxe\jei, oîV) ô' a{j.|Aopoç 1(7X1 Xoerptov 'ûxeavoîo.
€ L'Ourse, appelée aussi le Chariot, qui tourne sur elle-même et ob-
La ligne menée de de la Grande Ourse à la Polaire, et prolongée d'une longueur égale à elle-même, rencontre un groupe brillant appelé Gassiopée : cette constellation présente 6 étoiles principales dessinant à peu près une chaise.
Gassiopée est placée sur cette bande lumineuse qui, sous le nom de Voie Lactée, ou encore Chemin de Saint' Jacques y fait tout le tour du ciel; cette traînée blanchâtre, dont nous aurons à parler avec plus de détail, n'est autre chose qu'une nuée d'étoiles très petites et très serrées les unes contre les autres, comme on le reconnaît à l'aide d'une lunette. Elle fournit un repère très commode pour trouver la plus grande partie des constellations.
Carré de Pégate
Fig. 3.
Suivons la Voie Lactée à partir de Gassiopée dans le sens opposé au mouvement diurne, c'est-à-dire de l'ouest à l'est. Nous trouvons à peu de distance (enviserve Oi'ion : seule elle ne participe pas aux bains de l'Océan. » (Iliade, XVIII, V. 487-489.)
Arctos Oceani metuentes œquore tingi,
(Georg., I, Ikh.)
Les sept étoiles de la Grande Ourse s'appellent en latin Septem Triones, les sept bœufs de labour, d'où le mot septentrion pour désigner le nord. Les deux constellations des Ourses sont aussi dénommées Triones par Virgile :
Stellœ Quas nostri septem soliti vocitare Triones.
(Aratus, traduit par Cicéron.)
Arcturum. pluvictëgue Hyadas, geminosque Triories.
[En., I, 744.
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roii la longueur de la Chaise), une autre brillante constellation dont les principales étoiles forment un petit arc de cercle tournant sa concavité vers la région de la Grande Ourse : c'est Persée,
Ce héros se tient aux pieds d* Andromède, Andromède et Pégase forment un ensemble qui imite le Chariot dans de plus grandes dimensions. Ce groupe est en dehors de la Voie Lactée, de Tautre côté par rapport à la Polaire; il est situé derrière Cassiopée; «, ?, y de Pégase forment, avec « d'Andromède, un carré comme les quatre roues du Chariot. Deux belles étoiles appartenant à Andromède, puis « de Persée, toutes trois de deuxième grandeur, dessinent le limon. Persée représente une flèche attachée au timon.
L*arc de cercle yafi de Persée, prolongé en ligne courbe vers Test, passe par une superbe étoile de première grandeur, située sur la lisière nord de la Voie Lactée : c'est la Chèvre, a de la constellation du Cocher.
a Ckèjre
*^ A Oi '■■
tft^' PUtades Fig. 4.
Prolongeons le môme arc de cercle de Persée, toujours vers Test, mais en renversant la courbure: nous trouvons un groupe très serré, les Pléiades^ ou la Poussinière, dans lequel les bonnes vues distinguent 7 étoiles. Cette remarquable constellation est en face de la Chèvre, de Tantre côté de la Voie Lactée.
Au nord de la Voie Lactée (du côté de la Polaire) et à peu de distance de cette zone lumineuse, nous trouvons, vers Test, après la Chèvre, deux belles étoiles voisines Tune de l'autre. Castor et Pollux, de la constellation des Gémeaux : elles sont sur la ligne menée de a de Persée à la Chèvre. Pollux, la plus brillante des
1. De uéXeca, colombe j en souvenir de 1res anciennes légendes. Dans la langue populaire de la plupart des peuples de l'Ancien Continent, cette constellation porte un nom d'oiseau, en français : la Pou:i9inière,
deux et la plus éloignée de la Polaire, est de première grandeur.
Un peu plus loin vers l'est, du même côté de la Voie Lactée, se remarque ProcyoUj a du Petit Chien, étoile de première grandeur ; elle est sur la ligne qui joint la Polaire à PoUux.
De l'autre côté de la Voie Lactée, non loin des Pléiades, et un peu plus à Test, on observe un groupe nettement détaché, en forme de triangle isocèle : l'extrémité est de la base est marquée par une étoile de première grandeur, de coloration rougeâtre. Ce groupe s'appelle les Hyades^; il fait partie de la constellation du Taureau et l'étoile rouge est Aldébaran, Y Œil an Taureau.
En suivant vers Test, parallèlement à la Voie Lactée, nous apercevons une splendide constellation, qu'on reconnaîtra au premier abord en la voyant se lever à l'Orient dans les soirées d'hiver. Orion, c'est ainsi qu'on l'appelle, est formée d'un quadrilatère a, p, y, x et d'une ligne de trois belles étoiles en sautoir. Ces dernières forment le Baudrier du géant, auquel est Suspendue son épée, formé par une traînée d'étoiles plus petites. Le Baudrier d'Orion s'appelle encore les Trois Rois ou le Râteau, a qui forme l'épaule droite, et p le genou gauche, sont de première grandeur : on les nomme Bételgeuse et Rigel,
La ligne du Baudrier, prolongée vers le nord-ouest, passe près d'Aldébaran, l'GEil du Taureau, et vers le sud-est par Sirius, a du Grand Chien, la plus belle étoile du ciel.
Le groupe formé par Orion et parles étoiles voisines, Aldébaran et Sirius. est le plus brillant du firmament. Procyon, a du Petit Chien, également voisine, en rehausse encore l'éclat. Remarquez qu'on a placé auprès d'Orion, le grand chasseur, ses deux compagnons, le Petit Chien et le Grand Chien, et à côlé le Lièvre.
En continuant à suivre la Voie Lactée, nous trouvons la constellation du Navire Argo, avec l'étoile de première grandeur Canopvs placée au sud de la Voie Lactée. C'est, de ce côté, le dernier groupe visible en îiotre climat.
* Revenant à Cassiopée, et parcourant la Voie Lactée vers l'ouest, nous trouvons, vers un point où ce che-
1. De {|(i>, pleuvotr : cette constellation apparaît dans la saison des pluies.
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min lumineux se bifurque, une grande croix appelée le Cygne.
Un peu plus loin, en dehors et au nord de la Voie Lactée, s^ rencontre la Lyre, orn^e de Téloile primaire Wéga, la plus brillante de Thémisphère nord; et plus loin encore, mais du côté sud, apparaît VAiglc^ reconnaissable à trois étoiles placées sur une ligne droite, et dont celle du milieu, AUaïr, est de première grandeur.
En dehors de la zone que nous venons de parcourir, la queue de la Grande Ourse, prolongée en ligne courbe.
AUébara/i ^
ORION
^Procyen
\ # fi
Fig. 5. — La constellation d'Orion, Aldébaran et Sinus.
rencontre Arcturus, a du Bouvier, puis plus loin YÈpi de la Vierge^ étoiles primaires.
Ce même prolongement, entre l'Ourse et Arcturus, tourne sa convexité vers la Couronnée Boréale^ qui dessine un cercle presque complet.
Enfin la ligne ôy ae la Grande Ourse passe par Régulits, a du Lion, autre étoile de première grandeur.
Dans la partie du ciel constamment cachée à nos yeux à cause de sa proximité du pôle Antarctique, la plus brillante constellation est la célèbre Croix du Sud.
Voici la liste des étoiles de première grandeur.
Dans riîémîsphère nord :
Wéga, dans la Lyre.
Poilux, dans les Gémeaux.
La Chèvre, dans le Cocher.
Arcturus^ dans le Bouvier.
Bételgeuse^ épaule droite d'Orî on.
Aldébaranj KEil du Taureau.
Régulvs, dans le Lion.
Procyon, dans le Petit Chien.
Altaïr, dans TAigle.
Dans rhémisphère sud :
SiriuSy dans le Grand Chien.
Rigel, genou gauche d'Orion. Antarès, dans le Scorpion.
CanopicSy dans le Navire Argo.
FomalhauL dans le Poisson Austral.
Alpha du Centaure.
Achernar, dans TÉridan Alpha de la Croix du Sud.
L Epi de la Vierge *.
l. Une partie de ces noms d'étoiles sont arabes.
ÉQUATORIAL
lioaette astronomique. — Après avoir appris à rcconnattre les principales constellations dont la sphère céleste est parsemée, il faut mettre j)Ius de rigueur dans nos observations et faire connaissance avec les instruments les plus simples des astronomes.
Un des besoins les plus urgents qu'on éprouve dans l'étude des astres est de viser avec précision un point déterminé. On y parvient à l'aide de la lunette astrono^ mique.
Dans cet instrument, une lentille, appelée objectifs fait converger en un point, dit foyer, les rayons issus du point lumineux, et y forme une image de ce point. Lorsque la lunette est dirigée vers un objet quelconque, les images des différents points dont il se compose forment un ensemble qui s'appelle l'image de l'objet, et qui le représente renversé. On observe celle-ci avec une autre lentille qui joue le rôle d'une loupe, et qu'on appelle Voculaire,
Les rayons lumineux qui passent par un certain point de l'objectif, appelé centre optique, ne sont pas déviés par la réfraction. A la distance où se forment les images, on place dans la lunette deux fils d'araignée ou deux fils de platine auxquels un procédé dû à Wollaslon donne une ténuité extrême. Ils sont maintenus par un disque métallique, et leur ensemble s'appelle le réticule.
La droite qui joint le point de croisée des fils au centre optique s'appelle Vaxe optique de la lunette. On reconnaît avec précision qu'un point visé est surcet axe lorsque son image coïncide avec le point de croisée.
VERTICAL. — HORIZON
Il ne faut pas confondre Taxe optique de la lunette avec Taxe géométrique, qui est simplement celui de l'enveloppe métallique de Tappareil. Le premier seul a de rimçortance dans la visée. Il dépend uniquement de la position de Tobjectif et du réticule, mais nullement ae celle de Tociilaire.
Distance ang^alalre. — On appelle DISTANCE ANGU- LAIRE de deux points l'angle des rayons menés de Vœil de Vohservateur à ces deux points. C'est, en d'autres termes, l'arc de grand cercle qui les joint sur la sphère céleste : car il sert de mesure à l'angle.
Pour mesurer la distance angulaire de deux points,
f)ar exemple de deux étoiles, on peut diriger une unetle successivement sur chacune d'elles, et mesurer, à l'aide d'un cercle gradué, l'angle dont la lunette a tourné de l'une à l'autre.
Verticale. — On appelle VERTICALE d'un lieu donné la direction du fil à plomb, en d'autres termes^ la direction de la pesanteur en ce lieu.
Les deux points où la verticale rencontre la sphère céleste sont te Zénith, pkbcé au-dessus de nos têtes, et le Nadir*, sovs nos pieds. Ce dernier est évidemment invisible.
Tout plan qui contient la verticale est dit vertical. Tels sont sensiblement les murs des maisons.
Horizon. — Un plan perpendiculaire à la verticale s'appelle plan HORIZONTAL OU plan de /'horizon' rationnel.
Sa direction est indiquée, dans les observatoires, par la surface libre d'un bain de mercure, qui forme un excellent miroir.
On peut mener en un môme lieu plusieurs plans horizontaux à différentes hauteurs. Mais ces plans parallèles, séparés par des intervalles négligeables par rapport aux distances astronomiques, sont considérés comme se confondant.
Les plans verticaux et le plan de l'horizon, passant par la position de l'observateur, c'est-à-dire par le centre de la sphère céleste, coupent tous la sphère suivant de grands cercles. Les cercles verticaux se coupent tous au Zénith et au Nadir, qui sont les pôles géométriques de l'horizon.
L'horizon sensible est la ligne suivant laquelle la sphère céleste nous paraît coupée par la surface de
CERCLES DE LA SPHÈRE CÉLESTE
la terre. Il se confond à peu près avec le cercle de rtiorizoD rationnel.
Jkmîmut et haatear. Théodolite. — Imaginons qu'une
lunette b (fig. 6) soit mobile aulour d'un axe horizontal cd auquel son axe optique soit perpendiculaire : lorsqu'on la fait tourner autour de 1 axe de rotation, Taxe optique décrit un plan vertical. Si maintenant le support qui soutient l'affût est mobile autour d'un axe vertical (l'axe du cylindre a), la lunette peut décrire successivement tous les plans verticaux.
On pourra ainsi la diriger vers une étoile quelconque. Pour cela, on commencera par faire tourner Tappareil autour de son axe vertical, de manière à amener le plan vertical décrit par la lunette dans le vertical ûe l'étoile; puis on inclinera la lunette sur l'affût de manière que la croisée des fils vienne coïncider avec rétoile.
Supposons maintenant que l'appareil soit muni d'un cercle horizontal gradué h qui participe à son mouvement autour de l'axe vertical : la rotation de ce cercle indiquera l'angle que fait le vertical de l'étoile avec un premier vertical choisi arbitrairement. Cet angle s'appelle Vazimut de l'étoile.
D'ailleurs un cercle vertical g participe au mouvement de la lunette sur son affût : sa rotation sert à mesurer l'angle que fait la lunette avec le plan horizontal lorsqu'elle vise l'étoile, ou la hauteur de l'étoile au-dessus de l'horizon.
Ces deux angles, l'azimut et la hauteur au-dessus de l'horizon, déterminent la position de l'étoile. On les appelle ses coordonnées.
L'instrument qui sert à les mesurer s'appelle le théodolite.
Il est monté sur trois vis calantes, dont deux sont visibles dans notre figure : au moyen du niveau /", on les règle de manière à donner à Taxe la direction verticale, et par suite au cercle h la situation horizontale, ce sont (feux lunettes à l'aide desquelles on observe les divisions du cercle horizontal pour mesurer l'azimut. Elles sont munies d'un appareil qui permet d'apprécier des parties très petites d une division et qui leur fait donner le nom de micromètres. On prend la moyenne des lectures faites au moyen de ces deux lunettes micrométriques*.
1. Un micromètre est une lunette fixe munie d'an réticule, et dirigée
THÉODOLITE. IG
Les divisions du cercle vertical sont lues aussi au moyen de deux micromètres dont l'un est visible en c. Le deuxième cercle vertical, parallèle à g, sert à diriger la lunette.
Remarquons enfin, bien qu'il ne soit pas essentiel, un artiGce de construction dans le théodolite que nous représentons ici. La lunette traverse un cune dans
„^ t disposé un appareil réflecteur (prisme à réflexion totale) qui renvoie l'image à angle droit, en sorte que l'oculaire est reporté end, position plus commode pour l'observation.
tre. Supposons qu'à l'origine 3u
'de gradué qui peut tournerai
jette sur Ja divisi cille exactement
n agissant si
marquée zéro. Lorsque le limbe a tourné d'un _.. rde en quel jwint se projette Ja croisée. Si elle coln- !C une division, il sufQt de lire le numéro de celte er l'angle de rolalioo. Mais d'ordinaire la croisée se : deux divisions, et l'angle vaut un certain nombre ne fraclion qu'il s'agit de mesurer exactement. A cet ir une vis dent le mii^roniâtre est pourvu, on ramène ta croisée sur la dernière division qn'elle vient de dcpasBcr : on compte le nombre de tours et ta fraclion de tour de vis nécessaires, ce que permet une graduation portée par la tète de la vis. Un sait combien de tours la vis doit Taire pour que le réticule avance de la valeur d'une division ; par suite le nombre fractionnaire de tours de vis que l'on vient d'enregistrer mesure avec une grande exactitude la fraction de divisiuK cherchée, ; : :■
CERCLES DE LA SPIIÈÏŒ CÉLESTE
Pour nous résumer :
Uazimut (Tune étoile est Vangle que fait le vertical de cette étoile avec un premier ver tical arbitrairement choisi.
La hauteur d'une étoile au-dessus de l'horizon est Vangle que fait avec l'horizon le rayon mené de la position de l'observateur à l'étoile,
A celte dernière cordonnée on peut substituer la distance zénithale de Cétoile^ oii en d'autres termes la distance angulaire de l'astre au zénith : cet angle est complémentaire de la hauteur.
Le ttiéodolite va nous servir à étudier le mouvemenl des astres avec précision.
Détermination du plan méridien. — YisOUS UUC étoilc
quelque temos après son lever avec la lunette du théodolite : soit OA la trace de son vertical sur le plan de rhorizonc L'étoile s'élève jusqu'à une certaine hauteur, puis redescend. Sans changer l'inclinaison de la
Fig. 7. — Détermination du plan méridien.
lunette sur l'horizon, faisons tourner peu à peu le cercle vertical de manière à viser une seconde fois l'étoile lorsqu'elle se trouvera de nouveau à la môme hauteur que dans la visée précédente. Soit OB la nouvelle trace du vertical de l'étoile sur le plan horizontal : ces traces se déterminent aisément par le théodolite. Enfin traçons la bissectrice OC de l'angle AOB. Nous reconnaîtrons que la droite OC est toujours la même, quelle que soit l'étoile considérée, ainsi que la hauteur où on l'observe.
On en conclut que le plan vertical passant par OC parta/^e en deux parties égales les courbes décrites dans le ciel par chaque étoile. Ce plan s'appelle le plan méridien.
C'est à ses deux passages dans le plan méridien qu'une étoile atteint sa position la plus haute et la îplus basse. Ces deux passages s'appellent culmination ' Jsxspérieure et inférieure.
DÉTERMINATION DU POLE
Pour les étoiles qui ont un coucher, la culmination inférieure a lieu sous l'horizon et ne peut s'observer.
Détermination du pôle. — Plaçous maintenant le cercle vertical du théodolite dans le plan méridien que nous venons de déterminer. Soient HZH' la section de la sphère céleste par ce plan, HH' l'horizontale, OZ la verticale. En inclmant convenablement la lunette, visons une des étoiles qui ne se couchent pas (étoiles circumpolaires) j d'abord à son passage supérieur a, puis à son passage inférieur a'. Menons enfin la bissectrice OP de l'angle aOa'. Nous constaterons que cette bis-
Fig. 8. — Détermination du pôle.
seclrice est la même pour toutes les étoiles. Le point du ciel vers lequel elle est dirigée est le pôle.
De là résulte le moyen de calculer la hauteur du pôle. D'après la figure
HT = H'a — Pa, HT = HV-f-Pa'.
Ajoutons ces deuxégalités membre à membre. Comme les arcs Pa, Pa' sont égaux,
2H'P = H'a 4- H'a' n.p_ H'a4-HV
Ainsi la hauteur du pôle est égale à la demi-somme des hauteurs d'une étoile circompolaire quelconque à ses
PoRCHON, Cours de Cosmographie. 2
CEIICI.I-S DE LA SPHÈRE CÉLESTE
deux passages.Touicfois il faul entendre ici par hauteur de Tctoileà son passage supérieur, Tare de grand cercle aH' mené de l'étoile au point nord de l'iiorizon, même quand cet arc surpasse 90®.
Haatear du pAle A Parin. — La hautCUr du.pôlc au-
dessus de Thorizon est à Paris de 48<'50'49".
DéfcrminaCion den lois du mouvement diurne. —
Pour établir les lois du mouvement diurne, on peut diriger Taxe d'un théodolile suivant la ligne des pôles, et, dans celte situation, viser avec la lunette une étoile
Suelconque. On constate alors que, pour suivre Tétoile ans son mouvement, il suffit de faire tourner l'appareil autour de Taxe, sans changer Tangle de la lunette avec cet axe. Donc Tétoile est h une distance invariable du pôle, et décrit un cercle autour du pôle.
En second lieu, si Ton mesure Tangle dont l'instrument tourne en un temps donné lorsqu'il suit Tétoile dans son cours, on s'aperçoit que cet angle est le môme pour toutes les étoiles et à toute époque de leur mouvement. Ainsi toutes les étoiles décrivent leur cercle d'un mouvement uniforme, et toutes dans le même temps. Ces lois se résument en une seule :
La sphère céleste paraît tourner d'un mouvement uniforme autour d'un de ses diamètres.
Cette droite s'appelle axe du monde.
Équatoriai. — L appareil dont nous venons d'indiquer le principe, et qu'on peut défmir comme un théodolite dont J'axe est dirigé suivant l'axe du monde, est employé dans les observatoires sous le nom d'équatorial. Au moyen d'un appareil d'horlogerie, on le fait tourner autour de son axe dans le même sens et avec la môme vitesse que la sphère céleste. De cette façon la lunette, une fois dirigée vers une étoile, la suit constamment dans sa course.
Toutefois, en raison de certaines difficultés de construction, on ne donnepasàl'équatorial la forme môme que nous avons indiquée pour le théodolite. La figure 9 représente un des modèles les plus perfectionnés.
L'axe principal 6, porté par une colonne de fonte a, est dirigé suivant l'axe du monde. Un essieu c, perpendiculaire à cet axe, est mobile dans le plan perpendiculaire à Taxe du monde. La lunette d peut ellemême se mouvoir perpendiculairement à cet essieu et viser à toute distance du pôlg.
La distance qui existe entre l'axe optique de la lunette et Taxe de rotation est complètement négligeable
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par rapport aux dimensions de la sphère céleste, en sorte que, si l'on fait tourner l'appared autour de l'axe ft, la lunette peut 6tre considérée comme décrivant un cône autour de cet axe, et son point de visée comme décrivant un cercle dont tous les points sont à la même dislance du pôle.
De l'appareil d'horlogerie qui produit le mouvement de rotation, on n'aperçoit que les poids moteurs, et les fils k auxquels ils sont suspendus.
Des contrepoids assurent l'équilibre de l'appareil dans toutes les positions.
Les explications qui précèdent font comprendre les définitions suivantes :.
CERCLES DE U SPHÈRE CÉLESTE
Méridien. — Le plan méridien est celui qui passe par la verticale et par l oaîe dumonde.
néridienne. Base des venta. — La méridienne eSt l'intersection du plan méridien et de l'horizon.
Le point vers lequel elle se dirige dans la région arctique est le Nord ; le point opposé est le Sud.
La pcrpendiculaireà la méridienne dans le plan horizontal détermine l'Est eli'Ouesl, placés l'un à droite l'autre à gauche d'un observateur tourné vers le Nord.
Ce sont là les quatre points cardinaux. Les bissectrices des angles formés par leurs directions déterminent les points collatéraux, savoir : le Nord-Est, le Sud- Est, le Sud-Ouest, le Nord-Ouest.
PIg. 10. — BoM dea vi
En partageant les nouveaux angles en deux parties égales, on obtient le Nord-Nord-Esl, l'Esl-Nord- Est, etc. La figure qui représente ces diverses directions, et dont les marins font ud usage continuel, est la Uose des vents.
Jonr iddéwml. — Le jour sidéral est le temps qui s'écoule entre deux passages supérieurs d'une étoile au méridien.
Cette durée, laplusinvariablequeron connaisse^ est l'unité de temps londamentale en astronomie. Le jour sidéral est intérieur d'environ 4 minutes au jour sa-
JOUR SIDÉRAL
laire, unité de temps pour les usages ordinaires. Il se partage en 24 heures sidérales, l'heure sidérale en 60 minutes sidérales, et la minute sidérale en 60 secondes sidérales.
Celles de l« sphère céleste. — On appelle PARALLÈLES
célestes les cercles de la sphère céleste perpendiculaires à Vaxe du motide.
Celui d'entre eux qui est à égale distance des pâles s'appelle rÉQUATEOR.
Fig. 11. — Les cercles de la sphère céleste.
L'équateur partage la sphère en deux hémisphères^ appelés Tun ôoréa/, l'autre austral.
Les grands cercles passant par les pâles sont dits cercles horaires.
PP' représentant la ligne des pôles, HH' l'horizon, AA', BB', DD', EE' figurentdes parallèles, CC Féquateur, PFP' un demi-cercle horaire.
CHAPITRE IV
DéOnltlon de l*Bseen<tloii droite et de Im déclinai «on.
— Pour indiquer la position d'une étoile par rapport aux autres, on la rapporte à des repères qui participent au mouvement apparent de la splière céleste : ce qu'il y a de plus simple est do faire connaître le cercle horaire (ou pour parler plus exactement, le
demi-cercle horaire) et le parallèle sur lesquels elle est placée. Voici comment on procède :
Étant donnée une étoile A, on imagine le cercle horaire PAQ qui la contient, P, Qdéeijrnant les pôles. Ce cercle coupe l'équateur en un point E : la distance de ce point & un point 0, choisi une fois pour toutes sur l'équateur, s'appelle l'ascension droite de l'étoile. Le point dont nous indiquerons plus tard la position, se nomme l'origine des ascensions droites.
LUNETTE MÉRIDIENNE
La distance AE de Tétoile à Téquateur, comptée sur son cercle horaire, s'appelle déclinaison.
L'ascension droite se compte vers TEst, de à 360®.
La déclinaison se compte de Téquateur au pôle, et par conséquent de à 90°; elle est boréale ou australe.
On voit que l'ascension droite d'une étoile détermine son cercle horaire, et la déclinaison son parallèle.
Ces deux quantités sont les coordonnées célestes de Téloile.
Lunette méridienne. — L'ascensiou droite et la déclinaison se mesurent au moyen de la lunette méridienne.
Cette lunette 6,6 (fig. 13) est montée sur un axe horizontal, dirigé perpendiculairement au méridien. Lorsqu'on fait tourner la lunette sur cet affût, son axe optique, qui lui est perpendiculaire, décrit le plan méridien.
L'axe de rotation est porté par deux piliers en maçonnerie a, a, qui sont indépendants du reste des constructions de Tobservaloire et par conséquent ne participent pas aux tassements de l'édifice. H repose sur deux fourchettes métalliques dont ces piliers sont pourvus, et dont on règle la position par des vis de rappel, de manière à donner à l'axe une direction perpendiculaire au méridien. La lunette se manœuvre au moyen des deux poignées i, i. Deux contrepoids, par le moyen des leviers /*,/*, supportent une partie du poids de l'instrument afin de diminuer la charge de l'airût. Deux cercles verticaux c, c, participant au mouvement de rotation, portent une graduation qui se lit au moyen des quatre lunettes micrométriques rf,d. On peut, grâce â ces appareils, mesurer des angles d'un dixième de seconde. Des degrés permettent de s'approcher des micromètres, g, g sont des lanternes qui, par des réflexions à l'intérieur, éclairent les réticules des micromètres et de la lunette*.
Pour la mesure des ascensions droites, la lunetle méridienne est accompagnée de Vhorloge sidérale. Cette horloge marque 24 heures en un jour sidéral et indique le temps zéro au moment où l'origine des ascensions droites passe au méridien; on dit qu'elle marque le temps sidéral. Comme l'équateur céleste tourne uniformément de l'est à l'ouest et per-
1. Une lanterne semblable se vcit dans la figure de Téquatoriai (page 19).
U ASCENSION DROITE ET DÉCLINArSON.
pendio.ulairemenl au plan méridien, il est clair que les , dilTérents cercles horaires viennent s'appliquer sur le
plan méridien en des temps proportionnels à leur ascension droite, à raison.de :
24 heures par 360 degrés d'ascension droite; 1 heure par 15 degrés d'ascension droile; 1 minute de temps par 15 minutes d'ascension
droite; 1 secondede temps par 15 secondes d'ascensioa
droite.
LUNETTE MÉBIDIESSE. 55
Ainsi l'heure exacte du passage d'une étoile au méridien mesure son ascension droite à raison de 15 secondes d'ascension droite par seconde de temps.
Le balancier de l'horloge bat la seconde sidérale, c'est-à-dire qu'il exécute une oscillation dans cet intervalle de temps; il fait entendre un choc & chaque seconde. L'observateur partage par la pensée chaque seconde en 10 parties égales et arrive ainsi à mesurer ie temps à V^ de seconde près.
Le réticule de la Innette est composé d'un fil horizonlal et de cinq fils verticaux, dont l'un rencontre l'axe optique, et dont les autres en sont équidistants deux à deux. On apprécie l'instant où l'étoile vient se cacher derrière chacun des fils verticaux ; comme les erreurs commises dans ces cinq observations ne sont
pas toutes dans le même sens, la moyenne des temps ainsi constatés représente l'heure du passage avec plus d'exactitude que si l'on se servait d'un réticule simple. Ordinairement même, on remplace le fil médian par deux fils très voisins et équidistants de l'axe optique; l'une des cinq observations consiste a apprécier le moment où l'étoile est au milieu de l'intervalle compris entre ces deux fils- On échappe ainsi à l'inconvénient de voir l'étoile se cacher, pendant un temps qui n'est pas tout à fait négligeable, lors du passage devant le fil médian.
Si l'heure du passage de l'astre est évaluée à ^ de seconde près, son ascension droite se trouve mesurée à 1",5 près.
Quant à la déclinaison, la lunette méridienne la fait également connaître. Expliquons d'abord comment elle permet de mesurer exactement la hauteur d'une étoile
à sa culmination, ou sa hauteur méridienne. Si l'on dispose au-desRous de l'appareil un bain de mercure ou horizon artificiel^ et que Fon fasse tourner la lunette autour de Taxe horizontal jusqu'à ce que l'on voie la croisée du réticule en coïncidence avec son image réfléchie par la surface liquide, Taxe optique est alors dirigé rigoureusement vers le nadir. Lorsqu'ensuite on dirige la lunette vers une étoile qui passe au méridien, Tangle dont a tourné le cercle vertical, et qu'on mesure avec les micromètres, représente la distance de rétoile au nadir; le supplément est la distance zénithale, et le complément de cette dernière est la hauteur méridienne.
La lunette méridienne est l'instrument le plus propre à déterminer la direction de Taxe du monde. On n'a qu'à la diriger vers une étoile circompolaire à ses deux passages : la bissectrice de l'angle lormé par les deux visées est l'axe du monde. C'est ce qu'on a déjà expliqué en parlant du théodolite (p. 17).
Cela posé, en lisant l'angle que fait la lunette avec l'axe du monde lorsqu'une étoile passe au point de croisée, on a la distance polaire de l'étoile : la déclinaison en est le complément.
Supposons par exemple que le passage observé soit la culmination supérieure. Soit h la hauteur méridienne de rétoile, et nous entendrons ici par ce mot l'arc de méridien, inférieur ou supérieur à 90®, mené de l'étoile au point nord de l'horizon ; soit encore H la hauteur du pôle. La distance polaire de l'étoile est /i — H, et sa déclinaison est
Or 90° — h est la dislance zénithale de l'étoile, considérée comme positive ou négative suivant gue l'astre est au nord ou au sud du zénith. D'où ce principe :
La déclinaison d^une étoile est la somme algébrique de sa distance zénithale au moment de sa culmination supérieure, et de la hauteur du pâle.
"^ Vériflcation de la lunette méridienne. — En VCrtu
des principes qui précèdent, la lunette méridienne doit satisfaire à trois conditions fondamentales : 1° l'axe de rotation doit être horizontal ; 2° l'axe optique doit être perpendiculaire à l'axe de rotation; 3" le plan décrit par l'axe optique doit coïncider avec le plan méridien. Comme l'instrument peut se déranger par di-
LUNETTE MÉRIDIENNE
verses causes, comme les pressions, les dilatations provenant des variations de la température, elc, il est nécessaire de le soumettre fréquemment à des vérifications, qui sont au nombre de trois.
1<» Pour reconnaître si Taxe de rotation est horizontal, on y suspend un niveau à bulle d'air, au moyen de deux crocnets qui s'adaptent aux deux extrémités (le Tessieu, sur la partie cylindrique; puis on retourne ce niveau de bout en bout, en plaçant chaque crochet sur l'extrémité opposée à celle qu'il occupait la première fois. Si la bulle d'air se trouve dans ces deux expériences entre les deux mêmes points du tube, l'axe est horizontal.
Dans le cas où il en est autrement, on monte ou Ton abaisse, au moyen d'une vis disposée à cet effet, l'une des fourchettes sur lesquelles repose l'essieu.
2° Pour vérifier la position rectangulaire de Taxe optique sur l'axe de rotation, on vise avec la lunette un point de mire éloigné; puis on retourne de bout enbout l'essieu supportant la lunette, en plaçant sur la fourchette de gauche l'extrémité qui était à droite, et inversement, et on recommence la visée. Si Ton peut encore amener le point de croisée des fils sur le point de mire, Taxe optique est évidemment perpendiculaire à l'axe de rotation.
Lorsque cette condition n'est pas remplie, on déplace l'axe optique en faisant mouvoir le réticule dans un sens convenable au moyen d'une vis.
3<> Enfin, pour voir si l'axe optique décrit bien le plan méridien, on cherche s'il s'écoule le même temps entre le passage inférieur et le passage supérieur d'une étoile à la croisée, et entre son passage supérieur et son passage inférieur. Pour abréger cette vérification, on se contente, à l'observatoire de Paris, de viser deux mires fixes placées à cet effet dans le plan méridien, l'une au nord, l'autre au sud dans les terrains de cet observatoire.
Si l'axe optique ne décrit pas exactement le plan méridien, c'est que l'essieu n'est pas dirigé rigoureusement de l'est à l'ouest. On corrige ce défaut en déplaçant du sud au nord ou du nord au sud, à l'aide d'une vis, l'une des fourchettes qui le supportent.
Cercle mural. — Dans plusieurs observatoires, il y a deux appareils distincts, l'un pour mesurer les ascensions droites par l'observation de l'instant des pas sages, l'autre pour mesurer les déclinaisons par la
hauteur méridienne des astres. Le second est un cercle porteur d'une lunette, et entièrement analogue au cercle vertical de l'instrument que nous venons de décrire. Il s'appelle cercle muraf parce qu'il est mobile autour d'un axe horizontal que supporte un mur dirigé suivant le plan méridien. Ce mur est indépendant des autres constructions de l'observatoire.
La figure 15 représente le cercle mural. Le cercle AA porte sur sa tranche une graduation qui se lit au moyen
Flg. (i.
des 6 lunettes micrométriques C. Il entraîne dans sod mouvement de rotation la lunette B, fixée sur le cercle. Des galets F, F, soutenus par les tringles E, E, supportent la plus grande partie du poids de l'appareil, de façon à épargner à l'axe de rotation une trop grande charge. D est une vis de rappel c|ui sert à amener le cercle exactement dans la position que l'on désire.
SA ROTATION
CoiiTexité de la surface terrestre. — La terre, dU premier aspect, Dous semble à peu près plane, et indéfiniment étendue dans le sens horizontaL Mais des observations très simples nous font comprendre qu'en réalité elle est convexe.
D'abord celte courbure se remarque facilement dans la surface de la mer. Lorsque nous considérons cetle masse d'eau d'un point tant soit peu élevé, nous la voyons terminée, dans toutes les directions, par une ligne qui tranche nettement sur le ciel, et que les marins appellent le large : cet aspect est celui d'un corps arrondi.
De plus, si un vaisseau s'éloigne du rivage, il s'approche progressivement de la ligne du large ; au bout d'un certain temps il semble posé sur celte ligne et se projette tout entier sur le ciel ; puis la partie inférieure disparaît tout à coup à nos yeux, bien qu'à l'aide de lunettes nous distinguions encore parfaitement les mâts ; enfin les parties les plus hautes se cachent les dernières.
La seule manière d'expliquer ce phénomène qui s'observe en tous les points des mers, est d'admettre que la surface des eaux est partout convexe. Si, du point
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doit noas observons, nous menons une tangente AT àcettesurface arrondie fig. 17j, dans la dîreclion oii se trouve le navire, l'embarcation reste visible tout entière tant qu'elle n'a pas atteint le point de conlact; puis, dès qu'elle l'a dépassé, ses dilTérentcs parties se cachent successivement à nos yeux, on commcnçaot par
les plus basses, à mesure qu'elles se trouvent au-dessous de la tangente prolongée.
Sur terre, il est moins aisé de constater la convexité de la surface, à cause des inégalités qui en dissimulent la forme générale. Toutefois on peut encore reconnaître que les continents s'élèvent peu au-dessus de la surface des mers prolongée, et participent en conséquence à celte forme arrondie.
Pour concevoir ce qu'on entend par la surface des mers prolongée, on peut supposer que de^ tranchées, reliant entre elles les mers, aient été pratiquées dans difTérentssens&traversIes continents: dans ces canaux, l'eau prendra un certain niveau, qui marquera le prolongement de la surface de la mer- Or si ces tranchées n'existent pas, elles peuvent être suppléées approximativement par les fleuves dont le cours généralement peu rapide indique une faible différence de niveau avec
SËHiESSIOK m, L'HMUZON.
l'Océan. H suffit dose, pour démontrer la convexité des continents, de constater qu'ils ne s'élèvent pas, au-dessus des fleuves, à une hauteur considéranle relativement à leurs dimensions horizontales.
liiiHliMLirt «r la tcsvrr dbns Fpnpacg. — La forme af-
rondie de la terre étant reconnue, il y a lieu de se demander si ce corps est isolé dans l'espace ou se rattache à quelque support. Le cours réel ou apparent des astres, que nous voyons se coucher chaque jour à Toccident et reparaître k l'orient sans avoir rencontré d'obstacle, montre évidenMnent que la terre est isolée. Une autre démonstration du même fait est fournie par les voyages que les navigateurs ont accomplis autour du monde dans toutes les directions.
— Si un observateur, placé à une
Fig. iS. >— Digression de I^bonzon.
certaine hauteur au-dessus de la mer, dirige une lunette vers la ligne de séparation de la mer et du ciel (le Zar^e des marins, Vhorizon sensible des astronomes], son rayon visuel AC (fig. 18) est une tangente à la surface de la mer. L'angle que forme cette direction avec
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rhorizontale AH menée dans le môme plan vertical, s'appelle la dépression de Vhorizon.
Cet angle HAC, H'A'B, augmente avec la hauteur; mais on observe que, pour une hauteur donnée, il est le même quelque point du large, C, D, E, que Ton vise. Cela revient à dire que les différentes tangentes menées d'un point quelconque à la surface forment un cône de révolution. De plus la dépression de Thorizon, pour une hauteur donnée, est la même par toute la terre : ces propriétés caractérisent la forme sphérique. Nous
f)ouvons donc conclure, avec les réserves imposées par e peu de précision de la méthode, que la terre a sensiblement la forme d'une sphère.
On trouve une vérification frappante de ce principe, dans les éclipses de lune, c'est-à-dire dans les circonstances où la terre, éclairée par le soleil, projette son ombre sur la lune comme sur un écran : nous voyons cette ombre terminée par un contour circulaire, comme il convient à celle d'un corps sphérique.
* Mesure approximative du rayon de la (erre* — La
dépression de l'horizon fournit une première mesure approchée du rayon terrestre. Appelons en effet « l'angle de dépression pour un point A (fîg. 18) placé à une hauteur h au-dessus du sol; menons le rayon OC au point de contact. L'angle COA est égal à Tangle de dépression HAC, puisqu'ils ont leurs côtés perpendiculaires l'un sur l'autre. Le triangle rectangle OCA donne
OC = OAcosCOA,
ou, en désignant par r le rayon terrestre
r=(r+ h) cos a h cos « h cos a
1 — cos a . ^ a
2 sm* -
Si /i = '75'" par exemple, on trouve par l'observation a égal à 15' 30", et le calcul donne
Cette valeur, d'après ce que nous verrons plus loin,
est trop grande d'environ - de la valeur réelle. Le
manque d'exactitude de la méthode est dû en partie à la réfraction atmosphérique. (Voy. p. 48.)
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Une autre procédé analogue consiste à chercher à
auelie distance deux observateurs situés à une hauteur onnée au-dessus de la mer cessent de s'apercevoir par suite de la convexité de la surface.
Soient A et B (fig. 19) les positions des deux observateurs, h la hauteur de chacun d'eux au-dessus de la surface, C le point de contact du rayon visuel mené de l'un à Tautre, ED le diamètre qui, prolongé, passe par
Fig. 19. — Mesure approxiroatiTe do nyon terrestre.
le point A. D'après un théorème de géométrie élémentaire,
ÂC* = ADxAE,
ou, en désignant par d la distance AC, par r le rayon terrestre,
On en déduit
ou approximativement
D'après John Herschel, deux points placés à 3", 08
roBCHON, Cours de Cosmograpbie. 3
FORME SENSIBLEMENT SPHÉRIQUE DE LA TERRE
UOpiefls anglais) au-dessus de la mer cessent d'être visibles l'un pour l'autre à 12 STS"». Faisons, dans la formule,
nous trouvons
valeur trop forte d'environ 400 kilomètres.
RcMation de la terre. — Dès que le globe terrestre est isolé dans l'espace, il peut ôire en mouvement. Or le mouvement diurne de la sphère céleste est explicable de deux manières : on peut supposer que toutes les étoiles tournent réellement de l'est à 1 ouest autour d'un axe, suivant les lois que nous avons expliquées ; mais on peut aussi admettre que la terre tourne autour d'un de ses diamètres dans le sens opposé, c'est-à-dire de l'ouest à l'est. Ce mouvement se faisant avec une régularité parfaite et sans aucune secousse, nous ne le sentirons pas, et nous attribuerons aux corps extérieurs un mouvement contraire, de même que les passagers d'un vaisseau qui tourne sur lui-même croient voir les autres embarcations décrire un cercle autour d'eux dans le sens opposé.
Les deux hypothèses rendant également compte des
^ faits, il y a lieu d'examiner quelle est la plus facile ti
'admettre. Or la sphère céleste n'est qu'une conception
imaginée pour la commodité du langage, mais n'a pas
d'existence matérielle. Les étoiles sont sans lien les
unes avec les autres.
Dès lors il est impossible de concevoir comment elles décriraient toutes des cercles parallèles et dans des temps rigoureusement égaux malgré l'énorme inégalité de ces différents cercles.
Comme nous le verrons plus tard, les étoiles les plus voisines de la terre en sont à une distance d'environ 2 500 000 000 kilomètres. La circonférence que décriraient en un jour celles qui sont situées sur l'équateur céleste serait donc , au minimum, de 2 500000 000 X 2ic, soit plus de 150000 000000 kilomètres, ce qui leur assignerait par seconde une vitesse de plus de 100 000 kilomètres : mais ce n'est cas encore là le dixième de la vitesse qu'il faudrait attribuer à la plupart des étoiles, et il faudrait admettre qu'elles se meuvent beaucoup plus vite que la lumière, qui fran-
ROTATION DE LA TERRE
chit 300 000 kilomètres par seconde. Ces résultats sont difficiles à accepter pour les physiciens.
Si Ton interroge la mécanique, on trouve qu'un mobile ne peut décrire une circonférence avec une vitesse uniforme que sous l'action d'une force constante émanant du centre : il faudrait donc qu'au centre du parallèle décrit par chaque étoile se trouvât un corps exerçant une attraction sur cet astre. On n'aperçoit nullementsurTaxedu monde une pareillesuitede corps.
Toutes les difficultés s'évanouissent si l'on admet que la terre tourne autour d'un de ses diamètres dans le sens opposé au mouvement diurne, et que la rotation de la sphère céleste eût une simple apparence due à ce mouvement.
Un fait important confirme celte interprétation : tous les corps célestes que nous apercevons dans l'espace à portée des télescopes, et dont plusieurs paraissent tout à fait analogues à la terre, sont des globes qui tournent sur eux-mêmes avec une vitesse uniforme.
Nous admettrons donc que la terre tourne uniformément de l'ouest à l'est autour d'un de ses diamètres, et exécute une révolution en un jour sidéral. Ce que nous avons appelé jusqu'ici l'axe au monde n'est autre chose que ce diamètre, auquel nous donnerons le nom d^axe de la terre. Les points où il perce la surface du globe terrestre sont les pâles de la terre.
Il est vrai que nous avons jusqu'ici regardé l'axe du monde comme passant parla position de l'observateur, ce qui n'arrive rigoureusement que pour un observateur placé à l'un des pôles terrestres. Mais les dimensions de la terre sont tellement faibles relativement à la distance des étoiles qu'il est tout à fait indifférent de supposer, dans Tobservation des astres, que l'axe passe par un point quelconque de la surface terrestre au lieu de rencontrer le centre.
Les raisons que nous avons données ne sont pas les seules qui aient déterixûné les astronomes à croire à la rotation delà terre; la science des astres tout entière établit ce fait d'une manière incontestable. Il y a enfin des démonstrations physiques fort intéressantes, bien qu'elles n'ajoutent rien à la conviction des savants : telles sont les expériences sur la déviation des projectiles vers l'est et sur le changement du plan d'oscillation du pendule ^
CHAPITRE VI
LONGITUDES ET UTITUDES GltOGRAPHIQDES
Cercles g^ogrn^iqncs. — Afin de pouvoip déterminer exactement la posilion d'un point sur la terre, on a imaginé deux systèmes de cercles sur la surface du globe.
Les MÉRIDIENS sont des grands cercles passant par les pâles.
Les PARALLÈLES sont des cercles perpendiculaires à la
ligne des pâles.
Le grand cercle mené par le centre de la terre perpendiculairement à la ligne des pâles s'appelle équatewr.
Dès que l'on suppose la terre spliérique, la verticale, aui est en chaque point la perpendiculaire au plan de ) horizon, c'est-à-dire au plan tangent à la surface, n'est autre que le rayon terrestre passant par le point. Le plan méridien, tel que nous venons d£ le définir, passe donc par la verticale et par l'axe du monde, conformément a la définition donnée plus haut (p. 16).
MESURE DES LONGITUDES
Pour faire connaître la position d'un point de la surface du globe, il suffît d'indiquer sur quel méridien et sur quel parallèle il se trouve.
i^ongitude. — On appelle longitude d'un lieu Varc d'équateur compris entre le méridien du lieu et un méridien fixe y dit premier méridien.
En d'autres termes, la longitude d'un lieu est l'angle dièdre formé par le méridien du lieu et le premier méridien. Elle est orientale ou occidentale; elle se compte de à 180^
Chaque nation prend pour premier méridien celui qui passe par son principal observatoire. Celui des Français passe par Paris, celui des Anglais par Greenwich.
Latitude. — La LATITUDE d'un Ueu estla distance de ce lieu à Céquateur^ comptée sur le méridien.
Elle est boréale ou australe, suivant que le lieu est dans l'hémisphère boréal ou austral de la terre; elle se compte de à 90^
Les mots longitude et latitude viennent de ce que le monde connu des anciens avait sa plus grande longueur dirigée de Test à l'ouest, et sa largeur du nord au sud.
La longitude et la latitude d'un point s'appellent ses coordonnées géographiques.
Mesure des longitudes géograpliiques. — ParsuitC dc
la rotation uniforme de la terre, ou de la sphère céleste si Ton considère les mouvements apparents, une étoile donnée passe aux différents méridiens de la terre à des instants différents, et cette différence est à raison de :
24 heures sidérales par 360<' d'angle entre les méridiens. 1 heure sidéraie par \b^ —
1 minute sidérale par 15' —
1 seconde sidérale par 15'^ —
Ainsi, pour connaître l'angle de deux méridiens, il suffit de connaîtr î l'intervalle de temps qui sépare deux passagesconséculifs d'une étoile à ces deux méridiens: l'angle demandé en résulte, à raison de lô^d'anglepar stconde de temps.
Supposons qu'en un point du premier méridien, et en un autre point dont on cherche la longitude, soient installées deux horloges réglées sur le mouvement des astres et marquant l'heure sidérale de chaque lieu,
c'est-à-dire indiquant le temps zéro au moment du passage de l'origine des ascensions droites : il est clair que la longitude du point sera donnée par la différence entre les heures sidérales des deux localités, à un môme instant.
La mesure de la longitude d'un lieu à partir de Paris se réduit donc à la comparaison de Theure sidérale du lieu et de celle de Paris à un même instant. Elle est orientale ou occidentale, suivant que l'heure du lieu est en avance ou en retard sur l'heure de Paris.
Pour effectuer cette comparaison, on peut se servir de la méthode des signaux: elle consiste, sur un signal aperçu en même temps à Paris et dans le lieu dont on cherche la longitude, à observer l'horloge sidérale dans les deux stations et à confronter ensuite les deux observations.
Le meilleur signal à employer est un signal électrique, SI les deux localités sont reliées par un fll télé • graphique. Les battements mêmes de l'horloge, à Tune des stations, interrompent le courant et se transmettent à l'autre, en sorte que Ton peut, en un même lieu, suivre à la fois les deux horloges. A défaut du télégraphe, si les deux stations sont suffisamment rapprochées, on se sert d'un signal de feu, par exemple d'une fusée que Ton lance en un point intermédiaire, ou de Téclairement subit produit sur les nuées par Tinffammation de la poudre à canon.
Il est clair que si un lieu est éloigné de Paris, mais voisin d'une ville, comme New- York, dont on ait pu mesurer la longitude au moyen d'un signal électrique ou autre, il suffira de chercher la longitude de ce lieu par rapport à New- York pour la trouver ensuite relativement à Paris.
Ainsi on peut, par les seuls signaux de feu, trouver la longitude d'un point éloigné de Paris, comme Constanlinople, par exemple : il n'y a qu'à prendre entre ces deux villes une suite de stations intermédiaires suffisamment rapprochées, et à chercher la différence entre les longitudes de chacune et de la suivante.
Une seconde méthode pour la comparaison des heures est celle des chronomètres. On ne peut transporter d'un point à un autre une horloge sidérale, qui est un instrument installé à poste fixe ; mais on peut faire voyager un chronomètre, ou montre de précision, réglé sur l'heure sidérale de Paris, et en le confrontant avec une
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horloge sidérale établie en un point quelconque, trouver la différence d'heure de ces deux lieux.
Lorsqu'on a besoin de trouver une longitude avec une grande précision, on transporte à la fois plusieurs chronomètres, qui se contrôlent les uns les autres. Ainsi, en 1843, Tempereur de Russie fît calculer la longitude de son nouvel observatoire de Pulkowa au moyen de 68 chronomètres, qui furent transportés en môme temps de Greenwich à l'observatoire j^usse.
Mesure des latitudes ^éo^aphiques.-^ La latitudose
mesure beaucoup plus facilement que la longitude. En effet, la latitude d'un lieu est égale à la hauteur du pôle au-dessus de V horizon.
Fig. 22. — Mesure des latiludes géographiques.
Pour établir ce principe, considérons un point A de la terre (flg. 22).
Soit AEE' le méridien, ETE' l'intersection de ce méridien et de l'équateur, HH' l'horizon, TAZ la verticale et À? la parallèle à Taxe du monde menée par le point
A. La hauteur du pôle au-dessus de riiorizon est l'angle PAH'cl la latitude du point A est Tanglc ETA : or ces deux angles sont égaux comme ayant leurs côtés perpendiculaires entre eux, puisque l'axe du monde AP est perpendiculaire à Téquateur EE'.
Quant à la hauteur du pôle, elle se mesure, comme nous l'avons expliqué (p. n), en prenant la hauteur d'une étoile circompolaire à ses deux passages et eu calculant la moyenne arithmétique de ces deux hauteurs.
On peut aussi la trouver par une seule observation en mesurant la hauteur d'une étoile à son passage au méridien et en y ajoutant ou en en retranchant la distance polaire de l'étoile, suivant que le passage observé est inférieur ou supérieur; quant à la distance polaire de rétoile, qui n'est aulre que le complément de sa déclinaison, elle est indiquée dans les catalogues d*é~ toiles.
Pour déterminer la longitude et la latitude en mer, ou poiir faire le point, les marins emploient des mé- Ihoiles particulières que nous avons placées à la fin du volume. (Note 11, page 289.)
Mesure d'an are de méridien. Rajon de la (erre sap-
posée sphériqne. — Si Ton suppose la terre sphérique, il suffit, pour trouver la circonférence du méridien, de mesurer la longueur d un arc de ce cercle et de chercher aussi la valeur de cet arc en degrés, ce qui se fait en déterminant la latitude de chacune de ses extrémités. Car en divisant ensuite la longueur de Tare par le nombre de ses degrés, on obtiendra celle de Tare de P; puis, en multipliant le résultat par 360, celle de la circonférence entière.
On ne peut en général mesurer directement la longueur d'un arc de méridien un peu étendu. On y parvient au moyen dé ce qu'on appelle une triangulation. Soit AB (fig. 23) l'arc de méridien à mesurer. On choisit, à proximité de cette ligne, des points M, N, G, D, E, F, G, tels que de chacun d'eux on puisse voir les plus voisins; de plus, deux d'entre eux, M, N, doivent être reliés sur le terrain par une ligne droite qu'on puisse mesurer directement. On imagine les triangles DMN, DAM, AGD, ODE, DEF, EFG, FGH, projetés sur le plan de l'horizon; puis, en se transporlant à chaque sommet, on mesure, à l'aide du théodolite, tous leurs angles, ainsi que l'angle DAa que forme l'arc de méridien avec le côlé AD. Soient a^ 6, c, rf les points où le
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méridien coupe le réseau de triangles. Dans le triangle DAa, dont on a mesuré deux angles, on connaît le troisième AaD, et par suite son supplément Da6. De même dans le triangle Bab on connaît deux angles, savoir : aDb, que Ton a mesuré, et Da6, d'après ce que nous venons de remarquer; on en déduit la valeur du troisième angle Dba, ou de Tangle Ebc du triangle suivant. On obtient ainsi de proche en proche tous les angles des triangles ADa, Da6, E6c, ¥cd, GdB,
Reste à connaître les côtés Aa, a6, 6c, çrf, rfB. Pour cela, on mesure la base MN, en cherchant combien de fois on peut y porter une règle égale à l'unité de longueur et en tenant compte de la pente en chaque point pour connaître la longueur de la projection horizontale.
Cela fait, en résolvant le triangle MND, dans lequel on connaît le côté MN et les deux angles adjacents, on calcule le côlé jMD; puis pareillement, par la résolulion du triangle MDA, le côté AD.
De même, on calcule de proche en proche, dans les triangles ADC. DCE, EDF, FEG, FGH, les côtés CD, DE, EF, FG, GH.
Passant au triangle AaD, dont on connaît encore le côté AD et lés deux angles adjacents, on calcule les côtés aA, aD; on trouve ensuite, dans le triangle Da6, les côtés ab, D6. Gomme on a calculé DE et D6, on obtient par soustraction la longueur E6, puis, par la résolution du triangle Ebc, les longueurs 6c, Ec, et en conséquence Èc; ainsi de suite.
En additionnant les longueurs Aa, ab, bc, ed, dB,on a la longueur de Tare de méridien AB. Il faut de plus connaître sa valeur en degrés, c'est-à-dire la différence
Fig. 23.
Mesure d'un long arc de méridien.
entre les latitudes des points A et B. On relève par des observations astronomiques la latitude de A, qui est un point donné sur le terrain. Mais il n'en est pas de même du point B, dont on n'a pas la situalion sur le terrain. Pour trouver sa latitude, on mesure celles des points G et H, qui sont connus, et on admet que, du point G au point H, peu éloigné du premier, la latitude varie proporlionneileinent à la distance. Il suffit donc d'ajouter à la latitude du point G l'excès de celle du point H, multiplié par
1 fGB
le rapport — .
Il faut observer que les triangles du réseau sont des triangles sphériques. Mais grâce à leurs petites dimensions, on peut leur appliquer les formules de la trigonométrie recliligne affectées d'une légère correction.
11 est bon, comme vérification, de prendre une seconde base PQ, dont on cherche la longueur d'abord par le calcul, puis par une mesure directe : les deux résultats doivent être d'accord.
Enfin l'arc de méridienne AB, que l'on a ainsi mesuré, est à une certaine hauteur au-dessus de la mer. Cette altitude peut être regardée comme constante en tous les points, puisque les difl'érenles portions de l'arc AB, que l'on a ootenues séparément, sont des projections sur des plans horizontaux placés dans le prolongement les uns des autres. Il faut réduire la partie de méridienne AB au niveau de la mer, c'està-dire calculer sa projection sur la surface des mers prolongée.
Or, les verticales des points A et B sont sensiblement les rayons terrestres OA, OB, qui rencontrent la surlace des mers en a et 6 (fig. zk). L'arc ab se calcule par la proportion
ab Oa
AB""OÂ* Dans cette formule, on prend pour Oa une valeur approchée du rayon terrestre, telle qu'elle résulte des mesures antérieures ; OA est cette valeur augmentée de l'altitude de l'arc AB.
C'est par ce moyen que, pour la détermination du mètre, Dclambre et Méchain mesurèrent l'arc de méri-
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dien de Dunkerque à Barcelone. Ils prirent pour base (le leur triangulation la distance de Melun à Lieusaint, qu'ils trouvèrent de 6075 toises 98. Sur la base de vérification, choisie près de Perpignan, et dont la longueur était de 6006 toises 25, ils ne trouvèrent entre le résultat du calcul et celui de la mesure directe qu'une différence de 10 pouces 8 lignes (0"»,288).
D'après la définition du mètre, la circonférence du
Fig. 24. — Réduction d'un arc de méridien au niveau de la mer.
méridien est de 40 000 000" ; donc, la terre étant supposée sphérique, son rayon est de
27C ir '
Aplatissement de la terre. — LcS obscrvationS que
nous avons indiquées jusqu'ici ne prouvent pas que la terre soit rigoureusement sphérique. Ainsi que l'ont remarqué Newton et Huyghens, sa rotation doit avoir pour effet de l'aplatir aux pôles et de la renfler à l'équateur.
Supposons, en effet, la terre sphérique, et tournant d'un mouvement uniforme autour du diamètre PP' (fig. 25). Un point M de la surface est soumis premièrement à l'attraction de la masse terrestre ; cette force MA est dirigée suivant le rayon terrestre MO. En second lieu, d'après la théorie de l'équilibre des systèmes en ro'ation, ce point doit être considéré comme soumis encore à la force centrifuge MB, dirigée suivant le pro-
A4 LONUITUDES ET LATITUDES GËOGRAPHIQUES.
longementdu rayon CM du parallèle qu'il décrit; cette
FIg. ii. — DéTÎalion de la nrtiuli par ta roUlion d« la Itm.
force centrifuge a pour expression mri»', m étant la
FIg. IB. — Eiji^rience dêmonlrant l'ipUtleuDWDt de la tam.
masse du point, rie rayon du parallèle, u la vitesse
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angulaire de rotatioji. La résultante MD de ces deux forces s'obtient par la règle du parallélogramme ; sa direction est la verticale, et sa grandeur représente rintensité de la pesanteur.
On voit que la pesanteur en M est oblique sur le plan tangent à la sphère, et sollicite le point M à glisser sur ce plan vers 1 équateur. Ainsi le système n*est pas en équilibre, et tend à s'aplatir vers les pôles.
Une expérience fort simple met en évidence, bien que dans des conditions différentes, cet effet de la force centrifuge.
Une cage sphérique (fig. 26), formée par des ressorts d'acier en forme de demi-cercles, est traversé par un axe vertical a; le pôle inférieur est fixé à cet axe, mais le pôle supérieur peut glisser librement. Lorsqu'on fait tourner Tappareil autour de Taxe par le moyen de la manivelle n, et de la corde sans fin p. il s'aplatit d'autant plus que la rotation est plus rapicie.
Or la terre paraît avoir été primitivement 4 l'état fluide, et en tout cas la plus grande partie de la surface est occupée actuellement par la nappe liquide de l'Océan. Sa forme d'équilibre doit donc être aplatie vers les pôles.
Les définitions que nous avons données des coordonnées géographiques supposent la terre sphérique ; dès que cette hypothèse n est plus admise, elles doivent être modifiées de manière à convenir à une forme quelconque du globe. A cet eff'et on prend comme définitions des coordonnées géographiques les mesures môme que nous en avons indiquées.
Le plan méridien d'un lieu est toujours le plan passant par Taxe du monde et par la verticale.
Par définition, la longitude d'un lieu se déduit de la différence entre Vheure sidérale du lieu et celle du premier méridien^ à raison de 360° par 24 heures.
En d'autres termes elle est l'angle du méridien du lieu et du premier méridien.
Par définition, la latitude d'un lieu est la hauteur du pâle au-dessus de Vhorizon du lieu.
D'après cela, le Heu géométrique des points d'égale longitude, qui s'appelle une méridienne, peut n'être pas une courbe plane. Il en est de même du lieu géométrique des pomts d'égale latitude.
Toutefois nous admettrons, comme on le fait habituellement, que la surface terrestre est de révolution autour de l'axe, c'est-à-dire que, si on la coupe par un
plan quelconque passant par les pôles, la section, en tournant autour de l'axe, engendre la surface. Alors la normale en un point quelconque de la surface rencontrant Taxe, le méridien d'un lieu est le plan passant par ce lieu et par Taxe du monde, et tous les points situés dans ce même plan ont même méridien et même longitude. De même tous les points situés sur la f^ection circulaire faite par un plan perpendiculaire à Taxe ont même latitude.
D'après ces principes, le degré de latitude est la distance qu'il faut franchir^ en suivant le méridien^ pour que la hauteur du pôle au-dessus de l'horizon varie d'un degré.
Le pôle étant un point fixe, lorsqu'on se déplace d'un degré sur le méridien, c'est l'horizon, ou encore la verticale qui varie d'un degré. La précédente définition revient donc à dire que les normales aux deux extrémités de l'arc d'un degré de méridien font un angle d'un degré.
Fig. 27. -r- Longueur du degré de méridien au pôle et à Tequateur.
Cela posé, il est aisé de concevoir que si la courbure du méridien varie, l'arc d'un degré est d'autant plus grand que la courbure est moins forte. Supposons en effet que le méridien ait la forme PEP'E'(fig. 27), aplatie vers les pôles P, P', renflée à l'équateur EE' et que PM,EN représentent deux arcs d'un degré, l'un au pôle, l'autre à l'équateur : cela signifie que les angles PAM, ERN, formés par les normales à leurs extrémités, sont chacun d'un degré. Il est clair que l'arc PM doit être plus grand que l'arc EN. Ainsi, si la terre est aplatie aux pôles comme la théorie l'indique, le longueur de l'arc d'un degré doit augmenter à mesure qu'on s'approche du pôle.
