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AVERTISSEMENT
Il n'existe aucun Ouvrage où le Calcul des Ephémérides ait été exposé d'une manière complète. Delambre et Francœur, dans leurs excellents Traités d'Astronomie, ont compris ce sujet dans le programme des matières qu'ils avaient à traiter, mais ces savants auteurs n'ont abordé qu'un très petit nombre de questions relatives à la composition des Ephémérides, et ils les ont résolues, en général, par des méthodes que l'on s'accorde à regarder aujourd'hui comme surannées. Nous avons donc cru faire une chose utile en composant un Ouvrage destiné à combler la lacune importante que nous signalons.
Ce Traité est divisé en cinq Parties dont nous allons rendre un compte succinct.
La première Partie contient les principes généraux de l'Astronomie sphérique et est une Introduction aux deux suivantes; elle a pour titre : Correction des positions célestes. On trouve, en effet, dans cette première Partie, et sous la forme la plus commode pour les applications, toutes les formules qui servent à opérer la transformation des lieux apparents en lieux vrais, et réciproquement.
La deuxième et la troisième division du Livre traitent respectivement de la Construction des Ephémérides et de la Prédiction des phénomènes astronomiques; leur ensemble constitue la partie essentielle de l'Ouvrage. L'ordre dans lequel les matières y sont exposées est le même que celui où on les trouve classées dans la Connaissance des Temps, Ouvrage que nous avons pris pour
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modèle et dont nous nous sommes proposé d'expliquer la compo* sition.
On trouvera dans la quatrième Partie le résumé des formules contenues dans les Parties II et III, et, dans la cinquième, une suite de Tables numériques destinées à faciliter le calcul des Kphémérides. La plupart de ces Tables sont inédites.
L'Ouvrage est précédé d'une Introduction historique, divisée en deux Sections. La première résume l'histoire des Ephémérides astronomiques et des Tables qui ont servi de fondement à leur calcul; la seconde contient l'historique des principaux phénomènes dont la prédiction fait le sujet des Ephémérides.
Ce Traité s'adresse principalement aux élèves des Obser\'atoires, aux calculateurs d'Éphémérides et aux marins; mais il pourra être lu avec fruit par toutes les personnes qui voudront se familiariser avec les méthodes et les calculs de l'Astronomie pratique. Les auditeurs des cours de Facultés, en particulier les candidats à la licence ainsi que les élèves de nos Écoles, y puiseront des connaissances très utiles.
PREMIÈRE SECTION
HISTOIRE DES ÉPHÉMÉRIDES ASTRONOMIQUES ET NAUTIQUES ET DES TABLES QUI ONT SERVI DE FONDEMENT A LEUR CALCUL.
Ëphémérides astronomiques.
Le degré de perfection que TAstronomie a atteint de nos jours est dû aux efforts réunis des géomètres et des astronomes. Les premiers, par une analyse profonde, sont parvenus à déterminer théoriquement toutes les inégalités des mouvements célestes et à nous donner Texplication physique des singuliers phénomènes que nous présentent ces mouvements. Les seconds, par un soin et une persévérance infatigables dans les observations et dans les calculs, sont arrivés à réduire en nombres les formules de la théorie et à construire des Tables numériques dont Tusage est aujourd'hui fort commode et fort répandu. C'est à l'aide de ces Tables fondamentales, relatives aux principaux corps du système solaire, que Ton peut composer des Ëphémérides, faisant connaître jour par jour et longtemps à l'avance la position des astres dans le ciel, ainsi que toutes les circonstances des phénomènes qui peuvent le plus intéresser les astronomes et les navigateurs.
Le plus ancien de ces Ouvrages dont la publication ait eu un cours suivi est celui de Jean Mùller, dit Regiomontanus, imprimé à Nuremberg en i474' On y trouve le lieu des planètes, leurs aspects et diverses prédictions d'éclipsés pour toutes les années écoulées depuis i475 jusqu'à i53i. Malhias, roi de Hongrie, qui Sui'CQox. — Astr, prat, b
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en avaîl accepté la dédicace, fil présent à Tauleur d'une somme de huit cents écus d'or. CcsEphémérides eurent un tel succès que, malgré le prix fort élevé de douze écus d'or que coûtait chaque exemplaire, l'édition entière se répandit dans toutes les contrées de l'Europe et fut rapidement épuisée. Peu de temps après la publication de cet Ouvrage, en i47^>? le même auteur fit paraître son Kalendariuni noi'um, Ouvrage du même genre que le précédent et qui fut réimprimé en 1482, i483, i485, 1489, i Igî, puis une dernière fois à Augshourg en i499« ^c calendrier et les Epliémérides qui le précédèrent furent imprimés par les soins de Bernard Waller, riche amateur d'Astronomie qui avait étahli à ses frais une imprimerie à Nuremberg et chez lequel Regiomontanus s'était retiré, en 1471, lors des troubles de Bohème. Avant Regiomontanus, il existait des Ephémérides, mais ces Ouvrages étaient si défectueux, si mal en ordre et si peu étendus, qu'il est inutile d'en faire ici une longue mention. Citons seulement pour mémoire les Tabula* astronomicœ et Ephemerides, de Salomon Jarchus, qui datent de ii5o; celles du célèbre Purbach, le maître de Regiomontanus, composées de i43o à i4^)i sous le titre de Almanach perpetuum pro omnibus planetis ad plures annos, (»t enfin un volume d'Éphémérides que l'on conserve à la Bibliothè(|ue nationale et qui date de Tan i44'^*
L'empressement avec lequel les Ephémérides astronomiques de Regiomontanus furent reçues par les diverses nations de TEurope, ritalie, la France, la Hongrie, la Grande-Bretagne, etc., et la réjiutation que cet Ouvrage valut à son auteur, engagèrent les savants de ces pavs à en calculer de semblables. En i48a, parurent, sans nom de lieu, les Ephémérides de J. Stofiler pour une période de 36 ans, depuis 1482 jusqu'à i5i8. Ces Ephémérides furent ensuite étendues jusqu'à i55o et réimprimées plusieurs fois en Allemagne et en ItaHe,avecou sans commentaires. Dans l'édition que Stofiler publia iui-méme de ses Ephémérides, en i5i3, sous le titre de Almanach noK*a plurimis annis venturis insrrK'irntiay etc., il annonce, pour le commencement de Tannée 1 5u4, un grand déluge qui devait bouleverser toute la surface de la Terre, ce qui ne l'empêcha pas de continuer ses calculs et de donner des prédictions pour les années qui devaient suivre ce terrible événement. Toutes les éditions des Ephémérides de Stofiler sont rares, mais ce sont
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surtout celles imprimées à Venise en i5o4 et i5o6 qu'il est bien diflicile de se procurer.
Aux Éphémérîdes de Stoffler succédèrent celles de Bernard de Granollach : Sumario en el quai se contienen las conjoncio^ nés y oposiciones, los éclipses de Sol et Luna^ fies ta mobile desde el anno i488 hasta i55o; in-4**. Ce Bernard de Granollach, à ce que nous apprend Nicolas Antonio Adctis sdi Bibliotheca Uispana, était un docteur en médecine de Barcelone ; l'Ouvrage, quoique sans date, est probablement de 1487 ou de 1488. Puis, furent successivement publiées les Éphémérides de Zacutus, dont la première édition date de i496(*)5 celles de J. Angeli, imprimées à Vienne, et qui vont de i494 ^ i5oo; celles de Stadius qui s'étendent de i554 à 1606 : la dernière édition date de iSjo. Les Ephémérides de Leovitius forment un grand volume in-folio et vont de i556 à 1606; celles de Pi ta tus, imprimées à Vienne, s'étendent de i552 à iSôa; celles de Moleti comprennent vingt années, depuis i564 jusqu'à i584*7 Scala en a donné qui vont de 1589 à iGoo; celles de Magini s'étendent de i58i à i63o. Les Éphémérides de Carelli calculées pour le méridien de Vienne vont de i558à 1577; celles de Nicolas Simi de i554 à i568; celles de Mœstlini de i564 à i584; celles d'Everliardt de 1090 à 1610. Enfin, en iSgS, Dorigan publia des Éphémérides qui s'étendent de 1095 à 1654 et qui eurent trois éditions : la première parut à Francfort-sur-rOder et date de iSgS ; la seconde est de 1699 et la troisième de 1609.
Au commencement du xvii® siècle, on imprima à Madrid des Eféme rides générales de los movimentos de los aie los, in-folio, parSuarez de Arguello. Ces Éphémérides, qui vont de 1607 à 16 18, furent calculées sur les Tables Alphonsines et sur celles de Copernic. Vers la même époque, parurent à Londres les Ephemeris froni the year 1609 totheyear 161 7; in-4** de J. Searle, ouvrage qui fut probablement le premier en ce genre publié en Angleterre. Kepler publia aussi des Éphémérides qui eurent beaucoup de succès et qui furent successivement étendues de 161 7 jusqu'à
(*) Les autres éditions sont de i499» i^o^ et 1572. L'cdilion originale de i'{96 est fort rare; on n'en connaît qu'un exemplaire, qui est à la Bibliothèque royale de Lisbonne.
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1^% : la premicre édition date de 1 6 16 et va de 1617 à i6a8: la ftecoode s'étend de i^'içi à i636.
Le» Éphémérides d'ArgoIi, imprimées pour la première fois à Rome en 1621, vont de cette époque à 1640: mais elles furent plii« »ieor» fois réimprimées et étendues jusqu'en 1700. On a encore de la même époque : les Effemeridi nu^»\'e dei moti celesii, io-folio, de Marc- Auguste Céleste, qui vont de 16-294 1640: celles de J. Eichstadius, imprimées à Stetin et qui s'étendent de i636 à 1640: la suite parut à Dantzig en 1639 et i644 ^^ fu^ prolongée jusqu'en 1673; celles de L. de Silva, publiées à Barcelone sous le titre de E/émerides générales de los movimentos de los cielos^ ifi-'4'*; et enCn les Éphémérides de F. Montebruni, imprimées à Rome en 1640 et qui s'étendent de 1641 à i6(>o. En i645, unr antre édition de cet ouvrage lut donnée avec des additions et des commentaires.
Xoel Duret, professeur de Mathématiques à Montbrison, fut le premier Français qui se livra à ces sortes de calculs. Les Ephémérides qu*il publia à Paris, en 1641 y sous le titre àe Ephémérides moluum cœlestium Richelianœ, vont de idSj à 1700 et furent construites sur les Tables de Lansberg. En i65:i, parurent à Londres les Ephémérides de Vincent Wing, étendues de 1652 à i(i58. puis prolongées jusquVn 1671. L^année précédente, l'auteur avait donné, en un volume in-8", des Ephémérides pour 3o années. Un peu phis lard, parurent au même lieu les EphemerU of thr celestial motion de John Gadburv pour toutes les années comprises entre 1672 et 1681 ; la suite en fut donnée successivement en 1680 et 1719 et étendue jusqu'à 174^- Malsavia, sénateur de Bologne et général en chef des troupes du roi de Modéne, publiai aussi des Éphémérides qui s'étendent de 1661 à 1666. Cassini les a\ait enrichies de ses Tables et de ses observations, ce qui leur donna un grand prix. En H>()'«, parurent les Ephémérides moluum cœlestium de J. llecker, pour toutes les années comprises entre i6(>() et i(>8o. Ces Ephémérides, calculées sur les Tables Rudolphines, étaient assez exactes et furent les seules dont se servirent les astronomes jusquVn 1680. Citons encore, comme a\ant eu quelque réputation dans leur temps, les Ephémérides du moui'ement du Soleil j par Pierre Palati, étendues de 1 66.^ à 1 670 et imprimées à Rome la même année; celles de G. Kirch, parues à Leip-
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zig en 1681 et dont la saîte va jusqu'en 1702 : Marguerite Kirch, sa femme, et plusieurs de ses filles y collaborèrent ; celles de H. Hofmann, qui s'étendent de 1701 à I7i3; celles de Mezza vacca ou Mezzavachi,qui vont de 1670 à i684; la suite parut en 1701 et fut étendue jusqu'en 1720 inclusivement; enfin celles de An t. Ghislerî, Ephemerides motuiim cœlestium ab anno 1721 ad anniim 1740, in-4°, entreprises en continuation de celles de Mezzavachi et dont la suite, parue en 1789, fut prolongée jusqu'en 175G.
C'est en 1678 que commença à paraître la Connaissance des Temps, sous la forme d'un petit in-i 2 de 60 pages, sans nom d'auleur. Comme tous les ouvrages de ce temps-là, il était dédié au Roi et avait pour titre : La Connaissance des Temps, ou Calendrier et Éphéméridcs du lever et du coucher du Soleil, de la Lune et des autres planètes j avec les éclipses pour Vannée 1679, calculées sur Paris, et la manière de s^en servir pour les autres
élévations, avec plusieurs autres Tables et Traités d* Astronomie, de Physique et des Ephémérides de toutes les planètes en figures. A Paris ^ chez J.-B, Cognard, imprimeur du Roi, rue Saint- Jacques, à la Bible d^Or, Picard, l'un des plus célèbres astronomes de cette époque, et le fondateur de notre Observatoire, <}lait Fauteur anonyme de cet Ouvrage, qu'il avait entrepris pour faire suite aux Ephémérides de Hecker qui finissaient en 1680. Dans ce premier Volume, on trouve d'abord un calendrier annuel avec le lever et le coucher du Soleil et de la Lune, pour tous les jours de Tannée ; le lieu de la Lune dans le Zodiaque ; l'aspect des planètes soit entre elles, soit à l'égard de la Lune; un Tableau des éclipses pour Tannée 1679; une Table des jours auxquels la Lune change; une autre Table du lever et du coucher du Soleil pour Calais, Paris, Lyon, Marseille, avec la manière de s'en servir |)Ourles autres contrées de la France. On y voit encore un Tableau des ascensions droites du Soleil, exprimées en heures et minutes seulement, avec Téquation de l'horloge (équation du temps) ; une Table de l'entrée du Soleil dans les douze signes du Zodiaque^ un Tableau des planètes observables sur Thorizon de Paris en 1679; une Table des plus longs jours et des plus longues nuits de l'année pour différentes latitudes; une Table de réfraction, une autre Table des déclinaisons du Soleil; le passage de la Lune au méridien pour tous les jours de l'année, et enfin la longitude et lalati-
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lude des vingt-troîs principales villes de France. Toutes ces Tables sont accompagnées d'explications pour en montrer et la disposition et Tusage, et des exemples, choisis dans l'Astronomie pratique et la Navigation, sont donnés à la fin de la plupart d'entre elles.
Dans les années suivantes. Picard augmenta son recueil de Tables et de Notices intéressantes. Dans la Connaissance des Temps de 1682, il fit paraître un petit Traité de Topographie, une Table des longueurs du pendule, et une Notice sur les dimensions de la Terre et sur sa mesure. Le Volume de i683 fut le dernier que publia ce savant astronome, mort un an après. Les Volumes des années suivantes furent rédigés sur le même plan par Lefebvre, que Picard avait attaché à la rédaction de la Connaissance des Temps dès 1682. En 170';»., Lieutaud remplaça Lefebvre, à qui l'Académie venait de retirer le privilège et qu'elle avait même rayé de la liste de ses membres; Godin succéda à Lieutaud en 1730, et Maraldi à ce dernier en 1735.
C'est à la suite d'une dispute qu'il eut avec La Hire fils que Lefebvre se vit rayé de la liste des membres de l'Académie, et que le privilège de la Connaissance des Temps lui fut retire. Comme les raisons qui amenèrent ce regrettable incident sont peu connues et intéressent particulièrement l'histoire des Ephémérides, nous allons les rapporter ici.
La llirc fils, dans l'un des Volumes d'Ephémérides publié en 1 701 , l 'jo'À et 1 7o3, sous le titre de Regiœ Scientiarum Acadenii<r Epliemerides, etc., in-4", avait reproché à Lefebvre, auteur de la Connaissance des Temps, de s'être trompé d'une demi-heure dans la prédiction de Téclipsedu i5 mars i()99, que celui-ci avait donnée dans la Connaissance des Temps de cette année. Lefebvre, dans le Volume de 1701, répondit à La llire et fit voir que cette erreur était inhérente à l'imperfection des Tables qu'il avait employées (les Tables Kudolphines); mais que, dans tous les cas, elle n'excédait pas 7", et, à cette occasion, traita Gabriel I^a Hire de « jeuiic novice », de « mensonger et de menteur qui impose le faux et qui ne pourrait faire voir ce qu'il avance avec témérité dans ses Ephémérides ». Il s'en prit même à La Hire père, qu'il accusa de s'être trompé de 7" à 8™ dans le calcul de l'éclipsé de Lune du 10 novembre i6().j, et, chose bien plus grave, d'avoir «falsifié son observation pour l'accommoder à son calcul ». Voici, en effet, en quels termes
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peu mesurés s'exprime Lefebvre à l'égard de La Hii^e père, dans la préface de la Connaissance des Temps Ae 1701, préface qui fut ensuite supprimée avec soin et qu'on ne retrouve plus sur aucun exemplaire. « Or, dit-il, puisque l'on reprend une faute commise par mégarde dans le calcul d'une éclipse, je rapporterai ici une autre faute faite par un célèbre astronome dans une autre éclipse de Lune, pour faire voir que ceux qui condamnent sont quelquefois plus criminels que les autres. L'astronome, auteur des Tables astronomiques (*) dont ce nouvel auteur (2) s'est servi pour supputer ses Ephémérides, ayant calculé par ses Tables l'éclipsé de Lune qui arriva le 20 novembre 1693, cet astronome communiqua son calcul dans une compagnie où j'ai l'honneur d'avoir été présent, et l'on trouva que cet astronome faisait finir l'éclipsé le 20 novembre à 8**4^" du soir, et que la grandeur de l'éclipsé devait être de 6 doigts i5'. Une autre personne donna aussi un calcul de la même éclipse; et l'on trouva que ce calcul faisait finir l'éclipse à 8^*35™ 28% et que l'éclipsé ne devait être que de 5** 12'. Cependant l'astronome ci-dessus observa l'éclipsé dans la suite et trouva par son observation que l'éclipsé finit où il la fait finir, à 8*^4'™? à une minute près de son calcul. Pour lo'rs. cet astronome triompha, en faisant v >ir que son calcul était plus juste que celui des autres, qu'il traita avec mépris. Mais il arriva que M. Cassini, étant à Bologne, en Italie, observa l'éclipsé fort exactement et envoya son observation à Paris, laquelle, étant réduite au méridien de cette ville, donna la fin à 8**34°*3o'. M. Chazelles, hydrographe à Marseille, observa aussi la même éclipse, et trouva que la grandeur de Féclipse était justement de 5** i5'. Notre astronome voyant ces observations en fut entièrement mortifié; car, ayant comparé son calcul et son observation avec l'observation de M. Càssini, on trouva qu'il s'écartait de 7"* à 8°* dans l'un et dans l'autre; et il fut aisé de voir qu'il avait accommodé son observation à son calcul. Quant à la grandeur de l'éclipsé, on trouva que cet astronome ne s'était trompé que d'un doigt tout entier; car il avait dit que l'éclipse serait de 6^ i5' et elle ne fut que de 5^ i5'; mais c'est peu de chose pour lui. »
(') La H ire père.
(-) Gabriel La H ire.
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Le comte de Pontchartraln, alors chancelier de France, à qui le cas avait Hé déferré, trouva la conduite de Lefebvre si inconvenante, si irrévérencieuse envers rAcadémie, qu^il voulut tout d'abord Texclure de cette assemblée; mais, à la prière du Président et de quelques membres, il se laissa fléchir et permit à Lefebvre de continuer à v prendre séance, à la condition, toutefois, qu'il retirerait la préface de la Connaissance des Temps de 1701, qu'il en ferait une autre dans laquelle il rétracterait tout ce qu'il avait dit d'injurieux à Tégard de La Ilire père et fils, et que de plus il leur en demanderait pardon en pleine assemblée. Lefebvre, à qui cette décision du Ministre fut communiquée, écrivit, dans la séance suivante (s/ance du i5 décembre 1700), qu'il était prêt à se soumettre à tout plutôt que de renoncer à l'Académie, et qu'il irait, aussitôt que sa santé le lui permettrait, faire telle réparation que l'on exigerait de lui. Il paraît que plusieurs membres, auxquels se joignirent les La Ilire, prièrent le Président d'épargner à Lefebvre cette humiliation, mais la complaisance ne fut qu'apparente; car, à quelque temps de là, Lefebvre ayant été forcé de manquer quelquefois de suite aux séances de l'Académie, cet astronome en fut exclu sous prétexte que le règlement exige l'assiduité. « Ce fut, dit Lalandc, de qui nous tenons ces détails ( liibliographie astronomique y p. 344)'»""C perle pour l'Astronomie ; il calculait mieux les éclipses que La Ilire, parce qu'il emplovait la période de dix-huit ans, qu'il tenait peut-être de Rœmer. » Lefebvre mourut en 1706. Outre la Connaissance des Temps, qu'il rédigea de ir)84 à 1701, on a encore de cet excellent astronome des Itp hé nié rides /fOur /es années i6S.\ et i683, cale tilées sur le méridien de Paris^ et des Tables astronomiques qui eurent la réputation de bien représenter les éclipses de Lune et de Soleil.
Nous avons dit qu'après Lefebvre, Lieutaud, Godin et Maraldi furent successivement chargés de composer la Connaissance des Temps; mais c'est surtout dans les années publiées par Godin, de 1730 a 1734» que de notabh^s et ulil(»s perfectionnements furent introduits dans la rédaction de cet Ouvrage. Aux données déjà nombreuses que renfermaient les \ olumes (h's années i7oa-i7';»7, Godin ajouta rascension droite du Soleil, exprimée, ainsi que sa déclinaison, en degrés, minutes et secondes; les éclipses des trois <lerni(MS satellites de Jupiter, et les distances du Soleil à la Terr^.
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exprimées en demi-diamèlre terrestre et calculées de dix jours en dix jours pour tous les mois de Tannée. Maraldi, qui remplaça Godin en ijSS, continua à rédiger la Connaissance des Temps sur le même plan, mais il l'enrichit de Tables nouvelles et de remarques intéressantes ; il y ajouta surtout un Tableau fort important, celui de la configuration des satellites de Jupiter, tel à peu près qu'on le trouve de nos jours. En 1760, Lalande ayant été appelé, par ordre du Roi et sur le choix de l'Académie, à continuer l'œuvre de ses prédécesseurs, en modifia considérablement la forme et y rassembla tout ce que les astronomes pouvaient désirer de plus nouveau et de plus intéressant pour leurs travaux, et tout ce que les navigateurs avaient besoin de connaître pour être en état de déterminer avec précision la longitude en mer, problème dont la solution était, à cette époque, ardemment poursuivie. Il rétablit l'annonce des phénomènes à observer et celle des occultations d'étoiles que Maraldi avait cru pouvoir supprimer, et calcula les lieux du Soleil, de la Lune et des planètes avec beaucoup plus de précision qu'on ne l'avait fait avant lui, en employant pour cela les Tables les plus récentes et les plus exactes que l'on possédât alors, à savoir : les Tables de La Caille pour le Soleil, celles de T. Mayer pour la Lune et celles de Halley pour les cinq planètes principales : Saturne, Jupiter, Mars, Vénus etMercure. Les éclipses des satellites de Jupiter, que cet astronome donna aussi avec beaucoup de soin et d'étendue, furent calculées sur les Tables de Wargentin, dont il venait de donner lui-même une édition beaucoup plus parfaite que ne l'était celle qui avait paru à Stockholm en iy/\6. La publication du Volume de 1774 est surtout remarquable par l'addition d'un Chapitre important pour la navigation, celui des distances lunaires, que Lalande emprunta au Nautical yilnianacy Ouvrage qui, depuis quelques années, se publiait à Londres sous la direction du célèbre Maskelyne. Cette méthode de déterminer la longitude en mer au moyen de la Lune n'était pas nouvelle ; depuis longtemps Halley l'avait proposée, et La Caille, qui s'en était servi dans son voyage au Cap, l'avait, à son retour en France, vivement recommandée aux navigateurs. Cet excellent astronome avait même donné, dans le second Volume de ses Éphémérides, publié en 1 760, le plan détaillé d'un Almanach nautique où ces distances devaient se trouver calculées pour tous les jours de l'année et de trois heures en trois
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heuixîs. Mais ses occupations ne lui ayant pas permis de donner suîle à ce projet, ce fut Maskelync qui, le premier, eut le mérite de le réaliser eu publiant le iVautical Aima /tac. Ouvrage dont nous aurons bientôt à reparler.
Jeaurat, qui remplaça Lalande en 1776, suivit les mêmes principes que ce dernier, mais il donna avec beaucoup plus d'étendue les calculs de la Lune, en fournissant la déclinaison de cet astre de six beures en six lieures. Il continua du reste, comme Lalande, à tirer du IVautical Almanac les distances de la Lune au Soleil et aux principales étoiles, éléments que Maskelyne avait même la complaisance de lui envoyer avant leur impression, et dès qu'il en avait vérifié l'exactitude. Méchain remplaça Jeaurat en 1788, el apporta, dans la rédaction de la Connaissance des Temps, un soin et une perfection que l'on n'y avait pas encore rencontrés. Il donna, dans les premières années publiées à partir de 1788, une Table fort étendue el fort précise des positions géograpliicpies df*s principaux lieux du globe; les éléments de cinq comètes nouvelles; une Table des amplitudes parDegaule; des Tables du mouvement boraire de la Lune; des Tables d'aberration et de précession par Delambre; des formules de parallaxe par Carouge, etc. Tous les calculs furent exécutés à l'aide des Tables les plus exactes et les plus récentes que l'on eut alors, et vérifiés avec un soin scrupuleux. Les lieux du Soleil furent calculés sur les Tables de T. Maver; ceux de la Lune sur les Tables du même astronome, mais revues par Cli. Masson. I^es calculs de Mercure et de Vénus furent faits à Taide des Tables que Lalande venait de faire paraître (1789); ceux de Mars, Jupiter et Saturne sur les Tables du ménje auteur insérées dans la seconde édition de son Astronomie^ mais corrigées, pour Saturne, à Taide des Tables de llalley et des formules de Laplace. Enfin, pour Lranus, on se servit des Tables ])ubliées dans la (Connaissance des 7\*mps de 1787 et dressées sur les éléments déterminés par Laplace, d'après les observations mêmes de Mécliain.
C'est le 7 messidor de l'an III, ou le aS juin ij^)'), que, par une loi rendue sur la proposition de Lakanal et d*après le rapport du représentant du peuple Grégoire, le Bureau des Longitude?» fut établi en France; et c'est à partir de celte époque mémorable que la rédaction de la Connaissance des Temps fut spécialement
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confiée à ce corps savant (*).Lalande, qui en prit la direction pour la seconde fois, fit paraître le Volume de Tan III (1795), dont la publication avait été longtemps retardée par les troubles de la Révolution, la détention de Cassini et aussi par le nouveau calendrier que l'on voulait alors faire entrer dans la composition de cet Ou- \Tage. Le Volume de l'année suivante éprouva le môme retard, et ce n'est qu'en l'an V qu'on put en continuer régulièrement la publication et le donner deux ans à l'avance, comme on avait coutume de le faire auparavant. Lalande, aidé de Prony, Borda, Bouvard et Méchain, continua à rédiger la Connaissance des Temps jusqu'en i8o3, époque à laquelle Delambre en prit la direction. Largeteau commença à s'en occuper en 1849 ^^ '-•• Msil^^ieu en fut chargé à partir de i856. Outre les astronomes dont nous venons de citer les noms, d'autres savants, tels que Laugler, Le Verrier, Delaunay, Puiseux, y ont coopéré d'une manière plus ou moins suivie. De nos jours, c'est M. Maurice Lœwy qui en est chargé et, grâce aux soins éclairés de ce savant, la rédaction de nos Ephémérides ne laisse plus rien à désirer.
Beaucoup d'autres Ephémérides importantes parurent en même temps que la Connaissance des Temps, et c'est ici le lieu d'en parler avec quelques détails.
Lorsque l'Académie des Sciences vit, en 1700, que les Ephémérides d'Argoli finissaient, elle chargea La Hire fils de les continuer; mais, comme nous l'avons vu, celui-ci ne fit paraître que les années 1701-1703 : l'incident regrettable auquel donna lieu l'un de ces Volumes fut sans doute la cause qui obligea leur auteur à en interrompre la publication. Desforges, sous le nom de Beaulieu, en calcula d'autres qui vont de 1701 à 17 14 inclusivement. Ces Ephémérides furent ensuite étendues jusqu'à 1744 ^^^ Desplaces, et continuées par La Caille et Lalande jusqu'en 1792. Outre les Ephémérides de 171 5-1744 dont nous parlons, Desplaces avait donné trois Volumes d'Éphémérides de 1706 à 1708, qui furent calculées sur les Tables de La Hire père; cet astronome était
(') Depuis 1797, le Bureau des Longitudes rédige et publie un Annuaire dont la partie astronomique est principalement extraite de la Connaissance des Temps. Arago et Delaunay ont beaucoup contribué, par leurs intéressantes Notices, à rendre cet Ouvrage populaire en France.
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aussi Fautenr de petits calendriers qui parurent à partir de 1720 sous le titre à' Etat du Ciel et dont la suite va jusqu'en 1^35. Vers la même époque, Lieutaud, qui dirigeait la Connaissance des Temps^ fit paraître huit années d'Éphémérides qui s'étendent de 1704 à 171 1 inclusivement. C'est par ordre de l'Académie et pour faire suite aux Éphémérides de La Hire fils, que ce travail fut entrepris; mais il paraît que Lieutaud n'y prit aucune part, et que Desplaces et Bomie en furent seuls chargés. Ce dernier donna les années 1709, 17 10 et 171 1, mais il copia entièrement et sans les rectifier, car elles étaient fautives, les Éphémérides de Beaulieu dont nous avons parlé plus haut.
Cette suite d'Éphémérides françaises fut imitée, en Italie, en Autriche, en Angleterre, en Allemagne, etc., par divers savants. En 171.5, Eustache Manfredi, aidé de plusieurs calculateurs, fit paraître, en deux Volumes in-4**, des Ephémérides qui s'étendent jusqu'à 1725. Elles furent imprimées à Bologne et calculées sur les Tables de Cassini. La suite en fut donnée par l'auteur lui-même en 1725 et étendue jusqu'à 1750; Zanotti clMalteucci les continuèrent jusqu'en 1810. Jean Gauppe, ministre à Lindeau, publia aussi des Ephémérides qui s'étendent de 171 7 à 1720 et des calendriers astronomiques à la suite desquels on trouve plusieurs observations d'écIij)ses.En 1721, on imprima àLondreslesEphéméridesde Parker, en quatre Volumes in-12, pour les années 1 721-1724, qui eurent quelque succès : Ilallcy fournissait à l'auteur tous les calculs relatifs aux planètes supérieures, ce qui contribua beaucoup à les accréditer. Un peu plus tard, parurent à Venise les Ephémérides de Aug. Capelli pour les années 1 731- 1736 inclusivement : ces Ephémérides étaient calculées sur les Tables de Flamsteed et assez exactes.
Les Ephémérides que le P. Hell publia à Vienne en 1756 jouirent d'une grande réputation, à cause du nombre considérable de dissertations, d'observations et de Tables astronomiques que l'auteur y avait rassemblées. Elles furent continuées, chaque année, sans interruption, par les soins de cet excellent astronome, aidé du P. Pilgram et de A. Mayr. En 1787, Triesnecker commença à seconder Hell dans ce travail et Biirg: s'v associa en i^()6.
L'Académie de Berlin suivit l'exemple des savants autrichiens et fit paraître en 1774 ses ^stronomische Jahrbuch, etc., in-8% pour i77(>, dont la publication n'a pas été interrompue depuis cette
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époque. Bode, qui en fut le premier chargé, continua à rédiger cet Ouvrage jusqu'en 1829, aidé de Schulze et d'autres savants. Lambert, Bernoulli, Lexell y collaborèrent aussi et ne cessèrent de l'enrichir chaque année du fruit de leurs recherches et de leurs observations. En 1793, 1795 et 1798, on Ct paraître trois Volumes de supplément dans lesquels se trouvaient renfermés des Mémoires et des observations qui avaient été envoyés à Bode en trop grand nombre pour pouvoir entrer dans ses Ephémérides ; on trouve dans le second de ces Volumes une Table très utile des articles contenus dans ce Recueil depuis 1776 jusqu'à 1 797. Encke succéda à Bode en i83o, et de nos jours ce sont MM. W. Fœrster et F. Tieljen qui sont chargés du soin de celte' importante publication.