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Or par les moyens que nous avons indiqués plus haut, on a mesuré Tare d'un degré de méridien à différentes Mitudes, non pas, 11 est vrai, sur un même méridien : mais il importe peu, si Ton admet que lous les méridiens soient égaux. Ces mesures ont constaté que l'arc d'un degré augmente de longueur à mesure qu'on s'approche du pôle, et que par conséquent la terre est aplatie suivant son axe. Voici un tableau renfermant quelques mesures :
LONGUEUR
nu DEGRÉ.
Pérou
toises.
Inde
l'rance et Espasrne
Ansrleterre
Laponic
t)n discutant les différents résultats, on a trouvé que le méridien a sensiblement la forme d'une ellipse dont le petit axe est la ligne des pôles, et le grand axe est dirigé suivant l'équaleur. En supposant tous les méridiens égaux, il en résulte cette conclusion que la terre est un ellipsoïde de révolution aplati : on appelle ainsi le volume engendré par une ellipse tournant autour de son petit axe. Voici les dimensions de l'eUipse méridienne :
Demi-grand axe, ou rayon de l'équateur terrestre 6 378 393™=h79'".
Demi-petit axe, ou rayon polaire'. 6?56 349™=hl09'°.
Différence 21844"
Rayon moyen 6 367 471"
La différence entre le plus grand et le plus pelil rayon de la terre est, comme on le voit, d'environ 5 ïieues de 4 kilomètres.
On appelle aplatissement de la terre le rapport entre la différence des deux diamètres et le diamètre équatorial : il est égal à 5923^1
Si l'on représentait la terre par un globe de 1 mètre de diamètre équatorial, la différence entre le diamètre
polaire et le diamètre équaiorial serait de 3«»™,3,
3uantité insensible à l'œil. Il a donc fallu des mesures 'une grande précision pour constater cet aplatissement.
Lorsqu'on a établi le système métrique, ou a adopté une évaluation trop faiole de Taplatissement; il en est résulté une erreur dans la fixation du mètre. Le quart du méridien, au lieu d'avoir 10 millions de mètres, en a en réalité 10 002008.
Irrég^ularité de la «orrace des mers prolongée. -* Déflation du fll A plomb par len montag^i^es. — A
parler rigoureusement, le méridien n'a pas la forme exacte d'une ellipse. Car le fil à plomb est dévié par les accidents de l'écorce terrestre, et il en résulte des irrégularités dans la suite des plans horizontaux consécutifs, ou dans la surface des mers prolongée. D'après
Fig. 28. — Déviation du fil à plomb par une montagne.
la loi de l'attraction universelle, dont nous parlerons plus loin, une montagne, par exemple, attire les corps à elle en proportion de sa masse, comme le globe terrestre lui-même. Considérons deux points A et B sitgés de part et d'autre d'une pareille éminence M. Si le sol était uni, les deux verticales Aa, B6, feraient déjà un certain angle, et la suite des plans horizontaux, ou la surface des mers prolongée, aurait une forme convexe DEF. Mais l'attraction de la montagne dévie le fil à plomb et lui fait prendre les directions Aa', B6' : la surface des mers prolongée, constamment normale à la verticale, affecte une forme plus convexe DE'F. Ainsi les accidents de l'écorce terrestre se reproduisent, quoique fort atténuées, dans la surface des mers idéalement prolongées.
Atmosphère. Béfraction. — La terre OSt partout
enveloppée d'une couche d'air limitée, qui participe à. sa rotation, et dont l'épaisseur, d'après Biot, ne dé-
ATMOSPHÈRE. — RÉFRACTION
passe pas 12 lieues de 4 kilomètres. Mais il y a lieu de croire que cette évaluation est trop faible. L'air étant compressible, la densité de cette enveloppe, qu'on nomme Vatmosphèrey augmente à mesure qu'on s'approche de la terre.
En vertu du phénomène connu en physique sous le nom de réfraction, l'atmosphère dévie les rayons lumineux et nous fait commettre une erreur sur l'appréciation de la position des astres. Pour nous rendre compte de cet effet, représentons- nous l'atmosphère comme formée de couches sphériques concentriques
Fig. 29. — Réfraction atmosphérique.
très minces, et de plus en plus denses à mesure qu'elles sont plus voisines de la terre: en réalité la densité varie d'une manière continue, mais nous supposerons chaque couche homogène, pour plus de commodité. Lorsqu'un rayon lumineux parti d'une étoile S rencontre chacune de ces couches, il passe d'un milieu moins dense dans un plus dense ; donc il se rapproche de la normale, c'est-à-dire du rayon terrestre, tout en se maintenant dans le même plan vertical. Il ne marche donc pas en ligne droite, mais suivant une ligne brisée, ou plutôt suivant une ligne courbe, les déviations se succédant continuellement. Au moment où nous recevons, en A, ce rayon de lumière, il a une
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direction qui est celle du dernier élément de la ligne brisée, ou de la tangente à la courbe : c'est dans cette direction AS' que nous voyons Tétoile.
Ainsi la réfraction astronomique augmente en apparence la hauteur des astres au-dessus de Thorizon ; mais elle ne change pas leur azimuth. L'effet en est d'autant plus petit qu ils sont plus voisins du zénith; en ce point il est nui, les rayons nous arrivant normalement.
• La réfraction astronomique nous rend les astres visibles lorsqu'ils sont en réalilé un peu au-dessous de l'horizon. Elle avance donc leur lever et retarde leur coucher. La hauteur dont la réfraction relève les astres à l'horizon est d'environ 33' : c'est environ le diamètre apparent du soleil.
Dans toutes les observations des astres, il faut corriger la hauteur de l'erreur de réfraction. Cette correction a été calculée par Laplace pour les diverses iiauteurs. Le tableau suivant donne quelques-uns des résultats :
HAUTEUR APPARENTS. OORRBCTION.
2{fi 2' 38'', 8
Toutefois la correction ne peut être qu'approximative, surtout pour les astres voisins de l'horizon, puisque la réfraction dépend de l'état de l'atmosphère.
scintuiation. — ce La scinliUatiou, d'après la description d'Arago, consiste en des changements d'éclat des étoiles très souvent renouvelés. Ces changements sont presque toujours accompagnés de variations de couleurs. »
Ce phénomène est d'autant plus marqué que l'atmosphère est plus agitée et plus mélangée de vapeurs. Un astre ne l'éprouve que s'il a de très petites dimensions apparentes; aussi ceux qu'on appelle planètes^ et dont nous aurons à nous occuper plus lom, scintillent très peu.
La scintillation a été rattachée par Arago à la théorie des interférences de la lumière. Deux rayons émis à un même moment par l'étoile, et nous parvenant par des routes différentes, grâce à de petites réfractions.
PARALLAXE
ajoutent ou détruisent mutuellement leurs effets sur l'œil suivant que leur différence de marche est d'un nombre pair ou d'un nombre impair de demi-longueurs d onde.
Parallaxe. — Lorsque uous marchous dans la campagne, nous voyons un objet voisin, un arbre par exemple, se projeter sur différentes parties du fond du paysage, suivant la position que nous occupons. De la même manière un astre voisin de la terre se projette en différents point de la sphère céleste, suivant la situation de Tobservaleur sur notre globe.
Fig. 30. — Parallaxe.
Pour rendre comparables les observations faites en divers pays, on les ramène à es qu'elles seraient si elles étaient faites du centre de la terre. Soient S (fig. 30), un astre observé du point A de la surface terrestre. As' la direction suivant laquelle il se projette sur la sphère céleste; s'il était vu du centre de la terre, il se projetterait suivant Os. La distance angulaire ss' dont il faut corriger l'observation pour la ramener au centre de la terre s'appelle la parallaxe^ de Tastre.
Or l'angle sSs' peut être considéré comme ayant son sommet au centre de la sphère, et par conséquent ii
De napàXXa^iCt changement
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se mesure par Tare 8s\ qu'il intercepte entre ses côtés sur la sphère céleste : car le rayon de la sphère étant supposé inGni, ladistancedupointSau centre A de celte spnère est complètement négligeable. D'ailleurs Tangle sS^' est égal à son opposé par le sommet OSA. Donc :
La PARALLAXE d'un astre j relative à un point quelconque de la terre, est Vangle sous lequel est vu de cet astre le rayon terrestre mené par ce point.
Cet angle est aussi grand que possible lorsque 1 astre est à Thorizon, soit en Sj. Alors la parallaxe OS,A est dite horizontale. En toute autre circonstance, l'angle OSA est dit parallaxe de hauteur.
* Formules sur la parallaxe. — Soit p la parallaxe de
hauteur de l'astre S relativement au point A, r le rayon terrestre, d la distance de Tastre au centre de la terre, Z sa distance zénithale ou Tangle SÂZ. Dans le triangle OAS,
sinOSA_ sinSAO OA "" OS '
sinp sinZ
ou ' = — 7-
sinp = ^sinZ. (1)
Gomme Tangle/) est toujours très petit, on peut remplacer sin p par p. Ainsi
p = ^smZ,
formule dans laquelle l'angle p est mesuré par la longueur de Tare qu'il intercepte sur une circonférence décrite de son sommet comme centre avec Tunité pour rayon.
On voit que la parallaxe est inversement proportionnelle à la distance de Tastre, et directement proportionnelle au sinus de sa distance zénithale. Elle est nulle lorsque l'astre est au zénith, et atteint son maximum lorsqu'il est à Thorizon, puisqu'alors Z = 90% sin Z = 1. Dans ce dernier cas la parallaxe devient liorizontale. Si on la désigne par p\ on obtient
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Cette équation, comparée à Téqualion (1), donne
p=p' sinZy
relation qui donne la parallaxe de hauleur jo au moyen de la parallaxe horizontale p'. Dans cette dernière formule, les angles p et />' peuvent être exprimés en secondes, puisque leurs nombres de secondes sont proportionnels à leurs mesures exprimées par des longueurs d'arc. Pour ramener Tobservation à ce qu'elle serait si elle était faite du centre de la terre, il suffît de retrancher la parallaxe p à la distance zénithale observée.
La formule (2) permet de trouver la distance d'un astre à la terre, connaissant sa parallaxe horizontale/)'. Car on en déduit
Si la parallaxe a été mesurée en secondes et en vaut n, on observera que la demi-circonférence, exprimée par TT, renfermant 180 x 36 00 ou 648 000 secondes,
une seconde répond à Tare ^ et n secondes à . La formule précédente devient ainsi
mz
* CHAPITRE Vil
«lobes géofraphiques. — AOn de représenter avec exact! lude la totalité ou une portion de la surface de la terre, comme celle surface ne peut se développer sur un plan sans déchirure, il faut faire le tracé sur une sphère : pour une rigueur absolue, un ellipsoïde aplati serait nécessaire, mais nous avons dit que rapJatissement n*est pas sensible à l'œil.
Ainsi, pour exécuter un globe géographique, on prend arbitrairement, sur une sphère de bois ou de carton, deux points diamétralement opposés, qui représentent les pôles; un grand cercle décrit de Tun d'eux comme pôle figure Téquateur, et un autre grand cercle mené à volonté par les deux pôles est le premier méridien. Pour représenter un point donné sur la terre par sa longitude et sa latitude, on porle sur Téqualeur, à partir du premier méridien, un arc égal à la longilude; on fait passer par Texlrémilé de cet arc un méridien, sur lequel on porte la latitude donnée. Un certain nombre de méridiens et de parallèles, tracés à l'avance à des intervalles égaux, facilitent la construction.
Cartes géographiques. — Les globes géographiques Je dimensions considérables n'étant pas d'un maniement facile, on se sert plus souvent de représentations de la surface terrestre exécutées sur un plan, et par conséquent plus ou moins inexactes. C'est en quoi consistent les cartes géographiques. Nous décrirons les systèmes les plus usités.
PROJECTIONS ORTHOGRAPHIQUES
point sur un plan de projection. Un moyen de représenter une portion de la surface terrestre est de former les projections orthographiques des diflërents points de cette figure sur un plan.
Projection orthogpraphlque équatorlale. — PreUOnS
par exemple Téquateur EE^ pour plan de projection (fig. 31), et voyons comment se projettent les parallèles et les méridiens, par exemple, de Thémisphère nord. Chaque parallèle A Ai, étant parallèle au plan de projection, se projette en vraie grandeur suivant un cercle aai dont le centre est la projection p du pôle P, et
Fig. 31. — Projections orthographiques
se confond avec le centre de Téquateur. Chaque méridien PM, étant situé dans un plan perpendiculaire au plan de projection, se projette suivant une droite, qui n'est autre qu'un rayon pM de Téquateur. D'ailleurs Tangle de deux méridiens est évidemment mesura par l'angle que font les deux rayons qui forment leurs projections.
De là résulte le moyen de tracer le canevas de la carte, c'est-à-dire le système des méridiens et des parallèles. L'équateur est représenté en vraie grandeur par un cercle EE, (fig. 32), le pôle par le centre, les méridiens, également espacés de 0^ à 360°, par des
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rayons qui partagent l'équateur en parties égales. Pour tracer des parallèles partageant un demi-méridien en parties égales, on rabat un demi -méridien autour de son diamètre EBi, qui est aussi un diamètre de l'équateur : ce rabattement coïncide avec une moitié de l'équateur EABCOFE,. On partage le quadrant EABCDF en parties égales, on projette les points de division A, B, G, Dsur Icdiamètret et cnQn on trace des
Fig. 3!> -~ ProjMtloa ortlwgDpliiqna sur l'fqvttenr
cercles concentriques à l'équateur, passant par les projections A', B', C, D' : ils représentent les parallèles.
Dans ce système, les régions dessinées au centre de la carte sont Tidèlement figurées, puisqu'elles sont à peu près dans un plan parallèle au plan de projection ; mais celles qui sont voisines du bord de l'némispbère sont complètement déformées et réduites : car leurs lignes parallèles au plan de projection se projettent CD vraie grandeur, tandis que les lignes & angle droit sur les premières, étant presque perpendiculaires au plan de projection, sont représentées en raccourci.
On emploie souvent les projections orthographiques pour les caries du ciel, en prenant l'équateur céleste pour plan de projection.
Projection urtbograpfalqne méridienne. — Sî l'OH VeUt
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au contraire prendre pour plan de projection un m6ridien EPE,P, {fig. 33), rét|uateur est représenté par un diamètre RE, perpendiculaire à la lisne dea pôles PP,, les parallèles équidistants en latitude par des droites AAi, BB,, CG|, DDiparalIëlesàréquateur et partageant la circonférence du méridien en pariies égales. Quant aux méridiens, comme ils »ont otdiques sur le plan de projection, ils seprojeltentsuivantles ellipses. Pour les obtenir, on rabat le demi-cercle de l'cqualeur, autour de son diamètre EEi, sur le méridien £PE,; on
Fig. 33. — Projection orlhogr>p!i!que mcridicon».
partage la demi-circonrérence en parties égales, on projette les points de division A, B, G. D sur le diamètre EEi ; enfin on trace les demi-ellipses ayant PP, pour grand axej et les projections A', B', C, D' pouisommets du petit axe : elles représeiiteni des demiméridien» également espacés.
Projectioa orlho^raphlqae horlsontalc, — Soit à Construire la projection orthographique de la surface terrestre sur le plan horizontal d'un lieu donné quelconque. Nous supposerons ce plan horizontal mené par le centre de la lerre : c'est notre plan horizontal de projection (Rg. 3i.).
ss
La base de l'hémisphère dont le lieu donné est le pôle
féomélrique se projette horizontalement en vraie graneur suivant le cercle ÂCBD : le centre est la projection du lieu. Le plan méridien du lieu, que nous appellerons premier méridien, étant perpendiculaire au plan de l'horizon, nous le prendrons pour le plan vertical de projection ; sa trace horizontale CD servira de ligne de terre. CD esta la fois la projection horizontale de Taxe terrestre et celle du premier méridien. La projection verticale de Taxe terrestre sera la droite PQ
Fig. 34. — Projection orthographique horizontale.
faisant avec CD un angle considéré.
Projection des pâles. — des pôles sont les points P horizontales sont les pieds passant par ces points.
Projection de Véquateur. étant perpendiculaire à la seront les perpendiculaires de cette ligne. Ainsi AB est
égal à la latitude du lieu
Les projections verticales
et Q, et leurs projections
p et 9 des lignes de rappel
— Le plan de Téquateur ligne des pôles, ses traces AB et EF aux projections le grand axe de la projec-
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lion horizontale de Téquateur, et e/*, projection horizontale de EF, en est le petit axe.
Construisons maintenant la projection horizontale d'un point quelconque de Téguateur, en nous donnant sa longitude. A cet effet, rabattons rcquateur sur le plan horizontal autour de sa trace AB : ce rabattement coïncidera avec le cercle ACBD. L'origine des longitudes sera D, et en prenant Tare DG é^»^al à la longitude donnée, G sera le rabattement du point dont nous cherchons la projection. Or, le point f^^ étant rabattu en D, la droite DGH a pour projection /"H, puisque H, étant sur Taxe AB, reste (ixe. Donc la perpendiculaire Gy à AB donne par sa rencontre en g avec /"H, la projection cherchée.
Projection des parallèles, — Tout parallèle étant perpendiculaire à Taxe terrestre, ses traces seront perpendiculaires Tune à PQ, Tautre à pq. D'ailleurs le premier méridien étant en vraie grandeur dans le plan vertical, si Ton prend Tare FI égal à la latitude, on aura en I le point où le parallèle rencontre le premier méridien, et dès lors les traces sont IJ etNN'. Lesprojectionsdu centre du parallèle sont J et^; les axes de la projection horizontale sont dirigés suivant les droites rectangulaires ^K et jO : la longueur du premier égale JI, et celle du second est jû projection de Jl. D'ailleurs les parties vues et cachées de ce parallèle sont séparées par NN', qui est la trace horizontale, rt aux points N et IN' la projection du parallèle est tangente au cercle ACBD, puisque le plan langent à la sphère en chacun de ces points est vertical.
Il nous reste à construire un point L du parallèle, connaissant la lon«iilude. Pour cela, nous commençons par faire la projection du point G de Téquateur, qui a même longitude que le point L. Il est clair que, dans l'espace, JL est parallèle à OG; donc .//est parallèle à 0^. De même les droites il et fg sont parallèles, 'd'où résulte le point L II faut remarquer d'ailleurs que les projections du parallèle et de l'équateur sont homothétiques, et que par suite les droites Ig qui joignent deux points homologues quelconques vont concourir aur pq.
Projection des méridiens. — La construction des méridiens par points résulte des tracés précédents, puisque nous pouvons construire autant de poiats que nous voulons, en nous en donnant la longitude.
Mais il reste à déterminer les axes des ellipses méridiennes. Le grand axe de VeMipse plgq est la trace horizontale du plan de la méridienne. est un point de de celte trace ; cherchons-en un second, par exemple la trace de la droite projetée en qg. Or q est projeté verticalement en Q, et la projection verticale de G est en g' y à l'intersection de EF et de la ligne de rappel de q. Donc la proiection verticale de la trace cherchée est le point m' où Qg' rencontre CD, et celle trace elle-môme M est à l'intersection de gq et de la ligne de rappel du point m'. Enfin le grand axe de l'ellipse méridienne est ROMS.
Le petit axe s'obtient sans difficulté par le moyen connu, puisque le cercle principal de cette ellipse est ACBD, et que l'on connaît par exemple l'un des points e de Tellipse.
pROJEcrrioNS polyédriques ou polycentriques
Dans ce système, on partage un territoire par des méridiens et des parallèles équidistants, en rectangles de faible étendue, dits coupures géographiques, et on projette chacun d'eux sur le plan tangent mené au globe terrestre par le centre du rectangle. La projetante de chaque point est la verticale, dont la direclion varie d'un point à un autre; ainsi la projection est conique^ et non orthographique..
Les méridiens se projettent suivant des droites, les parallèles suivant des ellipses, des hyperboles ou des paraboles.
Le ministère de l'intérieur publie actuellement une carte de France construite d'après ce principe à l'échelle de 1 0^0 ' Le territoire est partage en 500 coupures * par des méridiens et des parallèles, espacés les uns de 30', les autres de 15'. En conséquence les dimensions des feuilles varient avec la latitude.
Nous ajouterons que, dans le tracé de chaque carte partielle, on dépasse un peu les limites formées par les méridiens et les parallèles extrêmes du canevas.
Les avantages de ce système de projection, le plus rationnel de tous, sont nombreux. Chaque feuille est
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exactement orientée. Toutes les feuilles répondant à des coupures situées entre deux mêmes parallèles sont égales. Le numérotage des feuilles se fait par une table à double entrée, donnant les longitudes et les Uatitudes des coupures. Enfin la représentation du territoire se fait sans déformation appréciable.
Théoriquement, les cartes partielles ne peuvent s'assembler sur un plan, puisque la surface du polyèdre de projection n'est pas développable. Toutefois une carie se raccorde rigoureusement avec l'une quelconque de celles qui lui sont adjacentes. L'assemblage des cartes se ferait exaclement sur une sphère. Mais, grâce à l'extensibilité du papier, on peut, sans aucune difficulté, réunir sur un plan 16 ou 24 feuilles de la carte du ministère de l'intérieur.
On se rendra compte aisément de cette possibilité si l'on réfléchit que la flèche d'une calotte sphérique terrestre de 100 kilomètres de diamètre est égale à 200 mètres environ, ce qui donne 2 millimètres à
l'échelle de tôtctôô-
Depuis quelques années, les projections polyédriques sont en grande faveur.
Plusieurs États de l'Allemagne, l'Autriche, l'Italie, l'Espagne, ont construit leurs cartes de détail d'après ce principe.
voir note V, page 310, à la fin de ce volume, les calculs relatifs aux formules pour les projections polyédriques.
PROJECTIONS STEREOGRAPHlgUES
Imaginons le globe terrestre partagé en deux hémisphères par un grand cercle AB (tig. 35). Soit V le pôle géométrique de l'un de ces hémisphères, M un point quelconque de l'hémisphère opposé; menons la droite VM : le point m où elle rencontre le plan AB est la pro-jection stéréographique du point M. La projection stéréographique d'une ligure quelconque tracée sur
1. De (TTspeo;, solide, et ypàcpeiv, dessiner: dessin en relief. Pour la Uiéorie coaiplèle des projections stéréographiqucs, consulter le Cours de géométrie élémentaire de M. Combetlc. Nous démontrons seulement ici les propriétés qu'on utilise dans la construction des cartes.
le globe dans Thémisphère opposé à V, e^t le lieu (les projections stéréographiques des points de celte ligure.
En général les géomètres appellent perspective d'un point l'intersection de la droite qui joint ce point à un point fixe appelé point de vue, et d'un plan iixe appelé plan de perspective. La définition précédente peut donc s'énoncer ainsi : La projection stéréographique d'un point de la surface terrestre est la perspective de ce points lorsqu'on prend pour point de vue un point de la surface de la terre, et pour plan de perspective le grand cercle ayant le point de vue pour pôle.
Fig. 3« . — Projections stéréographiques.
Les projections stéréograptiijjues jouissent de deux propriétés qui les rendent précieuses pour la construction des cartes, et que nous allons démontrer.
Théorème I. — Tout Cercle tracé sur la sphère a pour projection stéréographique un cercle.
Observons d'abord que le quadrilatère ayant pour sommets deux points quelconques M, N de la sphère, et leurs projections stéréographiques m, n est inscriptible. Car si nous menons le plan des deux droites VM, VN, il coupe la sphère suivant un cercle VMN (fig. 36) (qui est en général un petit cercle), le plan du cercle AB
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et le plan tangent en V à la sphère, qui sont deux plans parallèles, suivant des droites parallèles GmnD,
TT', dont la deuxième est é\^idemment tangente au cercle de section. Dans le quadrilatère MNnm, l'angle
Fig. 37. — Projection stéréographique d*un cercle .
inscrit N a la même mesure que la moitié de Tare
MC GV
compris entre ses côtés -^"+-^î l'angle DmV, dont le sommet est à l'intérieur du cercle, a la même mesure que
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la demi-somme des arcs compris entre ses côtés et les
prolongements de ses côtés, '-^-f- -x- • Mais VD = CV.
comme arcs interceptés par deux parallèles; il s'ensuit que le quadrilatère MNnm a un angle intérieur N égal à l'angle extérieur opposé DmV, et est inscriptible.
Cela posé, considérons un cercle quelconque C mené sur la sphère (flg. 37), traçons la perspective m d'un de ses points M, puis imaginons la sphère S qui contient la circonférence C et le point m : il suffit pour l'obtenir, de faire passer une sphère par trois points pris à volonté sur la circonférence G et par le pomt m; car la sphère ainsi tracée, courant la sphère donnée suivant un cercle, contient la circonférence C tout entière. Faisons maintenant la perspective n d'un autre point quelconque N de la circonférence C. Les points M, N, m, n sont, comme on vient de le démontrer, sur une même circonférence, qui, contenant les trois points iVI, N, n, est située sur la sphère S. Ainsi les perspectives de tous les points de C appartiennent à rintersection de la sphère S et du plan AB; ils sont donc sur un même cercle.
Bemarque. — Toutefois un grand cercle qui passe par le point de vue a évidemment pour perpeclive une droite. On sait d'ailleurs que la droite peut être considérée comme la limite vers laquelle tend un cercle lorsque son rayon croît indéfiniment.
Théorème 11. — L'angle de deux courbes qui fie coupent sur la sphère est égal à celui de leurs projections stéréographiques.
Rappelons d'abord qu'on entend par angle de deux courbes qui se coupent l'angle formé par leurs tangentes au point d'intersection.
Soient MP, MQ (fig. 38) les tangentes à deux courbes qui se coupent sur la sphère, P, Q leurs traces sur le plan de perspective, P', Q' leurs traces sur le plan tangent mené par le point de vue V, m la projection stéréographique du point M. Menons les droites P'V, Q'V : elles sont tangentes à la sphère comme situées dans un plan tangent, et par conséquent égales respectivement aux droites P'M, Q'M, tangentes à la sphère issues des mêmes points. Il en résulte que les triangles P'MQ', P'VQ' sont égaux comme ayant leurs trois côtés égaux, et que les angles P'MQ', P'VQ' le sont aussi. Mais les angles P'VQ', PmQ sont égaux eux-mêmes puisque leurs côtés, intersections de deux plans parallèles par
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un troisième, sont parallèles, et le théorème est démontré.
Fig. 38. — Conservation des angles dans les projections stéreographiques.
Corollaire. — Une figure de petiteë dimensions tracée sur la terre est semblable à sa "projection stéréogror' phique.
En effet on peut la décomposer en petits triangles. Les côtés de chacun d'eux sont de petites portions de courbes, et se confondent avec leurs tangentes; ainsi ces triangles et leurs projections stéreographiques sont semblables comme équiangles, d'où résulte la similitude des figures considérées.
• C'est là l'avantage le plus important des projections stéreographiques appliquées à la géographie. Car il est essentiel qu'au moins les petites portions de pays soient représentées sur une carte par des figures semblables.
L'inconvénient des cartes construites d'après ce système c'est que des étendues égales de la surface ter-
PoRCHON; Cours de cosmographie.
restre ne sont pas figurées par des aires égales. Les contrées situées au bord de riiémisphère sont égales à leur projection stéréographique : car une ligne dirigée suivant le berd de 1 hémisphère est à elle-même sa propre projection, et, pour que le tracé sur la carte soit semblable à la figure qu'elle représente, il faut que les autres dimensions se projettent aussi en vraie grandeur. Mais les régions situées au milieu de l'hémisphère sont réduites dans le rapport de 1 à 2 quant aux lignes, de 1 à 4 quant aux surfaces : car si MN (fig. 39) est une petite ligne située dans la région diav
Fîg. 39. — Altération des dimensions dans les projections stéréographiques.
métralement opposée au point de vue V, et mn sa projection, les triangles semblables donnent.
mn Vm 1
MN""VM
Ainsi, dans une mappemonde, les parties situées au milieu de chaque hémisphère sont 4 fois trop petites en surface, relativement à celles qui avoisinent le bord. Dans les autres régions, il y a une réduction variable suivant la distance au milieu.
Projection stéréographique méridienne. — SuppOSOns
que le plan de perspective soit un méridien ËPEiPi
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(fig. 40). Rappelons-nous que les cercles géographiques sont représentés par des cercles qui se coupent sous les mêmes angles que sur la terre. L'équateur se projette suivant un diamètre EE„ perpendiculaire à la ligne des pôles PP,. Les parallèles interceptent sur ce méridien, à partir de l'équateur les mêmes arcs EA, EB, EC, ED que sur la terre. Ce sont d'ailleurs des
Fig. 4a. — Proj'eolion rtértograpbiqiH
cercles coupant ce méridienàangle droit; leurs centres sont donc aux points où la droite PP, est coupée par les tangentes en A, B, G, D.
Les méridiens sont représentés par des cercles qui passent par les pôles, et ont par conséquent leurs centres sur la droite EE,. La tangente PT à un méridien PMP„ fait avec la tangente en P au méridien PEP, le même angle que sur la terre, c'est-à-dire un angle égal à la longitude du méridien PMPj par rapport à. PEP,. On trace donc ta droite PT sous cette inclinaison, puis on décrit le cercle PMP, tangent à cette droite.
Le canevas étant tracé, on place les difîérents points
de la terre suivant leur latitude et leur longitude. Observons que la carte tracée d'après les principes précédents donnerait la figure des contrées telles qu'elles seraient vues à travers Tépaisseur du fflobe :
f)0ur leur donner Taspect convexe, sous lequel nous es connaissons, il faut retourner le dessin, comme on le fait par exemple en imprimant une planche lithographique, de manière à placer à gauche tout ce qui était à droite, et inversement.
Projecllom jtéréo|^aphiqiie sur un grwtnd cercle quelconque. — Pour représenter une partie de la surface de la terre au moyen des projections stéréographiques, on prend pour point le vue le point diamétralement opposé au centre de la région, et pour plan de projection le grand cercle ayant le point de vue pour pôle. Il faut donc apprendre à tracer le canevas lorsque le cercle de projection est quelconque.
Projection des pâles. — Soient ÂBCD (fig. 41) le grand cercle de projection, CD la trace du méridien du point de vue, ou la perspective de ce méridien môme. Rabattons ce méridien autour de sa trace sur le plan du tableau : le point de vue vient en A, et la ligne des pôles prend une direction PQ facile à construire, puisque AQ est la distance polaire du point de vue. Les droites AP, AQ percent la droite CD aux points p et q qui sont lesjperspectives des pôles.
Tracé des méridiens. — Si nous prenons pour premier méridien CED, c*est-à-dire celui qui se projette suivant la droite CD, un méridien de longitude donnée a pour perspective un cercle qui passe par les pôles p et ç, et coupe la droite pq sous un angle mesuré par cette longitude. Ainsi le centre de ce cercle se trouve à Fintersection Kde la perpendiculaire élevée kpq en son milieu, et de la droite pK qui fait avec pq un angle égal au complément de la longitude.
Tracé des parallèles. — Soit E6 la trace, sur le premier méridien rabattu, d'un parallèle quelconque donné par sa distance polaire PG. Les points E, 6 ont leurs perspectives aux points e, g des droites AE, AG, avec CD. D'ailleurs les centres des cercles perspectifs des parallèles sont tous sur CD, axe de symétrie de la figure. Donc le parallèle EG se représente par le cercle décrit sur eg comme diamètre.
Le cercle perspectif de Téquateur se construit de la même manière. Il passe d'ailleurs par les points A et B^ où Téquateur lui-même coupe le plan du tableau.
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Comme vérification, les parallèles doivent couper les méridiens orthogonalement. De plus, le centre du cercle perspectif de chaque parallèle doit être la perspective du sommet du cône circonscrit à la sphère sui-
Fig. 41. —Projection stéréographique sur un grand eercle qnelconqo*.
vant ce parallèle, c'est-à-dire du point de concours des tangentes en E et en G au premier méridien.
DÉVELOPPEMENT CONIQUE
Développement de Ptoiémée. — LoTsqu'on veut représenter une portion de la zone interceptée sur la terre par deux parallèles, on emploie le développement conique, dit de Ptoiémée.
Soient AB, CD (fig. 42) les parallèles qui limitent la
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région, EF le parallèle moyen, c'est-il-dire partageant
ProjHtiDD «miqal.
en deux parties égales l'intervalle de leurs latitudes, AC, BD les méridiens limites, GH le méridien moyen.
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On circonscrit à la sphère, suivant le méridien moyen, un cône SIK ; son sommet est sur la ligne des pôles. Cliaque point de la région considérée est à une Taible dislance de la surface du cône circonscrit; on l'y projette par une perpendiculaire à l'axe du cône, et on développe sur un plan la surface conique, qui est en effet développable.
. La portion de cône SEF a pour développement le
Pig. tS. — IMieloppentent coniqnt modillé.
secleur circulaire se/. Les parallèles sont représentés par des cercles ayant pour centre commun le sommet fi, et les méridiens par des rayons.
On apporte quelquefois à ce système diverses modliications dont voici les principales.
Développement eonl*|ao modIBé. — Après aVOlr Obtenu, comme dans le développement de Ptolémée, le point m qui représente le point central M de la région (fig. 431, le pôle s. et l'arc ef qui représente l'arc de parallèle moyen EF, on prend a partir du point m, sur
la droite «m, les longueurs mg, mhy égales aux arcs de méridien MG, MH, rectifiés. Du points comme centre, on décrit des cercles avec sg, sh comme rayons, pour représenter les parallèles extrêmes. Sur ces cercles on prend les arcs ga, gb^ hcj hd, me, m/*, égaux rospectivement en longueur aux arcs GA, GB, HC, HD, ME, MF pris sur la sphère : les trois points aec et les trois points bfd déterminent deux cercles qui représentent les mé* ridiens extrêmes.
Pour avoir les méridiens intermédiaires, on partage les trois arcs de parallèles ga, me, hc, en un même nombre de parties égales, et par les points de division a'eV on fait passer des cercles. Enfin les parallèles inlermédiaires s'obtiennent en partageant gh en parties égales, et en faisant passer par les points de division des cercles ayant s pour centre.
Développement de Flamsteed. — DanS Ce système, On
r^.présente le méridien moyen par une droite gh égale à l'arc GH rectifié (fig. 44) et les parallèles par des perpendiculaires équidistantes élevées sur gh. bur ces droites on porte les longueurs ga^ np^ me... hc, égales
Fig. 44. — Déreloppement de Flamsteed.
en longueur aux arcs de parallèles compris entre le méridien moyen et un autre méridien quelconque; on joint les points ape,.. c par un trait continu, qui représente cet autre méridien. Tous les méridiens, extrêmes ou intermédiaires, se construisent ainsi par points.
Carte de l'état-major. — Le développement conique a été adopté, avec d'importantes modifications, pour la carte de France publiée par Tétat-major. Considérons (fig. 45 et 46) le réseau des méridiens et des parallèles sur le globe terrestre ; soit A le point par lequel passe le méridien moyen et le parallèle moyen. Le méridien moyen CE est rej^ résenté par une droite cae. Pour tracer leparallèle moyen, on mène la tangente AS au méridien EC jusqu'à sa rencontre avec la ligne des pôles en S; on porte sur la droite ec,.à partir du point a, la longueur as égale à AS, et en lin on décrit un cercle du
Ctneias d* Ja carie de France di l'élaL-m^OT.
points comme cen lie avec sa pour rayon : ce cercle représente le parallèle.
Pour obtenir les autres parallèles, on porte sur le méridien moyen des longueurs ab, bc, ad, de égales aux arcs AB, BC, AD, DE rectiQés ; les parallèles sont figurés par des cercles décrits du point s comme centre et passant par les points 6, c, c/, e.
Sur ces cercles on porte les arcs aa\ bb\ cc\ dd\ ee' égaux en longueur aux arcs AA', BB', GC, DD', EE' : le lieu des points a', 6', c', d\ e', qu'on unit par un trait continu, est la représentation du méridien A'B'G'D'E'. De même en portant sur les parallèles aV = A'A", 6'6" = B'B", etc., on obtient Je méridien a"b"c"d"e'' et ainsi des autres.
Telle est théoriquement la construction du canevas.
Mais dans la pratique on sert de formules (Voir Note III) . L'avantage précieux de ce développement, c'est que les aires sont représentées par des aires équivalentes. Considérons en effet, sur le globe, le quadrilatère B'B^C'C", supposé très petit, et terminé par deux parallèles et deux méridiens. 11 peut être considéré comme la somme de deux triangles rectilignes, B'G"C', B'G"B", ayant respectivement pour bases G'G", B'B", et pour hauteur commune la distance BG des deux parallèles. Sur la carte, la figure correspondante b'b^c'c" est également la somme de deux triangles 6'cV, 6V'6", ayant aussi pour bases cV, b'b'\ et pour hauteur commune bc : ils sont équivalents aux premiers, chacun à chacun, comme ayant même base et même hauteur. Une portion de la surface sphérique et sa représentation surla carte, étant décomposables en petites portions équivalentes, sont équivalentes *.
D'un autre côté, ce mode de développement déforme peu les figures qu'il est destiné à représenter : on peut s'en convaincre en observant que, sur la carte (fig. 42), les méridiens et les parallèles se coupent sensiblement à angle droit. Ainsi les angles sont conservés à peu
[)rès avec leur véritable grandeur, d'où il résulte que a similitude est obtenue approximativement.
La carte de l'état-major, commencée en 1831, a été achevée en 1875. Construite à l'échelle de goiôc» elje
1. La démonstration généralement donnée par les auteurs, et consistant à regarder la figure h' h" de" comme un trapèze ayant pour bases Uh" et c^c"^ est inexacte. Car b'b"^ c'c" ne sont pas parallèles dès qu'elles sont situées à une distance finie du méridien moyen 6c.
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comprend 274 feuilles de 50 cenlimëlrcsde haut sur 80 de large, en lout HO mètres carrés. Les plans desvilleij sont publiés à l'échelle de tuiao' '^s environs de Paris et le Monl-Blanc & loJoo- H existe aussi dans le commerce des agrandissements par l'héliogravure, notamment pour le département le I Se ne au ^aooo- Nos offe ers dé at major s occupent actuellement
Fig. 47. — Ensemble de la carte de FriDCa dnssée par rétat-major.
d'une revision complète de ce travail, dont les premières feuilles remontent à 50 ans.
DÉVELOPPEMENT CYLINDRIQUE
Ce développement s'emploie pour la représentation
des parties équaloriales. Soient AB, CD (fig. 48 et 49) deux parallèles limites; équidislants de l'équateur; EF, AC, BD les méridiens limites; GH le méridien moyen. On circonscrit à la sphère un cylindre ayant l'équateur pour cercle de contact. On projette chaque point de la zone sur le cylindre par une droite perpendiculaire à 'r l'axe, et on dé-
tiens, comme le développement conique. Une des plus importantes est employée dans les cartes marines.
Cartes marinea. — Le Système des projectious cylîn* driques, analogue aux projections coniques, consiste à projeter la surface terrestre sur un cylindre circonscrit suivant l'équateur, et à développer sur un
plan la surface du cylindre. Les cartes marines, inventées par Mercator* en sont une modification.
Dans ces cartes, Téquateur et les différents parallèles sont représentés par des droites parallèles (figure 50), et les méridiens par des droites perpendiculaires aux premières. Ainsi chaque fuseau sphérique PAP'B com-
F» g. 50. — Théorie des caries de Mercator.
pris entre deux méridiens est figuré par une bande plane pp'fiPi comprise entre deux droites parallèles, dont la distance ab n'est autre que l'arc d'équateur AB que ces méridiens interceptent sur la terre. Il résulte
1. Célèbre géographe, né à Rupelmonde (Flandre), en 1512, mort en 1594. Il entra au service de Charles-Quint, pour qui il exécuta deux
globes géographiques fort admirés de son temps j il se retira ensuite à uilsbourg, avec te titre de cosmographe du duc de Juliers.
de là qu'un arc CD intercepté sur un parallèle quelconque par les deux méridiens est indiqué sur la carte par une longueur cd égale ù ab; il est donc agrandi
dans le rapport j^, c'est-à-dire dans le rapport des
rayons de l'équateur et du parallèle, ou enfln dans le rapport inverse du cosinus de la latitude. Or, il est essentiel que le rectangle CDGF compris entre deux méridiens voisins et deux parallèles voisins soit représenté par un rectangle semblable. Pour satisfaire à
Fig.il. — Canovas d'nn pliaisphère deMercalor.
celle condition, il suffit d'agrandir, sur la carte, la hauteur CF dans le même rapport que la base, c'est-à-dire en raison inverse du cosinus de la latitude. En conséquence, pour tracer les parallèles aux intervalles convenables, on partage un méridien du globe en petites portions, et 1 on porte, sur la droite qui représente ce méridien, des longueurs consécutives égaies à ces portions multipliées pur l'inverse du cosinus de leur latitude : il n'y a plus qu'à mener, par l'extrémité de ces longueurs, les droites représentant les parallèles. Ajoutons que le calcul permet de déterminer immédia-
tement la distance qui doit séparer, sur la carie, Téquateur et un parallèle de latitude donné*.
Dans le système de Mercator, chaque petit rectangle tracé sur la terre est représenté par un rectangle semblable. Il en résulte que toute figure de petites dimensions, pouvant se partager, avec une erreur aussi petite que Ton voudra, en un grand nombre de rectangles beaucoup plus petits, est semblable à son développement sur la carte. Mais Téchelle varie suivant la latitude. Tous les pays situés dans une môme zone, comprise entre deux parallèles voisins, sont dessinés à la même échelle. Les régions polaires sont démesurément agrandies; le pôle lui-même est reieté à Tinfini. La ligure 44 permet de suivre d'après 1 accroissement de distance des parallèles, qui sur la terre sont également espacés, Tagrandissement progressif de l'échelle.
L'avantage essentiel des cartes de Mercator, c'est de donner une grande facilité aux marins pour la détermination de la route à suivre d'un point à un autre. Ils ne prennent pas le plus court chemin, c'est-à-dire Tare de grand cercle qui joint le point de départ au point d'arrivée, mais la courbe appelée loxoaromie*, qui coupe tous les méridiens sous le même angle. En vertu de la similitude des différentes parties de la carte et des parties correspondantes de la terre, les angles sont conservés en vraie grandeur sur la carte : donc la loxodromie est représentée par une ligne qui coupe sous le même angle tous les méridiens du canevas, savoir par une ligne droite. Ainsi, pour trouver la route entre deux points donnés par leurs coordonnées géographiques, on joint ces deux points sur la carte par une droite, on mesure l'angle sous lequel elle coupe un méridien quelconque : il n'y a plus qu'à diriger le navire de manière qu il rencontre sous ce même angle tous les méridiens. Il est vrai qu'on ne peut arriver à suivre exactement la direction ainsi tracée. Mais au bout de quelque temps, on fait le point, c'est-à-dire qu'on détermine par des observations astronomiques la latitude et la longitude du point où l'on se trouve;
1. Si Ton Ton représente par L la latitude d'un point, mesurée par ia longueur de Tare de méridien comprise entre ce point et l'équateur en prenant le rayon pour unité, la longueur qui la représente sur la
carte est donnée par la formule L = logtang ( 45' -f- x )• Le logarithme est pris dans le système de Néper.
De XoÇoç, oblique, et ôp6{jio;, course
alors on détermine de nouveau Tangle sous lequel il faut marcher.
Nous ajouterons toutefois qu'avec les progrès de la navigation, l'emploi de la loxodromie tend à devenir moins général. Sur les bateaux à vapeur, on réalise une économie de charbon en se dirigeant d'un point à un autre par le plus court chemin, c'est-à-dire en suivant un arc de grand cercle.
MOUVEMENT CIRCUUIKE DU SOLEIL
Astres errants. — Les lois du mouvement diurne, telles qu'elles sont exposées dans ce qui précède, ne s'appliquent pas à tous les astres sans exception. Un certain nombre d'entre eux changent de place parmi les constellations ; on dit qu'ils ont un mouvement propre et on les appelle astres errants. Ce sont le soleil, la lune, les planètes et les comètes. Les autres sont les étoiles fixes. Les anciens donnaient le nom de planètes* à tous les astres errants ; l'usage moderne réserve cette dénomination à un groupe particulier de corps célestes dont nous nous occuperons plus loin.
Déplacement du soleil parmi les étoiles. — Le mouvement diurne du soleil paraît, au premier abord.
pour
mais avec un peu d'attention, on reconnaît certaines [)articularités dans son cours.
D'après les lois du mouvement diurne, une étoile se lève et se couche tous les jours aux mêmes points de l'horizon. Il n'en est pas de même du soleil : chacun peut reconnaître que les objets terrestres dans la direction desquels il se lève et se couche à un certain jour de l'année ne sont pas les mêmes que les jours précé-
!. «XaviQ-cYi;, errant^ de iCké^fi^aa, errer ^ PoitCBON. Cours de Cosmographie. 6
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dents et suivants. Cet astre change donc déplace parmi les étoiles.
Ce mouvement n'est pas des plus faciles à suivre, parce que l'éclat supérieur du soleil nous empêche d'apercevoir les constellations pendant tout le temps que son disque est au-dessus de l'horizon. Mais si Ton note les constellations qui se montrent dans le voisinage du soleil, quelque temps après son coucher et quelque] temps avant son lever, on peut savoir approximativement la position qu'il occupe sur la sphère étoilée; car il est à Touest des premières et à Test des secondes. En faisant cette observation chaque semaine
[)ar exemple, on trouve que le soleil se déplace parmi es étoiles, et que sa situation est de plus en plus orientale : au bout d'une année, il revient à sa place
Ï primitive après avoir fait un tour de la sphère de 'ouest à Test.
Ce déplacement propre doit être distingué avec soin du mouvement diurne du soleil. Nous savons que la sphère céleste paraît exécuter chaque jour un tour de restàrouest,etque cette rotation apparente est causée par la rotation en sens contraire du globe terrestre. C'est ce phénomène qui produit le lever et le coucher du soleil comme des autres astres.
Mais imaginons un instant que la terre cesse de tourner sur son axe : le mouvement diurne de la sphère céleste cessera aussitôt, et le soleil n'aura plus ni lever ni coucher quotidien. Alors on lui trouvera vers l'est un déplacement lent, en vertu duquel il fera le tour du ciel en un an, et qui est son mouvement propre.
Si l'on veut concevoir le mouvement propre du soleil sans faire abstraction du mouvement diurne, on n'a qu'à imaginer, suivant la comparaison d'Arago, le plafond céleste pivotant en un jour de l'est à l'ouest, autour de la ligne des pôles, et une mouche posée sur la voûte de ce plafond, le parcourant dans le sens contraire, assez lentement pour en faire le tour en un an : cette mouche est l'image du soleil.
Forme du disque solaire. — Pour étudier aveC pltiS
de précision le mouvement propre du soleil, il faut d'abord connaître exactement la forme de son disque. On y parvient au moyen du micromètre à fils parallèles. Cet appareil est un réticule qu'on adapte à une lunette astronomique, etqui consiste en deux fils tendus parallèlement. Une vis permet de faire varier la distance de ces fils sans altérer leur parallélisme, et de mesu-
FORME DU DISQUE SOLAIRE
rer leur distance : mais cette mesure est inutile pour notre objet. On dirige vers le soleil la lunette armée de ce réticule, et on le règle de manière que les deux fils soient tangents en deux points opposés du disque solaire. Si ensuite on fait tourner la lunette autour de son axe de manière à changer la direction des fils, on constate qu'ils peuvent encore être amenés à être tangents de part et d'autre au disque, sans qu'il soit nécessaire de faire varier leur écartement ^ On conclut de là que le disque du soleil est un cercle. Dans cette observation, comme dans toutes celles qui se font sur le soleil à Taide de lunettes, il faut se servir de verres noircis pour éviter l'éclat blessant de ses rayons. On entend par la situation du soleil sur la sphère la situation du centre de son disque.
Étude précise du mouYement apparent du soleil. Éclip-
tique. — Pour Connaître chaque jour la position exacte du soleil, le moyen est le même gue pour les étoiles : on détermine son ascension droite et sa déclinaison, c'est-à-dire celles de son centre.
Pour mesurer l'ascension droite du centre du soleil, on relève l'heure du passage de son bord occidental, puis de son bord oriental, au méridien : chacun de ces passages a lieu quand le bord est tangent au fil du réticule tendu suivant le méridien dans la lunette méridienne. L'heure du passage du centre est la moyenne arithmétique des heures des passages des deux bords, et on en déduit, d'après la règle connue, l'ascension droite du centre (p. 25|.
Pour mesurer la déclinaison du centre du soleil, on
Erend les hauteurs de son bord supérieur et de son ord inférieur, au moment où il passe au méridien : il n'y a pour cela qu'à amener successivement en contact avec ces deux bords le fil horizontal que porte le réticule de la lunette méridienne. La hauteur du centre est la moyenne arithmétique des deux hauteurs observées, et on en déduit immédiatement la déclinaison demandée (p. 26).
Il est vrai qu'on ne peut prendre à la fois les hauteurs de ces deux bords à l'instant précis où le centre passe au méridien ; mais dans le court intervalle qui sépare les deux observations la hauteur du soleil reste
1. Toutefois ilVen est pas rigoureusement ainsi lorsque le soleil est près de l'horizon : car la réfraction relève son bord inférieur plus que son bord supérieur et fait paraître son disque légèrement aplati dans Iç sens vertical.
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sensiblement invariable, puisque se trouvant alors au sommet de son arc diurne, il se meut à peu près parallèlement à l'horizon.
Dès qu'on connaît pour chaque jour rascension droite et la décUnaison du centre du soleil, on peut marquer exactement chacune de ses positions S',C, D", S (Gg. 52) sur un globe céleste, et examiner la courbe qui relie la suite de ces points. Cette opération conduit à la loi suivante :
Le soleil décrit d'occident en orient un grand cercle de la ^hère céleste.
Hâtons-nous d'ajouter que le procédé graphique dont nous venons de parler pour la simplicité de l'exposition, manque de précision, et qu'on le remplace par un calcul. Ayant mesuré les déclinaisons « et 0' de deux positions quelconques C et D du soleil, et la différence CD' = a de leurs ascensions droites, on connaît, dans le triangle sphérique PCD, Tan^le DPG = a, et les deux côtés qui le comprennent, savoir PC = 90^ — 0, PD = 90'^ — ô'. On peut donc résoudre ce triangle par les formules de la trigonométrie sphérique, et en particulier calculer l'angle PCD. On trouve ainsi que, le point G étant choisi une fois pour toutes, cet angle PCD est indépendant de la position particulière du point D, c'est-à-dire qu'il reste invariable pour les différents couples de valeurs de B et de 0'. Donc le point D, c'est-à-dire le soleil, décrit un grand cercle.
Cette méthode permet de déterminer, par deux observations du soleil, la position de la droite R'R et l'angle des deux cercles EE', SS'. Car, dans le triangle rectangle RC'C, on connaît le côté CC = 0', et l'angle C que l'on vient de calculer. On peut donc résoudre ce triangle et calculer le côté RC, ainsi que l'angle R*.
Le grand cercle décrit par le soleil s'appelle VÉclip" tique, parce que les éclipses ont lieu lorsque la lune est voisine de son plan.
1. Pour le calcul de Tangle PCD, on se sert de la formule Cos PD sin PC — Cot PCD sin DPC = cos PC cos DPC ou
Tang S' cos S — cot PCD sin a = sin 8 cos a n *r»nr. tang 8'cos S — siu ôcosa
Cot PCD = 2 :
Bina
I^ triangle rectangle CC'R donne ensuite :
Tang CR = sin CC tang ROC = sin 6X
sin a
Cos GRC = cos 6' sin RG(
tang d cos 6' •» sin 6 cos a
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L'écliptique est incliné sur Téquateur de 23® 27' environ. Cet angle s'appelle Vobliquité de Vécliptique,
On appelle année sidérale le temps qui s'écoule entre deux passages successifs du soleil au même point de Vécliptique.
Il ne faut pas oublier que nous nous occupons seu lement ici de la projection du soleil sur la sphère céleste, en faisant abstraction complète des variations que peut présenter sa distance à la terre. La loi précédente ne signifie donc point que le soleil dans l'espace décrive une circonférence ayant pour centre celui de la terre, mais qu'il se déplace dans un plan passant par le centre de la sphère céleste, c'est-à-dire de la terre.
Éqoinoxes.SoisUces. — L'écliptiquc coupc l'équateur en deux points opposés R, R appelés équinoxes. Ce nom vient de ce que les jours sont égaux aux nuits, ainsi que nous le verrons plus loin, lorsque le soleil se trouve en un de ces points.
Le point équinoxial R que franchit le soleil lorsqu'il passe de l'hémisphère sud dans l'hémisphère nord s'appelle Véquïnoxe du printemps ; l'autre R' est l'équinoxe d'automne.
Menons dans l'écliptique un diamètre perpendiculaire à la ligne des équinoxes : ses deux extrémités S, S' s'appellent les solstices^ Ces points sont ainsi nommés parce que le soleil, lorsqu'il y parvient, cesse de s'éloigner de l'équateur, et s'arrête, pour quelque temps, dans son mouvement en déclinaison.
Le solstice qui est situé dans l'hémisphère nord du ciel est le solslice d'été, l'autre est le solstice dliiver.
Les mots équinoxes et solstices désignent aussi les époques du passage du soleil aux points équinoxiaux et solsticiaux.
La déclinaison d'un des solstices ou la déclinaison maximum de soleil mesure l'obliquité de l'écliptique.
Les parallèles célestes menées par les solstices s'appellent Tropiques^ : ce nom vient de ce que le soleil, Fiarvenu à l'un de ces parallèles, cesse de s'éloigner de 'équateur, et s'en retourne vers ce grand cercle. Dans l'hémisphère nord est le Tropique du Cancer^ dans Thémisphère sud celui du Capricorne.
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Origine dçrt asecnaloiia droites. • — Le poitlt équj-
noxial du printemps est l'origine des ascensions droites. C'est donc au passage de ce point au méridien que commence le jour sidéral en chaque lieu.
' Dtierminaiian de l'tqainose. — L'équinoxe n'étant pas un point visible du ciel, on ne peut observer, comme pour une étoile, l'heure de son passage au méridien.
Voici comment on procède. Le 20 mars 1825, par exemple, à midi, la décl. observée du centre du soleil, était australe et de 9'28", soit de 568" ; puis, le 21 mars, ou la trouvait boréale et de 14'18", ou 858". Elle avait
donc varié, en 2^ heures, de 568"+858", ou de 1^26", soit de 1" en yr^' car on peut admettre, sans erreur appréciable, quecette variation, dans un court espace, est profiortionnelle au temps. Mais, à partir de midi, 20 mars, a décl. austr. du soleil, pour devenir nulle, a dû décroître de 568", ce qui a exigé — ^X568=9''33'"34",
Donc, en 1825, la date de l'équinoxe du printemps a été 20 mars, 9''33'"34' du soir.
Cettedate étant ainsi fixée, on règle l'horloge sidérale demanière qu'elle marque û'O^O" à l'heure trouvée. La situation du point équin. est en même temps connue, puisqu'il passe à la lunette mérid. & un moment connu.
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Saisonis. — Une saison est le temps que met le soleil à passer d'un éqmnoxe à un solstice ou inversem>ent.
Le printemps dure de Téquinoxe du printemps au solstice d'été ; Tété de ce solstice à l'équinoxe d'automne, et ainsi de suite.
Zodiaque. — Le soleil, dans sa course annuelle, traverse douze constellations : le Bélier^ le Taureau, les Gémeaux, VÉcrevisse^ le Lion, la Vierge, la Balance, le Scorpion, le Sagittaire, le Capricorne, le Verseau, les Poissons. Leurs noms sont renfermés dans ces deux vers latins attribués à Ausone :
Sunt Aries, Taurits, Gemini^ Cancer^ Léo, Virgo, Libraque, Scorpius, ArcitenenSy Caper, Amphora, Pisces.
Les anciens ont appelé Zorfiaçwe* la zone qui s'étend sur la sphère céleste à 8** 1/2 environ de part et d'autre de l'écliptique. On partage cette zone, par des plans perpendiculaires à l'écliptique, en 12 parties égales : ces parties sont les 12 signes du zodiaque, dont chacun reçoit le nom d'une des constellations que nous venons fi'énnmérer.
Voici les symboles par lesquels on les désigne:
Printemps.
Eté.
Automne.
Hiver.
Longitudes et latitudes eélestes. — On appelle axe de
Vécliptique le diamètre de la sphère céleste perpendiculaire au plan de Técliptique, pôles de Vécliptiquey les extrémités de ce diamètre.
La LATITUDE céleste d'un point est le plus petit arc de grand cercle abaissé de ce point perpendiculairement à fécliptique; la longitude céleste est l'arc d'écliptique
l. Za)8iax6;, de ÇwStov, animal j figure â^ animal.
Le Bélier
Le Taureau
Les Gémeaux
L'Écrevisse
Le Lion
SI
La Vierge
La Balance
•éà
Le Scorpion
La Sagittaire
Le Capricorne
Le Verseau
Les Poissons
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compris entre le pied de cet arc de grand cercle et le point équinoxial du printemps. L'équinoxe du printemps est donc Torigine des longitudes en même temps que des ascensions droites.
La latitude est boréale ou australe; elle se compte de à 90**. La longitude se comple vers Test, comme Tascension droite, de à 360®. Ces deux nouvelles coordonnées peuvent être substituées à la déclinaison et à l'ascension droite pour l'indication de la position d'un point sur la sphère. Pour les obtenir, on commence par déterminer la déclinaison et Tascension droite par
Fig. 53. — Comparaison des cordonnées équatoriales et écliptiques.
les moyens que nous avons expliqués, puis on en déduit - - - -
printemps ou Tintersection de i'éqùaleur et de Téclip tique; soit M un point quelconque de la sphère. Menons
'écliptique
droite du point M sont BM et yB; sa latitude et sa longitude sont CiM et yC.
Les formules de la trigonométrie sphérique permettent de calculer les secondes coordonnées connaissant les premières (Yoir la note IV à la fin du volume).
CHAPITRE IX
INÉGALITÉ DES JOURS ET DES NUITS, SAISONS, D*APftÈS LE MOUVEMENT APPARENT DU SOLEIL
Inég^alité des Jours et des naits. — Le jOUr SOldire
est le temps qui s'écoule entre deux passages supérieurs consécutifs du soleil au méridien.
Mais le mot jour^ quand on l'oppose au mot nuit^ désigne le temps pendant lequel le soleil est au-dessus de l'horizon. Le mouvement du soleil sur la sphère explique Tinégalité des jours et des nuits aux diflérentes époques de l'année et aux différents lieux de la terre.
Pour le faire voir, nous nous servirons d'un globe céleste monté sur un çied : P, P' représenteront les pôles célestes, HH' l'horizon d'un lieu, OZ la verticale, EE' réquateur.
Supposons-nous d'abord à Paris : il faut incliner la ligne des pôles PP' de 48^50' sur l'horizon (fig. 54). A l'équinoxe du printemps, vers le 21 mars, le soleil est sur réquateur ÈE', et il ne s'en écarte pas notablement dans nntervalle d'un jour^ Le mouvement diurne lui fait donc décrire ce grand cercle en 24 heures, avec une vitesse uniforme : une moitié de Téquateur AEB étant au-dessus de l'horizon, l'autre moitié BE'A au-dessous. Varc de jour est égal à Yatc de nuit, et le jour est égal à la nuit.
Quelque temps après, le soleil, d'après son mouvement propre, s'est porté à une certaine distance de réquateur dans Thémisphère nord, et il décrit sensiblement en un jour, d un mouvement uniforme, un parallèle tel que DD'. L'arc de jour GDF est maintenant plus grand que l'arc de nuit FD'C ; aussi le jour est plus long que la nuit. Le jour va ainsi en croissant, et la nuit en diminuant, tant que le soleil s'éloigne dç
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l'équateur, c'est-à-dire jusqu'au solstice d'été. A cette époque la distance ED, ou E'D', du soleil à l'équateur est égale à l'obliquité de l'écliptique.
C'est alors, au 21 juin, qu'a lieu le jour le plus grand et la nuit la plus courte de l'année.
Le soleil se rapproche maintenant de l'équateur; les jours décroissent et les nuits croissent. Il se retrouve de nouveau sur l'équateur à l'équinoxe d'automne, vers le 23 septembre, et les jours redeviennent de nouveau égaux aux nuits. Mais le soleil continue sa route
Il nD[l i Pirls.
Bur l'écliptique, passe au-dessous de l'équateur dans l'bémispnère sud. Dans les parallèles qu'il décrit en cette position, l'arc de jour IGK est plus petit que l'arc de nuit KG'I; le jour est donc plus court que la nuit. Cette inégalité augmente jusqu'au solstice d'hiver. A cette époque la distance EG, ou E'G', du soleil à. l'équateur est de nouveau égale à l'obliquité de l'écliptique; c'est alors^ au 21 décembre, que le jour est le plus court, la nuit le plus longue.
A partir du solstice d'hiver, le soleil se rapprochant ■;e léquateurj le jour croît et la nuit décroît. Nous
LE JOUR ET LA NUIT
revenons à l'équinoxe du printemps, où recommence
le cycle de ces variations.
En résumé, dans nos climats, les jours croissent du solstice d'hiver au solstice d'été, et décroissent du solstice d'été au solstice d'hiver, en devenant égaux aux nuits une fois dans chacun de cos intervalles.
Mais les choses ne se passent pas de même par toute la terre. Avançons-nous par exemple vers le nord (fig. 55). La hauteur du pôle au-dessus de l'horizon augmente, puisqu'elle est égale à la latitude.
Pig. a. — L» joar <l la nuit quand oa s'aYines Tara 1« nord.
Les parallèles décrits par le soleil aux solstices, DD', G6' Hnissent par se trouver entièrement l'un au-dessus, l'autre au-dessous de l'horizon. S'il en est ainsi, le soleil ne se couche plus k l'époque du solstice d'été, ne se lève plus à celle du solstice d'hiver. L'année se partage en '1 périodes : deux, comprenant chacune un équJQOxe, pendant lesquelles il y a un lever et un coucher du soleil dans chaque intervalle de 2i heures, puis un jour et une nuit continus dont le milieu est chacun des solstices. Ce jour et cette nuit durent d'autant plus longtemps que la latitude est plus élevée.
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Pour que le soleil cesse de se coucher, ou de se lever, à une certaine époque de l'année, il faut que la • distance H'E' entre le point le plus bas de l'équateur céleste et l'horizon soit plus petite que D'E', ou que robliquilédel'écliptique.Cette distance est évidemment le complément de la latitude du lieu, PH', ou la distance polaire du lieu. Ainsi la condition pour qu'en un point delà terre le soleil n'ait ni lever ni coucher au solstice, est que ce point soit à moins de 23°&7' du pAle.
Au pâle même (fig. 56), les phénomènes soat plus sim-
t'ig- s». — Le ji
pies : le soleil décrit le cercle de l'horizon à chaque équinoxe; il reste constamment levé de l'équinoxe du printemps à celui d'automne, constamment couché de l'équinoxe d'automne à celui du printemps. C'est en ce point de la terre que l'on peut le mieux juger de la marche apparente de soleil, tel qu'elle résulte de son mouvement diurne et de son mouvement propre combinés. En réalité le soleil ne passe pas brusquement chaque jour d'un parallèle céleste à un autre : on le voit décrire de l'est à l'ouest une spirale dont il parcourt une spire par jour, s'élever lentement à partir de l'horizon.
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dont il fait le tour à l'équinoYe du priotemps, monter, à l'époque du solstice d'été, jusqu'à 23»27', redescendre pour atteindre l'horizon à l'équinoxe d'automne et disparaître jusqu'à l'équinoxe suivant.
Si, partant de nos régions, on se rapproche deTéqua* leur, on trouve un lever et un coucher du soleil dans chaque intervalle de 24 heures ; mais l'inégalité des jours et des nuits va en diminuant. De plus, le pAle se rapprochant de l'horizon, le cercle diurne décrit par le soleil finit par rencontrer le zénith, et marne par le
Fig. il. — Le Jour et la nuit quand on s'ipprocfae de l'cqaaUi^.
dépasser (ftg. 57). Ainsi le soleil passe au zénith deux fois par an, une fois enlre.l'équinoxe du printemps et le solstice d'été, une autre entre celui-ci et l'équinoxe d'automne. Il faut pour cela que la distance EZ du zénith à l'équateur soit plus petite que ED. ou que 23*27'. Mais EZ, complément de PZ, est égal à la hauteur PH' du pôle, et par conséquent mesure la latitude. Donc dans les pays dont la latitude est moindre que SS'ST', le soleil passe au zénith deux fois par an.
A l'équateur même (Qg.58|, le zénith est sur l'équa* teur céleste i tous les parallèles célestes étant perpen-
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diculaires à l'horizon, sont partagés par ce plan en deux parties égales, d'où il suit que le jour est égal à la nuit pendant toute l'année. Le soleil passe au zénith & chaque équinoxe.
Le tableau suivant fait connaître ta durée du jour le
S lus long et du jour ie plus court à diverses latitudes, ans les régions où il y a lever et coucher du soleil dans chaque intervalle de 24 heures.
PÉRIODE
LATITLDE BORÉALE.
jour».
jour..
ISl
Ih3
ns
DiiisioB de ■« icrrc en r^^m^ «ums. — I,es développements cjui précèdent fout comprendre la raison de la division de la terre en cinq zones.
On imagine de part et d'autre de l'équateur terrestre deux parallèles situés à sa^ST' de ce grand cercle, et qu'on appelle Tropi^ties du Cancer et au Capricorne, le premier dans l'bémisphère nord, le second dans Thé-
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mi^hère sud : la zone qu'ils comprennent s*appelle la Zone torride.
Les parallèles tracés à 23^27' de chaque pôle s'appellent Cercles polaires, arctique et antarctique ; les calottes sphériques qu'ils terminent sont dites Zones glaciales.
Enfin entre chaque tropique et le cercle polaire situé dans le môme hémisphère s'étendent les deux Zones tempérées.
Nous avons déjà fait connaître les caractères de ces zones. En dehors des zones glaciales, le soleil se lève et se couche dans chaque période de 24 heures ; il passe au zénith deux fois par an dans la zone torride, et n'y passe jamais dans les zones tempérées. Dans les zones glaciales, on ne voit ni lever, ni coucher de soleil, à une certaine époque de l'année, pendant plus de 24 heures.
Influence de l'atmosphère sur la dorée da Jonr. C^ré-
pascaie. — Ainsi que nous l'avons dit (p. 50), la réfrac* tion atmosphérique retarde le coucher des astres et avance leur lever. Elle augmente donc la durée du jour aux dépens de la nuit.
De plus, lorsque le soleil a disparu sous l'horizon, la nuit ne se fait pas instantanément, mais il y a un passage graduel à 1 obscurité complète. Le lever du jour est annoncé par une transition semblable. Ce phénomène tient à ce que l'atmosphère renferme des vapeurs et des particules qui, grâce à leur élévation, sont frappées par les rayons du soleil lorsqu'il est un. peu au dessous de l'horizon, et les réfléchissent vers nous. La clarté qui nous parvient ainsi constitue le crépuscule. Il y a le crépuscule du soir et celui du matin, qui s'appelle aussi Vaurore
L'observation montre qu'il y a crépuscule tant que le soleil est à moins de 18^ au-dessous de l'horizon. La durée de ce phénomène varie suivant les lieux et les saisons; évidemment elle est d'autant plus grande que le cercle diurne décrit par le soleil coupe l'horizon sous un plus petit angle. A l'équateur, il le coupe à angle droit : le crépuscule y est aussi court que possible (1*» 12° environ). Au pôle, le soleil marche à peu près parallèlement à l'horizon : chacun des deux crépuscules y dure près de deux mois. La longue nuit des régions polaires en est donc fort abrégée. Ajoutons qu'elle est tempérée encore par de fréquentes aurores boréales.
Dans nos climats, le crépuscule a sa plus petite durée (1*»47°) lorsque la déclinaison du soleil est de 7«>
CALCUL DE LA DURÉE DU JOUR
australe, c'est-à-dire vers le commencement de mars et d'octobre; il est le plus long au solstice d'été. D'après la latitude de Pans, on reconnaît facilement qu'à cette époque le soleil ne s'abaisse pas tout à fait jusqu'à 18^ au-dessous de l'horizon. Car en se reportant à la figure 54 (p. 90), on voit qu'au solstice d'été, la distance H'D' du soleil à l'horizon lors du milieu de la nuit est égale à E'H' — B'E', c'est-à-dire au complément de la lalitude de Paris, diminuée de la déclinaison du soleil. Mais cette déclinaison étant alors égale à l'obliquité de l'écliplique,
quantité inférieure à 18^ Ainsi, vers le 21 juin, le crépuscule dure toute la nuit sous la latitude de JParis; celui du matin commence avant que celui du soir soit éteint.
* Calcul de la durée du jour. — Il CSt facile de Calculcf
la durée du jour en un lieu de la terre et à une époque
Fig. 60. — Détermination de la durée du jour.
donnée, connaissant la latitude du lieu et la déclinaison du soleil; ce dernier nombre est fourni, pour chaque jour de l'année, par les tables astronomiques.
Projetons sur le plan méridien (fig. 60) l'horizon HH', l'équateur EE', le petit cercle GG' décrit par le soleil à l'époque considérée. Soit le centre de la sphère, PF
PoRCHON. Cours de Cosmographie. 7
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la ligne des pôles, B, C les points d'inlerseclion de G(î' avec PP' et HH'. Rabattons ensuite autour de son diamètre GG' la moitié du cercle diurne décrit par le soleil, et dans ce rabattement, menons la perpendiculaire CM à GG' : Tare GM est la moitié de Tare de jour, G'M celle de Tare de nuit.
Or, OB est le sinus et BG le cosinus de la déclinaison D du soleil, représentée par l'arc EG; l'angle COB, mesure la latitude X du lieu. Ainsi le triangle rectangle CBO donne la relation
BC = sinD tangX.
De plus le cosinus de l'arc G'M, que nous désignerons par a, est le rapport de BC à BG; d'où
sinDtgX . _. .
cos a = ^ =: tangD tangX.
cos D & o
Connaissant ainsi Tangle «, et par suite l'arc de nuit 2«, on trouve le rapport de la durée de la nuit à celle
de 24 heures, savoir ^77,.
Pour obtenir la durée du jour le plus long, ou du jour le plus court, en un lieu, il suffit de donner à D s.i plus grande ou saplus petite valeur, savoir celle del'inclinaison de Técliptique prise avec le signe plus ou le signe moins,
* Calcul de la durée da crépnsciile. — Pour Calculer
la durée du crépuscule d'après la latitude du lieu et la déclinaison du met le soleil à descendre petit cercle parallèh
18° de celui-ci. Complétons la figure 53 en menant la projection II' du cercle horizontal situé à 18® au-dessous de l'horizon (fig. 54); elle coupe GG' en K. Rabattons autour de GG' la moitié du cercle décrit par le soleil. L'arc de crépuscule est l'arc MN qui se projette en CK et que nous désignerons par p; il est égal à la difTérence des arcs G'M et G'N, dont le premier a été calculé sous la dénomination de a. Pour obtenir l'arc G'N, nous observerons que son cosinus est le rapport de BKà B6, BC CK
COS X COS D
Connaissant Tare « — p et Tare rf, on en déduit par
Fig. 61* — * Détermination de la durée du crépuscule.
soustraction Tare de crépuscule p, et par suite la durée du crépuscule.
L'arc de crépuscule, pour un lieu donné, a toujours la même projection CK sur GG'; mais il n'a pas toujours le même nombre de degrés.
Variation de la température suivant les sais<was et les
climats. — La quantité de chaleur que le sol reçoit du soleil en 24 heures à une époque et dans un heu donnés croît en même temps que : 1° la hauteur du soleil à midi, S'* la durée du jour.
Dans la zone tempérée, c'est au solstice d'été que le ; ; soleil monte le plus haut et que le jour est le plue : ;
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long : c'est donc aussi à cette époque que la lorre gagne le plus Je chaleur; par une raison inverse, elle en perd le plus au solstice d'hiver.
Dans la zone torride, la température varie peu d'une saison à l'autre, attendu que le soleil ne passe jamais très loin du zénith à midi, et qu'il y a peu de différence dans la durée des jours.
A mesure qu'on s'approche du pôle, au contraire, les variations de température d'un solstice à l'autre deviennent plus considérables. En été, si le soleil ne monte jamais oien haut, la grande longueur des jours développe une température néanmoins fort élevée; en hiver toutes les causes se réunissent pour produire un froid glacial.
Quant à la température moyenne de l'année, elle décroît en général avec la distance au pôle ; toutefois les courants de la mer et de l'atmosphère, dont nous .dlons parler un peu plus loin, ont une grande influence sur les climats et modifient la distribution de la chaleur sur le globe.
Il est à observer que, dans nos contrées par exemple, le maximum et le minimum de la température arrivent quelque temps après les solstices. C'est que la terre, pendant qu'elle reçoit de la chaleur du soleil, en rayonne aussi dans l'espace. Sa température s'élève ou s'abaisse suivant que le gain de chaleur est supérieur ou inférieur à la perte. Or c'est au solstice d'été que le gain est le plus fort et l'emporte le plus sur la ])erle; la provision de chaleur augmente donc à cette époque le plus possible, et puisqu'elle augmente, elle est plus forte les jours suivants qu'au solstice même. La hausse de la température persiste jusqu'à ce que la chaleur reçue ne fasse plus qu'équilibrer la chaleur rayonnée par la terre.
De môme, au solstice d'hiver, le gain est le plus petit possible et ne compense pas la perlo. M y a donc diminution du stock de chaleur, et la ten)|>ù»ature est plus basse les jours suivants au'au solsLicj. La baisse s'arrête lorsque l'apport de chaleur augmentant devient égal à la dépense.
Le maximum et le minimum de la température arrivent en moyenne une quin^ine de jours après les solstices.
On explique par des considérations semblables pourquoi la température du jour atteint son maximum , . 2 heures environ après midi, et son minimum quelque •. : temps après le lever du soleil.
* CHAPITIIE X
COURANTS DE L'ATMOSPHÈRE ET DE L'OCÉAN ; LEUR LNFLUENCE
SUR LES CUMATS
Vents alizés. — L'acUoD de la chaleur solaire produit une circulation continuelle des couches atmosphériques.
Dans la zone torride, Tair qui avoisine le sol, exposé à un soleil ardent, s'échauffe par ce contact, se dilate et monte dans les hautes régions atmosphériques. Le vide ainsi formé est immédiatiement comblé par de Tair qui arrive de chacun des deux hémisphères à Téquateur. Il tend donc à se produire, jusqu à une certame latitude, un vent du nord dans Thémisphère boréal, un vent opposé dans Thémisphère austral. D'ailleurs Tair chaud entraîné dans le haut de l'atmosphère va remplir la place qui se trouve ainsi dégarnie dans les zones tempérées, et redescend au niveau du sol quand il s'est sulfisamment refroidi : il tend ainsi à se former, aune certaine latitude, un vent du sud dans l'hémisphère boréal, du nord dans l'hémisphère austral. La figure 55 fait comprendre cette circulation des couches atmosphériques.
Mais la rotation de la terre modifie le phénomène. Considérons par exemple le vent qui souffle du nord dans notre hémisphère. Sur le parallèle où il prend naissance, il participe au mouvement de rotation du globe, et n'a par conséquent aucune vitesse relative dans le sens parallèle à l'équateur. Mais en avançant vers le sud, il rencontre des parallèles de rayon de plus en plus grand, et dont la vitesse vers l'est va en croissant. Son mouvement absolu vers Test étant moindre que celui du sol. cet. air est en retard sur la rotation du globe, et un observateur emporté vers l'est lui attribue une vitesse dirigée vers l'ouest. Cette vi-
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tesse relative se compose avec la vitesse absolue dirigée vers le sud pour produire une vitesse résultante dirigée vers le sud-ouest. La vitesse composante vers Touest tend à disparaître par suite du frottement contre le sol; mais à mesure que la masse en mouvement atteint un parallèle d'un rayon plus grand, cette composante se régénère sans cesse. Un effet tout semblable se produit symétriquement dans Thémisphère sud.
' On observe en effet, dans la zone torride, des vents réguliers qui soufflent du nord-est dans Thémisphère boréal, du sud-est dans Thémisphère opposé ; à Téquatcur même, la direction générale des vents est de
Fig. 62 — Circulation atmosphérique.
Test à Touest, Ces vents réguliers qui amènent Tair vers Téquateur sont connus sous le nom d'alizés.
Les courants qui au contraire transportent Tair de réquateur vers les zones tempérées sont appelés contrealizés. Lorsqu'ils arrivent à nos latitudes après avoir suivi le mouvement de parallèles plus grands, ils ont par rapport au sol un excédent de vitesse vers l'est. Aussi les contre-alizés souftlent du sud-ouest dans l'hémisphère nord, du nord-ouest dans l'hémisphère sud. Le contre-alizé du sud-ouest est le vent qui prévaut dans nos climats et vient fréquemment condenser chez nous, sous forme de pluie, les vapeurs de l'Atlantique.
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Les alizés ont évidemment pour résultat de rafraîchir la zone torride, et les contre-alizés d'apporter de la chaleur aux contrées éloignées de Téquateur. Cette circulation atmo^phérique tempère donc les climats chauds ainsi que les climats froids.
Moussons. — Outre ces grands courants de direction constante, il faut citer des vents périodiques qui soufflent dans différentes régions du globe et appelés moiLSSons. Les plus connus sont ceux de la mer des Indes : ils soufflent du sud-est pendant six mois, à partir du commencement de janvier, et du riord-ouest pendant les six autres mois. Leur cause est dans la flxité de la température de la mer, et dans les variations de celle du continent de TAsie. En hiver cette terre est froide et couverte de neige, tandis que la mer est relativement chaude : au-dessus de la masse liquide, Tair plus raréfié monte et celui du continent vient le remplacer. L'effet inverse se produit en été, lorsque le territoire de la Chine est fortement échauffé
Les moussons des autres parties du globe reconnaissent des causes analogues.
Cyclones. — Les mouvements en grand des couches atmosphériques engendrent des perturbations partielles dont les lois principales commencent aujourd'hui à se révéler.
Les tempêtes consistent invariablement en des tourbillons à axe vertical, appelés cyclones. Le pied de cet axe, ou centre du cyclone, est le centre d'une dépression barométrique, autour duquel la pression va en croissant : le tourbillon a autour de ce point un mouvementgiratoire qui, dans notre hémisphère, s'effectue constamment dans le sens inverse des aiguilles d'une montre qu'on placerait à plat devant soi; dans l'autre hémisphère, il est toujours, au contraire, dans le sens des aiguilles de la montre. Les cartes que publie chaque jour le Bureau central météorologique de France permettent de reconnaître immédiatement la situation des cyclones : 1*» par les isobares ou courbes d'égale pression barométrique, qui entourent le centre du cyclone et accusent une pression croissante avec la distance à ce point; 2*' par les flèches qui indiquent en chaque lieu la direction du vent, et qui sont ei} conformité avec la loi précédemment énoncée.
De plus, le centre de chaque cyclone décrit une trajectoire à forme parabolique tournant sa convexité vers l'ouest. Tous les cyclones de notre hémisphère nais
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sent à une certaine dislance de l'équateur, se dirigent d'abord vers le nord-ouesl, rebroussent chemin à linc certaine latitude, et marchent ensuite vers le nord-est (fig. 63). Leur vitesse sur cette trajectoire est croissante. Dans nos climats, elle atteint celle d'un train express. Dans rhcmisphère austral» ils décrivent des courbes symétriques, c'est-à-dire qu'ils se dirigent d'abord vers le sud-ouest, puis vers le sud-est. La zone
aui s'étend à 10 ou 15 degrés environ de part et d'autre e l'équateur est exempte de cyclones.
Suivant M. Faye, président du Bureau des longitudes, ces tourbillons sont engendrés dans les hautes régions de l'atmosphère, et se propagent de là jusqu'au sol; ils se produisent par l'action mutuelle de deux courants parallèles et de même sens, mais de vitesses inégales, t'est un effet tout pareil à celui qui s'observe dans les rivières lorsque deux filets liquides marchent côte à côte avec des vitesses différentes : il se forme alors un tourbillon, qui va du filet le plus rapide vers le plus lent.
Or, suivons les vents contre-alizés, dans notre hémisphère, à partir de l'équateur. Dans la zone torride, ils régnent à une grande hauteur et ne peuvent être observés que grâce aux nuages nacrés, formés de particules de glaces, qu'ils charrient avec eux. On les voit ainsi se diriger d'abord vers l'ouest, tendre progressivement vers le nord-ouest, vers le nord, puis vers le nord-est.
Ces changements de direction sont un effet de la rotation du globe. En effet, nous avons vu comment ces masses d'air sont appelées vers le nord. Mais, ainsi que nous l'avons expliqué (p. 93), elles ont, à Téquateur, comme toute la masse atmosphérique, une vitesse acquise vers l'ouest, ou en d'autres termes elle sont en relard sur le mouvement de rotation du globe. En s'éloignant, elles rencontrent des parallèles plus petits, et dont la vitesse vers l'est est moindre qu'à l'équateur. Leur relard devient donc de plus en plus petit, par conséquent leur vitesse vers l'ouest diminue, et leur direction tend progressivement vers le nord : elle l'atteint lorsque le retard sur la rotation du globe devient nul. A partir de là, les masses d'air continuant à s'éloigner de l'équateur et à se trouver sur des parallèles de plus en plus petits, sont en avance sur la rotation du globe. La direction du contrealizé tourne donc vers le nord-est, et progressivement vers l'est. D'ailleurs la vitesse des couches d'air aug-
COURANTS DE LA MER
menle, au moins pendant un certain temps, à mesure qu'elles gagnent en latitude. lien résulte que dans la bande comprise entre les trajectoires de deux masses d'air ainsi entraînées, le bord septentrional, près de Téquateur, a une plus grande vitesse que le bord méridional : d'où la production de tourbillons dirigés de Test à Touest en passant par le nord. Par là s'explique également la trajectoire parabolique des cyclones.
La connaissance de ces lois est d'une haute importance pour la navigation. D'abord, sachant la courbe que décrivent les centres des tourbillons, on peut, avec quejque chance de succès, prédire leur arrivée sur les côtes d'Europe. Pour cela, on détermine par des observations faites sur le continent américain quelques points de la trajectoire d'un cyclone, ainsi que sa vitesse de translation; en prolongeant cette courbe suivant sa forme habituelle, on parvient assez fréquemment à annoncer à l'avance par dépêche télégraphique le passage du phénomène dans une région déterminée de TEurope. Mais les lois exactes de la marche des cyclones sont imparfaitement connues jusqu'ici, et ces prédictions tombent souvent à faux.
Survient-il une tempête, les données précédentes dictent aux marins les manœuvres à lui opposer. Il faut d'abord savoir où est le centre du tourbillon : d'après le sens de la rotation, en faisant face au vent on a ce centre à sa droite dans l'hémisphère nord, à sa gauche dans Thémisphère sud. Maintenant, il y a à distinguer entre le bord est et le bord ouest de la bande parcourue par le météore. A l'est, comme on le voit sur la figure 63, la vitesse de translation s'ajoute à la vitesse de rotation, et la force du vent est beaucoup plus redoutable : c'est le bord dangereux, A l'ouest, la vitesse de translation se retranche au contraire de la vitesse de rotation : c'est le bord maniable. Si Ton est sur le bord maniable, on peut échapper à la tempête vent arrière, puisqu'on se dirige ainsi en sens contraire du chemin que suitle centre de perturbation ; sur le bord dangereux, cette manœuvre entraînerait le vaisseau dans le tourbillon : il faut prendre le vent debout, c'est-à-dire faire face aux lames, et laisser passer l'ouragan.
Courants de la mer. — Comme l'atmosphère, l'Océan est parcouru par des courants réguliers, dus peut-être à des changements de densité causés dans l'eau dp la mer par la chaleur du soleil, mais pour une plus forte
^^ ^v, ! ^îi j\/,
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INFLUENCE DES MERS SUR LES CLIMATS
part, sinon uniquement, aux vents qui prévalent en chaque région Le long de Téquateur règne un grand courant de la mer, appelé Equatorial, et dirigé de Test à l'ouest comme les vents de la zone torride. Interrompu naturellement par les continents, ii se sépare et donne naissance à des courants secondaires.
Le plus important de ces fleuves de la mer est le Gulf-Stream : partant de la côte occidentale d'Afrique, il vient buter contre le continent américain, pénètre dans le golfe duMexique (d'où son nom de courant du Golfe), en fait le tour, sort par le canal des Florides; là il remonte vers le nord-est, et se divise en deux branches, dont Tune se dirige vers la Grande-Bretagne, la Suède et la Norvège, l'autre se contourne sur ellemême et prend un mouvement giratoire.
La première de ces branches échauffe l'Europe d'une façon très marquée. En effet elle nous apporte une (juantité d'eau considérable, dont la température varie de 26 à 16 degrés centigrades, et l'air qui passe sur cette masse liquide lui emprunte de la chaleur. Le Gulf-Stream est donc cause de la douceur du climat dont jouissent l'Irlande, TÈcosse, les Hébrides, la Norvège, jusqu'au cap Nord même, qu'il reqd libre de places.
Un autre grand courant, appelé Humboldt, amène Teau du pôle Austral à léqualeur, et rejoint l'Equatorial. Il produit un effet inverse du Gulf-Stream, et refroidit la côte occidentale de TAmérique du Sud.
Influence des mers sur les climats. — NoUS veUOHS
de voir comment les courants de Tatmosphère et de Tocéan modifient la distribution de la chaleur sur le globe. Indépendamment de ces mouvements, le voisinage de la mer exerce aussi une action importante sur les climats. En effet, cette énorme masse liquide, où les variations de la densité produisent des courants ascendants et descendants, participe dans toute sa profondeur aux variations de la température, et il en résulte que ces variations y sont à peu près insensibles : Teau 1 rise à la surface a une température qui est très sensiblement la moyenne de celle de Tair ambiant dans tout le cours de Tannée. En conséquence, l'air qui passe sur cette nappe s'y réchauffe en hiver, s*y refroidit en été, et se rapproche en tout temps de la température moyenne ; lorsqu'il passe ensuite sur les contrées voisines, il y entrelient une température assez uniforme. Les îles et les pays voisins de la mer jouissent donc
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d'un climat beaucoup plus égal que les régions éloignées des océans : d où la distinction entre les climals maritimes et continentaux.
C'est ainsi qu'aux lies Féroê, dont la latitude es', plus grande que celle de l'Angleterre, la différent entre la température de l'hiver et celle de Tété n'est que de 6%7. Celte môme différence est à Londres de
ment, en s'avançant vers Test, de 23®, 30*, 50*, 55*.
CHAPITRE XI
MOUVEMïLVr ELLIPTIQDE DU SOLEIL
iHMBèfre appareat du soieU. — En disant gue la projection du soleil sur la sphère terrestre décrit un grand cercle (p. 85), nous avons fait nos réserves sur la nature de la courbe que l'astre parcourt, ou plutôt paraît parcourir dans l'espace. Ce qui nous est acquis, c'est que cette courbe est dans un plan passant par le centre de la sphère céleste.
Le moyen de reconnaître si la distance du soleil à la terre varie, c'est de mesurer à différentes époques son diamètre apparent.
On appelle diamètre apparent d'un astre F angle sous lequel est vu Vun des diamètres de son disque. Celui du soleil peut se mesurer à l'aide du micromètre à fils parallèles (p. 82).
Mais il faut commencer par graduer cet instrument Pour cela on plsice à des distances connues un disque dont on a mesuré le diamètre absolu : d'après ces éléments, on en calcule, pour chaque distance, le diamètre apparent. Puis on fait jouer la vis du réticule de manière que les deux dis parallèles soient tangents au disque. On enregistre le nombre de tours et la fraction de tour dont il faut faire tourner la vis pour obtenir ce résultat. On connaît ainsi le nombre de tours de vis qui répond à chaque diamètre apparent, etHnstrument est gradué. On trouve, à Taide de cet appareil, que le diamètre apparent du soleil varie d'une époque de l'année à une autre.
bon maximum (vers le 1** janvier) est de 32'36",36.
Son minimum (vers le 30 juin) est de 31' 32^,04.
Sa valeur moyenne est de 32' 4'',20.
€irbUe du soleil. — Il est inadmissible que la grandeur absolue du soleil varie périodiquement de mstnière à reprendre les mêmes valeurs lorsque l'astre revient au
Annuaire du Bureau des longitudes
ip m(»i:vi:.\:ent eluptioie du soleil.
même point de la sphère céleste. Ainsi les v<iriations du diamètre apparent indiquent que ce globe n'est pas à une dislance constante de la terre, et par conséqueit ne décrit pas une circonférence dont nous occupions le centre.
Cherchons suivant quelle loi varie le diamètre apparent AOB, A'OB', d*un globe placéàdifférentesdistances de notre œil (fig. 64). OA désignant un rayon visuel tangent, r le rayon CA du globe, d sa distiance OC à
Fig. 64. — Diamètre appareot.
l'œil, 9 le diamètre apparent AOB, le triangle OCA, rectangle en A, donne la relation
Mais si Tangle 9 ne dépasse pas les diamètres apparents dont s'occupent les astronomes, ont peut remplacer sin I par ^, et Ton obtient
formule dans laquelle l'unité d'angle est l'angle au centre qui intercepte un' arc égal au rayon. Ainsi le diamètre apparent d'un astre est en raison inverse de sa distance à l'observateur.
Dès lors il est facile de trouver la courbe exacte que le soleil décrit, ou du moins paraît décrire autour de la terre. Beprésentons l'écliptique (fig. 65) par un ceixle ayant pour centre la terre T; portons sur la circonférence des arcs AB, BC, CD, etc., égaux respectivement en degrés à ceux que le soleil décrit chaque jour de Tannée, et prenons sur les rayons TA, TB, TG, TD, les longueurs Ta, T6, Te, Trf, inversement proportionnelles au diamètre apparent du soleil chaque jour, la première (lé ces longueurs étant prise arbitrairement; enfin joignons par un trait continu les points a, 6, c, d, qui représentent les positions du soleil dans l'espace. Nous
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obtenons ainsi, reproduite à une échelle que nous ne connaissons pas encore, la trajectoire on Vorbite du soleil. Cette courbe, comme Kepler* Ta reconnu le premier, est une ellipse dont le centre de la sphère terrestre occupe un des fo\ers.
On comprend d'ailleurs que cette construction graphique, impossible à exécuter avec précision, doit être remplacée par des calculs.
-Fig 65. — L'orbile du soleil.
Les extrémités a et jo du grand axe de rellipsc, qui sont l'un le point le plus éloigné, l'autre le plus rap-
[)roché de la terre, s'appellent l'apogée et le périgée*, je soleil passe au périgée vers le l*"" janvier, à Tapugée vers le l^juillet.
L'ellipse décrite par le soleil est beaucoup moins allongée que ne la représente notre figure. La distance des foyers n'est que le 60® du grand axe, ou, comme disent les géomètres, V excentricité de l'ellipse est ^V-
Loi des aires. — Le soleil ne décrit pas son orbite d'un mouvement uniforme. Kepler a encore trouvé la loi suivant laquelle il la parcourt. Si Ton appelle
1. Astronome wurtembergeois, né en 1571, mort en 1630. Il s'est immortalisé par la découverte des lois fondamentales des mouvements des planètes. Après s'être occupé pendant sa jeunesse des ouvrages des c-hamps, il fut forcé par la faiblesse de sa constitution de renoncer à ces travaux et s'adonna à l'étude des sciences , où il montra une pénétration et surtout une force de volonté singulière. l\ se laissa pourtant séduire par les doctrines de l'astrologie et par d'autres pareilles chimères. Professeur à Grœtz, astronome de la cour de Prague, puis de nouveau professeur à Linz, et toujours fort mal payé, sa vie fut une lutte continuelle contre la misère.
MOUVEMENT ELLIPTIQUE DU SOLEIL
rayon vecteur la droite qui joint la terre au soleil, cette loi se formule de la manière suivante :
Le rayon vecteur décrit des aires égales dans des temps égaux.
Ainsi soient BC, DE (fig. 66) les arcs décrits par le soleil, à deux époques différentes, en un jour sidéral :
Fig. 56. — Loi des aires.
les aires des triangles BTC, DTE sont équivalentes. On voit par là que la vitesse du soleil est d'autant plus granae que sa distance à la terre est plus petite: elle atteint son maximum au périgée, son minimum à Tapogée.
Vitesse angulaire du soleil. — Soit, à Une époque
quelconque, a la vitesse angulaire du soleil, c'est-à-dire 1 angle décrit par le rayon vecteur r dans Tunité de temps. Si cette unité est petite, r peut-être considéré comme invariable pendant cette durée. Le triangle BTC décrit dans l'unité de temps a pour expression
^ TBxTC sin «, ou TB et TC étant égaux à r, et a
étant petit, - r* a. D'après la loi des aires, cette quan-
tité est constante. Donc la vitesse angulaire du soleil est en raison inverse du carré du rayon vecteur.
Inégalité des saisons. — 11 résulte de la loldes aires que les saisons sont inégales. Soient S, S' les positions du soleil aux solstices d'hiver et d'été, y, r' aux équinoxes du printemps et d'automne, P, A le périgée et l'apogée, qui suivent de près, comme on sait, les solstices. Le printemps, Tété, l'automne et l'hiver, d'après la loi des dires, sont proportionnels aux aires yTS', S'T/, y'TS,
COMMENCEMENT DES SAISONS EN
Printemps, le 20 mars, à 2** 16"» du soir.
Été. . . . le 21 juin, à 10»» 16™ du matin.
Automne. . le 23 sept., à 0*» 43°» du matin.
Hiver. . . Ie21déc., à 7»» 8°» du soir.
* Calcul dcM éléments de l*orblte du soleil. — Pour
déterminer d'abord la direction du grand axe de l'orbite du soleil, remarquons que cette droite est la seule qui, menée par le point T, partage l'ellipse en deux parties d'aires équivalentes. On la trouve donc en cherchant, dans les tables du soleil, deux positions A et P de cet astre qui soient diamétralement opposées et répondent à des dates distantes d'une demi-année. On distingue aisément le périhélie de l'aphélie par la comparaison, soit des diamètres apparents, soit des vitesses angulaires. C'est ainsi qu on trouve pour la longitude du périhélie 100^21' 22\ Indiquons maintenant le calcul de l'excentricité.
OT C'est le rapport e = r^f étant le centre de l'ellipse.
Soient a et a' les vitesses angulaires en P et en A, a le demi-grand axe;
TP = a — ea = a(l— e), TA = aH-ea=:a(l 4-e).
D'après la loi des vitesses angulaires
a»(l — e)«a = a«(l-t-e)V, d'où
Le calcul donne exactement e = 0,0167711.
PoRCHON. Cours de Cosmographie. 8
MESURE DU TEMPS — JOUR SOUIRE
Jowr solaire. — Nous avoDS dit que les astronomes prennent pour unité de temps fondamentale le jour sidéral (p. 20). Mais le soleil a une telle Importance dans notre vie que c'est à lui que nous demandons i*unilé de temps pour les usages ordinaires.
Cette unité est le jour solaire, c'est-à-dire le temps qui s'écoule entre deux passages supérieurs successifs du soleil au méridien.
Il se partage en 24 heures solaires, l'heure en 60 minutes, la minute en 60 secondes.
Les astronomes, qui emploient aussi le jour solaire, le font commencer à midi ; mais le jour civt/ commence à minuit, c'est-à-dire au passage inférieur du soleil.
Le jour solaire est plus grand que le jour sidéral. Supposons en effet qu'à un jour donné le soleil passe au méridien en môme temps qu'une certaine étoile. Le lendemain, lorsque l'étoile passe de nouveau au méridien, le soleil, en vertu de son mouvement propre, se trouve un peu à l'est de 1 étoile, et le mouvement diurne s'effectuant vers l'ouest, il faut encore à cet dslre un certain temps pour passer au méridien : ce temps est l'excès du jour solaire sur le jour sidéral; il est d'environ 4 minutes
En une année sidérale, il y a exactement un jour sidéral de plus que de jours solaires. Car si l'année vaut
365 H — jours solaires, n années en valent un nombre
entier 365 n-j-m^ et exactement n jours sidéraux de plus. Donc une année vaut un jour sidéral de plus que
de jours solaires, soit 366 H — jours sidéraux.
Jour solaire vrai et mcjen. — Le jOUr SOlaire, pris
comme unité de temps, présente un inconvénient capital : ce n'est pas une quantité constante. Nous venons de voir que l'excès du jour solaire sur le jour sidéral, durée invariable, tient au mouvement propre du soleil vers l'est, ou, comme on dit, à son mouvement en ascension droite. Or cet accroissement de l'ascension droite
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du soleil n'est pas unilorme pour deux raisons : 1* le soleil, dans son mouvement propre décrit un cercle, Técliptique, oblique à Téquateur; 2" il décrit ce cercle avec une vitesse variable.
Admettons d'abord que le soleil décrive sur Técliptique, en deux temps égaux, les arcs égaux AB, CD, l'un prèsde réquinoxe. Vautre près du solstice ifig. 67). Pour trouver les accroissements d'ascension droite qui en
Fig. 67. — Inégalité des jours solaires,
résultent (voy. p. 22), il faut tracer les cercles horaires PBB', FCC, PDE jusqu'à la rencontre de l'équateur : les accroissements d'ascension droite demandés sont AB', CE. Mais ces arcs ne sont pas égaux puisqu'ils sont les projections sur l'équateur des arcs égaux AB, CD,
t>lacés dans des situations différentes relativement à 'équateur.
D'un autre côté, les arcs AB, CD décrits par le soleil sur l'écliptique dans des temps égaux, sont eux-mêmes inégaux d'après la loi des aires (p. 112). Par ces deux raisons, qui tantôt s'ajoutent, tantôt se compensent partiellement, le mouvement du soleil en ascension droite, et par suite la durée du jour solaire, sont variables *.
Pour remédier à cet inconvénient, les astronomes substituent au soleil vraif pour la mesure du temps, un
1 . Pour s'assurer que les deux causes d'inégalité ne se compensent pas cnltèrement en toute saison, il sufGt de remarquer qu'au solstice d'été et au solstice d'hiver l'arc d'écliptique décrit par le soleil en 24 heures est voisin respectivement de son ^)inimum et de son maximum. Or, à ces deux époques, il se projette sur l'équateur dans des conditions identiques. Donc le mouvement du soleil en ascension droite est plus grand au solstice d'hiver qu'au solstice d'été.
MESURE DU TEMPS. — JOUR SOLAIRE
soleil ficMf, dit soleil moyen, qui parcourt Téquatear d'un mouvement uniforme dans le même temps que le soleil vrai parcourt Técliplique. Ils appellent respectivement jour solaire vrai, jour solaire moyen^ le temps qui s'écoule entre deux passages du soleil vrai ou ou soleil moyen au méridien.
Le temps vrai est le temps estimé au moyen du soleil vrai, le /e/)j/?s mot/en est celui que mesure le soleil moyen.
On a fixé le commencement du jour moyen de façon que l'heure moyenne s'écarte le moins possible de l'heure vraie. La différence est presque nulle 4 Tois par an, savoir le 15 avril, le 14 juin, le 31 août et le 24 décembre. La plus grande différence entre le iemps vrai et le Iemps moyen est de IB" 19*; elle a lieu le 2 novembre.
On appelle équation du temps la quantité positive ou négative qu'il faut ajouter à 1 heure moyenne pour obtenir l'heure vraie à une époque donnée. L'équation du temps est nulle aux quatre époques que nous venons de citer.
Les cadrans solaires, qui marquent le mouvement diurne du soleil par l'ombre d'un style sur un plan (voir le chapitre suivant), indiquent le temps vrai. On peut s'en servir pour trouver le temps moyen, en consultant la table qui donne pour chaque jour de Tanuce l'heure moyenne à midi vrai.
Voici quelques nombres extraits de cette table donnée par Y Annuaire du Bureau des longitudes pour 1898 :
HEURE MOYENNE A IfIDI VRAI
1"" janvier Midi 3" 5b'
10 février. . . .' Midi 14- 26*
15 avril Il" 59- 58'
15 mai 11" 56- 9*
14 juin Midi
20 juillet Midi 6- V
31 août Midi 0- &•
2 novembre Il" 43» 40«
24 décembre Il" 59- 53»
Ce n'est qu'à partir de 181*5 que les horloges de Paris oui été réglées sur le temps moyen. Jusque-là, il fallait chaque jour, ou au moins chaque semaine, modifier leur marche, pourla metire d'accord avec celle du soleil.
ce II est résulté de ce changement, dit Arago, que « les horloges publiques ont été mieux construites, a qu'elles n'ont pas besoin d'être sans cesse rectifiées, a et qu'elles sont plus d'accord entre elles. Il n'arri-
HEURE SOLAIRE AUX DIFFÉRENTS LIEUX DE LA TERRE
« vera plus maintenaHt qu'un astronome puisse en- « tendre la même heure, sonnée par différentes hortf loges, pendant une demi-heure, ainsi que Delambre « me disait en avoir fait la remarque plusieurs fois.
« M. de Chabrol, préfet de la Seine, avant d'intro- « duire cette modification dans les horloges de la capi- « taie, voulut pour sa garantie avoir un rapport du « Bureau de longitudes; il craignait que ce changea ment n'amenât un mouvement insurrectionnel dans « la population ouvrière; que celle-ci ne refusât d acte cepter un midi qui, par une contradiction dans les « termes, ne correspondrait pas au milieu du jour, un « midi qui partagerait en deux portions inégales le « temps compris entre le lever et le coucher du soleil. « Ces sinistres appréhensions ne se réalisèrent pas : le a changement passa iDa{>^çu.
« Quant aux norlogers, ils ont unanimement témoi- « gné leur satisfaction de voir enfin la mesure du i< temps ramenée à une régularité qu'ils appelaient de « tous leurs vœux; ils ne sont plus maintenant expose ses à entendre des acheteurs ignorants se lamenter ce de voir leurs montres en désaccord avec le soleil. « Auparavant les horlogers répondaient: C'est la laute « du soleil et non celle de la montre. Peu de personnes « se contentaient de cette explication, que certaines « taxaient même d'impiété. »
* Rapport du Jour moyen an Jour sidéral. — Soît S la
durée du jour sidéral, t le nombre de jours sidéraux de l'année tropique, savoir 366,242217. En ce temps ts le soleil décrit sur l'ecliptique un tour diminué de la fraction k de tour dont se déplace l'équinoxe, et qui est, en secondes, bO^S. Il décrit doncen moyenne, daos
un jour sidéral s » — — Le soleil moyen décrit vers
Test, sur l'équateur, le môme arc dans le même temps : mais comme la sphère fait un tour vers l'ouest, le soleil moyen décrit alors, dans son mouvement diurne,
l^k t-hk — l
Le jour moyen m est le temps pendant lequel il fait un tour entier; il est donné par la proportion
ml.,, t
— =.- — j TT dou m=SX7---ï :
s {t-hk — 1) ( -h /c — 1
On trouve iJ-»oi-n»oy- = iJ-«w.oo27378 = l^-^*** 3",56%54
118 MESUHE DU TEMPS. — JOUR SOLAIRB.
■evre solaire awK différents UevK 4c la i
L'heure solaire, comme l'heure sidérale, diffëre d'un méridien à un autre et l'écart est toujours à raison d'une heure exactement par 15® de longitude, qu'il s'agisse de temps solaire ou de temps sidéral. Ciar puisque le soleil dans son mouvement diurne fait le tour de la terre en un jour solaire, une différence de temps de Si heures solaires répond à 560® de longitude.
Pour citer quelques exemples, quand il est midi à Paris, il est midi bG*" àyienne,2neures du soir ù Suez, minuit aux lies Aléoutiennes, 6 heures 55 du matin à New- York, 11 heures 33 à Brest. Si l'on envoyait une dépêche télégraphique de Paris à New-York, dit M. Flammarion, et qu'elle pût être transmise directement, comme la vitesse de l'éleclricité est pour ainsi dire instantanée, la dépêche serait reçue à New-York 5*5" avant Theure de l'émission. Partie par exemple de Paris le 1^ janvier 1883 à 4 heures du matin, elle arriverait à New- York le 31 décembre 1882, parvenant ainsi à New-York la veille de son départ et l'année précédente!
Un fait non moins curieux esl Terreur de date que commirent à leur retour les premiers navigateurs qui (irent le tour du monde. Le Portugais Magellan, parti le 20 septembre 1519, traversa TAtlantique, rencontra la côte orientale de l'Amérique, découvrit au sud de ce continent le détroit qui porte son nom, franchit l'océan Pacifique, aborda aux lies Philippines, et fut tué dans Tune d'elles, l'île Zébu, par les naturels. L'expédition fut continuée par un de ses compagnons, Sebastien del Cano, qui ramena les matelots par le cap de Bonne-Espérance. A leur retour en Europe, le livre de bord marquait le 5 septembre 1522, et cependant la véritable date était le 6 septembre. C*est que les navigateurs, ayant fait le tour de la terre vers Touest, c'està-dire en sens contraire de la rotation du globe, avaient accompli une révolution de moins autour de la ligne des pôles que s'ils étaient restés en place; ils avaient vu un lever et un coucher de soleil de moins. De môme les voyageurs qui font le tour du monde vers l'est tournent une fois de plus qu'un point fixe du globe autour de l'axe terrestre, et comptent un jour de plus.
Pour éviter les erreurs de ce genre, il est de règle dans la navigation d'avancer ou de retarder la date d'un jour lorsqu'on franchit le 180® degré de longitude vers l'ouest ou vers l'est : le méridien qui répond à celte longitude s'appelle ligne de démarcation.
CHAPITRE XIII
GNOMONS ET CADRANS SOUIRES
Gnomon. — Il est facile d'observer la marche du soleil au moyen de Tombre qu'il produit. L'instrument le plus simple pour cette étude consiste en un style ver-
Fig. 69. — Gnomon.
lical appelé gnomon^ ^ dont l'ombre se projette sur un sol horizontal. 11 permet de trouver avec facilité la hauteur et l'azimut du soleil. En effet, la droite CA
Mot grec
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(fig. 68) qui joint le sommet de Tombre au sommet de la tige passe par le soleil S; l'angle qu'elle fait avec l'ombre CB est la hauteur du soleil au-dessus de Tho-
rizon ; le rapport pg mesure la tangente trigonomé-
trique de cet angle. Quant à l'azimut du soleil, il est marqué par l'angle que fait l'ombre avec une ligne fixe BD menée sur le sol à partir du pied du gnomon, et formant la trace du premier vertical.
La principale cause qui ôte de la précision à cet instrument est que l'ombre ne se termine pas nettement, à cause des dimensions appréciables du soleil,
Fig. 69. — Gnomon à plaque percée.
et se dégrade insensiblement : c'est le phénomène connu sous le nom de pénombre. On remédie à cet inconvénient en adaptant au gnomon (fig. 69) une plaque percée d'un trou qui se trouve exactement sur l'axe de la tige. Les rayons du soleil, après avoir passé par cet orifice, forment sur le sol, comme on l'explique en physique, une image elliptique du soleil : c'est le centre de cette ellipse cjue l'on observe et qui marque virtuellement l'extrémité de l'ombre.
Le gnomon sert à tracer la méridienne. Il n'y a qu'à trouver la direction de l'ombre la plus courte : mais elle est la bissectrice de l'angle formé par deux ombres égales quelconques, puisque le soleil est à la même hauteur au-dessus de l'horizon lorsqu'il se trouve à
GNOMON
des distances égales du plan méridien. Il n*y a donc qu'à tracer plusieurs cercles sur le sol, du pied À du style
Fig. 70. — Tracé de la méridienne au moyen da gnomon.
comme centre, et à marquer les deux points mm\ nn\ pp\ où chacun d'eux est rencontré par l'extrémité de
Fig. 71. — Détermination des solstices et des éqninoxes par le gnomon.
l'ombre dans la matinée et dans l'après-midi. La bissectrice commune AH de chacun des angles mkm\ nAn', p\p', est la méridienne.
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Quant à la courbe décrite par rexlrémilé de Fombre, c'est la section, par le plan de Thorizon, du cône de révolution décrit par la droite menée du pied du style au soleil. Cette courbe est donc une hyperbole en dehors des zones glaciales, une ellipse dans ces dernières, une parabole sur les cercles polaires.
Enfin rinstrument indique approximativement la date des solstices et des équinoxes. Le solstice d'été arrive le jour où Tombre méridienne est le plus longue, AD (flg. 7l), le solstice d'hiver où elle est le plus courte, AC. Le cercle diurne décrit par le soleil le jour de Téquinoxe, savoir Téquateur, étant à égale distance des tropiques célestes, Tombre méridienne AE, à Tépoque de Téquinoxe, se termine sur la bissectrice de l'angle DBC.
Cadran solaire équatorial. — LeS CadranS SOldireS
sont des appareils qui marquent l'heure par l'ombre d'un style sur une table. Le style est toujours parallèle
Fig. 73. — Cadran solaire équatonal.
à l'axe du monde; la table est placée de différentes manières.
Le plus simple des cadrans solaires est le cadran ÉQUATORIAL. La tablc (fig. 72) est parallèle au plan del'équateur, et le style perpendiculaire au plan de la table. Comme le soleil peut être considéré comme décrivant en un jour un parallèle céleste d'un mouvement uni-
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forme, le plan passant par le style et par le soleil tourne uniformément autour du style en 24 heures, et sa trace sur Je plan de la table, c'est-à-dire l'ombre du style, tourne aussi uniformément dans la même période. On construit donc Jes lignes horaires en décrivant un cercle du pied du style comme centre, et en le partageant par des rayons en 24 parties égales. Cela fait, on fixe ic plan de la'table parallèlement au plan de rèqualeur : son intersection avec le plan horizontal doit donc être dirigée suivant la ligne est-ouest, et soninclinaison sur le plan horizontal doit être égale à la latitude du lieu. De plus la ligne horaire de midi doit être dirigée dans le pian méridien, c'est-à-dire perpendiculairement à l'intersection des plans de l'horizon et de la table.
Le cadran équatorial a deux faces : la face supérieure reçoit la lumière du soleil de l'équinoxe du printemps à l'équinoxe d'automne, et la face inférieure pendant le reste de Tannée. Le style doit donc être prolongé des deux côtés. Le jour même de l'équinoxe, les rayons du soleil rasent le plan de la table; l'ombre est alors reçue par un rebord saillant.
Le soleil, dans nos climats, n'étant jamais sur l'horizon entre 8 heures du soir et 4 heures du matin, il est inutile de tracer les lignes horaires correspondantes.
Cadran horizontal. — Si le Cadran solaire doit être tracé sur une table horizontale, on imagine un cadran équatorial auxiliaire. Soit H (Bg. 73) le plan horizontal, E le plan d'un cadran équatorial, OP le style de celui-ci; supposons tracées ses lignes horaires, qui rencontrent la droite d'intersection xy des deux tables aux points X, XI, XII, elc Si nous plaçons dans le prolongement de PO un style rencontrant le plan horizontal en Q, les lignes horaires des deux cadrans sont dans les mêmes plans horaires; ainsi celles du cadran horizontal joignent le point Q aux points X, XI, XII, etc.
D'ailleurs la droite QXII est perpendiculaire à xrj, ainsi que OXII, et l'angle OQXII est égal à la latitude du lieu. Ainsi lorsqu'on rabat le plan E autour de xy sur le plan H, la ligne OXII se rabat sur QXII et à une distance du point XII que l'on peut déterminer : il suffit de construire le triangle rectangle OQXII dont on connaît l'hypoténuse QXII, et l'angle en Q, égal à la latitude. De là résulte la construction suivante.
Sur la table horizontale (fig. 74) on trace une droite xy dirigée de l'est à l'ouest. On prend, pour y placer le pied du style, un point quelconque Q, d'où l'on
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abaisse sarxy la perpendiculaire QXII. On mène, toujours dans leplan norizonlal, la droite QUi faisantavec QXII UD angle égal & la latitude du lieu, et l'on abaisse
Fig. 7
— CidMD horizonttl et cadran ti
du point XII sur cette droite une perpendiculaire qui la rencontre en 0,. On rabat sur la ligne QXII la ligne 0,Xri en OjXII. On décrit un cercle du point 0, comme centre et on le partage en 24 parties égales à partir de 0,XlIpar des rayons qui, prolongés, rencuntreat xy aux.
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points .IX,X, XI, XII, etc. Les lignes horaires sont celles qui joignent le point Q à ces derniers. Il ne reste plus qu'à fixer au point Q le style, parallèle à Taxe du monde.
Fig. 74. — Cftdran horizontal.
c»ânui >r«-rticai méridien. — On appelle cadrau vertical méridien celui dont la table est verticale et perpendiculaire au plan méridien. Il se construit, comme le précédent, par le rabattement du cadran équatorial. Soit V (fig. 75] la table verticale perpendiculaire au méridien, E celle du cadran équatorial, ocy leur intersection, \\ le point où la première est rencontrée par la direction commune des styles. Les lignes horaires du cadran vertical joignent le point R. comme précédemment, aux points X, XI, XII, etc. Les lignes OXII et RXII sont perpendiculaires à xy^ et l'angle ORXII est égal au complément de la latitude.
L'épure est donc absolument la même que la précédente sauf qu'au lieu de prendre arbitrairement un point Q dans un plan horizontal, ou prend un point R
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dans le plan vertical (fig. 75), et que dans le triangle ROjXII, l'angle en R eut le complément de la latitude au heu d'être égal & la latitude. La droite xy est une horizontale du plan vertical. Le style, fixé en R, doit toujours être dirigé suivant Taxe du monde.
Fig. 75. — Cadran vertical méridien.
Cadram déciiiiant. — Le Cadran vertical est dit déclinant lorsque la table n'est pas perpendiculaire au plan méridien : c'est le cas le plus ordmaire.
Soit xy (Qg. 76) la beise du mur vertical sur lequel doit être tracé le cadran, S le pied du style sur ce mur. Abaissons la perpendiculaire SA sur xy^ et, par le point A, menons la ligne est-ouest x'y' dans le plan horizontal : la méridienne est la perpendiculaire kz à x'y\ et le style prolongé vient rencontrer le plan horizontal en un pomt de cette droite, qu'il faut d'abord déterminer. Pour cela, rabattons le plan méridien SA2 sur le plan horizontal autour de Az. Le point S tombe sur x'y' à une distance ASj =: AS, et la direction rabattue du style est une droite S^H faisant avec ASi un angle égal au. complément de la latitude. La trace
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horizontale du style étant obtenue par l'intersection dos droites S,H, AH, on construit dans le plan horizontal le cadran horizontal qui aurait H pour pied du style. Ses lignes horaires rencontrent la ligne de
terre ay aux points IX, X, XI, XII, etc., qu'il suffit de joindre au poiot S pour obtenir les lignes horaires du cadran déclinant. Il est clair que la verticale SA, étant dans le plan méridien, esl la ligne horaire de midi.
CHAPITRE XIV
Translatioii de la terre antoar dn iioleil. — On peut
expliquer de deux manières la révolution que le soleil
Jaraît exécuter autour de la terre : ce mouvement peut tre véritable, et il peut n'être qu'une apparence venant de ce que la terré tourne autour du soleil.
Lorsqu'en mer une barque fait le tour d*un vaisseau, les personnes qui sont dans la barque voient le vaisseau se projeter successivement sur tous les points de l'horizon, et sont portées à se tigurer que c'est le bâtiment qui fait le tour de la barque. La terre peut être cette barque, et le soleil ce vaisseau.
Supposons que la terre décrive autour du soleil une courbe plane ÎT/r, (fig. 77); nous regarderons alors le soleil comme le centre de la sphère céleste, puisqu'il est permis de négliger la distance de la terre au soleil devant le rayon infini de celte sphère. Des points T,Ti,T„ nous voyons le soleil se projeter sur un grand cercle de la spnère céleste en S', S{y Si. Mais, ne sentant pas le mouvement qui nous emporte, nous nous figurons la terre comme un point fixe t (Qg. 78), nous imaginons par ce point des droites ^^,(9t, égales et parallèles à TS, TiS, TjS, et le résultat est to^ours que le soleil décrit, dans le même sens, le même grand cercle de la sphère céleste, s'«iSj.
Quant à la trajectoire ss^s. que nous atlrlbuons au soleil, elle n'est autre que la trajectoire ÏTiT, de la terre, mais renversée; elle est décrite dans h même sens et d'après la môme loi.
Les apparences sont donc absolument les mêmes, Foit que le soleil parcoure de l'ouest à l'est, suivant la loi des aires, une ellipse dont la terre occupe un foyer, soit que la terre décrive la môme courbe au-
TRANSLATION DE LA TERRE AUTOUR DU SOLEIL
tour du soleil, dans le même sens et suivant la même loi.
Voici maintenant une considération qui dicte notre choix entre les deux hypothèses. Le soleil, comme nous le verrons plus loin, a une masse égale à 325 000 fois environ celle de la terre. D'après les principes de la mécanique, il est dès lors impossible que le soleil tourne autour de la terre, et le contraire seul est admissible.
Une autre raison, qui a son poids aussi, c'est que les mouvements des planètes et des comètes sont très simples dans Thypothèse de la translation de la terre
Fig. 77. — Hypothèse du mouvement de la terre autour du soleil.
Fig. 78. — Hypotlièse du mouvement du soleil autour de la terre.
autour d u soleil, et que toute l'astronomie devient d'une complication inextricable dans l'autre supposition.
Enfin il existe une preuve physique du mouvement de la terre autour du soleil. Elle consisté dans le phénomène appelé aberration de la lumière, et dont nous parlerons au chapitre xxix.
La doctrine de la translation de la terre autour du soleil a été émise pour la première fois par Copernic*, dans l'ouvrage intitulé : De Orbium cœlestium revolurtionibus (1543). Galilée* a donné des preuves nouvelles
1. Astronome né à Thorn (Prusse) en 1453; mort en 1543. Il étudia à Cracovie; puis à Bologne^ enseigna quelque temps les mathématiques à Rome, et devint chanoine à Frauenbourg. où il flt ses célèbres travaux. Son grand titre de gloire est d'avoir aécouvert la véritable structure de l'univers.
2. Né à Pise en 1564, mort à Florence en 1642. Ce grand homme fit
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de celte théorie, notamment dans ses Dialogues siir les systèmes du inonde de Ptolêniée et de Copernic (1632). L'aberration a été découverte par l'astronome anglais Bradley, en 1727.
En résumé, nous admettrons que la terre décrit autour du soleil une ellipse dont cet astre occupe un des foyers. Cette courbe s'appelle Yorhiie tei^restre. Le plan qui la contient est le plan de Técliplique.
Le point de Torbite terrestre le plus rapproché du soleil est lepériliéliey le plus éloigné est Vaphélie*. Ces termes rem])laccnt, dans notre nouvelle explication^ ceux de périgée et d'apogée.
Explieation de l*inégalUé des Jours et des nnite d'après la translation de la terre. — La terre a donC à
Fig. 79. — Explication de Tinégalité du jour et de la nuit, d'après la translation
de la terre.
la fois deux mouvements : elle tourne sur son axe et elle se déplace autour du soleil, comme une toupie qui tourne sur elle-même tout en traçant une courbe sur le sol. Le premier mouvement, ainsi que nous l'avons vu, rend compte du lever et du coucher des
des découvertes dans la plupart des branches des sciences. On lui doit l'étude des lois du pendule; l'invention de la lunette qui porte son nom, et à l'aide de laquelle il découvrit les monlaçnes de la lune, les satellites de Jupiter, les phases de Vénus, les taches du soleil, Panneau de Saturne, etc. ; plusieurs traités sur les mathématiques ; le compas de proportion. On connaît les persécutions qu'il eut à subir au sujet de ses croyances astronomiques, et l'abjuration C[i»e, par jugement de rinquisition, il dut faire publiquement de la doctrine du mouvement de la terre, l. De itspljprès, 'aità, hirif et rjXioç, soleil.
rNÉGALITÉ DES JOURS ET DES NUITS. 131
astres, et des alternatives du jour et de la nuit : à cet égard, le déplacement de la terre ne change rien aux explications précédemment données.
La translation de notre globe autour du soleil donne la raison de Tinégalité des jours et des nuits : bien que nous ayons déjà expliqué ce phénomène d'après le déplacement apparent du soleil sur la sphère céleste, nous allons en rendre compte sous une autre forme, en considérant le mouvement réel de la terre autour du soleil. Représentons-nous la terre (fig. 79) décrivant son orbite. Son axe conserve une direction constante, puisque nous voyons Taxe du monde, qui n*est autre que celui de la terre, rencontrer la sphère céleste en deux points fixes que nous avons appelés les pôles du ciel. Il semble, au premier abord, que ces points devraient varier par suite du déplacement de la terre; mais n'oublions pas que la sphère céleste doit être considérée comme inunie, et que, par suite, Torbite terrestre n'est relativement qu'un simple point : ainsi le dépl acemenl de Taxe terrestre parallèlement à lui-même est complètement négligeable dans la sphère céleste-
Nous savons, d'ailleurs, que Téquateur forme avec Técliptique un angle de 23*^27'. En d'autres termes, Taxe de la terre, qui est perpendiculaire à l'équateur, forme avec l'axe de l'écliptique ce même angle de 23** 27'. Gela posé, le soleil, dans chaque position de la terre sûr son orbite, éclaire une partie de notre globe, qui, vu la grande distance de ces deux corps, est sensiblement la moitié de la surface terrestre; l'autre moitié reste dans l'ombre. Nous appellerons plan d'illumination le plan qui sépare l'ombre de la lumière : il est perpendiculaire à la ligne des centres du soleil et de la terre et, par conséquent, change de direction à mesure que la terre marche sur son orbite. L'axe de la terre restant toujours parallèle à lui-môme, occupe donc des positions diverses, relativement au cercle d'illumination.
Considérons la position 1 dans laquelle le rayon vecteur est perpendiculaire au plan mené par l'axe de l'écliptique et par l'axe de rotation de la terre. Le cercle d'illumination passe alors par les pôles : il partage tous les parallèles terrestres en deux parties égales, dont Tune peut s'appeler l'arc de jour, et l'autre l'arc de nuit. Puisque la terre tourne uniformément sur son axe, le jour est égal à la nuit. C'est l'équinoxe du printemps.