En même temps que parurent les Ephémérides de Berlin, on publia en Italie celles de l'abbé de Cesaris, auxquelles F. Reggio mit son nom un peu plus tard. Ces Ephémérides, qui ont été continuées chaque année sans interruption, parurent pour la première fois à Milan, sous le titre àe Effenieridi astronomiche per Vanno 1775, calculate per meridiano di Milano ; in-4°. On y trouve un grand nombre d'observations astronomiques et météorologiques, et des Mémoires intéressants rédigés sur divers sujets d'Astronomie par les PP. Lagrange, Gerra et Boscovich. Delambre, Méchain, Callandrelli, Piazzi et autres y collaborèrent aussi *et en accrurent considérablement l'importance et Ja réputation par les nombreux travaux qu'ils y laissèrent. A notre époque, ces Ephémérides ont été continuées avec beaucoup de succès par Oriani et Carlini, astronomes du plus grand mérite.
Ce n'est qu'en 1766 que le Bureau des Longitudes d'Angleterre fit paraître \e Nautical almanac and Aslronornical Ephemeris, in-S**, pour l'année 1767. Maskelyne, qui en prit la direction à cette époque, suivit dans l'exécution de cet Ouvrage le plan tracé par La Caille dans ses Ephémérides de 1705, en adoptant à peu près la forme et la disposition de la Connaissance des Temps; mais il donna avec un soin particulier et une extension très grande tous les calculs relatifs à la Lune, et fut le premier, comme nous Tavons dit, à fournir les distances de cet astre au Soleil et aux principales étoiles, éléments que Lalande transporta un peu plus tard dans la Connaissance des Temps, n'ayant ni le loisir de les calculer lui-même, ni les moyens que le Bureau des I^ongitudes
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d*AngleteiTe fournissait à Tilluslre Astronome Roval pour les faire calculer. J. Pond et Stratfort, qui furent successivement chargés, après Maskelyne, de rédiger le Nautical AlmanaCy apportèrent dans la rédaction de cet Ouvrage un soin et une perfection qui ne tardèrent pas à le placer au-dessus de toutes les publications de ce genre, et même de la Connaissance des Temps qui, elle aussi, cependant, recevait à cette époque de notables améliorations. De nos jours et malgré le nouveau degré de perfection que le J\au/ical Almanac a acquis entre les mains de M. Ilind, cette prépondérance n'existe plus. La Connaissance des Temps est, de l'avis de tous, un Recueil aussi complet, aussi précis et aussi bien approprié aux usages de la Navigation et de TAstronomie que le Aaulical Alnianac.
Cette sorte d'Éphéméride à Tusage de la Marine avait été depuis longtemps projetée en France par J.-B. Morin, docteur on Médecine et professeur de Mathématiques à Paris. En i655, le P. Léonard Durilis fit paraître un essai en ce genre, en publiant ses Éphémérides maritimes pour observer en mer la longitude et ta latitude, aicc un nouveau moyen de perfectionner Céphéméride du Soleil pour avoir toujours sa déclinaison^ etc., in-folio, Ephémérides qui s'étendent de i65:> à iGjj. Un siècle plus lard, Pingre, à la prière de Le Monnier, entreprit d'en calculer de
semblables et donna son Etat du Ciel pour ran ijS^, calcula sur les Tables de Ilalley et rapporté à V usage de la Marine^ in-8". Cet Ouvrage, quoique conçu sur un plan excellent et rédigé avec le plus grand soin, fut si peu goûté de ceux auxquels il était destiné que, dès 1757, Fauteur dut renoncer à en continuer la publication. Citons encore, parmi les Ouvrages du même genre qui curent quelque succès : YAlmanacli nautico per el anno 1786, in-S", imprimé à Madrid Tannée précédente, et dont la publication, interrompue d'abord, fut reprise au commencement de ce siècle; les Ephémérides de D. Pereira, publiées à Lisbonne en i 789, sous les auspices de l'Académie de cette ville, et qui furent conl innées jusqu'en 1798; celles publiées à Amsterdam par ordre du Comité de Marine et auxquelles Nieuwlang mit le premier son nom; les Ephémérides de Damoiseau de Montfort , parues a Lisbonne en 1798, et qui vont de celle époque jusqu'à 1806; celles de Monteira de Kocha, publiées à Coïmbre en i8o4, et qui renferment
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d'importantes innovations, et enfin les Lphémérides de E. Veîga, publiées à Rome en 1788, sous le titre de Tavole deW EJfemeridi astronomiche per l^anno 1789, Éphémérides étendues jusqu'en 1798 et dont la suite fut donnée au même lieu par Oddi et continuées seulement pour 1799 et 1800 (*). De nos jours, on peut citer comme un modèle en ce genre The american Ephémérides and AauticalAlnianac, Ouvrage qui depuis 1849 ^^ pwblie à Washington par ordre du comité de Navigation. Depuis quelques années, c'est M. Simon Newcomb qui est chargé de la rédaction de ces Ephémérides.
Tables du mouvement de la Lune.
Jusque vers la fin du xvii^ siècle, les Tables astronomiques furent peu répandues et fort imparfaites. Basées sur la connaissance des effets plutôt que sur celle des causes, elles ne tardaient pas à présenter des divergences sensibles avec les observations, et avaient besoin d'être sans cesse rectifiées sur de nouvelles données de la pratique. Les progrès que les recherches de Clairaut, de d'AIembert et d'Euler firent faire à la théorie des mouvements célestes, contribuèrent beaucoup à les rendre plus parfaites; mais ce n'est qu'à partir du xviii® siècle, et grâce surtout aux travaux des Laplace et des Lagrange, qu'elles acquirent un degré suffisant d*exactitude. Nous allons, dans cette Notice, indiquer succinctement les principales Tables astronomiques qui ont paru depuis le commencement du siècle dernier jusqu'à nos jours, en nous attachant particulièrement à celles publiées par les soins ou sous les auspices des Bureaux de Longitudes de France et d'Angleterre, Tables qui ont servi pendant longtemps de fondement aux calculs de la Connaissance des Temps et du Nautical Almanac.
Les premières Tables astronomiques que l'on puisse citer comme se rattachant à la période remarquable que nous allons considérer sont celles du Soleil par La Caille ( 1768) et celles du Soleil et de la
(') Les Ephémérides d'Oddi, comme celles de Damoiseau, étaient principalement extraites de la Connaissance des Temps et du Nautical Almanac.
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Lune par Tobie Mavcr. Ces dernières parurentà Londres en 1760, sous le titre de Tabulœ moluum Solis etLunœnovœ et correctœ, in-4°9 ^^ furent éditées par les soins et aux frais du Bureau des Longitudes d'Angleterre; les astronomes de tous les pays les adoptèrent presque immédiatement. Dans le discours qui est en tète des Tables du Soleil, Ma ver annonce qu'il n'a pas eu l'intention, en composant ses Tables, d'en donner précisément de nouvelles, mais seulement de perfectionner celles de La Caille, en leur faisant subir quelques changements que ses propres observations lui avaient indiquées. Ces changements, dont il rendcompte, consistent principalement dans la substitution des inégalités déduites de la théorie à celles que La Caille avait adoptées d'après Clairaut, et dans l'addition au mouvement séculaire du Soleil de la quantité 2-**. Mais il faut croire que ces corrections étaient peu heureuses, la dernière surtout; car Dclambre, ayant entrepris en 1786 une non > velle vérification des Tables solaires, sentit la nécessité de se rapprocher du mouvement trouvé par La Caille et dut même, un peu plus tard, l'adopter entièrement. Quant aux inégalités provenant des actions de Jupiter, de Vénus cl de la Lune, que Mayer considérait, elles diffèrent fort peu de celles introduites par La Caille, si ce n'est toutefois à l'égard de l'inégalité provenant de Vénus, que Mayer fait un peu plus faible, mais ù tort, car il a été reconnu depuis que l'équation de La Caille était préférable.
Si les Tables solaires de Mayer ne méritaient pas, comme on voit, la préférence que les astronomes leur avaient accordée, il est juste de dire que les Tables de la Lune du même auteur étaient d'une précision bien surprenante pour le temps où elles parurent, et qu'elles surpassaient de beaucoup en exactitude celles de Newton et de Ualley, les meilleures que l'on eût alors. Dans ces dernières, en effet, l'erreur pouvait aller jusqu'à 7" ou 8", tandis que dans celles de Mayer, cette erreur n'excédait pas 2". Mayer était parvenu à ce résultat heureux, en sacrifiant un peu la théorie à l'observation, c'(*st-à-dire en corrigeant celle-ci au moyen de cellelà, toutes les fois que les nombres déduits de la théorie différaient sensiblement de ceux fournis par l'observation. Quant à la théorie dont Mayer se servit pour construire ses Tables, elle ne diffère pas quant au fond de celle exposée par Euler dans son Thvoria motus Lunœ (lySS), comme Mayer en convient lui-même. Cet
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astronome publia ses Tables dans le tome II des Mémoires de la Société Royale de Gôttingue ( ijSS), et les envoya deux ans plus lard à Londres pour concourir au prix des Longitudes que le Pai^ Icment anglais avait institué dès 1714 (*)• Mais il ne fut pas assez heureux pour jouir de la récompense qui lui était promise, et il mourut en 176!!, laissantdeux exemplaires de ses Tables auxquelles il avait fait d'importantes corrections. Sa veuve les envoya Tannée suivante au Bureau des Longitudes d'Angleterre qui, sur le rapport de Bradley, accorda aux héritiers de Tauteur une première récompense de 3ooo livres sterling, et, peu de temps après, une seconde récompense de 2000 livres. Ce corps savant ordonna en outte la publication des Tables manuscrites de Mayer, qui parurent - à Londres en 1760, sous le titre que nous avons rapporté plus haut. Lalande s'en servit pour les calculs delà Connaissance des Temps, et Maskelvne, en 1767, les adopta pour la rédaction du Nautical almanac.
Malgré les soins dont les Tables de Mayer avaient été l'objet de la part de leur auteur et les améliorations que Bradley et Maskelync y avaient successivement introduites (ce dernier avait corrigé les longitudes moyennes de la Lune, celles de l'apogée et de son nœud), le Bureau des Longitudes d'Angleterre jugea nécessaire d'entreprendre une révision complète desdites Tables et chargea Charles Masson, alors astronome à l'Observatoire de Greenwich, du soin de ce travail important. Ce savant l'entreprit aussitôt sous la direction de Maskelyne; et, après avoir comparé le§ Tables de Mayer à 1200 observations inédites de Bradley (1750-1760) et introduit <lix inégalités nouvelles que Mayer avait négligées comme étant trop peu sensibles ou incertaines, il parvint à réduire l'erreur dont les Tables de Mayer étaient affectées à Zo" seulement, ce qui était un résultat inespéré. Ces nouvelles Tables de Mayer, corrigées par Masson, parurent à Londres en 1787 sous le titre de Mayer'sLunar Tables, improvedhy Charles Masson y published byorder of ihe Commissionen of Longitudes, in-4**, et furent un peu plus tard insérées par Méchain dans la Connaissance des
(•) Ce prix assurait une somme de qoooo livres sterling (5ooooo'') à celui qui trouverait la longitude en mer à J degré prés, et pouvait être réduit à i5ooo livres et à loooo livres, suivant que la précision atteinte serait de| de degré ou de l^
Soccno:«. — Astr, prat, c
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Temps de 1790. Lalande en donna une autre édition, un peu modifiée, dans son Astronomie de 1792, et pendant longtemps elles servirent de fondement aux calculs de la Connaissance des Temps et des autres Épliémérides.
A Tépoque où furent construites les Tables lunaires de Mayer, ce qui s'opposait surtout au perfectionnement des Tables astronomiques , c'était le nombre des bonnes observations, qui était insuffisant. Grâce, cependant, au zèle et à la persévérance des astronomes de Greenwich, ce nombre allait en augmentant et, de 1787 à 1797, '' s'était considérablement accru. L'Institut de France, en 1798, jugeant avec raison que ces observations pourraient concourir utilement au perfectionnement des Tables lunaires, prit pour sujet du prix qu'il devait décerner en 1800 la question suivante : « Déterminer par les observations, les meilleures et les plus modernes, les époques de la longitude moyenne de la Lune, de son apogée et de son nœud ascendant (*). » Le nombre des observations qui devaient servir à fixer ces trois éléments ne pouvait pas, aux termes du programme, élre inférieur à 3oo. En outre, les concurrents étaient invités ù fournir les arguments
(*) L'inslitut u'avait demandé que aoo observalions pour fixer les époques de la longitude moyenne de la Lune^ de son apogée et de son nœud; mais les deui pièces couronnées en contenaient chacune un bien plus ^'rand nombre. Lr travail de Bikrg, notamment, reposait sur la discussion approfondie de plus de 5ooo ob- S4»r va lions.
Par ces recherches de Bouvard et de BQrg, il est démontré que le moyen mouvement de la Lune est, dans les Tables de Mayer, trop fort d'environ 37*, n'sultal auquel Delambre, comme nous l'avons dit, était parvenu en comparant les observations de La Hire et de d'Ageler entre elles et à celles de Bradley et de Maskelync. Les autres résultats qui se déduisent des recherches de Bouvard et de BQrg sont, en général, a^tsez concordants entre eux. Ainsi, d'après Bouvard, la correction que Ton doit appliquer au mouvement séculaire de Tanomalie moyenne donnée dans les Tables de Masson est de 8' 12' et, d'après Bouvard, de ''/\\'. La longitude moyenne en 1779 doit être diminuée suivant Bouvard de ri", t et d'après Bûrg de 9', 3. L'accord est moins satisfaisant toutefois à l'égard du lieu du nœud de la Lune et de son mouvement séculaire, ce qui peut tenir au choix des observations employées et à leur nombre. Bouvard, qui avait fait servir à la déteniiination de ces éléments les observations de Bradley et de Maskelync, fixe la correction de Tépoque. en i7H<), à — 60' et la diminution du mouvement séculaire du n(i*ud à 'à\M>, Bilrg trouve environ — <>* pour l'époque et |o' |K)ur la diminution du mouvement séculaire du nœud. Quanta la correctitin à appliquera l'inclinaison de I'ocIm* lunaire, les deux auteurs s'acconlent à lui donner à très peu près la même valeur : BOrg la trouve en effet de — 6' et Bouvard de — 6', 5.
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des principales inégalités qu'ils auraient à calculer, afin de rendre plus faciles les comparaisons.
Deux pièces furent envoyées au concours et partagèrent également le prix y qui fut même doublé en considération du mérite des deux Ouvrages. L'un était de Bouvard, astronome français, et l'autre .de Biirg, astronome aidjoint à TObservatoire impérial de Vienne. Les recherches de ces deux astronomes satisfaisaient non seulement aux conditions du programme de la manière la plus complète, mais elles démontraient encore la nécessité de corriger des éléments autres que ceux indiqués dans le programme de l'Académie; en même temps elles décelaient l'existen-ce d'une inégalité encore inconnue (la nutation lunaire) et dont la loi ne pouvait être trouvée que par la théorie. Ces raisons engagèrent le Bureau des Longitudes de France , en 1800, à solliciter du Gouvernement l'autorisation de proposer wa second prix dont l'objet serait: « 1^ de discuter et d'établir, par la comparaison avec un grand nombre de bonnes observations , la valeur des coedieients des inégalités de la Lune, et de donner pour la longitude, la latitude et la parallaxe de cet astre, des formules plus exactes encore et plus complètes que celles qui servent de fondement aux Tables actuellement en usager n^ de construire sur ces formules des Tables d'une étendue suffisante pour la commodité et la suite des calculs ». Aucun terme n'était fixé pour la durée du concours, auquel le Bureau des Longitudes avait attaché un prix de 6000 francs.
Bûrg, qui n'avait cessé de poursuivre ses recherches sur les mouvements de la Lune, et qui était déjà en possession d'un grand nombre d'observations faites par des astronomes réputés les plus habiles, envoya au Bureau des Longitudes, dès le mois de décembre i8or, de nouvelles Tables qui, par Fincontestable supériorité qu'elles présentaient sur toutes celles parues jusqu'alors, furent jugées tout à fait dignes du prix proposé. Ce prix fut même doublé par Bonaparte, alors premier Consul, sur le rapport que Lalande lui en lit au nom du Bureau des Longitudes.
Les Tables de Biirg présentaient la même disposition que celles de Masson et, comme celles-ci, empruntaient à la théorie la forme des principaux ai^ments. Pour les construire, Biirg avait rassemblé toutes les observations de Maskelyne faites à Green-
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wich de 1765 à 1793; et c'est de rensemble de ces observations^ dont le nombre dépassait 3ooo, qu'il avait tiré les corrections dont les Tables de Masson avaient encore besoin. Ces corrections étaient assez légères et n'auraient peut-être pas amélioré sensiblement les Tables de Masson, si l'auteur n'y avait introduit plusieurs inégalités nouvelles, les unes indiquées par Mayer, I^ autres signalées par Laplace, qui les avait déduites de la théorie. Au nombre de ces dernières se trouvait une inégalité périodique fort remarquable, dépendante de la longitude vraie de la Lune, el dont la période semblait ^tre la même que celle des nœuds de cet astre, c'est-à-dire de dix-huit ans et demi environ. Les observations l'avaient indiquée à Bùrg au début de ses recherches, mais ce savant n'avait jamais pu parvenir à en déterminer la loi (*). Laplace, qui y fut conduit par l'analyse, prouva que cette inégalité était le résultat d'un mouvement de nutation produit par l'attraction du sphéroïde terrestre et analogue h celui que la Lune produit sur l'équateur terrestre, de manière que l'un de ces effets est la réaction de l'autre. Il détermina le coeflicient dans l'inégalité qui en résulte pour la latitude et le trouva égal à — 6'', 5 pour un aplatissement de ^ et à — i3'',5 pour un aplatissement de ~^. Bouvard reprit un peu plus tard la détermination de cette inégalité, et« l'avant comparée à 220 observations de Maskelyne dans lesquelles elle était à son maximum, et à 2*20 observations du même astronome dans lesquelles elle était à son minimum, il trouva pour son coefficient — 7''» 5, ce qui donne jfj pour l'aplatissement de la Terre, (^est cette inégalité dont l'influence se fait sentir à la fois sur la position des nœuds de la Lune et sur l'inrlinaison *de son orbite qui a été introduite depuis dans les calculs astronomiques sous le nom de nutation lunaire.
Ce résultat important, déduit de la théorie et confirmé par les observations, conduisit Laplace à une nouvelle détermination dt* l'inégalité de la Lune qui dépend de la longitude du nœud e»
(') Par la (li«vcu9.«ion des observations qu'il poss4>flait, RUrg avait, en efTet, n*ronnu que le maximum positif de cette inégalité paraissait rôpoiidre aux annro** 1-78 el 179') et le maximum négatif aux années i-^tS et 1787 : l'intervalle du maximum positif au maximum négatif ou la durée de l'intervalle était donc bien d'cDviron 18 ans.
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dont la cause est Taplatissement du sphéroïde terrestre. Ce grand géomètre l'avait d'abord fixée à environ a" par la seule théorie; mais, ayant reconnu depuis que la nutation lunaire avait une influence marquée sur sa marche, il reprit le calcul de celle inégalité et trouva pour son coefficient 5'', 6, ce qui répond à j|j d'aplatissement. Avant Laplace, aucune théorie n'avait indiqué l'inégalité dont nous parlons, mais les observations l'avaient depuis longtemps révélée à Biirg, Masson et Mayer. Ce dernier ne l'avait fixée qu'à 4''l mais, par la comparaison d'un plus grand nombre d'observations, Masson et Biirg la trouvèrent, le premier de 7^,7 et le second de 6", 8.
Nous avons dit que les observations dont Bùrg s'était servi pour construire ses Tables s'arrêtaient à l'année 1793. Depuis cette époque jusqu'à celle de la présentation desdites Tables au Bureau des Longitudes (novembre 1801), il s'était écoulé neuf ans. Ce temps devait suffire aux erreurs tabulaires pour se manifester, s'il en existait d'un peu considérables. Or^c'est ce dont on ne tarda pas à s'apercevoir. Biirg, ayant, en effet, comparé ses Tables à un grand nombre d'observations récentes, reconnut qu'elles étaient déjà en erreur de 10''. Laplace, à qui Biirg communiqua ce résultat, en rechercha la cause dans l'action que le Soleil exerce sur la Lune et ne tarda pas à reconnaître que cette action produisait dans hi mouvement de ce dernier corps une inégalité à longue période dépendante de l'argument (périgée (£, — 3 périgée © -+- a long Q) et dont il fixa la période à environ 184 ans. Quant à la détermination de son coefficient, Laplace préféra, à cause de la difficulté extrême que présentait cette détermination, s'en rapporter à l'observation même, et engagea Bùrg à s'occuper de cette recherche. Ce savant l'entreprit aussitôt et, parla comparaison des moyens mouvements de la Lune conclus d'un grand nombre d'observations faites de 1709 à 1802, il parvint à fixer à i5" la valeur du coefficient dans Tinégalité en question. Biirg corrigea d'après celle inégalité les époques et les movens mouvements de ses Tables et parvint ainsi à réduire considérablement l'erreur dont elles étaient affectées. On voit, en effet, par la comparaison que Delambre en fit en i8o4, que cette erreur n'excédait pas 10" pour la longitude et qu'elle n'était que d'environ — 6" pour la latitude. Ces Tables corrigées de Biirg
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furent publiées sous les auspices et aux frais du Bureau des Longitudes de France (*) et parurent en même temps que celles du Soleil de Dalambrc dans la première partie du Recueil , publia* en 1806 par celte célèbre institution, sous le titre de Tables asironomiques,
LesTables de Bùrg furent suivies de cellesdeBurckhardt, publiées en 1812. Ces dernières n'étaient pas précisément des Tables nouvelles, mais des Tables de Biirg présentées sous une forme plus commode pK>ur les applications et rectifiées par la comparaison avec un grand nombre d'observations récentes. Déjà Schuize, de Berlin, et, après lui, un savant géomètre italien, Carlini, avaient senti la nécessité qu'il v aurait à refondre les Tables lunaires pour ramener toutes les équations qu'elles renferment à ne dépendre que des arguments moyens. Burckhardt s'attacha à cette idée et. après avoir donné à ses Tables la disposition que celte transformation des arguments exigeait, il les compara à toutes les observations que Biirg avait réduites et à un grand nombre d'autres plus récentes, et parvint ainsi à déterminer à la fois, et les corrections des éléments employés par Biirg, et les coedicients des nouvelles équations que les observations lui indiquaient comme sensibles. Ces Tables de Burckliardt furent adoptées par le Bureau des Longitudes en 1816^ et servirent, à partir de 1817, aux calculs de la Connaissance des Temps et des autres Éphémérides (2).
(') Delambrc, qui avait été charjjé par le Bureau de vérifier les Taliles de BOrp cl d'en mirveilJer l'impression, dut leur faire subir quelques rliangenieiits, afin de les présenter en la mèoïc forme que les Table» du Soleil : il rendit additives toutes les équations pour la eommodité et la sûreté des calculs et étendit aux ilizaines de minutes les Tables de Téquation du centre et de la latitude que HUr^ n*avait dotuiées que de degré en degré. En outre, il cban;;ea la disp<»9ition des Tables du mouvemejit horaire, que leur auteur avait calculées, d'aprt-s les formules données dans la Connaissance des Temps de l'an l\ et ajouta quelques Tables subsidiaires, destinées à faciliter le calcul des observations de la Lune. Aucun des coefficients de Bttrg ne fat changé, mais on rendit la longitude moyenne \'' plus faible que BUrg ne l'avait faite, en avertissant toutefois les astrononurs de cette correction, afin qu'ils pussent l'adopter ou la rejeter suivant qu'ils le jugeraient convenable.
(') \vant de les adopter et de les snbstituer à celles de BUrg, le Bureau des Longitudes voulut connaître leur degré relatif de précÎMon, et chargea une Commission composée de Laplace, Delambre, Poisson et Arapo de les examiner et d'en faire un rap(H>rt. Cette ('commission décida que l'on comparerait concurremment les Tables de Buckhardl et celles de BOrg à un grand nombre d*obscr>'ati<ms ré-
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Les diverses Tables lunaires^ que nous venons de passer en revue, étaient fondées sur la réunion de la théorie et de Tobservation, mais s^appuyaient davantage sur l'observation que sur la théorie, dont elles ne faisaient qu'emprunter la forme des arguments. A une époque où la théorie des mouvements lunaires était loin d'avoir atteint la perfection que nous lui connaissons, cette méthode était, peut-être, la seule que l'on pût suivre dans la solution d'un problème où le nombre des inégalités est si grand et les approximations si difficiles à conduire. Les progrès que les recherches des géomètres du xix* siècle firent faire à la théorie de la Lune, en permettant de déterminer sous forme analytique les expressions des diverses inégalités qui troublent le mouvement de cet astre, firent concevoir l'espoir de voir cette théorie résulter uniquement du principe delà gravitation universelle sans emprunter à l'observation d'autres données que celles nécessaires pour fixer les éléments du mouvement elliptique. Déjà Laplace, au LivTe VII de la Mécanique céleste, avait prouvé la possibilité de cette solution théorique et montré les avantages que l'on pouvait
ceotes faites tant à GreeDwich qu'à Paris et que l'on adopterait, dans le calcul de Terreur la plus probable, la méthode des moindres carrés. Voici les résultats de cette comparaison, tout à fait favorable aux Tables de Burckhardt.
Erreur moyenne en longitude (1660 obs.) pour le
milieu de i8o4 -4-0,18
Sommes des carrés des erreurs 7080
^ Erreur moyenne en distance polaire — 3,3
^ j Sommes des carrés des erreurs 6729,4
Erreur moyenne en ascens. droite (i38 obs.) pour
le milieu de 181 1 -4-1,4
Sommes des carrés 64^9,0
Erreur moyenne en longitude (1670 obs.) pour le
milieu de 1804 -f- 0,10
Sommes des carrés des erreurs 4^2,4
^,, , ^ ,, , , Erreur moyenne en distance polaire — 2,3
Tables de Burckhardt. ^ c^ ^ a ^ a r^cr
Somme des carres des erreurs 565o,5
Errenr moyenne en ascens. droite (i38 obs.) pour
le milieu de 1811 — 0,1
Somme des carrés 4 '81, 6
La comparaison des mêmes Tables aux observations plus anciennes de La Hire et de Flamsteed donnait encore l'avantage aux Tables de Burckhardt, mais ici les différences étaient beaucoup moins sensibles.
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en retirer pour la détermination de plusieurs éléments importants; mais ce géomètre, ayant eu pour principal objet cette démonstration, n^avait pas poussé assez loin ses développements, et de nouvelles recherches devenaient nécessaires pour assurer aux résultats déduits de la théorie une précision au moins comparable à celle des observations. C'est cet important objet que l'Académie des Sciences de Paris proposa aux géomètres et aux astronomes, en prenant pour sujet du prix qu'elle devait décerner en 1820 la formation par la seule théorie des Tables lunaires aussi exactes que celles que l'on avait jusque-là construites, parle secours de la théorie et de l'observation réunies. Deux pièces également remarquables et satisfaisant aux conditions prescrites furent envoyées au concours et partagèrent le prix. L'une de ces pièces était de Damoiseau, l'autre de Plana etCarlini, géomètres italiens. Quoique basées sur des méthodes différentes (la méthode de Damoiseau ne différait pas de celle de Laplace), les théories exposées par ces savants auteurs conduisaient à des résultats presque identiques entre eux, cl s'accordaient assez exactement avec ceux fournis par les meilleures Tables lunaires (*). Ainsi le vœu exprimé par l'Académie était rempli : par ces nouvelles recherches de Damoiseau, Plana et Carlini, il était démontré que la gravitation universelle est Tunique cause des inégalités qui troublent le mouvement de la Lune et que Ton peut, sans emprunter à Tobservation d'autres données que celles qui sont indispensables au problème, former des Tables lunaires assez exactes pour suffire à tous les besoins de la pratique. Le Mémoire de Plana et Carlini ne fut pas imprimé; mais, un peu plus tard, Plana reprit pour son compte les recherches commencées en conimiin avec Carlini, et les étendit considérablement dans un
(•) Cet accord élait surtout manifeste pour les inégalités périodiques. Pour les inégalités séculaires, et en particulier pour les inégalités du mouvement mo\ei) du périgée el des nœuds, les résultats fournis par les deux théories étaient conformes aux observations et parurent à Laplace préférables à ceux qu'il avait lui même déterminés, bien que les dilTérences entre ces résultats et les siens fussent peu sensibles. Voici un Tableau de ces différences en fixant, d'après Laplace. l'origine du temps au commencement de i8ui :
Uanoibeaa. Plant «l Carlini. Laplarf».
Variation séculaire de la long.. o,ooH6|.)7 0,0076010 o,oo8366o
Variation séculaire du périgée. — 0,0^^9890 — o,o3iiiio — o,o3jioa3 Variation séculaire du nœud . . o,oo5i93l> 0,0003877 o,ooCi5a8
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Ouvrage en 3 volâmes in-4°, publié à Turin sous le litre de Théorie de la Lune. LepremierVolumeparuten i83i etlesdeux suivants en i832. En i853, de nouvelles Tables lunaires ont été construites d'après la théorie de Plana et ont paru à Washington sous le titre de Tables of ihe Moon, constructed front Plana' s theory, et in-4°. Quant à la théorie de Damoiseau, elle fut imprimée, par ordre de l'Académie, dans le Tome 111 des Mémoires des Sai^ants étrangers et servit de fondement à de nouvelles Tables lunaires qui parurent en 1824 et en 1828. Les premières de ces Tables sont construites dansle système centésimal et les secondes suivant la division sexagésimale; le nombre des arguments pour la longitude y est de 47» tandis que dans les Tables de Plana ce nombre s'élève à 79. De même que Laplace, etàPexempledes géomètres du xvii* siècle siècle, Damoiseau et Plana avaient établi les équations dilférentielies du mouvement de la Lune, en prenant pour variable indépendante la longitude vraie de cet astre, c'est-à-dire, en regardant comme constante la différentielle de la longitude vraie, et exprimant l'élément du temps en fonction de cette longitude. On pouvait se demander si, en renversant le problème, c'est-à-dire, en prenant le temps pour variable indépendante, comme cela se pratique dans la théorie des planètes, on ne rendrait pas plus convergente la série des approximations par lesquelles on est obligé de passer, pour parvenir à la connaissance exacte des mouvements lunaires. C'est cet essai que tentèrent les successeurs de Damoiseau et Plana, et leurs efforts furent couronnés de succès. Le premier pas dans cette voie nouvelle fut fait par John Lubbock, géomètre anglais. De i832 à 1849, ce savant fit paraître, dans les Transactions philosophiques, une série de recherches sur la théorie de la Lune, qui furent plus tard réunies en un Volume, et publiées à Londres sous le titre de Theory moon Lunar, etc. Lubbock y adopte le temps pour variable indépendante; mais, n'ayant pas pousse les développements analytiques au delà des termes qui sont du premier ordre par rapport à la masse perturbatrice, il n'a pu entreprendre la réduction en nombres de ses formules, et sa théorie est demeurée sans application. Vers la même époque, Poisson^ adoptant les idées de Lubbock, proposa de remplacer les équations différentielles d'où dépendent la longitude vraie de la Lune, sa latitude et son rayon vecteur, parcelles relatives aux six éléments elliptiques
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devenus variables, c'est-à-dîre qu'il appliqua au problème des perturbations lunaires la célèbre méthode de la variation des constantes arbitraires, que Ton doit au génie de Lagrangc. Un peo plus tard, de Pontécoulant s'occupa de la même question et publia une théorie de la Lune qui forme le Tome IV de son grand Ouvrage sur la théorie analytique du système du monde. Comme Lubbock, ce savant y prend le temps pour la variable indépendante etsuitdans rintégration des équations dilTérentielles du mouvement troublé la méthode ordinaire d'approximation en poussant les développements jusqu'aux termes du quatrième ordre par rapport à la force perturbatrice. Après avoir réduit ses formules en nombres, de Pontécoulant trouve, pour les coefïicients des inégalités tant séculaires que périodiques, des valeurs qui se rapprochent beaucoup de celles obtenues par Damoiseau et Plana.