ISÎ DOUHLE MOUVEMEVr DE LA TEnnE.
Nais la terre décrivant son orbite, la li^nc des pdies va l'nirc un certain angle avec le cercle d'illumination; le i><>le nord, par exemple, va se trouver dans la luniif-re, le pôle sud dans l'ombre. Dans rhémisphère nord, l'arc «e jour de chaque parallèle terrestre sera plus çrand que l'arc de nuit j le contraire aura lieu dans rtiémisphère sud, et l'inégalité ira en croissant justju'à ce que l'angle de l'axe terrestre et du cercle d'illu-
mination atteigne son maximum (position S). Cette circonstance se présente lorsque le plan mené par l'axfs de l'écliplique, et le rayon vecteur passe par l'axe terrestre. Le rayon vecteur a donc marché d'un angle droit depuis la position 1. L'angle que fait alors l'axe de la terre avec le plan d'illumination est ésnl à l'inclinaison de l'écliplique. Cette deuxième position répond au solstice d'été, et le temps qui s'est écoulé depuis la première est !e printemps.
Alors l'angle de l'axe terrestre et du cercle d'illumination décroît, l'inégalité des jours et des nuits diminue, et la terre atteint la position 3, opposée à la position i, dans laquelle le cercle d'illumination con-
LA TERRE AU SOLSTICE D'ÉTÉ
tenant de nouveau la ligne des pôles, le jour redevient égal à la nuit : c'est l'équinoxe d'automne. L'été se termine.
C'est ensuite le pôle nord qui passe dans l'ombre, le pôle sud dans la lumière; les jours, dans l'hémisphère nord, deviennent plus courts que les nuits, et continuent à décroître jusqu'au solstice d'hiver (position 4). La saison qui vient de s'écouler est l'automne.
Enfin, l'angle de Taxe terrestre et du cercle d'illumination, après avoir passé par un maximum au solstice, se met à décroître. Les jours augmentent, les nuits diminuent, et nous revenons à 1 équinoxe du printemps. L'hiver a achevé son cours.
On voit, par la figure, que les saisons sont inverses dans les deux hémisphères; que les pôles ont alternativement 6 mois de jour et 6 mois de nuit; que les calottes qui s'étendent à 23^27' des pôles ont un jour ou une nuit perpétuelle pendant plus de 24 heures à l'époque des solstices, et qu'enfin les points situés à cette même distance de l'équateur voient le soleil au zénith à certaines époques. Tous ces faits sont conformes à nos explicatons précédentes (chai3. ix).
Quant à la température, on comprend très bien qu'elle s'élève, dans notre hémisphère, au solstice d'été, et s'abaisse au solstice d'hiver; car, dans le premier cas, cet hémisphère fait f ce le plus possible à la source de chaleur, c'est-à-dire au soleil, et, dans le second, il s'en détourne. L'inverse a lieu dans l'hémisphère sud, dont les saisons sont contraires des nôtres.
Il semble toutefois paradoxal que le plus chaud de l'été arrive pour nous quand la terre est Je plus loin du soleil, et le plus froid de l'hiver quand elle en est le plus près : car notre globe passe à l'aphélie vers le 1" juillet, et au çérihélie vers le 1«"^ janvier (p. 103). C'est que la température dépend beaucoup plus de la façon dont la terre est orientée par rapport au soleil, que des faibles variations de sa distance.
Quoi qu'il en soit, dira-t-on, Tété de l'hémisphère sud doit être plus chaud que celui de l'hémisphère nord, puisque dans le premier la terre est de -^ plus proche du soleil que dans le second; de même l'hiver de l'autre hémisphère paraît devoir être plus rigoureux que le nôtre. 11 n'en est rien cependant, et c'est la loi des aires qui s'y oppose. Au périhélie, c'est-à-dire au fort de notre été, la terre marche plus vite sur son
orbite qu*à Taphélie (p. 104). Si donc notre hr^niîsphere reçoit dans son été des rayons plus ardents que rnémisphère opposé dans le sien, il les reçoit moins longtennps. Nous allons montrer qu'il y a ainsi compensation exacte.
Soit en elîet r le rayon vecteur mené de la terre au soleil, et q la quantité de chaleur que le fçlobe recevrait d'i soleil à Tunité de distance. A la distance r, puisque l'intensité du rayonnement est en raison inverse du
carré de la distance, il en reçoit -^^ Mais, d'après la loi
des aires, r*oi est égal à une constante k, a désignant l'angle décrit par le rayon vecteur dans l'unité de
temps supposée très petite. La fraction ^ s'exprime
donc encore par ^, c'est-à-dire que la terre reçoit des
quantités égales de chaleur pendant que le rayon vecteur parcourt des angles égaux. Il en est ainsi par exemple dans les deux porlions de Tannée qui s'écoulent de l'équinoxe du printemps h Téquinoxe d'automne, et du second au pro nier, puisque l'angle décrit est de 180® dans Tune comme dans l'autre. Ainsi le globe terrestre, dans son ensemble, éprouve des échauffements égaux dans ces deux intervalles, et l'on en peut dire autant de Thémisnhère le plus directement exposé à la source de chaleur, c'est-à-dire Thémisphère nord dans la première période et l'hémisphère sud dans la seconde. Les mêmes observations s appliquent au refroidissement subi par les hémisphères opposés.
Il n'en est pas moins vrai qu'à la même latitude et dans les mêmes circonstances d'exposition, l'impression directe des rayons du soleil est plus forte en été au sud de l'éqiiateur qu'au nord. Par exemple, dans l'inférieur de l'Australie, dit John Herschel, les souffrances endurées par les voyageurs sont terribles et semblent dépasser de beaucoup tout ce qu'ont éprouvé les explorateurs dans les déserts du nord de l'Afrique.
Précession des éqninoxes. Année sidérale et année
tropique. — Nous avons, daus ce qui précède, regardé l'axe de la terre comme ayant une direction invariable. Il reste sensiblement parallèle à lui-même pendant une période de peu d'années, mais, en réalité, il éprouve
PRÉCESSION DES ÉQUrXOXES. ISi
un changement lent de direction qui se manifeste à la longue. Faisons absiraclion, pour un instant, du déplacement de la terre autour du soleil; considérons notre globe comme occupant une position fixe dans l'espace, mais elTectuant sa rotation diurne autour de la ligne des pôles. Cètle ligne fait toujours un angle constant de 23°27' avec l'axe de l'écliptique : mais elle décrit un cône, d'orient en occident, autour de cet axe, en 26 000 ans environ.
On se fait aisément une idée de ce mouvement en observant une toupie qui tourne sur elle-mômt; et dont l'axe est incliné : il peut arriver alors que cet axe,
tout en conseivant la même mcimaison, décrive un cône autour de la verticale CedéplacemenI de l'dxe est très lent relativement à la rotation de la foupie L'axe de la terre se comporte de la même manière
Mais la terre n'occupe pas une position fixe dans l'espace; elle décrit son orbite autour du soleil. On conçoit sans peine que le changement de direction de l'axe se combine avec te déplacement elliptique annuel. La toupie nous donne une représentation parfaite de ce mouvement composé. En effet, ce jouet premièrement pivote sur lui-même : c'est l'image du mouvement diurne de la terre; secondement il parcourt souvent le sol en y traçant des courbes à peu
DOUliLE MOUVEMENT DE lA TERRE.
près circulaires : c'est le mouvement annuel de noire globe; enfin troisièmement, l'axe de la toupie décrit un cône autour de la verticale : c'est la représentation du mouvement de l'axe de la terre autour de l'axe de l'écliptique. Les astronomes appellent ce changement dans la direction de l'axe mouvement de précession^ parce qu'il produit le phénomène appelé précession des équinoxec.
En effet si Taxe de la terre était rigoureusement invariable de direction, la terre effectuerait exactement une révolution sur son orbite pour passer d'un équinoxe du printemps (position 1, fig. 82) au suivant. Mais
Fig. 82. — Precession des équinoxes.
par suite du mouvement conique de son axe AB, qui se fait en sens inverse de la course annuelle, lorsque la terre est revenue à la position 1, le pôle nord se trouve un peu en avant du cercle d'illumination et l'équinoxe est déjà passé. Ainsi le moment de l'équinoxe est avancé par ce déplacement de l'axe : d'où le nom de précession des équinoxes donné au phénomène. On peut dire encore que le point équinoxial se déplace sur l'orbite terrestre en sens inverse du mouvement annuel. Or les mouvements qui s'effectuent de l'ouest à Test, et qui sont les plus fréquemment observés en astronomie, s'appellent mouvements directs; ceux de sens opposé sont dits rétrogrades. 11 y a donc.
ANNÉE SIDÉRALE, ANNÉE TROPIQUE
au point de vue géométrique, rétrogradation des équinoxes.
Le déplacement rétrograde du point équinoxial
Erojeté sur la sphère céleste est de ôCjâ par an. 'avance qui en résulte dans la date de Téquinoxe est de 20'°,20^
Nous sommes conduits ainsi à la notion de deux sortes d'années, qui se définissent ainsi d*après le mouvement apparent du soleil :
1° L'année sidérale est le temps qui s'écoule entre deux passages consécutifs du soleil au même point de l'écliptique ;
2° L'année tropique est le temps qui s'écoule entre deux passages consécutifs du soleil au même équinoxe.
D'après ce qui précède, l'année tropique est plus courte que l'année sidérale- Voici leurs durées :
Année sidé7^ale=S6by2h621 jours solaires moyens. Année tropique=3^h^2k222 — — —
Celle dont on se sert comme unité de temps est l'année tropique. 11 est clair qu'elle a pour nous une im portance beaucoup plus grande que l'autre, puisqu'elle forme le cycle des saisons.
Déplacement da p^le céleste et variations des coor«
données des étoiles. — Examinons l'influence du changement de direction de l'axe terrestre sur l'aspect de Ja sphère céleste à diverses époques. D'abord le point d'intersection de l'axe terrestre avec la sphère céleste, ou le pôle du ciel, se déplace en conséquence de ce changement; il décrit, de l'est à l'ouest, en 26000 ans, un petit cercle dont le pôle géométrique est le pôle de l'écliptique, et dont le rayon est de 23^27'. Toutes les étoiles situées sur ce petit cercle sont donc appelées h jouer successivement le rôle d'étoile polaire. Dans 1200 ans, ce sera, à h^ près, l'étoile Wéga.
D'un autre côté l'équateur céleste, qui n'est autre chose que le plan perpendiculaire à l'axe de la terre mené par le centre de la sphère, se déplace autour du centre, en faisant un angle fixe avec l'écliplique. Son intersection avec ce dernier plan, ou la ligne de équinoxes, tourne donc dans le plan de l'écliptique dans le même sens que l'axe de la terre, c'est-à-dire dans le sens rétrograde : nous sommes encore conduits de cette manière à la notion de la rétrogradation de équinoxes. On voit aussi que le point équinoxial se
mouvant sur l'écliptique en sens inverse du mouvement annuel du soleil, le passage du soleil à l'équinoxe est avancé : c'est une seconde façon de concevoir la précession des équinoxes.
Puisque l'éguatcur change de place ainsi que le point équinoxial, origine des ascensions droites, il est évident que la déclinaison et ^a^cension droite des étoiles varient aussi. Si Ton estime leur position par rapport à récliptigue, qui est fixe à très peu près, leur dislance à l'écliplique, ou leur latitude, ne change pas; mais leur longitude croit d'une quantité égale à la rétrogradation de Téquinoxe. C'est cette circonstance qui a fait découvrir à Hipparque^ la précession des équinoxes.
Los observations de cet illuslre astronome nous permettent d'apprécier la quantité dont le point équînoxial a rétrogradé depuis son temps. Car il a fixé, en Tan 128 avant J.-C, la longitude de TEpi de la Vierge à 174°; et Maskelyne, en 1802, a trouvé pour la longitude de la môme étoile 201° 4' 41". Le déplacement de Téquinoxe a donc été de 27° environ en 1930 années, soit, par année, de 50",2.
D'après les observations modernes, on admet 50'',2 en moyenne.
^IVutation de l'axe de la terre. — Il n'est pas tout à
fait exact de dire que Taxe terrestre décrit un cône de révolution autour de la perpendiculaire au plan de réclip tique. Les génératrices successives de ce cône ne sont que les positions moyennes de Taxe terrestre. Pour avoir le mouvement complet, il faut supposer que, tandis que cette génératrice se déplace sur la surface du cône de révolution. Taxe de la terre décrit autour d'elle un très petit cône à base elliptique, également dans le sens rétrograde. Ce balancement de Taxe terrestre autour de sa position moyenne s'appelle nutation.
Voici donc la marche du pôle sur la splière céleste. Il parcourt une ellipse ABCD autour d'un centre E (Hg. 83), qui lui-même trace un cercle autour du pôle
1. Le plus grand astronome de ranliqnité; il vivait à Alexandrie au deuxième siècle avant Jésus-Christ. 11 inventa les cercles gradués et différents instruments d'astronomie, fut le créateur de la Ingonométrie. imagina les projections stércographiques, calcula les éclipses de lune et de soleil, détermina avec assez d'exactitude la parallaxe de la lune, lixa la longueur de l'année tropique. On lui doit, entre autreg ouvrages, ie premier catalogue d'étoiles qui ait paru.
NUTATION DE L'AXE DE LA TERRE
de récliptique Q. Le grand axe de cette ellipse, constamment dirigé vers le pôle de Técliptique, a une étendue
Fig. 83. — Nutatioa de l'axe terrestre.
de 19^3; le petit axe est de 14",4. L'ellipse est décrite en 18 ans -, durée de la révolution synodique de
Fig 84. — Trajectoire du pôle de l'équateur sur la sphère.
la ligne des nœuds de la lune (v,oy. chap. xvii). C'est en effet, d'après la théorie de la gravitation, le mouvement de la ligne des nœuds qui produit la nutation.
D'après les explicalions qui précèdent, la trajectoire du pôle sur la sphère n'est pas ric^oureusement le petit cercle situé à 23^27' du pôle de récliptique, maïs une courbe qui fait de petites ondulations de parte! d'autre de ce cercle; elle est représentée (fig. 84) avec une exaspération considérable de ses sinuosités. Il résulte également de la nutation que le mouvement de rétrogradation de Téquinoxe n'est pas uniforme.
* Déplacement de* si^aes da Zodiaqae. — En Conséquence de la précession des équinoxes, les signes du Zodiaque ne répondent plus aux constellations dont ils ont reçu les noms. On partage en effet le Zodiaque en 12 parties égales, ou signes, par des plans passant par Taxe de Técliptique, et on fait commencer la division au point équinoxial. Au temps d'Hipparque, on a donné à chaque signe le nom de la constellation qui en occupait le milieu, et cette appellation s'est conservée. Mais depuis cette époque le point équinoxial s'est transporté vers l'ouest d environ 27®, ce qui fait à peu près l'étendue d'un signe; par suite chaque signe a pris la place de la constellation qui se trouvait, du temps d'Hipparque, à son occident : le signe du Bélier renferme aujourd'hui les étoiles des Poissons, celui du Taureau, les étoiles du Verseau, et ainsi de suite.
'*' Variation séealaire de l*éeliptiqae et déplaeement du
périhélie. — Nous avons regardé jusqu'ici le plan de l'écliptique comme absolument fixe. Mais l'observation et la théorie de la mécanique céleste montrent qu'il a une lente variation. En d'autres termes, la trajectoire de la terre n'est pas rigoureusement plane; mais, dans un espace de temps assez court, on peut la considérer comme telle sans erreur appréciable, et une manière simple de concevoir le mouvement de la terre est d'imaginer qu'elle décrit une ellipse dans un plan qui éprouve un déplacement continuel.
Ce plan tourne de 0",48 par an autour d'une charnière qui est à peu près confondue avec la ligne des équinoxes, et dans cette rotation, l'écliptique se rapproche de l'équateur. Ainsi l'obliquité de l'écliptique diminue de 0",48 par an ou de 48" par siècle. Telle est du moins la valeur actuelle de cette variation, qui est d'ailleurs appelée à se modifier et même à changer de sens après un grand nombre de siècles.
Les observations léguées par l'antiquité nous montrent les progrès de la diminution de l'écliptique à travers les âges. En 1100 avant J.-C, elle était de
VARIATION SÉCULAIRE DE L'ÉCLIPTIQUE. Ul
23^54', d'après Taslronome chinois Tcheou Eoun?; en 350 avant J.-C, de 23^49' d'après Pylhéas, qui observait à Marseille; en 629 après J.-C, de 23° 40' d'après le Chinois Lilchon Founp; en 1800, de 23<»28' d'après Delambre.
Enfin l'ellipse décrite par la terre se déplace aussi d'une manière lente dans le plan de l'écliplique.
En effet, tandis que la longitude des étoiles croît chaque année de 50",2 par suite de la précession des équinoxes, la longitude du périhélie de la terre croît, dans le même temps, de 62", soit 11",8 de plus : il faut donc que le périhélie ait un déplacement annuel de 11", 8 dans le sens direct.
Comme les rapports entre les durées des saisons sont liées à la position du grand axe de Torbite terrestre relativement à la ligne des équinoxes (voy. p. 112), ces rapports sont eux-mêmes variables. En l'an 1250 de l'ère chrétienne, il y avait coïncidence entre la ligne des solstices et le grand axe de l'orbite : la durée du printemps rgalait celle de l'été, et la durée de Tautomne celle de l'hiver.
CHAPITRE XV
Diatanee da soleil A la terre. — Un des problèmes
fondamentaux de la science est de connaître la distance moyenne du soleil à la terre. Malheureusement cette quantité n'est pas encore connue avec la précision désirable. D'après Levcrrier, la parallaxe du soleil est de 8", 86*, et par suite la distance qui nous sépare de cet aslre a une valeur do
23 280 rayons terrestres équatoriaux.
ou
148 491 880 kilomètres,
soit en nombre rond
150 millions de kilomèlrcs.
Pour donner une idée plus sensible de cette distance nous citerons les résultats suivants. Un voyageur qui
[)arcourrait 60 kilomètres par jour mettrait 6850 ans à a franchir. Une locomotive marchant jour et nuit sans s'arrêter, avec une vitesse de 60 kilomètres à l'heure, y emploierait 285 ans. Le son, s'il pouvait traverser les espaces célestes avec la même vitesse que l'air, se ferait entendre du soleil à la terre en 14 ans. La lumière, dont la vilesse est de 300 000 kilomètres par seconde, nous arrive du soleil en 8 minutes J environ.
En multipliant la distance de la terre au soleil paf 2ic, on trouve pour longueur totale de l'orbite terrestre considérée comme circulaire, 933000000 kilomètres. En
1. La discussion non encore définitive des passages de Vénus sur le soleil en 1874 et 1882 indique pour valeur de la parallaxe 8", 80. Un chanp^oment de 0",01 dans la parallaxe produit un changement de 170000'"' dans la dislance de la terre au soleil.
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divisant par le nombre de secondes contenues dans un an, on obtient, pour la vitesse de translation de la terre autour du soIriI, 30 kilomètres environ par seconde. C'est environ 2000 fois la vitesse de nos trains de chemin de Ter les plus rapides.
Dimension!* réciica dn soleil. — Connaissant la distance du soleil à la lerre et le diaraèlre apparent du
soleil, on en déduit, par la formule de la page HO, son diamètie réel : on trouve qu'il vaut 108 ^ fois celui de la Icrrc, soit
1385 000 kilomètres.
Les volumes de deux sphères étant proportionnels aux cubes de leurs rayons, le volume du aoleil est environ 1300000 fois celui de la terre.
La masse du soleil, déduite des principes de la mécaniqun céleste, est environ 334 000 fois celle de la lerre. En rapprochant ce rapport de celui des volumes,
011 voit que la densité niojCDne du soleil n'est guère (]ue le quart de celle de la terre.
Taches da «oleil. Rotation. — Si 1*011 observe la Slir-
face du soleil à Taide d'une lunette, en s'abritant rœil d'un verre enfumé, on y dislingue fréquemment des taches noires qui, après avoir varié dans leur forme et dans leurs dimensions, diminuent d'intensité et disparaissent au bout d'un certain nombre de jours. Ces remarquables objets furent découverts dès Tinvention des lunettes, en 1610 et en 1611, indépendamment par Fabricius, Scheineret Galilée.
Les taches parcourent toutes le disque du soleil de Test à l'ouest; celles qui persistent assez longtemps le traversent en 14 jours, et quelques-unes, après avoir disparu au bord occidental, reparaissent au bout de 14 jours au bord oriental. Elles font donc le lour du soleil. D'ailleurs ce ne sont pas des corps étrangers circulant à dislance, car de tels objets ne seraient aperçus que sur moins de la moitié de leur trajectoire, c'est-à-dire sur la portion de cette courbe qui se projetterait sur le disque solaire ; le temps de leur visibilité serait donc inférieur à celui de leur invisibilité. Comme ces deux temps sont égaux, il faut que les taches ap-
f)artiennent à la surface môme de l'aslre. D'ailleurs on eur voit décrire des ellipses précisément telles que doivent paraître des cercles tracés sur la surface du soleil.
Le mouvement des taches, qui décrivent toutes des cercles parallèles de l'est à l'ouest, prouve que le soleil tourne sur lui-même de l'ouest à l'est. Soient en effet (fig. 86) S le soleil, TT' l'orbite terrestre, et au delà la sphère céleste. Les flèches indiquent le sens du mouvement de la terre, c'est-à-dire le sens de l'ouest à l'est.
Le mouvement apparent du soleil sur la sphère céleste s'effectue dé s en s', dans le sens du mouvement réel de la terre, ou de l'ouest à l'est. Sur la face du soleil tournée vers nous, les taches ont un mouvement qui, sur la sphère, se projette dans le sens opposé, c'est-à-dire qu'elles se dirigent dans le sens A A' : on voit que le sens de la rotation du soleil est celui de la révolution de la terre.
Pour apprécier le temps de la rotation du soleil, considérons une tnche qui se montre au centre du disque en A, lorsque la terre est en T. Elle disparaît au bord occidental, reparaît au bord oriental, puis se montre de
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nouveau centrale en A' lorsque la terre est en T'; l'observation monlre qu'il s'écoule dans cet intervalle 27i, 3. C'est là le temps de larotation apparente du soleil, mais non de la rotation réelle.
Cet astre a exécuté en réalité un tour, plus une portion de tour AA'. Mais on connaît Tare AA' ou TT' : c'est celui que la terre décrit en 27^,3, à raison d'un tour entier par un an, c'est-à-dire en 365^,25; il vaut donc une fraction de circonférence exprimée
par
On sait
Pig. 80. — Mouvement des taches du soleil
ainsi que le soleil dé-
soit — '— de tour en 27^,3. Le temps x qu'il met à
faire un tour sur lui-môme est donné par la proportion
- = -i-— ^--^. Pour exprimer algébriquement cette
relation, désignons par a la durée de l'année sidérale, par s le temps de la révolution apparente (ou synodique) du soleil, par x celui de sa révolution réelle. L*arc
AA' vaut une fraction - de la circonférence. Ainsi dans
le temps s le soleil a fait un nombre de tours exprimé par - -t- l ; le temps x qu'il met à faire 1 tour est donné par la proportion
ou
M. Laugier a trouvé ainsi, pour le temps de la rotation du soleil, -25^,34.
Ce résultat n'est d'ailleurs qu'une moyenne. En réa-
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lilé, le temps de la rotation des taches n'est pas exactement le môme d toute distance de Téqualcur du soleil. Suivant Carrington, ce temps est, à Téqualeur, un peu moindre que 25 jours, à 2û<^ de récjuateur, il est plus grand de 18 heures; à 30° la période alleini
26J -, et à 45®, 27i -. Ces différences révèlent ce fait
important que le soleil, à sa surface du moins, n'est pas un corps solide.
Si Taxe de rotation du soleil était perpendiculaire au plan de Técliptique, les cercles décrits {)ar les taches auraient pour projections des lignes droites parallèles à l'écliptique. Mais il n'en est pas ainsi : ces cercles se projettent de différentes façons, suivant la position annuelle de la terre. Le dessin 1 les représente ea mars, 2 en juin, 3 en septembre, 4 en décembre, avec une exagération considérable dans les différences d'as-
Fig. 87. — Déplacement apparent des trajectoires des taches da soleil
à diiréreiilcs époques de l^anuée.
pect. On a pu constater ainsi que le soleil tourne uniformément autour d'un de ses diamètres, qui est fixCi et incliné, de môme que Taxe de la terre, sur le plaa de Técliptique. Mais Taxe du soleil ne fait qu'un angle
de T - avec la perpendiculaire au plan de récliptique.
Malgré sa rotation, le soleil n'offre pas d'aplalissement appréciable.
* Particularités sur les taches. Aspect de Xwl aartees
du soleil. Piiotfispiiére. — La surfacc brillante du soleil se montre formée de granulations lumineuses que certains observateurs comparent à des grains de rii, d'autres à des feuilles de saule : elles se détachent sur un fond plus sombre et sont entremêlées de points noirs appelés pores. C'est sur celte trame que les taches apparaissent (fig. 88).
Celles-ci, très irrégulières dans leur forme, «ont généralement formées de deux parties : une région
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centrale, très noire, que ion appelle Vombre, et un pourlour moins obscur, la pénombre, formé de lila-
ments dirigés vers le centre. Autour de la pénombre apparaît une zone plus lumineuse que le reste du disque solaire Ilig. 89)-
L'aspccl particulier oiïert par les taches, lorsqu'elles sont voisines du bord du soleil, est digne de remarque. A leur apparition au bord oriental, la pénombre est bien marquée du c6té qui regarde vers ce bord, mais d'ordinaire elle ne se montre pas du cAtë opposé, où l'ombre elle-même est en partie cachée. A mesure que la tache s'avance vers le milieu du disque, l'ombre se dégage, la pénombre s'accuse de plus en plus dans
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la partie qui en était dépourvue, et finit par acquérir en moyenne une égale largeur tout autour de l'ombre. Mais lorsque la tache s'approche du bord occidental, les mêmes phénomènes se produisent en sens inverse, c'est-à-dire que la pénombre s'efface du côté tourné vers le centre du disque, et que l'ombre elle-même s'entame. Ces phénomènes ne permettent pas de douter que les taches soient des cavités pratiquées dans la couche des grains de riz, que l'on nomme la. photosphère (sphère de lumière) : l'ombre est le fond du trou et la pénombre en forme les parois. C'est ce que fait comprendre la figure 92. D'ailleurs, on a pu observer que certaines taches, quand elles arrivent au bord
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du disque solaire, y produisent de légères échancrures; ce fait a été constaté par Cassini, Herschel, De La Rue, ScclIh.
Ces taches sont de durée très inégale. Quelques unes ne paraissent que peu d'heures. La plus persistante, observée en 1840 et 1841, a duré 18 mois.
Les dimensions de ces cavités sont quelquefois énormes. On en a vu de 60 000 à 80 000 kilomètres de diamètre; la profondeur parait dépasser quelquefois 10 000 kilomètres. Ainsi la terre entière y serait aisément engloutie.
Quant à leur distribution, elles sont surtout abondantes k une distance de 30" ou ^O" de l'équateur solaire, et ne dépassent pas le 45* degré.
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Le nombre des lâches du soleil varie périodiquement et paraît présenter un maximum tous les 11 ou
12 ans. On discute beaucoup sur la relation qui petite lier ces variations aux perturbations atmosphériciuet
et aux inégalités des récolles. Cerlains astronomet vont jusqu'à leur attribuer une influence sur les crises commerciales.
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Fig. M, >- ProlibfniH» i lîg«.
Fig n. — ProtubéruM diftou.
: GOOO kilomètres par millimêlre.
Flg.iM.— Prolubénnco Tua Le 7 Hptembn ItTl
^Analyse speetrale da soleil. Chromospbère. — Od
sait que les solides et les liquides incandescents donnent un spectre continu, exempt de raies; il en est de même des gaz sous forte pression. La lumière émise par un gaz incandescent, mais non comprimé, a un spectre discontinu, formé de raies brillantes, qui diffèrent suivant la nature du gaz. Enfin les rayons lumineux qui ont traversé un gaz ou une vapeur forment un spectre sillonné de raies noires, qui occupent précisément la place des raies brillantes fournies par le môme gaz si, porté à l'incandescence, il était source de lumière. Ce dernier phénomène s'appelle renversement des raies du spectre. Tels sont les principes de l'analyse spectacle, qui adonné tant de révélations sur la constitution des astres, et en particulier du soleil.
Le spectre solaire présente des raies noires qui caractérisent des substances, et notamment des métaux, connues sur la terre. On en conclut d'abord que ces corps sont volatilisés dans une atmosphère environnant le soleil. Si l'on pouvait isoler les rayons émis par cette atmosphère, en supposant qu'elle soit lumineuse, on obtiendrait un spectre à raies brillantes. Cest ce qui a été réalisé d'abord pendant les éclipses de soleil. Lorsque le bord du soleil vient de disparaître caché par la lune, il reste pendant un instant une frange étroite non encore recouverte : si l'on en reçoit la lumière dans le spectroscope, on est témoin, dit M. Young, d'un phénomène magnifique. « Aussitôt que le soleil est caché, sur toute la longueur du spectre, dans le rouge, le vert, le violet, on voit jaillir presque instantanément des centaines et des milliers de raies brillantes, rapides et fugitives comme les étoiles d'une fusée qui éclate ; car en deux ou trois secondes tout a disparu. Cette couche semDle avoir un peu moins de 1600 kilomètres d'épaisseur, et le mouvement de la lune a bientôt fait de la. recouvrir *. »
L'enveloppe gazeuse incandescente qui produit les raies colorées a reçu le nom de chromosphère (sphère des couleurs).
L'examen des raies qu'elle présente, et qui se trouvent renversées dans le spectre solaire ordinaire y fait reconnaître l'existence des corps simples dont voici la liste, d'après les derniers travaux :
t. Young. Le Soleil, p. 62.
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Fer Hydrogène
Titane Palladium
Calcium Vanadium
Manganèse Molybdène
Nickel Strontium
Cobalt Plomb
Chrome Uranium
Barium Aluminium
Sodium Cériun)
Magnésium Cadmium
Cuivroj Oxygène
On regarde de plus comme probable dans la chro* mosphère Texistence des corps suivants :
Indium Césium
Lithium Bismuth
Rubidium Étain
Iridium Argent
Glucinium Lanthane
Yttrium Carbone
Voici des corps dont on n*a pu découvrir aucune trace :
Silice Brome
Chlore Iode
Mais le spectre de ces substances peut être entièrement modifié par des circonstances de température, de pression, etc., qui nous sont inconnues.
Ajoutons que certaines raies du spectre solaire
f)araissent dues à des éléments qui n'existent pas sur a terre, notamment à un métal qu'on a nommé le hélivmi.
* Protubérances. — Pendant Ics écIipscs totales de soleil, on voit même à l'œil nu s'élancer du disque obscurci d'immenses flammes d'une couleur rosée. Ces colonnes de feu, connues sous le nom de protubérances^ sont principalement formées d'hydrogène incandescent, ainsi que le démontre l'analyse spectrale. Elles s'élèvent à des hauteurs de 30 000 à 50 000 kilomètres, et quelquefois beaucoup plus. Le diamètrede la terre est donc peu de chose en comparaison de leurs dimensions. Elles sont quelquefois entièrement détachées du soleil. MM. Janssen et Lockyer, après avoir étudié ces appendices pendant l'éclipsé totale de 1868, ont découvert simultanément, sans se communiquer leur travail, le moyen d'observer en tout temps les protubérances et la chromosphère au moyen du spectroscope. On peut donc être tenu au courant, heure par heure,
de ces vastes conflagrations dont la surface solaire est le théâlre, les dessiner, les mesurer, assister à leurs continuels changements.
On a ainsi constaté que les grandes éruptions naissent autour des taches. Mais toute la chromosphère est constamment hérissée de flammes innombrables.
La rapidité des mouvements des gaz dans les protubérances confond Timagination : cette vitesse surpasse quelquefois 300kilomèlres par seconde. On peut suivre ces déplacements à Tœil lorsqu'ils sont perpendiculaires au rayon visuel; dans le cas où ils s'enectuenl dans le sens même du rayon visuel, ils sont accusés aussi nettement par la déformation des raies du spectre, conformément à la théorie des ondulations. Il s'agit donc bien réellement d'un transport de matière.
Nous représentons, d'après M. loung, quelques-unes des formes affectées par les éruptions solaires (tîg. 86 à 97). On pourra suivre, sur quelques-unes cie ces figures, les transformations successives du phénomène.
^Couronne. — Bien au delà des protubérances règne autour du soleil une atmosphère, ou du moins une nébulosité, qu'on a vue quelquefois se prolonger jus-, qu'à 6^ ou V d»^ l'astre. Cet appendice, appelé la cou^ ronne n'est visible que dans les éclipses de soleil, et nous y reviendrons a l'occasion de ce dernier phénomène.
La couronne n'a pas moins de 500 000 kilomètres de hauteur. On croit généralement qu'elle consiste en une atmosphère de gaz incandescents, et peut-être partiellement en essaims de météores.
* Lumière zodiacale. — Enfin OU aperçoit dans le ciel, à certaines époques de Tannée, une lueur triangulaire, de forme allongée, qui s'élève obliquement au-dessus de l'horizon avant le lever ou après le coucher du soleil. La direction de cette trace phosphorescente, prolongée au-dessous de l'horizon, passe par le soleil. La bande lumineuse est donc placée suivant le zodiaque : on l'appelle lumière zodiacale.
Cette apparence indique une nébulosité de forme lenticulaire ou annulaire entourant le soleil, et aplatie parallèlement au zodiaque. La largeur de cet appendice est de 20^ à 30°, et la hauteur à partir du soleil se monte à 50® environ. A une telle distance de l'astre central, ce ne peut être une atmosphère proprement dite. Le corps qui forme la lumière zodiacale paraît
être de la nature des objets dont nous parlerons plus loin sous le nom de nébuleuses.
Ce phénomène ne peut s'observer que par une nuit profonde, en dehors du crépuscule. En Europe, on raperçoit le soir dans les mois de mars etd'avrily et le matin au mois de septembre. Il est beaucoup plus apparent sous les tropiques.
En résumé nous connaissons au soleil quatre enveloppes distinctes : la photosphère, la chromosphèie avec ses prolongements en forme de protubérances, l'atmosphère coronale, et la nébuleuse qui forme la lumière zodiacale.
^Lainière et chaleur da soleil. — AuCUn foyer COnnU
n'approche de I éclat éblouissant du disque solaire. Les métaux à leui* plus haut degré d'incandescence, la lumière de Drummond, Tare électrique se projettent sur Tastre radieux comme de simples taches noires. Les physiciens ont trouvé que le soleil vaut 630 000 000 000 000 000 000 000 000 de lampes Garcel employées comme unité en photométrie. Mais nous ne nous formons aucune idée d'un nombre aussi gigantesque. On a calculé aussi que le soleil au zénith éclaire une surface blanche 6000 fois autant qu'une lampe Carcel placée à 1 mètre de distance.
La température de cette inconcevable foyer n'a pas encore pu être déterminée avec certitude ; elle dépasse certainement toutes celles gue l'industrie connaît. Mais an a pu mesurer la quantité de chaleur émise par le soleil. D'après M. Violle, dont la méthode paraît être la plus précise, et dont les observations effectuées en Algérie et au mont Blanc ont donné les résultats les plusgénéralement acceptés, une surface de 1 centimètre carré, exposée normalement aux rayons solaires, à la limite de l'atmosphère, reçoit par minute une quantité de chaleur exprimée par 0,00254'^. Telle est le nombre de calories qui tomberait par centimètre carré, sur le grand cercle terrestre perpendiculaire aux rayons solaires. Mais cette quantité de chaleur se répartit, d'après les divers mouvements de la terre, sur m surface totale du globe, qui est 4 fois celle d'un grand cercle. Ainsi la quantité de chaleur que reçoit en moyenne chaque centimètre carré de la surface en un **n est
Elle suffirait pour fondre une couche de glace de 45"",5 d'épaisseur. Pouillet avait trouvé 21 mètres seulement.
Pour obtenir la quantité de chaleur émise en une minute par le soleil, il suffirait de multiplier 0,00254 par la surface, exprimée en centimètres carrés, de la sphère ayant pour rayon la distance du soleil à la terre. En divisant le résultat par la surface solaire, on trouve que chaque centimètre carré de la surface de cet astre fournit par minute 116 calories, c'est-à-dire de quoi fondre près de b mètres d'épaisseur de glace en ce temps, soit par au une couche de glace de 8000 kilomètres.
La chaleur qui sort de quelques mètres carrés de la surface solaire suffirait pour faire marcher indéfiniment toutes les machines de la terre On sait d'ailleurs que, d'après les principes de la théorie mécanique de la chaleur, le soleil est la source presque unique de tous les mouvements qui ont lieu à la surface de noire globe, tant dans la nature inorganique que chez les êtres vivants. Son énergie, emmagasinée par les transformations chimiques et physiques, est le moteur des vents, des fleuves, des courants de la mer, des machines de toute sorte, des animaux et des hommes. « Considérez, dit Tyndall, l'ensemble des énergies de notre monde, la puissance emmagasinée dans nos houillères, nos vents et nos rivirèes, nos flottes, nos armées, nos canons. Que sont-elles? Elles sont toutes engendrées par une fraction de l'énergie du soleil, qui ne s'élève pas à g 300 oyoooo ^^ son énergie totale. Telle est, en effet, toute la fraction de la force du soleil absorbée par la terre. »
* Constance de la radiation solaire. — Malgré l'énorme
quantité de chaleur que le soleil répand, son rayonnement conserve la même énergie à travers les âges. 11 est prouvé, non seulement par les observations thermométriques les plus anciennes, mais par la distribution fixe des végétaux, constatée depuis bien plus longtemps, que la température n'a pas varié d'un demi-degré sur notre globe depuis les temps historiques. Il y a plus : la vie ne peut subsister qu'entre des limites de température fort étroites, et la géologie nous montre une succession d'espèces vivantes sur la terre depuis des milliers de siècles. Ainsi la quantité de chaleur reçue par notre globe n'a pas varié notablement pendant cet intervalle.
Malgré la grandeur de sa masse, le soleil se refroi-
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dirait progressivement si sa provision de chaleur n'était alimentée par quelque source. Il est certain qu'elle n'est pas entretenue par une combustion : car Tastre serait entièrement brûlé, et par conséquent froid, au bout de quelques milliers d'années.
Mayer suppose que la chaleur du soleil est entretenue par les chocs que produisent des aérolithes tom"bant sur sa surface. Celte théorie soulève de graves difficultés. Une chute de météores assez abondante pour régénérer la cfuantité de chaleur rayonnée par le soleil ne changerait pas, il est vrai, son diamètre apparent d'une quantité sensible, même en plusieurs siècles. Mais ce phénomène, en augmentant sa masse, ralentirait d'une façon appréciable la rotation du soleil et la révolution des planètes.
La théorie d^Helmholtz échappe à ces objections et paraît la plus satisfaisante de celles qui ont été proposées. D'après ce physicien, le soleil se contracte à mesure qu'il rayonne delà chaleur, et ce resserrement, d'après les principes de la thermodynamique, reconstitue la chaleuir perdue. L'analyse mathématique établit en efTet qu'une masse gazeuse isolée, loin de se refroidir en cédant de sa chaleur à l'espace environnant, s'échaufîe au contraire en vertu de la contraction amenée par cette dépense môme. Il est donc présumable que le soleil s'échauffe plutôt que de se rerroidir.
D'après le calcul, une contraction de 76 mètres par an suffirait à enlrelenir l'énergie du foyer solaire. A ce compte, il faudrait 9500 ans pour dimmuer le diamètre d'une seconde, quantité presque inappréciable.
£n poursuivant les conséquences de cette hypothèse, on est amené à conclure que le soleil serait réduit h la moitié de son diamètre actuel dans 5 millions d'années; qu'au bout de ce laps de temps il aurait perdu en notable partie l'état gazeux et commencerait à se refroidir; qu'enfin au bout de 10 millions d'années il conserverait difficilement assez de chaleur pour entretenir la vie sur notre globe.
* Notions sur la eonstltutlon physiqae da soleU. — Tous
les astronomes voient aujourd'hui dans les granulations de la photosphère des sortes de nuages produits par la condensation, à l'état de gouttes liquides ou de
8 articules solides, des gaz constituant la masse solaire, n regarde tout l'intérieur de l'astre comme formé par des vapeurs beaucoup plus chaudes que la photosphère, portées peut-être k des millions de degrés. A cet
état, elles sont hors d'état de rayonner de la lumière et de la chaleur, car les gaz, même portés aux plus hautes températures, ont un pouvoir émissif presque nul, à moins qu'ils ne soient fortement comprimés; ils ne deviennent éclairants et échauffants que si Tony projette des particules solides, par exemple de la chaux en poudre.
Mais les vapeurs solaires se refroidissent vers la surface, par le voisinage de l'espace célesle; elles se condensent en ces nuages granulés qui jouent le rôle des poussières incandescentes jetées dans la flamme obscure d'un bec d'hydrogène, et constituent, suivant Texpression de M. Faye, 1 organe essentiel de la radiation.
D'après le môme astronome, à la haute température qui doit régner à Tintérieur du soleil, toute afiînité cnimique r'isparaît, il n'existe que des corps simples mélangés; mais à la surface, relativement froide, l'affinité reprend son empire et donne lieu à des composés déflnis qui constituent les nuages photosphériques. On conçoit que cette action chimique, toujours la même, dans des conditions uniformes de pression, entretienne une température constante, et ainsi s'explique rinvariabilité de la radiation solaire, malgré le refroidissement ou réchauffement possible de la masse totale.
L'enveloppe solaire finirait néanmoins par se refroidir s'il n'y avait pas circulation des matériaux entre l'extérieur et l'intérieur. Mais les corps condensés par le froid deviennent plus lourds, retombent vers le milieu de Ja masse, tandis que les matières plus chaudes et moins denses viennent prendre leur place et se condenser à leur tour vers la surface. Cet échange continuel fait participer au refroidissement toute la masse, et prévient le refroidissement de la périphérie.
M. Faye explique déplus commentées mouvements ascendants et descendants produisent une rotation plus rapide à l'équateur qu'aux pôles, et rattache à ce fait la formation des taches. C'est là la partie la plus originale de son hypothèse. Dès que la surface du soleil est parcourue par des courants d'inégale vitesse, le frottement mutuel de deux filets voisins, de rapidité différente, doit produire des tourbillons, comme nous l'avons expliqué au sujet de l'atmosphère terrestre. Ils se propagent de haut "en bas, déprimant la chromosphère et la photosphère, et y font pénétrer l'hydro-
gène froid des régions supérieures ; ce gaz que sa basse température rend opaque produit sur les parois de la dépression une obscurité relative : c'est la pénombre d'une tache. Plus bas, le tourbillon solaire se rétrécit en entonnoir, rejette sur les côtés les vapeurs dont la condensation forme les nuages brillants; il y a donc au centre un trou où la matière photosphérique fait défaut : c'est Tombre. Les petits tourbillons forment les pores de la surface solaire; ils sont analogues aux trombes de l'almosphère terrestre. Les grands constituent les taches; ils répondent à nos cyclones.
On a objecté à ce système l'absence de mouvement gyratoire et de forme en spirale dans la plupart des taches. M. Faye répond que nous ne voyons pas le tourbillon lui-môme, formé qu'il est par des gaz non lumineux, mais les parois de Vorifice pratiqué dans la photosphère, et qui ne prennent pas part à la rotation. D'ailleurs cette gaine elle-même est quelquefois entraînée par le mouvement tournant, et la pénombre prend une forme spirale.
Un des arguments les plus probants en faveur de cette théorie, c'est la segmentation que l'on observe fréquemment dans les taclies; elles se sièparent sou vent en deux, qui continuent à se mouvoir parallèlement, comme le iront les cyclones terrestres.
Enfin les protubérances trouvent aussi leur explication dans ce système. L'hydrogène, qui est le plus léger de tous les gaz, après avoir été entraîné dans la masse embrasée du soleil par un tourbillon, en ressort incandescent, grâce à sa faible densité, et, autour de la tache, jaillit avec impétuosité au-dessus de la chromosphère, pour retomber ensuite en pluie de feu, en gerbes, comme le montrent nos figures.
PHASES DE U LUNE
de la kDMï. — La lune est l'astre qui nous intéresse le plus après le soleil, à raison de ses grandes dimensions apparentes et des aspects divers qu'elle nous offre.
Son mouvement propre sur la sphère est plus sensible que celui d'aucun autre corps céleste. Il suffit de l'observer pendant quelques heures pour constater qu'elle change notablement de position parmi les étoiles et qu'elle se dirige vers 1 est. En énonçant ce fait, nous faisons, bien entendu, abstraction du mouvement diurne, comme lorsque nous avons parlé du soleil (p. 82). Si l'on note dans queUe constellation se trouve placée la lune à un jour donné, on trouve qu'elle y revient, après avoir fait le tour entier de la sphère,
d'occident en orient, au bout de 27J - environ. Son
mouvement propre est à peu près 13 fois aussi rapide que celui du soleil.
nuMos. — 11 y a une époque dans le mois où la lune est complètement invisible : c'est le temps de la nouvelle lune. Au bout d'un jour ou deux, on commence à l'apercevoir à l'est du soleil, sous la forme d'un croissant délié, qui tourne sa convexité vers cet astre ; suivant alors le soleil dans son mouvement diurne, elle se lève et se couche quelque temps après lui. Une semaine environ après la nouvelle lune, le croissant,
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s'épaississant par degrés, est devenu un deraî-cercl qui brille à 90® et à Test du soleil; il se lève vers midi et se couche vers minuit : c'est le premier quartier.
une
Bientôt le diamètre du demi-cercle est remplacé par
le ligne convexe qui s'enfle de plus en plus, et une
semaine encore après, la lune est devenue un disque
parfait, la pleine lune; ce cercle est à Topposé du soleil;
il se lève au coucher du jour et se couche à son lever.
vers
di _
semaine est devenu un demi-cercle, le dernier quartier. Celui-ci se lève vers minuit et se couche vers midi.
Ensuite le diamètre de la demi-lune se creuse peu à peu ; Tastre se montre sous la forme d'un croissant qui tourne sa convexité vers le soleil et devient de plus en plus grêle à mesure qu'il s'en rapproche. Ënfln, une semaine après le dernier quartier, le croissant s'évanouit tout à fait. Nous sommes à une nouvelle lune, et la série des phases recommence.
Explication des phases. — Ces changements de forme de l'astre s'expliquent aisément si 1 on suppose que la lune soit un globe sans lumière propre, et nous réfléchissant seulement l'éclat du soleil. Admettons de plus que, placée beaucoup plus près de nous que le soleil, elle tourne autour de la terre sans s'écarter considérablement du plan de Técliptique. Dans chacune de ses positions, le soleil éclaire la moitié de l'astre, satellite de la terre; mais le cercle d'illumination lunaire se trouvant placé de différentes laçons par rapport à nous, il en résulte une diversité d'aspects.
Lorsque la lune est placée entre le soleil et la terre, ou est en conjonction (position 1, fig. 105], elle tourne vers nous sa partie obscure, et nous ne l'apercevons pas : elle est alors d'autant plus invisible qu'elle est plongée dans les rayons éblouissants du soleil. C'est la nouvelle lune*.
Quand notre satellite passe à Test du soleil, le cercle d'illumination nous laisse voir, sous forme de croissant, une partie de plus en plus grande de la région éclairée. Le croissant est limité du côté convexe par le contour de la lune, qui est circulaire, et du côté concave par le cercle d'illumination, dont la projection est une demi-ellipse concave.
1. Le soleil n'est pas représenté dans la figure et doit être suppo^b à une grande distance dans la direction marquée par la flèche.
EXPLICATION DES PHASES
La lune se trouve ensuite en quadrature (position 2), c'est-à-dire à 90° du soleil. Nous apercevons la moitié de la région lumineuse; le cercle d'illumination se projette suivant le diamètre de la demi-lune. C'est le premier quartier.
Passé la quadrature, nous apercevons plus de la moitié de la face éclairée; la lune grandit; nous la voyons limitée d'un côté par son contour circulaire,
h^ Solcfl.
Fig. iOS. — Les phaaM de la lune.
de l'autre par la projection du cercle d'illumination, qui est mamtenant une demi-ellipse convexe.
Lors de l'opposition, c'est-à-dire quand la terre se trouve placée entre la lune et le soleil (position 3), nous apercevons la totalité de la face brillante, le contour de la lune se confond avec le cercle d'illumination. Il y a alors pleine lune.
Le satellite, continuant sa marche, se rapproche ensuite du soleil ; nous apercevons donc une partie de plus en plus petite de sa face lumineuse. Une série de phases, semblables aux précédentes, se reproduit dans
ir^ PHASES DE U LUNE.
l'ordre inverse, avec celle difTéronce que, dans celle seconde moitié de la période, l'écliancrure porte sur le l)ord occidental, et non plus sur le bord oriental. La deuxième quadrature (position k) donne le dernier quartier, et la lune redevient nouvelle à la conjonction On dit qu'elle a achevé son cours. La seconde moitié du cours, de la pleine hine à la nouvelle lune,
I porte le nonn de dé-
I court. La période des I phases s'appelle en- I core une lunaison.
ConJoDClIan. Oppo- I sltlon. Qnadrvlare.
I — La lune ne se meut
fias exacitment dans éplanderéclipliqiie, ' -' il faut tenir comple ce fait dans ladé- I liniliondeTinstaDlde ctiacune des phnses I ]irincipales. Un aslre I en général est, dit eo conjonction ou en op-
Fig. lOi. — Lnmiire amitit. position, SUivant qup
.«a longitude IV. p. 87) est égale à ceHe du soleil ou ea d.ffère de 180"; il est en quadrature lorsque sa loDgitude el celle du soleil diflïrent de 90°. L'inslant de la nouvelle lune, de la pleine lune, des quarliers, est celui de la conjonction, de l'opposition et des quadratures.
La conjonction et l'opposition de la lune portent le nom commun desysygies^.
Lumière eendrée. — Lofsque la lune a la fnrme d'un croissant, la portion du disque non illuminée par le soleil brille cependant d'un faible éclat, a.\f pelé lumière cendrée (lîg. 106). Cette pâle clarté, qui ne se distingue que dans une nuit assez noire, vient de la réverbération de la surface terrestre sur la lune. Il résulte en effet des explications précédentes et de l'examen de la fleure que la terre, vue de la lune, doit présenter des phases inverses de celles de notre satellite observé de la teire. Lorsque la lune est nouvelle, la terre pour elle est pleine, et éclaire plus que jamais la portion de la lune tournée vers nous. Cette lueur qui nous arrive ainsi après deux réflexions, une sur la terre, l'autre sur la lune, est la lumière cendrée.
CHAPITRE XVII
Étade précise du mouTeineiiC prop£>e de la lune. DétermlnaCtoii des coordonnées de son centre. — •
Pour nous rendre un compte plus rigoureux du mouvement de la lune sur la sphère céleste, il nous faut d'abord rechercher la forme exacte de son disque. En comparant divers diamètres à Taide du micromètre à fils parallèles (voy. p. 82), on les trouve tous égaux. Ainsi le disque lunaire est circulaire, ou du moins ne diffère pas d'un cercle d'une façon que nous puissions apprécier. Dès lors nous entendons par la situation de la lune sur la sphère céleste le point où se projette son centre.
La position de ce centre se détermine par son ascension droite et sa déclinaison. Mais la difficulté est un peu plus grande que pour le soleil (p. 83J, parce qu'on ne peut en général observer à la fois les deux bords opposés de la lune. Pour mesurer la déclinaison, on observe la hauteur du bord inférieur ou du bord supérieur, suivant que l'un ou l'autre est visible, et Ton ajoute ou l'on retranche le demi-diamètre apparent : on obtient ainsi la hauteur, et par suite la déclinaison du centre. Quant au diamètre apparent, on peut le mesurer chaque jour, puisqu'on voit constamment deux points diamétralement opposés du disque.
Pour mesurer l'ascension droite, on observe l'heure du passag'e du bord occidental ou du bord oriental, et on en déduit par un calcul l'heure du passage du centre : elle dépend du diamètre apparent et de la déclinaison.
'[En effet, on connaît par l'observation, à une époque donnée, la durée du jour lunaire, ou le temps qui s'écoule entre deux passages supérieurs consécutifs de la
lune au méridien; on connaît également la déclinaison moyenne de la lune dans le môme espace de temps. En un jour solaire, Tastre décrit sensiblement d'un mouvement uniforme le parallèle AB situé à cette déclinaison (fig. 107).
Imaginons les cercles horaires PLQ, POQ, Tun tangent au bord visible de la lune, l'autre passant par le centre de cet astre: ils interceptent sur Téquateur rare L'O'.
La différence entre les heures des passages du bord et du centre lunaires est le temps que met le point L'
Fig. 107. — Détermination de Theure du passage du cenkre de la lune.
f)our prendre la place du point 0', ou inversement. Or e rayon lunaire OL mené au point de contact du cercle horaire PLQ se confond sensiblement avec un arc du parallèle AB. Les arcs semblables L'O', LO pris sur réquateur et sur ce parallèle sont proportionnels aux rayons de ces cercles O'C, OC :
RÉVOLUTION SIDÉRALE ET SYNODIQUE
et en prenant par exemple pour unité de longueur Tare d'une seconde d'un grand cercle
cosX
Le point L' décrivant Téquateur en un jour lunaire, on trouvera par une proportion le temps qu'il met à parcourir l'arc L'O'.l
Les coordonnées clu centre de la lune étant ainsi déterminées jour par jour, on reconnaît, comme on l'a fait pour le soleil (p. 84), que cet astre décrit sur la sphère céleste un grand cercle, incliné de 5^9' sur le plan de l'écliptique. Cela revient à dire que le mouvement de l'astre s'effectue dans un plan passant par le centre de la terre.
Les deux points où le grand cercle décrit par la lune coupe celui de l'écliptique s'appellent les nœî<(Js. Le nœud ascendant est celui où se trouve lalune quand elle passe au nord de l'écliptique; l'autre est le no^wA descendant.
On détermine l'heure du passage de la lune à l'un de ses nœuds, et par suite la longitude du nœud, par une proportion, comme on le fait pour les équinoxes (voy. p. 86).
RéYolntions sidérale et synodiqne de la lune. — On
appelle révolution sidérale de la lune le temps qu'elle emploie à décrire un grand cercle de la sphère céleste.
Cetteduréeest27J7^^43'"lls,5.
La RÉVOLUTION SYNODIQUE
de la lune est le temps qui s'écoule entre deux conjonctions consécutives avec le soleil (voy. p. 164). Elle est de 29il2»»44«^2%9.
La révolution sidérale est
tilus courte que la révoluion synodique, et la pre-
mière se déduit facilement •''«• Alyn^diJ^rdë'r.u^f "'' de la seconde, comme la
véritable durée de la rotation du soleil se déduit de la rotation apparente (p. 145). Soit T la terre, L, S la lune et le soleil en conjonction (fîg. 108). A la conjonction suivante qui se fait 29J,53 plus tara, et qui est figurée par les positions L', S', le soleil a décrit vers l'est, dans son mouvement apparent sur la sphère, un arc SS'qui
vaut la fraction rr^-rr de la circonférence, puisque
Tannée sidérale est de 365J,25. Dans le môme temps, la lune a décrit un tour plus Tare LL' semblable à SS',
soït ' ^_ , en tout .-—^ de tour. Le temps 05 quelle
met à accomplir un tour est donné par la proportion
Pour trouver une formule algébrique, désignons par a la durée de Tannée sidérale, par b le temps de la révolution sidérale de la lune, par s celui de sa révolution synpdique. L'arc SS', amsi que LL', vaut la
fraction - de la circonférence. Ainsi dans le temps s la
lune a fait un nombre de tours exprimé par -M- I. Le
temps b qu'elle met à faire un tour est donné par la proportion
Ajoutons que, d'après les observations les plus anciennes, le temps de la révolution sidérale de la lune, et par suite de la révolution synodique, décroît d'une façon lente et continue.
RéCrogpradation de la ligne des nœuds. — La lunC
ne se meut pas rigoureusement suivant les lois simples que nous venons de formuler. Son mouvement est sujet à de nombreuses inégalités dont nous ne pouvons indiquer que les principales.
D'abord Torbile lunaire n'est pas absolument plane. On se fait une idée de la marche de l'astre en concevant qu'il décrit son ellipse dans un plan qui se déplace lentement, tout en passant toujours par le centre de la terre, et en faisant avec le plan de Técliptique un angle sensiblement Gxe de 5°9'. Dans ce mouvement, là ligne des nœuds, ou l'intersection du plan de Torbite lunaire et du plan de Técliptique, rétrograde, c'est-à-dire tourne de Test à Touest, dans le plan de Técliptique. Les nœuds accomplissent leur révolution en 18 ans 2/3 environ. Au bout de cette période, le plan de Torbite reprend sa position initiale.
RÉVOLUTION SIDÉIULE ET SYiNODIQUE. 1G9
Katation de Torblte de la lune. — Si la ligne (Ics
nœuds rétrogradait uniformément, et si le plan de l'orbite faisait un angle invariable avec le plan de récliptique, Taxe de cet orbite, c'est-à-dire le dfiamètre de la sphère céleste perpendiculaire à son plan, décrirait uniformément un cône de révolution autour de Taxe de Técliptique. Mais il en est de Taxe de Torbite lunaire comme de Taxe terrestre : sa position moyenne engendre bien un cône de révolution comme nous venons de le dire, mais Taxe lui-môme décrit un cône autour de cette position moyenne. Ce phénomène s'appelle la uutation de Torbite lunaire.
Le cône de cette nutation est de révolution, tandis que celui de la nutation terrestre est à base elliptique (vov. p. 138). 11 est décrit en 173 jours, temps qui s'écoule entre les conjonctions du soleil avec les deux nœuds. Dans la nutation. Taxe de Torbite lunaire fait avec sa position moyenne un angle flxe de 8' 47".
* DéplacemcnC du périgpée lunaire. — Le grand axe de
Torbite de la lune a un mouvement direct comme celui de l'orbite terrestre : il décrit un tour entier en neuf ans.
^Périodes relatives an niooYemenC de la lune. — D'à-
près la rétrogradation de la ligne des nœuds, le temps qui s'écoule entre deux conjonctions consécutives du soleil et d'un nœud est plus court que l'année sidérale : il y a là un fait pareil à celui de la précession des équinoxes. Cet intervalle, appelé révolution synodique de la ligne des nœuds, est de 346^,62.
On trouve que 223 révolutions synodiques de la lune forment à peu près 19 révolutions synodiques des nœuds. Cette période, plus petit commun multiple des deux révolutions, est importante à considérer pour la prédiction des éclipses. Elle a été découverte par les astronomes de la Ghaldée, et porte le nom de période chaldéenne. Sa durée est de 18 ans 11 jours.
Une autre période assez connue est le plus petit commun multiple de la révolution synodique de la lune et de Tannée tropique. Elle se compose de 235 lunaisons ou de 19 années, à A de jour près. Elle est connue sous le nom de cycle de Méthon, du nom de l'astronome grec qui l'a découverte. Son utilité consiste en ce que les années qui portent le môme numéro d'ordre dans les cycles consécutifs, ontles mêmes dates pour toutes les phases lunaires.
Ce numéro d'ordre s'appelle nombre dor^ parce que
les Grecs l'inscrivaient en lettres d'or sur les édifices publics.
Diamètre apparent et orbite de la lane. — Le dicimè'
Ire apparent de la lune varie entre 29' 26" et 33' 33". Sa valeur moyenne, 31'29", est un peu inférieure à celle du soleil (32' 4") ; mais le diamètre apparent de la lune surpasse souvent celui du soleil.
En procédant exactement comme pour le soleil, on reconnaît que la lune décrit autour de la terre une ellipse dont la terre occupe le foyer : celte courbe est Torbite de la lune. Les points de Vorbile le plus voisin et le plus éloigné de la terre s'appellent le périgée et Vapogée.
Le rayon vecteur mené de la terre à cet astre décrit des aires égales dans des temps égaux. Ces lois sont les mêmes que celles du mouvement apparent du soleil. L'excentricité de l'orbite lunaire, c'est-à-dire le rapport de la distance des foyers au grand axe, est d'environ jg.
Il y a lieu de nous demander, ainsi que nous l'avons fait pour le soleil, si le mouvement elliptique de la lune est réel ou apparent : car les phénomènes observés seraient les mêmes, que la terre tournât autour de la lune ou la lune autour de la terre.* Or nous verrons plus loin que la masse de cet astre n'est que la 83« partie de celle de notre globe. 11 faut, d'après les principes de la mécanique, gue le plus petit corps tourne autour du plus gros; ainsi le mouvement de la lune est réel.
"' Parallaxe de la lune. — La parallaxe de la lune peut se déterminer facilement, çrâce à la faible dislance de cet astre à la terre. Voici le principe de la méthode suivie à cet effet par Lacaille et Lalande en
Deux observateurs placés sur le même méridien, l'un par exemple à Berhn, en A, l'autre au Cap, en B (fig. 109), observent en même temps la lune L à son passage au méridien; ils notent les distances zénithales ZAL = Z, Z' EL = Z'. Désignons les parallaxes de hauteur ALO, BLO par p et p\ en sorte que Ton a
p = ZAL ~ AOL p' = Z'BL — BOL.
On trouve en ajoutant membre à membre
p + p' = Z -f- Z' — AOB.
PARALLAXE UK LA LUNE
Uais les deux stations se trouvant de part et d'autre
de Téquateur EE', AOB est la somme de leurs latitudes X et X'. Ainsi
On sait d'ailleurs (voy. p. 52) que P désignant la parallaxe horizontale,
p = 9s\nZ /=PsinZ'.
La formule précédente devient par là
P (sinZ H- sinZ') = Z H- Z' — (X + X'), d'où l'on déduit
2 sm — 7i cos — - — •
Mais cette formule doit subir certaines corrections : car il faut tenir compte de la forme elliptique du mé-
Fig. 109. — Parallaxe de la lune.
ridien et de cette circonstance que les deux stations ne sont pas exactement sur le même méridien. Toutes corrections faites, on trouve pour la parallaxe horizontale moyenne de la lune P = 57' 40".
Distance de la lune À la terre. — Il résulte de la
parallaxe lunaire que la distance moyenne de l'astre
à la terre est environ de 60 rayons terrestres; cette distance varie entre 56 et 64 fois le môme rayon.
La distance moyenne de la lune à la terre est de 380000 kilomètres.
C'est environ la 400« partie de celle du soleil à la terre.
* Variation diurne du diamètre apparent de la lune. —
La lune est plus près de nous quand elle passe près du zénith qu'à Thorizon. Représentons-la en effet par L (fig. 110) : Pour l'observateur situé en A, et qui l'a à son zénith, elle est à la distance AL; pour celui qui est en 6 et qui Ta à son horizon, elle est à la distance plus grande BL. Il en résulte que cet astre nous offre un plus grand diamètre apparent au zénith qu'à l'horizon. D'après le calcul, comme d'après les mesures directes, la différence est de 31", en faveur du diamètre apparent de la lune au zénith.
Cependant, par une singulière illusion d'optique, nous jugeons la lune plus grande lorsqu'elle est voisine de l'horizon. Voici comment on peut expliquer cette erreur. Lorsque la lune est placée très bas, nous la comparons aux objets terrestres, au delà desquels elle se montre, et qui sont réduits par l'éloignementà de petites dimensions. D'après notre expérience, nous attachons à une faible grandeur apparente, vers les confins de l'horizon, l'idée d'une grandeur absolue considérable ; et inconsciemment nous appliquons ce principe à la lune.
Au contraire pour les corps que nous apercevons à une grande hauteur dans le ciel, notre instinct nous fait sans doute prendre pour termes de comparaison les objets qui se projettent souvent dans cette région, par exemple les sommets des édifices et des arbres voisins. A l'égard de ces derniers, une grandeur apparente donnée correspond à une grandeur réelle beaucoup moindre que dans le premier cas. Nous trouvons ainsi la lune plus petite.
La même illusion se produit à l'égard du soleil.
Trajectoire de la lune dans Tespace. — C'est en Supposant la terre fixe qu'on trouve que la lune décrit une ellipse. Mais si l'on tient compte de la révolution de la terre autour du soleil, la trajectoire de notre satellite devient beaucoup plus compliquée, puisqu'il décrit son orbite autour d'un point en mouvement. Cette courbe LL,L„L„,L,y (fig. 111) suit de près l'orbite terrestre, TT,T„T„,T,v, de part et d'autre de laquelle elle forme
VARIATION DIURNE DU DIAMÈTRE DE LA LUNE
12 sinuosités telles que LL,v, répondant aux 12 lunaisons de Tannée. Toutefois notre figure exagère beaucoup ces sinuosités, puisque le plus grand écart LT, L„T„ entre la trajectoire de la lune et 1 orbite terrestre n'est que la 400* partie du rayon ST de cette orbite.
Taches de la lune. Rotation. — Le disque lunaire
présente des taches que Ton distingue parfaitement à
Fig. iio. — Variation diurne de la distance de la lune.
l'œil nu. Ces taches, qui sont permanentes, occupent toujours sensiblement la môme situation sur le disque; elles reprennent exactement la même place à chaque révolution sidérale. En d'autres termes, sauf de petits écarts périodiques, Tastre dirige toujours vers nous la môme portion de sa surface. On en conclut que la lune tourne autour d'un de ses diamètres, à peu près perpendiculaire au plan de son orbite et qu'elle
effectue une rotation dans un temps précisément égal à celui de sa révolution sidérale.
En effet, a (fig. 112) désignant une tache qui se projette au centre du disque, le rayon La de la lune, étant toujours dirigé vers la terre T, prend successivement les positions La, LV, LV, L'V", et revient à sa situation initiale après une révolution du satellite.
Fig. lit. — Trajectoire de la lune autour du soleiJ.
Pour un observateur, placé sur la lune et qui ne tient pas compte du mouvement de transport de cet astre, ce rayon a fait un tour. Ainsi la lune tourne sur elle-même. Pour qu'elle ne tournât pas, il faudrait que chaque rayon restât parallèle à lui-même, et prît les positions La, L'a, L"a, L'"a.
D'ailleurs le temps de la rotation est rigoureusement égal à celui de la révolution sidérale. Car s'il y avait
LIBRATIONS
une différence môme très petite entre ces deux durées, les taches se déplaceraient légèrement à chaque révo-
Fig. 113. — Taches de la lune, rotation.
lution, et finiraient par éprouver, dans leur situation, des variations considérables.
I^lbratlons de la lune. — LcS tacheS SubisSCUt toutefois de petits déplacements périodiques.
Une des causes de ces oscillations est que le mouvement de rotation de la lune est uniforme, tandis que sa révolution autour de la terre se fait avec une vitesse variable, en vertu de la loi des aires.
Soit T 1 a terre, L et L" la lune à son apogée et à son périgée (fig. 113). Menons les rayons vecteurs TL', TL'"qui partagent en deux parties équivalentes Taire de chacune des demi-ellipses LWL\ UU'L. Les arcs LL', L'L", L"U\ L'"L sont parcourus par la lune en des temps égaux. Dans chacun de ces temps, la lune exécute donc un quart de rotation, et Taxe étant à peu près perpendiculaire au plan de Torbite, le rayon La de la lune dirigé d'abord vers la terre prend les positions LV, L V, L"'a"\ dont chacune est à angle droit avec la précédente. Il en résulte, d'après la position de l'observateur en T, qu'une tache a, centrale au moment de Tapogée passe à l'occident du centre après un quart de révolution, revient au centre lors du périgée, passe à l'orient du centre et redevient centrale à l'apogée. Ce phénomène
(.<»fti^ I« nom -i-i fÉhraiELon in hynt^iHij^li . ç*esl-à-dire
f/fifi aritre ci-Sfci^ V^\f: lie la lune est fjq yten îocliné %vu: k pUa de rort>L£e et fait arec laî on angle de 83*21'.
Fi^, 113. — Libratkta «a [oaTîta^le de la Isoe.
Il en résulte qu'en deux points opposés L, 1/ de cet orbite Tig. 114), Taxe/y/)' étant oblique à la ligne LL', une même tache se montre successivement au-dessus et auwJessous du centre en a et en a'. Ce déplacement peri>endiculaire au pian de l'orbite lunaire, et
Fig il4. — Libration eo latitude de la lane.
sensiblement au plan de récliplique, est la libration en latitude^
Enfin il y a encore une libration diurne causée par le changement de place de robservateur en vertu du mouvement diurne de la terre. Mais cette dernière est très faible.
Les trois librallons se combinent pour former un mouvement complexe de taches de la lune. Elles ont pour effet de nous permettre d'apercevoir plus de ht moitié de la surface de notre satellite.
CHAPITIŒ XVIII
LE QLOBE LrUlBE
H de la i^w. — D'âpre? ta distance de ia lune h ia lem- et la CTaDdear df son diamèlTC ^parent, ou calcule ladiemeiit le rayon de cet astre.
Il est les -^ du rayon lerreslrf. soil un peu plus du quart. La surface do ia luiic est donc le^ 7?- nu environ -iV de celle de la terre: c'est approximali^cuieiiL la
I^WCBON. Look de LDUuuKrapliic 12
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Curtiiis ssao"
Newlon 6900
Casatus 6^70
Tycho 6120
Calippus 60W
Kircner 5680
Lorsqu'on observe la lune avec une lunette, à toole autre époque qu'à celle de la pleine lune, od voit qofl la partie éclairée est séparée ac la partie obscure put une ligne extrêmement irréguliëre et déchiquetée. De la région plongée dans l'ombre se détachent mèrae,
firës oe cette limite, une multitude de points et de if^ures brillantes : ce sont les sommets des montaene* et des cratères qui, s'élevant au dessus de la plaÏM privée de lumière, reçoivent les rayons rasant» dtt soleil. C'est ainsi qu'on voit encore briller au solal U cime du mont Blanc quand la nuit s'est déjà répandue sur la région inférieure.
Fig. 11T> — Une moniale de la Iddc.
Sauf les variations produites par les diverses incidences de la lumière solaire, les taches de la lune sont permanentes. On n'aperçoit aucune trace de nuage on de vapeurs flottant sur l'astre.
A 1 opposition, ou autrement dît à l'époque de la pleine lune, toutes les ombres des montagnes disparaissent évidemment. Les taches que l'on aperçoit alors proviennent de différences de couleur dans l'es matériaux qui forment la surface de l'astre. On a donné autrefois le nom de mers aux parties les plus sombres; mais il est prouvé aujourd'hui, comme nous allons le voir, qu'il ne saurait y avoir de mer sur la lune.
AbBenee d'aUiMMpb^re anr la lune. — Sur notre Satel-
lite, on ne constate pas de crépuscule : l'ombre se
MONTAGNES DE U M-NE
Fi^. iiL — CiDtH an
1«2 LE GLObE LUNAIRE.
sépare de la lumière par une li<,'ne tranchée. C'est une première indication de l'absence d'atmosphère.
D'un autre côté, si la lune avait une enveloppe gazeuse d'une densité un peu considérable, cette atmosphère ferait l'effet d'une lentille sur les corps célestes situés au delà. Ainsi, lorsqu'une étoile vient se cacher derrière la lune, sa disparition serait retardée, et sa réapparition avancée parla réfraction de la lumière à travers les gaz environnant ce globe. Il ne se produit rien de pareil, et les astres sont occultés par la lune pendant le temps que le calcul assigne dans l'hypothèse de l'absence de toute atmosphère. On peut conclure de là que si la lune a une enveloppe gazeuse, la densitiè en est inférieure à celle de l'air qui reste sous le récipient de la machine pneumatique lorsqu'on y a fait le vide.
Comme conséquence, il ne peut exister d'eau sur la lune : car ce liquide se vaporise dans le vide ou sous une très faible pression. La surface lunaire n'est donc pas habitable, du moins pour des êtres analogues à ceux qui peuplent la terre et qui ont tous besoin d'eau.
Ajoutons toutefois qu'on ne peut regarder comme démontrée l'absence absolue d'atmosphère autour de la lune. Plusieurs astronomes croient y avoir observé des traces de réfraction et de crépuscule.
Cartes de la lune. — La moitié de la surface de la lune tournée vers nous est mieux connue dans sa topoprraphie que certains pays de la terre encore inexplorés. On a tracé des cartes lunaires très précises et très détaillées. La planche IV reproduit un de ces dessins.
La première carte de la lune fut dressée en 1647 par l'astronome Hévélius. Riccioli, quelques années après. refit ce travail et inaugura la nomenclature, encore en usage aujourd'hui, pour la désignation des différents pays de la lune. Les noms sont, en général, empruntés aux personnages célèbres de l'antiquité et des temps modernes, ou à nos chaînes de montagnes : il y a les Alpes, les Apennins, le Caucase, les Carpalhes; lès cratères d'Aristarqife, de Pline^ de Newton, de Kepler, etc. Les plaines, par une erreur des premiers sélénographes, sont appelées mers : telles sont la mer des Crises, de la Sérénité^ des Pluies.
L'étude de la surface lunaire a fait de grands progrès dans notre siècle avec Bcer, Maedler, Neison, bchmidt et beaucoup d'autres astronomes.
CHAPITRE XIX
ÉCLIPSES DE LUNE
Deaerlptfon d'une éclipse de lune. — On YOit, à certaines époques, la pleine lune perdre graduellement de son éclat, puis disparaître, parfois pendant près de deux heures, sous un cercle d*ombre qui s'étend peu à peu sur son disque. Il y a alors éclipse de lune.
Ce phénomène arrive quand la terre se trouve placée si exaclcment entre le soleil et la lune, qu'elle empêche les rayons du soleil de tomber sur son satellite.
Pour nous rendre compte des circonstances d'une éclipse de lune, imaginons le cône ABA'B' (fig. 119) circonscrit extérieurement au soleil et à la terre, c'està-dire ayant toutes ses génératrices tangentes à ces deux globes et son sommet au delà de la lune : c'est le cône d'ombre de la terre. La portion de l'espace comprise entre le sommet et la terre ne reçoit aucun rayon du soleil. Concevons aussi le cône CDC'D' circonscrit intérieurement, c'est-à-dire tangent au soleil par une de ses nappes, à la terre par l'autre, et ayant son sommet entre ces deux sphères : c'est le cône de pénombre de la terre ; les points de l'espace renfermés dans ce cône, au delà de la terre, ne reçoivent de rayons que d'une partie du soleil et se trouvent d'autant moins éclairés qu'ils sont plus près du cône d'ombre.
Supposons que la lune, dans son mouvement autour de la terre, traverse le cône d'ombre. Elle commence par se plonger dans le cône de pénombre et, n'étant plus éclairée que par une partie du disque solaire, elle s'assombrit progressivement : mais son disque reste encore entièrement visible, quoique de moins en moins brillant. Lorsque l'astre alteint le cône d'obscurité totale, une ombre limitée par un contour circulaire vient échancrer son discjue à l'est, s'étend, donne à la lune la figHre d'un croissant et la couvre bientôt tout en-
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tière. Le bord orientai reparait le premier; une partie de plus en plus grande, puis la totalité du disque lunaire redevient visible, mais éclairée d'une lueur pâle.
A mesure que l'astre s'approcbe de la limite du odne de pénombre, son éclat se ranime peu à peu pour reprendre bientôt son inteusité habituelle.
LE CONE D*OMBRE DE LA TERRE
Si, selon la description que nous venons de faire, la lune se plonge entièrement dans le cône d ombre, Téclipse est totale; si une portion seulement de l'astre y disparaît, réclipse est /?ariieZfe : alors, dans le moment de la plus grande obscurité, la lune n'est qu'échancrée. Enfin il peut se faire que le satellite traverse simplement le cône de pénombre ; dans ce cas il y a diminution de son éclat, mais non éclipse proprement dite.
L'éclipsé totale de lune ne dure jamais plus de deux heures; le maximum de la durée totale de toutes les phases est de quatre heures.
Pendant l'éclipse totale, la lune le plus souvent n'est
{»as complètement invisible : elle est éclairée d'une àible lueur, qui présente une nuance rougeâtre très prononcée. Ce fait tient à ce qu'une partie des rayons qui rencontrent la terre sont réfractés par l'atmosphère et atteignent ainsi la lune. Des différents rayons qui constituent la lumière blanche, notre atmosphère absorbe, en proportion prépondérante, ceux de nuance violette et bleue et laisse principalement passer les rayons rouges. Cette propriété explique la teinte empourprée que prend le soleil à son lever et à son coucher, moment où la lumière traverse l'atmosphère sur une grande épaisseur; elle rend compte également de la couleur analogue que revêt la lune éclipsée. Toutefois, dans certaines éclipses de lune, l'astre est absolument invisible. On cite notamment celles de 1761 et 1816, dans lesquelles la place de la lune ne pouvait plus se trouver dans le ciel.
liong^eur du cône d'ombre de la terre. — Pour comprendre la possibilité des éclipses totales de lune, il faut connaître les dimensions du cône d'ombre de la terre.
Cherchons-en la longueur. Soit C (fig. 114) le sommet de ce cône, T le centre de la terre, S celui du soleil, TB, SA les rayons menés dans ces deux sphères aux points de contact d'une génératrice du cône. Nous cherchons la longueur CT.
Les triangles semblables TBC, SAC donnent la proportion
TC_TB se "" SA'
d'où, en retranchant chaque numérateur du dénomiua-
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TC_ TB ^"ST~SA— TB
Il en résulte, en désignant par k la longueur TC du cône d'ombre, par r le rayon terrestre, par R le rayon du soleily par U la distance ST du soleil à la terre,
Fig. 120. — Calcnl ie la longnenr dn cône d*ombre de la terra.
En prenant pour unité le rayon terrestre, D = 23280,
r=^R — y=108 — 1 = 107. On trouve/c=-—=- =218.
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Ainsi la longueur du cône d'ombre de la terre est en moyenne de 218 rayons terrestres. Cherchons le rayon LD de la section de ce cône d'ombre faite par un plan perpendiculaire à son axe, au point où est la lunç lors de 1 opposition ;
LD
Si Ton veut exprimer LD par une formule, on remplace dans la proportion, BT par r, CL par k — rf, GT par A;; et le rayon LD que nous désignerons par w, a pour expression, tout calcul fait.
Ce rayon LD vaut plus de deux fois celui de la lune, qui n'est que les ^ du rayon terrestre; ainsi la lune peut se plonger tout entière dans le cône d'ombre.
Toutefois nous ne tenons pas compte de l'influence de l'atmosphère terrestre. En réalite la réfraction réduit la longueur du cône d'ombre absolue à 42 rayons terrestres. De plus, par un effet analogue au crépuscule, la lune est encore un peu éclairée lorsqu'elle traverse le cône d'ombre géométrique.
Prédietion des éelipsea de lune. Période chaldéenne.
— Il n'y a pas éclipse de lune à chaque opposition, parce que le plan de l'orbite lunaire, comme nous l'avons dit, ne coïncide pas avec le plan de l'écliptique : il en résulte que la lune, lors de 1 opposition, se trouve le plus souvent d'un côte ou de l'autre du plan de l'écliptique, et ne reçoit pas l'ombre de la terre. C'est ce qui arrive pour les positions A et C indiquées dans la figure 114. L'éclipsé n'a lieu que si la lune, au moment de son opposition, est près du plan de l'écliptique ou, en d'autres termes, se trouve dans le voisinage d'un nœud, comme il arrive dans la position B. Le calcul établit qu'une éclipse n'est possible que si la latitude de la lune, lors de l'opposition, est inférieure à l'^â'bO";
a jo
en
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elle est certaine si la latitude est inférieure à 52'38",
douteuse entre cesdeux liimtes.
Pour prédire rigoureusement les éclipses, il faut faire une étuce complète des mouvements de la terre et de i la lune. Toutefois on a remarqué, depuis une 4 haute antiquité, que 1 8 ans et 1 1 j ours après chaque éclipse de liine, il s'en reproduit une autre, en sorte que les / î \ 1 éclipses se répartissent
; I \ I en périodes de celle
; ; \ §• durée. Ce fait tient à ce
y'"\ j \/''\ s que l'intervalle de 18
/! î ! A it * ans 11 jours est à peu
■ p près, comme nous Va-
vons dit (p. 169), un
multiple exact d'une
lunaison et d'une révo-
ë lution synodique de la
l / I \ y f ligne des nœuds. Ainsi,
'*-'''; i **•''] Z cet espace de 18 ans
: j / Z lljoursécouléj la terre,
; 1 / I la lune et la hgne des
• J / -^ nœud s reprennent leurs
\ : j s positions premières,
\ I / :| d'où une reproduction
\ \ ! .^ / 7 I de la suite des éclipses
^^ ,y' ii I de lune.
La période chaldéen-
^ ne, nom qu'on donne,
£ ainsi que nous l'avons
dit, à cet intervalle,
était le seul moyen à la
portée des anciens pour
f)rédire les éclipses de une. Elle sert encore aujourd'hui aux astronomes pour se faire une S crémière idée de la date probable de ces phénomènes, fais celte période n'étant pas rigoureusement un mul-
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f iple commun de la lunaison et de la révolution synodique du nœud^ deux éclipses séparées par un intervalle de 18 ans 11 jours ne sont pas semblables. L'une peut être totale, 1 autre partielle. Une éclipse faible peut ne pas se reproduire au bout de la période, et de même une petite éclipse peut se présenter sans qu'il en ait existé de correspondante dans la période précédente.
*C:aleiil d'une éclipse de lune. — Pour étudier leS
circonstances d'une éclipse de lune, on imagine une sphère ayant pour rayon la distance de la terre à la lune, et l'on considère le cercle d'intersection de cette sphère et du cône d'ombre de la terre. Le disque lunaire n'est autre chose que l'intersection de la lune et de cette même sphère. Il suffit donc de rechercher comment se comportent entre eux, sur la sphère, le disque lunaire et le cercle d'ombre : tant qu'ils restent extérieurs Tun à l'autre, il n'y a pas d'éclipsé; si à un certain moment ils se coupent, il y a alors éclipse partielle; si le disque lunaire est intérieur au cercle d'ombre, il y a pendant ce temps éclipse totale.
Comme ces cercles ont un faible rayon sphérique, et que leurs centres ne peuvent être que voisins l'un de l'autre au moment de l'éclipsé, on peut regarder la partie de la sphère où s'observe le phénomène comme confondue avec un r)lan langent, et la question rentre dans la géométrie plane. Il n'y a qu'à adopter arbitrairement une unité linéaire pour représenter, par exemple, la seconde.
Le centre du cercle d'ombre, étant diamétralement opposé au soleil, décrit l'écliptique EE' avec la môme vitesse que le soleil lui-même (fig. 122). Le centre de la lune décrit l'orbite lunaire représenté par la droite AA', qui coupe l'écliptique au nœud N. Au moment de l'opposition, le centre du cercle d'ombre et celui de la lune sont en des ]/oints C, L, situés sur une même perpendiculaire à ÉE'. Ce moment est donné par les tables, qui font connaître aussi la latitude CL de la lune au môme moment; soit x cette latitude. Désignons par m le mouvement horaire du soleil en longitude, c est-à-dire hon accroissement de longitude par heure; par m' et par n' les mouvements horaires de la lune en longitude et en latitude. Ces nombres, qui isont constants pour un petit intervalle de temps, sont également fournis par les tables.
Considérons maintenant les positions C et W du centre du cercle d'ombre et du centre de la lune au
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temps t, positif ou négatif, compté à partir de rinstant de 1 opposition. Pour évaluer la dislance CD, abaissons la perpendiculaire L'D sur l'écliptique : on sait que le point C est entre G et D, parce que le mouvement de la lune en longitude est plus grand que celui
Fig. 133.
du soleil. CD, déplacement de la lune en longitude, est égal à m't, CC à mt, donc CD à (m' — m)t.
Cette quantité est le déplacement synodique ou relatif de la lune en longitude. UD, latitude actuelle de la lune, est égale à la latitude initiale augmentée du mouvement en latitude, c'est-à-dire à "k-hn't. Donc le carré de la distance CL' des centres est :
ou, en mettant ce trinôme en /, sous la forme d'une somme de deux carrés, dont l'un est indépendant de t.
Pour écrire cette formule plus simplement, on peut
poser: n'=^MsinI, m' — m=McosI, (2)
l'angle I, compris entre et 90°, étant donné par la
n' formule : tang I = —, (3)
Alors, pour déterminer M, il suffit d'élever au carré et d'ajouter les deux équations (2), ce qui donne,
11 en résulte :
A»={i\U-f-x sin I)«-hX* cos *I.
CALCUL D'UNE ÉCLIPSE DE LUNE
On voit que A est minimum au temps ^= w — » (6)
et que sa valeur minimum est A=ihx cos I. (7)
D après cela, si x cos I est plus grand que la somme des rayons apparents du cercle d ombre et du disque lunaire, il n'y a pas d'éclipsé; si x cos I est plus petit
3ue la somme des rayons et plus grand que leur iflférence, il y a éclipse partielle; enfin si xcosi est plus petit que la différence des rayons, il y a éclipse totale. On voit aussi, connaissant ces rayons, ce qui se passe à chaque instant t.
Mais il reste à exprimer ces rayons apparents. Celui de la lune est donné par les tables : désignons-le par
a. Celui du cercle d'ombre est -^, u désignant le rayon
absolu du cercle considéré, et d la distance de la lune à la terre. En nous reportant à la formule (2) de la page 187, nous trouvons pour le rayon apparent du
cercle d'ombre, ?=<i=ô"^D""D' Or, -1 est la parallaxe p de la lune, rr la parallaxe P
du soleil, et zr est le demi-diamètre apparent w du
soleil. Ainsi : p=:/)-f-P— «,
et la somme des rayons apparents de la lune et du cercle d'ombre est p-h'P+oL — w. La condition nécessaire et sufQsante pour qu'il y ait une éclipse est donc que l'on ait, au moment de l'opposition :
ifcX cos I<p-f-P-Ha — (0,
d'où ±:).< p+p+;-" .
cos I
On trouve que le second. membre est toujours cora-
[)ris entre 62' 59" et 52' 38". On reconnaît ainsi que si a latitude de la lune à l'opposition est supérieure à la première de ces deux limites, il ne peut y avoir éclipse; si elle est inférieure à la seconde limite, il y a certainement éclipse; enfin, si elle est comprise entre les deux, l'éclipsé est douteuse, et pour s'assurer de son existence, il faut faire le calcul complet.
CHAPITRE XX
ÉCLIPSES DE SOLEIL
Explieattondes éelipses de soleil. — Le SOleil s'éclipse
lorsque la lune, à l'époque d'une conjonction, se place t xaclement entre le soleil et la terre, de manière à nous intercepter les rayons du soleil.
Considérons le cône d'ombre de la lune, c'est-à-dire i2 cône circonscrit extérieurement au soleil et à la lune (fig. 123 et 124) : s'il vient à rencontrer une partie de la terre, le soleil est complètement invisible pour cette région. Autour du cône d'ombre rè^^ne le cône de pénombre, circonscrit intérieurement au soleil et à la lune : les points du globe terrestre situés dans la pénombre ne reçoivent de rayons que d'une partie du soleil. Pour ces lieux donc, une portion du disque solaire est visible et brille de tout son éclat accoutumé, tandis que le reste de l'astre est entièrement obscur. Le soleil se montre échancré suivant une ligne très nette, en forme d'arc de cercle, et qui n'est autre que le contour apparent de la lune.
Le calcul, ainsi qu'on le verra plus loin, montre que le cône d'ombre de la lune, suivant les situations relatives des trois astres^ s'étend au delà de la surface terrestre ou se termme avant d'atteindre la terre. Dans le deuxième cas, nous ne pouvons pas nous trouver dans le cône a'ombre, mais seulement dans son prolongement, qui fait partie de la pénombre. Un observateur situé dans ce prolongenient du cône d'ombre, voit se projeter sur le disque solaire une grande tache noire qui en laisse subsister tout autour un bord étroit. L'éclipsé est alors annulaire.
Il y a évidemment des points qui sont atteints par le cône de pénombre sans se plonger dans le cône d'ombre ni dans son prolongement; l'éclipsé de soleil
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f)eut donc être de trois espèces. Elle est partielle, pour es lieux qui entrent seulement dans le cône de pénombre; totale pour ceux qui pénètrent dans le cône d'ombre; annulaire lorsque des points de la terre se trouvent dans le prolongement du cône d'ombre.
Fig. 133 — Éclipse partielle oD totale de soleil.
Fig. 124. — Éclipse annulaire de soleil.
On se rend compte encore très simplement des circonstances que çeut offrir une éclipse de soleil, si Ton observe que le diamètre apparent de la lune est voisin de celui du soleil et lui est tantôt supérieur, tantôt inférieur. Si la lune vient à passer devant le soleil dans une position excentrique» elle en masque une partie;
PoRC'HON. Cours de Cosmographie. 13
si les ceatres se superposenl à peu près, la lune couvre
Kig. !19. — ËclipM Bnaaltire d« tal«il. Pbau ontiala.
le soleil toul entier ou en laisse voir le pourtour sona
Fig. lis — EcLipM partielle ds soltiL
foriBO d'aaneau, finivaut que son diamètre apparent
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US grand ou plus petit que celui de Fastre du
g^eur du eôpe d'ombre de la lune. — A Fappui
5 explications, calculons le cône d*ombre de la comme nous avons fait pour celui de la terre.
Fig. 137. — Longueur du cône d'ombre de la laoe.
t C (Bg. 127) le sommet de ce cône. Lie centre de le^ S celui du soleil, LB. SA les rayons lunaire laire menés aux points de contact d'une même atrice du cône : nous cherchons la longueur CL. es les triangles semblables CLB, CSA,
es
LB
CL_ LB SL ~ SA — LB
La distance SL du soleil à la lune, A Tépoque de la conjonction, est la diiTérence entre les distances delà terre au soleil et de la terre à la lune: soit en moyenne 23 280 — 60, ou 23 220, le rayon terrestre étant pris
pour unité. LB vaut — ; SA — LB vaut 108- — — > soit
approximativement 108. On trouve donc
CL=:i-^ — 59.
Telle est la longueur moyenne du cône d'ombre de la lune : elle est voisine de la distance de la lune à la terre. Mais cette dernière distance étant variable, la longueur du cône d'ombre lui est tantôt supérieure, tantôt inférieure. C'est pourquoi les éclipses de soleil peuvent être totales ou annulaires.
Moyens d'observer nne éellpse de soleil. — Une
éclipse de soleil peut aisément s'observer à l'aide d'un verre noirci à la flamme d'une bougie. Voici un procédé encore plus simple. Si l'on expose au soleil une feuille de papier percée d'un petit trou, et qu'on reçoive sur un écran les rayons qui ont traversé cet orifice, ils forment, d'après les principes de l'optic^ue, une image renversée du soleil. Cette image est circulaire dans les circonstances ordinaires, échancrée pendant une éclipse; elle permet de suivre toutes les pnases du phénomène.
Un arbre réalise naturellement un appareil du même genre. Les rayons qui i)assent à travers les jours étroits que laissent les feuilles dessinent sur le sol des ellipses, images du soleil déformées par l'obliquité de l'incidence. Pendant toute la durée d une éclipse, ces ovales lumineux sont échancrés en croissant, et donnent à Tombre d'un arbre une physionomie toute particulière.
Description d'ane éellpse de soleil. — DanS UOe
éclipse totale de soleil, l'observateur commence par entrer dans le cône de pénombre. On voit le disque solaire se marquer d'une échancrure qui l'envahit peu
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à peu; SOT la limite de Tombre, les montagnes de la lune se distinguent quelquefois à Toeil nu (ng. 126). A mesure qpe le soleil prend la forme d'un croissant de plus en plus délié, le ciel p&lit, les objets prennent une teinte jaun&tre particulière. Mais tant qu'une partie du soleil est à découvert, il fait encore grand jour. Au moment où le dernier reste de la surface raaieuse disparaît, les ténèbres se font brusquement, les principales étoiles brillent au del, c'est la nuit pendant quelques minutes. Cette obscurité est très inégale d'une éclipse à une autre. Tantôt on ne peut apercevoir que cinq ou six étoiles de première grandeur, tantôt on voit de toutes parts celles de deuxième. Certains observateurs n'ont pas eu besoin de lumière artificielle pour lire et écrire, d'autres ont été dans Timpossibilité de distinguer les caractères. Dès qu'un seul point du soleil reparaît, le jour renaît subitement et vient dissiper un sentiment (rangoisse qui s'est répandu sur tous les êtres.
Pendant la phase d'obscurité, le thermomètre baisse et l'on voit se produire tous les phénomènes qui accompagnent d'ordinaire la nuit. Les fleurs se ferment, les oiseaux cessent de chanter, les animaux se couchent ou regagnent leur gîte. L'impression profonde Eroduite sur les hommes a été retracée par de nomreux observateurs. Nous citerons à ce sujet un passage d'Arago, témoin oculaire d'une éclipse qui fut totale en 1842 dans le midi de la France :
«L'heure du commencement de Téclipse approchait. « Près de vingt mille i>ersonnes examinaient, des « verres enfumés à la main, le globe radieux se pro- « jetant sur un ciel d'azur. A peine, armés de nos « fortes lunettes, conmiencions-nous à apercevoir la « petite échancrure du bord occidental du soleiK qu'un « cri immense, mélange de vingt mille cris différents, « vint nous avertir que nous avions devancé seulece ment de quelques secondes l'observation faite à « l'œil nu par vingt mille astronomes improvisés dont « c^était le coup d'essai. Une vive curiosité, l'émula- « tion, le désir de ne pas être prévenu, semblaient « avoir eu le privilège de donner à la vue naturelle a une pénétration, une puissance inusitées.
« Entre ce moment et ceux qui précédèrent de très •t peu la disparition totale de 1 astre, nous ne remar- « quâmes dans la contenance de tant de spectateurs tt rien qui mérite d'être rapporté. Hais lorsque le
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« soleil, réduit à un étroit filet, commença à ne plus a jeter sur notre horizon qu'une lueur très afFaiblie, « une sorte d'inquiétude s empara de tout le monde; a chacun éprouvait le besoin de communiquer ses « impressions à ceux dont il était entouré. De là, un « mugissement sourd, semblable à celui d'une mer o lointaine, après la témpôte. La rumeur devenait de « plus en plus forte à mesure que le croissant s'amin* « cissait. Le croissant disparut enfin ; les ténèbres suc- « cédèrent subitement à la clarté, et un silence absolu
Fig. Ul. — Ombrt do IBnlIlaga fm irbra en Ismpi ordindre.
< marqua cette phase de l'éclipsé, tout aussi nettement
< que l'avait fait le pendule de notre horloge astrono- ' mique. Le phénomène, dans sa magnificence, venait
< de triompher de la pétulance de la Jeunesse, de la
< légèreté que certains hommes prennent pour un
< signe de supériorilé, de l'indifférence bruyante doat
< les soldats lont ordinairement profession. Un calme ' profond régna aussi dans l'air : les oiseaux avaient ! cessé de chanter.
« Après une attente BOlennelle d'environ deux mi-
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a nutes, des transports de joie, des applaudissements « frénétiques, saluèrent avec le même accord, la « même spontanéité, la réapparition des premiers a rayons solaires. Au recueillement mélancolique pro- B duit par des sentiments indéfinissables, venait de « succéder une satisTaction vive et franche, dont pera sonne ne songeait à contenir, à modérer les élans'. »
'Conroane. Protab^ranceB. — LeS éclipSCS totales de
soleil sont accompagnées d'une brillante apparition, observée de toute antiquité, et décrite par Pliilostrate
Fis- m. — Ombra do f«iii11*ga d'un trbre psndii
et Plutarque. Le soleil se montre environné d'une magniQaue auréole, formée de rayons qui se projettent à une aistance considérable. Sur cette gloire lumineuse se projette la lune loule noire, présentant sur ses bords un léger reflet qui fait parfaitement ressortir la rondeur de cet astre.
La couronne, c'est le terme consacré, ne peut être observée que lors des éclipses totales, c'est-à-dire pen-
Ambq, Aitronomie populaire, t. (U, p
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danl quelques minutcB par siècle. Elle est encore un mystère pour les astronomes. Ce qui est prouvé, c'est qu'elle appartient au soleil et non k la lune, puisqu'elle suit le mouvement tlu premier de ces deux astres, et qu'elle est formée, en partie du moins, par des gaz incandescents. Outre la photosphère et la chromosphère dont nous avons parlé (chap. xv)^ il faut donc re-
fig. IW. — Conronna de i»«0 (Ssccbi).
connaître au soleil une troisième atmosphère, beaucoup plus étendue, l'atmosphère coronale, s'étendant à 500 000 kilomètres au moins.
En même temps on voit émerger du bord de la lune ces remarquables protubérances roses, qui paraissent, chose singulière, avoir complètement échappé aux anciens, et dont la première observation constatée remonte & 1733. Ce sout les nuages d'hydrogène incao-
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descents dont nous avons parlé et que !e epeclroscope
Ëermet aujourd'hui d'observer en dehors des éclipses. Iles sont Indiquées, avec la couronne, dans les figTiree que nous donnons des éclipses de 1860 et
Péri wJlrilé des édlpae* de aolcU. — Les mëincR COU- BidératiuuB qu'à la page 187 moulreut qu'il n'y a
(FosntnJer).
éclipse de soleil à une opposition de la Uine que si cet astre est voisin d'un nœud, comme dans la position D |ég. 121}- On trouve qu'une éclipse de soleil n'est possible que si la latitude de la lune au moment de la conjonction est inférieure à l''34'56"; elle est certaine si cette Latitude est inférieure à l'ï^'ai", douteuse entre ces deux limites.
La période chaldéenne (p. 187) s'applique aux éclipses
ÉCLIPSES DE SOLEIL
de soleil comme à celles de lune. Elle ne peut cependant, comme pour les secondes, servir a prédire le retour des premières en un point donné du ^lobe. Cette particularité tient à ce qu'une éclipse de soleil n'a lieu que pour une partie très restreinte de la surface de la terre, tantôt en un lieu, tantôt en un autre, tandis
Pig. 132. •- Fréquence comparée des éclipses de lune et de soleil.
que celles de lune sont visibles de tous les pays à la fois, pourvu que la lune soit au-dessus de leur horizon. Les deux phénomènes sont de nature très différente: dans l'un, la lune perd réellement sa clarté, de quelque partie qu'on l'observe ; dans l'autre, un corps ofjaque s'interpose simplement entre le soleil et certains points. Ainsi tout ce que la période chaldéenne
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peut faire connaître, c'est que dix-huit ans et onze jours après une éclipse de soleil, il s'en produira une autre en quelque lieu de la ten*e.
FMqvenee comparée des éelipses de lime et de so-
leu. — Considérons le cône circonscrit extérieurement au soleil et à la terre (flg. 132). Il y a éclipse de lune lorsque la lune, décrivant son orbite ABCD, se plonge dans la partie de ce cône située au delà de la terre, vers AB ; il y a éclipse de soleil pour quelques points de notre globe lorsqu'elle passe dans la partie du cône comprise entre le soleil et la terre, vers uD. La section du cône étant plus petite en AB qu'en CD, les chances d'éclipsé de lune sont moindres que celles d'éclipsé de soleil. On observe en effet, en dix-huit ans, quarante-six^ des premières et vingt-neuf des secondes, terme moyen. Mais il ne faut pas oublier que les unes sont visibles pour une moitié au moins de la terre, et les autres pour une très petite partie. Aussi en un point donné du globe voit-on la lune s'éclipser beaucoup plus souvent que le soleil. Paris compte, dans le dix-neuvième siècle, soixante-treize éclipses de lune, et trente-neuf de soleil.
1. Le nombre 41, qu'on lit dans notre première édition et, d'ailleurs, dans tous les cours d'astronomie, est inexact. Suivant une communication faite par M. Biot h TAcadémie des sciences, le 11 avril 1848, c'est Halley qoi le premier songea à faire revivre la période de Saros. Il Ût donc le tableau des éclipses que présentèrent les 6585 premiers jours du dix-huitième siècle, et en trouva 46 de soleil, 29 de lune. Il les consigna dans deuz pages consécutives de son traité d'astronomie : seulement il ne put mettre dans la première page que 41 éclipses de soleil, et dans la deuxième les 29 éclipses de lune : les 5 autres éclipses de soleil furent rejetées dans une note Celle-ci sans doute a échappé au premier auteur qui a emprunté ce résultat, et tous les traités ont ensuite reproduit cette erreur.
CHAPITRE XXI
CJalendrIer lunaire. I^a semaine* — Il ne Suffit pas
d'avoir choisi une unité de temps, le jour solaire. Il faut encore grouper les jours en périodes égales, et les distinguer les uns des autres dans chaque période, afin de pouvoir indiquer la date d'un événement. C'est cette répartition qu'on se propose dans le calendrier.
Les périodes adoptées pour la mesure du temps ont pour base le cours de la lune ou celui du soleil.
Dans le premier cas, on compte par lunaisons, ou par mois. Le langage lui-même atteste l'antiquité de cette manière de mesurer le temps. Dans beaucoup de langues, les mots qui signifient lune et mais ont une étroite ressemblance, et se rattachent, d'après les étymologistes, à la racine primitive ma^ qui signifie mesure^. Tels sont, par exemple, [ir\y et tw^vTj en grec, mond et monat en allemand, moon et month en anglais; mensis^ en latin, rappelle mensura, mesure; ahnanach est un mot arabe dérivé de man, lune.
La semaine a probablement aussi son origine dans les phases de la lune, puisque sa durée de sept jours répond à peu près à chaque quartier de la lunaison. Une autre raison sans doute qui lui a fait donner sept jours, c'est que les anciens connaissaient? astres errants, le soleil, la lune et cinq planètes proprement dites. Aussi chacun des jours de la semaine, comme l'indique son nom, est consacré à l'un de ces astres. Le dimanche, il est vrai, est en français et dans les langues romanes le îour du Seianeur; mais il est le jour du soleil en anglais et dans les langues germaniques. Les autres jours de la semaine sont désignés respective-
CALENDRIERS LUNAIRE ET SOLAIRE
ment par les noms de la Lune^ de Mars, de Mercure, de Jupiter, de Vénus et de Saturne.
La semaine, qu'on trouve dans une haute antiquité chez les Juifs, les Egyptiens, les Chaldéens et les Arabes, paraît avoir été inconnue aux Grecs et aux Romains.
Le calendrier lunaire est employé par les Musulmans. Ils règlent les mois sur le cours de la lune et leur donnent tantôt 29, tantôt 30 jours. L'année musulmane se compose de 12 mois, formant un total de 354 ou 355 jours ; le commencement de cette période avance donc chaque année de 11 ou 12 jours sur l'année solaire.
Calendrier lani-soiaire. — Le Calendrier est lunisolaire quand il est fondé à la fois sur la révolution de la lune et sur celle du soleil. Tel est celui des Israélites, qui, dans sa forme actuelle, remonte au quatrième siècle après Jésus-Christ. Les mois, réglés sur le cours de la lune, ont les uns 29, les autres 30 jours. Les années communes comprennent 12 mois lunaires, d'autres années, dites ernbotismiques, 13 mois. Ces deux sortes d'années, par une ingénieuse combinaison, se succèdent entre elles de telle sorle qu'après une période de 19 ans, le commencemei^t de l'année Israélite se retrouve à la môme date de l'année solaire.
Calendrier solaire. — L'usage des peuples Occidentaux est de prendre comme unique base du calendrier l'année tropique, composée de 365 jours environ.
Toutefois la division de l'année en 12 mois inégaux, qui ne suivent plus le cours de la lune et ont perdu toute signification astronomique, est un vestige du calendrier lunaire.
Nous avons emprunté aux Romains les noms et la lurée des mois; en voici le tableau :
Janvier 31 jours. Juillet 31
Février 28 (ou 29) Août 31
Mars 31 Septembre 30
Avril 30 Octobre 31
Mai 31 Novembre 30
Juin.... 30 Décembre 31
Janvier était consacré à Janus; février, paraît-il, à Februvis^uw dieu des morts; mars au dieu de la guerre ; avril viendrait de aperire, ouvrir, parce que c'est le mois où les bourgeons s'ouvrent; mai tire son nom de Maïa, mère deMercure ; juin, peut-être de Jtmon; juillet, de Julius (Jules César); août, d'Auguste. Les noms de
septembre, octobre, novembre, décembre rappellent le rang que ces mois occupaient dans le calendrier romain, quand l'année commençait au 18 mars et ne se composait que de dix mois; janvier et février furent, dit-on, ajoutés par Numa. En somme notre nomenclature des mois est un monument d'insigne barbarie.
Année Tagpne. — Il paraît que les Egyptiens firent primitivement usage d'une année de 360 iours partagée en douze mois égaux. Telle est probablement l'origine de la division du cercle en 360 degrés : le degré est, dans cette conception, l'arc décrit par le soleil en un jour.
L'année fut ensuite portée à 365 jours; mais cette période nouvelle différait encore sensiblement de l'année tropique, gui est à peu près de 365i \, L'inconvénient de cette inexactitude n était pas sensible au bout d'un an ; mais lorsque l'on comptait quatre années comme accomplies, il s'en fallait d un jour environ que la quatrième révolution du soleil ne tût en réalité terminée. Si par exemple Tannée commençait primitivement à l'équinoxe du printemps, au bout de quatre ans l'équinoxe tombait le deuxième jour de l'année, au bout de huit ans le troisième jour, et en définitive, après un certain laps de temps, à une date très postérieure au commencement de l'année. Ni la durée des jours et des nuits, ni la température moyenne n'étaient donc plus les mêmes dans le même mois à différentes époques ; tel travail d'agriculture qui se faisait d'abord au commencement de l'année, devait plus tard s'exécuter au deuxième, au troisième mois, et ainsi de suite, en faisant tout le tour du calendrier.
« Cet inconvénient, dit Arago, saute aux yeux de tout « le monde ; mais il en est d'autres qui ne sont pas « moins évidents. Supposez qu'un historien rapporte <c qu'une bataille s'est livrée au mois de janvier. Dans « le système du calendrier actuel, chacun sait que l'évé- « nement a eu lieu en hiver; dans le système des Egyp- « tiens, il faudrait un calcul pour décider si c'est en te hiver, au printemps, en été, en automne, gue la « bataille a été donnée, attendu que le mois de janvier « correspond successivement à toutes les saisons. »
Dans le calendrier primitif, l'équinoxe se déplaçant d'un jour en quatre ans, parcourait toute l'année en 365 fois auatre ans, ou 1460 ans : ce laps de temps s'ap pelait, chez les anciens, la période sothiaque. L'année de 365 jours est dite année vague.
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Béfonne jaiiemie. — Le calendrier tomba sous les Romains dans le plus complet désordre. La durée de Tannée n'était pas établie d'une façon précise, et les pontifes étaient chargés de la détermmer pour le mieux suivant les circonstances. Mais ils abusèrent de cette prérogative pour avancer ou retarder arbitrairement les échéances des payements, pour prolonger les magistratures de leurs amis, pour favoriser ou ruiner des spéculateurs.
Jules César résolut de porter remède à ce mal. Sur les avis de l'astronome alexandrin Sosigène, il fixa Tannée à 365^ -J. Mais comme Tannée civile doit se composer d'un nombre entier de jours, il établit que, sur quatre années consécutives, trois compteraient 365 jours et la quatrième 366 jours, ce qui donnait bien à Tannée une longueur moyenne de 365i \,
Dans les années de 366 jours, le jour supplémentaire fut ajouté au mois de février : le sixième jour avant les calendes de mars (sexto-calendas), anniversaire du régifuge, ou de Texpulsion de Tarquin, fut compté deux fois. Il y eut donc un jour bissexto-calendas, d'où le nom d'année bissextile donné aux années de 366 jours.
Telle fut la réforme julienne du calendrier, qui eut lieu l'an 45 avant Jésus-Christ. En même temps, Jules César, pour corriger les irrégularités commises dans la supputation du temps par les pontifes, attribua une durée de 445 jours à Tannée de sa réforme, qui s'appela Vannée de confusion,
Réfomie grégorienne. — Le calendrier julien fut accepté en 325 par l'Eglise au concile de Nicée, qui fixa la date de la fête de Pâques au premier dimanche après la pleine lune qui suit Téqumoxe du printemps. Le concile admettait que Tannée julienne était parfaitement égale à Tannée tropiaue, et que par conséquent Tèquinoxe du printemps aevait toujours tomber le 21 mars.
Or Tannée tropique vaut 3651,242217, et Tannée
julienne 365,25, c est-à-dire que cette dernière est trop
grande de 01,007783. En d'autres termes, lorsqu'une
année julienne est révolue, Tannée tropique est déjà
entamée de cette fraction de jour, et au bout de
1 an n ée
' OU 130 ans du calendrier julien, il s'est déjà
écoulé un jour sur la 131® année tropique. L'équinoxe du printemps tombe alors le 20 mars au lieu du 21. Après une nouvelle période de 130 ans» il toilibe lo
19 mars, et ainsi de suite. Ainsi en lui attribuant toujours la date du 21 mars, comme le faisait le concile de Nicée, on finirait par célébrer la fête de Pâques
f)lus tard qu'il n'est réellement dans Tintention d^; 'Eglise.
Le pape Grégoire XIII, en 1582, réforma le calendrier de façon à donner à Tannée civile une durée sensiblement égale à celle de l'année tropique. L'année julienne surpasse Tannée tropique de 0^,007783, et par conséquent cent années juliennes surpassent cent années tropiques de 01,7783, soit environ 0^,75 ou -^ de jour. Il s'agissait donc de retrancher au calendrier trois jours sur quatre cents ans. Or dans le calendrier julien les années dont le millésime est divisible par quatre sont bissextiles. Il suffisait de remplacer en quatre siècles trois années bissextiles par des années communes. Grégoire XIII établit que les années séculaires, c'est-à-dire dont le millésime est divisible par 100, seraient bissextiles seulement si leur millésime est divisible par 400. Puisque toutes les années séculaires étaient auparavant bissextiles, cette règle rend communes trois années bissextiles, et par conséquent supprime trois jours au calendrier, en quatre siècles. Ainsi les années 1600, 1700, 1800, 1900 sont bissextiles dans le calendrier julien; Tannée 1600 Test seule dans le calendrier grégorien.
De plus le pape voulut ramener Téquinoxe à la date u'il occupait au concile de Nicée : Tannée de la réforme, arrivait déjà non plus le 21 mars, mais le 11 mars. Il fallut donc retrancher dix joàrsà Tannée 1582, et le lendemain du 4 octobre s'appela le 15 octobre.
Telle fut la réforme grégorienne. Elle n'a pas donné à Tannée civile une durée absolument égale à celle de Tannée tropique, car Tannée grégorienne est encore trop longue de 0^,007783-01,0075, ou de 01,000283. Mais la différence est négligeable.
Le calendrier grégorien fut adopté au bout de peu de temps par les divers pays chrétiens de l'Europe, à l'exception de la Russie et de la Grèce, qui sont restées fidèles à celui du conr,ile de Nicée. A l'époque de Gré-
foire XIII, il y avait d^à, comme nous Tavons vu, une ifférence de dix jours dans les désignations d'une même date suivant Tun ou l'autre calendrier. Cette différence, à raison d'un jour par 130 ans, s'est encore accrue de deux jours, en sorte que le calendrier russe est en retard dé douze jours sur le nôtre. Une même
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date s'énonce par exemple le 28 juillet 1883 (vieux style), c'est-à-ciire suivant l'usage russe, et 9 août (nouveau style), c'est-à-dire d'après Tusage occidental. On l'écrit souvent en double de cette façon :
mi^p 1883.
9 août
Calendrier républlealn. — Pendant la Révolution
française, la Convention abolit l'ère vulgaire et data l'ère républicaine du 22 septembre 1792, jour de la proclamation de la république : c'était en môme temps celui de l'équinoxe d'automne.
L'année se composait de 12 mois égaux, comprenant chacun 30 jours, et rangés dans Tordre suivant : vend&miairey brumaire , frimaire, pour l'automne; nivôse, pluviôse, ventôse^ pour Thiver; germinal^ floréal, prairial, pour le printemps; messidor, thermidor, fructidor, pour l'été.
L'année était complétée par des jours épagoménes au nombre de cinq dans les années communes et de six dans les années sextiles^ qui revenaient tous les quatre ans.
Le mois était partagé, non en semaines, mais en trois décades dont les jours s'appelaient primidi, duodi, tridi, quwrtidi, quintidi, sextidi, septidi, octidi, nonidi, décadi.
Ce calendrier républicain a vécu moins de 14 années. Sur un rapport de Laplace, un sénatus-consulle rétablit le calendrier grégorien à partir du 1" janvier 180ti.
PORCHONj Cours de Cosmographie. 14
MOUVEMENT DES PLANÈTES — SYSTÈME DE COPERNIC
nouTement des planètes dans le zodiaque. — LeS dD-
ciens avaient remarqué cinq astres, qui, semblables aux étoiles par leur aspect, s'en distinguent par les lois de leur mouvement. Ces corps célestes, appelés Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et S€Uurne, partagent avec d'autres qui ont été découverts depuis, le nom commun de planètes.
Les planètes se déplacent parmi les constellations, mais elles se maintiennent dans le voisinage de Técliptique, et ne s'écartent pas de ce grand cercle à plus de 8® ^ : telle est l'origine de la zone que Ton a imaginée sous le nom de zodiaque, et oui s'étend à cette distance de l'écliptique dans les deux hémisphères célestes (voy. p. 78).
Par la nature de leurs mouvements, les planètes se divisent en deux classes, celle des planètes dites infériewres, et celle des planètes supérieures.
nooTement apparent des planètes Inférieures. — - Les
planètes inférieures sont au nombre de deux, Mercure et Vénus. Décrivons par exemple le mouvement propre de Vénus, qui est la plus facile à observer-
A une certaine époque, on voit la planète de Vénus briller d'un vif éclat, à kb^ environ et à l'est du soleil; elle est visible après le coucher de cet astre, Je suit
PLANÈTES INFÉRIEURES
La planète se montre chaque jour un peu plus éloignée du soleil du côté de Touest, et se lève par conséquent de plus en plus matin. Elle s'en écarte jusqu'à la distance de (»5® environ; alors elle commence à s'en rapprocher. Vient une époque où elle en est tellement voisine qu'elle disparaît dans les rayons du soleil pendant un certain nombre de jours, puis elle se montre de nouveau à Test du disque solaire et redevient letoile du soir. Elle s'éloigne jusqu'à 45^ environ à l'est du soleil, puis alors elle s'en rapproche encore et recommence la même suite de mouvements.
En résumé, Vénus accompagne le soleil dans son mouvement annuel, en oscillant de part et d'autre de cet astre. Une double oscillation s'effectue dans une période de 584 jours en moyenne. Ces mouvements alternatifs portent le nom de digressions. On appelle élongation la différence entre les longitudes de la planète et du soleil.
Si Ton combine les digressions dont nous venons de parler avec le mouvement annuel du soleil, on voit que le mouvement de la planète est tantôt direct, c'est-à-dire dirigé vers l'est, tantôt rétrograde ou dirigé vers l'ouest. Comme d'ailleurs elle ne se meut pas exactement dans le plan de l'écliptique, il en résulte qu'elle décrit parmi les étoiles une ligne sinueuse coupant l'écliptique (fig. 133). Les points de cette courbe où le mouvement change de sens s'appellent stations. La planète est dite en procession ou en rétrogradation suivant qu'elle se dirige vers l'est ou vers l'ouest.
Tout ce que nous venons de dire sur Vénus s'applique également à Mercure, sauf que pour cette dernière planète la double digression s'effectue en une durée moyenne de 1 18 jours, et que la plus grande élongation est en moyenne de 22®.
Phases des planètes inférieures. — En observant
avec une lunette une planète inférieure, on reconnaît que son diamètre apparent varie suivant sa position relativement au soleil et qu'elle présente de plus des phases tout à fait analogues à celles de la lune. Nous réunissons dans une même figure 133 les différents aspects de Vénus et de Mercure avec les variations que présente leur diamètre apparent; Vénus est représentée par V, Mercure par M et le soleil par S.
Explication da mouTement apparent et des pliases
des planètes inférieures. — Les phénomènes présentés par les planètes inférieures s'expliquent avec une
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grande facilité si Ton admet que ces astres tournenlde l'ouest à Test autour du soleil sans s'éloigner beaucoup du plan de Técliptique et en décrivant des orbites plus petites que celle de la terre : Mercure est alors supposé le plus voisin du soleil, puis vient Vénus, et ensuite la terre. Quant aux temps des révolutions, ils croissent avec la grandeur de l'orbite ; la vitesse angulaire, c'est-à-dire Tangle décrit par le rayon vecteur dans l'unité de temps, décroît en raison inverse. Si dans cette hypothèse on veut se rendre compte du mouvement apparent des planètes inférieures, il n'y a qu'à donner par la pensée à l'ensemble un mouve-
Fig. 134. — Phases des planètes inférieures.
ment égal et contraire à celui de la terre autour du soleil : la terre se trouve alors réduite au repos sans que les mouvements relatifs soient altérés. Les deux autres planètes conservent une vitesse angulaire dirigée de l'ouest à l'est, et égale à l'excès de leur vitesse angulaire réelle sur celle de la terre. Nous les voyons donc effectuer des digressions de part et d'autre du soleil. Leur mouvement alternatif apparent se combine d'ailleurs avec le mouvement annuel du soleil, dû à la révolution de la terre sur son orbite. Les phases qu'elles nous offrent en même temps, comme la lune, prouvent que ces astres sont obscurs par eux-mêmes, et ne font que réfléchir la lunàière du soleil.
PLANÈTES SUPÉRIEURES. 21 S
Comme nous Tavons déjà expliqué page 162, on dit que chaque planète est en conjonction lorsque sa longitude est égale à celle du soleil. La conjonction est dite inférieure ou supérieure suivant que la planète passe entre le soleil et nous, ou au delà du soleil.
A leur conjonction supérieure, les planètes tournent vers nous leur hémisphère éclairé, et ne sont invisibles gue çrâce à leur proximité du soleil; mais à leur conjonction inférieure, elles ne nous ofirent qu'une face obscure; elles sont cependant encore aperçues si elles sont assez voisines du plan de récliptique pour se projeter sur le soleil. On aperçoit alors la planète comme une petite tache ronde qui décrit lentement une corde du disque solaire. Ces phénomènes s'appellent passages de Mercure et de Vénus. Les passages de Vénus ont une grande importance parce qu'ils fournissent le moyen le plus précis de mesurer la parallaxe du soleil. Ils se produisent deux fois, à huit ans d'intervalle, en une période de plus d'un siècle. Les deux derniers ont eu lieu le 8 décembre 1874 et le 6 décembre 1882.
noaTement apparent des planètes sapérlenres. — - Les
planètes supérieures se distinguent des inférieures en ce que leur distance angulaire au soleil prend toutes les grandeurs possibles et s'élève à certames époques jusqu'à 180^. Leur mouvement relativement au soleil est constamment dirigé vers l'ouest, c'est-à-dire qu'elles se trouvent chaque jour plus à l'ouest du soleil que la veille. Cet accroissement de distance provient tantôt de ce que leur mouvement propre est effectivement dirigé vers l'ouest, tantôt de ce qu'il a lieu vers l'est, mais avec une vitesse moindre que celle du soleil sur récliptique. Ces planètes ont donc aussi des processions, des rétrogradations et des stations. Le mouvement de
Srocession dure beaucoup plus longtemps que celui e rétrogradation. Elles décrivent parmi les étoiles des courbes sinueuses voisines de lécliptique, qu'elles coupent en certains points.
Mars par exemple a un mouvement direct, mais plus lentque celui du soleil, pendant 707 jours environ, rétrograde pendant 73 jours. Jupiter marche vers l'est pendant 278 jours, vers l'ouest pendant 121 jours. Pour Saturne» la procession dure 239 jours, la rétrogradation 139 jours.
En vertu de ces lois, les planètes inférieures se mon-
MOUVE^ÎENT DES PLANÈTES. — SYSTÈME DE COPERNIC
Irent tantôt en conjonction , tantôt en opposition (voy. p. 162).
On explique simplement les circonstances du mouvement des planètes supérieures en supposant que ces astres décrivent autour du soleil des orbites plus grandes que celle de la terre et peu éloignées du plan (le l'écliplique. Admettons de plus que le temps de leur révolution soit plus considérable que celui de la terre ou leur vitesse angulaire plus petite. Dès lors, pour nous rendre compte de leur mouvement par rapport au soleil, il nous suffira de donner à tout Tensemble, autour du soleil» un mouvement égal et contraire à celui de la terre, ce qui, comme précédemment, réduit la terre à l'immobilité et ne change pas les mouvements relatifs. Alors une planète supérieure prend une vitesse vers l'ouest, égale à l'excès de la vitesse fictive imprimée au système sur la vitesse réelle de l'astre. Nous devons donc voir la planète s'éloigner constammment du soleil vers l'ouest. D'ailleurs ce mouvement se combine avec celui qui paraît entraîner le soleil vers l'est, en vertu de la révolution annuelle de la terre, et cette combinaison produit les alternatives de processions et de rétrogradations.
L'orbite terrestre étant enveloppée par celles des planètes supérieures, ces derniers astres ne peuvent pas nous présenter de phases marquées. Mars seule, la planète supérieure la plus voisine de la terre, en offre quelques traces.
BéToIatlons synodlque et sidérale des planètes. —
On appelle révolution synodique d'une planète le temps qui s^écoule entre deux de ses conjonctions consécutives, révolution sidérale, celui qu'elle emploie à faire un tour autour du soleil. Le second est lié au premier par une relation fort simple.
Considérons d'abord uneplanèteint'érieure. Soient S le soleil, T la terre, M la planète en conjonction inférieure. Nous supposerons les révolutions uniformes et dans le même plan. Gomme le temps de la révolution de la planète est plus petit que celui de la terre, une seconde conjonction inférieure aura lieu en M'T', quand la terre aura décrit un certain arc TT', et la planète un cercle entier plus un arc MM' semblable àTT'.
Soient a et h le temps que la terre et la planète emploient respectivement à faire un tour, s le temps de la révolution synodique, en sorte que la terre a parcouru
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dans le temps s Tare TT'. Cet arc est une fraction - de
la circonférence. Ainsi, dans le temps s, la planète
a fait un nombre de tours égal à — hl; le temps b
et
dans lequel elle fait 1 tour satisfait à la proportion :
ou
S'il s'agit d'une planète supérieure^ il sufût d'inter-
Fig. 135.
verlîr les rôles de la terre et de la plnnèlc el, pai* conséquent, de permuter a et b. On trouve après une transposition de terme:
b a s On a donc généralement :
MOUVEMENT DES PLANÈTES. — SYSTÈME DE COPERNIC
c'est-à-dire que Vinverse de la révolution sidérale d'une planète est égal à Vinverse de Vannée sidérale ^ plies ou moins Vinverse de la révolution synodique, suivant que la planète est inférieure ou supérieure.