En i838, Hansen reprit le problème des perturbations lunaires en suivant une marche entièrement différente de celle adoptée par ses devanciers, et parvint à déduire des formules contenues dans sa théorie (Fundamen ta nova investi gationis orbitœ verœ quant Luna perlustraty in-4**) des Tables qui ont été trouvées bien supérieures à celles de Burckhardt et de Damoiseau. Ces Tables, précédées d'une introduction en français, ont paru à Londres en 185^, aux frais du gouvernement britannique, sous le titre de Tables fin mouvement de la Luney construites uniquement diaprés le principe de la gravitation universelle j in-4°; elles servent actuellement de fondement aux calculs de la Connaissance des Temps et du Nautical almanac. Comparées à de nombreuses observalions de la Lune, faites à Greenwich de 1824 à i8jo, elles ont donné pour la moyenne des différences en ascension droite 2*^,5 et pour la moyenne des différences en déclinaison 2", i. Mais, depuis, ces différences se sont graduellement accrues, et, de nos jours, elles atteignent 10" ou 12". La Connaissance des Temps et le Nautical almanac donnent, chaque année, d'après Newcomb, un Tableau des corrections empiriques qu'il faut appliquer aux ascensions droites et déclinaisons de la Lune [)Our tenir compte de ces différences.
Après les travaux remarquables que nous venons d'énuinërer, on ne pouvait plus douter qu'il fût possible de pousser dans la théorie de la Lune les approximations encore plus loin que dans
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la théorie des planètes ; mais les moyens de les effectuer par la voie ordinaire paraissaient impraticables ^ à cause des complications excessives de calcul dans lesquelles on se trouve entraîné à mesure que l'on s'élève dans l'ordre des approximations. Cette difficulté, qui avait arrêté les prédécesseurs de Hansen et qui n'avait pas permis à ce grand géomètre de pousser les approximations au delà du quatrième ordre, ne parut pas insurmontable à Delaunay qui chercha, dans une nouvelle méthode d'intégration, le moyen de la réduire. La voie suivie par cet éminent géomètre pour arriver à ce but est des plus fécondes et des plus ingénieuses. Elle consiste à fractionner les intégrations en plusieurs parties, et à remplacer les approximations successives, qui se présentent avec tant de complication dans la méthode ordinaire, par un nombre beaucoup plus grand, il est vrai, d'opérations distinctes, mais présentant toutes ce caractère précieux, de pouvoir s'effectuer très simplement et avec une grande exactitude. C'est, si l'on veut, une méthode d'exhaustion analogue à celles des anciens géomètres, et qui a pour but d'épuiser par degrés successifs toutes les inégalités suivant leur ordre de grandeur, de manière à diminuer de plus en plus les opérations à mesure que l'on s'élève dans l'ordre des approximations. En la suivant, son savant auteur a pu pousser beaucoup plus loin qu'on ne l'avait fait avant lui le calcul des inégalités delà Lune, sans cesser de conserver une entière sécurité sur l'exactitude des résultats obtenus. Et, en effet, tandis que Damoiseau, Pontécoulant et Hansen s'étaient arrêtés dans les approximations aux termes du quatrième ordre et que Plana, par des calculs dont le développement a quelque chose d'effrayant, n'avait pas, en général,dépassé le cinquième ordre, Delaunay a pu aller jusqu'aux termes du septième ordre inclusivement et même jusqu'à ceux du huitième et du neuvième pour certaines inégalités dépendantes de la longitude. Cette tâche était énorme : « Pour l'accomplir, dit l'auteur, je n'ai négligé aucun des nombreux moyens de vérification que la théorie m'a indiqués. En outre, j'ai fait tous les calculs deux fois, sans aucune exception, en ayant soin de séparer chaque calcul de sa répétition par un temps aussi long que possible et par d'autres calculs tout difitérents, afin de rompre les habitudes de l'esprit qui, sans cela^ feraieht facilement retomber dans une faute commise une première fois. » La Théorie du mouvement de la Lune, de Delau-
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nay : a paru dans les Mémoires de P Académie des Sciences en 1 860 et 1867, ^^ ^'^^ forme la matière des Tomes XXVIII et XXIX de ce Recueil. Dans un troisième Volume, l'auteur devait compléter sa théorie par Télude de plusieurs questions se rattachant particulièrement à la théoriedes perturbations lunaires^ telles que Téquation séculaire de la Lune, les inégalités résultant de l'action des planètes sur la Lune, etc. Mais, une mort prématurée l'ayant enlevr à la Science, cette suite n'a pu être donnée à son Ouvrage, qui n'en restera pas moins une œuvre d'un grand mérite. Depuis quelques années, MM. Airy, en Angleterre, et Tisserand, en France, s'occupent de construire, d'après la théorie de Delaunay, de nouvelles Tables lunaires, qui, nous l'espérons cette fois, par leur exactitude durable, répondront enfin au vœu des astronomes et des navigateurs.
Tables du mouvement des planètes.
Après avoir esquissé la série des travaux que les géomètres et les astronomes de la fin du xviii* siècle et ceux du xix* ont dû effectuer pour rendre plus parfaite la théorie des mouvements lunaires, et parvenir à en déduire des Tables qui représentassent, avec toute la précision désirable, les observations modernes, il nous reste à parler des travaux semblables qui ont été entrepris dans la théorie des planètes, et qui ont conduit à de nouvelles Tables perfectionnées de ces astres. Mais, dans cette étude comme dans la première, nous nous renfermerons dans la période remarquable que nous venons de parcourir, période qui commence à l'établissement du Bureau des Longitudes d'Angleterre et qui se termine à nos jours.
Nous avons déjà parlé des Tables solaires de Mayer et dit en quoi elles différaient de celles de La Caille, publiées en i^58. Pour suivre l'ordre chronologique plutôt que celui des matières, nous allons placer ici, à la suite de ces Tables, celles de Lalande, relatives aux planètes Mercure, Vénus et Mars, Tables qui ont été, de la part de cet astronome, le résultat d'un travail asSidu de plus de quarante années.
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Les premières recherches deLalande sur ce sujet datent de 1^58 et ont pour objet le calcul des inégalités que Faction de Vénus introduit dans le mouvement de Mars. Un peu plus tard, en 1760-1^61, ce savant fit paraître de nouvelles recherches sur les planètes Vénus, la Terre et Mars, et, à partir de 1 766, il donna sur Torbile de Mercure une série de travaux qui ont été publiés dans le Recueil des Mémoires de l^ Académie des Sciences de Paris, et qui ont servi de base à de nouvelles Tables de cet astre, parues en 1771 dans la seconde édition de son Astronomie, Bien que plus précises que celles de Halley, ces Tables de Mercure par Lalande étaient loin d'être exactes et ne représentaient que bien imparfaitement les observations, comme un passage de la planète, arrivé le 3 mai 1786, est venu le démontrer. L'annonce que Lalande avait faite de ce passage fut trouvée en erreur de plus de quarante minutes par deux astronomes, Messier et Delambre, qui étaient restés à leurs lunettes après Tinstant marqué pour la sortie, le premier pour tâcher de revoir quelques taches qu'il avait observées les jours précédents, et le second, comme il Tavous lui-même, par la défiance qu'il avait conçue de l'exactitude desdites Tables. Ces Tables de Mercure furent refaites en 1796 par leur auteur, qui v fit concourir cette fois toutes les observations de passages qu'il avait pu recueillir et qui étaient en assez grand nombre. Les nouvelles Tables qui en résultèrent servirent pendant longtemps, ainsi que celles de Vénus et de Mars, aux calculs des diverses Ëphémérides et, en particulier, à ceux de la Connaissance des Temps, Elles furent remplacées, en i835, par celles de Lindenau, parues à Gotha en i8i3. Tables qui, s'appuyant davantage sur la théorie que celles de Lalande, représentaient, avec une exactitude plus soutenue, les observations.
Ces recherches de Lalande sur Mercure, Vénus et Mars furent suivies de celles relatives aux planètes Jupiter et Saturne, et de nouvelles Tables de ces astres furent construites par cet astronome vers 1760. Mais ici la difûculté était complexe : elle tenait d'une part à la connaissance exacte des masses perturbatrices et, d'autre part, à une cause alors inconnue de perturbation, bien que l'observation Peut depuis longtemps révélée à Halley : à savoir les grandes irrégularités de Jupiter et de Saturne, irrégularités en vertu desquelles le mouvement de la première planète semble s'aç-
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célérer lorsque celai de la seconde se ralenllt. et réciproquement. Tant qae celle caase de pertarbalion ne fol pas connue, il fut impossible de représenter convenablemenl les obsenalions autrement que par le secours ^ équations empiriques. Aussi ces Tables de Lalande, malgré le soin qa*il prit à les construire, n'étaientelles guère plus exactes que celles de Halley, où l'erreur, en i-6oy s'élevait k 11' poyr Saturne et à 11' pour Jupiter. Mais Laplace, en 1784. avant publié une théorie complète de ces deu\ planètes et montré que les grandes erreurs dont les Tables de Hallev étaient aflTectées disparaissaient presque entièrement par l'emploi de ses formules, on put espérer de voir bientôt de nouvelles Tables succédera celles de Halley, et c'est, en effet, ce qui ne tarda pas à avoir lieu. Delambre, que Laplace avait depuis longtemps initié à ses recherches sur la théorie des planètes, entreprit ce grand travail, et fil paraître, en 1789, de nouvelles Tables de Jupiter et de Saturne, entièrement fondées sur la théorie de Laplace, et si précises que Terreur allait rarement au delà de So". Pour les construire, Delambre avait rassemblé toutes les oppositions, tant de Jupiter que de Saturne, observées de 1690 jusquVn 1787, et c'est de l'ensemble de ces oppositions comparées aux formules de Laplace qu'il avait déduit les éléments fondamentaux de ses Tables. En même temps, ce savant astronome fit paraître des Tables d'Uranus, fondées également sur la théorie de Laplace et qui, comparées aux observations h.s plus récentes, paraissaient s'accorder avec elles assez exactement. L'Académie des Sciences, en 1790, leur décerna le prix qu'elle a\ait proposé pour cet important sujet, et, pendant quelques années, elles servirent de base aux calculs de la Connaissance des Temps et des autres Ephémérîdes. En 1808, de nouvelles Tables décimales de Jupiter et Saturne furent construites par Bouvard et publiées sous les auspices du Bureau des Longitudes. Deux raisons principales déterminèrent cet habile astronome à entreprendre si lot ce grand travail : la connaissance déjà plus exacte et plus complète que l'on avait des inégalités de Jupiter et de Saturne, et le grand nombre d'oppositions nouvelles observées depuis 1787. La presque totalité des oppositions sur lesquelles furent fondées ces nouvelles Tables étaient conclues des obser\'ations de Bradlev et de Maskelvne, et ne remontaient guère au delà de 1750; quelques-unes étaient tirées des
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observations que Bouvard lui-même avait faîtes à l'Observatoire de Paris. A ces oppositions, Bouvard avait encore joint toutes celles observées depuis 1761 jusqu'en 1787, et que Delambre avait employées dans la construction de ses Tables. La comparaison que Bouvard fit des Tables de Jupiter et de Saturne avec cent onze oppositions de ces planètes lui montra que les plus grandes erreurs ne s'élevaient pas au-dessus de 4''' centésimales ou i3'' sexagésimales. Malgré cet accord satisfaisant, ces Tables renfermaient une erreur bien grave que la théorie y avait introduite et qui n'aurait pas manqué de se manifester promptement aux observateurs. En revoyant ses calculs, Laplace venait, en effet, de reconnaître que la partie de la grande inégalité de Jupiter et de Saturne qui dépend des cinquièmes puissances des excentricités et des inclinaisons avait été prise avec un signe contraire et que, par conséquent, la grande inégalité employée par Bouvard dans ses Tables était erronée, ainsi que les époques et les moyens mouvements desdites Tables. Des altérations aussi graves dans les principaux éléments de ses Tables déterminèrent Bouvard à reprendre son travail et à le refaire entièrement, en profitant de toutes les oppositions et quadratures nouvelles. Les Tables qu'il publia en 1821 reposent sur la totalité des oppositions et quadratures observées de 1750 à 181 3 pour Jupiter, et de 1747 à i8'i4 pour Saturne; et le nombre des équations de condition d'où dépendent les corrections des éléments elliptiques, ainsi que celles des masses perturbatrices, y est, dans ces nouvelles Tables, plus que double de celui des premières ( * ). Comparées à un grand nombre d'observations, faites
(*) Les longitudes et latitudes fournies par les Tables sont héliocentriques, e'est-à-dire rapportées au centre du Soleil. Pour pouvoir comparer ces longitudes et latitudes à celles déduites de l'observation et qui sont géocentriques, il faut d'abord convertir par le calcul les ascensions droites et déclinaisons observées en longitude et latitude géocentriques, puis transformer ces dernières en longitude et latitude héliocentriques.
Soient alors J^ la longitude héliocentrique d'une planète déduite de l'observation
et.f le même élément donné par les Tables. Si les Tables étaient exactes et les observations exemptes d'erreurs, on devrait avoir JÇ^= J^; mais, comme en général il y a toujours une difiérence entre ces deux longitudes, on a ^ = -C~^ ^-C^^» par conséquent,
Pareillement on aurait entre la latitude observée V et la latitude calculée X la
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de 1730 à 1769 pour Jupiter, et de 1747 à 181 5 pour Saturne, les Tables dont nous parlons ont donné des dîfTérences dont la plusforte n'excède pas Z'f centésimales ou 1 2^ sexagésimales ; elles ont servi jusqu'en 1879 aux calculs de la Connaissance des Temps et des autres Éphémérides.
Aux Tables de Jupiter et de Saturne, Bouvard avait joint des Tables d'Uranus construites en la même forme que ces dernières, mais qui étaient loin, malgré les soins que leur auteur avait mis à les calculer, de représenter convenablement les observations. Elles présentaient cette anomalie très curieuse que, si l'on combinait
relation
OA = X
Les diflVîrences o^* cl ÔX sont ce (ju'on nomme les erreurs des Tables en longitude et en latitude.
Supposons maintenant que l'on ait rassemblé un certain nombre d'observations faites par des observateurs habiles et embrassant un intervalle de temps aussi ;;rand que possible. Appelons t = nt -h t la lonj^itude moyenne de la planète m, ^ — nt -h t — 0) son anomalie moyenne, et soit Sm(Opv') Tensemble des perturbations (exprimées en secondes) que la planète m éprouve de la part des autres planètes m', m", .... En négligeant, dans Tcquation du centre, les puissances de Texcentricité supérieures à la première, on aura
4^ - 71/ -f-f H- aesin ; -4- V /?!(•) pc),
éifuation qui, étant diltérentiée par rapport à la caractéristique 0, donne, en regardant tf 2e cl pC) comme constants,
Z^ - (i 'ic c<)si;)o« -h (i - - 2c cosi;) tdn — a sin![6€ •i cosîjeoa) -:- 7 P'o//iv') 4^' 4!*
Cette équation de condition entre les c<»rrections des éléments elliptiques et relies des masses perturbatrices est la plus générale que l'on puisse former. (Jiaquc observation de la longitude donnant lieu à une équation semblable* la résolution de toutes ees équations par la méthode des moindres carrés fait ctmnallre 1rs valeur> des in<Iéterminées 6/ï, r/c, w», ôw et omO, valeurs (|ui sont les corrections ù appliquer aux Tables provisoirement construites, |>our passer de ces Tables aux Tables définitives.
C'est par un semblable moyen qu'ont été construites en 1808 et refaites en i8ii les Tables de Jupiter, Saturne et Uranus de Bouvard. I-.es corrections 6m(') qu'il en a tirées pour les masses de ces trois planètes lui ont donné les résultats suivants :
Jupiter i Saturne rp — l'ranus
1070,0 .bi2 >70'8
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les observations anciennes de Flamsleed, Mayer, Bradiey et Le Monnieravec celles plus récentes, les premières se trouvaient suffisamment représentées , tandis que les secondes ne Tétaient qu'imparfaitement; et que, si, au contraire, on voulait s'astreindre à représenter les observations modernes, les anciennes étaient en désaccord manifeste avec les Tables. Forcé de se décider entre ces deux partis, Bouvard s'en tint au second, comme étant celui qui lui présentait plus d'avantages, et laissa, comme il le dit lui-même dans l'Introduction à ses Tables, a aux temps à venir le soin de faire connaître si la difficulté de concilier les deux svstèmes tenait réellement à l'inexactitude des observations anciennes ou si elle dépendait de quelque action étrangère et inaperçue qui aurait agi sur la planète ». La découverte de Neptune par Adam et Le Verrier en 1846 est venue, comme on sait, donner raison à cette dernière hypothèse.
Les Tables de Bouvard furent refaites par son neveu Eugène Bouvard, et présentées à l'Institut dans le mois de septembre i845; mais elles ne furent pas publiées. Quoique de beaucoup préférables aux anciennes, ces nouvelles Tables étaient loin, comme on le pense bien, de présenter un accord satisfaisant avec Tobservation. La nature des erreurs qu'elles renfermaient confirmèrent E. Bouvard dans l'opinion émise par son oncle, à savoir qu'il devait exister au delà de l'orbite d'Uranus une planète dont Taction perturbatrice était la cause des anomalies singulières observées dans le mouvement de cet astre. Ces erreurs présentaient en effet une périodicité tout à fait analogue à celle que Ton observe dans la théorie de Saturne lorsqu'on suppose Uranus inconnu. Les nouvelles Tables corrigées de Bouvard furent adoptées par le Bureau des Longitudes, en 1846 et servirent, à partir de cette époque, aux calculs de la Connaissance des Temps,
Nous allons maintenant revenir aux Tables du mouvement apparent du Soleil, qui ont été construites durant la période que nous venons de considérer. Tables dont nous avons déjà cité les premiers essais au début de la présente Notice.
En s'appuyant sur les recherches de d'Alembert, d'Euler et de Clairaut, nous avons dit que La Caille était parvenu à construire des Tables solaires qui, perfectionnées par Mayer, jouirent pendant longtemps de l'estime des astronomes. Ces
SoocBOii.-» Astr. prat, d
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Tables, assez peu précises (l'erreur s'élevait parfois à So"), furent remplacées en 1 790 par celles que Delambre publia dans la troisième édition de Y Astronomie de Lalande et qu'il corrigea un peu plus tard à l'aide de nouvelles données de l'observation. C'est par la comparaison de près de i5oo observations, tant de Bradley que de Maskelyne et de Bouvard, que Delambn» parvint à déterminer les corrections dont ses premières Tables avaient encore besoin. Les époques de 1702 et de 1802 qu'il déduisit des observations de Bradley, au nombre de 720 et de quatre équinoxes déterminés chacun par près de 3oo observations, lui servirent à fixer le mouvement séculaire moyen qu'il trouva égal à o®45'45"> c'est-à-dire moindre de iS^'que celui employé dans ses premières Tables. 11 diminua pareillement de iS'^le mouvement séculaire des équinoxes, de i"^'j la longitude moyenne et de 3" celle du périgée. Quant à l'équation du centre il la trouva à fort peu près la même que celle adoptée dans les premières Tables. Delambre déduisit encore des mêmes observations les confections à appliquer aux coefficients des principales inégalités résultant des actions de Vénus, Mars et la Lune, et détermina par ce moyen une valeur plus approchée de la masse de ces corps, qu'il trouva respectivement égale à
Avant Delambre, les astronomes qui avaient entrepris d<* réduire en Tables le mouvement apparent du Soleil supposaient que ce mouvement s'elTectue exactement dans le plan de Técliptique. ParTeflet des perturbations planétaires et lunaires, le Soleil s'écarte de part et d'autre de ce plan de quantités très petites, à la vérité, mais auxquelles il est indispensable d'avoir égard, lorsqu'on veut comparer aux Tables solaires les observations de nos jours si précises. Delambre tient compte de ces effets et donne, dans une Table particulière, la Table XXXI, les termes provenant des diverses inégalités que les actions combinées de Jupiter, Vénus et la Terre introduisent dans le mouvement en latitude du Soleil ('). Il calcule ensuite les changements qui peuvent en
(') Ces incgalitcs, au nombre de quatre, ilonocot une somme qui peut s'élever,
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résulter dans rascenslon droite et la déclinaison et trouve des corrections dont la plus grande n'excède pas o'',4o pour l'ascension droite, et i'' pour la déclinaison. Ces nouvelles Tables du Soleil, par Delambre, ne parurent qu'en 1806 dans le Recueil des Tables astronomiques publiées par le Bureau des Longitudes; mais, dès le commencement de i8o3, elles étaient achevées et adoptées par le Bureau. L'impression en avait été suspendue pour attendre de Maskelyne des éclaircissements qui lui avaient été demandés sur une correction de 3", 8 qu'il avait faite à l'ascension droite de a de l'Aigle, et, par suite, à toutes les autre<^ positions de son Catalogue.
En 18 16, les Tables solaires de Delambre furent comparées à un grand nombre d'observations de Maskelyne et le résultat de cette comparaison fut que ces Tables avaient encore besoin de notables corrections. M. Airy, en 1827, était parvenu à la même conclusion en comparant à un grand nombre d'observations faites à Greenwich les lieux solaires déduits des Tables de Delambre. En outre, ce savant astronome avait signalé l'existence d'une inégalité à longue période dépendante des cinquièmes puissances des excentricités et des inclinaisons, inégalité que l'action de Vénus sur la Terre introduit dans le mouvement apparent du Soleil (*). La
dans certains cas, à plus d'une seconde. La plus considérable est celle qui dépend de la longitude de la Lune; elle a pour expression
-i- o',68 sin (C — t),
C étant la longitude de la Lune vue du centre de la Terre et 1 celle de son nœuil ascendant.
Les autres inégalités ont des coefficients beaucoup plus faibles: en voici les. expressions, d'après La place,
— o", iisin(2r— /'— t'),
-o',24sin(4/'-3/'-T'),
-o%i6sin(2/"v-r-T").
/', r, /«▼ sont les longitudes moyennes de Vénus, la Terre et Jupiter, et t', t* celle:» des nœuds ascendants des orbites de Vénus et Jupiter.
C'est d'après ces formules que la Table XXXI a été composée : leur somme fait connaître la latitude Xq du Soleil.
(*) Cette inégalité, dont la période est de 240 ans environ, dépend de 'angle \Zn' t — 8n< et a pour expression, d'après M. Airy,
-+-a%o6sin(8/'— i3r4-46o4V34''),
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valeur de cette inégalité pouvant s'élever à a'', il devenait tout à fait nécessaire d'y avoir égard dans la formation des Tables du Soleil.
Vers i83i de nouveaux changements furent apportés par Bessel aux éléments des Tables solaires. Cet astronome prenant pour point de départ les Tables que Carlini avait publiées en 1811, dans les Éphémérides de Milan : Tavole del Sole pel nieridiano di Milano, détermina les corrections dont ces Tables étaient susceptibles, et en déduisit des Tables supplémentaires que le Bureau des Longitudes s'empressa d'adopter et de publier, car les Tables de Carlini ne différaient pas essentiellement des Tables de Delambre : elles s'en distinguaient cependant par une disposition particulière qui les rendait à la fois plus commodes et plus expéditives. Dans ces recherches, principalement fondées sur les observations de Bradley, en 1^53 et 1754, et sur les siennes propres (1820-1825), Bessel adopte pour valeurs des masses de Vénus et de Mars les nombres
obtenus par Burckhardt et qui sont plus grands que ceux employés par Delambre et Carlini, le premier dans le rapport de i à 0,89, et le second dans le rapport de i à 0,95. 11 suppose en outre le maximum de ï équation lunaire égal à 6", ce qui donne pour la valeur de la masse de la Lune —-? valeur très peu différente de celle adoptc'e par Lindcnau et qui est, comme on sait, g-y-;-,. I^s éléments elliptiques corrigés d'après les valeurs de ces constantes et les données de l'observation conduisent Bessel à de nouvelles valeurs de la longitude moyenne, de la longitude du périgée et de Texcentricité, valeurs qui sont, à l'époque ijjo 4- t :
V =279°54'i',36-+-(9.7',6o58i4)'-^(o',oooi-22i8oî)/», 11 = '27</54'i',36-+-(6i',5i7i)/-+-(o,ooo2o37c/)>)/«, c =0,0167922585 — (o,oooooo{359)/.
Enfin la comparaison de ces valeurs avec celles adoptées par
/' el / dcsi{;naDt les loogitudes moyennes de la Terre et de Vénus ou les angles n' t -\-i' el nt 4- î.
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Delambre et Carlini lui donne les corrections suivantes, sur lesquelles sont fondées ses Tables supplémentaires :
8P=-+-2',65-+-(o', 144477)', Sn=-+-64',99-(o,4ioi5)/,
oc = — '0,0000024625 — (0,00000001786)/.
Ces Tables solaires de Bessel, au nombre de six, ont été imprimées dans les Additions à la Connaissance des Temps pour 1 83 1 .
D'autres Tables solaires, également remarquables par leur exactitude, furent construites en i8o4, par le baron de Zach, et parurent à Gotha sous le titre de : Tabulœ motuum Solis novœ et iteriim correctœ, etc., in-4**. Une première édition de ces Tables avait été donnée au même lieu en 179a. Fondées sur les formules de Laplace et sur les observations que de Zach avait faites lui-même au Seeberç, les Tables de i8o4 présentaient un accord frappant avec celles de Delambre, déduites, comme on sait, d'un nombre considérable d'observations faites par des observateurs très habiles. Cependant de Zach n'avait emprunté aux recherches de Delambre que les valeurs des masses de la Lune, de Vénus et de Mars, valeurs que Laplace avait rapportées au tome 111 de la Mécanique céleste, paru en 1802 (*). Dans un but assez futile, celui de
(') Des le mois de novembre i8o3, le baron de Zach avait demandé communication à Lalandc d'une copie ou des épreuves des Tables de Delambre, et Lalande assure que la copie de ces Tables lui fut envoyée sur-le-champ. Voici la lettre de de Zach, qui est datée du 17 novembre i8o3 : « Ne pourrais-je pas avoir une copie ou les épreuves des Tables du Soleil de Delambre? Elles me seraient bien nécessaires à présent que j'emploie beaucoup le Soleil pour mes latitudes. Cela me dispenserait de chercher toujours les erreurs des Tables, ce qui est impraticable lorsque je suis absent du Seeberg. Delambre ne serait-il pas porté à faire ce sacrifice à la Science? car, comme il publie ses Tables, un mois de plus ou un mois de moins ne lui fait rien, mais à moi cela fait beaucoup et me fait gagner du temps et des avantages ». En mai iSo.) parurent à Gotha les Tables solaires de de Zach. Leur accord parfait avec les Tables de Delambre parut surprenant et même suspect à Lalande et à Mathieu, qui accusèrent de Zach de plagiat. On peut juger combien ce reproche était peu fondé en voyant avec quelle estime Delambre, dans la préface de ses Tables, parle de TOuvrage de de Zach. Après avoir constaté les très petites difTérences, o',9, i%4 ^^ o%i7> ^I^i existent dans la longitude moyenne, la longitude du périgée et Féquation du centre, Delambre ajoute : a On peut donc accorder quelque confiance à nos Tables nouvelles, puisque tous les résultats que j'ai déduits de plus de 700 obseryations de Bradley et d'un nombre égal d'observations de Maskelyne
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rendre ses Tables moins embarrassantes, de Zach avait cherché à en réduire le volume, résujtat auquel il n'était parvenu qu'en doublant la longueur des calculs à effectuer. Aussi ces Tables de de Zach, malgré leur exactitude, eurent-elles peu de succès; les astronomes leur préférèrent toujours celles de Delambre. Le volume des Tables de Zach fut encore diminué dans Tédition in-8® qu'il publia à Florence, en 1809, sous le titre de Tables abrégées portatives du Soleil pour le méridien de Paris, etc. Dans celte édition, en effet, le nombre des pages se trouve réduit à 17.
Nous arrivons ici à l'époque la plus mémorable de l'histoire de l'Astronomie pratique. Les travaux qui s'y sont accomplis et poursuivis jusqu'à nos jours marquent l'ère d'un progrès nouveau et sont le plus grand effort que l'on ait tenté pour donner aux Tables astronomiques toute la précision et Texactitude durables dont elles sont susceptibles. Nous allons les analyser rapidement.
En i853, Hansen et Olufsen firent paraître des Tables solaires 1res exactes, mais qui n'eurent pas la préférence sur celles de Delambre. Ces Tables nouvelles reposent sur la totalité des observations faites à Greenwich et à Kœnigsberg et sont déduites delà théorie même dont Ilansen s'était servi en i838 pour construire ses Tables lunaires; l'époque en est fixée au commencement de i85o. Outre la longitude du Soleil, son rayon vecteur et sa latitude, les Tables dont nous parlons donnent encore Tascension droite et la déclinaison de cet astre, l'équation du temps, la parallaxe, le demi-diamètre, etc., éléments qui entrent, comme on sait, dans la composition des Ephémérides, et que lesdlles Tables font connaître avec beaucoup de précision. Comparées à un grand nombre d'observations du Soleil faites à Greenwich et à Kœnigsberg, pendant les années 1820, i843, i844) les Tables de Hansen ont donné pour l'ascension droite des différences dont la plus grande s'élève à o^, 70 ; on peut dire toutefois que leur moyenne
€t (le l)<)uvard et enfin de quatre équinoxcs déterminés chacun par plus de 3oo ul>servations se sont trouvés si pleinement d'accord avec les ol>scrvalion$ que M. de Zach a faites et des(|uelles je n'ai pas eu la moindre communication. »> H est incompréhensible que Lalande et Mathieu, qui ont eu connaissance de la préface des Tables de Delambre, se soient laisser aller au grave reproche qu'ils ont articulé contre de Zach.
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n'excède pas o%3o. Elles ont paru à Copenhague en i853, et ont été éditées aux frais de la Société royale des Sciences de cette ville. M. Zech, à Tubingue, et M. Powalky, à Gotha, ont effectué une partie des calculs que leur construction a nécessités.
Dès iSSp, Le Verrier conçut le projet de soumettre à une revision complète la théorie des mouvements planétaires et d'en effectuer la comparaison avec les observations anciennes et modernes : La Théorie et les Tables du mouvement apparent du Soleil, qu'il publia en i858, sont le premier résultat de ces recherches importantes, recherches qu'il a étendues depuis à tous les corps planétaires de notre système. Les méthodes employées par ce savant calculateur ne diffèrent pas essentiellement de celles exposées par Laplace dans la Mécanique céleste, mais les développements analytiques, et on particulier ceux qui se rapportent à la fonction perturbatrice, y sont poussés beaucoup plus loin que dans ce dernier Ouvrage. Les perturbations les plus importantes que les actions réciproques de Mercure, Vénus, Mars, Jupiter, Saturne et Uranus (l'action de Neptune est insensible) introduisent dans le mouvement de la Terre y sont déterminées en poussant l'approximation jusqu'aux termes du septième ordre par rapport aux excentricités et aux inclinaisons, et l'on s'est astreint dans leur calcul à ne négliger que les termes dont les coefficients sont inférieurs à un demi- centième de seconde. En outre, plusieurs inégalités nouvelles ont été ajoutées à celles déjà données par Laplace (*). La précision ainsi obtenue est telle, que l'on peut repondre de 0*^,01 dans la position géocentrique calculée des planètes, ce qui suppose une précision encore plus grande dans les éléments héliocen triques de laTerre. Les Tables solaires de Le Verrier et la théorie qui leur a servi de base ont paru dans le tome IV des Annales de r Observatoire de Paris; elles résultent de la discussion approfondie de près de 9000 observations du Soleil, faites de. 1750 à i85o dans les Observatoires de Paris, Grcenwich et Kœnigsberg.