Systèmes de Ptolémée et de Copernic. — NoUS VOici
arrivés à la conception du système planétaire qui a immortalisé Copernic. Jusqu au seizième siècle, on avait regardé la terre comme immobile au centre du monde, et tous les corps célestes comme accomplissant leurs révolutions autour de notre globe, pièce fondamentale de l'univers. La lune décrivait Torbite la plus petite, puis venaient celles de Mercure, de Vénus, du Soleil, de Mars, de Jupiter, de Saturne, et au delà la sphère des étoiles fixes. Mais pour expliquer la variété de tous ces mouvements, il avait fallu imaginer des hypothèses très laborieuses. Tel était le système de Ptolémée, astronome qui vivait à Alexandrie 130 ans avant notre ère et dont les idées furent adoptées par les astronomes de l'antiquité et du moyen âge.
Dans le système de Copernic, confirmé d'une façon absolue par tous les progrès de la science, le soleil est immobile dans l'ensemble des planètes, qui circulent toutes autour de lui de Touest à l'est ; la terre ellemême n'est autre qu'une planète d'une grosseur relativement assez faible. Ces corps, en ne considérant pour l'instant que ceux qui étaient connus des anciens, se rangent autour du soleil dans l'ordre suivant : Mercure, Vénus, la Terre, Mars, Jupiter et Saturne. Quanta la lune, elle ne fait pas partie des planèles; elle tourne véritablement autour de la terre, qu'elle suit dans son mouvement.
Le globe que nous habitons se trouve par là bien déchu du rang auquel la vanité humaine l'avait placé; il nous resle encore à franchir un degré, et à montrer, ainsi que nous le ferons bientôt, que le soleil luimême et tout son corlège de planètes n'est qu'un détail insignifîant dans l'immensité de l'univers.
CEAPITRE XXIII
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DécouYerte de nouYelles planètes, — Les astronomeS
modernes ont ajouté de nouvelles planètes aux cinq
3ue connaissaient les anciens. La première découverte e ce genre est due à William Herschel*. En 1781, cet astronome promenant un télescope sur la constellation des Gémeaux, y reconnut un astre qui se distinguait des étoiles par son diamètre apparent. En effet, tandis que les étoiles conservent, sous les plus forts grossissements, Taspect de simples points lumineux, ce corps observé par Herschel avait un diamètre apparent d'autant plus grand qu'on y appliquait un grossissement plus considéraole : c est un caractère des planètes. L illustre observateur reconnut d'ailleurs que cet astre se déplaçait parmi les étoiles de la même façon que Mars, Jupiter et Saturne : c'était donc une planète supérieure, qui a reçu le nom A'Uranus. Elle est située au delà de Torbite de Saturne.
La science n'avait pas encore atteint la limite extrême du système planétaire. En 1846, Leverrier, simplement guidé par des calculs, ainsi que nous le verrons bientôt, reconnut qu'il devait exister, extérieurement à l'orbite d'Uranus, une autre planète qui n'avait pas encore été vue et dont il indiqua la place dans le ciel. Le nouvel astre fut en effet observé le 23 septembre 1846, par M. Galle, de Berlin, à la place même marquée par l'astronome français. Cette planète porte le nom do Neptune,
Dans l'intervalle entre ces deux conquêtes scientiûques, on commença à découvrir un essaim de petites planètes, dont le nombre s'accroît actuellement cnaque année par de nouvelles recherches. Le l»"^ janvier 1801, c'est-à-dire le premier jour du dix-neuvième siècle,
1. Né à Hanovre en 1738, mort en 1822. Il est célèbre par ses découvertes astronomiques, et aussi par les progrès qu'il fit faire à la construction des télescopes.
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rastronome Piazzi signala, à Palerme, la première planète de ce fjroupe c^ui fut appelée Cérès. Trois autres, Pa/^/a5, Junon, Vesta, furent trouvées en peu d'années. La suite de ces découvertes reprit en 1845, et l'on comptait, au commencement de 1898,. 425 de CCS petites planètes. Toutes sont situées entre Mars et Jupiter, et décrivent des orbites assez voisines les unes des autres. Ce sont des diminutifs d'astres qui forment une sorle de famille naturelle. On les appelle les astéroïdes. Ils semblent tenir la place d'une grosse planète, soit avortée dans sa formation, soit mise en pièces par quelque catastrophe.
Distances des planètes an soleil. MjoI de Bode. -"
Il y a entre les distances des planètes au soleil une relation approximative qui porte le nom de loi de Bode, Elle fut formulée à une époque où Ton ne connaissait encore que les cinq planètes observées par les anciens, et elle consiste dans la remarque purement empirique que voici. Si l'on écrit les nombres
dont chacun, à partir du S"»», est double du précédent, et que l'on ajoute 4 à chacun d'eux, on obtient les nombres
Ces nombres, à l'exception de 28, sont à peu près proportionnels aux distances moyennes qui séparent du soleil les cinq planètes et la terre. Si l'on divise ces résultats par 10, on obtient môme ces distances rapportées au rayon de l'orbite terrestre comme unité. Inscrivons en effet sur une ligne les nombres de la loi de Bode, et sur la suivante les distances telles qu'elles résultent de l'observation, nous formons le tableau suivant :
Mercure.
Vénus.
La Terre.
Mars.
Japiter.
Saturne.
On fut frappé, lorsque cette loi fut publiée qu'il ne se trouvât pas de planète pour correspondre au nombre 2,8, et plusieurs astronomes annoncèrent qu'on finirait par en découvrir une. Ce n'est pas une que l'on trouva, c'est l'essaim des petites planètes situées entre Mars et Jupiter, cl, chose curieuse, la moyenne
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des rayons de leurs orbiles est justement très voisine du nombre de Bode 2,8.
Uranus, la planète d*Herschel, rentre encore très bien dans la loi de Bode, qui n'avait pourtant pas été faite pour elle : le nombre correspondant de la série de Bode est 19,6. et la distance de la planète au soleil 4 st 19,18. Mais la loi ne s'applique pas à Neptune : elle donnerait pour cette planète 38,8, au lieu de 30,04, qui est la véritable distance.
Nous répétons d'ailleurs que cette relation ne se rattache à aucune considération théorique et ne doit être considérée que comme un moyen de retenir les rayons des orbites planétaires. D'une bien aulre importance sont les lois dont nous allons parler.
Lois de Kepler. — Tout en faisant tourner les planètes autour du soleil, Copernic ignorait les circonstances exactes de leurs révolutions. Il avait conservé une partie des cercles compliqués de Plolémée. Kepler eut la gloire de trouver, par de laborieuses observations» les lois exactes du mouvement des planètes, et de préparer la découverte sublime de Newton. Voici les trois lois de Kepler, fondamentales en astronomie :
l" Les planètes décrivent des ellipses dont le soleil occupe un foyer;
2» Le rayon vecteur mené du soleil à une planète décrit des aires égales dans des temps égaux ;
3' Les carrés des temps des révolutions sont proportionnels aux cubes des grands axes des orbites.
Nous avons déjà vu (chap. xi) la terre se mouvoir autour du soleil en conformité avec les deux premières lois. Sa révolution, comparée à celle des autres planètes, satisfait aussi à la troisième loi. Ce dernier principe de Kepler établit donc une relation numérique entre le mouvement de la terre et celui des planètes; il prouve, d'une façon plus précise encore que les deux autres, gue la terre est une véritable planète.
La troisième loi de Kepler aune grande utilité pratique, en ce qu'elle permet de calculer le grand axe de Torbile d'une planète, connaissant le temps de sa révolution, ou inversement. En effet, si Ton prend pour unité de temps Tannée sidérale, et pour unité de distance la moitié du grand axe de l'orbite terrestre, on obtient, en désignant par a la moitié du grand axe d'une planète, par T le temps de la révolution
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d'où ^=\/^' '^=V/'^'*
Quant au tompsdela révolution, il se déduit, d'après la rè^le donnée page 217, du temps de la révolution synodique, c'est-à-dire de la durée qui s'écoule entre deux conjonctions de môme nom.
Actraction uiiiYerseiie. — Newton ^ sc proposa le problème de déterminer les forces qui doivent agir sur les planètes pour les faire mouvoir suivant les lois de Kepler; le calcul lui montra qu'il faut considérer chacun de ces astres comme soumis à une force dirigée vers le soleil, et variant en raison inverse du carré de la dislance. De plus cette attraction du soleil, rapportée à l'unité de distance, est la même pour l'unilé de masse prise sur n'importe quelle planète. En d'autres termes, la matière qui les forme toutes est la même, quant aux propriétés mécaniques.
Ce principe de Newton est la conséquence rigoureuse des lois de Kepler, et réciproquement, si Ton cherche comment doivent se mouvoir les planètes en les supposant une fois lancées dans l'espace et soumises à l'attraction newtonienne, on trouve comme lois uni-
aues de leurs mouvements les trois lois de Kepler, ette conformité doit faire admirer la rigueur et la sagacité des observations de l'astronome allemand.
S'élevant à une généralisation plus haute, Newton reconnut que l'attraction suivant la raison inverse du carré de la distance n'est pas une propriété spéciale au soleil, mais qu'elle s'exerce entre deux corps quelconques. La terre agit ainsi sur la lune et détermine par là la révolution de notre satellite suivant les lois (jue nous avons fait connaître.
Mais nous voyons la terre attirer également les corps placés à sa surface, et cette force porte le nom de pesanteur. Newton prouva que l'attraction de la terre sur la lune n'est autre chose que la pesanteur, affaiblie, suivant son principe, en raison inverse du carré de la distance. 11 faut entendre par là que la lune est un projectile, entièrement analogue à ceux que lancent nos pièces d'artillerie, et obéissant à la même loi. Comme un boulet de canon, la lune a une vitesse qui tend à lui faire décrire une ligne droite; comme "le boulet, elle est à chaque instant ramenée vers la terre par la pesanteur : seulement la vitesse qu'elle a reçue
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à Torigine est telle que la tendance à s'échapper suivant la ligne droite compense constamment, à très peu {)rès, la tendance à tomber sur la terre, et voilà comment e projectile céleste décrit perpétuellement une orbite presque circulaire.
Fig. 130. .— Chute de la lune vers la terre en une sedonde.
Le calcul mémorable par lequel Newton a établi ce fait peut être compris en un instant. Supposons, pour plus de simplicité, que la lune décrive un cercle parfait autour de la terre T. Il est facile de connaître par l'observation Tare LL' qu'elle parcourt en une seconde. Menons le rayon TL' jusqu'à la rencontre de la tangente LA en A. L'arc LL' est sensiblement égal à LA, et si la lune n'obéissait pas à l'attraction terrestre, elle décrirait en une seconde, avec la vitesse qu'elle a en L, la portion de tangente LA; elle serait donc au bout d'une seconde en A, au lieu d'être en L', et elle est tombée en une seconde de la distance AL'. Cette longueur, que les données de l'observation permettent de calculer, est de 0°»,00 1360. Telle est la chute d'un corps en une seconde, à une distance du centre de la terre égale à 60 rayons terrestres. Si l'attraction varie en raison inverse du carré de la distance, la chute d'un corps en une seconde doit être, à la surface de la terre, ou à une dislance de 1 rayon terrestre, 60* ou 3600 fois plus grande. On trouve, en multipliant 0'»,001360 par 3600, le nombre 4'»,896. soit environ 4™,9, ce qui est précisément, d'après les physiciens, la chute d'un corps en une seconde à la surface du globe.
Toutes ces observations et ces raisonnements ont établi ce grand principe, formulé par Newton et fondement de la mécanique céleste :
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Tous les corps s attirent en raison inverse du carré de la distance et en raison directe du produit des masses.
De môme que le soleil attire les planètes, celles-ci agissent de la môme façon sur le soleil et les unes sur les autres. Il en doit résulter pour le soleil certains mouvements qui ne peuvent être que très petits à cause de l'importance de sa masse relativement aux planètes; il en résulte encore que les planètes doivent se déranger mutuellement dans leur mouvement elliptique ou, suivant le terme consacré, exercer les unes sur les autres des perturbations. C'est ce que Newlon a déclaré le premier, et il a posé les premières bases du calcul des perturbations. Ainsi, résultat singulier, les lois de Kepler, qui ont fait découvrir le principe de l'attraction universelle, ne peuvent pas être rigoureusement exactes en vertu de ce principe môme ; et si Kepler avait poussé plus loin l'exactitude de ses observations, la loi fondamentale de l'univers devenait beaucoup plus difficile à pénétrer.
Le calcul des perturbations a été, après Newton, l'objet des travaux des géomètres Clairaut, Euler, d'Âlembert, Lagrange et Laplace. Mais le triomphe le plus éclatant de la mécanique céleste a été la découverte de Neptune. On avait remarqué depuis longtemps qu'Uranus éprouve des perturbations qui ne pouvaienl s attribuer ni à Saturne, ni à Jupiter, ni à aucune des planètes alors connues, et on en avait conclu qu'une planète encore inobservée devait causer ces dérangements. Leverrier chercha, par de savants calculs, la situation que devait occuper ce globe jusque-là caché au fond des cieux, et visible seulement par ses effets. Il la trouva, il invita les astronomes à pointer* leurs lunettes sur un point déterminé de la constellation du Capricorne, et immédiatement l'astre nouveau fut signalé à la place indiquée. Cette confirmation magni flque de la théorie newtonienne excita dans tout le monde une vive admiration.
La gravitation universelle explique différents phénomènes dont nous avons parlé. L'action combinée du soleil et de la terre produit les inégalités du mouvement lunaire, et notamment la rétrogradation de la ligne des nœuds. L'attraction du soleil sur le renflement équatorial, que notre globe doit à sa rotation, est cause du déplacement conique de Taxe terrestre et de la précession des équinoxes. Enfin l'attraction de la lune sur ce môme renflement produit le mouvement de nulation.
SOLAIRE
Merciipe. — A cause de sa proximité du soleil, Mercure est d'une observation généralement difficile; son rayon est un peu plus que le tiers du rayon terrestre. Cette planète tourne sur elle-même en 24 heures et 4 ou 5 minutes. Son année est de 88 jours. La planète présente des montagnes dont la hauteur paraît atteindre fî? de son rayon; elle a une atmosphère assez dense.
wénas. — La seconde des planètes inférieures est analogue à la terre par ses dimensions : son rayon est égal aux 0,954 de celui de notre globe. Elle tourne sur elle-même en 23*» 21" autour d'un axe incliné de 75® sur la perpendiculaire au plan de son orbite. Par conséquent les saisons y sont oeau coup plus accusées que sur la terre. La révolution de la planète se fait en 225 de nos jours.
Vénus est entourée d'une atmosphère fort semblable à la nôtre, mais probablement plus dense. Cette masse gazeuse se manifeste par le crépuscule qu'elle forme sur la planète, à la ligne de séparation de l'ombre et de la lumière. Elle s'est montrée aux observateurs des derniers passades de Vénus sous la forme d'une auréole qui environnait le disque noir projeté sur le soleil. L'analyse spectrale a révélé dans cette atmosphère la présence de la vapeur d'eau et de nuages aqueux. Vénus a donc beaucoup de caractères communs avec la terre.
Sa surface est souvent voilée par les nuages de son atmosphère, et nous avons jusqu'ici peu de renseignements sur la géographie de ce globe voisin du nôtre. On y a cependant observé des montagnes, dont quelques-unes paraissent s'élever à ^^ du rayon de la planète, et sont par conséquent beaucoup plus hautes
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que celles de la terre, qui forment au maximum la 740" partie du rayon,
Mar«. — Mors se voit à l'œil nu sous la forme d'uae belle étoile rouge. Son rayon est environ la moitié (0,54,
lékacopa.
du rayon terrestre. Ce globe tourne sur lui-même en 24''37™, et fait le tour du soleil en 687 de nos jours. L'inclinaison de son équateur sur le plan de l'orbite estde 28° 42', anigle plus grand que l'obliquité de l'écliptique sur notre équateur. hes saisons sur l^ars sont
ic plus prononcées que chez nous. Il a Hé conslaté
isi que cette planète est aplatie aux pôles, et un peu
s que ta terre.
;ile est environnée d'une atmosphère qui, d'après
observations spectroscopiques de Hugf^ins, Vogei Secchi, présente les principaux caractères de l'atisphère terrestre.
La particularité la plus remarquable que la surface cette planète présente, ce sont deux taches blanches
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qui se trouvent dans le voisinage des pôles et s'accroissent ou diminuent suivant gue le pôle qu'elles accompagnent se trouve dans Thiver ou dans Tété. 11 est très probable que ces blancheurs représentent des glaces polaires, et qu'en les voyant s'étendre ou se rétrécir, nous assistons au phénomène des saisons sur le monde de Mars.
On s'occupe depuis de longues années d'étudier la surface de celle planète. On y a relevé un certain nombre de taches sombres qui sont peut-être des mers, tandis que les parties plus claires représenteraient des continents. Il a déjà été publié des mappemondes de Mars.
Au lieu d'une lune que possède la terre, Mars en a deux, mais extrêmement petites; ces deux satellites ont été découverts, en 1877, par M. Asaph Hall, à l'observatoire de Washington, à laide de la plus puissante lunette qui existe. Ils décrivent des orbites presque circulaires, situés à peu près dans le plan de Téquateur. Us sont placés très près de la planète, car leur distance au centre est moindre que deux rayons de Mars pour le premier, et moindre que six pour le second. Le satellite intérieur fait sa révolution en 7>»39", c'est-à-dire en moins d*un jour de la planète, le second en 30*» 18", tous deux de Touest à l'est.
Ces deux globes imperceptibles méritent à peine le nom d'astres. On évalue le diamètre du premier à 12 kilomètres, celui du second à 10 kilomètres. Ce sont les f)lus petits corps célestes connus jusqu'ici. L'auteur de eur découverte ne leur a pas moins décerné les noms pompeux de Déimos et de PhoboSy en souvenir des deux serviteurs qu'Homère donne au dieu de la guerre*.
Les Astéroïdes. — Lcs petites planètes qui circulent
A. *Qç 9dcTo, xat S' imcouc idXeTO Aeî(i6v xe ^^ov ts
CeuYvuaev, aùxoç 8* ^vre* êdiSasTO itau.©avo'a>vxa. • • (Iliade, XV, v. 119-120.)
11 dit : puis il ordonna à la Terreur et à VÊpouvante d'atteler ses chevaux. En môme temps il se revêtit de ses armes étincelantes.
M. G. Flammarion, dans son Astronomie populaire, fait remarquer que la découverte des deux satellites de Mars a été en quelque sorte prédite par Swift, puis par Voltaire:
« Les astronomes de ce pays (Laputa). . . ont découvert deux étoiUt inférieures ou satellites, qui tournent autour de Mars. »
(Swift, Voyages de Gulliver.)
« En sortant de Jupiter, nos voyageurs traversèrent un espace d^'environ cent millions de lieues et côtoyèrent la planète de Mars, fis virent, deux lunes qui servent à cette planète, et qui ont échappé aux regards de nos astronomes. »
(Voltaire. Micromégas.)
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entre Mars et Jupiter ne aont visibles que dans les lunettes. Elles sont tellement exiguës qu'il est diffîcile de mesurer leur diamètre. Celui de Cérès, qui est la plus grosse, est évalué à 400 kilomètres. Plusieurs de ces astres n'ont pas plus de 30 kilomètres de diamètre; leur surface est donc moindre que celle du plus petit de nos départements, la Seine exceptée. On est h pen près privé de tout renseignement sur l'état deleur surface, sur leur atmosphère et leur rotation.
Plusieurs de ces astéroïdes se distinguent parmi les planètes par la grande excentricité et par la forte mdinaison de leurs orbites, qui est telle que ces corps sortent quelquefois du zodiaque. Ainsi Istria a une excentricité de plus de 0,a5, Pallas a une inclinaison de près de 35°. Leur distance moyenne au soleil varie entre 2,13 et 3,95, le rayon de l'orbite terrestre étant pris pour unité. Leur nombre dépasse 300.
JapitcF. — Nous arrivons au géant des astres dont se compose le cortège du soleil Jupiter, que nous
voyons briller an ciel avec plus d'éclat qu'aucune étoile, et ne le cède qu'à Vénus, est un globe dont le rayon est plus de il fois celui de la terre, et atteint au dixième du rayon du soleil. Son volume, en tenant compte de l'aplatissement, est 1 280 fois celui de notre globe. Toutefois sa masse n'est pas en proportion, et ne forme que 310 fois la masse terrestre. I<a
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densité des matériaux qui le composent n'est que le quart de celle de notre planète.
Jupiter tourne autour d'un de ses diamètres en moins de 10 heures : telle est la durée du jour sur ce globe. Il résulte de cette rotation rapide un aplatissement très prononcé, savoir de ^. La révolution de Jupiter autour du soleil s'etfeclue en près de douze de nos années (l l ans 10 mois 1 7 jours). L'équateur fait un angle de 2 à 3 degrés avec le plan de l'orbite, ce qui fait que les saisons y doivent être à peu près nulles.
Celte planète est environnée d'une atmosphère épaisse qui laisse rarement plonger le regard jusqu'à la surface de Tastre. Des bandes alternativement som-
Fig. 14?. — Jupiter et ses 4 principaux satellites.
bres et claires se montrent constamment dans le sens équatorial : Herschel les considère comme des nuages que des cour&nts almosphcriques, dus à la rotation, disposent parallèlement à l'équateur. C'est un phénomène analogue à celui des vents alizés sur la terre.
L'analyse spectrale indique dans l'atmosphère delà planète de la vapeur d'eau et quelques substances qui paraissent spéciales à cet astre.
Jupiter est accompagné de cinq satellites; les 4 premiers ont été découverts par Galilée en 1610 et le cinquième par M. Barnard en 1892. Ils circulent autour de l'astre, d'occident en orient, et suivant les trois lois de Kepler. L'attraction newtonienne régi,t donc leurs mouvements.
JUPITER ET SES SATELLITES
Voici les durées de leurs révolutions :
1«^ satellite IJ 18^ 27°» 33»
Les qualre premiers satellites sont célèbres dans Thistoire de Tastronomie : à chacune de leurs révolutions ils se plongent dans le cône d'ombre de la planète, à Texceplion du quatrième qui passe quelquefois en dehors du cône; et l'observation de ces éclipses a fait découvrir la vitesse de la lumière (voy. le cnap. xxv).
Satorne. — Satume sc présente à Tœil nu comme une étoile de première grandeur, d'un éclat plombé ; c'est la plus grosse des planètes après Jupiter : son rayon équatorial vaut 9 fois et demie, son rayon polaire 8 fois et demie celui de la terre. L'aplatissement, qui se monte à | et surpasse celui de toutes les autres planètes, s'explique par la rapidité de la rotation : celle-ci s'effectue en 10'^ lô'". Herschel, à qui l'on doit ces constatations, a aussi observé des bandes parallèles à réquateur de Saturne et semblables à celles de Jupiter. Il a encore reconnu, vers les pôles, des traces de tâches blanchâtres analogues à celles de Mars.
Ce sont là autant d'indices certains d'une atmosphère, qui d'ailleurs a été reconnue au spectroscope comme analogue à celle de Jupiter.
L'inclinaison de l'équateur de cette planète sur le plan de Torbite est 25° 42'. Cette obliquité est assez voisine de celle de notre écliptique; ainsi les saisons de Saturne sont analogues aux nôtres, mais elles sont beaucoup plus longues, puisque la révolution de la planète, ou l'année saturnienne dure 29 de nos ans. Bien que le volume de ce globe soit de 719 fois celui du nôtre, sa masse n'est que 102 fois celle de la terre. Il en résulte que la densité est environ celle du liège, 0,13,
Ce qui fait de Saturne une des plus grandes curiosités du ciel, c'est un anneau plat qui l'entoure sans le toucher, et est entraîné dans son mouvement autour du soleil. Galilée avait remarqué que cette planète semble à certaines époques pourvues de deux anses. Huyghens reconnut le premier la nature du singulier appendice dont elle est accompagnée.
L'anneau de Saturne, situé à peu près dans le plan
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de l'équateur de la planète, est par conséquent indiaé sur le plan de l'orbite. Comme il se déplace paialltlement à hii-mème, il se présente sous dirférents aspects suivant la position relative de la terre. Nous ne le
voyons jamais de tace, mais nous apercevons, plus ou moins obliquement, tantôt sa face boréale, tantât sa face australe. A travers le vide qui s'ouvre entre les anses et le globe de la planète, on découvre le ciel étoile. Lorsque la lerrc se trouve dans le plan de la
couronne, celle-ci ne s'aperçoit plus que sous la forme d'une ligne droite peu distincte.
Herscnel a vu que l'anneau se compose de portions concentriques, nettement séparées par un intervalle
FIg. tu , 141 «1 lU. •- CbangsmeiitB d'upeet de* uiiiuui de Saturas.
sombre. L'intérieure est la plus lumineuse et surpasse même en éclat le globe de la planète. Depuis, divers observateurs ont constaté que ctiacune de ces portions Be subdivise elle-même en d'autres; enûo on a décou-
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vert, en 1850, un nouvel anneau, ialérieur à ceux que l'on connaissait. Ce dernier est obscur et transparent: on aperçoit la planète au Iravers.
C'est donc tout un système d'anneaux qui accoiopagne Saturne. On pense d'ailleurs qu'ils ne peuvent pas être solides, car ils ne pourraient subsister en équilibre à cet état, sous l'influence de l'attraction de la planôte et de ses satellites. Ils ne sont pas non plus gazeux, puisque aucune réfraclion ne se manifeste à travers la partie transparente, il y a tout lieu do croire
que ce sont des traînées de petits corps solides séparés, circulant individuellement autour de la planète. Ils n'ont du reste point de lumière propre et ne font que réfléchir celle au soleil : car ils portent ombre sur le globe qu'ils accompagnent, et réciproquement celui-d les ombrage.
L'espace vide qui règne entre l'anneau obscur et la planète a environ 25 000 kilomètres de largeur. Le rayon intérieur de cet anneau est de 40 000 kilomètres, tandis que le rayon extérieur du plus grand de tous est de l4l 000 kilomètres. La bande totale a donc une
i;anneau bE satuiîm:. 235
largeur de 100 000 kilomèlres environ. Quant à l'épaisseur, elle ne dépasse pas 60 à 70 kilomèlres.
L'anneau transparent intérieur tourne en un espace de 6 à 7 heures, Tanneau extérieur en 12 heures environ, et les portions intermédiaires en des durées comprises entre ces extrêmes, suivant Ips lois de Kepler.
Outre cette vaste couronne, Saturne possède huit satellites imposants : l'un d'eux est plus gros queMars. Ils circulent lous de l'ouest à l'est, à des distances du centre (jui s'échelonnent entre 3| et 64 1, le rayon de la planète éiant pris pour unité, et en des temps compris entre 1 jour et 79 jours environ. Avec tout son cortège de planètes, Saturne est comme une réduction du système solaire.
Uranns. — La planète d'Herschel a l'aspect d'une étoile de 6« grandeur; elle est donc visible à l'œil nu. Ce point presque imperceptible est un globe beaucoup plus gros que la terre, car son rayon est 4,22, celui de la terre étant pris pour unité. Le volume d'Uranus est 69 fois celui de la terre, mais sa masse n'est que 13 fois et demie celle de notre globe; il est donc formé d'une substance 5 fois moins dense.
Le temps de sa révolution est de 84 ans; celui de sa rotation autour de son axe n'a pu encore êlre constalé, non plus que l'inclinaison de cet axe. Toutefois le sens de l'aplatissement montre que cet axe est assez voisin du plan de l'orbite.
L'analyse spectrale assigne à Uranus une atmosphère analogue à celle de Jupiter, chargée de vapeur d'eau, et pourvue de certaines substances qui sont inconnues sur la terre.
Cette planète compte quatre satellites circulant autour d'elle de Test à l'ouest, circonstance exceptionnel le dans le système solaire.
Keptane. — La planète lointaine découverte par Le verrier aux confins du système solaire n'est visible que dans les lunettes; elle ressemble à une étoile de huitième grandeur. Son diamètre réel est 3,8 par rapport à celui de la terre, sa densité les 0,3 de celle de notre planète.
On ne connaît ni le temps de la rotation, ni l'inclinaison de l'axe. La durée de la révolution, ou l'année de Neptune, est de près de 165 années tropiques.
Malgré le peu de lumière réfléchie par ce globe, on a reconnu par les raies de son spectre qu'il est accom-
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pagné d'une atmosphère où se trouvent de la vapeur d'eau et des gaz qui n'existent pas sur la terre.
On connaît à Neptune un satellite dont le mouvement est rétrograde, comme ceux d'Uranus. Le rayon de son orbite est 13 fois celui de la planète; il accomplit une révolution en près de 6 jours.
Résumé do système solaire. — Le groupe formé par le soleil, les planètes et leurs satellites constitue une portion nettement détachée de l'univers. Les étoiles qui Tenvironnent de toutes parts, et qui sont ellesmêmes autant de soleils, ainsi que nous le verrons bientôt, sont séparées de nous par des distances énormes relativement aux dimensions du système solaire.
Arrêtons-nous un instant à contempler l'étendue de cette machine, si immense en comparaison de notre lerre, et si petite devant l'ensemble de la création. Le rayon moyen de la terre a 6 .^66 739 mètres ; le rayon de l'orbite terrestre est 23280 fois plus grand, soit en nombpe rond 150 millions de kilomètres, le rayon de l'orbite de Neptune, la plus lointaine des planètes jusqu'ici connues, est encore 30 fois plus grand, soit ^500 millions de kilomètres. Ce chiilre donne peu de prise à l'imagination. On s'en fera une idée en remarquant qu'une locomotive parcours^nt une route, en hgne droite, du soleil à Ne[)tune, à raison de 60 kilomètres à l'heure, emploierait 8550 ans à franchir cette distance. Si donc elle était partie au temps d'Homère, elle n'aurait pas fait encore aujourd'hui la moitié du chemin, ou le quart du diamètre de l'orbite. Cependant Neptune parcourt le cercle entier en 165 ans, ce qui
(leut nous faire juger de sa prodigieuse vitesse. La umière, à raison de 300 000 kilomètres par seconde, se propage du soleil à Neptune en 4 heures 10 minutes. La figure 149 reproduit le système solaire. Les orbites des satellites y sont réduites environ dans le rapport de 5000 milliards à l'unité. Mais l'échelle n'est plus la même pour la grandeur des planètes ellesmêmes et les orbites des satellites, qu'il a fallu exagérer. Il importe de remarquer aussi que les plans des orbites sont inclinés les uns sur les autres, ce qu'on ne peut indiquer dans un dessin.
Les grandeurs relatives des planètes sont figurées exactement dans les figures 150 et 151. On v voit de gauche à droite Mercure, Vénus, la Terre, Mars, les astéroïdes, Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune, avec les satellites de chaque planète.
RÉSUMÉ DU SYSTÈME SOLAIRE
John Herschel, dans son Manuel (T astronomie^ donne la comparaison suivante, destinée à faire concevoir les proportions du système solaire. Choisissons
Fi g. 149. — Orbites des planètes et des comètes.
une plaine bien nivelée pour y placer un globe de 6 décimètres de diamètre, qui représentera le soleil. Mercure y sera figuré par un grain de moutarde
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à 36 mêli'es de dislance; Vénus pnr un pois, à 43 mètres ; la terre aussi par un pois, à 66 mètres; Mars pur une grosse tête d'épingle, à. 100 mètres; les asté-
roïdes par des grains de sable, à des distances de 130 à 200 mètres; Jupiter par une moyenne orange à 400 mètres; Saturne par uue petite orange, ù 640 mètresj
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Uranus par une grosse cerise à plus de 1200 mèlres, et Neptune par une prune à plus de 3000 mèlres.
Si les plaDëtes soat le séjour d'âtres vivants, comme le donnent à penser les analogies si nombreuses qu'elles présentent avec la terre, la nature de leurs habitants doit différer étrangement de l'une à l'autre ; car les conditions de la vie y sont fort diverses. Dans les unes, comme par exemple dans Venus, les saisons *OQt extrêmement prononcées, tandis que pour d'autres, telles que Jupiter, elles sont insensibles. Ladifîérence dans la lonj^tieur du jour et de l'année, dans la densité et la composition de l'aîmospUère, dans l'intensité de la pesanteur, et surtout dans la quantité de chaleur et de lumière reçue du soleil, doivent eofa'alaer des différences correspondanles dans la coDStitution des habitants. Pour Mercure, le diamètre apparent du soleil est plus de 2 fois ^ ce qu'il est pour nous; TU de Neptune, il est 30 lois moindre que vu de la terre, et se rapproche de l'aspect d'une étoile. On peut juger par là des contrastes que tous ces mondes doivent offrir dans leurs faunes et leurs flores.
Nous avons résumé dans le tableau ci-dessous les éléments du système solaire.
DE LA LUMIÈRE
Détermination de la parallaxe do soleil par l'observation des passades de Vénns. — LeS paSSdgeS (!e
Vénus sur le disque solaire offrent aux astronomes le moyen le plus facile de mesurer la parallaxe du soleil, et par suite la distance de cet astre à la lerre. Cette donnée est d'une importance capitale. En effet, on connaît rigoureusement, par les lois de Kepler, les rapports des distances des planètes au soleil : les carres des temps des révolutions sont proportionnels aux cubes des grands axes des orbites, et les iemps des révolutions peuvent se déterminer avec précision. Mais les distances elles-mêmes restent inconnues; on sait la conflguration exacte du système solaire, on est en état de le représenter fidèlement par une figure; mais on ignore à quelle échelle une telle figure reproduira l'ensemble.
Il suffit de déterminer une de ces distances pour pouvoir en déduire toutes les autres.
La mesure de la distance de la terre au soleil présente donc un haut intérêt pour Tétude du système solaire.
Il y a plus : le diamètre de Torbite terrestre, comme nous le verrons, est la base de la triangulation par laquelle on trouve Téloignement des étoiles à la terre. C'est Tunité fondamentale de l'astronomie, pour les distances stellaires aussi bien que pour les distances planétaires. Seule la ligne qui joint la terre à la lune peut s'évaluer indépendamment de cette base.
D'ailleurs cette unité fondamentale doit être déterminée avec une grande précision. Ce ne sont pas seulement les distances astronomiques qui sont toutes
entachées d'erreur si elle est imparfaitement connue : les masses des planètes en dépendent aussi, d'après les* calculs de la mécanique céleste. Enfin Tanalyse mathématique permet de trouver l'état du système solaire à toute époque du passé ou de Tavenir, d'après la connaissance exacte de son état actuel : mais ces résultats eux-mêmes sont entièrement faussés par une légère erreur commise dans l'évaluation de la distance du soleil à la terre. On voit combien de graves problèmes intéresse la question de la parallaxe du soleil. Voici le principe de la méthode fondée sur les passages de Vénus. Imaginons pour plus de simplicité Sue deux observateurs placés aux deux extrémités d'un iamètre terrestre AB (fig. 152), perpendiculaire au plan de l'écliptique, voient passer la planète V sur le disque
Fig. 152. — Mesure de la parallaxe du soleil par les passages de Vénus.
du soleil : nous supposons Vénus réduite à son centre. Aux yeux des deux observateurs, l'astre décrit deux cordes différentes mn, pq du disque solaire. Chacun mesure le temps employé à parcourir l'une des cordes : comme on connaît par les tables astronomiques le mouvement relatif de Vénus et du soleil, ce temps fait trouver aisément la longueur de chaque corde, mesurée en secondes d'arc, et par suite, puisqu'on sait le diamètre apparent du soleil, la distance de celte corde au centre du disque. La différence ab de ces distances Sa, S6 est donc facile à déterminer. Désignons-la par ». On connaît, ainsi que nous l'avons dit, le rapport des distances de Vénus et de la terre au soleil. Il est, en moyenne, de 0,72 environ d'après la 3« loi de Kepler; mais on le calcule exactement en tenant compte de la position des deux planètes, Vénus et la terre, sur leurs
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orbites. Admettons 0,72 pour distance de Vénus au soleil, celle de la terre étant 1; la distance de Vénus à la terre est alors 0,28.
De la terre on voit la ligne ab sous un angle connu w. De Vénus, on la voit sous un angle aYb inversement proportionnel aux distances :
,,- Aa ot)
aV6=wx^F- =
Va 0,72
Mais cet angle a\b est égal à AVB, c'est-à-dire à l'angle sous lequel on voit de Vénus le diamètre tei^
restre : la moitié 7-7-r est la parallaxe de Vénus. Enfin
là parallaxe du soleil est à cette dernière dans le rapport des distances de Vénus et du soleil à la terre,
c'est-à-dire qu'elle égale ' — •
En réalité les observateurs ne peuvent se placer aux deux extrémités d'un diamètre terrestre; mais il n'y a que des modifications de détail à faire subir à la méthode.
Les deux cordes décrites par la planète sont séparées par une distance angulaire inférieure à celle que nous avons désignée par «>>, et qui d'ailleurs est considérablement exagérée dans la figure : car sa grandeur est
environ les - d'une minute, soit — du diamètre apparent du soleil. Il est clair que les stations d'où l'on observe doivent être séparées par la plus grande distance possible.
Halley^ a conçu le premier l'idée de mesurer la parallaxe du soleil au moyen des passages de Vénus. Ce phénomène arrive rarement; il ne s'est produit que 4 fois depuis l'invention de Halley, en 1761, en 1769, en 1874, et enfin le 6 décembre 1882. Le premier de ces passages trouva les astronomes mal préparés; le deuxième a été mis plus sérieusement à profit, et les deux derniers surtout ont été observés avec tous les soins possibles. Les intervalles entre ces événements
1. Né à Londres en 1656, mort en 1742. Outre son travail sur la parallaxe du soleil, il a fait d'importantes découvertes sur les comètes et perfectionné la théorie de la lune.
MÉTHODES EMPRUNTÉES A LA MÉCANIQUE CÉLESTE
astronomiques sont alternativement
8 ans 121,5
et ainsi de suite. Le prochain n'aura lieu que Tan 2004, Pour observer chacun d'eux les principaux observatoires des deux mondes envoient à grands frais des expéditions dans les régions les plus éloignées du globe. On combine ensuite les difïérentes observations.
Ce qui donne à la méthode sa valeur, c'est que la différence entre les durées du passage, observé des stations extrêmes, est considérable, et s'est élevé quelquefois à plus d'un quart d'heure : un pareil intervalle de temps, qui sert de base à tout le calcul, peut se mesurer avec une erreur relative assez faible.
Mais d'un autre côté il y a une grande difficulté à apprécier exactement les instants des contacts, tant intérieurs qu'extérieurs, des disques de Yénus et du soleil. Dans les premiers passages, on trouva qu'au moment des contacts, le disque de la planète paraissait éprouver une déformation singulière : les bords des deux astres étaient reliés l'un à l'autre par un ligament noir (fig. 153) qui se produisait tout à coup
Fig. 163. «^ Contact interne de Vénus avec le bord du soleil dans les observations
du XTiu* siècle.
et empêchait de constater le moment précis où les deux cercles étaient vraiment tangents. Les travaux de MM. Janssen et André ont établi que ce phénomène était dû à Tim^perfection des instruments d'optique, et ont appris à l'éviter. Mais il est néanmoins impossible d'observer les contacts avec une netteté absolue à cause de certains phénomènes optiques et d'une auréole qui entoure la planète : on attribue cette couronne lumi-
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neuse, en partie du moins, à l'atmosphère de Vénus. La figure 145 représente le contact intérieur tel qu'on l'a observe aux deux derniers passages.
L'incertitude qui résulte de ce défaut de netteté dans les contacts est aggravée par la lenteur du mouvement de la planète, qui, en 1874 par exemple, a mis 4''49°' h traverser le disque solaire- Ces causes d'erreur affectent sensitilement les résultats: différents astronomes ont été conduits par l'emploi de la méthode, en 1874, à des valeurs de la parallaxe du soleil qui varient entre 8*',76 et 8", 88. Quant aax observations de 1882, elles ne sont pas encore discutées.
FIg, lït' — CoDlact loliroa deVcnuB itfc 1« bord do Kitul dans 1M obi«iT>tiim
D'après les raisons que nous venons de dire, on attacne aujourd'hui moins de valeur qu'autrefois à la méthode des contacts. Mais, pendant les derniers passages, on a mesuré au même moment, des différen tea stations, la distance du centre de Vénus à celui du soleil, soit directement, soit par le moyen de photographies. Ces mesures peuvent servir également, et avec plus de précision suivant la plupart des astronomes, à la résolution du problème. Le principe de la nouvelle méthode est le même que pour celle de Halley.
Nlélhades empruntées A Ih mécanlqae eéleale. ^ LèS
calculs de la mécanique permettent aussi de trouver la parallaxe du soleil. La méthode la plus exacte, dans cet ordre d'idées, est celle de Leverrier. Elle a pour base l'étude des perturbations exercées par la terre sur les planètes voisines. Ces perturbations sont très lentes, mais constantes. Elles ne sont pas encore évaluées aujourd'hui avec assez d'exactitude pour être d'un plus grand secours que les passages de Vénus, dans la
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recherche dont, nous parlons. Mais elles seront déterminées, par la suite du temps, avec une rigueur de f)lus en plus grande, et, dans quelques siècles, elles ourniront la mesure la plus parfaite d^ la distance du soleil à la terre.
Méthode fondée sur la vitesse de la Inmiére. — Ainsi
que nous allons le voir plus bas, Tobservation des satellites de Jupiter a fait trouver que la lumière parcourt la distance du soleil à la terre en 8°>18» : on en a conclu d'abord la vitesse de la lumière, d'après la connaissance approximative de cette distance. Mais aujourd'hui les physiciens ont mesuré directement la vitesse de la lumière, et on Ta trouvée d'environ 300 000 kilomètres par seconde : 299 274 kilomètres d'après Foucault (1862), 300400 kilomètres d'après M. Cornu (1874). En adoptant ce dernier chiffre, on obtient pour la dislance de la terre au soleil 149 600 000 kilomètres. Les divers travaux entrepris par cetle méthode assignent (\ la parallaxe du soleil une valeur comprise entre 8", 78 et 8'',83.
Bénnitats — En résumé, la parallaxe du soleil, d'après l'ensemble des recherches faites jusqu'ici paraît s'élever à 8",80 environ. Il en résulte, pour la clistance du soleil à la terre le nombre
23 280 rayons terrestres équatoriaux,
ou, le rayon terrestre étant de 6366^^,7,
148491880 kilomètres.
On peut donc adopter pour cette distance
150 millions de kilomètres.
BécoiiTerte de la irltesse de la lumière. — NoUS aVODS
vu que les satellites de Jupiter entrent, à chacune de leurs révolutions, dans le cône d'ombre de la planète, à l'exception du 4% qui n'y pénètre pas toujours. Dominique Cassini*, d'après dfe nombreuses observations,
1. Astronome né dans le comté de Nice en 1625, mort à Paris en 1712. n enseigna à Bologne, puis il vint, appelé par Colbert, se fixer en France en 1669. Il fut naturalisé en 1673 et devint membre de TAcademie des sciences. Il détermina la rotation de Jupiter (1665), puis celle de Mars et de Vénus (1667). Il publia ses Ephémérides des sateilites de Jupiter en 1668 et en 1693, découvrit la lumière zodiacale (1683), 4 satellites de Saturne (1684). Il organisa TObscrvaloire de
dressa des tables de ces éclipses. Mais on remarqua que ces phénomènes ne se produisent pas exactement aux époques fixées par Cassini : ils arrivent en avance lors de TopposiUon de la planète, en retard lors de sa conjonction. L'astronome danois Rœmer* trouva l'explication de ces irrégularités.
Si la lumière met un temps appréciable pour nous venir de Jupiter, il s'écoule un délai entre le moment
: os
1 rpl»
Fig. 155. — Positions diverses de Jupiter par rapport à la terre.
réel des éclipses des satellites et celui où nous les apercevons; a ailleurs ce retard est d'autant plus grand que la planète est plus éloignée de la terre. Cassini, qui construisit ses tables en combinant des observations nombreuses, ne remarqua pas ces diflférences :
Paris, et continua la mesure du méridien de Paris, commencée par Picard et Lahire (1695-1700). Il devint aveugle à la fin de sa vie.
Les Cassini, de père en fils, désignés souvent sous les noms de Cassini I, II, III, IV et V, s'illustrèrent par leurs travaux scientifiques. Les quatre premiers furent membres de l'Académie française.
l. Né à Copenhague en 1644, mort en 1710. Il fut amené en France par Picard, enseigna Ks mathématiques au Dauphin, et entra à rÂcadémie des sciences. On lui doit l'invention de la lunette méridienne. Il eut ooe grande part aux nivellements faits aux environs de Versailles pour amener de reau dans cette ville. Il fut rappelé en Danemark en 1681.
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les dates de ses éphémérides sont naturellement celles des éclipses mômes, augmentées du relard moyen, c'est-à-dire de celui qui existerait si la planète restait toujours à sa distance moyenne.
Mais considérons les diverses positions de la terre relativement à Jupiter. Lorsque la planète est exactement en conjonction ou en opposition, elle nous masque son cône d'ombre, et nous ne pouvons voir les éclipses; mais nous les apercevons à une époque plus ou moins voisine de l'opposition, soit lorsque la terre est en T, le soleil en S, et la planète en J' (fig. 155). En étudiant la loi exacte de leur succession, on peut se rendre compte de Tépoque où Ton verrait les éclipses à l'opposition même, lorsque la terre est en T, et Jupiter en J. Dans cette situation la distance de la terre à la planète est moindre que la distance moyenne, et la différence est le rayon ST de l'orbite terrestre. Le retard subi par Téclipse doit donc être moindre que le retard moyen, et la différence est le temps employé par la lumière à franchir cette distance.
Si l'on consulte les tables, Téclipse doit apparaître avant l'époque marquée, puisque celle-ci est calculée sur le retard moyen ; l'avance observée fait connaître le temps que la lumière met à venir de la terre au soleil.
De même à la conjonction nous ne voyons plus les éclipses; mais nous les observons dans une situation voisine, soit lorsque la terre est en T', Jupiter en J, et nous pouvons connaître, d'après la loi précise qui règle leurs intervalles, la date de leur apparition à l'opposition même, c'est-à-dire pour la position T" de la terre, J de Jupiter. Alors la dislance de la planète à la terre surpasse la distance moyenne du rayon de l'orbite terrestre; et il en résulte, sur l'époque annoncée par les tables, un retard dû au temps que met la lumière à franchir ce rayon.
En résumé, si Ton prend pour instant initial celui où l'on voit les éclipses à l'opposition, et qu'on se règle sur l'intervalle moyen que donnent les tables de Gassini, on les voit, à la conjonction, en retard du temps que met la lumière poi^ franchir le diamètre de 1 orbite terrestre ; inversement, si l'on prend pouï instant initial celui où on les aperçoit à la conjonction, on trouve, à l'opposition suivante, une avance précisément égale.
L'observation montre que ce retard, ou celte avance, est de l e^ae». Tel est le temps que met la lumière pour franchir le diamètre de Torbite terrestre; en d'autres termes, elle nous vient du soleil en 8" 18% ou 498 secondes. Connaissant la distance de la terre au soleil, on n'a qu'à la diviser par 498 pour obtenir le nombre de kilomètres parcouru par la lumière en une seconde. C'est ce qu'a fait Rœmer, en adoptant, il est vrai, une valeur peu exacte du rayon de Torbite terrestre.
Nous avons expliqué comment la mesure directe de la vitesse de la lumière, due aux méthodes des physiciens Fizeau et Foucault, a permis de renverser le problème, c'est-à-dire de trouver la distance de la terre au soleil en répétant 498 fois les Sooooo kilomètres que la lumière parcourt par seconde.
Il nous restera à montrer comment le phénomène de l'aberration est venu confirmer les beaux travaux de Rœmer.
CHAPITRE XXVI
LES MàRÉëS
et reflox. — La surface de l'océan s'élève et s'abaisse régulièrement deux fois par jour. Le premier mouvement s'appelle le fluxy le second est le reflux ou jusant. Ces oscillations constituent le phénomène des marées.
L'intervalle entre deux hautes mers est, en moyenne, de 12^25", c'est-à-dire de la moitié du jour lunaire. De plus la hauteur des marées varie dans une période é^ale à la moitié d'une lunaison. La mer monte le plus haut et descend le plus bas vers les syzygies, à partir de là, le phénomène décroît progressivement jusqu'aux quadratures; alors il croît jusqu'à la prochame syzygie. Cette double périodicité, qui est en relation avec Te jour lunaire et avec la lunaison, montre clairement que le satellite de la terre joue un rôle prépondérant dans le mouvement oscillatoire des mers.
Harée lunaire et marée solaire. — Laplace a trOUVé
la cause des marées dans l'attraction combinée de la lune et du soleil sur la terre.
Faisons d*abord abstraction du second de ces corps célestes, et considérons seulement la lune. Les principes de la mécanique établissent que l'attraction de cet astre diminue légèrement la pesanteur vers les deux extrémités du diamètre terrestre dirigé vers lui. Il en résulte un soulèvement de la mer aux deux points opposés qui ont la lune à leur zénith et à leur nadir, puisque les eaux s'accumulent vers les régions où la pesanteur est moindre. La forme que tend ainsi à prendre la surface de rocéan,en supposant qu'il couvre le globe entier, est celle d'un ellipsoïde allongé, dont l'axe est pointé vers la lune.
Tout le monde conçoit sans peine que la mer éprouve un renflement dans la partie du globe la plus voisine de la lune, puisque cet astre attire à lui les eaux; mais beaucoup de personnes comprennent plus
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difficilement qu'il y ait une élévation semblable au point opposé, comme si la lune y repoussait Tocéan. En réalité notre satellite attire la mer sur toute la surface terrestre: mais il attire aussi le noyau solide. Au point qui a la lune au zénith, l'attraction exercée sur la mer est prépondérante, en sorte que la hauteur de la couche liquide est augmentée. Dans la partie opposée, c'est l'attraction exercée sur le noyau solide qui l'emporte ; le résultat est que le fond de la mer se rapproche de la lune plus que la surface, et il y a encore accroissement de la profondeur de la mer. Au reste nous donnons au paragraphe suivant une explication plus rigoureuse du même phénomène.
La terre tournant sur elle-même, ou la lune, en
JU
Fig. 156. — Déformation de la surface des mers sous Taction de la lune.
vertu du mouvement diurne, paraissant tourner autour de la terre, ce double renflement, comme une énorme vague, suit la lune dans son mouvement apparent, et tend à faire le tour de la terre de l'est à Touest en un jour lunaire. De là deux élévations et deux abaissements de la mer dans cet intervalle. Telle est la marée lunaire.
Le soleil exerce sur la surface liquide une action entièrement semblable. Par sa masse, il est plus puissant que la lune, mais il est aussi beaucoup plus éloigné, et, tout calcul fait, on trouve que la marée solaire n'est
Eas tout à fait égale à la moitié de la marée lunaire, 'ailleurs ces deux marées ne sont pas réellement distinctes. A l'époque des syzygies, le soleil et la lune agissant dans le même sens, les deux renflements qu'ils
f)roduisent s'ajoutent; l'élévation de l'eau est doncplus brte que jamais, et par suite il «n est de môme de la dépression dans les lieux abandonnés en partie par la masse liquide. Aux quadratures, la lune agit dans un sens, le soleil dans le sens perpendiculaire. L'action de
CALCUL DE LA FORCE QUI SOULÈVE LA MER
la lune étanl la plus grande, on observe sous la lune une marée égale à la différence des deux marées lunaire et solaire. Enfin, aux époques intermédiaires, la vague lunaire et la vague solaire se fondent en une seule, dont le sommet est voisin du renflement lunaire, et qui est d'aulant plus haute que les attractions des deux astres sont plus concordantes. Ainsi s'expliquent les grandes marées des syzyçies et les faibles marées des quadratures. Aux premières époques, on est en vive eaUy et en morte eau dans les secondes.
* Calcul de la force qui sooiève la mer. — Yoici quelques notions plus précises sur la manière dont agissent la lune et le soleil pour soulever la mer. Nous considérerons séparément Tefifet de Tune de ces deux masses : soit par exemple la lune.
Remarquons d'abord que la forme d'équilibre de notre globe n'est pas changée quand on suppose appliquée à chaque molécule de la terre (amasse égale) une même force, égaleet contraire à l'attraction que la lune exercerait sur cette molécule si cette dernière était placée au centre de la terre. Introduisons cette force fictive. " Une molécule située en P (fi?. 157) à la surface terrestre peut dès lors être considérée comme soumise à trois forces :
1<» L'attraction du globe terrestre dirigée suivant le rayon PT, et que nous représenterons par ce rayon luimême;
2<» L'attraction de la lune, dirigée suivant la droite ' PL, parallèle au rayon TA mené vers la lune (nous négligeons la parallaxe) ;
3<» La force fictive que nous avons introduite, et qui est dirigée suivant LP.
D'après la loi de Newton, la force fictive est plus petite ou plus grande que l'attraction réelle exercée par la lune sur la molécule, suivant que celle-ci est plus rapprochée ou plus éloignée de la lune que le centre terrestre. Par exemple" si le point P, comme le suppose la figure, est plus près de la lune que le centre T,l attraction de la lune sur ce point P est plus grande
Sue sur le centre, c'est-à-dire plus grande que la force ctive. Alors la résultante des deux dernières forces, égales et opposées, aune grandeur fa égale à leur différence et dirigée suivant PL, sens de la plus grande. Quant à la résultante des trois forces, elle est Pp, suivant la règle du parallélogramme. Cette résultante est ee que devient la pesanteur sous l'action perturbatrice de
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la lune ; le plan langent à la terre en P, ou le plan horizontal, se place perpendiculairement à cette direction. Au point diamétralement opposé P', la troisième force ou la force fictive, est plus grande que la deuxième, ou que l'attraction réelle de la lune; on trouve que cette différence est la même qu'en P, mais de sens contraire,
Fig. 157. — Théorie des marées.
et la pesanteur modifiée par Faction lunaire prend la direction P']?'; elle est égale, parallèle, et de sens contraire à Pp.
D'après la position des divers plans tangents, on voit que la surface de la mer présente un renflement aux points A et A' qui ont la lune à leur zénith et à leur nadir. Laplace a trouvé pour la surface d'équilibre un ellipsoïde de révolution allongé, dont le grand axe est dirigé vêts la lune.
A 90^ des points A et A', c'est-à-dire aux points tels que E, E', la deuxième et la troisième force s'équilibrent; la pesanteur n'est pas changée. La mer baisse seulement parce que les eaux se portent en A et A'.
Évaluons seulement la modification subie par la pesanteur aux points A et A'. Nous désignerons par d la
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distance du centre de la terre au contre delà lune, où Ton peut supposer toute la masse de la luné rassemblée, par T le rayon terrestre, par m la masse de la lune, et par f Tatlraction exercée par l'unité de masse du satellite sur une molécule terrestre placée à l'unité de
distance. Pour une molécule située en A, à une dis-
f tance d — r, cette attraction est,^-^— y, pour l'unité de
Tïlf
masse de la lune, et n — ^r pour l'astre entier. Mais
nous supposons appliquée à la molécule placée en K une force égale et contraire à l'attraction que la luno exercerait sur la molécule, si celle-ci était en T, savoir
— f . La résultante de ces deux forces, dirigée dans le
sens TA de la plus grande, est
mf mf
ou, en réduisant au même dénominateur,
mfr (2rf — r)
On peut remplacer 2d — r et d — r respectivement pj 2d et dy puisque r n'est que la soixantième de rf, et le
lar
on trouve avec une erreur relative d'environ ^, par défaut»
2mfr
~dr*
Telle est la diminution de la pesanteur, ou la force qui soulève la mer, en A.
TYlf
En A', l'attraction lunaire est ri — —n^ la force flc-
Tïlf
tive, dirigée en «ens contraire, est -j^» La seconde
est plus grande que la première, et la résultante, dirigée dans le sens TA', est
mf raf
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mfr (^d + r)
OU
l^d -f- ry (P
Par les mêmes simplifications que précédemment, cette valeur se réduit encore à
jKrec une erreur relative de ^, par excès.
On voit que la lune diminue la pesanteur en A' ))mme en A, et que la force qui soulève la mer en :es deux points est sensiblement la même. On remarquera qu'elle est proportionnelle au rayon de la terre, k la masse du globe perturbateur, et inversement proportionnelle au cube de la distance des centres.
Les mêmes calculs s'appliquent à l'action du soleil sur la surface des mers : il suffit de remplacer m par la masse du soleil et d par sa dislance. C'est ainsi qu on trouve, en faisant le rapport des deux valeurs, que l'action de la lune est plus du double de celle du soleil.
iniiaence des eontinents. — Les Continents, qui forment deux barrières dirigées du nord au sud, s'opposent à la marche continue du flot de la marée autour de la terre. Cet obstacle convertit le mouveinenl périodique de la mer en une oscillation entre les deux rivages, d'occident en orient et d'orient en occident. De là résulte aussi une augmentation considérable du phénomène. Le calcul montre (me si la mer couvrait tout le globe, la plus grande différence entre la haute mer et la basse mer serait d'environ 0™,75. Or, sur les côtes de France, cette différence s'élève jusqu'à 13 mètres. C'est que les eaux, poussées vers le rivage par l'attraction de la lune et du soleil, continuent leur mouvement de progression en vertu de la vitesse acquise et s'accumulent contre cet obstacle. Au lieu d une marée de quelques centimètres, il se forme ainsi une puissante masse liquide, qui deux fois le jour vieni se jeter sur les côtes, et démolit peu à peu les falaises les plus résistantes.
A l'emnouchure des cours d'eau, la marée, au lieu de s'élever progressivement, se ramasse en une haute vague qui remonte le cours de la rivière avec la rapidité d'un cheval au galop, et cause parfois des désastres sur son passage. Ce phénomène porte le nom de ba/n^e de flot ou de mascaret.
RETARD DES MARÉES
La hauteur des marées varie beaucoup suivant Ta configuration des côtes. En France par exemple, c'esit vers Granyille que le flot monte le plus haut. La Manche forme en efîet une sorle d'entonnoir dans lequel se jettent les flots venant de l'Atlantique, et cette masse d'eau accumulée s'élève encore en venant heurter de front la côte occidentale du Cotentin.
Des tables donnent pour chaque port la hauteur moyenne de la pleine mer au-dessus de la basse mer aux époques des syzygies. (Voy. le tableau de la p. 256.) Dé plus on calcule à 1 avance, d'après les circonstances astronomiques, l'importance de chaauè marée; on forme ainsi un coefficient par lequel U faut multipUer la hauteur moyenne d'un port pour obtenir la hauteur de la niarée lors de telle ou telle syzvgie.
d^est vers les équinoxes qu'ont lieu les plus fortes marées.
Marées dérivées. — Les marécs ne peuvent prendre naissance que dans les grands océans : car dans les faibles étendues d'eau, la pesanteur ne peut éprouver, d'un point à un autre, de variations sensibles. Le flux et le reflux qu'on observe dans les petites mers vien-r nent de ce qu'elles tendent à se mettre de niveau avec Tocéan, pourvu qu'elles aient avec lui des communir calions a.ssez larges. C'est ce qu'on appelle des marées dérivées. La Méditerranée ayant avec l'Atlantique une communication insuffisante^ n'offre que des marées presque insensibles.
Betard des marées. — La mer ne prend pas immér diatement la position d'équilibre que tendent à lui donner les attractions de la lune et du soleil : la cause en est dans les frottements qu'elle éprouve contre ellemême et contre son lit. Puisque les astres qui agissent sur elle se meuvent sans cesse, en apparence, vers l'ouest, le flot est toujours en retard, et comme à la poursuite de la lune. Le retard est d'environ 3 heures en pleine mer; sur les côtes il varie suivant la conflwration des rivages. La marée nous arrivant de l'Atlantique, atteint d'abord les terres les plus avancées vers l'ouest, et se propage aux différents points en un t^mps d'autant plus long qu'ils sont plus enfoncés vers l'est. Il s'écoule dans chaque lieu, entre le {massage de la lune au méridien et le plein de la nier, es jours de syzygies, un intervalle fixe qu'on appelle établissement au port. Le tableau suivant fait com-?
DB LA MAR
aux syzygiea.
heures, minutes. _
mètres
Le maximum de la marée est aussi en retard sur chaque syzygie et le minimum en retard sur chaque quadrature. Cette différence a pour cause la résistance que la mer oppose, par des frottements, aux forces productrices delà marée. Si la lune et le soleil cessaient tout à COU}) d'agir sur la mer, les oscillations de cette masse liquide, une fois commencées, n'en persisteraient
Sas moins pendant un certain temps, comme celles 'un pendule, jusqu'à ce qu'elles fussent éteintes peu à peu par les frottements. Mais l'attraction de ces deux astres les entretient. On peut considérer l'océan comme soumis à deux forces : l'attraction combinée de la lune et du soleil, qui tend à produire les oscillations, le frottement qui tend à les arrêter. Quand la première force est prépondérante, les oscillation» augmentent d'amplitude; quand c'est la seconde, elles* diminuent. Or le jour de la syzygie, Faction des astres; attirants est à son maximum; ainsi le mouvement' oscillatoire s'accroît, et continuera à s'accuser de plus en plus, jusqu'à ce que la force impulsive, venant & décliner, ne fasse plus que contre-balancer le frottement. A la quadrature au contraire, l'action qui produit les marées est à son minimum ; le frottement est donc prépondérant, les oscillations diminuent et ne cessent de s'atténuer tant que la force impulsive ne s'est
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pas asse» accrue pour faire équilibre au frottement. L'observation montre que le maximum et le minimum de la marée suivent d'un jour et demi respectivement la syzygie et la quadrature.