(*) Au nombre de ces dernières nous citerons : i" une inégalité à longue période de Tordre du carré des masses de Jupiter et de Mars et dont le coefficient peut aller jusqu'à 7%i6; elle dépend de l'argument 8/*— 4^* — 3/«^ et a une période d'environ 1800 ans; s** une inégalité du môme ordre résultant des actions combinées de Vénus et de Mars et dont le coefficient peut s'élever à 0", 35; elle dépend de l'argument 4 ^"-4- 3/' — 7/' et a une période de 3o2 ans.
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Le temps y est compté en années juliennes de 365 { et commence au midi moyen du i*"" janvier i85o. Ces Tables ont remplacé celles de Delambre, dont se servaient depuis un grand nombre d'années les calculateurs de la Connaissance des Temps et des autres Éphémérides.
Après avoir établi, avec un soin tout particulier, la théorie du mouvement de la Terre autour du Soleil, Le Verrier s'est occupé de la théorie des autres planètes et, en premier lieu, de celle de Mercure. Dans cette étude, comme dans celle relative à la Terre. Le Verrier a repris le calcul de toutes les inégalités précédemment données par Laplace et en a déterminé les coefficients, en poussant les approximations beaucoup plus loin que ne l'avait fait ce grand géomètre. Ainsi, il a tenu compte dans le calcul des inégalités séculaires, des termes du troisième ordre par rapport aux excentricités et aux inclinaisons, termes que Laplace avait négligés et dont l'influence est cependant assez sensible pour faire varier la longitude héliocentrique de la planète de 1 1" en un siècle. La considération des termes d'ordre supérieur dans le calcul des inégalités périodiques lui a permis également de corriger les coefficients de ces inégalités de quantités qui peuvent faire varier de 5 à 6 secondes la longitude de Mercure. Enfin Le Verrier trouve que, pour mettre sa théorie entièrement d'accord avec l'observation, il est nécessaire d'accroître le mouvement séculaire du périhélie de Mercure d'environ 38", accroissement dont il rend compte en l'attribuant à l'existence d'une planète inlra-mercurielle, ou à celle d'un essaim de corpuscules circulant entre Mercure et le Soleil. Ces Tables empiriques deMercure ont été publiées, en iSSg, dans le tome V des Annales de V ObsevK'atoire et ont remplacé celles de Lindenan dont se servaient depuis i835 les calculateurs de la Connaissance des Temps et des autres Ephémérides. Elles reposent sur la discussion approfondie de 3ç)8 obser\'ations de la planète faites à Paris, de i8oi à i84'-i, et sur \i observations des passages de Mercure sur le Soleil, arrivés de iCIpj à i83a.
Ces recherches de Le Verrier sur l'orbite de Mercure ont été suivies de celles concernant la planète Vénus, et de nouvelles Tables de cet astre, construites en la même forme que les précédentes et avec le même soin, ont été publiées, en i86i, dans \cs Anna Irs de r Observatoire de Paris. Le calcul des inégalités y a été repris en
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tenant compte de tous les termes qui ne sont pas inférieurs à un demi-centième de seconde, et en poussant, dans certains cas, les développements jusqu'aux termes du septième ordre inclusivement. Ces termes sont généralement fort petits et dépassent rarement un dixième de seconde; cependant leur considération est nécessaire lorsqu'on veut atteindre au degré de précision que les observations modernes comportent. Pour construire ces nouvelles Tables, Le Verrier avait à sa disposition : i° la longue suite d'observations méridiennes de la planète faites à Greenwich par Bradley, Maskclyne et Pond, observations qui ont été réduites jusqu'en i83o par M. Airy dans l'Ouvrage intitulé : Réduction of tlie Greemvich observations of planets froni i^So to i83o; 2** deux observations des passages de Vénus sur le disque du Soleil arrivés en 1561 et 1769; et 3" une très curieuse observation de l'occultation de Mercure par Vénus, arrivée le 28 mai 1737. Cette observation, faite à Greenwich par Bevis, a été rapportée dans les Transactions philosophiques^ mais son degré de précision n'ayant pas été tout d'abord connu de Le Verrier (les deux contacts n'avaient pu être observés à cause des nuages), celui-ci n'a pu la comprendre dans ses équations de condition, et, par conséquent, la faire concourir à la détermination des éléments de ses Tables; il s'est assuré cependant qu'elle s'accordait d'une manière satisfaisante avec les Tables du Soleil, de Mercure et de Vénus.
La tliéorie de Mars, que Le Verrier a ensuite considérée, lui a présenté une difflculté analogue à celle qu'il avait rencontrée dans la théorie de Mercure. Ce savant calculateur a reconnu que, pour établir une concordance parfaite entre la théorie et les observations de Mars, il était nécessaire et suffisant d'augmenter le mouvement de son périhélie de (^) environ ; et la conclusion qu'il en a tirée a été la même que pour Mercure, à savoir qu'il devait exister dans les environs de Mars une quantité de matière encore inconnue, quantité qui, en s'ajoutant à la masse de la Terre dans la proportion de ^, augmentait la parallaxe solaire de la 24^ partie delà valeur admise, laquelle à cette époque était représentée parle nombre S'', 57. Des déterminatioQS récentes de la parallaxe solaire ont confirmé assez exactement ce résultat, carie nombre 8'',86" trouve par Foucault correspond à une augmentation de 5^ de la valeur ci-dessus, valeur qui est celle donnée par Encke.
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Les observations sur lesquelles reposent ces nouvelles Tables de Mars sont empruntées au grand Ouvrage deM.Airy dont nous avons donné le titre plus haut, et aux publications annuelles de l'Observatoire de Greenwich, qui en sont la continuation ; elles s'étendent de lySo à i858. Le Verrier s'est encore servi des observations de la planète faites à l'Observatoire de Paris à partir de iSSy, observations dont il a entrepris la discussion et la réduction jusqu'en 1 858. Ces observations se rapportent aux années iSSj, i838, i856, 1807 et i858.
Ces Tables de Mars ont paru en 1 861, en même temps que celles de Vénus, et ont été immédiatement adoptées par les rédactions de la Connaissance des Temps ci du Nautical Alnianac.
Après avoir passé en revue le système formé parles planètes inférieures, Le Verrier s'est occupé des planètes supérieures et a fait successivement paraître des Tables fondamentales de leur mouvement.
La théorie des quatre dernières planètes présente des difficultés particulières, à raison de la grandeur des masses perturbatrices. Pour Jupiter et Saturne, la difficulté est encore accrue par un rapport de commensurabilité qui existe entre leurs moyens mouvements, et qui est tel, que cinq fois le moyen mouvement de Saturne est à très peu près égal à deux fois le moyen mouvement de Jupiter. Cette commensurabililé approchée a une influence considérable dans la théorie des deux planètes et produit les grandes irrégularités observées dans leur mouvement, irrégularités en vertu desquelles le moyen mouvement de la première planète semble s'accélérer lorsque le moyen mouvement de la seconde se ralentit, et réciproquement. L'importance de ces variations exige que Ton ait égard, dans la détermination de leurs coefficients, aux termes qui dépendent des puissances supérieures des excentricités et des inclinaisons, et même à ceux qui sont de Tordre du carré et du produit des forces perturbatrices. Le calcul de ces derniers termes est particulièrement laborieux et délicat, à cause de leur multiplicité. L'impossibilité de les calculer tous oblige à discerner dans leur nombre infini ceux dont les valeurs sont sensibles et ceux qui au contraire resteront toujours inappréciables; et celle distinction exige beaucoup de tact et d'habileté. Le Verrier, dans sa Théorie de Jupiter et de Saturne, considère en particulier les
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termes dont nous parlons, et en efTectue le calcul en poussant Tapproximation jusqu^aux quantités du septième ordre par rapport aux excentricités et à l^inclinaison mutuelle des orbites. Il tient compte ensuite dans le calcul des autres inégalités des termes qui sont du second ordre parrapport aux forces perturbatrices et même, pour certaines variations séculaires, de ceux qui dépendent des troisièmes et quatrièmes puissances de ces forces ; ces derniers termes peu nombreux affectent particulièrement les dérivées de Texcentricité et de la longitude du périhélie. Enfin, pour donner à Tensemble de ses formules le plus grand degré possible de généralité, Le Verrier laisse à Tétat d^indéterminés ceux des éléments qui varient avec le temps et qui sont les excentricités, les inclinaisons, les longitudes des périhélies et celles des nœuds ; il rend ainsi sa théorie applicable à toutes les époques, ce qui est un avantage bien précieux.
Les théories de Jupiter et de Saturne ont été comparées à Tensembledes observations que Ton possède de ces deux planètes, et le résultat de cette comparaison a été pour Jupiter aussi satisfaisant qu^on pouvait le désirer ; ainsi, d^unepart. Faction des petites planètes sur Jupiter n^a aucun effet sensible, et, d'autre part, il n'existe aucune cause de perturbation autre que celles résultant des planètes connues.
Pour Saturne, la comparaison de la théorie avec l'observation a présenté quelques difficultés dont il n'a pas été possible jusqu'ici de se rendre exactement compte : ainsi, de 1846 à 18G9, les observations se trouvent représentées à moins de 2^,5, mais, en iSSp, elles accusent un écart de 4"f4 ^^ d i844 ^^ écart de — 5", 00, soit en cinq ans une variation de 9'', 4 (les observations de Greenwich conduisent au résultat à peu près identique 9", 9). Après avoir revu avec le plus grand soin tous les termes importants de sa théorie et s'être assuré qu'aucune erreur grave ne s'était glissée dans ses calculs, Le Verrier en conclut que l'erreur constatée tient non à la théorie, mais aux observations elles-mêmes, et pense que les aspects si variés de l'anneau sont la cause de leur incertitude. La raison qu'il en donne, c'est que l'ombre projetée par ce corps sur la planète, en couvrant à certaines époques une partie variable de son disque, a dû produire sur les équations personnelles aux observateurs des variations qui, assez notables dans les observations anciennes, se sont successivement atténuées à mesure que les mé-
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thodes et les moyens d'observation se sont davantage perfectionnés. Cette conjecture n'étant guère susceptible d'être vérifiée par l'observation, il serait à désirer que la théorie de Saturne fût reprise d'après une méthode différente de celle employée par Le Verrier et que de nouvelles Tables du mouvement de cet astre fussent construites avec tout le soin désirable. Peut-être alors trouverait-on l'explication de l'anomalie singulière dont nous parlons, et pourrait-on prononcer sûrement sur sa véritable cause (').
Les Tables de Jupiter et de Saturne de Le Verrier ont paru en 1876, dans le tome XII des Annales de C Observatoire de Paris; elles sont fondées sur les observations faites à Greenwich de lySo à i83o, de i836 à 1869 et sur celles faites à Paris de iSSj à
Les théories d'Uranus et de Neptune, qui complètent l'ensemble des recherches entreprises par Le Verrier sur le système des huit planètes principales, ont présenté des difficultés de même ordre que les théories de Jupiter et de Saturne; toutefois les observalions auxquelles on les a comparées se sont trouvées représentées ici avec une grande exactitude. Les difficultés dont nous parlons tiennent non seulement à la grandeur des masses des deux planètes, mais encore à un rapport très approché de commensurabllilé qui existe entre leurs moyens mouvements et qui est tel, en effet, que deux fois le moyen mouvement de Neptune, moins le moyen mouvement d'Uranus, est une- très petite quantité (304' environ). Celle particularité, analogue à celle que nous avons rencontrée dans le système formé par Jupiter et Saturne, rend connexes les théories des deux planètes, et introduit dans les éléments de leurs orbites des inégalités à longue période dont le calcul est
(*) Un savant îj/'omèlre snédois, M. H. Gyldèn, qui, dans ces dernières années, s'est livre à un examen approfondi des Tables de Jupiter et <le Saturne, a trouvé qu'on élaldirait une ronrordanro presque parfaite entre le calcul et l'observation, en appliquant à la longitude vraie de Saturne la correction empirique
— 3", 9 cos[i9''o8(/ — iSi7f9)]'
Le Verrier qui, en 1877, avait eu un moment la pensée de joindre à ses Tables de Saturne des Tables rectificatives, était parvenu k un résultat à peu prés identique. {V'^oir les Comptes rendus de l'Académie des ScienceSf 2* semestre, année 1873, p. S'ig.)
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long et dîdficultueux. Le Verrier emploie pour les déterminer la même méthode que dans le cas de Jupiter et Saturne, et, comme pour ces dernières planètes, il développe les expressions analytiques de toutes les inégalités en fonction d^ndéterminées, afîn de rendre ses résultats applicables à une époque quelconque. Les théories d'Uranus et de Neptune et les déterminations qui leur ont servi de base font l'objet des Chapitres XXIV, XXV, XXVI et XXVII des Recherches astronomiques ; et les Tables générales qui en ont été déduites forment la matière des Chapitres XXVIII, XXIX et composent les Tomes XIII et XIV des Annales.
Il nous reste, pour compléter l'historique que nous venons de faire des Tables planétaires, à dire encore quelques mois des recherches récentes de MM. Newcomb et Kowalski sur les orbites des planètes Uranus et Neptune, recherches qui ont conduit, les premières surtout, à des Tables très exactes du mouvement de ces astres.
C'est en i865 que Newcomb a publié le résultat de ses recherches sur la planète Neptune. Les Tables générales que ce savant astronome en a déduites sont fondées sur l'ensemble des observations faites à Greenwich, Cambridge, Paris, Hambourg et Albany, ainsi que sur deux observations anciennes de la planète, faites à Paris les 8 et lo mai lypS ('). Les écarts constatés entre la théorie et l'observation sont très faibles et ne permettent pas de supposer qu'il existe au delà de Neptune une cause de perburbation dont l'effet soit appréciable. Ces écarts pour la longitude varient, en effet, de — o'',o5à -+- o'', 22 et se succèdent d'après une loi assez régulière. Les Tables de Neptune et la théorie qui leur sert de base ont paru dans les Mémoires de l'Institution Smithsonienne [Smithsonian contribution to Knowledge, t. XV), et ont été éditées aux frais de cette Société savante. Elles ont été employées, à partir de 1871, dans les calculs de la Connaissance des Temps et des autres Lphémérides.
Les Tables d'Uranus, qui ont suivi en 1878 celles de Neptune,
( * ) C'est comme étoile de 7*-8* grandeur que Neptune fut observée à cette époque. La première observation est rapportée par Mauvais dans les Comptes rendus des géances de l'Académie des Sciences de Paris, t. XXIV, p. 667. La seconde, consignée dans VHistoire célestey est désignée dans le Catalogue publié en 17/17 par Francis Bailly, sous le n* 2G266.
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sont construites en la même forme que ces dernières, mais reposent sur des principes un peu différents. Les inégalités de la longitude, du rayon vecteur et de la latitude dépendantes du premier ordre, ont été obtenues par l'intégration directe des équations différentielles du mouvement troublé, et, dans le calcul des termes du second ordre provenant de l'action de Saturne, on a fait usage de la méthode dont Hanscn s'était servi en i83i pour calculer des termes semblables, provenant de la grande inégalité de Jupiter et de Saturne. Les termes du second ordre résultant de l'action de Neptune ont été omis dans la détermination des inégalités périodiques, mais il en a été tenu compte dans le cas de l'inégalité à longue période, dont nous avons déjà parlé et qui dépend de l'argument 2 n! t — nt. Les corrections à apporter aux valeurs des éléments elliptiques d'Uranus, provisoirement adoptées, ont été conclues de la discussion de SjSS observations de la planète, faites de 1691 à 1872, et ont donné pour valeur de la masse définitive d'Uranus le nombre 79I40, qui se rapproche beaucoup de celui obtenu par Pierce en 1848. Ces Tables d'Uranus, très exactes et d'un usage fort commode, ont été adoptées par le Nautical Almanac dès 1874 et par la Connaissance des Temps quelques années plus tard; elles ont remplacé celles de Bouvard, publiées en 1821 par le Bureau des Longitudes de France.
Les recherches de Kowalski sur Neptune, entreprises peu après la découverte de la planète, ont été publiées à Kasan, en i855, sous le titre de Recherches sur les mouvements de Neptune, suivies des Tables de cette planète y in-8". Ces Tables, très abrégées, font connaître la longitude hélioccntrique, la latitude et le rayon vecteur de la planète pour chaque intervalle de 3o jours et pendant une période qui s'étend de 184G à 1880. Elles sont fondées sur la discussion de toutes les observations comprises entre 1846 et i853 et se rapportent à l'équinoxe moyen de i85o,o. Ces recherches très remarquables de Kowalski ont pleinement con- • firme les résultats obtenus par Walker, astronome américain, qui déjà en 1848 était parvenu à une représentation exacte de l'orbite de Neptune. Les Tables de Kowalski ont été employées dans les calculs de la Connaissance des Temps et du Nautical Almanac à partir de 1861 ; mais en 1871 elles ont été remplacées par celles de Newcomb.
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Tables du mouvement des satellites de Jupiter.
La découverte des satellites de Jupiter, que Ton doit à Galilée, marque une des plus mémorables époques de l'histoire de l'Astronomie au XVII* siècle. La Géographie et la Navigation lui doivent la première solution du problème si important des longitudes, et la Physique céleste, la connaissance du mouvement progressif de la lumière et la mesure exacte de sa vitesse.
C'est le 7 janvier 1610 que le célèbre astronome florentin fit cette brillante découverte. En explorant le ciel avec une lunette d'approche qu'il venait de construire, il aperçut dans le voisinage de Jupiter trois petites étoiles très brillantes, qu'il prit d'abord pour des étoiles fixes; deux étaient à l'orient de la planète et la troisième à l'occident; mais, les ayant observées de nouveau le lendemain, il s'aperçut qu'elles avaient changé de place et qu'elles étaient cette fois toutes trois d'un même côté. Quelques jours plus tard, il découvrit le quatrième satellite, et, continuant les jours suivants ses observations, il ne tarda pas à reconnaître que ces étoiles étaient des planètes tournant autour de Jupiter de la même manière que la Lune autour de la Terre, et, par conséquent, des satellites. Il donna à ces astres le nom à^ astres de Médicis, en rhonneur des Médicis ses protecteurs, et s'empressa de publier sa découverte (mars 161 o), ainsi que les observations qu'il avait faites dans un Ouvrage paru à Florence sous le titre de ISuncius sidereits{^),
Galilée, qui avait été le premier à apercevoir les satellites de
(') Simon Marius, astronome et mathématicien de l'électeur de Brandebourg, revendiqua, en i6i4, la découverte des satellites de Jupiter; il prétendit les avoir aperçus en Allemagne dés le 29 décembre 1609. Mais, en supposant les prétentions de iMarius fondées, ce qui est loin d'être prouvé, l'antériorité de la découverte n'en appartiendrait pas moins à Galilée; car Marins, datant ses observations d'après le calendrier non réformé, le 29 décembre 1609 correspond au 8 janvier 1610, et l'observation de Marius se trouve par conséquent postérieure d'un jour à celle de Galilée.
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Jupiter, fut aussi le premier qui eut Tidée de faire servir les conligurations et surtout les éclipses de ces astres à la détermination des longitudes terrestres. Encouragé dans ce projet parles États de Hollande, qui lui promirentde grandes récompenses s'ily réussissait, il entreprit, aidé de ses disciples, un nombre considérable d'observations qui malheureusement sont demeurées sans résultat. A la mort de Galilée, le grand-duc de Toscane, Cosme II, chargea Vincent Reineiri, Tun de ses disciples, de continuer les observations commencées et d'en déduire des Tables du mouvement des satellites; ce savant y travailla pendant dix ans, mais sans succès, paraît-il, car il ne fit rien paraître. Il mourut en 1647, ^^^^ qu'il fût même possible de retrouver ses observations et celles de Galilée dont il était le dépositaire, ses papiers et tout ce qui lui appartenait ayant été dilapidés à sa mort. Ils ont été retrouvés depuis, et sont aujourd'hui en la possession de la Bibliothèque de Florence, dite Palatine.
Peiresc, conseiller au parlement d'Aix et l'ami de Gassendi, fut, après Galilée et Reineiri un des premiers qui entreprit de réduire en Tables les mouvements des satellites; il s'était associé Marius dans cette entreprise; mais, ayant appris dans la suite que Galilée était occupé d'un semblable projet, il s'abstint, par un sentiment des plus louables, de publier son travail. Hodernia et Marius s'occupèrentaussi de dresser des Tables.de satellites, mais sansy réussir; fondées sur un trop petit nombre d'observations, ces Tables étaient sans exactitude. Hevelius, qui avait formé le même projet, ne fut pas plus heureux que ses prédécesseurs et dut y renoncer. Enfin, en 1666, Borelli essaya de déduire des observations de Hodernia et des siennes propres une théorie du mouvement des satellites et fit paraître ses TlieoricœMedicœorumplanetarumex causisphysicis deductœ, in-4*^, Ouvrage intéressant à plus d'un titre et qu'ont loué Cassini, Lalande et Montucla. On lit, dans Y Histoire des Maihéniatiques de ce dernier, que, pour établir cette théorie, Borelli fit usage des principes de l'attraction. Il y a sans doute loin des idées de Borelli sur cette matière à celles que nous avons aujourd'hui, mais il se peut qu'elles aient inspiré Newton.
Au môme moment où Borelli publiait à Florence sa théorie des Planètes médicéennes, Cassini faisait paraître à Bologne un Ouvrage sur le mémo sujet intitulé De difficultatibus circa éclipses
PREMIERE SECTION. LVII
in Jove a Mediceis syderibus effectiis ciim eariim solutione ,- et, peu de temps après, il donnait, dans ses Œuvres astronomiques, publiées à Rome en 1666, ses Tabulœ mediceorum syderum, les premières qui aient eu assez d'exactitude pour soutenir la comparaison avec les observations. Les Epliéméridcs que Cassini en déduisit en 1668, et qu'il publia à Bologne, furent trouvées si exactes par les astronomes français, et notamment par Picard, que c'est au rapport de celui-ci à Colbert que Cassini dut d'être appelé en France et d'y recevoir les honneurs les plus distingués. Malgré les travaux de toute sorte qui l'occupèrent à son arrivée, Cassini ne cessa d'observer avec assiduité les satellites de Jupiter et de perfectionner leur théorie. En 1693, il fît paraître de nouvelles Tables de ces astres beaucoup plus parfaites que ne l'étaient celles de 1668, et reformées sur les observations qu'il avait faites depuis 1669. Ces Tables, qui contribuèrent beaucoup, à cette époque, au perfectionnement de la Géographie, furent publiées à Paris sous le titre de Hypothèses et Tables des satellites de Jupiter reformées sur de nouvelles observations; elles étaient assez exactes pour donner les configurations et les éclipses à la minute, et souvent même à quelques secondes près.
Une chose à laquelle Cassini dut tout d'abord s'attacher dans la construction de ses Tables, ce fut de déterminer les temps des révolutions périodiques ou les retours des satellites au même point de leurs orbites. Par la mesure du temps écoulé entre la disparition d'un satellite et la disparition suivante, Cassini en conclut que ces révolutions périodiques étaient, pour le premier satellite, de iJ|8''29™, pour le second de 3Ji3'' 49"» pour le troisième de 7^4*'o°* et pour le quatrième de i6Ji8^'5". Mais il s'aperçut bientôt que ces révolutions n'étaient pas toujours d'égale durée, et qu'elles étaient tantôt plus longues ou tantôt plus courtes, circonstance qui tient à l'irrégularité du mouvement de Jupiter dans son orbite, comme il est aisé de s'en convaincre. En effet, pendant que le satellite parcourt son orbe, la planète décrit le sien d'un mouvement inégal, et lorsque le satellite a accompli sa révolution, l'ombre projetée par Jupiter a avancé ou reculé, en sorte que le satellite, pour atteindre l'ombre de la planète, doit encore parcourir un ^rc égal à celui que Jupiter a décrit dans son orbite. Celte inégalité qui affecte les retours des satellites à leur conjonction et les S0CCH05. — Astr, prat, e
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retours des éclipses dépend ainsi de l'excentricité de l'orbite de Jupiter et doit être mesurée par l'équation du centre, dont la valeur est S'* 34'. Or le premier satellite emploie, pour parcourir cet arc sur son orbite, 0^*39" 20% le second i**i9"*9% le troisième 2** 39™ 35* et le quatrième 6*^i3"4*' Telles sont donc les inégalités que l'excentricité de Jupiter introduit dans le mouvement des satellites, inégalités qui doivent nécessairement se trouver modifiées par celles résultant de l'excentricité même des orbes de ces satellites (*).
Une autre inégalité importante et que Rœmer fut le premier à expliquer est celle qui provient du mouvement successif de la lumière. En calculant les époques des éclipses du premier satellite d'après la moyenne d'un grand nombre d'observations et comparant ces époques à celles données par les Tables, Rœmer remarqua que les époques calculées s'écartaient d'autant plus des époques observées que la Terre était plus ou moins rapprochée de Jupiter. Ainsi les éclipses arrivaient plus tôt que ne l'indiquait l'observation lorsque Jupiter approchait de son opposition; et elles arrivaient, au contraire, plus tard lorsque cette
(*) En effet, soient S la position du Soleil, aa!p l'orbite de Jupiter et cdb celle d'un satellite que nous regarderons d'abord comme circulaire. Si l'on suppose que, Jupiter étant parvenu de la position aphélie a à celle a', le satellite qui se trouvait en c, sur son orbite, soit arrivé après plusieurs révolutions en /i, dans sa conjonction avec le Soleil, il est clair que Tanglc ga!h, égal à l'angle S a' F, mesurera réquation du centre et, par suite, que Tare gh représentera l'inégalité qui résulte de l'excentricité de Jupiter. Mais, si l'orbe du satellite, au lieu d'être circulaire, est
elliptique, alors le mouvement ne se fera plus d'une manière uniforme; il sera plus lent dans la partie de son orbe qui est tournée vers l'aphélie que dans celle qui est vers le périhélie, et lorsque Jupiter aura passé de la position a qu'il occupait à l'aphélie à celle a\ le satellite, au lieu d'être arrivé en h comme dans le cas d'un orbe circulaire, ne sera parvenu (ju'cn t, ajoutant ainsi à l'arc gh qui mesure l'inégalité due à l'excentricité de Jupiter celui hi qui représente la variation produite par l'excentricité de l'orbe du satellite.
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planète était voisine de sa conjonction. Vers les quadratures, les temps observés des éclipses s'accordaient assez bien avec les temps calculés. D'où Rœmer conclut que ces retards et ces avances ne pouvaient provenir que du mouvement progressif de la lumière, lequel de l'opposition à la conjonction avait à franchir toute l'étendue du diamètre de la Terre, soit "jo millions de lieues. En comparant ensuite les distances de la planète à la Terre avec les retards et les avances observés, il lui fut facile de reconnaître que la lumière employait environ i4 minutes à parcourir cette distance.
Celte ingénieuse conception de Rœmer ne fut pas, comme on le pense bien, accueillie sans contestation. Cassini, qui avait eu la même idée que Rœmer, la rejeta et la combattit dès que celui-ci l'eut présentée. Si cette inégalité a lieu, disait-il, elle doit être générale et la même pour les trois autres satellites, car les différences de leurs distances à la Terre sont des quantités absolument négligeables, et par rapport à la distance qui les sépare de cet astre, et par rapporta la prodigieuse vitesse que l'on est obligé d'attribuer à la lumière. Or Cassini annonçait n'avoir rien observé de 5emblableà l'égard des trois autres satellites. Maraldi, qui en 1707 soutenait la même objection, l'appuyait des raisons assez spécieuses (jue voici ; si le mouvement successif de la lumière, disait ce savant, est la cause du retard des éclipses, on devrait observer une seconde inégalité dépendant du lieu de Jupiter dans son orbite, inégalité dont l'effet serait de faire retarder les éclipses depuis son périhélie jusqu'à son aphélie et de les faire avancer, au contraire, depuis son aphélie jusqu'à son périhélie, car la distance de Jupiter à la Terre va en augmentant du périhélie à l'aphélie et en diminuant de l'aphélie au périhélie. Et comme, de l'une à l'autre de ces deux positions de Jupiter, la variation de sa distance par rapport au Soleil est le quart du diamètre de l'orbe terrestre, il est clair que, si la lumière met environ i4™ à traverser cette distance, elle doit mettre, pour en parcourir le quart, à peu près 4"? quantité assez sensible pour être aperçue par les observateurs; et cependant Maraldi affirmait n'avoir rien rencontré de semblable dans la discussion des nombreuses observations à laquelle il s'était livré.
Depuis, ces objections ont été pleinement résolues et tous les doutes levés : on a reconnu, par les observations du premier satellite, que la seconde inégalité de la lumière dépendante de Texcen-
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trîcité de Jupiter existait réeUem«nt ; et quant à la première, qui provient du mouvement progressif de la lumière, une discussion plus approfondie des écarts constatés entre les observations et le calcul a montré que cette équation était générale et quVlle devait être appliquée de la même manière aux trois autres satellites. C*est du reste ce que la découverte de l'aberration faite en 1737 est venue confirmer de la manière la plus éclatante.
Outre la grande inégalité dépendante de l'excentricité de Jupiter et les deux inégalités de la lumière dont nous venons de parler, il en existe d'autres particulières à chaque satellite et que l'observation a fait découvrir. Bradlev qui, après Cassini, doit être cité comme a\ant pris le plus de part aux progrès de la théorie des satellites, eut le mérite d'en signaler les principales. Par la comparaison d'anciennes observations avec celles qu'il avait faites à Wansted. après quatre révolutions de Jupiter, il reconnut que les trois prenûers satellites étaient soumis à des inégalités fort sensibles qu'il attribua à l'action mutuelle que ces corps exercent les uns sur les autres, et dont il fixa la période à environ 437 jours et 5^4- Cette période ramenant, en effet, les trois premiers satellites à la même configuration, soit entre eux, soit à l'égard du Soleil, doit ramener aussi, dans le même ordre, les inégalités qui proviennent de l'attraction, et c'est ce que Bradlev remarqua le premier. Quant au quatrième satellite qui, à cause de son éloignement, ne [participe pas à la période commune de 4^7^» Bradlev lui reconnut une excentricité sensible et fixa sa plus grande équation du centre à o*'48'* équation qui est à pou près celle que l'on donne à Vénus. En i"iîS, il acheva de nouvelles Tables des satellites, fondées sur ses propres obser\alions et sur celles de Pond, son oncle. Tables qui ne parurent, ainsi que celles de Pond relatives au premier satellite, qu'en 1 719. dans le recueil des Tables planétaires de Hallev. Dans ces Tables, Bradlev v tient compte, pour chaque salelliîe, de rinégalitê dépendante du mouvement de la lumièrt*, ainsi que de la partie de cette inégalité qui prorient de l'excentricité de Jupiter et qu'il tixe à 3"3o*; mais il \ négli^ce absolument k*s jH*rturbalions dt jx^ndantes de la p<riode de -i37'», perturbalions qu'il n'était jvas du reste en mesure de lîxer assez exactement pour les comprendre dans ses calculs. Aussi ces Tables, malgré le soin qu'il prit à les construire, ne laissèrent-elles pas que d'être
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fort imparfaites et de présenter dès le début des divergences considérables avec l'observation. Elles furent remplacées avec avantage par celles que Wargentin, astronome suédois, publia en 17465 dans les Acta Societatis regiœ upsalensis et dont nous allons avoir maintenant à nous occuper.
Une chose à laquelle Wargentin s'attacha tout d'abord dans la construction de ses Tables, ce fut précisément de déterminer la valeur des inégalités dont Bradley n'avait fait que fixer la période, et il y réussit pleinement. Par la discussion minutieuse de toutes les observations qui lui étaient parvenues, il reconnut que l'inégalité du premier satellite dépendante de la période de 4^7^ était de o^'iô^So* ou o**3o' en plus ou en moins, inégalité qui lui parut provenir surtout de l'attraction du second satellite. Ce second satellite, étant attiré à la fois par le premier et par le second, devait présenter une variation plus grande : Wargentin trouve pour la quantité de cette variation o**i6°3o*et fixe sa période, comme Bradley, à 437^20^. Quant au troisième satellite, il lui donne une variation de 8"*, qu'il partage en deux inégalités séparées dépendant respectivement des périodes de 12 ans ^ et de i3 ans |; obligé un peu plus tard de les abandonner, il leur substitua une seule équation d'une excentricité variable, et dont il fixa la période à i3 ans. Relativement au quatrième satellite, Wargentin adopte une inégalité de i**o"*3o% dépendante de l'excentricité de son orbite et qui lui paraît suffire pour représenter les perturbations de ce satellite.
Une des principales causes de perturbation que l'on observe dans le mouvement des satellites de Jupiter est celle qui provient de l'action développée par Saturne sur Jupiter, action dont leseflets sont surtout sensibles aux époques des conjonctions et des éclipses ; car, le mouvement des satellites étant rapporté au centre de la planète principale, toutes les inégalités qui affectent le mouvement de Jupiter doivent, par là-même, affecter la position relative de ses satellites, et par conséquent faire varier le temps de leur conjonction. Wargentin essaya de faire entrer les variations dues à cette cause dans le calcul de ses Tables des satellites et construisit à cet effet des Tables additives qui contiennent cinq inégalités nouvelles ; mais la théorie des planètes Jupiter et Saturne était à cette époque trop imparfaite pour que cette cause de perturbation
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pût être exactement appréciée. Lalande, qui reprît un peu plus tard ces calculs, réduisit les Tables de Wargentin en une seule dépendante d'un seul argument, qui est la longitude moyenne de Jupiter moins celle de Saturne, et les inséra dans la Connaissance des Temps de l'an 1764; mais ces Tables étaient à double entrée et moins commodes que celles de Wargentin. C'est ce qui engagea sans doute cet astronome à reproduire ces dernières dans la Connaissance des Temps de 1766. Quant aux Tables générales de Wargentin, Lalande en donna une seconde édition en 1759, dans la traduction des Tables de Halley, puis une troisième qui parut en 1771^ revue et corrigée sur un nouveau manuscrit de Wargentin.
Un phénomène bien remarquable et dont la cause a été longtemps ignorée est la variation de Tinclinaison des orbes des satellites. Maraldi, auquel la théorie des satellites doit d'intéressantes recherches sur tous ses points, fut le premier à constater l'existence de ce curieux phénomène. Par Tensemble des observations qu'il possédait en 17.17 du deuxième satellite, il reconnut que la durée des éclipses de ce satellite n'était pas constamment la même et qu'elle avait dû varier de 1668 à 1710 d'environ o**ai", en passant par une période de décroissenient de 1668 à 1691, et par une période d'accroissement à peu près égale de i(>9i à 1727. En idtiS, celle durée avait été de a*'38", en 1680 de 2**39"; \c> observations de 1691 la mou Iraient d'environ 2**i3", celles df 1715 de 2*'i7", et eniin celles de 1727 de •i'^Si". Ainsi celte duré»» de i(ic>8 à 1715 avait varié deo^'ai'", comme nous venons de h* dire, et elle avait été à jx^u près la morne aux époques 1680-1727 et itH)i-i7i 5. Maraldi ne crut pas avec raison quon piil expliquer celte dillVrence de la durée autrement que par la variation de rinclinuison« et c'est en eflVt à celle hypothèse qu'il s'en lient délînilivemonl ^'V Mais quelle pou\ail être la cause d'un phénomèn».' aussi singulier que celui de la variation de Tinclinaison? car la seule attraction des satellites les uns sur les autres paraissait ini-
(M lVu\ Jiulnes caus^*^ c\»aoourvul à prvHluin: cvUe diflcneoce ikb-Mfrvé^ dans U YartjkUon vio iacliQaix»»* Jers ^^rbile:* ou daa> U durxf de> «tcltpjc^, nuis clic* **»nl iii<utUvAttU*> |H>ur IVxpliquer. i> *<»iil : i* lV\Ofnlrivac de I orbe du sttellite fl
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puissante à l'expliquer. On comprend bien en effet que l'attraction d^un satellite s sur un autre s^ puisse diminuer graduellement l'angle d'inclinaison formé par les plans des deux astres et faire en sorte même que le plan de l'orbite de ^ vienne coïncider avec celui de l'orbite de s; mais, le satellite 5' une fois dans le plan de l'orbite de 5, quelle est la cause qui l'en fait sortir et qui lui permet de continuer de l'autre côté de ce plan ses variations graduelles, comme les observations l'avaient appris à Maraldi? Lalande jeta un grand jour sur cette question en faisant voir, en 1761, que l'attraction des satellites les uns sur les autres devait donner aux nœuds du quatrième un mouvement direct sur l'orbite de Jupiter et que ce mouvement pouvait changer au point de devenir nul ou rétrograde suivant les changements apportés dans la situation respective des nœuds et des inclinaisons des orbites par Teffet des attractions réciproques (* ). Quant au mouvement de ce nœud, il a été vérifié par les obsenalions deWargentin et de Maraldi, qui l'ont trouvé de 5' 33*^ par an et direct. Nous verrons plus loin que de semblables variations ont été constatées dans les nœuds des trois autres satellites.
Tel était à peu près le point où était parvenue la théorie des satellites de Jupiter lorsque Bailly commença à s'en occuper. Ce savant entreprit de soumettre au calcul le mouvement de ces astres et de déterminer, par la seule application des lois de la gravitation, les troubles survenus dans leurs mouvements par l'effet des attractions mutuelles. La première chose que fit Bailly pour établir sa théorie, ce fut de calculer l'action du Soleil sur chacun des satellites et les variations que la non-sphéricité de Jupiter introduit dans le mouvement de leurs absides. Mais, avant de rendre compte de ces recherches intéressantes, qui ont marqué uii progrès nouveau dans la théorie des satellites, il est bon que nous nous arrêtions quelques instants sur un travail semblable d'Euler, entrepris vers la môme époque, et que l'on trouve consigné dans les Mémoires de F Académie des Sciences de Berlin, année 1763.
( ' ) Dès 1761 Lalandc avait fait voir à l'égard du syslèmc solaire que le mouvement des nœuds, qui pour une planète directe est toujours rétrograde sur l'orbite de la planète perturbatrice, peut devenir direct lorsqu'on le rapporte à un troisième plan, par exemple à l'écliptique, et que ceci avait particulièrement lieu lorsque l'incliaaison de la planète perturbatrice était plus grande que celle de la planète troublée.
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Dans ce Mémoire, Euler commence par faire remarquer que Taclion du Soleil sur la Lune attirée par la Terre devrait être beaucoup plus prépondérante que celle du Soleil sur les satellites, tournant autour de Jupiter. Les raisons qu'il en donne sont : i** la grandeur de la masse de Jupiter comparée à celle de la Terre; 2** la distance plus grande de Jupiter au Soleil; et 3** la distance des satellites au centre de la planète, distance qui est plus petite que celle de la Lune au centre de la Terre, eu égard aux dimensions de Jupiter et de la Terre. Il semblerait dès lors, dit Euler, qu'ayant déterminé par la théorie toutes les inégalités qui affectent le mouvement de la Lune, la même théorie pût servir à déterminer celles qui naissent des attractions mutuelles des satellites; car on n'aurait pour cela qu'à supposer la masse de la Terre égale à celle du Soleil, sa distance au Soleil égale à celle de Jupiter, à cet astre et la distance de la Lune à la Terre égale à celle d'un satellite à sa planète. Mais, en faisant cette application, on s'apercevrait bien aisément que toutes les inégalités des satellites ainsi déterminées ont des valeurs excessivement faibles, presque insensibles, et notamment que le mouvement de l'abside de chaque satellite y est extrêmement lent, conséquences que les observations démentent cependant, puisqu'elles montrent que les satellites sont soumis à des inégalités assez considérables et que le mouvement de Tabside en particulier a un mouvement beaucoup plus rapide que celui de la Lune.
Euler rend compte de cette contradiction en l'attribuant à la non-sphéricité de Jupiter et détermine les inégalités que cette cause introduit dans le mouvement de la ligne des absides de chaque satellite, inégalités qui sont telles que Tabside du premier satellite avance suivant l'ordre des signes de 288" par an, celle du second de Sj", 3', celle du troisième de i i"io', et enfin l'abside du quatrième de i'*32' seulement (').
(*) L'arc 0 dont les absides d'un satellite avancent périodiquement pendant une révolution entière de cet astre est donné, suivant Euler, par la formule
où D désigne le demi-diamètre de Téquateur de Jupiter, et p la moyenne distance du salellile au centre de la planète. En prenant pour p les valeurs suivantes :
I... /> = SJD, II... /? = 9D, III... /? = i4|D, IV... p = 23;d,
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Pour parvenir à ces résultats, Euler suppose chaque satellite mû exactement dans le plan même de l'équateur de Jupiter et fait abstraction des autres causes de perturbation, telles que les attractions mutuelles des satellites, Faction du Soleil sur chacun d^eux,etc. Le cas où l'orbite du satellite est inclinée sur le plan de Téquateur de la planète, cas qu'il examine ensuite, le conduit à une conséquence assez singulière : c'est que le mouvement de l'abside est plus lent dans le cas où l'orbite du satellite est inclinée à Téquateur de Jupiter que dans celui où cette orbite est située dans le même plan (*). Si cette inclinaison du plan de l'orbite du satellite était de 54**44'» J^ ligne des absides serait immobile; elle rétrograderait même si cette inclinaison était plus grande que cet angle. Euler trouve encore que, dans le cas d'une inclinaison fort petite, la ligne des nœuds doit avoir une vitesse deux fois plus grande que celle de la ligne des absides, et termine son Mémoire en faisant remarquer la rapidité avec laquelle diminue le mouvement de l'abside à mesure que la distance du satellite à la planète augmente, rapidité qui est telle, en effet, qu'un satellite qui serait placé à 60 demidiamètres environ du centre de Jupiter n'aurait aucun mouvement dans la ligne de ses absides. Il est inutile de faire remarquer ici que ces résultats, fondés sur des rapports de quantités mal déterminées, étaient peu exacts, et qu'ils ont dû être considérablement modifiés par des recherches postérieures, comme nous le verrons plus loin, en analysant des travaux de Laplacc et Lagrange sur le même sujet.
L'objet des recherches de Bailly, nous l'avons dit, était d'appliquer l'analyse à la théorie des satellites, afin d'en déduire des Tables exactes de leurs mouvements, et qui ne fussent fondées que sur le
OQ trouve que la ligne des absides avance pour chaque salclliLc d'un aii^ic :
I 6 = —r— = 1.23.48 pendant 1. 18. 27.34 ou 288 par an,
,, ç. __ 36o«» = 33.17 pendant 3.i3.i3.42 ou 57. 3 par an,
360" m 6= -, = i3. 8 pendant 7. 3.42.36 ou 11.10 par an,
3jo* 6= — - = 4*i4 pendant 16. 16. 32. 9 ou i.32 par an,
(') Soit 9 l'angle que fait l'orbite du satellite avec le plan de Téquateur de la planète. Euler trouve que, dans ce cas, le mouvement de la ligne des absides doit ^ire diminué dans le rapport de i à 1 — Ssin'ç.
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seul principe de la gravitation universelle. La voie analytique suivie par ce géomètre pour y parvenir est à peu près la même que celle tracée par Clairaut dans sa théorie de la Lune, c'est-à-dire qu'il considère chaque satellite comme s'il existait seul et que ses mouvements ne fussent troublés que par l'action du Soleil; et par l'application des principes de Clairaut, il détermine les variations que cette action doit produire : i° sur la longitude moyenne du satellite ; 2" sur la position de son nœud; et 3" dans le mouvement de son abside. A l'égard du quatrième satellite, auquel Bailly fait tout d'abord cette application, il reconnaît que, dans l'hypothèse où ce satellite ne serait soumis qu'à l'action seule du Soleil, deux inégalités assez sensibles devraient être appliquées à la longitude moyenne, inégalités qui en se combinant pourraient produire une correction de o"a' ou o^2™i5'* dans la valeur de cet arc (*). Le mouvement de l'abside l'occupe ensuite et il trouve que ce mouvement est de i4''>43 par révolution ou de 5'i4">5 par an. Quant au mouvement du nœud, il le détermine de 5'i4''j8 par an et rétrograde (^). Nous avons déjà dit que les observations avaient indiqué à Wargentin que ce mouvement était direct et de 5'33', effet dont nous avons rendu compte en l'attribuant aux actions perturbatrices développées par les autres satellites.
L'application que Bailly fait des mêmes principes aux trois autres satellites lui montre que l'action exercée par le Soleil sur chacun d'eux n'y altère pas sensiblement la position de leurs nœuds cl celles de leurs absides et que, par conséquent, cette action peut, à
(') Kn appelant / la lon^iludc moyenne <Iii qualrièmc sutcllile, u son anomalie moyenne, v sa longitude vraie, t son élongation vue du centre de Jupiter, on a. d'après Bailly,
V -- / — Sj'j'i'sin M -h 'l'sin 2 1 — -i-^" ?>\t\ {->. t — u) -h o'S.Tsin 2 M 4- i' \if s'wï {1 1 — 211).
Dans le cas des éclipses, t ou l'élongation est nulle et cette équation se réduit à la
suivante :
1' - / — 55':>7''sin u — l'jiô'sin 2U.
^y 2'/ est ici réifuation du centre du (|uutriènie satellite. Par suite d'une correction appliquée à la longitude de Jupiter pour tenir compte de l'action de Saturne. Bailly a ré<Iuit celte é(iuation à So'ao".
(') Ce résultat approche beaucoup de celui obtenu par Newton au Livre III des Principes mathématiques de la Philosophie naturelle, qui trouve, en effet, que ce mouvement du nœud doit être de 8" j^' par siècle.
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la rigueur, être négligée. Il en est de même de Tattraction directe de Saturne sur chacun des satellites que Bailly montre être le j^ de celle du Soleil et, par conséquent, physiquement nulle. Quant aux actions exercées par Saturne et Jupiter, ce géomètre ne se dissimule pas que les inégalités qui en résultent dans le retour des éclipses soient sensibles et méritent d'être soigneusement étudiées ; mais il fait remarquer avec raison que les théories des planètes Jupiter et Saturne sont à son époque trop imparfaites pour que les effets provenant de cette cause puissent exactement être appréciés, et il invite les géomètres à s'en occuper.
Bailly passe ensuite à la recherche des inégalités qui naissent de l'attraction mutuelle des satellites et résout tout d'abord une difficulté qui se présente dans la solution de ce problème difficile, savoir celle de mettre la fonction qui exprime la distance de deux satellites sous une forme commode pour les applications, c'est-à-dire de la développer en une série assez convergente pour qu'on ne soit pas obligé d'en considérer un grand nombre de termes. Les artifices d'analyse que Bailly emploie pour y parvenir sont à peu près ceux dont Euler et Clairaut ont fait usage dans un cas semblable, le premier dans la théorie de Jupiter et de Saturne, et le second dans celle de Vénus et de la Terre. Cette question résolue, Bailly passe à la recherche, pour chaque satellite, de Téquation de son orbite et y parvient en adoptant les éléments donnés par Cassini dans ses Tables, mais en laissant indéterminées les excentricités des satellites ainsi que leurs masses. Il donne ensuite l'expression de la longitude vraie en fonction de la longitude moyenne et s'occupe de déterminer le mouvement de Tabside de chaque satellite en tenant compte de la figure elliptique de Jupiter, sujet qui l'avait déjà occupé en iy63. Après ces dét-erminations, Bailly résout plusieurs problèmes intéressants sur le sujet qui l'occupe, et se propose notamment de déterminer le temps de la demi-durée d'un satellite dans l'orbite troublée, d'après la connaissance de son inclinaison et de sa distance à son nœud. Il fait voir que l'ellipticité de Tombre de Jupiter qui influe assez sensiblement sur les inclinaisons pour les diminuer n'altère en rien les demi-durées, pourvu que, dans le calcul de cet élément, on emploie l'inclinaison qui convient à l'hypothèse d'un cône d'ombre à base elliptique. Il trouve que les inclinaisons déduites dans les deux hypothèses d'une
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ombre elliptique et d'une ombre circulaire sont dans le rapport de ~ à I, c'est-à-dire que l'on a, <p désignant l'inclinaison relative à la première hypothèse et ^' celle qui convient à la seconde, o, 93 sin <p' = sin y.
Dans les Sections suivantes de son Ouvrage, Bailly entreprend de réduire en nombres les formules de sa théorie, et commence par chercher Ja valeur des masses de chaque satellite. Il y parvient en comparant les résultats fournis par la théorie avec ceux déduits de l'observation et faisant usage pour cela des équations empiriques que Wargentin avait introduites dans ses Tables de 1746. D'après cet astronome, l'équation du premier satellite est de o^'S'^So'ou de o® ap'So" et sa période de 437^. Bailly montre que cette équation est produite par l'action du second satellite et s'en sert pour déterminer la masse de ce satellite, qu'il trouve égale à 0,0000211, la masse de Jupiter étant prise pour unité. L'équation du second satellite, d'après le même astronome, est de o** i6"3o* ou i"6'4^'; mais, comme sa période est la même que celle du premier, c'està-dire de 437^, cette équation ne peut résulter que des actions réunies du premier et du troisième satellite; elle ne peut donc donner l'une des masses qu'en fonction de l'autre et laisse par conséquent le problème indéterminé. Bailly essaye diflerents moyens pour obtenir la valeur séparée des deux masses; mais, n'y pouvant réussir à son gré, il a recours au mouvement du nœud du second satellite (|ue Maraldi avait fixé de i'à^ par an et qui dépend de la niasse du troisième. C'est en combinant cette donnée de l'observation avec ré(juation de AVargcntin que Hailly obtient pour la masse du premier satellite o, ooo33yO et pour celle du troisième 0,0001327. Quant à la masse du quatrième, Bailly la détermine en comparant toujours la théorie aux observations et la trouve égale à environ o,oooo5o, valeur qui se rapproche assez des résultats obtenus par Delambre et Laplace, comme nous le verrons plus loin (*).
Les recherches que nous venons d'analyser font l'objet des trois
(') njilly est revenu, dans lu suile, sur ces dctcrminations, et, relativement aux masses du premier et du troisième satellite, il a donne les nouvelles valeurs que voici:
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premières Parties de l'Ouvrage de Bailly, publié en 1^66 sous ce titre : Essai sur la théorie des satellites de Jupiter, in-4"« La quatrième Partie qui termine TOuvrage est consacrée à l'étude de deux sujets également intéressants et délicats : la recherche du mouvement des nœuds des satellites et celle de leur inclinaison mutuelle. Après avoir considéré le mouvement du nœud qui se fait toujours sur l'orbite du satellite perturbateur et en avoir déterminé la quantité, Bailly fait voir que les inclinaisons mutuelles des orbites sont sensiblement constantes, et, par suite, que la variation observée dans l'inclinaison de l'orbite du satellite sur celle de Jupiter ne peut résulter que du mouvement du nœud qui est lui-même un mouvement de libration, comme les observations du second satellite l'avaient appris à Maraldi dès 1 765. Relativement à la quantité de ce mouvement, Bailly trouve qu'en (ixant le lieu moyen du nœud du premier satellite à 3i3"5a', les mouvements en libration des trois autres satellites autour de ce point fixe sont pour le second satellite de 9^37, dans une période de 3o ans, pour le troisième satellite de 3" 53' dans une période de 200 ans environ et pour le quatrième de 12^ à i3'' dans une période de 4oo à 5oo ans. Quant aux nœuds du premier satellite, Bailly montre qu'ils oscillent eux-mêmes autour d'un point fixe qui est leur lieu moyen et rétrogradent sur l'orbite de Jupiter en parcourant son écliptique. Ce mouvement de libration, que Maraldi avait aperçu dès 1765 et que Irlande a depuis démontré, est un des plus curieux phénomènes que l'observation ait révélés sans le secours de l'Analyse.
Ces recherches de Bailly, malgré ce qu'elles offraient de remarquable, laissaient bien imparfaite encore la théorie des satellites de Jupiter. On pouvait en effet désirer une solution plus neuve et plus générale de ce problème que celle donnée par ce savant, qui s'était contenté, comme nous l'avons dit, d'appliquer à chacun des satellites la méthode employée par Clairaut dans sa théorie de la Lune sans en modifier assez convenablement les expressions. Cette solution plus générale fut donnée par Lagrange en 1766, dans un Mémoire couronné par l'Académie des Sciences de Paris, et que les géomètres s'accordent à regarder comme l'un des plus beaux que ce savant ait écrits sur la théorie du système du monde (*). Dans
(' ) Ce Mémoire de Lagrange fut couronné par l'Académie des Sciences de Paris,
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ce Mémoire, Lagrange considère à la fois les perturbations qui naissent de l'attraction mutuelle des satellites, celles qui proviennent de l'action du Soleil et de Fellipticité du sphéroïde de Jupiter, et c'est en ayant égard à toutes ces influences que ce grand géomètre détermine les équations difliérentielles qui régissent le mouvement troublé des satellites autour de leur planète principale. L'intégration de ces équations, que Lagrange effectue ensuite, hii fait retrouver, comme àBailly, les inégalités découvertes par Bradley et Wargentin et dont la période est de 4^7 jours. Lagrange tient compte ensuite des termes dépendant des excentricités et des inclinaisons, termes qu'il avait négligés dans une première approximation, et parvient ainsi, pour chaque satellite, à quatre équations du centre qui se rapportent aux absides des trois autres et à son abside propre, équations qui sont surtout sensibles dans le mouvement du troisième satellite. Après ces déterminations, Lagrange passe à Tintégralion des équations de la latitude et obtient pour chaque satellite quatre équations principales qu*il propose de représenter en imaginant un système de quatre plans passant par le centre de Jupiter, et se mouvant le premier sur Forbile de cette planète, le deuxième sur le premier, le troisième sur le deuxième et le quatrième (qui est celui de l'orbite du satellite) sur le troisième. Il montre que les nœuds de ces quatre plans doivent rétrograder pendant une révolution entière du satellite et fait connaître les formules qui expriment ces variations.
Relativement aux niasses des satellites, Lagrange emploie pour les déterminer les deux équations empiriques de Wargentin, savoir : o**3o"3o' et o** i()"3o% équations qui sont relatives au premier et au second satellite, et dont la période est de ^i^K L*équation du premier satellite, résultant principalement de Faction du deuxième, doit donner directement, et avec une grande
qui, dè> 17^»;. a\aii pri> p«»ur sujel «lu pri\ ijuVIle «ïevail décerner en i-tifh, la thoorio aoalyti.jue des salellilo* île Jupiler. \.»ii:i quelles claienl le-i r,tn<lition^ du ri»oc«mrs : i» dvlemiiner le> ine:;alilr'i qui «loivenl >\>b>cr\er dans le mouvement de-i qualnp satellite-^ de Jupiter à raus<* de leurs atlracliims mutuelles: i" tmuTer la I M el les p*'ri.Kle* de ees int-^alius. >urtnut a l\{>oque des conj»neli»>Ds, cl le* ^aliir-i nuMUTtque- de ces ino^alil. - daprcs les meilleures ol>5er\ali.>n>: 3' enfin d. icniuner Ie5 \ariation5 oltservces daus le? inclinaisons des orbile> des deuxiènie et triM-icme satellites.
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approximation, la masse de ce dernier corps. Lagrange la trouve égale à 0,00002417? valeur qui s'accorde assez bien avec celle obtenue par Bailly. Quant à la variation du deuxième satellite, qui est due aux actions réunies du premier et du troisième, elle ne peut donner, comme nous l'avons déjà remarqué, que Tune des masses en ibnction de Taulre, et exige, par conséquent, que le rapport entre ces masses soit connu. Lagrange cherche les limites entre lesquelles ce rapport peut être compris et trouve que, en supposant la masse du premier satellite égale à celle du troisième, ces masses sont 0,00006869. Enfin, àTégardde la masse du troisième satellite et en la supposant égale à celle du premier, Lagrange obtient pour sa valeur le nombre 0,0000687.
Ce grand géomètre termine son Mémoire en étudiant les variations observées dans les positions des orbites des satellites et rend compte du changement de Tinclinaison et du mouvement direct des nœuds, phénomènes qu'il rattache l'un à l'autre en montrant qu'il est impossible que le mouvement des nœuds ait lieu sans qu'il en résulte une variation semblable dans l'inclinaison, et confirme ainsi les curieuses remarques faites avant lui par Lalande et Bailly.
Les travaux que nous venons d'analyser étaient limités à la première puissance des forces perturbatrices. Lagrange avait promis de revenir sur sa théorie et de la perfectionner en donnant aux déterminations numériques plus d'étendue et de précision, et surtout en tenant compte des termes qui naissent du carré et des produits des masses; mais il est resté plus de vingt ans sans reprendre ses recherches sur ce sujet. Cette question de l'attraction des satellites paraissait même un peu oubliée, lorsque Laplace la reprit en entier par une analyse nouvelle et sut lui donner toute l'exactitude que réclamait le perfectionnement des Tables à cette époque. Les premières recherches de Laplace sur les satel- Ktes datent de 1784, et ont pour objet les rapports très remarquables qui existent entre les trois premiers satellites, rapports qui sont la source des principales inégalités que l'on observe dans leur mouvement; mais c'est dans les Volumes de l'Académie des Sciences de Paris, pour 1788 et 1789, que ce grand géomètre a exposé complètement sa théorie et qu'il a indiqué la marche à suivre pour en déduire des Tables aussi exactes que les observa-
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lions modernes le comportent. Il y est revenu plus tard, dans la Aiecanique céleste, où cette théorie forme le VIII* Livre, et c'est dans cet Ouvrage que nous allons le suivre pour rendre compte des résultats remarquables auxquels il est parvenu.
Comme Lagrange, Laplace développe les équations différentielles du mouvement des satellites, en ayant égard à leur attraction mutuelle, à celle du Soleil et à Taplatissement de Jupiter ; et parFintégration de ces équations, il obtient les diverses inégalités qui troublent leurs mouvements, inégalités dont quelques-unes sont rendues fort sensibles par les petits diviseurs que l'intégration fait acquérir à quelques-uns de leurs termes, et cela en vertu des rapports de commensurabilité qui existent entre les moyens mouvements des trois premiers satellites. Ces rapports sonl tels, en effet, que la différence des moyens mouvements du premier et du second satellite est à fort peu près égale à deux fois la différence des moyens mouvements du deuxième et du troisième. Les inégalités dépendantes de la période de 4'^7^» ^^ particulier, résultent de la considération de ces sortes de termes. Laplace montre ensuite que l'action du Soleil sur les satellites fait naître dans leur mouvement des inégalités sensibles dont il donne les expressions, et qui répondent aux équations connues dans la théorie de la Lune, sous le nom de variation, àî* élection et d'' équation annuelle. 1^ dernière de ces équations, qui dépend comme la seconde des excentricités, a une période fort grande et se trouve sensiblement modifiée par les termes qui dépendent du carré et des produits des masses perturbatrices.
Les mouvements des orbes des satellites présentent des anonia lies singulières que l'observation a fait connaître et que la théorie a depuis confirmées. Ainsi Laplace démontre que, contrairement à ce que les astronomes avaient d'abord supposé, les satellites ne se meuvent point sur Téqualeur de la planètf, mais sur des plans diversement inclinés à cet équatour vi qui le sont d'autant plus que les satellites sont à une plus grande distance de la planète. Ces plans sont situés entre le plan de Téquateur et celui de Forbite et passent tous par la commune intersection de ces deux plans. Leur inclinaison sur Téquateur de Jupiter n'est pas fixe; elle varie sans cesse, mais de quantités très faible-^ et (|ui sont entre elles dans un rapport constant avec Tinclinaison de Téquateur sur For-
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bile de la planète. Enfin Laplace montre que les nœuds des orbites des trois derniers satellites ont un mouvement rétrograde sur leurs plans fixes , dont la période est pour le second satellite de 29*°*,9i42, pour le troisième de i4i*°%739 et pour le quatrième de 53 1 ans.
Les observations n'ont point fait connaître d^excentricité appréciable dans les orbites des deux premiers satellites; mais celles du troisième et du quatrième en oflrentde fort sensibles. L'excentricité du quatrième est la plus considérable; elle se communique aux trois autres, mais plus faiblement cependant aux deux premiers qu'au troisième, à cause de leur éloignement. Cette excentricité de Torbe du quatrième satellite, en se combinant avec celle du troisième, produit dans le mouvement de ce dernier satellite une double équation du centre qui a longtemps embarrassé les astronomes. Laplace est le premier qui en ait reconnu la cause et qui en ait bien distingué les effets. La première de ces équations est propre à l'orbite du troisième satellite et dépend de la distance de ce satellite à son abside; la seconde est produite par le quatrième satellite et se rapporte à Tabside même de ce dernier corps. En 1684 ces deux équations du centre étaient de même signe et formaient une somme égale à — 6™5i*; elles se retranchaient en 1773 et donnaient une seule équation du centre égale à i'"57*. Wargentin avait essayé, comme nous l'avons dit, de représenter cette double variation à l'aide de deux équations parliculières dont il avait fixé les périodes à I2*°*y et i3*°*' ; mais, n'ayant pas rapporté l'une d'elles à l'abside du quatrième satellite, il ne put déterminer assez exactement la grandeur de ces inégalités et se vil forcé dans la suite de les abandonner. Il leur substitua alors une équation du centre variable, avec une période de i3*°* et dont il détermina les variations à Taide des observations du troisième satellite, ce qui le conduisit à des résultats peu différents de ceux obtenus par Laplace dans ses recherches de 1784. On voit en effet, dans les Mémoires de V Académie des Sciences pour 1787, que cette équation du centre variable, que Wargentin avait formée empiriquement, était de 7°o* de 1668 à 1720 et de 2™3o* de 1754 à 1781.
Les trois premiers satellites sont assujettis à des rapports remarquables, qui ont une grande influence sur leur mouvement. Les SoccHON. — Astr, prat. f
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inégalités dépendantes des carrés et des produits des forces perturbatrices en résultent particulièrement. Ces rapports consistent en ce que le moyen mouvement du premier satellite moins trois fois celui du deuxième, plus deux fois celui du troisième^ est exactement et constamment égal à zéro ; et pareillement que la longitude moyenne du premier satellite moins trois fois celle du deuxième plus deux fois celle du troisième est exactement et constamment égale à deux angles droits (*)*2I1 n'est pas nécessaire, comme Laplace le montre, que ces rapports entre les moyens mouvements et les longitudes des trois premiers satellites aient eu lieu exactement à Torigine, ce qui paraît en effet peu vraisemblable. Il suffit, pour l'existence du phénomène, que ces rapports aient été peu différents de ce qu'ils sont aujourd'hui : alors l'attraction mutuelle des satellites a sufQ pour les rendre rigoureux et les maintenir en vigueur. Mais en même temps elle a dû faire naître dans les mouve-
(* ) Une conséquence intéressante et qui se déduit tout d'abord de ces théorèmes* c'est que les trois premiers satellites ne peuvent jamais être éclipsés à la fois. Kn effet l'f r, /* désignant les longitudes moyennes synodiques des trois premiers satellites, on a, en vertu de la relation énoncée dans le texte,
r-3rH-2r=i8o\
Mais, dans le cas d'une éclipse simultanée des trois premiers satellites, /', r, C sont respectivement égaux à 180° : ainsi
/ _3r4.ar=o,
ce qui est contre la supposition. Dans le cas des éclipses du premier ou du deuxième satellite, on a
/'^rrriSo", et par suite
Donc, dans ce cas, le troisième satellite est en quadrature avec Jupiter lorsque les deux premiers sont dans Tombrc.
Dans le cas où le deuxième et le troisième satellite sont éclipsés en même temps, on a
r= r=i8o% d'où
ainsi, dans ce cas, le premier sulelliic se trouve en conjonction avec la planète.
Enfin, dans le cas des éclipses simultanées du premier et du troisième satellite, /' et /* sont égaux à 180*, et Ton a
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ments des satellites une inégalité périodique dont Fétendue dépend de la différence des rapports primitifs aux rapports actuels. Cette inégalité, que Laplace désigne sous le nom de libration des satellites, a une grande analogie avec la libration du sphéroïde lunaire, mais elle est vraisemblablement fort petite et même insensible, car toutes les recherches faites par Delambre pour en déterminerlavaleur sont demeuréesinfruclueuses. On doitdonc admettre ou bien qu^ les rapports précédents entre les moyens mouvements et les longitudes ont été, à Torigine du mouvement, d'une parfaite exactitude ou bien qu'ils ne s'en sont écartés que d'une quantité insensible.