* Retard do moavement de rotation de la terre. — Le
flot de la marée, malgré les perturbations qu'il subit par rinfluence des conÈnents, se dirige principalement de Test à Touest, c'est-à-dire en sens inverse du mouvement de la terre. Il en résulte un frottement qu i doit avoir pour effet de ralentir le mouvement de rotation de la terre, et d'augmenter la longueur du jour sidéral. Cette durée n'en reste pas moin.- Ja plus constante que Ton connaisse : l'action des ma rées, d'après le calcul théorique fait par M. Delaunay, ne fait varier le jour sidéral que d'une seconde environ en 100 000 ans.
Ce frottement tend, par la suite des siècles, à rendre le jour sidéral égal à la durée de la révolution sidérak de la lune, c'est-à-dire à faire que la terre en vienne à tourner toujours la même face vers la lune. Un phénomène du même genre produit autrefois sur la lune peut expliquer pourquoi la lune tourne toujours la même face vers la terre.
^Harées atmoaphériqnes. — Théoriquement Tatmosphère terrestre doit éprouver des marées aussi bien que l'Océan. Mais la masse d'air qui environne la terre n'étant pas encaissée, comme la mer, entre les continents, il n'y a pas accumulation du mouvement ondulatoire comme nous l'avons expliqué pour l'océan. Il en résulte que l'amplitude des marées atmosphériques doit être voisine de la hauteur 0'",75 donnée par la théorie : de tels changements de niveau ne. peuvent produire que des variations barométriques de ^ de millimètre environ. Ces fluctuations doivent donc être masquées entièrement parles variations accidentelles de la pression barométrique, et ne peuvent être sensibles. Aussi, ditM. Delaunay, la discussion d'un grand nombre de mesures de la colonne barométrique, correspondant aux diverses phases du mouvement ondulatoire qui constitue ces marées atmosphériques, n'a en eflet jamais permis d'y reconnaître la moindre trace de l'in fluence dece mouvement sur la pression almosphériqu e.
Comme conséquence, les phases de la lune ne peuvent non. plus avoir aucune influence sur les changements de temps : c'est ce aue de longues observations ont d'ailleurs pleinement démontré.
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CHAPIïKE XXVII
Anpeet de* comèieB. — Une comèle* est formée d'un noyau brillant qu'entoure d'ordinaire une nébulosité
diffuse, appelée chevelure; ie noyau et la chevelure constituent la tête de la comète- 11 s'en échappe le plus
;, aUre chu'Jtli*.
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souvent un panache lumineux qu'on nomme la queue. Il existe pourtant des comètes dépourvues de queue et même de ctievelure.
La traînée de lumière paraît tantôt rectiligne, comme dans la comète de 1843, tantôt recourbée en sabre comme dans celles de 1689 et de 1858. Elle est quelquefois partagée en plusieurs portions divergentes : une comète apparue en 1744 portait six queues, rayonnant sur un angle de 44° ; la comète Donali, observée en 1858, en comptait trois, dont deux très faibles.
Fig. LbS. — La «»nel* de UooatL ohiertén «n IBÏS.
Ces appendices présentent dans certains cas une loo^enr considérable : la comète de 1618 avait une
Îueue s'étendant h 104"; celle de 1769, à 97"; celle de
On reconnaît à première vue que la chevelure et la qneue sont, formées d'une matière extrëmemenL ténue : car les étoiles se distinguent parfaitement au tra-
■•■vtmeMi dca eonètes. — Ces astres ne sont visibles que pendant un certain nombre de jours; ils ont un mouvemenjt propre très rapide, accompagné de changements considérablesdanslagraDdeuret la forme de leurs appendices. Un de leurs caractères distinctifs parmi les autres astres errants, c'est qu'au lieu de se confiDer dans le zodiaque, ils se montrent indifféremment dans toutes les régions du ciel.
La brusquerie de leur apparition est un sujet d'éionnement pour les astronomes : a Comme je rentrais «& l'Observatoire (le 17 mars 1843), raconte M. Paye,
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« préoccupé, n'ayant pas remarqué que le ciel, cou- « vert depuis huit j^urs, venait de s'éclaircir, le con- « cierge me dit tout effaré : « Vite, monsieur, montez ; « il y a une grande comète dans le ciel. » Je vis en « effet, en levant les yeux, une immense comète qui « s'était faufilée au milieu de nos étoiles familières, « comme un serpent dans une bergerie. M. Arago et « mes collègues, non moins surpris que moi, avaient « déjà braqué leurs lunettes sur cet étrange visiteur. » Nous donnons la figure (149) du météore qui causa ce jmr-là tant d'émoi dans l'Observatoire.
Dans les siècles de superstition, c'est-à-dire dans toute l'antiquité, le moyen âge et une bonne partie des lemps modernes, chaque comète répandait la terreur; elle était regardée comme le présage de calamités. Les catastrophes n'ayant jamais manqué à aucune époque, la mauvaise réputation de ces astres néfastes semblait toujours se justifier.
Newton reconnut que les comètes obéissent, comme les planètes, à la gravitation, et se meuvent suivant les lois de Kepler. La seule différence est que leurs orbites sont des ellipses beaucoup plus allongées, et même, pour certaines, probablement des paraboles ou des hyperboles; en tout cas ces trajectoires sont toujours des sections coniques dont le soleil occupe le foyer.
La grande excentricité de la trajectoire elliptique, ou son passage à la parabole ou à l'hyperbole, accuse une grande vitesse de l'astre. Les principes de la mécanique établissent qu'un projectile, lance à partir d'une position initiale, et soumis à l'attraction du soleil, décrit autour de cet astre, comme foyer, une ellipse, une parabole ou une brancne d'hyperbole, suivant que la vitesse d'inigulsion est inférieure, égale ou supérieure à une certaine quantité. En particulier, le projectile partant de très loin avec une vitesse très faible^ ou, plus exactement, partant de l'infini avec une vitesse mfiniment petite, décrit une parabole. C'est sensiblement le cas d'un certain nomore de comètes.
Comètes périodiqoea. — Si, Conformément à la théorie de Newton, une comète suit une trajectoire elliptique, elle doit revenir périodiquement à proximité ae cet astre, et par conséquent à portée des observations. On comprend d'ailleurs que le temps de sa visibilité soit très restreint, car l'orbite étant toujours très excenrique, l'astre se trouve relégué à une distance extrô-
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mement grande du soleil, et par conséquent de la terre, pendant la plus grande partie de sa course : il est donc alors très peu éclairé, outre qu'il ne présente plus qu'un faible diamètre apparent. Nous ne l'apercevons que sur la portion de son orbite voisine du périhélie.
S'inspirant de ces idées, Halley remarqua gu'une comète observée en 1682 par Picard, Hévélius et Flamsteed, avait presque exactement la même trajectoire qu'une comète observée en ie07 par Kepler, et au'une comète observée en 1531 par Apian. Il conclut e ce rapprochement à l'identité de ces trois corps ; il y vit une seule comète d'une période de soixantequinze à soixante- seize ans, et n'hésila pas à en prédire le retour pour Tannée 1758. Mais Tastre, dans sa longue révolution, devait passer à proximité de Jupiter et de Saturne, et modifier sa marche sous l'influence de leur attraction. Halley n'avait tenu qu'un compte très imparfait de ces perturbations; Clairaut* en fit un calcul plus serré; il trouva que le retour de la comète au périhélie serait retardé de 518 jours par l'action de Jupiter, de 100 par celle de Saturne, et annonça ce retour pour le milieu d'avril 1759. 11 prévint toutefois que ses calculs n'étant qu'approximatifs pouvaient comporter une erreur d'un mois en plus ou en moins.
Les astronomes attendirent avec une grande curiosité l'effet d'une prédiction si contraire à toutes les idées antiques sur les comètes : l'astre chevelu, fidèle à la route que lui avait tracée Glairaut, revint au périhélie le 12 mars 1759, un mois avant la date approximativement fixée.
La comète de Halley a effectué son dernier passage au périhélie en 1835, à l'époque calculée par M. de Pontécoulant. On attend le prochain pour la fin de mai 1910, suivant les calculs au même astronome. Son périhélie est situé dans l'intérieur de l'orbite terrestre, et son aphélie au delà de l'orbite de Saturne. Son mouvement est rétrograde.
Cet astre, dont le système solaire se trouve ainsi enrichi, a joué un rôle dans l'histoire. En suivant sa marche dans le passé, on le retrouve en 1456, trois ans
1. NéàParisenl713, mort en 1765, auteur de travaux de mécanique, d'une Théorie de la figure de la Terre ^ d'une Théorie de la Lune, et aussi de traités élémentaires.
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après la prise de Constantinople par les Turcs. Il répandit alors la terreur dans toute la chrétienté et parut un présage de nouvelles conquêtes de l'Islam. C'est à cette occasion que le pape Caiixte, entre autres prescriptions, ordonna de sonner à midi les cloches (ie toutes les églises, usage qui s'est perpétué jusqu'à nous.
On suppose que c'est encore cette même comète de Halley qui se montra en 1066, quelques mois avant la bataille d'Hastings, et parut annoncer la mort de Harold. Dans la célèbre tapisserie de Bayeux, attribuée à la reine Mathilde, femme de Guillaume le Conquérant, l'astre est représenté planant sur la tête de Harold, tandis que les Saxons se le montrent avec terreur.
On connaît aujourd'hui plusieurs comètes périodiques : leur identité se constate non par la ressemblance de l'aspect, lequel est fort variable, mais par la conformité des éléments astronomiques, c'est-à-aire des caractères de l'orbite.
La comète d'Encke a une période de 3«»"%3 ; on l'appelle encore la comète à courte période. Son orbite, peu allongée, est comprise dans celle de Jupiter.
La comète de M. Faye a une période de 7 ans et demi. L'excentricité de son orbite est si faible qu'en observant la marche de l'astre en 1843, M. Faye reconnut, sans posséder d'observations antérieures, que la trajectoire est fermée; il put prédire son retour pour 1851, et les prévisions furent justifiées par l'événement.
La comète de Biéla fut reconnue périodique en 1827
Sar l'astronome dont elle porte le nom ; sa période fut xée à 6 ans et demi. Elle avait déjà été observée en 1772 et en 1805; elle revint en 1832, en 1839; mais à son apparition de 1845 et 1846, on la vit partagée en deux, pourvues chacune d'une chevelure et d'une queue. En 1852, l'écartement avait augmenté et se montait à 500000 lieues. Mais une surprise plus grande encore était réservée aux observateurs, car depuis cette époque la comète a disparu. On en cite quelques autres qui, depuis, se sont également perdues
Généralités sur les comètes. — PuiSquC leS COmèteS
se meuvent, comme les planètes, suivant les lois de Kepler, puisque d'ailleurs leur aspect est quelquefois le môme que celui des planètes, grâce à 1 absence de chevelure et de queue, il y a lieu de se demander si
COMÈTES PÉRIODIQUES
les deux espèces d'astres sont réellement distinctes. Or il y a entre les uns et les autres des différences très tranchées.
Les planètes décrivent des ellipses de faible excentricité, dont les plans sont peu inclinés les uns sur les autres, et se meuvent toutes dans le sens direct, c'està-nlire de l'ouest à Test. Les trajectoires des comètes sont généralement très excentriques et dans tous les cas beaucoup plus que celle d aucune planète; les plans de ces courbes Forment indifféremment tous les angles possibles avec le plan de Técliptique, d'où il suit que les astres qui les parcourent ne montrent aucune préférence pour le zodiaque et apparaissent indistinctement dans toutes les régions du ciel; enfin le sens du mouvement des comètes peut aussi bien être rétrograde que direct.
Cette différence dans les mouvements des deux sortes de corps célestes fait soupçonner une diversité d'origine. Il y a tout lieu de croire que le système planétaire, y compris le soleil et les satellites, provient, comme nous l'indiquerons plus tard, de la condensation d*une vaste nébulosité. Les comètes paraissent être des étrangères introduites plus tard dans cet ensemble, celles du moins qui sont périodiques; les autres, probablement le plus grand nombre, semblent être des projectiles lancés à travers l'infini de l'espace : lorsqu'ils s'approchent assez du soleil pour en éprouver lattraclion, leur trajectoire rectiligne se courbe en forme parabolique, mais la vitesse qui les a dirigées vers nous les remporte après un simple changement de direction. Ce sont des visiteurs qui viennent nous saluer en passant et retournent dans les profondeurs de l'immensité d'où ils sont venus. Au bout de quelques milliers de siècles, ils retrouveront peut-être sur leur passage un autre soleil dont l'attraction déviera encore une fois leur marche et les lancera vers de nouvelles régions.
Il peut se faire cependant qu'une comète, en traversant notre système, éprouve de la part des planètes une perturbation dans sa marche parabolique, et que sa trajectoire soit ainsi convertie en une ellipse allongée : la comète se trouve prise dans le système solaire ; elle met fin à ses longs voyages et prend place parmi la famille plus sédentaire des planètes.
Mais son origine étrangère est trahie par les particularités de sa marche, par sa physionomie bizarre,
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et aussi par d'autres caractères. Les comètes ont un volume souvent énorme, quelquefois supérieur à celui du soleil : mais leur masse est d'une petitesse étonnante. On en juge sur ce fait que de pareils astres ont traversé le système des satellites de Jupiter, ou passé* tout près de la terre, sans exercer aucune perturbation sur ces satellites ni sur la lune. M. Babinet les appelle des riens visibles. Il prétend que si une comète venait se heurter contre la terre, le choc ne serait pas plus sensible que celui d'une hirondelle contre un convoi de chemin de fer. Toutefois d'autres astronomes sont loin de cet optimisme ; M. Paye estime que le moindre inconvénient d'une telle collision serait de développer une chaleur assez forte pour fondre une bonne partie de récorce terrestre et pour anéantir la vie à la surface de notre globe.
Plusieurs de ces astres ont passé à une faible distance de la terre ; on suppose que notre planète a quelquefois traversé leurs queues. Il en est aussi qui ont rasé le soleil de bien près : la comète de 1843, à son périhélie, était à 0,0055 du centre du soleil, le rayon de l'orbite terrestre ét^nt pris pour unité. La distance, de surface à surface, n'était que de 124 000 kilomètres; elle était inférieure à celle où s'élèvent les éruptions enflammées du soleil. Avec la prodigieuse vitesse de 550 000 kilomètres par seconde, la comète, à son périhélie, a fait en deux heures un demi-tour du soleil.
CheYelnre et qaeae. — On Sait fort peU de choSB SUf
le noyau des comètes : on ignore s'il est solide ou gazeux. Quant à la chevelure,. qui forme la partie la plus volumineuse de la tête, on remarque qu'elle est absolument transparente, puisqu'elle laisse apercevoir distinctement les étoiles au travers de sa substance. Il est bien difficile de se figurer l'état de la matière de cette singulière atmosphère, qui n'exerce aucune réfraction sous une épaisseur plus grande quelquefois que celle du soleil.
La queue surtout est un mystère qui intrigue au dernier point les astronomes. Cet appendice est toujours opposé au soleil et ressemble pour ainsi dire à une omnre lumineuse projetée par la comète. Si elle est matérielle, elle ne peut avoir qu'une densité fort inférieure à celle de Tair qui reste dans le récipient d'une machine pneumatique après qu'on a fait le vide. Pour certains physiciens, la queue est un phé-
CHEVELURE ET QUEUE. ^f.'.
Domène dont le siège est dans le fluide même de l'éther, un état parlîcuiier de ce milieu ; pour d'autres
c'est un nuage chimique précipité sous l'action de ta lumière qui a traversé l'atmosphère de la comète-,
comète de Donati, aiec sa queu«, visEbla t l'œil ci
H. Faye y voit un panache de vapeur soustraite à l'almosphère de l'astre par une force répulsive émanant du soleil.
C6 LES COMÈTES
Nous nous bornerons à résumer, d'après M. Paye, ce que l'observation apprend sur cette traînée mystérieuse.
Quand une comète arrive du lond de l'espace, on l'aperçoit d'abord réduite à son noyau qu'entoure une nébulosité sphérjque ; telle s'est montrée la comète de Donali le jour de sa découverte. A mesure qu'il s'approche du soleil, l'astre s'allonge dans le sens du rayon vecteur : cette déformation s'explique par l'attraction solaire et est tout k fait analogue au phénomène des marées (voy. le chapitre précédent). Alors le noyau n'est plus au centre, il est placé excentrique-
ment du cdté le plus voisin du soleil. Enfin la queue se forme, semblable à un immense panache opposé au soleil. C'est alors que la comète devient visible à l'œil nu.
La queue est fortement recourbée dans le sens opposé au mouvement, et la courtje qu'elle forme est dans le plan de l'orbite. Lorsqu'elle nous paraît droite, c'est
Îue nous sommes nous-mêmes situés dans ce plan. Ile décroît quelque temps après le passage au Eérihélie, et l'astre, en s'éloignant du soleil, reprend t forme sphériquc.
LA COMÈTE DE 1881. 36T
M. Faye a, d'ailleurs, dans la comète de Donati, observé les détails suivants. La queue étant formée, on voyait se détacher successivement du noyau, dans toutes les directions, des zones concentriques, qui se dilataient à raison de 19 mètres par seconde. Parvenue à une certaine distance du centre, la matière de ces zones paraissait repoussée par le soleil et se rejetait en arrière pour former la queue; elle atteignait bientôt une vitesse de 8 lieues par seconde.
La queue des comètes a ordinairement un axe sombre : il semble que le phénomène consiste en une gaine lumineuse enveloppant un espace obscur.
Cette traînée de feu atteint quelquefois des proportions énormes : 164 millions de kilomètres pour la comète de 1680; 320 millions, plus que le diamètre de l'orbite terrestre, pour celle de 1843.
liomièrt) des tnunttea. — Le noyau d'une comète brille souvent d'un assez vif éclat. Mais la chevelure et la
i]ueue sont d'une pâleur dont on ne se rend pas bien compte à la simple vue, trompé que l'on est par leurs vastes dimensions. Il a fallu employer des moyens d'une délicatesse inouïe pour arriver à photographier la queue d'une comètu. A l'époque où nous écrivons,
ÉTOILES FILANTES ET BOLIDES
nialivement la hauteur d'un certain nombre d'étoiles filantes. Le procédé consiste à les observer de deux stations convenablement éloignées, au moment de leur apparition et à celui de leur disparition. Chaque observateur les voit alors, à chacun de ces deux instants, se projeter en un point différent du ciel» et de là on déduit la distance cherchée. Elle est en moyenne de 120 kilomètres à l'apparition, et de 80 à la disparition. Ces corps brillent donc dans notre atmosphère. Sans doute, dans la rapidité de leur course, ils s'échauffent par leur frottement contre l'air et deviennent ainsi lumineux. Ils se consument ou se dissipent dans leur passage à travers les couches d'air.
Il est reconnu, néanmoins, que les étoiles filantes ont une origine extérieure non seulement à l'atmosphère terrestre, mais probablement au système solaire lui-même : elles viennent, comme les comètes, du fond de l'immensité. C'est ce qu'ont montré surtout les travaux de l'astronome italien Schiaparelli, dont nous allons essayer de donner une idée.
Si l'on admet que ces météores voyagent à travers l'espace indistinctement dans tous les sens, nous devons, à toute époque, en voir venir en majorité de la région vers laquelle la terre marche dans sa révolution annuelle : car, dans cette direction, nous nous précipitons à leur rencontre, et l'ensemble, pris en bloc, nous paraît s'avancer vers nous.
En d'autres termes, pour emprunter le langage de la mécanique, leur mouvement, relativement à la terre, n'est pas changé si Ton attribue à tout le système une vitesse égale et contraire à celle de la terre, ce qui réduit la terre au repos. Cette vitesse fictive se compose avec la vitesse réelle de chaque étoile filante suivant la règle du parallélogramme, et donne une vitesse résultante qui incline vers la direction inverse de celle que suit la terre. Ainsi leurs vitesses sont de préférence dirigées vers la terre.
Le point de la sphère céleste vers lequel la terre se dirige dans sa course annuelle doit donc être un centre principal d'émission des étoiles filantes. Ce point est celui où la tangente à Torbite terrestre, menée vers Test, perce la sphère : il est sur récliptique, qu'il décrit en un an, mais en retard de 90° sur le soleil. On appelle quelquefois ce point soleil méiéoriquej parce que c'est de lui que nous viennent principalement les météores, comme la lumière et la chaleur du jour
PLUIES D'ÉTOILES FILANTES
viennent du soleil. Mais de môme qu'il y a des varialions diurnes et annuelles dans la quantité de chaleur et de lumière qui nous arrive du soleil, il en existe d'analogues dans le nombre de météores qui nous visitent. Chaque jour, ce nombre est maximum à l'heure du midi météorique, c'est-à-dire quand le soleil météorique fait son passage supérieur au méridien, savoir vers six heures du matin. Dans le cours de l'année, le nombre de météores que nous rencontrons chaque jour est d'autant plus grand que le soleil météorique est plus élevé sur l'horizon : il y a donc un maximum anauel qui se produit au solstice météorique^ trois mois après le solstice d'été, et un minimum trois mois après le solstice d'hiver.
C'est précisément ce que l'observation a montré; et loin que ces variations aient été recherchées pour confirmer la théorie, elles ont été notées avant qu'on en comprit la signification, et ont fait longtemps l'embarras des astronomes. La conséquence qu'on tire aujourd'hui de ces faits, c'est que les étoiles filantes ont des mouvements indépendants de celui de la terre, et voyagent dans Tespace en nombre à peu près égal dans tous les sens.
Il y a plus : la grandeur des variations de fréquence dont nous venons de parler est évidemment en relation avec la vitesse moyenne des météores, et peut servir de base au calcul de cette vitesse moyenne. D'après ce principe, Schiaparelli a trouvé qu'elle égale à peu près la vitesse de translation de la terre, multipliée par v^2; or, ainsi (jue nous l'avons dit (p. 250), la vitesse d'un corps gravitant autour du soleil détermine la nature de sa trajectoire. Précisément, la vitesse que nous venons d'indiquer caractérise une orbite parabolique; ainsi les étoiles filantes se meuvent, en majorité, sur des paraboles et, par conséquent, viennent de l'infini.
Plaies d'étoiles IllanCes. Points radiants. — Durant
certaines nuits, le ciel est sillonné d'une quantité très considérable d'étoiles filantes. Par exemple, on évalue à plus de 240000 le nombre de celles qui furent aperçues en Amérique les 1 2 et 13 novembre 1833 : cette chute, d'après un observateur, pouvait être comparée à la moitié de la quantité des flocons qui se montrent aux yeux pendant une averse ordinaire de neige. Ces pluies de feu sont souvent périodiques; par exemple, on en observe chaque année de plus ou moins intenses,
ÉTOILES FILANTES ET BOUDES
vers le 12 et le 13 novembre, ainsi que le 9 et le 10 août.
En traçant sur une carte du ciel les lignes décrites sur le firmament par les étoiles filantes formant une pareille pluie, on constate que toutes divergent à partir d'un point fixe de la sphère, et ce centre est le même à chaque retour du phénomène. Ainsi les météores de novembre émanent toujours d'un point de la constellation du Lion, ceux d'août partent d'un point de Persée : aussi les ap pelle- t-on respectivement les Léonides et les Perséides. Or, des droites parallèles ont pour projections sur la sphère des grands cercles qui se rencontrent tous en un môme point, extrémité du rayon mené dans la sphère, suivant leur direction commune. L'interprétation de Fapparente divergence des étoiles filantes est donc qu'elles suivent toutes des routes parallèles, et viennent, par exemple, les unes de la région du Lion, les autres de celle de Persée, Ces centres d'émanation s'appellent points radiants; on en connaît aujourd'hui un assez grand nombre.
Puisque les pluies d'étoiles venant de certains points radiants se reproduisent chaque année à une date fixe, on est conduit à admettre que ces météores forment des courants continus, traversés par l'orbite terrestre : ainsi notre globe se retrouve tous les ans dans le chemin qu'ils suivent et reçoit à chaque fois une pluie de feu lancée dans une direction invariable. En remontant dans Thistoire, on a pu constater que plusieurs de ces pluies périodiques d'étoiles filantes existaient déjà, aux mêmes époques de l'année, plus de huit siècles avant notre ère.
RelAtlon entre les essaims d*étoiles filantes et les
eométes. — Les observatious dont nous venons de parler suffisent pour donner une connaissance approximative de l'orbite que suivent les étoiles filantes de chaque essaim. En faisant le calcul de cette trajectoire, Schiaçarelli a été conduit à une remarque importante ; il a trouvé que les Perséides suivent à peu près la même route qu'une grande comète observée antérieurement en 1862. De même il identifia l'orbite des Léonides avec celle d'une comète découvcrie en 1866. Des résultats analogues furent obtenus pour d'autres essaims. On observa notamment, dans la soirée du 27 novembre 1877, que la terre, traversait l'orbite de la comète de Biéla, si singulièrement disparue, fut assaillie par une pluie d'étoiles filantes des
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plus remarquables. Il était prouvé ainsi que ces essaims de météores sont des traînées qui accompagnent les comètes dans leur course ; ils sont donc probablement de la môme nature que ces astres, et peut-être la comète elle-même n'est-elle qu'une partie de ce courant ou les météores sont plus drus que dans le reste.
D'ailleurs l'astronome italien explique par l'analyse la formation de ces traînées météoriques. Si l'on suppose qu'une masse nébuleuse, animée d'une très faible vitesse, se trouve à une grande distance du soleil, et obéisse à l'attraction de cet astre, toutes les particules de la masse, étant situées à des distances un peu différentes du centre attirant, prennent des vitesses diverses : l'ensemble s'allonge et forme un courant de météores se mouvant à la suite les uns des autres sur des paraboles très rapprochées. Si l'amas primitif a l'étendue des corps nébuleux qu'on aperçoit dans différentes régions au ciel, le courant peut mettre des centaines d'années et même de siècles à passer. La continuité du phénomène s'explique donc fort bien, même sans qu on suppose que l'essaim de météores forme un anneau fermé. Mais par suite des perturbations exercées par les planètes, ïa trajectoire peut, de parabolique, devenir elliptique, et le courant se fermer. C'est ce qui est arrivé pour les essaims accompagnant les comètes périodiques. D'ailleurs les météores ne sont pas répandus uniformément sur la trajectoire elliptique : on le reconnaît à ce que la pluie d'étoiles filantes d'une année n'est pas égale en force à celles des années précédentes. L'intensité de cette averse est soumise à des variations périodiques.
Bolides. Aéroiithes. — Lcs bolides ne sc perdent pas, comme les étoiles filantes, dans les régions supérieures de l'atmosphère : ils traversent toutes les couches qui se présentent sur leur passage, et leurs fragments atteignent souvent la terre elle-même.
Ces météores, paraissant assez rarement, prennent les observateurs à l'improviste; aussi on a peu de données sur les circonstances de leurs mouvements. On a trouvé, pour quelques-uns, des hauteurs de 60 à 250 kilomètres, une vitesse de 16 à 80 kilomètres par seconde, et une orbite hyperbolique. Autant que des observations si délicates méritent confiance, ces projectiles venaient des espaces stellaires, et retournaient s'y plonger après avojr traversé le système solaire.
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ETOILES FIIJ^TES ET BOLIDES
Nous avons dit qu'un bolide, après s'être montré quelques instants sous la forme d un globe incandescent, fait souvent entendre une ou plusieurs détonations à la suite desquelles ses fragments tombent sur le sol. La chute de ces morceaux est amortie par la résistance de Tair, en sorte que leur vitesse, au moment où ils frappent la terre, est de beaucoup inférieure à celle du bolide sur sa trajectoire; à en juger par la profondeur des cavités qu'ils produisent dans le sol, les aérolithes ont, au moment ce leur chute, une rapidité moindre qu*un boulet de canon
Examinons ces débris après les avoir laissés se refroidir pendant quelque temps, car ils sont brûlants au moment de leur chute. Ils ont la forme de polyèdres irréguliers, comme s'ils provenaient de la rupture d'une masse plus grosse. Ils sont recouverts d'un vernis noirâtre de moins d'un millimètre d'épaisseur, qui accuse une fusion superficielle ; et en effet si l'on brise un aérolithe et qu'on soumette la cassure à la flamme du chalumeau, on y reforme un vernis semblable. Le corps a donc été soumis pendant quelques instants ii une haute température. Cette chaleur s'explique par la compression de l'air dans le rapide mouvement du bolide. La même cause rend compte de la rupture du météore : en admettant une vitesse de 7 kilomètres par seconde, évaluation certainement modérée, la réaction de l'air comprimé, sur le bolide, peut être estimée à 22 atmosphères, et est suffisante pour en détacher les parties qui donnent le plus de prise par leur forme ou leur constitution moléculaire. On admet que les aérolithes ne représentent qu'une faible partie enlevée au météore par la force expansive de l'air refoulé, et que la masse principale continue sa course dans l'espace. Ces fragments sont d'ailleurs de masses très variables; quelques-uns ne sont pas plus gros que des grains de sable, et on en cite de plusieurs milliers de kilogrammes.
Ce qui est d'un intérêt capital, c'est l'analyse chimique des aérolithes. Chose bien digne de remarque, ces échantillons des mondes inconnus ne contiennent pas de corps simples étrangers à notre planète : ils témoignent donc de l'unité de la substance dont est formé l'univers. Voici la liste des éléments dont la présence a été signalée dans les fragments météoriques :
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MÉTAUX. MÉTALLOÎDEa
Fer. Silicium.
Magnésium. Oxygène.
Nickel. Arsenic.
Cobalt. Phosphore.
Chrome. Azote.
Manganèse. Soufre.
Titane. Chlore.
Étain. Caurbone.
Cuivre. Hydrogène.
Aluminium.
Potassium.
Sodium.
Calcium. .
Les espèces minéralogiques trouvées dans les aérolithes sont, pour une bonne partie, connues dans Técorce terrestre. Tels sont le péridot, le pyroxène, le feldspath, etc. D'autres espèces sont spéciales aux météores, comme le fer natif nickelifèrey lephosphuredefer et de nickel. « En général, dit M. Daubrée. la différence essentielle entre ces météorites et les roches terrestres analogues, consiste en ce que les premières renferment à Tétat réduit certaines substances que les secondes renferment à Tétat oxydé. » Le même savant incline à penser que les matériaux situés à une grande profondeur dans Técorce terrestre doivent être, pour la structure et la composition, analogues aux aérolithes.
CHAPITRE XXIX
Distance des étoiles h, la terre. — Jusqu'ici nousavons
porté principalement notre attention sur les corps qui circulent autour du soleil, et nous n'avons considéré les étoiles que comme des points de repère pour étudier les mouvements de la terre et des planètes. Dirigeons maintenant nos regards vers ces astres fixes. La première question qui se présente est celle de leur distance à la terre.
Si, conformément à la méthode générale pour trouver Téloignement d'un corps inaccessible, nous prenons une base sur la terre, et que des deux extrémités de cette ligne nous visions une étoile quelconque, nous trouvons les deux rayons visuels absolument parallèles : autrement dit, la parallaxe diurne des étoiles est nulle. La conséquence de cette observation est que la base a une longueur insensible par rapport à la distance de rétoile, ou, en d'autres termes, que cette distance peut être considérée comme infinie devant les dimensions du çlobe terrestre.
Il faut recourir à une base beaucoup plus grande : on la trouve dans le diamètre de Torbite terrestre. La méthode à suivre est donc de viser une première fois une étoile E (fig. 166) lorsque la terre est en A, puis une seconde fois six mois plus tard, lorsque la terre est venue en B après avoir décrit la moitié de son orbite. On connaît la base AB du triangle EAB: c'est le diamètre de l'orbite terrestre, dont nous avons indiqué l.i valeur; si l'on possède de plus les deux angles à la base, on connaît entièrement le triangle, et par suite la distance ÂE.
On choisit, parmi les différents diamètres de la courbe décrite par la terre, celui qui est vu de l'étoile
COMPARAISON DU SOLEIL ET DES ÉTOILES
SOUS l'angle le plus grand, c'est-à-dire celui qui est perpendiculaire à la droite ES : il est l'intersection du plan perpendiculaire à la droite ES et du plan de l'écliptique. Le triangle EAB est alors isocèle. La moitié ue l'angle E est la parallaxe annuelle de l'étoile. On entend donc par parallaxe annuelle d'une étoile V angle sous lequel se verrait^ de cet astre^ le rayon de l'orbite terrestre^ supposé placé perpendiculairement à la ligne de visée.
La parallaxe se mesure par le déplacement apparent que subit l'étoile sur la sphère, par suite du mouvement annuel de la terre.
Fig. 16& — Parallaxe annuelle d'une étoile.
Or pour l'immense majorité des étoiles, cette quantité est complètement inappréciable. Ainsi le rayon de l'orbite terrestre, cette longueur qui vaut 23 400 fois le rayon de notre globe, et qui mesure 150 millions de kilomètres, est un infiniment petitrelativement à la distance des étoiles.
Pourtant, par des moyens d'une extrême délicatesse, on a réussi à trouver à quelques étoiles une parallaxe sensible. Celle de la 61« du Cygne a été fixée la première, par BesseP, à 0",35. L'étoile la plus proche de notre système paraît être « du Centaure^ qui a pour parallaxe 0",913. Pour interpréter ces résultats, nous remarquerons qu'un objet, pour être vu sous un angle d'une seconde, doit être placé à 206 265 fois sa longueur. Si donc une étoile avait une parallaxe d'une seconde, elle serait distante de 206 265 fois le rayon de l'orbite terrestre. Mais aucune n'a une parallaxe aussi
Astronome allemand, né en 1784, mort en
grande, et par conséquent n'est aussi rapprochée : « du entaure a pour dislance environ 226 000 fois celle de la terre au soleil, ou 226 000 fois 150 millions de kilomètres.
On se fait une idée plus claire de ce prodigieux intervalle en évaluant le temps que met la lumière à le franchir, à raison de 300 000 kilomètres par seconde. Le calcul montre que Téloile a du Centaure nous envoie sa lumière en 3"%6, en sorte que si cet astre venait à s'éteindre tout à coup, nous le verrions encore briller au ciel pendant plus de 3 ans. Et pourtant en fait de distances stellaires, celle-ci est exceptionnellement petite : les rayons de la plupart des étoiles, ne nous parviennent probablement qu'en plusieurs siècles, et suivant un mot d'Arago, la lumière nous raconte Thistoire ancienne de' ces astres.
Voici la dislance de quelques étoiles :
TRANSMISSION
de la lumière.
a du Centaure ....
61® du Cypne
Wé^a de la Lyre...
Sirius.
La Polaire
OMl
226 400 589 300 785 GOO 896 805 1 946 000
ans.
^Méthode différentielle pour déterminer la parallaxe
des étoiles. — Nous avons dit que la parallaxe d'une étoile lui fait prendre, dans le cours a'une année, des positions différentes sur la sphère; l'écart le plus grand de ces positions mesure le plus grand angle sous lequel sont vus de Tétoile les différents rayons de l'orbite terrestre, ou le double de la parallaxe. Mais le mouvement parallactique est beaucoup trop délicat pour que la mesure de Tascension droite et de la déclinaison puisse le mettre en évidence. Voici la méthode ima ^inée en principe par Galilée et appliquée pour la première rois par Bessel.
On choisit auprès de TétoileS (fig. 167), à laquelle on suppose une parallaxe appréciable, une petite étoile 2: il est probable que cette dernière est foTt éloignée el n'a pas de mouvement parallactique. Aux différentes énoGues de l'année, on mesure avec un instrumen'
d de
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'une extrême précision, appelé liélioniètre, la distance _e rétoile S et de Tétoile s. Supposons que, des deux extrémités A et B d'un diamètre de Torbite lerrestre, on voie l'étoile se projeter en deux points différents a, b delasphère : ce mouvement parallactique sera accusé par un changement dans la distance apparente as,
Fig. 167. — Détermination de la parallaxe d'une étoile par la méthode
différentielle. "^
ès des deux astres. Il faut alors s'assurer que les variationsdedistance ont bien une période d'uneannée; et en étudiant ces petits mouvements à l'aide de plusieurs repères tels que l'étoile s, on en déduit la parallaxe.
* Aberration. — C'estici le moment dcdire queBradley, en 1727, cherchant la parallaxe des étoiles, leur trouva un mouvemeni annuel différent du mouvement parallactique, et qu'il expliqua par une remarquable illusion d'optique. La vitesse de la lumière qui nous arrive des étoiles est, en apparence, changée dans sa direction par le mouvement de la terre sur son orbite, et nous voyons ainsi les étoiles en une position autre que celle qu elles ont réellement. C'est un phénomène analogue à celui qui se produit lorsque nous marchons pendant la pluie. Supposons par exemple que les gouttes d'eau tombent verticalement: notre propre mouvement leur fait prendre une autre direction apparente, et nous les voyons nous fouetter au visage.
Pour expliquer l'illusion par les principes de la cinématique, concevons la terre T animée d'une vitesse Ta (fig. 168), pendant quela lumière lui vient d'une étoile E avec la vitesse TB. Pour apprécier la vitesse apparente
de la lumière, donnons à Tensemble, par la pensée, une vitesse TA égale et contraire à la vitesse de la terre. Ce globe est alors réduit au repos, et la vitesse relative cherchée est la résultante de la vitesse absolue de la lumière et de la vitesse introduite. C'est la diagonale TC du parallélogramme construit sur les deux vitesses composantes. Nous voyons donc l'étoile dans la direction TE' de cette diagonale, commettant ainsi une erreur de visée égale àTangle ETE', qui s'appelle an^fe d'aberration.
Supposons, pour plus de simplicité, Tétoile située en 0, à une dislance égale à la vitesse de la lumière.
Fig. 168. — Explication de l'aberration.
L'aberration la déplace, dans le sens du mouvement de la terre, d'une longueur om égale à la vitesse de la terre. A mesure que cette vitesse change de direction dans le plan de 1 écliptique, le lieu des positions apparentes m de rétoile se trouve en menant à chaque mstant une longueur om égale et parallèle à la vitesse de la terre : si nous regardons la vitesse de la terre comme constante, ce qui n'est pas très éloigné de la réalité, nous trouvons que le lieu des positions appa-
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rentes de Tétoîle dans l'espace est un cercle parallèle au plan de Técliptique.
Le cône ayant le centre de la sphère pour sommet, et pour base ce cercle, est le cône d'aberration. Son intersection avec la sphère céleste est la courbe que paraît décrire l'étoile sur la sphère : on voit qu'elle est indépendante de la distance de l'étoile, puisque 1 angle d'aberration CTB n'en dépend pas. Pour une étoile située au pôle de l'écliptique, le cône d'aberration est un cône droit, et son intersection avec la sphère est un cercle. Dans toute autre position, le cône est oblique et sa base, ou la trajectoire apparente de l'étoile, se projette sur la sphère suivant une ellipse. Lorsque l'étoile est sur l'écliptique même, cette ellipse se réduit à une droite.
Il est aisé de calculer d'après laïîgure l'angle d'aberration. Le triangle olm donne la proportion
sin oTm om
sinTrwo~TÔ'
d'où, en désignant la vitesse de la terre par v, celle de la lumière par V,
sin oïm = ^ sin Tmo. ( 1)
D'ailleurs l'angle oTm, étant petit, se confond avec son sinus. On voit que cet angle est maximum lorsque Tmo, qui est sensiblement le supplément de Tom, est droit, c'est-à-dire quand la vitesse de la terre est perpendiculaire au rayon vecteur de Tétoile, ou au plan mené par Taxe de l'écliptique et par l'étoile. Cette circonstance arrive deux lois par an pour chaque étoile;
alors la distance angulaire oTm, qui se réduit k^^ est
le demi grand axe de l'ellipse décrit par l'étoile sur la
sphère. On voit que legrand axeestlemême pour toutes
les étoiles.
Quant au petit axe, il décroît proportionnellement
au sinus de la latitude. Il est égal en effet à la plus
petite valeur de oTm, qui répond au minimum de
Wo. Ce dernier angle est sensiblement égal à ETa; ._. _^A 1. _, ...c j 'es fo — ^
es d
^.^ ^ iptiqi
donc l'angle de TE avec l'écliptique, ou la latitude de
Tétoile. Ainsi, d'après la formule (1), le petit axe de r ellipse d'aberration est le produit de =r par le sinus
de la latitude de Tétoile.
La moitié du grand axe de Tellipse, ou la déviation maximum produite sur chaque étoile, se nomme la constante de l'aberration. Elle a été fixée par Struve
à 20",445, angle dont le sinus est 0,00009912, ou ,^^ ^ ' ° 10078
La signification de ce résultat est que la vitesse de la
terre est la 10078® partie, soit en nombre rond la 10000*
partie de celle de la lumière
Comme la vitesse de la terre dépend de la grandeur de- son orbite, et par conséquent de la distance de la terre au soleil, ce rapport donne le moyen de calculer la parallaxe du soleil, connaissant la vitesse de la lumière, ou inversement. Par cette méthode, Foucault et M. Cornu ont trouvé respectivement, pour la parallaxe du soleil, 8",86 et 8",80.
L'aberration est un phénomène d'un haut intérêt, puisqu'il confirme pleinement les notions antérieurement acquises sur la vitesse de la lumière, et fournit une nouvelle méthode pour le calcul de la parallaxe solaire. Enfin il offre la seule preuve physique du mouvement de translation de la terre.
D'après ce qui vient d'être exposé, toutes les observations astronomiques doivent être corrigées de l'aberration. Nous n'avons parlé que de l'aberration annuelle, due au mouvement de la terre autour du soleil; il en existe une autre, mais beaucoup plus faible, causée par la rotation du globe terrestre : c'est l'aberration diurne.
Comparaison da soleil et des étoiles. — Si l'on pouvait mesurer le diamètre apparent d'une étoile dont on connaît la distance à la terre, on en conclurait son diamètre réel ; c'est ce qui a été fait pour le soleil, la lune et les planètes. Mais le diamètre apparent des étoiles est tellement petit qu'il reste encore insensible avec les plus forts grossissements; les plus puissants instruments ne font voir ces astres que comme des points sans dimensions appréciables. Il est donc impossible de connaître le volume de ces sphères lointaines.
Si notre soleil était placé assez loin pour que sa parallaxe se réduisît à une seconde, un peu plus près, par conséquent, que « du Centaure, son diamètre apparent n'atteindrait pas un centième de seconde, et deviendrait insensible. Q^ant à son éclat, on estime
ETOILES VARIABLES
qu*Il ne surpasserait pas ceJui d'une étoile de sixième grandeur. Le soleil est donc une simple étoile, et une assez médiocre, bien que sa proximité lui donne une lelle supériorité apparente. Ces innombrables flambeaux de l'immensité sont autant de soleils, plus puissants en général que le nôtre, et probablement entourés d'autant de cortèges de planètes. Examinons quelquesuns de leurs caractères physiques.
Étoiles colorées. — La plupart des étoiles ont une lumière blanche; mais quelques-unes ont des nuances assez marquées. Antarès, Aldébaran^ Bételgeuse, sont rougeâtres; la Chèvre et Altaïr sont jaunes. Dans certaines constellations, d'après le P. Secchi, les étoiles d'une certaine nuance dominent souvent, le bleu dans les Pléiades, dans Orion le verddtre, dans Éridan et la Baleine le jaune.
Certaines étoiles ont changé de couleur depuis l'antiquité. Les anciens trouvaieni SiriiLs rouge; il est blanc aujourd'hui. Pollux, p des Gémeaux^ a passé du rougedtre au jaune.
Étoiles périodiques. — L'éclat de plusicurs étoiles varie périodiquement- Telle est Omicron de la Baleine, qui, aans une période de 331 jours, décroît de la deuxième grandeur jusqu'à devenir invisible à Tœil nu, et reprend son premier éclat; elle éprouve en même temps des changements de couleur du jaune au rouge rubis, et des modifications dans son spectre.
Algol ou p de Persée varie de la deuxième à la quatrième grandeur dans une période de 2i20*»48«»55»- Son spectre n'éprouve pas de cnangemenls.
L'étoile 13 d'^r-^o a été classée par divers observateurs tantôt de crémière, tantôt de quatrième grandeur. Elle a une période de 70 ans.
Ces variations régulières peuvent reconnaître pour cause soit des phénomènes éruptifs se reproduisant à des intervalles fixes, et dont le soleil nous offre, dans la période undécennale de ses taches, un exemple très affaibli; soit la révolution de satellites obscurs qui éclipsent régulièrement l'astre lumineux. La première explication est probable dans le cas oii le spectre de l'étoile varie, comme pour Omicron de la Baleine; la seconde s'admet plus facilement dans le cas où le spectre reste immuable, ainsi qu'il arrive pour p de Persée.
Étoiles variables. — D'autres étoilcs Varient d'éclat sans qu'il se manifeste de période dans leurs change-
menls. Lorsque les astres qui forment la Grande Ourse furent catalogués par Rayer en 1603, elles furent désignées par les lettres de l'alphabet grec dans Tordre d'éclat décroissant. Or les sept étoiles principales de cette constellation sont de deuxième grandeur, à l'exception de $j qui est de troisième : ce fait prouve que cette dernière a décru depuis le commencement du dix-septième siècle, puisque aujourd'hui la lettre ô ne représente plus son rang.
On pourrait citer un certain nombre d'étoiles dont l'éclata décru depuis les temps historiques, et d'autres qui sont au contraire devenues plus brillantes.
Étoiles temporaires. — Hipparquc, 125ans avant J.-C, observa une brillante étoile qui apparut brusquement et ne fut visible que pendant un certain temps. C'est ce phénomène qui le aétermina à construire le premier catalogue d'étoiles qui ait vu le jour.
Une apparition semblable fut vue par Tycho-Brahé en 1572. Il remarqua tout à coup au zénith, dans CassiopéCj une étoile éclatante qui lui était inconnue. Tycho, ne pouvant en croire ses yeux, arrêtait les passants pour leur demander s'ils anercevaient bien comme lui cet astre nouveau.
L'astre de 1572 surpassait en splendeur Sirius et Jupiter. Les bonnes vues le distinguaient en plein midi. Il était parfaitement fixe et avait tous les caractères d'une étoile. Il resta aussi brillant que Vénus pendant plusieurs mois; en 1573 il devint égal aux étoiles de première grandeur, puis décrut rapidement et disparut sans laisser de trace, au bout de 17 mois. Des étoiles temporaires ayant été signalées en 945 et en 1264 dans Cassiopée, on se demande si ce ne sont pas là diverses apparitions du même astre.
Des phénomènes du môme genre furent constatés â différentes époques. Les plus récents furent observés en 1866 et en 1876. On étudia le spectre de ces deux étoiles temporaires; on y trouve les raies brillantes de l'hydrogène, placées sur un fond lumineux, avecintercalation de raies noires. Le P. Secchi voit dans ces spectres l'indice d'une vive conflagration. Ces étoiles passagères paraissent donc être des soleils ordinairement obscurs, et où éclate tout à, coup un vaste incendie.
Étoiles doubles et multiples. — Un asscz grand nombre d'éloiles qui paraissent simples à Tœil nu, se décomposent au télescope en deux ou plusieurs points lumineux, d'inégale importance, et très voisins l'un
ÉTOILES MULTIPLES
de Tautre. Une étoile double est quelquefois formée
[)ar le rapprochement, en perspective, de deux corps umineux qui se présentent à l'œil dans la môme direction bien qu'ils soient éloignés et indépendants l'un de l'autre; alors l'étoile est optiquement double. Dans d'autres cas, il y a deux astres voisins, formant un véritable système : l'étoile est dite physiquement double,
La distinction entre deux espèces est souvent délicate. Mais les étoiles ayant, comme nous le verrons bientôt, de légers mouvements propres, celles qui sont optiquement doubles se partagent d'ordinaire au bout d'un certain temps, en deux éléments dont la distance s'accroît sans cesse. Dans celles qui sont physiquement doubles, les deux portions ont un mouvement propre commun. Mais ces dernières ont un caractère beaucoup
5 lus certain : le plus petit astre circule toujours autour u plus grand, comme une planète lumineuse autour d'un soleil. Un fait extrêmement remarcjuable, c'est que rétoile satellite décrit autour de la pnncipale une trajectoire qui se projette suivant une ellipse, et est par conséquent elliptique elle-même. Ce mouvement est donc conforme, autant que nous en pouvons juger, à la première loi de Kepler, et la loi de l'attraction newtonienne se manifeste ainsi à ces prodigieuses distances.
Le temps de la révolution de Tétoile satellite est fort variable suivant les cas. Il est, par exemple, de 36 ans pour î d'Hercule, de 77 ans pour a du Centaure, de 632 ans pour Castor, de 1578 ans pour Ç du Verseau.
Une particularité remarquable des étoiles doubles, c'est que les deux éléments composants ont des couleurs différentes et généralement complémentaires : on •sait gue les physiciens appellent ainsi les couleurs qui réunies forment le blanc. Voici les nuances observées dans quelques groupes :
GRANDS. PETITE
y) Cassiopée Jaune. Purpurine.
o Andromède Orangée. Verte.
p Cygne Jaune. Bleue saphir.
ff Cassiopé& Verdâtre. Bleue.
D'après M. Struve, le nombre des étoiles doubles, de la crémière à la quatrième grandeur, est de l pour 4,71.
Outre les étoiles doubles, il y a aussi des étoiles multiples formant des systèmes quelquefois assez complexes. Nous représentons ici quelques-unes de
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ces combinaisons. Les mouvements de ces groupes sont curieux et compliqués.
Fig. iW. — Ëtoilee nuitiplea.
Examen npedroseoplqae de* étoiles. — En étudiant
les siiectres des étoiles, on y remarque des raies analogaes à celles du spectre solaire, et on reconnaît ainsi, comme par l'analyse chimique des aérolithes, que les matériaux dont sont formées les parties les plus Icintaines de l'univers sont les mêmes que ceux qui composent notre globe.
Quelques étoiles, d'après ce genre d'observations, paraissent être à peu près identiques au soleil par leur état physique. Dans ïf'autres, on croit reconnaître des gaz étrangers à l'atmosphère solaire, probablement du carbone à l'état d'oxyde ou d'autres combinaisons. Ces derniers astres paraissent avoir une tempéraluro inférieure à celle du soleil.
noa-vementa propren des éiailea. — Avec des moyens
d'observation imparfaits, tes étoiles paraissent fixes sur la sphère céleste ; mais un examen rigoureux montre qu'elles ont de légers mouvements propres dans toutes les directions. Cette mobilité fut reconnue par Halley, qui, en comparant les positions occupées de son temps par Sirius, Arclurnts, Aldébaran,eiQ'auln3 étoiles, avec les situations relatées par les anciens catalogues, constata des différences de 37'^ 42', 33'. Le changement cl'Aldèharan, dit le P. Secchi, est aussi confirmé par une occultation observée en 509 avant J.-C, le 11 mars, à Athènes, chose qui, suivant la théorie de la lune, n'aurait pu se produire si l'étoile avait occupé alors la même place qu'aujourd'hui.
Les mouvements propres des étoiles ne s'élèvent pas ordinairemenlà i"par an, et les plus grands ne dépassent pas 6" ou 7 ". On se fait une idée de la lenteur de ces déplacements si l'on réfléchit qu'à raison de 1" par an, quantité fort supérieure à la moyenne, ils n'atteignent un total égal au diamètre apparent du soleil qu'au bout de 1860 ans. Aussi faut-il un nombre con-
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sidérable de siècles pour que la forme des constellalions soit notablement altérée. Mais en tenant compte (le Téloignement des étoiles, nous trouvons que ces légers changements angulaires accusent des mouvements aune rapidité extrême. A cette distance, l"de déplacement par an répond à une vitesse de 6000 à 7000 mètres par seconde au minimum. Nous ne connaissons donc à la surface de la terre aucun projectile aussi rapide que ces astres autrefois réputés fixes. Et encore nous ne voyons que la projection du mouvement sur la sphère, ce qui Tatténue à nos yeux, pour peu que sa direction soit oblique par rapport au rayon visuel.
Le mouvement observé dans les étoiles est relatif à la situation que nous occupons dans Tespace, et peut en conséquence se compliquer par un déplacement du système solaire. En tout cas il doit être plus sensible pour les étoiles les plus voisines, et Ton remarque en effet que les plus grandes sont celles qui, en moyenne, ont les plus grands mouvements apparents. On peut donc jusqu'à un certain point juger de la distance d'une étoile par l'étendue de son mouvement propre.
Translation du système solaire. — Le SOlcil, COmme
les autres étoiles, doit se précipiter aussi dans l'espace, emportantaveclui son cortège de planètes. Or à travers la complication de tous les déplacements stellaires, on démêle un effet général : dans une certaine partie du ciel, lesconstellations diminuent, dans la partie opposée elles augmentent. En d'autres termes, d'un certain côté les étoiles, considérées en masse, éprouvent une condensation vers un point déterminé, de l'autre, une dilatation à partir d'un point fixe. C'est ainsi que paraissent se comporter les objets lointains, les arbres, les clochers, quand nous parcourons un pays ; et nous conclurons que notre système s'éloigne des constellations qui semblent diminuer, et se rap)proche de celles qui paraissent grandir. Le centre de dilatation, c'est-à-dire le point vers lequel vogue le soleil, est actuellement une étoile de la constellation d'Hercule. La vitesse de la translation est fort incertaine, on l'évalue approximativement à 240 millions de kilomètres par an, soit environ 8 kilomètres par seconde. Rien ne prouve d'ailleurs que la trajectoire du soleil soit une ligne droite. On pourra, dans la suite des siècles, se faire une idée de cette immense orbite en voyant changer la région vers laquelle se dirige la vitesse. Toute cette mécanique grandiose est encore à faire.
CHAPITRE XXX
Deux sortes de nébuleuses. — Oq aperçoit dans
certaines parties du ciel des taches blanchâtres douées d'un faible éclat, offrant des formes et des étendues fort diverses. Ces objets, fixes et permanents comme les étoiles, appartiennent aux espaces stellaires ; on les appelle nébuleuses. La plus importante est ce ruban lumineux connu sous le nom de Voie Lactée.
Galilée et ses contemporains, en dirigeant leurs lunettes sur ces sortes de nuages, reconnurent avec admiration qu'ils consistent en des amas d'étoiles innombrables : l'œil ne peut séparer ces points brillants entassés les uns sur les autres, mais les instruments d'optique y font apparaître une fine poussière d'astres, qui se projette sur le fond noir du firmament. Telle est en particulier la constitution de la Voie Lactée.
Avec les progrès des télescopes, on a résolu en étoiles une quantité de plus en plus grande de nébuleuses. Mais un certain nombre sont restées réfractaires. On a pu croire pendant longtemps que cette résistance à la décomposition tenait à 1 imperfection des instruments, mais il est aujourd'hui reconnu, au moyen de l'analyse spectrale, qu'il y a deux espèces distinctes de nébuleuses. Celles qui se résolvent en étoiles ont un spectre continu, analogue à celui du soleil, et dénotant une condensation de vapeurs semblable à celle qui a lieu dans la photosphère de cet astre: ce sont les nébuleuses résolubles^ ou amas stellaires. Les autres offrent un spectre discontinu, formé de raies brillantes séparées : ce sont des masses gazeuses à l'état incandescent, où se révèle l'existence de l'hydrogène et de l'azote. On leur réserve le nom de nébuleuses proprement dites, ou non résolubles.
Nébuleuses non résolubles. — Le$ véritables Uébu-
leases sont formées d'uDe maliëre difTuse, parmi laquelle se diBtiDgueot des noyaux plus brillants que le reste, et qui paraisseut être des centres de condeo-
Fig.m.àH*.—
sation. Les oses, dites planétaires, donnent l'idée d'un Boage arrondi ; c'est vers le centre que la lumière a d'flrïîiiaire son maximum d'intensité. D'autres ont des
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formes plus ou moins tourmentées, et offrent des replis en spirale, qui indiquent une rotation autour d'un axe.
Dans certaines nébuleuses la partie centrale a un vif éclat, et parait être une étoile entourée d'une atmosphère à. demi transparente ; ce sont des étoiles nébuleuses.
D'après plusieurs astronomes, ces masses vaporeuses
Fig. ITT. — Nébuleuu Irrignliin.
seraient des étoiles en voie de formation; le travail de la concentration serait presque achevé dans les étoiles nébuleuses.
H7po«bèa« de i.apiBce. — Suivant Kant et Laplace, le système solaire est né de la condensation d'une nébuleuse. La masse génératrice, animée d'un mouvement de rotation de 1 ouest à l'est autour d'un axe, a diminué de volume par les progrès du refroidissement; suivant les lois de la mécanique, ta vitesse de rotation a dû ainsi augmenter et détermmer un aplatissement considérable. La force centrifuge a séparé alors une partie de la substance sous la forme d'un oaaeau,
HYPOTHÈSE DE LAPLACE
qui^ semblable à celui de Saturne, a tourné autour du résidu,dansle sens de larotation initiale. Une suite d'anneaux pareils, concentriques les uns aux autres, s*e^t produite successivement, laissant au milieu un globe central, le soleil. Chaque anneau, n'étant pas d'égale épaisseur dans toute sa circonférence, et n'ayant pas toutes ses parties animées de la même vitesse, s'est ramassé en un globe tournant autour du soleil et pivotant sur lui-même, toujours de l'ouest à l'est; telle fut l'origine des planètes. Ensuite chaque planète, dans ' son mouvement de rotation, fut lo siège de phénomènes semblables à ceux qui s'étaient produils dans la masse principale; elle émit une série d anneaux, qui formèrent autant de satellites, tournant sur euxmêmes et autour de la planète, de l'ouest à l'est. Dans le cas de Saturne, Tun de ces anneaux, d'une homogénéité exceptionnelle, conserva sa forme annulaire et ne se convertit pas en globe satellite. La lumière zodiacale (voy. p. 155) paraît due à un résidu de la nébuleuse qui a échappé a la condensation.
Telle est dans ses traits principaux, suivant Laplace, l'histoire de la formation de notre système. Cette hypothèse explique comment tous les mouvements du soleil, des planètes et des satellites, tant pour la révolution que pour la rotation, se font dans le même sens, et dans des plans peu inclinés les uns sur les autres^ du moins si Ton excepte les satellites de Neptune et d'Uranus; elle rend compte également de la faible excentricité des orbites.
Amas steUaires. — Les nébulcuses résolubles sont d'importance et de densité très diverses. Les Pléiades donnent l'exemple d'un petit système peu compact, où les bonnes vues distinguent des étoiles séparées, tandis que des yeux moiniâ perçants n'aperçoivent qu'une sorte de brouillard. '
Beaucoup d'amas sont globulaires; ils ont en général une densité qui augmente vers le centre, comme si la masse avait une tendance à se concentrer en vertu de l'attraction de la matière. Il se détache souvent de l'ensemble de longs filaments d'étoiles, comme dans le groupe d'Hercule, celui des Lévriers. Ces cordons ont quelquefois une courbure en spirale, qui paraît indiquer un mouvement giratoire : on observe ce caractère dans le groupe des Lévriers (fig. 170).
Certains amas stellaires ont la forme d'une couronne irréguhère, vers le centre de laquelle est placé un petit
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groupe d'étoiles. D'ailleurs les formes d varient presque àrinfini.
ces systèmes
AMAS STEIJ,AIItES.
Toie Lactée. —La plus JniporUnle de beaucoup parmi les nébuleuses résolubles est la Voie Laclée; ce n'est pas, à proprement parler, un groupe unique, mais un ensemble de portions lumineuses dans lesquelles les étoiles sont plus ou moins condensées; cependant le tout forme une traînée bien distincte, alTectant à peu près la figure d'un grand cercle ou plutât d'un petit cercle éloigné de 5" environ du grand cercle le plus
voisin. Dans une de ses parties, elle se subdivise en deux branches, dans une autre elle présente des lacunes.
Herschel, après une hypothèse moinsvraJsemblable, a admis que la Voie Lactée est un amas stellaire présentant à peu près la forme d'une couronne : nous sommes placés dans l'espace vide entouré par cet anneau, et un peu en dehors de son plan.
Les éioilcs qui forment cet amas paraissent toutes fort petites; il n'est pourtant pas pronable que parmi
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Jes 50 millions de soleils qui sont amoncelés dans cette zone du ciel (c'est le chiffre d'Herschel), il ne se trouve justement que des globes insiffnifianls. On est porté à croire qu'ils paraissent si faibles grâce à un immense éloignement, et qu'en réalité ils ont en moyenne la même grandeur que les étoiles visibles dans les autres directions- D'après leur apparente petitesse, on estime que les astres les plus reculés de la Voie Lactée sont 500 fois plus loin de nous que « du Centaure; et comme la lumière nous arrive de cette dernière en 3 ans, il lui faudrait 3000 ans pour traverser un diamètre de la Voie Lactée.