Un des résultats les plus remarquables de la théorie des satellites de Jupiter, et qui se déduit du calcul de leurs inégalités, est la connaissance des masses. Cette connaissance ne pouvait être donnée ni par la mesure des diamètres, à cause de leur extrême petitesse, ni par les variations séculaires de leurs orbites qui sont des éléments encore trop imparfaitement connus pour pouvoir servir à cette évaluation; mais on pouvait la déduire de la comparaison des valeurs que la théorie assigne à certaines inégalités avec celles que fournit l'observation, et c'est ce que Laplace a fait. Les données que ce grand géomètre emploie pour cet objet sont : i® l'inégalité principale du premier satellite que les observations avaient donnée à Delambre de 3™39*; 2° l'inégalité principale du deuxième satellite, égale d'après le même astronome à i5" i5",3 ; 3° le mouvement annuel et sidéral de l'abside du quatrième satellite que les observations fixent à 254o% 35 ; 4° l'équation du centre du troisième satellite qui se rapporte à l'abside du quatrième et dont la valeur est de 309', I ; 5° enfin, le mouvement annuel et sidéral du nœud de l'orbite du deuxième satellite sur le plan del'équateur de la planète, mouvement rétrograde et que les observations ont fixé à 43^5o^ Eln combinant ces données de l'observation avec les résultats fournis par la théorie, Laplace obtient, pour les valeurs des masses des quatre satellites, les nombres suivants :
I o,ooooi84ii3
II o ,0000258325
III o,oooo865i8j
La masse de Jupiter est prise ici pour unité.
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Laplace est revenu sur ces délerminations au Tome IV de la Mécanique céleste et les a corrigées d'après de nouvelles recherches de Delambre faites sur les constantes de robservalion. Les valeurs des masses qu'il a obtenues dans celte seconde approximation sont les suivantes :
III 0,000088497a
Les équations différentielles qui déterminent le mouvement troublé des satellites autour de leur planète principale, étant du second ordre et au nombre de douze, doivent introduire par Tintégration vingt-quatre constantes arbitraires qui sont les éléments mêmes des orbites des quatre satellites : huit de ces constantes arbitraires sont relatives aux moyens mouvements et aux longitudes moyennes; huit appartiennent aux excentricités et aux aphélies des orbites et enlin huit autres dépendent des inclinaisons et des nœuds. Les rapports qui existent entre les moyens mouvements et les longitudes moyennes réduisent à vingt-deux ces' vingt-quatre constantes arbitraires, car elles établissent, comme nous l'avons vu, deux relations entre ces deux sortes d'éléments; mais l'inégalité que nous avons désignée sous le nom de libration en introduit deux nouvelles, en sorte que le nombre total des indéterminées est toujours de vingt-quatre. Si à ces vingt-quatre indéterminées on ajoute les masses des quatre satellites, Kaplalissement de Jupiter (*), l'inclinaison de son équateur par rapport à l'orbite de la planète et la position des nœuds de cel équateur, on obtient en tout trente et une inconnues qui ne peuvent être déterminées que par les observalions. Pour en obtenir les valeurs, il faut discuter avec beaucoup de soin les observations d'éclipsés de chaque satellite et en considérer un grancl nombre, afin de faire disparaître de leurs résultats niovens les erreurs <lont elles peuvent être affectées. La méthode la plus simph*
(') Cet aplalisscmcnl ou le rapport des (Iou\ axes de Jupiter, déduit des valeurs des masses de ses satellites, a été trouvé, par Laplace, égal à o.yS^iS, ce qui se ra|>-
proche beaucoup du rapport --: que donnent les mesures directes.
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que Ton puisse suivre dans cette recherche est celle que Laplace indique; elle consiste à former avec les éléments primitifs que la théorie détermine des Tables provisoires et à calculer à l'aide de ces Tables les éclipses observées. Les corrections à apporter aux éléments primitifs sont alors fournies par les équations de condition que l'on parvient aisément à former pour chaque éclipse. C'est en suivant cette méthode que Delambre est parvenu à déterminer avec toute la précision convenable les éléments indéterminés que renfermait la théorie de chaque satellite; et les Tables que ce savant en a déduites, outre qu'elles sont beaucoup plus exactes que celles de Wargentin, publiées en 1746, présentent cet avantage précieux d'être uniquement fondées sur le principe de la gravitation universelle et exemptes de tout empirisme. Elles ont paru en 1792 dans la troisième édition de V Astronomie de Lalande et ont été refaites en 1817 sur de nouvelles données de Laplace et d'après les valeurs des masses fournies par la seconde approximation ; nous en reparlerons bientôt.
Après avoir analysé et soumis au calcul les actions réciproques que les satellites exercent les uns sur les autres, il restait, pour compléter leur théorie, une question intéressante à résoudre, celle de déterminer la durée de leurs éclipses. Pour y parvenir, Laplace considère généralement le cas d'un corps opaque de forme quelconque, éclairé par un corps lumineux, et cherche la figure de l'ombre que ce corps opaque doit projeter derrière lui, quelle que soit la forme du corps éclairant. Cette solution générale, il l'applique au cas de Jupiter supposé sphérique et tient compte ensuite de l'aplatissement de celte planète, en admettant que le plan de son équateur coïncide avec celui de son orbite, supposition fort approchée, comme le remarque Laplace, car l'erreur qui peut en résulter est de l'ordre du produit de deux quantités extrêmement petites, qui sont l'ellipticité de Jupiter et l'inclinaison de son équateur. L'application numérique que Laplace fait ensuite de ses formules le conduit, pour les demi-durées des éclipses, aux résultats suivants :
II 62o5',93^
III 78oi',3o
IV ioa7i%64
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Ces résultats surpassent un peu ceux déduits de Tobservation et qui sont :
Il 5976'
ni 7419'
Laplace en trouve la raison : i^ dans Tétendue des disques des satellites qui, bien qu^înappréciables vus de la Terre, ont cependant des dimensions sensibles vus du centre de Jupiter; 2" dans TefTet de la réfraction de la lumière solaire à travers Tatmosphère de Jupiter; et 3" dans la pénombre dont Tefiet est d'augmenter la demidurée des éclipses. Ce grand géomètre termine ses recherches en recommandant aux astronomes un genre d'observation alors assez négligé et qui lui paraît devoir répandre un grand jour sur la théorie des satellites, à savoir l'observation des éclipses de Jupiter par ses satellites ou, si Ton veut, Tobscrvation de leur passage sur le disque de cette planète.
Nous avons dit que les observations des éclipses du premier satellite de Jupiter avaient fait découvrir le mouvement progressif de la lumière. Persuadé que la comparaison de la théorie avec les observations pouvait donner la constante de l'aberration avec une grande précision, Laplace avait invité les astronomes à s'occuper de cette recherche délicate. DelambrC; qui l'entreprit l'un des premiers^ trouva, pour la quantité de l'aberration en longitude, 2o"^y quantité qui est précisément celle que Bradley avait conclue de ses observations directes sur les étoiles. Cet accord singulier entre deux résultats obtenus par des méthodes aussi différentes prouve que la vitesse de la lumière du Soleil est uniforme au moins dans toute l'étendue du diamètre de l'orbe terrestre et qu'elle est bien une émanation de cel astre ; car, si elle consistait simplement dans les vibrations d'un fluide éthéré répandu autour du Soleil, il y a tout lieu de croire que ce fluide, en approchant du Soleil, subirait des variations dans sa densité et qu'ainsi la vitesse de ses vibrations ne serait pas uniforme.
Les perturbations que les satellites éprouvent parl'efiet de leur attraction mutuelle dépendent de leurs masses. Celles-ci sont d'autant mieux connues que celles-là sont déterminées avec plus d'exactitude. Nous avons dit que Delambre, en se fondant sur la
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théorie de Laplace, était parvenu à construire des Tables beaucoup plus exactes que celles parues jusqu^alors, et où tout empirisme avait été sévèrement banni. Mais Laplace, ayant achevé de nouvelles recherches sur la théorie de Jupiter et perfectionné en plusieurs points celle des satellites, notamment en ce qui concerne les valeurs des masses, Delambre jugea nécessaire de revenir sur son travail et de le corriger d'après les nouvelles données que lui offrait la théorie perfectionnée de Laplace. C'est de ces recherches que sont résultées les nouvelles Tables publiées en 1 8 1 7 sous le litre de Tables écliptigues des satellites de Jupiter, in-4**, et que leur auteur a étendues jusqu'à i84o. Elles sont fondées sur la totalité des observations faites depuis 1662 jusqu'à l'époque de leur publication et supposent, ainsi que nous l'avons déjà dit, les valeurs des masses données par la seconde approximation. Comme celles de 1792, elles sont calculées en temps moyen et satisfont assez exactement aux conditions qui lient ensemble les moyens mouvements des trois premiers satellites, ainsi qu'à celles qui rendent leurs éclipses simultanées à jamais impossibles.
Les Tables de Delambre finissant en i83g, il devenait nécessaire de s^occuper de la formation de nouvelles Tables des satellites. Ce travail a été entrepris par Damoiseau dès 1 833 et terminé en i836. Les Tables écliptigues des satellites, que ce savant a fait paraître, sont, comme celles de Delambre, déduites de la théorie de Fattraction universelle et construites en la même forme que ces dernières. Elles ont été publiées sous les auspices du Bureau des Longitudes, en i836, et servent depuis i84i aux calculs de la Connaissance des Temps, à\x Nautical Almanac et des autres Lphémérides. Les données de l'observation, sur lesquelles ces Tables reposent, sont les suivantes : i^ le mouvement annuel et sidéral du nœud de l'orbite du second satellite, que Damoiseau fixe à i2**4'4o%4; *** l'inégalité principale de ce second satellite donnée par les observations de i5'6'',33; 3° le mouvement annuel et sidéral du périjove du quatrième satellite dont l'expression est i4'5 1^,57; 4** l'inégalité du troisième satellite qui se rapporte à ce périjove et dont la valeur est i'5'',07; 5° le mouvement annuel et sidéral du périjove du troisième satellite trouvé de 9377^8965; 6^ le mouvement annuel et sidéral du nœud de l'orbite da troisième satellite sur son plan fixe égal agi g4^f 5 1 5 ; et 7° enfin
III
IV o, 000042 J75 1
valeurs un peu plus faibles que celles obtenues par Delambre dans ses dernières recherches et que Laplace a rapportées au Tome IV de la Mécanique céleste. Quant à Taplatisseraent de Jupiter, Damoiseau le trouve égal à 7377^. Nous reviendrons dans la troisième Partie de cet Ouvrage sur ces Tables de Damoiseau pour en expliquer la disposition et Tusage.
Depuis la publication des Tables de Damoiseau, il n'a été fait aucun travail d'ensemble sur la théorie des satellites de Jupiter. Les seules recherches que nous ayons à mentionner ici sont relatives aux Tables I et II des éclipses de chaque satellite, que les astronomes ont prolongées de quelques années, afin de permettn» aux calculateurs de continuer leurs travaux. C'est M. Fold, dr Berlin, qui le premier s'est occupé de ces utiles recherches. Outn* les Tables I et III des éclipses qu'il a étendues jusqu'à 1900, cet astronome a donné la Table I de chaque satellite, relative aux configurations. M. Adams,qui a repris cette question un peu plus tard, a fait paraître dans V Appendice au Aautical Almanav^ pour 1881, les mêmes Tables I et III des éclipses pour uni* durée de dix ans ( 1 880-1 890), mais en modifiant quelques-uns des éléments de Damoiseau et faisant usage, dans le calcul des perturbations de Jupiter, des Tables de Le Verrier. Les corrections que ce savant astronome a ainsi apportées aux données de Damoiseau ont eu pour principal résultat de rendre plus rigoureuse la relation qui lie entre elles les longitudes moyennes des trois premiers satellites, relation qui n'est qu'imparfaitement satisfaite dans les Tables de cet auteur. Il a repris en même temps le calcul des inégalités dépendantes de l'argument II — A et l'a rendu plus exact, en tenant compte de l'action mutuelle des trois premiers satellites, action que Damoiseau avait totalement négligée dans sa théorie. LcNauiical A Inianac cl quelques autres Éphémérides se servent des Tables de M. Adams; mais le Bcrliner Jahrbuch emploie les
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Tables de M. Fold, un peu modifiées par les corrections empruntées au travail de M. x\dams. Quant à la Connaissance des Temps^ elle fait usage depuis 1880 des Tables manuscrites I et III quu M. Lœwy a fait construire, d'après les données mêmes de Damoiseau et sans rien changer à sa théorie.
La durée des Tables de Damoiseau étant limitée à Tannée 1880. l'Académie des Sciences de Paris a mis, dès 1872, cette question au concours et en a fait le sujet d'un prix qui jusqu'ici n'a pu être décerné. Voici quelles sont les conditions du concours : « Revoir la théorie des satellites de Jupiter; discuter les observations et en déduire les constantes qu'elle renferme et particulièrement celle qui fournit une détermination de la vitesse de la lumière; enfin construire des Tables particulières pour chaque satellite. »
Catalogues d'étoiles.
Le plus ancien Catalogue d'étoiles que nous possédions est celui qui nous a été conservé par Ptolémée, au Livre VIII de VAlmageste; il renferme les longitudes et latitudes de 1022 étoiles exprimées en degrés et parties de degré et se rapporte à l'an 1 87 de notre ère. Bien que Ptolémée assure positivement avoir recommencé toutes les observations d'Hipparquc, il paraît certain aujourd'hui qu^il n^a fait que réduire à son époque le Catalogue de ce dernier, dressé 267 ans avant lui, en ajoutant i^^o à toutes les longitudes pour tenir compte de l'effet de la précession (*). Cette quantité, qui suppose un mouvement des équinoxes égal à 36'' par an, étant trop faible de 1^2' environ (la précession à l'époque de Ptolémée était à peu près de 5o''), il s'est trouvé que les longitudes de Ptolémée se rapportent non pas à Tan 187, mais bien à l'an 63 de notre ère.
783 ans après Ptolémée, un astronome arabe, du nom d'Albaté-
(') Flamsteed, Halley et surtout Dclambre et Biot ont donné de ce fait des raisons bien probantes. (Voyez^ pour Delambre, le Chapitre VII de son Histoire de l'Astronomie ancienne et, pour Biot, le Mémoire qu'il a publié dans le Journal des taçants, année 1847, p. io6.)
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gp[iius, corrigea etcompléla le Catalogue de Ptolémée. Les observations qu'il entreprit dans ce but furent commencées vers Fan 264 de rhégire (877 de J.-C), et continuées jusqu'en 918, tantôt 1 Racta, ville de Mésopotamie (aujourd'hui Racca ou Racha), tantôt à Antioche, siège de son gouvernement. La précession déduite des observations de cet astronome a été trouvée égale à 55*^, valeur qui se rapproche assez, comme on voit, de la véritable. Quelques siècles plus tard, Ouloug-Beig ou Ulug-Beg, prince tartare qui régnait au delà de TOxus, sur la Transoxiane, nous a laissé, dans ses Tables astronomiques (en persan), un Catalogue d'étoiles qui renferme les lieux de 10 19 de ces astres déduits des observations faites par lui à Samarcand, capitale de son empire. Ce Catalogue, longtemps célèbre dans tout l'Orient, forme la quatrième partie desdites Tables et a été publié en 1 806 par les soins d'un savant anglais, Th.'Hyde, sous le titre de Tahulœ longitudinum etlatitudinvm Stellarumfixarumj etc., Oxonii, in-4"; l'époque est fixée à l'an 1437 de notre ère (*). Citons encore, et par ordre de date, le Catalogue de Tycho Brahé, paru en 1600 et contenant les lieux de 777 étoiles; Kepler, d'après les observations mêmes de Ticho, j ajouta, en 1627, 2 28 étoiles, ce qui porta à ioo5 le nombre des étoiles de ce Catalogue; celui de Riccioli, paru en i665 et qui renferme 1468 étoiles réduites à l'époque 1701 ; celui de Halley, publié en 1679 et qui contient les lieux de 34 1 étoiles, déduites des observations faites à Sainte-Hélène par cet astronome en 1677; et enfin le Catalogue d'Hevelius publié en 1690 et qui renferme les longitudes, latitudes, ascensions droites et déclinaisons de i564 étoiles de grandeurs différentes jusqu'à la 7'' inclusivement : l'époque de ceCatalogue est l'équinoxc moyen de 1660 (^).
C'est en 1726 que Flamsteed fit paraître à Londres, dans le III* Volume de son Ilistoria cœ les lis, son grand Catalogue d^étoiles
(*) M. L.-A. Sedillot a donné de l'Ouvrage entier une traduction française avec c texte qui a paru en i853.
(') ilcveliusest le premier qui ait donné les lieux des étoiles exprimés en degrés, minutes, secondes. Ptolémée et Ulup-Bcg se contentèrent de marquer la roinate ronde; Tycho et Halley n'allèrent pas au delà de la demi-minute qu'ils désignaient par la fraction {, C'est seulement vers le milieu du siècle dernier que La Caille ei Bradley donnèrent les quarts de seconde et que Maskel^nne marqua les huitièmes, puis les dixièmes de seconde.
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qui conlient les longitudes, latitudes, ascensions droites et dis* tances au pôle de 2986 positions réduites à Tannée 1689. Ce Catalogue, célèbre depuis sous le nom de Catalogue britannique^ le plus vaste et le plus exact, sans contredit, dé tous ceux publiés jusqu^alors, fut dressé par les soins de ce grand astronome sur les observations faites àGreenwich de 16^6 à 1700; Lalande, dans le Vni' Volume de ses EphémérideSj en a donné une édition à la fois plus correcte et plus commode. A la suite du Catalogue britanniquCy on trouve ceux de Ptolémée, d'Ulug-Beg, de Tycho, d'Hevelius et un Catalogue assez exact pour 1693, dressé diaprés les observations du prince de Hesse.
De 1757 à 1762, La Caille publia trois Catalogues qui par leur exactitude et leur étendue furent regardés comme les fondements de l'Astronomie à cette époque. Le premier de ces Catalogues, publié en 1757, renferme les positions de 897 étoiles principales, déterminées, chacune, par un nombre si considérable d'observations et avec une précision telle que, au dire de Lalande, «4000 étoiles ne lui eussent pas coûté plus de temps, ni plus de peine que n'avaient fait ces 897 étoiles » ; La Caille y travailla pendant dix ans. Le second Catalogue se rapporte à l'hémisphère austral et renferme 194^ étoiles choisies parmi celles (au nombre d'environ 10 000) que La Caille avait observées au Cap de Bonne-Espérance et aux lies de France et de Bourbon, pendant les années 1751-1754- En 1845, le gouvernement anglais fit entreprendre la rédaction de toutes les étoiles australes observées par La Caille au Cap, et publia un Catalogue qui renferme 9766 positions réduites àTépoque 1760. Quant au troisième Catalogue de La Caille, resté inachevé par la mort de ce laborieux observateur, il comprend environ 600 étoiles zodiacales observées à Paris dans le cours de l'année 1762 et a été publié, en partie du moins, par Bailly dansle volume des Éphémérides que La Caille avait calculées pour les années 1 765-1 774.
En 1742, Lemonnier donna en plusieurs parties un Catalogue d'étoiles zodiacales (au nombre d'environ 4oo)> que ^^^ trouve imprimé dans les trois premiers Livres de ses Observations, publiées i Paris en 1751, 1764 et 1759. Vers la même époque, parurent le Catalogue de Mayer, comprenant les ascensions droites et déclinaisons de 998 étoiles zodiacales, celui de Zanotti, imprimé dans
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ses Éphémérides de Bologne, et le Calalogue de Cagnolî, publié dans les Mémoires de la Société italienne, Catalogue qui comprend les positions de Soi étoiles déduites de ses propres observations.
Au commencement de ce siècle, Le Français-Lalande fil paraître son Histoire céleste française y travail immense qui renferme les observations de 5o ooo étoiles faites à Paris avec un grand quart (le cercle de Bird^ toutes les étoiles observées sont comprises entre la i*^*" et la 8** grandeur inclusivement. En 1847, l'Association britannique» a fait entreprendre la réduction de ces observations cl a |)ublié à SCS frais un Catalogue qui comprend 47 ^90 positions réduites à Tannée 1800.
En i8i4, Piazzi entreprit de dresser un nouveau Catalogue d'étoiles, fondé sur les observations faites par lui à Palermc, de i79*>» à 181 3. Ce Catalogue, que les astronomes s'accordent à regarder comme le plus parfait de tous ceux qui ont été publiés, renferme les positions de7646étoilesréduitesàrépoque 1800 et conclues chacune d'un grand nombre d'observations; elles sont toutes situées entre — i5'* de déclinaison et le pôle. Une première édition de ce Catalogue, contenant C748 positions seulement, parut en i8o3etfut couronnée par l'Académie des Sciences de Paris; la même récompense a été décernée à l'édition plus complète de i8i4-
En 1806, de Zach publia un Catalogue de i83o étoiles zodiacales, d'après les observations faites par lui au Secberg, dans le duché de Saxe-Gotha.
Les observations faites par Bradiey, de 1750 a i76u,onlété |)ubliécs par Bcssel en 1818, et un Calalogue de 3i ir>. étoiles en a été déduit; l'époque de ce Catalogue est Téquinoxe de 1750.
De 1821 à i833, Bessel acheva une série de 7501 1 obser\'ation^ sur la zone comprise entre le 1 5*^ degré de déclinaison sud et le 45® degré de déclinaison nord. Ces observations, qui comprennent toutes les étoiles jusqu'à la \f grandeur inclusivement, on! été réduites dernièrement par M. Wcisse et rapportées à Tépoquc
En 1 835, Th. Brisbane, directeur de l'Observatoire de ParmatU, dans la Nouvelle-Galles du Sud, a publié un Catalogue fondé sui les observations faites dans cet établissement depuis 1821 ; il comprend 7383 positions d'étoiles.
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Le Catalogue de Groombridge, édité aux frais du gouvernement anglais, renferme les lieux de 4^4^ circompolaires réduites à janvier 1810; il a été dressé sur les observations faites de 1806
Le Catalogue de Santini contient environ 1740 étoiles situées entre o'^ et 4- 10° de déclinaison et se rapporte àTéquinoxede iS^o. I^s 2706 positions australes comprises entre — 10" 8' et — i2"3()' ont été réduites à Téquinoxe moyen de 1860.
Le Catalogue d'Armagh, réduit pour Téquinoxe moyen de i84o, contient 5345 étoiles de toutes déclinaisons.
De 1841 à i844j Argelander a achevé une série de 26 4^5 observations comprises entre -|- i5^ et -f-8o'*de déclinaison, qu'il a réduites à l'époque 1842. Tout récemment, Argelander a complété son Catalogue en y ajoutant les lieux de 23 25o étoiles comprises entre — i5** et — 3i** de déclinaison et rapportées à Téquinoxe moyen de i85o.
\jt grand Catalogue de Bonn, dressé par Argelander, renferme 3?.^ 198 étoiles comprises entre — 2" et -I- 90" de déclinaison et est rapporté à l'époque i8d5.
En 1844? Taylor publia un Catalogue de 11 oi5 étoiles, fonde sur les observations faites à Madras, de 1822 à i843.
Le Catalogue publié en 18^9 par M. Airy comprend 21 56 positions d'étoiles déduites des observations faites à l'Observatoire de Greenwich, de i836 à 1847.
Rumker a donné récemment un Catalogue qui renferme les lieux déplus de 1 2 000 étoiles observées avec le grand cercle méridien de l'Observatoire de Hambourg. C'est surtout en vue de rectifier et de compléter les grands Catalogues de L. Lalande et de Bessel que ce travail a été entrepris.
En 1 838, Johnson, directeur du liadclijff'e Observatory, conçut le projet de réobserver toutes les étoiles circompolaires du Catalogue de Groombridge et d'en accroître le nombre. Le Catalogue ^u'il a publié renferme 63 1 7 étoiles, c'est-à-dire 20-4 étoiles de plus fluele Catalogue de Groombridge; l'époque est l'équinoxe moyen <Iei845.
Le Catalogue publié par l'Association britannique, en i845,con-
l'cniles lieux de 83^^ étoiles; l'époque est l'équinoxe de i85o. On trouve dans ce Catalogue le mouvement propre, la variation sécu-
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laire, la précession annuelle, ainsi que les logarithmes constants qui servent au calcul de la précession, de Taberration et de la nutation.
Le Catalogue de Ivan Fedorenko contient les positions moyennes des étoiles circompolaires, dont les observations ont été publiées par Lalande dans les Mémoires de l'Académie des Sciences de Paris, de 1789 et 1790; il a paru à Saint-Pétersbourg en i854 cl se rapporte à Tannée 1790.
Le Catalogue de Carrington comprend 3j3S étoiles circompolaires et se rapporte à l'époque 1 855 ; celui de Schjellerup renferme 10 000 étoiles comprises entre — i5** et -t- i5** de déclinaison et a été calculé pour Téquinoxe de i865.
En i852, Struve a publié un Catalogue composé en majeure partie d'étoiles doubles et qui comprend 2874 positions réduites à l'année i83o. C'est d'après les observations faites à Dorpat de i83a à 1843 que ce précieux Catalogue a été construit.
Mentionnons encore un Catalogue zodiacal très exact, que l'on doit à M. M. Lœwy, le Catalogue des étoiles de culmination lunaire et de longitude dont la première partie a paru en 1877 dans le tome I des Annales du Bureau des Longitudes.
En construisant ce Catalogue, l'auteur a eu un double but. Il s'est proposé : 1^ de conclure des positions d'étoiles permettant de déterminer avec le plus haut degré d'exactitude le mouvement lunaire; et a^ de fournir pour la détermination de l'heure dans les opérations de longitudes des ascensions droites possédant, toutes, la précision la plus élevée et la plus uniforme.
Ce Catalogue, dont l'achèvement touche à son terme, reposera sur environ 3oooo observations effectuées sur le même plan de 1869 à 1882, dans les Observatoires de Paris, de Montsouris, d'Alger et de Lyon ; sur les résultats obtenus dans les opérations de longitudes faites par M. Lœwy ou sous son habile direction, ainsi que sur ceux obtenus par les oflîcicrs d'ctat-major sous les ordres de M. le colonel Perrier, pendant toute la série de leurs nombreuses déterminations de longitudes.
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NOTICES HISTORIQUES SUR LES PRINCIPAUX PHÉNOMÈNES DONT LA PRÉDICTION FAIT LE SUJET DES ÉPHÉMÉRIDES.
Éclipses de Lune et de Soleil.
n n'est pas de phénomène céleste qui ait excité plus vivement rattention des hommes et frappé davantage leur imagination que celui des éclipses de Lune ou de Soleil. L'histoire de l'antiquité est pleine de récits qui attestent combien étaient grandes , chez les anciens, la superstition et la frayeur causées par ce curieux phénomène. Les éclipses de Soleil surtout les impressionnaient vivement. Quant aux éclipses de Lune, l'imagination poétique des Grecs en fit bientôt le sujet d'une églogue amoureuse : Diane éprise d'EDdymIon venait la nuit sous les traits de Phébé rendre visite à son amant dans la grotte du mont Latmos. On finit cependant par s'apercevoir que cette définition de la disparition de la Lune s'accordait mal avec la constance du phénomène, et l'on chercha ailleurs une autre explication de la cause des éclipses. On la trouva dans le prétendu charme que les sorcières passaient pour exercer sur la Lune. Ces magiciennes, parla force de leurs enchantements, faisaient descendre la Lune de son ciel et l'amenaient sur la Terre pour y opérer des maléfices, et l'on faisait alors, nous rapportent les auteurs anciens, un grand bruit pour que la Lune n'entendit pas les cris des sorcières. Les Romains, entre autres, avaient cette (coutume assez bizarre : ils allumaient un grand nombre de torches et de flambeaux et les tenaient élevés vers le ciel comme pour rappeler à la lumière l'astre éclipsé. Quant aux autres peuples, leurs coutumes n'étaient pas moins singulières. Les Mexicains efirayés
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jeûnaient pendant tout le temps des éclipses, et leurs femmes ellesmêmes se maltraitaient le plus qu'elles pouvaient, pensant que U Lune avait été maltraitée par le Soleil dans une querelle de ménage. Les Indiens croyaient que c'était un dragon (râhu) qui voulait dévorer la Lune, et pendant que les uns se mettaient dans l'eau jusqu'au cou (ce qui est chez ce peuple le signe de la plus grande dévotion) pour supplier le monstre de ne pas dévorer l'astre des nuits, les autres poussaient de grands cris pour répouvanlerct lui faire lâcher prise. Les Scandinaves avaient un mythe un peu (lifTércnt de celui des Indiens, mais tout aussi extravagant : suivant eux, deux énormes loups, qu'ils appelaient Skoll et Hati, poursuivaient sans relâche le Soleil et la Lune, s'attachant, le premier, Skoll, au Soleil, et le second, Ilati, à la Lune; les éclipses de Soleil (*t de Lune étaient alors attribuées aux prises de ces astres avec les loups persécuteurs.
On trouve dans les auteurs anciens le récit de plusieurs faits qui montrent le parti adroit qu'ont su tirer de la frayeur du peuple des hommes éclairés pour l'amener à servir leurs desseins dans telle ou telle occasion mémorable. Ïite-Live rapporte que Sulpicius- Gallus, lieutenant de Paul-Emile, dans la guerre contre Persée, annonça une éclipse de Lune qui devait avoir lieu dans la nuit même qui précéda le jour où Paul-Emile défît Persée, et que par ce moyen il prévint la frayeur que cet événement imprévu n'aurait pas manqué de jeter parmi ses troupes. Drusus usa du même procédé pour apaiser une sédition violente qui s'était élevée dans son armée; et Alexandre, la veille de la bataille d'Arbelles, ne dut, parait-il, qu'à son adresse et à sa fermeté de pouvoir calmer la terreur qui s'était jetée tout à coup dans son camp à la vue d'une simple éclipse de Lune. Aujourd'hui que la Science a fait d'assez rapides progrès pour permettre aux astronomes de prédire longtemps à l'avance le retour des éclipses, toute crainte puérile a disparu à ce sujet, et à la terreur supertitieuse d'autrefois a succédé un sentiment plus naturel, celui d'une vive et légitime curiosité (').
(') Il n'y a pas bien longtemps que Ton est revenu du sentiment de frayeur dool nous parlons. Foulonelle, dans ses Entretiens sur la pluralité des mondcsj nous apprend que, sur la simple annonce de réclipse totale de Soleil qui eut lieu en if>3i, un grand nombre d'habitants de Taris allèrent se réfugier au fond des ca^es;
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Il faul remonter bien haut dans l'histoire du monde pour trouver la première connaissance du retour des éclipses. Si Ton en croit les historiens chinois^ c'est plus de 2000 ans avant notre ère que la première éclipse aurait été observée à la Chine. On lit, en effet, dans les annales de ce peuple, que deux astronomes, Ho et Hi, furent condamnés à mort pour avoir négligé d^annoncer une éclipse de Soleil qui arriva vers Téquinoxe d^automne, en Tan ai 55 avant notre ère. Ce fait, qui semblerait prouver non seulement que les Chinois ont connu la cause des éclipses à une époque quasi-diluvienne, mais encore qu'ils ét^aient en mesure d'en prédire avec quelque certitude le retour, a trouvé, nous devons le dire, de nombreux contradicteurs. 11 est bien vrai qu'une éclipse de Soleil ait eu lieu vers l'équinoxe d'automne à la date susdite, mais il est douteux que l'observation ait pu en être faite à la Chine, vu l'époque reculée à laquelle la tradition chinoise place cet événement. Il est plus vraisemblable d'admettre que les Chinois, jaloux de leur antiquité fabuleuse et voulant en reculer encore les limites, auront calculé postérieurement cette éclipse et l'auront insérée dans leurs annales astronomiques. On donne d'ailleurs comme certain que cette prétendue négligence des astronomes chinois ne fut qu'un prétexte pour l'empereur Tchong-Rong de se débarrasser de deux personnages influents qui, élevés par lui au rang des plus hautes dignités, avaient trompé indignement sa confiance, en s'alliant avec des ennemis de r£mpire et en conspirant contre la sûreté de l'État.
cl en 1^4» Téclipse annulaire du Soleil qui arriva le i" avril, bien qu'annoncée longtemps à Tavance, jeta une telle perturbation dans les esprits que l'aulorilr crut utile de publier Tavis suivant, que Ton trouve inséré dans la Gazette de France du lundi 19 mars 1764 : « Les curés tant des villes que des campagnes sont invités à commencer plus tût qu'à Tordinaire Toffice du quatrième dimanche du i^réme, à cause de Téclipse totale de Soleil qui, sur les 10^ du matin, ra- 'nèDerà les ténèbres de la nuit. Ils sont priés en même temps d'avertir le peuple que les éclipses n'ont sur nous aucune influence ni morale ni physique; qu'elles ne présagent et ne produisent ni stérilité ni contagion, ni guerre ni accidents funestes, ^^ que ce sont des suites nécessaires du mouvement des corps célestes aussi naturelles que le lever et le coucher du Soleil ou de la Lune. » Cette éclipse, que la ^^We de France avait annoncée par erreur comme devant être totale, n'était qu'annulaire et ne devait point, en conséquence, ramener les » ténèbres de la nuit ». ^I^Igré cela et la précaution que Ton prit d'en informer le public, elle ne laissa pas que d'effrayer beaucoup de monde.
Soccuox. — Astr. prat. g
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Anaxagore, qui florissait vers Tan 5oo avant noire ère, paraît être le premier qui ait écrit sur les éclipses et qui ait cherché à en expliquer la cause. Il parait même que ses opinions, peu conformes à la Cosmogonie de son temps, lui attirèrent de la part des disciples de Socrate d'indignes persécutions, et que, comme Galilée, le célèbre philosophe ionien dut expier dans les fers la témérité d'avoir voulu interroger la Nature et lui arracher ses secrets. Hérodote nous rapporte bien que Thaïes annonça aux Ioniens une éclipse de Soleil que Riccioli place à Tannée 585 av. J.-C. (*). Mais TAstronomie était à cette époque trop peu avancée chez les Greos pour que Thaïes ait pu faire cette prédiction, autrement que par le moyen de la période chaldécnne de dix-huit ans et onze jours, qui ramène, comme on sait, les éclipses à peu près à la même époque. Pour rencontrer les premières notions du calcul des éclipses, il faut remonter jusqu'à Hipparque, et c'est dans VAlmageste qu'on les trouve. Ces règles ont été emplo\ée5 jusqu'au temps de Kepler, qui les a lui-même perfectionnées cl qui s'en est servi le premier pour la détermination des longitudes terrestres. Depuis cette époque, la théorie des éclipses a fait de notables progrès, et de nos jours, grâce aux remarquables méthodes de Woolhouse et de Hansen, elle a atteint tout le degré d'exaclilude désirable. Nous exposerons la première de ces méthodes, dans la troisième Partie de cet Ouvrage, lorsque nous entreprendrons d'expliquer par TAnalyse les principales circonstances du phénomène des éclipses.
(•) C'est la fameuse éclipse totale du Soleil qui mit (in à la guerre «les Mèilesct <lcs Lydiens par la frayeur ({u'clle causa aux deux armées engagées dans un combat. Comme nous l'avons dit dans le texte, Riccioli place cet événement à Tan '>H5 avant l'ère chrétienne, date qui a été adoptée par Kepler, Newton, Manfredi, et par d'autres astronomes. Mais certains chronologistes lui assignent une époque soit plus récente, soit plus ancienne, et le rapportent aux années — 58i, — 3^, — 397, — <>oi, etc. On sait aujourd'hui, par le calcul exact qu'ont permis des Tables récentes du Soleil et de la Lune, que cet événement a dû se passer en Tan 610 avant notre ère.
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Phénomène des marées.
Les plus grands géomètres des temps modernes, Descartes, -Newton, Daniel Bernoulli, Euler, Maclaurin, d'Alembert se sont occupés du problème des marées, mais sans parvenir à en donner une solution satisfaisante. Kepler paraît être le premier qui ait cherché dans Faction attractive des astres Tcxplication de ce curieux phénomène; mais il appartenait à Newton d'en dévoiler la vraie cause, en le rattachant au principe de la gravitation universelle qu'il venait de découvrir. La théorie de ce grand géomètre parut, en 1687, ^^^^ son immortel Ouvrage des Principes de la philosophie naturelle. Un peu plus tard, en 174^) Daniel Bernoulli, Euler et Maclaurin tentèrent, par différents moyens, (l'avancer la solution du problème, mais sans cependant ajouter beaucoup à ce qu'avait dit Newton avant eux. Enfin, en 1774» Laplace, aidé des importantes découvertes que l'on venait de faire dans le calcul aux différences partielles et dans la théorie du mouvement des fluides, reprit le problème des marées et parvint à le résoudre complètement dans le cas hypothétique d'une mer libre de toutes parts et également profonde. Bien que la théorie de Laplace soit loin de rendre compte exactement de tous les faits observés, on peut, néanmoins, la considérer comme un perfectionnement important apporté à la solution de ce problème, solution qui, de nos jours encore, revêt la forme analytique que lui a donnée l'illustre auteur de la Mécanique céleste.
Les anciens ont eu une connaissance assez exacte du phénomène des marées. Arislote, dans son Livre du Monde, dit que les marées sont réglées sur le mouvement de la Lune. Pline, dans son Ilis- ^oire naturelle, en parle d'une manière encore plus explicite : « La cause des marées, dit ce naturaliste, provient du Soleil et de 'a Lune; les eaux se meuvent en obéissant à l'inQuence sidérale ^ui attire et soulève les mers. » Suivant Plutarque, Pythéas, de Marseille, serait le premier qui aurait remarqué le rapport qui <^xiste entre le mouvement du flux et du reflux et celui de la Lune.
XCII INTRODUCTION HISTORIQUE
Il est certain que, dans son voyage vers le Nord, cet astronome dut, en parcourant les côtes de TOcéan septentrional, acquérir sur le phénomène des marées des notions bien supérieures à celles que possédaient se scontemporains et, en particulier, Arislote, qui ne s'était jamais éloigné de la Grèce et de l'Asie Mineure.
Passages de Vénus et de Mercure sur le disque du Soleil.
Les planètes inférieures, Mercure et Vénus, dont les orbites sont renfermés dans celle de la Terre, nous présentent, lorsqu'elles passent entre le Soleil et la Terre, un phénomène analogue à celui des éclipses de Soleil et de Lune. On les voit alors traverser le disque du Soleil, d'orient en occident, et s'y projeter sous la forme d'une petite tache noire et parfaitement ronde. Pour que ce phénomène puisse avoir lieu, il faut évidemment que ces planètes soient en conjonction avec Je Soleil et que, de plus, elles se trouvent très voisines de leurs nœuds ou dans Técliptique; car« si leur latitude surpasse le demi-diamètre du Soleil, elles passent à côté de cet astre et l'occultation n'a pas lieu.
Kepler est le premier qui, en 1627, ail osé prédire les époques où Mercure et Vénus passeraient devant le disque du Soleil; mais ses Tables, dressées sur les observations de Tycho Brahé, n'étaient point encore assez exactes pour donner ù ses prédictions un degré suffisant de certitude, et toutes ne se sont pas vérifiées. Ainsi, en 1629, il annonça un passage de Mercure pour le 7 novembre i63i, et deux passages de Vénus, l'un pour le 6 décembre de la même année i63i, l'autre pour le G juin 1761. Le passage de Vénus prédit pour i63i n'eut pas lieu ou ne fut pas visible en Europe; les deux autres passages purent être observés aux époques prédites (•).
C'est à Hallcy qu'on doit la théorie complète du phénomène qui nous occupe. Il Ta publiée dans les Transactions philosoplkitjues de 1691 et dans les Prœlectiones asironomicœ de ^^lliston, Traité
(•) Le passage de Mercure du 7 novembre iG.ii fut oI)servc à Paris par GasM*ndi. qui fixa le moment de l'entrée à j'^aS'" du matin; mais il attendit vaioeinent cclur de Venus, annoncé pour le (> décembre de la même année.
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paru en 1707. On trouve dans ces Ouvrages les calculs faits par Halley de vingl-neuf passages futurs, soit de Mercure, soit de Vénus, passages dont quelques-uns n^ont pas eu ou ne pourront avoir lieu par suite d'une erreur commise dans la latitude. Halley y emploie les périodes de 8, de 235 et de 243 ans pour Vénus, et celles de 6, de 7, de i3, de 46 ^^ de 263 ans pour Mercure, périodes qui ramènent, en effet, assez exactement les passages de ces astres sur le Soleil, et qui suffisent pour indiquer les années où il peut y en avoir. C'est encore à ce grand astronome que revient le mérite d'avoir signalé les conséquences que l'on pouvait tirer du passage de Vénus pour la détermination de la parallaxe solaire. La méthode de Halley, exposée d'une manière sommaire dans les Transactions philosophiques de 1691, reçut tous les développements convenables dans le Volume de ce Recueil publié en 1716.
Phénomènes relatifs aux disparitions de l'anneau de Saturne.
Les apparences si singulières que l'anneau de Saturne donne à la planète ont éveillé au plus haut degré l'attention des astronomes du xvii^ siècle et exercé pendant longtemps leur sagacité. Galilée, qui les observa le premier, semépritétrangement sur leur véritable cause. Aidé d'une lunette d'une construction encore bien imparfaite, ce célèbre astronome crut voir aux extrémités de Saturne deux globes lumineux qu'il prit pour des satellites adhérents à la planète; son étonnement dut être grand lorsque, après deux années d'observation, il vit les deux prétendus satellites varier de forme, se séparer du corps de la planète et finalement disparaître pour apparaître quelques mois après. Bien qu'il fût impossible à Galilée de deviner la véritable cause de ces apparences, il osa néanmoins en prédire le retour et fut assez heureux sur ce point pour voir ses prédictions se réaliser.
L'explication de Galilée n'est pas la seule que l'on ail hasardée pour rendre compte des métamorphoses si bizarres que présente Saturne durant sa révolution. Roberval croyait que le phénomène dont nous parlons était causé par des vapeurs qui, s'éle-
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vant de Téquateur de la planète, réfléchissaient la lumière du Soleil. Dominique Cassini Tattribuait à un amas de satellites assez nombreux et assez proches les uns des autres pour donner à la iig^ure de Tessaim la forme d^un anneau continu. Enfin d^autres astronomes pensaient que les aspects si variés de Fanneau ][>ouvaient bien résulter de la figure même de Saturne vue plus ou moins obli- ([uement de la Terre. Ce fut Huygens qui, le premier, par\int a découvrir la véritable cause du phénomène et à en établir la théorie, qu'il publia en iGSg, à peu près telle qu'elle est admise de nos jours. Il fit voir que les apparences de l'anneau étaient dues à un corps plat et circulaire, concentrique, non adhérent à la planète et incliné sur le plan de Técliptique d'un angle d'environ a3°. Depuis, on a reconnu que l'anneau tournait d'occident en orient autour de l'axe même de la planète en io**32"*i5* et que l'inclinaison de son plan sur celui de Técliptique était d'environ a8**2o'. (^tle belle théorie d'IIuygens ne fut pas admise, comme on le pense bien, sans contestations. Comme toutes les grandes découvertes, elle rencontra, en même temps que des panégyristes ardents, des détracteurs passionnés; mais elle ne tarda pas à être généralement admise et à recevoir de Tobservation une confirmation directe.
Après avoir constaté la présence de l'anneau, on voulut en expliquer la formation. Maupertuis, dans son discours sur la figure les astres, pense que l'anneau a dil être formé par la queue d*une comète que Saturne aurait retenue dans sa sphère d'activité. Le noyau de la comète serait devenu satellite et la queue aurait furmé Tanneau. De Mairan cl Buflbn s'accordent à peu près à dire que Tanneau a fait autrefois partie de la planète, et en est une sorte de désagrégation due à l'excès de la force centrifuge. On connaît l'opinion de Laplace sur ce point. L'illustre auteur de la A/écatiûjue céleste regarde comme vraisemblable que les anneaux de Saturne sont des zones condensées, abandonnées par l'atmosphère de la planète et animées par la force centrifuge d'un mouvement de rotation autour de son axe.
TRAITÉ
CHAPITRE I
DES COORDONNÉES ASTRONOMIQUES, DE LEUR TRANSFORMATION ET DE LEURS VARIATIONS DIFFÉRENTIELLES.
I. — Systèmes de coordonnées équatoriales et écliptiques. Transformation d'un système dans l'autre.
En Astronomie, on est convenu de rapporter la position des astres à des grands cercles de la sphère, qui sont ordinairement ceux déterminés par les plans de Téquateur et de Técliplique, et les arcs menés perpendiculairement à ceux-ci par leurs pôles respectifs. De là deux systèmes distincts de coordonnées sphériques, également propres à la représentation du lieu d'un astre sur la sphère céleste, savoir les coordonnées dites équatoriales et celles dites écliptiques. Le premier système se rapporte à Téqualeur et s<; compose de V ascension droite et de la déclinaison; le second convient à Técliptique et est représenté par la longitude et la latitude.
On passe de l'un de ces systèmes de coordonnées à l'autre en résolvant un triangle sphérique ayant pour sommets le pôle de
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l'cqualeur, celui de Técliptique et Tastre considéré. En effet, soient
(fig- >)
T«E l'équateur; T^iÊ Fécliptique;
P, Il les pôles respectifs de ces cercles;
ctE = (o Tangle qui mesure rinclinaison du plan de récliptique sur celui de Téquateur ou Yobliquilé de Vécliptique,
Fip. I.
Par les pôles P, Il et par l'astre S menons les arcs de grand cercle P^, Ilrti, prolongés jusqu'à leur rencontre en a et «i avec les cercles de Téquateurct de Técliplique; puis joignons IIP. Dans le triangle II PS ainsi formé, on a
IIP=:W, I»Srr-90"- (D, nS = 90*» — X, II PS = 90"-4- eV, S 0 P = 9O» — 4^ •
.1 et (Ô désignant respectivement Tascension droite et la déclinaison de Tastre, et ^ et ). sa longitude et sa latitude. Par Tappiication des équations fondamentales de la Trigonométrie sphérique, on a donc
IsinX =sinCOcos(D — cos(D sincu sinX, cosX sin^ — sin(0 sincD -I- cosCO cos(i)sin«vV, rosX cos4^ - - cos(D cos^i,.
< *.cs formules permettent d'opérer la transformation de A. et tO en y et )v. Inversement on aurait
sinCO = sinX coso) -i- cosX sino) sin (^ , s>.) \ coscD sint,V := cosX cosco sin^ - sinXsinai,
cosCD cos»l» » cosX cos^.
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Pour des astres situés dans le plan de l'écliplique, ce qui est le cas du Soleil lorsqu'on fait abstraction des actions perturbatrices provenant des planètes, on a ); = o, et les formules (a) se réduisent à celles-ci
tan g A) ~ ces 10 lang^.
sinCD — sinu) sin^ ,
II. — Appropriation des formules précédentes au calcul
logarithmique.
On rend les formules (i) et (2) calculables par logarithmes en leur faisant subir une transformation qui consiste à poser dans les premières
u) A'sincp = cosCD sinX, Arcoscp = sinCD, d'où tangcp = cotCO sin A., ri dans les secondes
1 •>. » A:coso = sinX, X: sincp = cosX sin^ , d'où tangcp = colÀ sin4^. Par ces substitutions, on obtient en effet
IsinX — A* cos(cp -i- w), sinCO = /•cos(^ -- oj;,
cosÀ sin4^ = k siii(cp -+■ 10), cosCD sinX = k sin(^ — 10 j, cosX cos4^ = k sin© cot-l., cosCO cosX = k cet 4^ sintp,
rt de là on tire
tangX — col(^ -f- 10) sin^^,
, sin(o — (o) ,^
tangX = .* ta"g-C»
tang(î)= col(cp — (D)sinX (*).
Comme vérification du calcul on peut adopter les relations sui-
(') On est conduit aux relations (4) et (5) par des considérations géométriques fort simples. Abaissons du point S, lieu de l'astre, l'arc SI perpendiculaire sur IIPE, et considérons les deux triangles SPn, SPI, triangles dans lesquels nP=-b>, PSrrgo» — cD, nS=9o« — X, SPI = 90'» — X, SOI r= go- — 41- On a d'abord
sinUl tangSPT
sinPl tangSUl
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vantes, qui se déduisent de celles qui précèdent :
(fi)
sin('o--w)_ cosXsin^^ si no cosCJfe) sin^.i,
cosCÔsinei. cosX sin4^
sin( C5 — (o)
J sim
sinc:>
III. — - Transformation des coordonnées sphériques en coordonnées
rectangles.
Il est souvonl utile, en Asironomie, d'ex primer les coordonnée> sphériques à Taide d'un svslème d'axes rectangulaires dans lequel le centre de la Terre est pris pour ori^^ine des coordonnées, la ligne des équinoxes pour Taxe des x, celle des solstices pour l'axe des^>'
Fifî. ».
et l'axe de Técliplique pour celui des z. Soient alors ( //^'. a) T le centre de la Terre etTX, TY, TZ les trois axes roordonnés donl
r'csl-à-<lire
on u cnsuilr
d'où
•^iii li I roi -i» l.in^ •'
coins rollM rosSllI, <-ol PS - roi PI rosSI'l laii^ A — «ollll sin-{^ , lanj:(i^ r<a PI >iii -V .
Maintcoant, «^i l'on sii|)|K)M' PI 'f, auquel ras III
(i>, nii a
laiiuA' -: - . - taiijî'.V', laiijiA nA ( z : ».»)mii'
^ Mil 9 . / V
Si III - ?, on a PI
(0, et \(*s in<^mcs équations lionnrnt
• *>in ( 3 — o> ) ft -y.
l^nii-X» : — J iiangi*, tangCO. mir-i m » sj» .v
sin 9 ^
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nous parlons. S étant un point quelconque de Tespace, abaissons de ce point SP perpendiculaire sur le plan XTY de l'écliptique et PP' perpendiculaire sur TX. Les coordonnées de ce point par rapport aux axes TX, ÏY, TZ seront
X zzz TP', Y . PP', Z -= SP,
et, en appelant L la longitude du point S ou Tangle XÏP et A sa latitude ou Tangle STP, puis faisant TS = R, on aura, par les deux triangles rectangles STP etTPP',
SP=^RsinA, TP = RcosA
et
TP' :-- TP cosL - R cos A cosL,
PP' =. TP sinL = R cos A sinL.
Pour exprimer les coordonnées rectilignes X, Y, Z au moyen de celles sphériques L et A, on aura donc
/ X =: R cos A cosL, (I) l Y == R cos A sinL,
\ Z ~ R sinA.
Tout cela se rapporte au plan de Técliptique. Relativement au
plan de Téqualeur, il faudrait prendre pour axe des x la ligne des
équinoxes, pour axe des 5 la ligne des pôles et pour axe des^ une
perpendiculaire à ces lignes. On serait ainsi conduit à remplacer,
dans les formules (i), L et A respectivement par X et cJD, et Ton
aurait
Xj — R cos (0 cos al,,
il) { ^i = RcoscD sinX,
Zi .-rr R sinCt).
On déduit de ces formules les suivantes, qui permettent d'opérer la transformation de L et A en X, Y, Z ou celle de Jlo et (D en X|,
R* = X» ^ Y2 -f^ Z*, Rf = Xf -I- Yf -f^ Zf ,
; langL = ;^, langX=^,
sinA=— ^ sinCJt) =:
v/X* -i- Yî -f- Z* y/X] -f- Yf-f- Zf
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IV. — Coordonnées héliocentriques. — Passage des coordonnées héliocentriques aux coordonnées géocentriques, et inversement.
Soient {fi g' 3)
T le cenire de la Terre ; S celui du Soleil;
A le lieu d'un astre rapporté au centre de la Terre, à l'aide de sr** coordonnées géocentriques L et \.
On peut supposer mené par le centre du Soleil le plan de Técliptique et rapporter la position de Taslre A à ce plan et à son intersection avec la sphère céleste. Les coordonnées qui en résultenl
portent le nom de coordonnées héliocentriques et sont représentées par la longitude r et par la latitude s. Or, le problème que Ton a à résoudre dans le calcul des éphémérides consiste précisément à déterminer L et \ lorsque v et s sont donnés; voici comment on V arrive.
Par le centre T de la Tcîrre concevons trois axes rcctanj»ulaires TX, T\, TZ, menés respectivement suivant la ligne <l«'s équinoxes, celle des solstices et Taxe de Técliplique, et par \v centre S du Soleil soient pareillement trois axes rectangulaires SX', S\', SZ' menés parallèlement aux premiers; il est clair qu'on aura
/ \ n rosLo»
(!► \ Y - H sinLo,
Z R sinXQ,
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Lo représentant la longitude du Soleil ou Tangle STX, et Iq ^«* latitude.
Cela posé, abaissons du lieu A de Tastre AA! perpendiculaire sur le plan de Técliptique XTY, et A'P' perpendiculaire sur TX. En observant que
A'TX = L, ATA'=X, A'SX' = i^, ASA'=5,
et posant TzV == A et SA = /•, on aura, pour les coordonnées j?, K, 5 de A par rapport aux axes TX, T Y, TZ,
f X :^ AcosX cosF^,
(2) / ^ ~ A cosX sin L,
( -S ~ A sinX,
el, pour les coordonnées j*', y, z' du même astre relativement à
SX', S y, sz',
/ x' = rcoss cosv,
(3) ^ y = rcoss sinv,
[ z' — r sin 5.
On a d'ailleurs
ainsi
IA cosX cosL = rcos^cosi' i-RcosLq, A cosX sinL = rcoss sint^-i- U siûLq, A sinX - r sin5 -f- R sIdXq,
formules au moyen desquelles il sera aisé d^obtenir L, X et A lorsque /*, i^ eis seront donnés, ou inversement.
V. — Variations différentielles des coordonnées èquatoriales
et écliptiques.
Supposons maintenant que Tascension droite X, la déclinaison CD, ainsi que Tobliquité (o, reçoivent de très petits accroissements représentés par dX^ cliQ*^ rfw, et proposons-nous de trouver ^ les variations qui en résultent pour X et ^.
Il ne s'agira évidemment, pour cela, que de différentier les expressions
icosa --- cos6 cosc-r- sin 6 sine ces A , sin A cotB -- coib sine — ces c ces A,
fournies par le triangle spliérique avant ses trois sommets situés respectivement au pôle de Téquateur, à celui de Técliplique et à Tastre considéré, puis de faire dans le résultat de la diflerenliation
( >.) ) ^»r^C)0"--CD, Br.90"— ^/
Or, en diflerentiant de la sorte la première de ces formules, on a
siria da = ( sin6 oosc — cos^ sinccosA)^/^ -+- ( cos b sine — sin 6 cos c cos A ) de -f- sin b sin c sin A ^A ,
<*!, comme
sin^ cosr — cosb sinr cos A — sin^ cosC.
cos b sine— sin ^ cos c cos A — sin a cos H,
sin 6 sine sin A = sin a sine sinB,
il en résulte
da = cos C db -r- cos lldc -^ sin e sin B d\ ; faisant donc la substitution indiquée, on obtient (3) d\ = cosSc/cD — sin^^to — cosCÔ sinS^ei^.
La seconde équation (1), traitée de la même manière, donne
- -• -i.; dB -h (col IJ cos A — sin A cosc)d\ sin'B
sine
sii
, \r<^^b -^-(colb cose -^-cosA ^\nc)dc:
à cause des relations
cosC -- sin A sin B cose — cos A cosB, cos a — cos^ cosc-r- sin /> sine cos A.
le multiplicateur de dA se réduit à - . ,7, celui de rfc devient * Mn l>
égal à -^—L* cl, en multipliant par sinB, on obtient
sina , sinC ,, cosasinB ,
- '^.fi^- fosCdX . . db . . de,
5in6 sin 6 sin 6
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relation d'où Ton lire
s'inadB — ^xnCdb — cosa sinBc^c — sin^ cosCc^A.
Par la substitution des valeurs (2), on a donc
( \) cosXc?4L= sinSr/cô -+- cos^sinXrfw -h cosCO cosS cMo.
Ainsi, les formules (3) et (4) déterminent les variations de 4L et de A d'après celles de X, (0 et w.
Inversement, si d\ d^ et rfco étaient donnés, et qu'on voulût obtenir dtX> et dô^^ on aurait
cos b = ces c ces a -h sin c sin rt cos B, col A sin B = col a sin c — cos c cos B,
el. par un calcul semblable au précédcnl, on en déduirait
icosO^-il. = — sinS^X -+- cosX cosSrfj;* — coso.l, sin(Oe/(o, dôd = cos S d/. -T- cos A sin S dJ^^-^ sin d. du).
Quant à l'angle S qui figure dans ces formules et que Ton nomme angle de position, il est déterminé à l'aide des relations suivantes :
cosX sinS = cosa.1) sinco,
cos CE) sin S — cos i* sin tu,
/fil J
cosX sinS = costo cosCÔ -:- sinto sinCD sinX, cos CD cos S — cos to cos X — sintosinX sin^,
relations qui sont immédiatement fournies par le triangle 11 PS, formé par le pôle de l'équateur, celui de Técliptique et Tastre S, lorsqu'on a égard aux équations (2) de ce paragraphe.
Les formules (3) du § I, qui expriment l'ascension droite et la déclinaison d^i Soleil, ont été obtenues en supposant nulle la latitude de cet astre, c'est-à-dire en faisant abstraction des forces perturbatrices provenant des diverses planètes. Lorsqu'on veut avoir égard à l'influence de cette latitude, il faut corriger les valeurs ci-dessus de X et de CD de la très petite quantité représentée par les équations diflerentielles
(7) { " coscOo ^'
d(5^Q — cosS^Xq,
I. — Équation différentielle de la réfraction
On peut regarder l'atmosphère comme composée d'une série do coucheti concentriques, homogènes, d'une épaisseur inlinimeiil petite, dont la densité et par sniie le pouvoir réfringenl vont en augmentant progressivement, depuis la couche la plus éloignée jusqu'à celle c|ui touche le sol. Il en résulte que, lorsqu'un rayon lumineux AR {fig. 4) vient à la traverser, ce rayon, en passant
d'une couche à l'autre, petites RQ, QP, PN, .
normales TR, TQ, TP, Q, P, ... aux différents couru par ce rayon
subit une série de déviations infiniment . . qui le rapprochent successivement des . .. menées par les points de contact R. milieux de séparation, et le chemin part à travers l'atmosphère est représenté
par le polygone infinitésimal RQP. . . , lequel, à la limite, se con-
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fond avec la courbe RQP. . . qui Tenveloppe. La réfraction astronomique est alors Tangle formé par le dernier côlc MN du polygone infinitésimal avec la direction rectiligne AR que décrit le rayon lumineux avant d'arriver à l'atmosphère, ou, si Ton veut, c'est l'angle que forme la tangente à la trajectoire lumineuse en M avec cette même direction.
Nous allons, en supposant la Terre sphérique et considérant l'atmosphère comme composée de couches concentriques et homogènes, chercher l'expression de la déviation infiniment petite subie par le rayon AR ou l'équation différentielle de la trajectoire lumineuse.
Soient T le centre de la Terre et V, X, Y, Z les différentes couches qui composent l'atmosphère. Considérons deux quelconques de ces couches, celles Y, X par exemple, dont nous représenterons les densités par p et p|. Désignons en outre par i et il les angles d'incidence aux points P et N , par/ et fi les angles de réfraction correspondants, par n Tindice de réfraction de la première couche, et par /i| celui de la seconde couche; on aura
sini _ n sin/ "~ Ni'
et comme, en représentant par P le pouvoir réfringent de Tatmos[)hère,
n = \/i i l*p, , ni = ^i -+- l*p,
il viendra
sin / _ v^i I l*pi
On a d'ailleurs, en désignant par r et r^ les distances des points P et N au centre T de la Terre,
sin/ _ /',
sin/ Ti /i - l*p, sin/, ^ ^/ \ _j_ |»p *
ini/' l*p = Ti sini'i /i-: Pp,.
en sorte que
par conséquent,
rsin
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Ainsi, le produit rsiney/i -j- Pp reste constant quand on passe d'une couche à la suivante. Il en résulte que, si Ton désigne par r^ le rayon de la Terre, par p© la densité de la couche d'air qui touche le sol et par :; = ZMM la distance zénitUale apparente de Tétoile,
on aura, pour déterminer r sin/y/i -j- Pp, l'équation
Biot, par des expériences répétées, a trouvé
Supposons maintenant que la densité de Tatmosphère croisse par degrés insensibles, ce qui revient à considérer chaque couche comme inCniment mince et à remplacer le polygone RQPN... par la courbe qui l'enveloppe. En désignant par d^ l'angle -infiniment petit qui mesure la réfraction au point P, par JO l'angle PTN et enfin par di l'angle i — /|, on aura
^/; = t — TlVN ou, parce que TPN := /| — r/0,
Cela posé, rapportons la courbe RQP... à des coordonnées polaires r et 9, en prenant TZ pour l'axe polaire; on aura évidemment
d'où
ou
r et la formule (i) deviendra
(3) iIi; = di-\ ^dr=
/* cos i r (OS i
Mais de Téquation (a) on tire
. . rosin;5 /i -^ Ppo rsini= 7 _. — ^—
v/lH-Pp
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/• COS l = —
'•|/(i-^Pp) — 7f^i-^-Ppo)8in«^
on a d'ailleurs
,, . . IVn sinr ♦/i-i Von , a(/sini) = dp.
Donc enfin
P -^siii j /i -^ I*po
u(i-i- l*p) 4/1-4- Pp — —d-l- Ppo)5in*j
C'est Téqualion différentielle de la réfraclion. En Tintégranl entre les limites p = p© et p = o, on obtiendrait la valeur de la réfraction ou l'angle AMN, si la loi suivant laquelle la densité de Tair décroît avec la hauteur nous était connue. Cette loi étant inconnue, on est obligé d^avoir recours aux approximations. Laplace considère, dans ce cas, les deux limites de celte loi, qui sont une densité constante et une densité décroissante en progression géométrique quand la hauteur au-dessus du sol croît en progression arithmétique, ce qui suppose, comme nous le verrons bientôt, une température uniforme dans toute l'étendue de Tatmosphère. En ne considérant que ce dernier cas, soit
/•o Ppo
r v.( I -i- Ppo)
po(i — -Xi)
Téquation précédente (4) deviendra
-- - (\ — s ) ^\ï\ z —-^ -CIZ
V "*" Po i-ia/V '
i[ i-\- 1 / 1-4- -^^ sin« z
Po I — 2 a 1 — 22
— asM — -^ jl/cos*^ — 2an ~ i- j .+- (25 -- *«) sin'«
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el, en développant le radical en série, on aura
^(i- 5)tan^5 II i-î a— V- [s- —)ians^z\
0 ' L cos*5 V 1 / J
-il a [s — ) lang»;: 1
OU
bien, en négligeant les produits de trois dimensions de a et de s.
d\ - - a - - tang^
s / p ' 7. ros* 5 -+- I I
cos'^ ■ \ po/ cos»^ J
En intégrant cette expression depuis p =^ p© jusqu'à p =^ o, c'eslà-dire depuis la surface de la Terre jusqu'à la limite supérieure de latmosphére, et remarquant qu'à cetle dernière limite .ç=:o, on obtient
° L 2 tOS»^ COS*5,/ Po I
Occupons-nous de déterminer l'intégrale / — - qui figure au second membre de cette formule. On a
/srfo _ sp r ds "pô" ~ po J ^ Po
et, en prenant les intégrales entre les limites précitées,
car à la limite p=:o, 5 = i ou r = oo. Ainsi, il s'agit d'obtenir / ^ — • Or, si l'on désigne par p la pression de l'air au point où g
est la gravité, on aura, la pression diminuant à mesure que la hauteur augmente,
dp = —gpdr=—g--pds (ï).