Quant aux étoiles qui nous apparaissent éparses sur la voûte céleste et qui ont des grandeurs diverses, elles sont beaucoup plus rapprochées de nous que cette
près la parti
semble que nous appelons le firmament se réduit à un détail infime perdu au milieu d'une nébuleuse. Le soleil lui-même, qui est une des étoiles du firmament, fait partie de l'agglomération centrale, il n'est qu'un grain, plus voisin que les autres, de cette poussière imperceptible répandue sur le ciel tout le long du Chemin de Saint-Jacques,
Ainsi que nous l'avons dit, on découvre dans le ciel d'autres nébuleuses en anneau, et qui, sauf les dimensions apparentes, ressemblent à la Voie Lactée. Elles nous paraissent des objets minimes devant le reste de l'univers; mais peut-être, pour les habitants de ces systèmes lointains, notre Voie Lactée elle-même n'at-elle pas plus d'importance.
Nous avons vu que la lumière peut mettre 3000 ans à traverser la nébuleuse dont nous faisons partie. On en est réduit aux suppositions sur celui qu'elle emploie pour voyager d'une nébuleuse à une autre. Quelques astronomes le portent à des milliers de siècles. Ce qui est certain, c'est que les phénomènes dont nous sommes témoins dans l'espace d'un instant, lorsque nous jetons les yeux vers les étoiles, appartiennent aux époques les plus diverses du passé et s'échelonnent sur une durée immense. Les rayons de lumière qui nous arrivent du ciel sont non seulement des messagers d'un lointain insondable, mais des monuments d'une antiquité qui défie toute histoire.
DÉMONSTRATION PHYSIQUE DE LA ROTATION DE LA TERRE
DéTiation des projectiles Ters l'est. — Certaines particularités dans les mouvements qui s'observent à la surface de la terre prouvent directement la rotation de notre globe autour de son axe.
Imaginons une tour AB située à l'équateur (fîg. 181). Si la terre tourne de Touest à Test, sens indiqué par la flèche, autour de la ligne des pôles projetée en P, le
B' Fig. lBi> — DéTiation des projectiles.
sommet de la tour décrit en 24 heures une circonférence BB' un peu plus grande que la circonférence AA' parcourue par le pied. Le sommet a donc une vitesse
f)lus grande que Je pied; ces deux points sont dans es mêmes conditions que deux trains de chemin de fer qui marchent parallèlement avec des vitesses un peu différentes : les voyageurs qui feraient partie du
flus lent et qui se croiraient immobiles, attribueraient l'autre une petite vitesse en avant, dont la grandeur
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serait égale à la difTérence des vUesses absolues. Celte différence est la vitesse du second train relativement au premier. Nous dirons de môme ici que le point B a relativement au point A une vitesse vers 1 est, et celle-ci est égale à la différence des vitesses absolues des deux points. En d'autres termes, un observateur placé au pied de la tour et qui se considère comme immobile, ne peut pas regarder le sommet comme étant aussi au repos ril doit lui attribuer, par rapport à lui-môme, une certaine vitesse vers Test.
Que maintenant une personne placée dans le haut de la tour laisse tomber jusqu'au pied une balle de plomb en Tabandonnant à son poids, sans impulsion dans aucun sens. La balle n'en a pas moins, au commencement de sa chute, une petite vitesse horizontale par rapport au point A : c'est la vitesse relative qu'elle possëcle en commun avec le sommet. Si elle tombait sans impulsion initiale, d'après les principes de la mécanique, son niouvement relatif serait indépendant du mouvement général, et elle tomberait au pied de la lour. Mais en vertu de sa vitesse relative première, le
Erojectile se comporte comme si la tour était immoile, et qu'il fût lancé vers Test; il tombe donc un peu à Test de la tour.
La distance qu'il franchit dans ce sens est précisément celle qu'il parcourrait s'il se mouvait, pendant le temps de la chute, sur une ligne horizontale, en gardant la vitesse initiale relative.
Désignons par h la hauteur de la tour, et par R le rayon de la terre. En un jour, le sommet décrit une circonférence égale à 2u (R-+-/i), et le pied décrit 2icR; la différence 2tc/i, divisée par le nombre de secondes qu'il y a en un jour, donne la vitesse du sommet relativement au pied, la seconde étant prise pour unité, soit
o/ ^^Tn^^gA ' La déviation vers l'est est le produit de
cette vitesse relative par le temps de la chute, qui est
égal à i/~- La hauteur de la tour étant par exemple
100 mètres, ce calcul indique une déviation de 0»,032. Si, au lieu de nous placer à l'équateur, nous supposons la tour située sur un parallèle quelconque, les résultats sont analogues. La seule différence est que les rayons des cercles diurnes décrits par le sommet et par le pied de la tour sont les projections de R+Z* etde R
PENDULE DE FOUCAULT
8ur le plan du parallèle, en sorte que, la latitude étant désignée par x, la différence des deux circonférences a pour expression 2îc/icosx.
Or l'expérience a été faite, et on a constaté une déviation vers Test, sensiblement égale à celle qu'indique la théorie. On observe la chute du projectile dans un puits, plutôt que du haut d'une tour, afin d'éviter l'agitation de Tair. Dans nu puits de mine à Freiberg (Saxe), pour une hauteur de chute de 158'",50, la déviation vers Test, constatée par de nombreuses expériences, a été en moyenne de 0^,0203 : la théorie donne une déviation de 0",0276.
Pendaie de Foaeaoït. — La rotation do la terre est rendue plus sensible encore au moyen d'une expérience instituée par le physicien Foucault. Elle est fondée sur ce principe, facile à vérifier, que le plan d'oscillation d'un pendule reste invariable lors môme que le corps auquel il est attaché tourne sur lui-même.
Transportons-nous par la pensée au pôle nord de la terre, où le phénomène sera le plus simple. Supposons qu'en ce lieu un pendule soit mis en oscillation dans un plan vertical. Pendant que la terre, et par conséquent la salle où se fait l'expérience, tourne de l'ouest à l'est, le plan d'oscillation du pendule reste immobile; par cela seul il paraît tourner de l'est à l'ouest, absolument comme les étoiles, si on le compare aux objets terrestres, qui sont en mouvement dans le sens contraire. Ce plan est donc en rotation apparente vers l'ouest, à raison de 360 degrés par 24 heures, et son déplacement met en évidence la rotation de la terre vers l'est.
En tout autre point qu'au pôle, la théorie du phénomène n'est pas aussi simple; mais elle établit que le plan d'oscillation doit être en rotation apparente vers i'ouest, avec une vitesse qui décroît jusqu'à zéro à mesure qu'on s'approche del'équaleur*.
L'expérience a été, pour la première fois, exécutée en grand par M. Foucault, à l'intérieur du Panthéon. Un fil d'acier, de 64 mètres de longueur, était attaché au sommet de la voûte de l'édifice, et supportait à son extrémité inférieure une boule de cuivre. Les oscillations du pendule étaient très lentes, en vertu de sa grande longueur : chacune durait environ 8 secondes. Pour mettre le pendule en oscillation sans lui imprimer d'impulsion latérale, on commençait par lui aonner l'obliquité nécessaire, on attachait la boule de cuivre
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à un objet fixe par un Ql de soie, et quand on la voyait bien immobile, on brûlait le fil au moyen de la flamme d'une alluniette.
Pour rendre plus appréciable le déplacement du plan d'oscillation, on élevait un monticule de sable suivant un cercle dont le centre était le pied de la verticale passant par le point de suspension. A chaque oscillation, une pointe que portait inférieu rement la boule de cuivre formait un cran en deux points opposés de ce bourrelet circulaire. Mais, par suite de la rotation du plan, la pointe ne repassait pas exactement par le cran à Toscillation suivante; elle dérivait un peu j\ l'est. On voyait au bout de quelque temps la muraille de sable abattue sur une certaine longueur en deux régions opposées, et la brèche mesurait la rotation de la terre, qui devenait ainsi sensible à Tceil. 11 est clair que les oscillations du pendule s'arrêtaient avant qu'où eût pu observer un tourentier.
NOTE II
NOTIONS D'ASTRONOMIE NAUTIQUE
' Pour mesurer les angles en mer, on se sert de l'instrument appelé sextant, qui se prête à celte opération malgré les oscillations du vaisseau. Cet insiniment (fig. 173) se compose d'un arc gradué, de 60 degrés, sur lequel se meut une alidade b qu'on peut faire tourner autour du centre; une vis de pression permet de la lixer,UDevis de rappel lui donne un
mouvement lent par lequd on achève de l'amener avec précision dans la position qu'on veut. Celte alidade porte un miroir étamé placé en d, perpendiculairement au plan du cercle, et qui participe au mouvement de l'alidade. Un rayon porte un miroir fixe e, également perpendiculaire au plan du cercle, et partagé par une droite en deux moitiés, dont la plus voisine du sextant est étamée, tandis que l'aulre, dépourvue de tain, laisse voir les objets par Iransparence. Une lunette c, égale-
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ment fixe, est dirigée sur ce miroir. Elle fait voir en même temps, à travers la partie non étamée du miroir e. les objets placés dans la direction de Taxe optique, puis d'autres objets dont les rayons viennent frapper 1 objectif après deux réflexions sur les miroirs d, e.
Une poignée g permet de tenir Tinstrument à la main. Ajoutons qu'un microscope mobile h peut être amené devant les divisions du vernier porté par l'alidade, pour faciliter la lecture. Enfin, pour amortir l*éclat des objets trop brillants, comme le soleil, des plaques de verre coloré f peuvent se placer devant le miroir d, et d'autres semblables devant le miroir e.
Fig. 18S. — Théorie du sextant
Lorsque les deux miroirs sont placés parallèlement, le miroir fixe en M, le mobile suivant la direction Âa (fig. 183), on voit dans la lunette L deux images super-
f>osées d'un point E situé dans le prolongement de 'axe optique : l'une par transparence, l'autre par deux réflexions. En effet, un rayon EO qui tombe sur le miroir suivant la direction de l'axe optique, se réfléchit suivant la droite OB, éprouve sur le miroir M une nouvelle réflexion, et prend alors une direction parallèle à EO, en sorte qu il se comporte comme s'il venait directement du point E. La division du limbe
MESURE DE LÀ LATITUDE EN MER
qui correspond à celte position de Talidade est marquée zéro.
Mais si l'on fait tourner Talidade et le miroir mobile d'un angle aOa', et qu'on les place dans la position A'a', c'est un autre point E' dont l'image formée par réflexion se confond avec l'image directe du point E. Je dis que la distance angulaire des deux points E, E' est douole de l'angle aOa' dont a tourné 1 alidade. En efTet l'angle du rayon réfléchi OB avec le miroir mobile, au lieu d'être BOA, est devenu BOA'; il a décru de AOA' = aOa'. L'angle du rayon incident avec le même miroir a donc décru d'une quantité égale : il était EO», et est devenu E'Oa'. Il a décru de EOa — E'O»', ou, en retranchant à chacun des deux angles dont nous prenons la différence la partie commune E'Oa il a décru deEOE' — aOa'. D'où
EOE' — aOa'=z«Oa', EOE' = 2aOa'.
En conséquence, pour mesurer avec le sextant la distance angulaire de deux points E, E', on place l'instrument, en le tenant à la main, dans le plan passant par ces deux points, on fait tourner l'alidade jusqu'à ce que l'image réfléchie du point E' se confonde avec l'image directe du point E lorsqu'on vise ce dernier avec la lunette, et on lit sur le limbe l'écart de l'alidade à partir du zéro. Cet angle est la moitié de l'angle demandé. Pour dispenser de la multiplication par 2, le limbe est partagé en demi-degrés que l'on compte comme degrés.
Hesare de la latitade en mer* — Une Opération
essentielle dans la navigation consiste à faire le point, c'est-à-dire à déterminer par des observations astronomiques la latitude et la longitude du lieu où l'on se trouve.
Pour mesurer la latitude, il suffit d'apprécier la hauteur du pôle au-dessus de 1 horizon. On peut à cet effet mesurer avec le sextant la hauteur méridienne d'une étoile, par exemple à son passage inférieur, et il n'y a plus qu'à ajouter la dislance polaire de l'étoile, qui est donnée par la Connaissance des temps. L'horizon est nettement margué par la ligne du large ; on prend la hauteur de l'étoile au-dessus de cette ligne un peu avant son passage, et on suit l'astre dans sa marche, en déplaçant progressivement l'alidade, jusqu'à ce que
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la hauteur atteigne son minimum. Il faut, bien entendu» faire la correction de réfraction et tenir compte de la dépression de Thorizon.
Au lieu d'une étoile, on peut aussi employer le soleil, dont la déclinaison est donnée par la Connaissance des temps pour chaque jour de l'année à midi moyen, temps de Paris. On tient compte, par une proportion, du changement éprouvé par la déclinaison du soleil entre midi de Paris et l'heure de Tobservation.
Si Ton se sert du sextant sur terre pour résoudre le même problème, on mesure la hauteur de Tastre cousidéré au moyen d'un horizon artificiel; on appelle ainsi un bain de mercure, qui forme un excellentmiroir horizontal. La hauteur d'un astre est la moitié de la distance entre cet astre et son image réfléchie par l'horizon artificiel.
Mesare de la loog^tude en mer. — La mesure de la
longitude se fait, comme on sait, en prenant l'heure du lieu, et en la comparant à celle de Paris, donnée par un chronomètre.
On y parvient par la méthode des dista^nces lunaires. Elle consiste à mesurer au sextant la distance d'une étoile à la lune. La Connaissance des temps indique la distance des principales étoiles à la lune de trois heures en trois heures, temps de Paris, et l'on déduit facilement de là, par proportion, celte distance aux heures intermédiaires, ou 1 heure de Paris qui correspond à chaque distance observée. Mais les distances données par les tables sont supposées prises du centre de la terre. Il faut donc corriger les observations de la parallaxe de hauteur ainsi que de la réfraction, ce qui exige un calcul de trigonométrie sphérique.
On peut substituer à la lune une planète.
Une autre méthode consiste à mesurer la hauteur du soleil S à une époque quelconque du jour, autant
3ue possible un peu éloignée de midi. Le complément e cette hauteur donne la distance du soleil au zénith Z (faire la figure). On trouve dans la Connaissance des temps la distance du soleil au pôle P (complément de la déclinaison) à l'heure de l'observation, qu'on estime approximativement. Enfin on a la distance du pôle au zénith, qui est le complénient de la latitude : on calcule cette dernière donnée d'après la dernière mesure qui eu a été faite et l'estime de la marche du vaisseau. Les trois côtés du triangle sphérique SPZ étant ainsi connus, on en calcule l'angle en P, qui n'est autre que l'an-
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gle fait par le cercle horaire du soleil et par le plan méridien. Cet angle, réduit en temps à raison d'une seconde de temps par 15 secondes d'angle, donne l'heure du lieu; on en déduit la longitude par la comparaison avec l'heure de Paris.
On admet que Je point déterminé par les moyens qui viennent d'être indiqués, est exact à un mille près, c'est-à-dire à 1 minute géographique, ou 1852 mètres.
NOTE III
rOItUULES POUR U CONSTRUCTION DE LA CAIITE D'ÉTAT-MAJOtl
La carie de l'élat-major se construit aussi à. l'aide de formules; car les cercles dont elle exige le tracé ont leurs centres h de grandes distances hors de la carte.
Fig. ie4.
Le point central [Qg 184) ayant pour latitude 45°, la droite sa ou SA (voir page 73] est égale à. cos 45* ou à l'unité. Soit ce' r un parallèle de latitude \ (en degrés), la longueur ac est
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et le rayon se du parallèle, sur la carte, est sa — ca, ou
''=' Wsô—
Soit sur ce parallèle un point c" de longitude l. Cherchons le nombre de degrés 9 de Tare ce". Le rayon du Earallèle GC" sur la carte est cos x; comme les arcs cc'\ C" sont égaux en longueur, leurs graduations sont en raison inverse de leurs rayons. Donc
l cos X / cos X
se i:(45^ — X).
Maintenant il est aisé de déterminer le point e" par ses dislances e" K = cc, c"L = r/, aux deux axes rectangulaires as, ax. On trouve immédiatement.
a: = scsm9 = [l Isp- J ^^" — TJk^^^)
y = sa — sK == sa — se cos ?
enfln :
' ' cos —
_r^(ik'b''—'k]
Ces formules ne comportent pas les mômes simplifications que celles des projections polyédriques. Car le canevas étant unique pour toute la France, les quantités X — 45° et / ne sont pas très petites. On ne peut donc remplacer leurs sinus et leurs cosinus par des expressions plus simples.
PoRCHON, Cours de Cosmographie. 20
SPHÉRIQUES
TraasConii*tl<»a des eoardoimées azimvtales em coordonnées éqiMitoHaies. — Soient sur la sphère céleste PZP'iN le méridien d'un lieu, HH' l'horizon, EE' Téquatcur, ZN la verticale, PP' la ligne des pôles, t l'origine
Pig. 185.— ComparaiitoD des coordonnées éqnatoriales et azimaUles
des ascensions droites, ZMN et PMP' le vertical et le cercle horaire d'un point H, le premier coupant l'horizon en B, le second coupant l'équaleur en G. Gonnaissanl Tazimut HB = K et la hauteur BM = A du point M, con-
TRANSFORMATION DES COORDONNÉES SPHÉRIQUES
naissant de plus la latitude du lieu, PH' = x, et enfin rheure sidérale t de l'observation, on demande l'ascension droite yC= A et la déclinaison MG = D, du point M. La flèche indique sur la figure le sens du mouvement diurne (fig. 186).
Dans le triangle PZM, on connaît Tangle :
PZM=180«— K,
et les deux côlés qui le comprennent :
PZ = 9Û° — X, ZM = 90° — ft.
La formule fondamentale de la trigonométrique sphérique donne :
cos PM = cos ZP cos ZM -f- sin ZP sin ZM cos PZM
ou :
sin D = sin X sin h — cos x cos h cos K, (1)
formule qui fournit la déclinaison. On la rend calculable par logarithmes en employant les procédés ordinaires.
Pour trouver Tascension droite nous allons commencer par calculer Tangle horaire EPG = œ. On peut appliquer au môme triangle rectangle la proposition des sinus, qui donnç ;
sinZPM _ sinPZM sin ZM ^ sin PM
ou :
sinKtsos/i
smw= T^ — (2
cosD ^ '
On peut encore calculer w indépendamment de D par la formule :
cotZMsinZP— cotZPMsinPZM = cosZPcosPZM
ou :
tang/i cos X ^cot cû sin K= — sin x cos K.
L'angle horaire, ou Tare CE étant connu, Theure siaérale fait connaître yE en degrés par la formule
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yE = 15^ Ile temps t étant exprimé en heures). Donc l'ascension droite yC est donnée par la formule :
Transformation des coordonnées éqnatv%riales en
coordonnées écUptiqnes. — Soient sur la Sphère céleste [fig. 18d) EE' réquateur, ee' Técliptique, y leur interseclion, origine des ascensions droites, PP' Yôxe du monde, tzr/ Taxe de Técliptique, PMP', icM«' deux grands cercles menés par ces axes et par un point M de la sphère, B el C les points où ils coupent respectivement
F)g. 189 — Comparaison des coordonnée! <qaatorialefl et écIipUques.
l'équaieur et l'écliptique. Connaissant l'ascension droite yB = A et la déclinaison BM = D, du point M, on demande sa longitude yC = Z et sa latitude CM = x. La flèche indique sur la figure le sens du mouvemen* propre du soleil.
Dans le triangle PuM, on connaît PM = 90® — D P7c = l, inclinaison de Técliptique, «PM = 90*^ -4- A, sor; deux côtés et Tangle compris. La formule fondamentale de la trigonométrie sphérique donne
Cos Mic = cos Pic cos PM -4- sin Pu sin PM cos «PM ou
Sin X = cos I sin D — sin I cos D sin A. (3)
TRANSFORMATION DES COORDONNÉES SPHÉRIQUES. 3C
Connaissant iîM = 90<^ — x, on peut en déduire l'angle PtcM, et par suite la longitude, par la proportion des sinuss On peut aussi calculer cet angle directement par la formule
Cot PM sin Pic — cot P«M sin «PM = cos PM cos PuM,
ou
Tang D sin I — tang l cos A = — cos I sin A. (4)
Transfonnation des coordonnées écliptiqnes en coordonnées éqnatoriaies. — En Supposant données la longitude et la latitude, on trouve de même pour calculer l'ascension droite et la déclinaison
Sin D = cos I sin X 4- sin I cos x sin l. (5) Tang X sin I -f- tang A cos Z = cos I sin L (6)
Ces deux dernières formules diffèrent des précédentes (3) et (4) en ce que x est permuté avecD, / avec A, et I changé en — 1.
NOTE V
FORITLES POUR LES PROJECnO!IS POLYÉDRIQUES.
Pour obtenir ces formules, nous projetons le globe terrestre sur le plan tangent au pomt A, centre de la carte (fig. 187). Soit BAC le méridien du point A, P le pôle, M un point de la surface terrestre, T sa projec-
tion suivant la verticale, sur le plan tangent figuré par les tangentes Ay et Ax aux grands cercles rectangulaires AP et AD. Désignons par © la latitude du point A, représentée par Tare de granà cercle PC; parX celle du point M, dont le complément est Tare de
f^rand cercle PM; par L sa longitude, mesurée par 'angle MPA. Nous voulons calculer les distances du point T aux deux droites rectangulaires AC, AD, tracées dans le plan tangent, distances que nous désignerons
Îar X et y. Ce sont les coordonnées rectilignes du point . Elles sont les projections de la droite AT sur les
1. Ces formules ne sont pas <'eman'lées : u baccalauréat, naais seulement pour l'admission à Saint-Cyr.
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droites ÂD, AC. Cette droite AT est la tangente trigonométrique de l'arc AM. Ainsi nous sommes conduits à ctiercher les quantités :
y = tang. AM cos. A, x= tang. AM sin A,
A désignant l'angle en A du triangle sphêrique »ÏAP.
La formule fondamentale de la trigonométrie sphêrique donne, dans le triangle AMP :
Cos AM = cos PA cos PM -f- sin PA sin P2I cos MPA,
ou cosAM = sin9sinX-f-cos9COsXcosL. (1)
La même formule appliquée successivement au Iriangle CPM, et au triangle CMA, dont le côté AC est un quadrant, donne
CosMC =cos PC cos PM-h sinPC sin PM cos(180*— APM , Cos MC=sin AM cos A,
et, en égalant les seconds membres, sin AM cos A = sin X cos 9 — sin 9 cos X cos L. (2)
Divisant l'équation (2) par l'équation (1),
. . „ . sin À cos © — sin o cos X cos L
y = tang AM cos A = -: ^ ■ =-»
^ ° sm 9 sm X -h cos 9 cos X cos L
ou, en remplaçant cos L par 1 — 2 sin*-.
sin (X — o) -f- 2 sin o cos X sin*-
cos (X — o) — 2 cos 9 cos X sin*-
Pour trouver x, observons que la relation des sinus donne, dans le triangle APM
sin AM sin A = sin L cos X, (4)
et en divisant par (l),
. A M • A sin L cos X ,^ .
a: = tangAMsmA= (5)
cos(X — 9) — 2cos9COsXsin*-
Pour la pratique, on peut simplifier beaucoup ces
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formules. Dans la carte de France, par exemple, la différence X — ©, positive ou négative, entre les latitudes d'un point de la carte et celle du point central, ne
dépasse pas - de degré, et reste par conséquent au-
dessous de 0,003, les arcs étant exprimés en parties du rayon. Donc, en remplaçant dans le dénominateur cos {X — o) par 1, on fait une erreur plus petite
que ^ — ^-^» et, par suite, que 0,000005. L'arc - a la
même limite supérieure; sin' -♦ est plus petit que
[- j » et, à plus forte raison, que 0,000009. D'ailleurs
cos 7 et cos X étant, pour la France, inférieurs à ;;, n supprimant encore le terme — 2 cos © cos X sin*!^
dans le dénominateur, en fait une erreur qui n'atteint
pas ( ô ) » et est inférieure à 0,000009. La somme des
deux erreurs, qui est l'erreur relative faite sur les valeurs mômes de x et de i/, est donc plus petite que 0,000014. Or ces coordonnées, sur les cartes, ne dépassent pas 2 décimètres. L'erreur absolue se monte donc à moins de 0,000028 de décimètre, et est complètement inappréciable.
A plus forte raison, dans les numérateurs, on peut
remplacer les sinus des petits arcs X — ©,L - par les
arcs eux-mêmes, puisque l'erreur ainsi commise est moindre que le quart du cube de l'arc; enfin, dans le
terme très petit de 2/ , 2 sin 9 cos X sîn* - .mettre cos ?
à la place de cos x, qui en diffère très peu. Les formules deviennent ainsi :
2/=X — (p-h -L* sinâ®, (6)
a?=LcosX. (7)
Le rayon terrestre est pris pour unité, et les arcs X — 9, L sont exprimés en parties du rayon. On sait qu'un
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7ra
arc de a degrés se mesure en parties du rayon, par --
Pour tracer la carte à > il faut multiplier les
valeurs de a; et de y par du rayon de la terre.
Remarque. — D'après la formule (1), si Ton donne à > — <p une valeur constante, on voit que chaque parallèle est une courbe très voisine d'une parallèle à Taxe des x et dont la flèche est représentée par la
valeur que prend le terme -L* sin 2cp quand on fait L = 15' (exprimées en parties du rayon). On reconnaît facilement qu'à l'échelle de » cette flèche
est -T de millimètre.
Quant aux méridiens, nous savons qu'ils sont représentés par des droites. On le vérifie en donnant à L une valeur constante dans les formules (6) et (7). Si Ton pose X — <p = e, on trouve :
COS X = COS (cp -}- e) =COS cp — e sin cp,
en négligeant des quantités inappréciables. Alors les formules :
y = e-h-L* sin 2®, x=Lcoscp(l — étang, cp),
contenant la variable s au premier degré, représentent une droite»
HIPPARQUE
Les anciens ont possédé de bonne heure sur les mouvements apparents des corps célestes des notions remarquablement justes et étendues; mais, en général, leur interprétation de ces mouvements, leur conception du système du monde fait moins d'honneur à leur génie.
Sauf quelques rares exceptions, l'antiquité considérait comme réel le mouvement diurne des étoiles. Ces astres passaient pour attachés à une sphère de cristal qui tournait sur deux pivots autour de la Terre, plane suivant les uns, sphérique suivant d'autres. Mais une idée philosophique singulière vint se mêler à cette notion : la nature du mouvement diurne imprima dans les esprits cette doctrine qu'il est de l'essence dos astres de ne décrire jamais que des cercles, et avec une vitesse constante.
Or, le Soleil et la Lune ne parcourent pas des cercles. Si leur mouvement apparent est à peu près circulaire et uniforme dans l'intervalle d'un jour, il n'en est pas ainsi dans un espace plus long, puisque ces astres se déplacent obliquement parmi les étoiles. Comme leur mouvement relatif est circulaire, on imagina que le Soleil, par exemple, est placé sur une sphère qui lui est propre et qu'on appelle la sphère oblique^ par opposition avec la sphère droite ou sphère des étoiles. La sphère oblique tourne uniformément
1. Ces notions sur V Histoire de V astronomie font partie du programme de la classe de première (sciences) de rEnseignement Moderne.
en un an autour d'un axe (Faxe de Fécliptique), de Touest à Test, tandis que ses deux pôles sont entraînés dans Je sens du mouvement diurne par la splière droite. Il fallut ensuite pour la Lune une autre sphère semblable, et on essaya d'en assigner une également à chacun des autres astres errants. Ces sphères étaient en crislal, pour que la lumière pût les traverser;
Mais, à regard des cinq planètes, dont le mouvement est tantôt direct, tantôt rétrograde, rinsuffisance du système était évidente, à moins qu'on n'y introduisît des complications invraisemblables. Elle le devint aussi pour la Lune et le Soleil eux-mêmes, dès qu'on prit des mesures quelque peu exactes. C'est ce que firent les astronomes d'Alexandrie, et le plus grand d'entre eux, Hipparque, qu'on peut considérer conmic le fondateur de l'astronomie géométrique.
Hipparque vivait entre les années 160 et 125 avant notre ère. Il fit ses observations à Rhodes et probablement à Alexandrie. Ses ouvrages ont péri, sauf quelques fragments cités par Ptolémée. Mais ce qui est resté de ses découvertes, transmis par les écrits de ses successeurs, inspire l'admiration.
Il eut à créer d'abord les instruments de mesure indispensables pour étudier le ciel. On lui attribue l'invention de l'alidade à pinnules, qu'il adapte aux cercles gradués, pour la mesure des angles. Afin de convertir les ascensions droites et déclinaisons des astres qu'il pouvait seules mesurer directement, en longitudes et latitudes, il construisit un appareil, Vastrolabe, qui, par une combinaison de cercles, suj}pléait aux formules de la trigonométrie, encore à naître : on lui attribue toutefois un traité des Cordes du cercle, qui semble avoir été le premier ouvrage sur le calcul trigonométrique.
Armé de ces secours, il étudia le mouvement propre du Soleil et reconnut que la vitesse de l'astre sur l'écliptique éprouve des variations périodiques. Car il compta 187 jours de l'équinoxe du printemps à l'équinoxe d'automne, et 178 jours 1/4 entre les équinoxes d'automne et de printemps.
Il soumit au même examen le mouvement de la lune, et dressa des tables de ces deux astres, indiquant leurs positions futures pendant 600 ans. Le premier résultat de ces calculs fut de faire crouler toutes les sphères de cristal.
Mais le plus grand titre de gloire d'Hipparque est la
découverte de la précession des équinoxes. En comparant la longitude de diverses étoiles en son temps avec celles que leur avait attribuées Timocharis un siècle et demi avan t lu i , il trouva que tou tes ces longitudes avaient augmenté de deux degrés et demi. II fallait donc que toutes les étoiles eussent un mouvement commun vers Test, ou que Torigine des longitudes, c'est-à-dire réquinoxe, eût lui-môme un mouvement vers l'ouest. Or il conslata, d'autre part, que le temps qui sépare deux passages du Soleil à un même équinoxe, c'est-àdire l'année tropique, est inférieur de 20 minutes à celui qui s'écoule entre deux passages de l'astre devant la même étoile, c'est-à-dire à l'année sidérale. La seconde hypothèse était donc la véritable; la précession des équinoxes se trouvait établie par deux observations de nature différente.
Appliquant ses méthodes et ses patientes observations aux planètes, Hipparque fit également des tentatives pour établir une théorie de ces astres. Les résultats auxquels il parvint à ce sujet ne nous sont pas entièrement connus. Nous les retrouverons approximativement dans le système de Ptolémée, mais sous une forme plus dogmatique que n'était sans doute la théo'^ie d'Hipparque. Ptolémée fait en effet allusion aux doutes de son illustre prédécesseur et à sa répugnance pour les hypothèses gratuites. Cette prudente réserve lui est conîmune avec Newton et achève de le classer parmi les grands esprits.
Hipparque tente' d'aller plus loin encore et de mesurer les distances réelles des principaux corps célestes. S'il échoua pour le Soleil, il parvint pour la lune à un résultat d'une remarquable précision : il fixa en effet le rayon de son orbite à 59 rayons terrestres, ce qui est exact à 1/60* près.
Enfin il çntreprit le travail énorme de dresser un catalogue des étoiles. L'idée de ce dénombrement lui vint à propos de l'apparition d'une nouvelle étoile dont il tut témoin. « Il osa, dit Pline, entreprise audacieuse même pour un dieu, transmettre à la postérité le recensement des étoiles, leur imposer des noms, et inventer des instruments pour marquer la position et la grandeur de chacun de ces astres, afin qu'on pût s'assurer s'il y en a qui naissent ou s'éteignent, qui augmentent ou qui diminuent, enfin, s'ils ne se détournent jamais de leur place ou s'ils sont doués d'un mouvement quelconque. C'est ainsi qu'il laissa le ciel
en héritage à tous ceux qui voudraient Texplorcr attentivement. »
Le catalogue d'Hipparque contient 1026 étoiles, avec indication de leur ordre de grandeur : c'est le cin-
auième environ de celles qui sont visibles à Toeil nu. e travail donne des repères importants même aux astronomes modernes. Il établit que la forme des constellations est restée sensiblement invariable depuis son temps, et a permis aussi de constater que Tordre de grandeur de plusieurs étoiles a varié.
PTOLÉMÉE
Ptolémée, qui vivait à Alexandrie dans la seconde moitié du ii« siècle de notre ère, est célèbre par l'exposé qu'il flt du système astronomique des anciens. Son ouvrage est connu sous le nom d'Almageste. Ce nom hybride, formé de la particule arabe -4/ et du mot grec p.6Yi(rTo;, très grande atteste que le livre de Ptolémée jouit d'une grande faveur parmi les Arabes. Il a fait autorité dans la science astronomique durant tout le moyen âge et jusqu'au xvi« siècle.
Ptolémée n'a guère connu les doutes et les hésitations. L'hypothèse du double mouvement de la Terre avait été proposée avant lui par des génies précurseurs : il la réfute comme ridicule. Il allègue en effet que, si la Terre se déplaçait dans l'espace, l'aspect du ciel changerait avec le point de vue; que si elle tournait sur elle-même, la force centrifuge disperserait dans les airs les corps placés à sa surface. On sait que pour lever la première objection il suffit de supposer très grande la distance des étoiles par rapport à l'orbite terrestre. La seconde tombe d'elle-même d'après les principes de la mécanique, puisque la force centrifuge de la Terre ne diminue que de trois grammes un poids d'un kilogramme.
La Terre est donc immobile au centre du monde. Autour d'elle circulent les corps célestes dans l'ordre suivant : la Lune, Mercure, Vénus, le Soleil, Mars, Jupiter, Saturne, puis les étoiles. Mais le problème est d'expliquer par des mouvements circulaires et uniformes la révolution des astres errants, qui n'a
pas ce double caractère. On y parvient au moyen, de deux hypothèses fondamentales.
D'abord admettons que le Soleil et la Lune décrivent des cercles, et que la Terre, placée dans le plan de chacun de ces cercles, se trouve à une certaine distance du centre. Alors les arcs égaux décrits dans des temps égaux nous paraîtront inégaux, par suite des variations de la distance. Telle est la doctrine de Vexcentrique.
Mais elle ne suffit pas à représenter le mouvement exact de la Lune, du Soleil, ni surtout des planètes. Alors on imagine qu'un point décrit uniformément l'excentrique, tandis que la planète P décrit un cercle
Fig. 188. — L'épicycle et le déférent.
uniformément autour du point mobile 0. C'est l'hypothèse de Vépicycle et du déférent; car on donne le premier de ces noms au cercle mobile décrit par le point P et le second au cercle fixe, trajectoire du point 0. On règle l'excentricité, les dimensions relatives du déférent et de l'épicycle, ainsi que les vitesses, de manière à obtenir les mouvements observés. Mais il y a des cas où l'on ne peut y parvenir par un seul épicycle; il faut alors placer un second épicycle sur le premier devenu un déférent à son tour, puis d'autres encore. Ainsi, en cherchant à sauver le mouvement uniforme, c'est-à-dire la simplicité, on introduit dans la machine du monde une complication sans fin.
D'ailleurs la complication n'est pas le plus grand vice du système. On peut, il est vrai, par la superposition des épicycles, comme Lagrange l'a démontré, réaliser tous les mouvements angulaires, c'est-à-dire considérés en projection sur la sphère céleste, mais
non les variations de la distance. L'impossibilité de la théorie à se plier aux faits est donc absolue.
Malgré ses erreurs de doctrine,. TAImageste est un document précieux pour la science. Il est le plus ancien recueil d'observations que Ton possède; c'est par lui que nous sont parvenues celles d'Hipparque, par exemple. Or, la comparaison de la situation précise des astres à des dates reculées et à notre époque est indispensable pour le calcul de certaines quantités, par exemple du mouvement moyen des planètes, du mouvement du périhélie de Torbîte terrestre. ,
Ajoutons que Ptolémée a contribué par ses propres recherches aux progrès de l'astronomie. Il a, en particulier, perfectionné la théorie de la Lune en découvrant une de ses inégalités, Yévection, sur laquelle nous ne voulons pas insister.
COPERNIC
Les progrès de l'astronomie furent insensibles pendant toute la période du moyen âge. Les Arabes, il est vrai, héritiers des astronomes d'Alexandrie, fondèrent des observatoires et y montrèrent de l'habilelé en déterminant avec une plus grande exactitude certaines données essentielles; mais les conceptions originales leur firent défaut. Quant aux Occidentaux, ils s'endormirent dans la contemplation de l'Almageste, qu'ils érigèrent peu à peu en un dogme sacré. 11 fallut le grand réveil dfu xvi« siècle pour qu'on osât discuter une doctrine appuyée par le témoignage des sens, consacrée par les siècles, et imposée par une autorité toute-puissante.
Copernic, le rénovateur de l'astronomie, naquit à Thorn, dans la Prusse polonaise, en 1472. Après des études à Cracovie, à Padoue et à Bologne, il revint dans son pays, et passa tout le reste de sa vie, depuis l'âge de 29 ans, chanoine à Frauenbourg. C'est là que, dans les loisirs du canonicat, il fit les travaux qui 1 ont rendu si fameux. Ami d'une vie tranquille, il ne se distingua jamais par son ardeur à faire des prosélytes. Il ne se décida qu'à l'âge de 66 ans, en 1543, sur les instances de ses amis, à publier son grand ouvrage De Revolutionibus orbium cœlestiurrij composé depuis trente ans*
Déjà, dès Tantiquité la plus haute, des philosophes avaient soupçonné le double mouvement de la Terre. L'école pythagoricienne professait cette doctrine ; Archimède l'expose nettement. Ces premiers aperçus ouvrirent la voie à Copernic. Pour échapper aux com-
f)lications choquantes du système de Ptolémée, il eut a hardiesse de renoncer à la croyance, si naturelle et si enracinée, dans Timmobilité de la Terre, et de faire de notre globe un détail infime de l'univers ; mais il eut aussi la puissance de démêler dans cette confusion des mouvements réels et apparents, la structure exacte du monde, et de mettre chaque pièce à son rang.
Copernic pourtant, tout en faisant tourner les planètes et la Terre autour du Soleil, n'était pas encore en état de déterminer la nature de leurs orbites, ni les lois exactes de leurs mouvements. Enchaîné malgré^ lui par la tradition, il les fit circuler sur des épicycles et des déférents.
Quoi qu'il en soit de ces détails, le véritable système du monde était trouvé et la plus grande révolution scientifique était accomplie. Elle passa presque inaperçue à l'époque; il fallut 73 ans à la congrégation de rindex pour s'apercevoir des hérésies de Copernic et condamner son ouvrage.
GALILEE
A partir du xvi« siècle, les inventions astronomiques se succèdent rapidement. Les uns, armés du calcul mathématique, précisent de plus en plus les lois des mouvements; les autres, la lunette en main, explorent le ciel qui vient d'être conquis. Tel fut Galilée, qui naquit à Pise en 1564. La physique mathématique lui doit pourtant des découvertes éclatantes, car ses travaux sur la pesanteur, par exemple, sont restés classiques. Les lois de la chute des corps avaient, à ses yeux, une importance philosophique, en lui montrant que le mouvement uniforme n'était pas, comme le voulait l'antiquité, la règle fondamentale de l'univers. Mais l'astronomie physique lui doit des résultats plus remarquables encore. En 1609, la lunette vient d être découverte ; il la perfectionne et, le premier, la dirige
vers le ciel. Il découvre d'abord les montagnes de la Lune, et trouve une méthode pour en mesurer la hauteur au moyen de leur ombre. Il constate la libration de notre satellite.
Passant à Texamen des planètes, il aperçoit les satellites de Jupiter, les phases de Vénus, les anses de Saturne, dont il ne peut cependant interpréter la nature. Il voit le premier les taches du Soleil et en conclut la rotation de cet astre autour d'un axe incliné sur récliptique.
Le monde des étoiles s'accroît tout à coup dans des proportions imprévues : au lieu de 7 étoiles dans les Pléiades, il en comple plus de 40; au lieu de 7 dans le Baudrier d'Orion, il en trouve 80. Six nouveaux ordres de grandeur d'étoiles sortent des profondeurs de l'espace. La Voie Lactée apparaît à son œil ébloui formée d'une poussière d'étoiles dont les grains sont ii*ombrablcs.
Mais Galilée avait un génie trop indépendant pour échapper aux persécutions dans une époque superstitieuse. Il laissa percer dans ses Dialogues sa préférence pour le système de Copernic, tout en continuant d'enseigner à l'université de Pise la sage doctrine de Ptolémée. Traduit devant le tribunal du Saint-Office, détenu pendant vingt jours, le vieillard fut contraint d'abjurer solennellement, à çenoux, l'hérésie du mouvement de la Terre : E pur si muovef (et pourtant elle se meut) dit-il à mi-voix en se relevant.
Dans les dernières années de sa vie, Galilée, infirme et aveugle, écrivit encore divers ouvrages de mécanique ; mais il n'osa les publier dans sa patrie et les fit imprimer en Hollande. Il mourut près de Florence en
TYCHO-BRAHE
Tycho-Brahé, qui vit le jour après la mort de Copernic et fut le contemporain de Kepler, n'égala pas la profondeur de leurs conceptions ; mais il montra les qualités d'un observateur éminent. Né en 1546, en Scanie, d'une famille noble, il était destiné, par son rang, à la carrière des armes, et il lui fallut une persistance opiniâtre dans sa vocation d'astronome pour pouvoir se
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livrer à la science. Après avoir étudié à Copenhague, à Leipzig, à Wittemberg, il fut mis en possession, par son oncle, d*un observatoire et d*un laboratoire : car il ne séparait pas l'étude de l'alchimie de celle de l'aslronomie, et, pour lui, ces deux sciences n'allaient pas sans l'astrologie. L'observation de la célèbre étoile qui apparut en 1572 signala ses débuts dans la science du ciel.
En 1575, le roi de Danemark, Frédéric II, instruit de ses succès, lui concéda la petite île d'Hoène, à trois lieues de Copenhague, et le mit en mesure d'y construire le célèbre observatoire d'Uranibourg, où il observa pendant vingt années. Chassé de cet asile par des intrigues de cour, il reçut en 1599 l'hospilalité de l'empereur Rodolphe, qui mit à sa disposition un château voisin de Prague. C'est là et à Prague, où il se transporta ensuite, qu'il eut pendant quelque temps Kepler pour compagnon de ses travaux. ■■*
Tycho-Brahé, reculant devant l'audace du système de Copernic, conçut un nouveau plan de l'univers, auquel il a attaché son nom et qui n ajoute rien à sa gloire. C'est un conjpromis entre la théorie de Ptolémée et celle de Copernic. La Terre y est immobile au centre du monde; les étoiles circulent à l'entour. Il en est de même de la Lune et du Soleil ; quant aux planètes, elles font leurs révolutions autour du Soleil.
Une découverte plus sérieuse de Ïycho-Brahé est celle de la réfraction astronomique, à laquelle il fut conduit par les discordances apparentes de deux méthodes dillèrentes employées pour mesurer la hauteur du pôle. Il évalua avec assez d'exactitude l'effet de ce phénomène sur les astres à l'horizon; mais il eut l'opinion étrange que les lois de la réfraction sont dillèrentes, à l'égard du Soleil, de ce qu'elles sont pour les étoiles. Il crut aussi que la déviation des rayons lumineux cesse à 20 degrés de hauteur pour les étoiles, à 45 degrés pour le Soleil, tandis qu'elle ne disparaît qu'au zénith même.
Il perfectionna la théorie de la Lune et appela l'attention sur des inégalités inconnues avant lui. Il dressa un catalogue d'étoiles. Il reconnut que les comètes, contrairement aux idées de son temps, sont au delà de l'espace sublunaire, et entrevit la forme elliptique de leurs orbites. Enfin il réunit sur les planètes un nombre considérable d'observations qu'il légua à son collaborateur Kepler, mais à la condition de ne pas
s'en servir pour confirmer le système de Copernic. Il est heureux que Thérilier de Tycho-Brahé n'ait pas tenu parole.
KEPLER
Né en 1571, d'une famille de pauvres aubergistes, en Wurtemberg, chétifde corps, rebuté de ses parents, essayé aux travaux des champs, pour lesquels il se trouva trop faible, Kepler ne semblait pas, dans son enfance, destiné à un rôle brillant parmi les hommes. Au reste, ce n'est pas sa fortune qui jeta jamais un grand éclat. Le duc de Wurtemberg se chargea des frais de son éducation; il étudia d'abord la théologie, mais ayant entendu les leçons de Mœstlin à l'Université de Tubingue, sa vocation fut trouvée. Il crut entendre, dit-il, une voix qui l'appelait à l'étude de l'astronomie. Kn effet, on lui trouve souvent le ton d'un enthousiaste, quelquefois mêmed'un illuminé. A vingttrois ans, il est professeur de mathématiques à Graetz, en Styrie; chassé de cette ville par des persécutions religieuses, il accepte l'invitation de Tycho-Brahé à venir collaborer dans Prague à ses travaux. Après la mort de Tycho, il devint astronome de l'empereur Rodolphe II, puis de son successeur Mathias. Mal payé, persécuté par des fanatiques qui faillirent faire condamner sa mère comme sorcière, le traitaient d'hérétique et de fils de sorcière, il quitta l'Autriche et fut attaché comme astrologue à la personne de Wallenstein pendant la guerre de Trente Ans. Mais il s'acguitta de cette charge sans conviction, et le général lui préféra un astrologue italien, du nom de Seni. A partir de là, les dernières années de Kepler se terminèrent misérablement. Il mourut en 1630, à l'âge de cinquante-neuf ans.
Doué d'une imagination ardente, il poursuivit des idées tantôt bizarres, tantôt profondes. Un jour, il veut trouver une relation entre les cinq planètes et les cinq polyèdres réguliers, calculer les orbites de ces astres d'après les dimensions de ces polyèdres; un aulre, il formule avec précision la loi de l'inertie, voit dans l'attraction du Soleil la cause de la forme des orbites planétaires ; dans celle de la Lune, la cause des marées, et va jusqu'à deviner l'attraction universelle. Mais, en
dépit de ces lâtonnements, dans les questions auxquelles il s'attacha avec suite, sa ténacité et la puissance de sa méthode le conduisirent aux plus hautes vérités.
L'étude du mouvement réel des planètes, auquel il consacra la plus grande partie de sa vie, était d'une difficulté considérable, puisque le point de vue, qui est la Terre, change en même temps gue la position du mobile. Il sut non seulement éliminer les effets de déplacement, mais en tirer parti pour la solution du problème. Il savait, en effet, que Mars effectue sa révolution autour du Soleil en 687 jours, et il eut l'idée de rapprocher, parmi les observations que Tycho avait faites de cette planète, celles qui sont éloignées de ce nombre de jours. La planète occupait alors les mêmes positions dans l'espace, la Terre des situations différentes et connues, d'après la loi de son mouvement. C'étaient donc deux observations d'un même point, vu de deux lieux connus; il en déduisait la position exacte de ce point par la méthode des intersections, celle que suivent les arpenteurs pour relever la situation d'un point inaccessible.
Mars, qu'il étudia surtout, se prêtait particulièrement bien à ce genre de recherches, d'abord parce que , c'est la planète dont la distance à la Terre varie le plus, étant la première des planètes supérieures, et ensuite parce que c'est celle dont l'orbite est la plus allongée.
C'est donc du mouvement de Mars qu'il tira d'abord les deux premières lois, savoir, dans Tordre chronologique, la loi des aires, dite deuxième loi de Kepler, puis celle du mouvement elliptique, dite première loi. Enfiu, en s'attaquant aux autres planètes, il parvint à la proportion entre les carrés des révolutions et les cubes des distances moyennes.
Après avoir découvert ces grands principes, qui résument toute l'économie du système solaire, il avait le droit de dire cette fière parole qui termine un de ses ouvrages : « Que je sois lu par la génération présente ou par la postérité, peu m'importe. Dieu n'a-t-il pas attendu six mille ans un contemplateur de ses œuvres ! »
Outre ses travaux sur les planètes, Kepler a touché à beaucoup de parties de l'astronomie et de la physique; ses vues sont ordinairement d'une justesse surprenante. Telles sont ses théories sur les éclipses, sur le parti qu'on en peut tirer pour le calcul des longitudes, sur la structure des comètes, sur la pesanteur de l'air
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qu'il affirme avant la naissance même de Torricelli, sur la vision, sur les formules des distances focales des lentilles.
NEWTON
Jusqu'ici, nous avons vu se dégager et se préciser des lois. Avec Newton apparaît tout à coup la loi, la loi unique dont toutes les autres ne sont que des corollaires, et qui renferme en elle tout le système du monde. C'est la généralisation la plus haute à laquelle on soit jamais parvenu, et celle qui fait le plus d'honneur à l'esprit humain.
Sans doute, les grands chercheurs du xvi® et du xvii^ siècle, les Copernic, les Kepler, ont leur part dans la découverte de la gravitation. Leurs travaux l'avaient tellement préparée qu'elle s'offrait naturellement aux penseurs. Kepler l'a presque formulée. Hooke, contemporain de Newton, l'a proclamée avant la publication des travaux de Newton. Mais aucun autre que ce dernier ne l'a démontrée. La force et la beauté de ses démonstrations, la fécondité qu'il donna au principe, la grandeur des conséquences qu'il en déduisit, avec l'aide du haut calcul qu'il venait lui-même de créer, le classent hors rang parmi les génies de tous les siècles. En effet, dans son livre des Principes (Philosophiœ natu7^alis principia mathematica)^ paru en 1687, Newton dévoile, dans l'ensemble comme dans les détails, tout le mécanisme de l'univers, et le reconstruit pour ainsi dire de toutes pièces. Non seulement il montre dans les lois de Kepler une simple conséquence de sa formule unique, mais il établit que ces lois elles-mêmes ne sont qu'une approximation; car l'attraction exercée par les planètes les unes sur les autres déforme lentement leurs orbites et amène dans leur marche des perturbations que le calcul prédit pour la durée des siècles. 11 ôte leur mystère aux mouvements compliqués de la Lune, en les expliquant par l'attraction combinée du Soleil et de la Terre. 11 rend compte du mouvement conique de l'axe terrestre, c'est-à-dire de la précession, par la force attractive du Soleil sur le renflement équatorial; il fonde la théorie des marées en prouvant que, sous l'influence de la Lune et du Soleil, la surface des mers doit prendre la forme d'un ellipsoïde allongé, 11
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rattache les comètes à la loi commune et annonce qu'elles doivent décrire des sections coniques.
Cette œuvre, la plus grandiose qui ait jamais paru, produisit peu d'impression sur les contemfiorains. Trop peu de personnes étaient en état de la comprendre; et de grands esprits, tels que Leibnitz et Huyçens, bien que versés dans l'analyse mathématique, rejetèrent la iloclrine de la gravitation, tellement l'inHuence de Descartes et de sa théorie des tourbillons avait aveuglé les plus habiles. Leibnitz prélendit que l'attraction est incompréhensible, à moins qu'on ne la considère comme un miracle perpétuel. Newton répondit qu'elle était non pas une qualité occulte de la matière, mais un fait résultant de causes qui lui étaient inconnues : « Je n'ai pas encore pu déduire de ces phénomènes de la gravité la cause de ces propriétés, et je ne fais pas d'hypothèses. »
Tout l'intérêt de la vie de Newton est dans son œuvre, dont nous n'avons d'ailleurs rapporté qu'une faible partie, car il exerça son génie puissant dans toutes les sciences. Il naquit à Woolslhorpe (Lincoln) en 1642 et mourut en 1727. 11 passa la plus grande partie de son existence au collège de la Trinité, à Cambrid^'^e, où il fit toujours ses leçons dans des salles presque vides, faute de trouver des élèves capables de le comprendre. Il soutint plus d'une fois, contre des adversaires, des polémiques très acerbes. On voudrait pouvoir oublier sa querelle avec Leibnitz, dans laquelle il l'aixusade lui avoir dérobé l'invention du calcul infinitésimal. Ce qui paraît établi, c'est que ces deux grands hommes découvrirent, chacun de leur côté, l'un la méthode des fluxionSy l'autre celle des différentielles , qui sont fort analogues.
LAGRANGE ET LAPLACE
A partir de Newton, les progrès de l'astronomie se confondent avec ceux de l'analyse mathématique- La science du calcul était trop peu avancée de son temps pour qu'il ait du produire, dans l'explication des phénomènes les plus délicats, autre chose que des ébauches. Mais les grands mathématiciens du xviii* siècle, en perfectionnant l'instrument, vont étudier dans les plus fins détails le mécanisme de l'univers. Et c'est ici
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que la science française, restée jusqu'alors étrangère aux grandes découvertes astronomiques, va y prendre la part la plus glorieuse.
Newton n'avait donné qu'un simple aperçu des actions multiples et enchevêtrées qui produisent les
f)erturl)ations des planètes, mais n'avait pu en préciser es effets. En présence du conflit de tant de forces, il avait émis la pensée que les perturbations s'accumulant dans la suite des âges, le système solaire devait finalement arriver à une dislocation. Ainsi, le mouvement de Saturne se ralentit de siècle en siècle, et il en résulte la preuve que la planète s'éloigne progressivement du Soleil. Doit-elle s'éloigner indéfiniment et cesser un jour de faire partie de notre système ? Jupiter, au contraire, a un mouvement de plus en plus raf>ide, et par conséquent se rapproche de l'astre central ; a Lune aussi, depuis l'antiquité, a une vitesse croissante et se rapproche de la Terre. Faut-il croire que Jupiter finira par se plonger dans la fournaise solaire et que la Lune tombera sur la Terre? Newton croyait que de semblables catastrophes doivent résulter tôt ou tard du jeu des forces, à moins que la main du Créateur n'intervienne par intervalles pour rétablir l'ordre dans l'univers. C'est là un des reproches que Leibnitz adressait à la théorie newtonienne et qui la lui rendait inadmissible. Lagrange et Laplace étudièrent cette
f^rave question avec toutes les ressources d'une anayse savante ; ils trouvèrent, chacun de leur côté, et la démonstration de Lagrange est la plus complète, que les perturbations ont des bornes assignées par le calcul, que les grands axes des orbites des planètes et d î leurs satellites oscillent entre des limites déterminées, que par conséquent le système solaire est dans un '(juilibre stable et ne renferme pas en lui, de par les
ois de la mécanique, le germe de sa destruction. Un autre problème offert par notre satellite exerça
e génie de Lagrange. Il se demanda en vertu de quelle force la rotation de ce globe autour de son axe se fait exactement dans le môme temps que sa révolution autour de la Terre, en sorte qu'il tourne toujours vers nous la môme face. Il prouva que la Lune, à l'époque où elle se solidilia, devait s'ôtre allongée en ellipsoïde vers la Terre, par un effet nécessaire de la gravitation, et trouva dans cette forme ellipsoïdale la raison du phénomène. Poursuivant cette idée, il en tira une étude approfondie des librations lunaires.
Mais cVst surtout k Laplace qu'il était réservé de développer dans toutes ses conséquences la doctrine de la gravitation. Son magnifique ouvrage, la Mécanique célpMe, est partagé en deux parties. La première étudie théoriquement les mouvements des centres de gravité des corps célestes, la forme de ces corps, les oscillations des fluides qui les recouvrent, et leurs mouvements autour de leurs propres centres de gravité ; la seconde montre l'application d^s formules aux planètes et à leurs satellites. Une des théories les plus admirées de Laplace est celle des marées.
Lagrange naquit à Turin, de parents d'origine française, en 1736. Après avoir occupé une chaire à Turin, il alla à Berlin prendre place parmi cette pléiade de savants dont s'entoura le grand Frédéric. A la mort de ce prince, il se fixa en France, où il fut professeur à rÉcole normale, à TÉcole polytechnique. Il mourut à Paris en 1813, comblé d'honneurs et de dignités, et ses restes furent portés au Panthéon. Il écrivit tous ses ouvrages en français et peut être revendiqué par la science française.*
Le marquis de Laplace était fils d'un pauvre cultivateur du Calvados. Né en 1749, il devint en 1768 professeur à rÉcole militaire de Paris, plus tard professeur à l'École normale, à l'École polytechnique, sénateur. La publication de la Mécanique céleste commença en 1799, date mémorable pour la science. Il mourut en 1827.
CLAIRAUT
Clairaut, né à Paris en 1713, mort en 1765, esprit étonnamment précoce, a laissé un Traité de la figure de la Terre où il a déterminé par la théorie la forme de notre globe; ses travaux sur ce sujet, unis à ceux de d'Alembert, complétés plus tard par Legendre, ont mis d'accord les résultats du calcul et ceux de l'observation.
Mais le principal service rendu par Clairaut à l'astronomie a été de donner une solution sinon complète, du moins satisfaisante du fameux problème des trois corps, oui a défrayé des générations de géomètres : il s'açit a'étudier les trajectoires et les mouvements de trois corps qui, dans l'espace, agissent réciproque-
ment l'un sur Tau Ire par leur gravité : tels sont la Lune, le Soleil et la Terre, qu'on peut supposer isolés de l'ensemble des corps célestes. Ainsi ce travail jeta les bases de la théorie de la Lune, une des plus difficiles de l'astronomie et qui va se perfectionnant d'âge en âge.
Enfln nous rappellerons que Clairaut a le premier démontré la périodicité des comètes, confirmant ainsi les prévisions de Newton. Nous avons déjà raconté sa prédiction du retour de la comète deHalleyet le calcul qu'il fit de ses perturbations.
D'ALEMBERT
D'Alembert (1717-1783^, parmi les travaux si divers^ auxquels il s'est livré, s est fait une place remarquable entre les astronomes. Son principal mérite dans cette science est d'avoir démontré la cause de la précession des équinoxes. Newton avait énoncé que le mouvement conique de Taxe terrestre était dû à l'attraction du Soleil sur le renflement équatorial : une sphère parfaite conserverait son axe toujours parallèle. Mais il n'avait pas fait l'analyse mathématique du phénomène. D'Alembert, particulièrement versé dans les méthodes de la mécanique, rattacha complètement le mouvement découvert par Hipparque à la gravitation.
HERSCHEL ET LEVERRIER
Les noms de ces deux astronomes se rapprochent naturellement, puisqu'ils ont étendu l'un et l'autre les limites du système solaire en découvrant les deux planètes les plus lointaines. Mais les moyens par lesquels ils y sont parvenus sont bien différents.
Herschel est surtout un observateur, et un des plus grands que l'histoire de l'astronomie ait comptés. Né à Hanovre en 1738, il vécut en Angleterre depuis l'âge de vingt-trois ans ; c'est là qu'il acheva sapremière éducation, peu complète. Nommé organiste aune chapelle de Bath, il s'instruisit dans les mathémaliques en vue de
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leurs applications à la musique. Puis il s'adonna, par curiosité, à la construction des télescopes; il y déploya une habileté extraordinaire, prit goût aux observations astronomiques, et eut la fortune inouïe de trouver une nouvelle grande planète, qu'il appela Georgium sidus en honneur du roi George III ; elle a gardé le nom d'Uranus. Bientôt ses puissants instruments lui montrèrent les satellites du nouvel astre.
C*est uniquement à son habileté d'observateur et à la perfection de ses télescopes qu'il a dû la découverte inattendue d'Uranus. « Le 13 mars 1781, dit Arago, entre dix et onze heures du soir, il examinait les petites étoiles voisines de H des Gémeaux, avec un télescope de 2 m. 13 de long et à l'aide d'un grossissement de 227 fois. Une de ces étoiles lui parut avoir un diamètre inusité. Le célèbre astronome crut que c'était une comète. C'est sous ce nom qu'il en a d'abord été question à la Société royale de Londres. Les recherches d'Herschel et de Laplace montrèrent plus tard que l'orbite du nouvel astre était presque circulaire, et Uranus fut élevé au rang de planète. »
Les observations d'Herschel dans le monde planétaire sont nombreuses. 11 enrichit Saturne de deux nouveaux satellites, découvrit les blancheurs polaires de Mars, examina avec soin les montagnes delà Lune. Ses travaux sur la surface et les taches du Soleil ont donné des résultats assez pâles en comparaison de ce que notre siècle a trouvé.
Après la découverte d'Uranus, ses recherches sur l'astronomie stellaire l'ont surtout illustré. Il a catalogué un nombre énorme d'étoiles, et mesuré avec soin leur éclat relatif. Il a découvert ces remarquables systèmes appelés étoiles doubles ou multiples, formés d'étoiles secondaires circulant autour d'une étoile prinripale, comme les planètes autour du Soleil. Enfin il a fait un dénombrement des nébuleuses, distingué les nébuleuses irrésolubles des amas d'étoiles, et reconnu leur répartition sur la voûte céleste. Surtout il a plongé dans cette poussière de mondes qui forme la Voie Lactée, en a sondé la profondeur et la densité dans tous les sens, et il a montré que notre Soleil n'est qu'un des atomes qui forment cette nuée immense. Ainsi, non seulement il a reculé les bornes du système solaire, mais il nous a ouvert dans le ciel des abîmes devant lesquels l'imagination s'arrête éperdue. Enfin c'est lui encore qui a reconnu la direction suivant laquelle
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l'astre qui nous éclaire se précipite dans le tourbillon des soleils.
Nous le savons, la découverte de Leverrier, qui clôt jusqu'ici les grandes inventions astronomiques, est d'un ordre tout autre que celle d'Uranus. On a dit qu'Herschel aperçut son astre au bout de sa lunette, et Leverrier trouva le sien au bout de sa plume. Nous avons exposé les principales circonstances de ce fait mémorable, qui est le triomphe de l'analyse et la justification la plus brillante de la théorie newtonienne.
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