(') Car la variation que subit/? lorsqu'on s'élève de la couche de rayon r k celle de rayoo r-^dr est évidemment égale au produit de la petite colonne d'air pdr par
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D'ailleurs, gQ étant la pesanteur à la surface de la Terre, on a
fi
on a donc
(5) jf ^ —fi^oroSpds.
Ainsi, rintégrale/prf^est égale à la pression entière/?© à la surface de la Terre, divisée par ^o^o« Cherchons la valeur de cette pression/?© en fonction de la hauteur / de l'atmosphère, dans Thvpothèse d'une température uniforme.
On a, p étant la pression de Tair qui correspond à la densité s et /?o celle qui répond à po,
— = — , Il ou n--j)Q±-, Po po ?o
et, d'après ce qui précède.
ainsi
Par l'intégration, on obtient
lo-p ^ -^ -(..
C étant une constante que nous déterminerons par la condition ce qui donne
et par suite
C = luj,'pu
Po
sa gravilé ^, produit qui doil Aire affecté du signe —, puisque p diminue à mesure que r augmente. On lui donne la seconde forme indiquée dans le texte, en remarquant que l'on a
— — i — s. d ou - - ^ -^ .
r lit- r*
Nous aurons donc
1 /ToPo^o //'o \ ,
et. en passant aux nombres,
r esl ici la base des logarithmes népériens.
Si Ton remarque que, / élant la hauteur d'une colonne d'air de densité p et qui, animée de la pesanteur g^ fait équilibre à/^o, on a
il viendra, pour déterminer p,
(8' p = Po6'
équation qui montre que, dans le cas d'une température uniforme, la densité décroît en progression géométrique quand la hauteur iTOÎt en progression arithmétique, ce qui est le résultat que nous avons énoncé plus haut.
Maintenant, on déduit des équations (5) et (7)
' Po
<'l, par suite, l'équation (a) devient ,
(10) ; — a lanjç^
cos^*^
ou
, ^ a i-f-5icos*5 / Idiïïaz
(II) c = alanff-5H — lang^ — a ; —
2 cos'^ " r© cos*^
Celte formule ne suppose nullement, comme on voit, qu'on ait connaissance de la loi suivant laquelle varie la densité de l'atmosphère, ce qui la rend très précieuse; elle ne dépend simplement f|ue de Po et de /, qui sont donnés par les observations barométriques et thermométriques dans le lieu oti l'on observe. Laplace s'est assuré qu'elle ne cesse pas d'être exacte pour des distances /'énithales apparentes plus petites que 74"'
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En remplaçant dans cette expression cos^z par ,— > on peut
lui donner la forme suivante :
Pour les applications, il convient d'écrire (|3) Ç- . -;^(i -Ta -ilanj;;; -—A - -)lang'5.
II. — - Détermination numérique des constantes qui entrent
dans Texpression précédente de Ç.
11 nous reste maintenant à déterminer les valeurs numériques
des constantes qui entrent dans cette formule, c'est-à-dire a et —
Or c'est ce que nous allons faire, en supposant la température égale à o*» et la pression atmosphérique égale à o"*,76o.
Soient donc, dans cette hypothèse, pm et p© les densités du mercure et de l'air. On sait, d'après les expériences de Biol el Arago, faites ik Paris, que
Soit / la hauteur d'une colonne d'air dont la densité est poï ou a
o , 7(>() po '
et par suite
Laplace, par un grand nombre d*obscrvations barométriques faites sur les hauteurs des montagnes, a trouvé
c'est la valeur que nous adopterons.
D'après cela, et en remarquant que
ro= 0366198", on obtient
Quant à a, qui est ce qu'on nomme la constante de la réfraction, Delambre, par la comparaison d'un très grand nombre d'observations de circompolaires, faites à leur plus grande et à leur plus petite hauteur, a trouvé
En portant ces valeurs de a et de — dans l'expression précédente de !^, on obtient pour la formule de la réfraction, réduite en nombres,
(i4) î = 60', 56706 tang3 o", 067018 tang'>5.
III. — Cas des réfractions voisines de rhorizon
L'expression (i4); ^^^^ commode pour les applications, ne convient nullement aux réfractions voisines de Thorizon. Mais, pour ce cas particulier, il existe une formule très simple duc à Laplace et que nous allons faire connaître.
On a, par le § f ,
dp .
a — i- (i - - 5)sin^
\ po/V \ 9J
et, comme 5 et a sont de très petites fractions, on peut d'abord négliger s devant i et 25 cos-^^ devant cos^;3; on peut, de plus, remplacer le facteur i — 2a(i — -^j par la moyenne arithmétique de
ses deux valeurs extrêmes i et i — 2 a, c'est-à-dire par i — a, ce qui réduit l'équation précédente à la suivante
(i — a)l/ cos'-3 — 2a( I -\-^is
V \ Po/
Soient maintenant
(i) * — «n — ^j = « et p = po(i-^yj<5
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feif étant deux constantes indéterminées; il en résultera
du l . fu\ -Y. '
(i — a)vcos*5^ '>,u
et, si Ton pose encore
COS*^ -+- 2tt = 2/'/*,
on aura
expression dont Tintégralc, prise depuis / == ^^Jl jusqu'à / = ^^ , est
Nous supposons ici
Dans le cas de la réfraction horixonlale, on a cosz = o, sin« = I, sin2C r= o et
Donc, dans ce cas,
Déterminons actuellement Texpression de p dans le cas qui nous occupe. On a, par ce qui précède,
et, en substituant pour s et p leurs valeurs (1), puis divisant les deux membres de Téquation résultante par/?o = ^oPo'> on trouve
^ - [\ ^ -. u\c J du ta ;. d^ ;
(*) Voyez pour la détermination de cette intégrale les Ouvrages qui trailcnl du Calcul intégral.
<Ie là résulte
/'o i \ / / -^ l ^ i Pi
Si Ton observe qu'à la surface de la Terre p =/>o> p = Po et u = Oy on réduira cette équation à celle-ci
et, si Ton tire de cette dernière la valeur de/ pour la porter dans celle(4)y on obtiendra
Maintenant, si Ton fait avec Laplace
Ç = 0,01021018, a — 0,000293876, ro = 6366 igS", / - 797r,
puis qu'on substitue ces valeurs dans Téquation (a), qui est du troisième degré et appartient au cas irréductible, on aura
/:^^0,i90'jl67.
Introduisant ces constantes dans les équations (2) et (3), on aura enfin
xsin^— =e''' I e-''t//-4-ioo2i',343 sin2^,
OÙ /'= 25,961924 cos^ ( * ).
Si Ton voulait adopter pour / la valeur 7993,10 telle qu'elle résulte des recherches de Regnault sur le rapport des densités de l'air et du mercure, il faudrait prendre
(*) K z = 60% la formule (1^1) du § II s'accorde avec la formule (6), À moins de o',oo5. C'est donc à partir de cette limite qu'il convient d'appliquer la formule (6).'
aa
Cl l'on aurait alors
xsinz—:€''* I e-'V/-f-988o',9iasinax,
avec /'= 25,89021 cos^c. Mais les réfractions ainsi calculées ne différeraient pas sensiblement de celles obtenues par la formule (6), comme on peut le reconnaître en consultant le Tableau suivant :
IV. — Correction pour un état quelconque de Tatmosphère
Les formules (6) et (7) qui précèdent se rapportent au cas où la température de Tair est o*' et la pression barométrique égale à o^j^Go. Pour passer de ce cas à celui où Félat de Talmosplirrc es! quelconque, il nous suffira d'avoir recours à la formule (1 i) du § I, savoir
Ç : X tnn;;^ -4-
OL I -i 9 ros' z
l tans^
lanc-; — a »
cl, bien que celle fonuulc ne soit guère applicable, comme nous l'avons déjà fail remarquer, au cas des réfraclions voisines de l'horizon, elle va pouvoir cependanl nous servir pour étudier les varialions que subissent les réfraclions lorsque Télal de Talmosphère vient à changer.
Soient i' le volume d'une masse d'air à la température 0° et sous la pression barométrique o™,^6o; i' le volume de la même masse à la Icmpéralurc / et sous la pression // : représentons en outre par m le coefficient de la dilatation de Tair, trouvé par Hegnault égala o,oo36j>5, cl par // celui du mercure, égal, d'après les expériences de Lavoisier, à 0,00018018. On sait que le volume d'air r'.
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ramené à la température o°, a pour expression
I -:- mt
et que la hauteur barométrique h est
h i-^- nt'
Par Tapplicalion d'un principe bien connu (Je Physique, on aura donc
v' o , 7G0 { i -r- mt ){ï -^ Ht )
ou
bien
en posant
Y, est ce qu'on nomme le facteur barométrique et e le facteur thermométrique.
Quant à la valeur de /, il est évident qu'elle ne change poinl avec les hauteurs du baromètre lorsque la température resle la même; mais, quand la température vient à changer, alors / csl inversement proportionnel à po, et Ton a, en désignant par /' ce que devient / dans ce cas,
Il résulte de ce qui précède que l'on peut mettre l'équation précédente (i) sous la forme
V 21' . . i-:-'>.cos*c axi / tanffj
ou sous celle-ci
- ^ a fa, / 1 lanffx; a^ , .,
;, = ;oT,£-h - — ^T,E -(t^£--i; — mi\ -_-;--, — -T,£(T,£-- i)tan{î»5j
Sini Lu '0 J C()S^5 Mil I ^
en introduisant la valeur (i3) de X^ donnée au § I. Tant que z reste inférieur à 85°, le dernier terme
-.— ^r,£(T^£ -ijtaii{;^5 sin I
ne surpasse pas 0*^,01, mais le second peut atteindre quelques
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secondes. Pour z >► 72*», ou 2 >► 74*1 ^o"s les termes, à Texcepiion du premier, sont négligeables; donc, dans ce cas, on peut écrire
ïi') — C(0) ST, - - siO) -s--
o"*, 7bo(i-T- mt){i-t- ni)
Actuellement, soit Ç(io) la réfraction moyenne des Tables, c'eslà-dire celle qui répond à ^ = 10° et A = o™,76o ; on aura
r ^ (a) VIO)— '
^ ^' ' (I-r- IO//l)(|-f IO/4)
et par suite, pour la réfraction qui répond réellement à l'état quelconque de Fatmosphère,
^ _^ h (i - iom)(j -^ ion)
C'est sur ces formules que les Tables I et II que publie chaque année la Connaissance des Temps ont été calculées. La Table 1 donne les réfractions moyennes !^fio) de dix en dix minutes pour toutes les hauteurs apparentes comprises entre o" et 90", et celle II fait connaître les deux facteurs par lesquels on doit multiplier la réfraction moyenne pour avoir la réfraction qui répond réellement à la pression barométrique et à la température de Tair au moment de Tobservalion. Voici du reste quelques exemples de l'application de ces Tables :
1. On a observé une étoile à la hauteur 3°45'i8''= 3**45'r3 aver / T-9"2j' et h .-- o",74i.
TaBLK I. TlBLE 11.
Pour i. \{i iÀ.'i'),(jo Avec h o^.jîi facteur. 0,97»
» o. > - ij», 10 Avec / 92 j fadeur. . . 1 .<>o'5
» o. 0.0", 3.... -- 0,73 Produit des facteurs. 0,978
Réfracl. moyenne., i i.u3,o7 = 7i3',07 ou i- Ojirrx
Produit par 0,0a. i i',86
Réfracl. corrigée .. i'À'ii',yÀ
II. La même étoile a éié observée à 3®4'i'4o'' sivec t=-\-S^^ii5 el h = 0,766.
Table I. Table II.
Pour 3.^0 12.35,60 Avec A = 0", 766 facteur. 1,008
» o. I — 9,72 Avec / =-1-8°, 19.5 fact.. 1,007
io''=o,67 - r,62 Produit 1,01 5
Produit par -\- 0,0 1 . -- 7', \ \
Réfract. corrij^ée.. i2'35", ^
NOTES ADDITIONNELLES AU CHAPITRE II
Discussion des racines de l* équation (a) (page 21).
Dans un Mémoire sur les réfractions inséré parmi ceux de l'Académie des Sciences de Turin (t. XXVII, année 1822), Plana a recherché et trouvé les raisons qui ont fait adopter à Laplace la valeur /= 0,000741816. Nous allons les rapporter ici, en renvoyant pour le détail du calcul au Mémoire même du savant géomètre italien.
En mettant Péquation proposée sous la forme
;•(, a)t.8/'»- ga'r/'»-;- Oa^zf-'- - ')/'- a«^(J- - fj'^o
el posant
9 a* 11 _ \ /'o ti / ^ \ f'n 2 /
on obtient
Soient ,. j., r, I T --'\y •>.7 z -!- xx^ — ga-r
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alors on pourra écrire
équation qui, étanl résolue par l'emploi des fonctions trigonomé- Iriques, donne, en adoptant les nombres de Laplace,
/' = -^ 0,001906483, /' = -!- 0,0007418-29, /* = -4- o, 000281 35o. On a par suite, en vertu de Téquation (5) du texte,
Considérons les premières valeurs de f et /, savoir
/'- --0,001906483, /= —0,4^0077; en les substituant dans Téqualion (1) du § III, on obtient
et, comme à la limite di» Tatmosphère s est nul, on voit qu'à retle limite u doit être égal à 0,004538424. Mais, pour cette valeur de w, 5 rr: ( w H- a) :z= o^oo^SSqS, quantité évidemment trop faible, puisqu'on prenant ro = 03(>6i98* on aurait seulement ro5^=3o763* pour la hauteur de ratmosphére, ce qui est inadmissible. Donc la première \ illeur de/* ne saurait convenir à Téquation proposée.
Il en est de même des lioisiémes valeurs de f et /*, qui, substituées ilans l'expression (4) de la réfraction horizontale, rendent né;:alive la \aleur de ï. Donc la seule racine admissible est
comme Ta reconnu l^place au Chapitre 1 du Livre \ «le la Mêcanitfue
DÊvcLOPreiiCNT en skrie de l imili;r\l£ | r ^di « p\ge 17
tt«
Le développement en sérîo de rinlé^rale / «•"''.//. dt* laquelle dé-
|H*«d le cjIciiI de l^ réfraction djin< le cjs des |»elile> hauteurs, peut <\d>teQÎr fjKTÎleiiieat à r*îde d'une îute^rjtion |iar parties.
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On a, en effel,
/'-"-'-M-Hr
et, par Tintégralion du second membre, On a de même
*~ ~xj ^"'' l^^~~~i^j dt\ '^"^ '* j T^ '
et, par suite,
\ r ^.dt II f-'' I 3 r ,.dt
ij O
En général, on a
r Mj <î"''r I T-^ ï-3.5 1.3.5.7 1
et, en effectuant Tinlégralion entre les limites / =i <' et / =i oo ,
Le reste de celte série est
et ce reste est toujours plus petit que le terme qui le précède immédiatement.
En effet, c~''* étant la plus grande valeur que puisse acquérir c~'' entre les limites / m: ^' et / =: oo , on a
c'est-à-dire
.-/' JL.. .- ^-/'« '
Ainsi
^ ^J/i-hï 2/1 -i-l/'*'*-^-»
Mais le second terme de cette inégalité, pris avec un signe contraire, est précisément celui qui précède R dans le développement (a). Donc ce reste R est toujours inférieur au terme qui le précède.
Ainsi, bien que la série (a) soit divergente (ce qui est évident à la seule inspection de ses termes), elle n'en est pas moins propre à faire connaître, avec une certaine exactitude, la valeur de la transcendante
J' e~^^dt. Il suffira, en effet, lorsqu'on voudra faire cette application, t' de pousser le calcul jusqu'au terme le plus petit et de s'arrêter à ce
terme; Terreur commise sera alors moindre que celte dernière quantité.
CHAPITRE III
I. — Expression de la parallaxe de hauteur en fonction de la parallaxe horizontale et de la distance zénithale vraie ou apparente.
On sait que la parallaxe d'un astre est l'angle sous lequel un obscrvaleur placé au centre de l'astre verrait le rayon de la Terre; c'est aussi la différence entre sa distance zénithale apparente et sa distance zénithale \Taie. On nomme parallaxe de hauteur celle qui se rapporte à une position quelconque de l'astre au-dessus de l'horizon cl parallaxe horizontale celle qui a lieu lorsque Taslrc est à l'horizon. La parallaxe horizontale étant donnée, ainsi que la dislance zénithale vraie ou apparente, il est bien facile, comme nous allons le voir, d'en déduire la parallaxe de hauteur.
En efl'et, soient {Jlg* 5)
Tle centre de la Terre, supposée sphérique^ A. le lieu d'observation ; Zson zénith.
ZAS = :?' sera la distance zénithale apparente de l'astre en S, ZTS = 5 sa distance zénithale vraie, et, en désignant par P la
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parallaxe de hauteur ou Tangle en S, on aura
Posons AT 1=^ r et ST = A; par le triangle rectilîgne SAT, on
aura
sinP r
c'est-à-dire
sin^'
(•i) sin P — - s'inz'.
La discussion de cette équation montre que P est insensible lorsque le rapport - est très petit, ce qui est le cas des étoiles. Pour
-;'=:o, P est nul, et, pour ^' = 90®, P acquiert une valeur maximum et se change en ce que nous avons appelé la parallaxe horizontale.
En désignant par U cette parallaxe, on aura donc
(3) sinïl.^^, et par suite
(4) sinF = siiiU siii>2'.
Comme les angles P et H sont toujours très petits ( Il atteint à peine 61" pour la Lune et 8'', 86 pour le Soleil), on peut remplacer, dans Téquation ci-dessus, les sinus par les arcs, et celte équation devient alors
ô ) P - II sin -3'.
Ainsi la parallaxe de hauteur s'exprime en fonction de la parallaxe horizontale et de la distance zénithale apparente.
Mais on peut aussi exprimer celte parallaxe en fonction de 11 et
de la dislance zénithale vraie z. Kn effet, si Ton écrit l'équation (4)
de cette manière,
îijn P =r <in II sim z — P ),
et qu'on développe le second membre de cette expression, on aura
^îll p — >in II sin z cos P -f- sin II cos ^ sin P ou bien, en divisant par cosP, ia\ tan::P _
I - >ill II C05 z
Réduisant cette expression de tangP en série, on obtient, après avoir remplacé tangP par P et sinll par II,
(6) P -nsin-3 i-sln'iz - . . . (*);
c'est la formule cherchée.
Remarque. — Le lieu d'un astre sur la sphère céleste étant le point de cette sphère où nous le projetons par le rayon visuel mené de l'œil à son centre, il est évident que reflet de la parallaxe est de nous faire paraître les astres moins élevés au-dessus de l'horizon qu'ils le paraîtraient vus du centre de la Terre. Pour réduire une hauteur observée d'un point A de la surface de la Terre à ce qu'elle
(') Voici de quelle manière on est conduit ù ce développement. Considérons Téqaation
fi "4in.r
b - a (M)sx'
de même forme que la précédente (a), et dans laquelle nous supposerons a<.b. En remplaçant dans cette expression tang^, sino; et coso; par leurs valeurs en expooentiellcs imaginaires, on aura
c'est-à-dire
on a d'ailleurs Ainsi
r V:ri ^ |„g(, _. « e-"^) - log(. - ^ e-"^);
log(i-a;;-------3-
•» ,-T fl'
" b^ ib* ' ""
Maintenant, si Ton divise tout par 2 ^— i, et qu*on ait égard à ce que
sinmx ~
^w*/^ _ ^-mxi/Tî
on obtiendra, en posant . = A,
v = Asinx i — sin2j: 4- -^sinSj: H-. . . .
serait, vue de son centre T, on devra donc ajouter à cette hauteur observée la parallaxe P ou en retrancher cet angle s^il s'agit de la distance zénithale apparente; et, comme cette correction doit toujours s^appliquer eu même temps que la réfraction, mais en sens inverse, on aura, z^ étant la distance zénithale observée et ÎJ^; la réfraction correspondante à z\ ,
II. — Influence de la parallaxe sur les coordonnées éqnatoriales et écliptiques. Parallaxe d'ascension droite et de déclinaison.
La parallaxe n^illère pas seulement la hauteur des astres ou leur distance zénithale; elle altère aussi leur angle horaire et leur distance au pôle. Les changements qui en résultent pour ces deux espèces de coordonnées constituent ce qu'on appelle la parallajrv (T ascension droite et \^ parallaxe de déclinaison ,\ o\q'\ cominenl on les détermine.
Fig. T).
Soient {Jig. 6)
PZQ le méridien du lieu ;
Z son zénith ;
/ sa latitude;
V le pôle de Féquateur;
ZP«:^ h ran«;le horaire vrai;
ZPr/'- - //' Tanglc horaire apparent;
IV/^: A^^r^o" — tO la distance polaire vraie;
Va -- A'i:=yo*' — tO' la distance polaire apparente.
On a
7A*(i' ■- ZP<i h' -- h — A^V/ " paralliivo «t'aMt'iision droiir, Va' l*a- A -- A - u) — Ô)'- AC© r parallaxe de dctlinai>oii
Posons en outre Za = 5, distance zénithale vraie, et Tja!=. z\ distance zénithale apparente. Par la considération des triangles sphériques aPa', Tjl?a\ on aura
sinflr' __ sinaP«' sinZPa' sina' sinPa ~" sin aa' sinZa' "" sinPZ'
équations qui, étant multipliées membre à membre, donnent
sinZPa' _ 9>\i\aVn' sin P a sin Z a' ~~ sin aa' sin PZ
ou
sinf^-i-AX) __ sinA.i,
cosCOsin^s' ""sinPcos/*
ou bien encore, en observant que sinP == sin II sin 5',
sinCA-hAX) sinAX
cosCDsin^s' "" sinll sin^' cos/'
c'est-à-dire
sinC/p -i- A-IO sinA-i.
coslO sinllcos/
Maintenant on a, en développant, dans le premier membre de cette équation, la quantité sin(A + A«l>), et divisant tout par cosAvl»,
sinll cos/(sin A + cosA tangAil>) = lang AX cos(D, d'où
sinll cos/sin A
(I) langAX= -rr :— 7,
cosUt) — sin n cos / ços A formule qu'on rend propre au calcul logarithmique en posant
, , sinlIeos/eosA
' cos CÔ
car alors il vient
sinlTcôs/sin A sin II cos /sin A (3) tangA*l,= ;=- r =
COS(Jt>(l — COSCp) /TN • , ?
^ a cos® sin' -^
Si Ton voulait avoir recours au développement en série, il suffirait de poser dans l'équation (i)
, ^ . sinllcos/
SoccHO!! . — Àstr. prat. 3
on aurait alors
d/ sinh ^^
(5) tangAX= — ^— j r = 'VsinA-h — sinaA-H. . .,
^ I — yÇOsA ^ 2
et, en prenant AA> sin i'^ au lieu de tangA^Ai, on obtiendrait
sm r ^ 2Sini ^ 3 sin i
série très convergente, à cause que l'arc «^ est très petit. Les mêmes triangles aPa' et ZPa' donnent encore
sinaPa' _ sinPa'a _ sinPa'Z sinPa'Z __ sinZPa'
sinaa' ~ sinPa ~" sinPa sin(90 — l)" sinZa'
relations d'où Ton déduit
r, , • » • sinaa' sin (oo — /)sinZPa' sinP cos/ sin A'
smaPa = sinAA» = . „ , . ' = — : — ; -zr — »
smZa sinPa sinz cosCD
c'est-à-dire en remarquant que . ^, = sînll,
//» f s • . . sinn cos/sin A' , .rv • « > ' w, (6 ois) sinA«l>= :r =? sécCDsinlI cosc sinA .
Occupons-nous maintenant de déterminer A(D ou la parallaxe de déclinaison.
On a, par les deux triangles sphériques PLa et PZa',
^„ sinCt) — cos-ssin/ pin(0' — ross'sin/
cosPZa = : j = . . ,
sin^cose cos.3 cos/
relation d*où Ton tire
sin^'(sin(3D — cosz sin/) = sin.5(sinad' — cos^ sin/), sinV sinCD — sin/(sin5' cosz — cos^' sin.5) = sin -s sin(£)\
c'est-à-dire
sinV sinOD — sin/sin(^' — z) = sin.3 sinCD.
Mais
sin(>5' — 5) = sinf* = sin II sinV; donc
(a) sinz'(sin(D — sin/ sinll) = sin^ sin(î)'.
On a d'ailleurs
. -^„ coscDsin/i c<»s(0' sin( A -^ A-t^
sinPZa = ; = -. — ; ,
sin^ sin^
d'où
,-, sinVcosCD sinA
sin>3cos(D = — ;— 7-F ^ , , «
sin(/i-T- ^X)
Divisant l'équation (a) par cette dernière, on obtient
-., sin(D — sinllsin/ . ,, ...
expression qu'on peut mettre sous cette forme
8in/sinn__ ^ sînAtan^Ct)'
cosCD ~~ sin(A-4- AA») *
Maintenant on a
^ _, sinrD sinCD' sinCDcosCÎ)'-- cosCDsinCD' tang(D — UngCD = ;=- -^, = -^ ;=;-,
sin((D — (t)') sinACD
cosCDcosCD' cosCDcosCD"
additionnant cette équation avec la précédente, on obtient
sin/sinll /tv'-i. sinACD sinA tançCÎ)'
cos(£) ^ "~ cosCDcosO' sin(A-hAA))'
ou
sin/sînTT ^,V sînh 1 sinATD
^ L sin(A-f-AA,)J coscO
cos(D L sin(A-f- AA,) I cosCOcosOO'
Maïs
sinA sinCA-J- A-l«> — sinA
sin(A + AJl>) sin(A+A«Ap)
2 sin -^^^ cos (h-i-
AJlo ^^ / ^ A«Ao\
sin(A+ A«il») sin A«li cos ( h -+- -^ — j sin (A -4- AX)cos
«in n cos/ /, A-l.
cos ( h -+-
cos O cos
On a donc
sin/ sin n tanff(t^' sinll cos/ /, A.i.\ sinA(0
— cos ( A H H ^r -zTi y
coscO ^ A.i» V 2 7 cos(£)cosC£)'
eosCQcos
et par conséquent
sin OE)' cos / cos (h
(7) sin ACD = sin n I sin/cosOE)' —
cos
On peut, dans cette expression de sinACD, écrire (D — ACD au lieim de CD'; alors, en posant
cos f /l H j
cos(A)=— ^-^.
on obtient
sinACD = sinncosA(D[sin/cos(JE) — cos /sin CE) cos (A)]
+ sinll sinACD[siii/sin(D + cos/cos(Dcos(A)],
expression d^où l'oi> tire, en divisant par cos A(D,
sînîT fsîn /cos(X> — rn<»/«în(Tï ros^A'^1 ^ "" I — sinlI [sin/sin(JE)+ cos/cosCJdco8(A)]
Mais, en considérant le triangle sphérique PZa (/ig- 6), on a
sin a Z cos Z a P = cos P Z sin P a — sin P Z cos P a cos P, cosaZ = cos PZ cos Pan- sinPZ sinPa cosP,
et, par suite, en posant Pa = 90 — (D, PZ = 90 — /, P=(/i), nZ = 90 — e, ZrtP= M,
cos e cos M — sin/ cos (D — cos/ sin (î) cos (A),
sine = sin /sin tD-h cos/cos(Dcos(A); on a donc
A/rv sin n cos £ COS M
(8) langA(D= .-rj-.
I — sin II sin£
Il reste à déterminer les angles e et M. Or, en menant dans le triangle sphérique PZ^ Tare ZD perpendiculaire sur Pa, on a
tangPD = lanj^PZcosP, puis
sin a D tang M = tang ZD = sin PD tang F^,
d'où
.. sinPD tanc'M = . — ,, tangP.
^ sinaD
On a ensuite
„ tangaD „ w^ »»
tan£;Za= ou cotaZ = cotaD cosM.
** cosM
Faisant PD = 8 et observant que aD = aP — 6 = 90" — (0 + (D),
on a donc
/ tangO =cot/cos(A),
(9) ^^''"g'^=cos(T+cO)^^"g(^>'
tang£ = tang(6-H (D)cosM.
Comme
sinPD _ tangM _ cosPsinM __ cosPsinPZ sinaD ~ tangP "" ces M sinP ~ cosM sinaZ
on a encore
sin6 _ cos(A)cos/ cos(t)H- (i)) ~~ cosMcose
formule qui sert de vérification.
Si Ton voulait obtenir ACD développé en série, il sufBrait de poser, dans la relation (7),
cosf Ah J cotl
(II) cotx
il viendrait alors
CCS
sinACD = sin/sinII(cos(î)'— sin(©'cot;f)
sinx
sin/sinU . , ^,, = -. sin(y — (©'),
et, en prenant
, . sin/sinll
(lî) . X = : ,
sinx
on aurait, parce que (E)' = (D — A(î),
sin A(D = T sin(x — (D -f- A(JD)
= xsin(;( — (©)cosA(D-t- cosx(;^— (JE))sinA(D,
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c'est-à-dire, en divisant les deux membres par cosACD,
tang ACD = T sin(y — (D) H- x cos(x — (£)) tangA^D,
(r3) tangA(D= -^'"(y-®)
I — TCos(;( — ik))
Développant le second membre de cette expression et changeant. tangACD en ACDsini'' pour réduire en secondes, on aura donc
(.4) ^^xsin(x--tf))^x«sina(x-(D)^x'sin3(x-(P)
sini asini 3sini
série dont le premier terme suffit presque toujours pour les astres, tels que le Soleil, les planètes et les comètes; il est rare même que pour la Lune on conserve le troisième.
III. — Parallaxe de longitude et de latitude
Les calculs à Taide desquels on parvient à évaluer ces arcs sont les mêmes que ceux relatifs aux parallaxes d'ascension droite et de déclinaison; seulement il se présente ici une difficulté qui tient à ce que la position de Técliptique change continuellement de place à regard de Thorizon. II convient donc avant tout de déterminer cette position pour un instant quelconque^ et c'est ce que Ton peut faire très simplement en cherchant le point de la voûte céleste qui se trouve actuellement au zénith, ou, ce qui revient au même, le point de Técliptique qui est le plus élevé sur l'horizon, c'est-à-dire le nonagésime.
Soient donc {fig» 7)
n le pôle de l'écliptiquc; P celui de l'équateur; Z le zénith du lieu dont la latitude est /; HR l'horizon; PZH le méridien ;
nP = u) l'angle qui mesure l'inclinaison de l'écliptique sur l'équateur.
Supposons en outre que a représente le lieu vrai de l'astre et a son lieu apparent. Si par ces deux points on mène les cercles de
latitude Ub, Ub\ yb sera la longitude vraie, T^' ^^ longitude apparente, ab la latitude vraie, a' 6' la latitude apparente, et les différences tV — Tb = aUa\ab — ab' exprimeront respectivement
Fig. 7.
ce que nous avons appelé les parallaxes de longitude et de latitudey ou les angles (4^ — ^) et (V — \).
Or, si Ton remarque que la longitude tN du point N ou du Donagésime est la même que celle du point Z qui est au zénith, et que sa hauteur sur Thorizon, ou l'arc NM est le complément de ZN ou de la latitude du zénith, on voit que la position du point du ciel qui se trouve actuellement au zénith sera déterminée pour un instant quelconque, lorsqu'on connaîtra, pour le même instant, la longitude tN = n du nonagésime et sa hauteur sur rhorizon, ou Tare NM =^ Ç. Cherchons donc ces deux coordonnées n et Ç. Soit pour cela s l'heure sidérale où l'arc T/? 7 heure que nous supposerons connue ; l'arc p\^ sera le complément de 5, car pi?=:T^— T/? = 90° — 5, etronauraZPn = i8o°— ZP(' = 90*»-|-5. Dans le triangle PIIZ on connaîtra donc, outre le côté PO = w, celui ZP = 90 — / et l'angle compris ZPII = go'^H- 5; par suite, on aura, pour déterminer l'angle ZIIP= Ta — TN = 90" — n et
iecôténz=:;,
cos^ tang/t = tang/ sinco + costa sin^, cosï = Costa sin/ — sin cocos /si 115,
ou bien, en posant
(i) langô =
sm^ tang/
/ sin(6-(-a))
I tang «= tang. ^.^^
j -, . , cos(6-4- (o)
f cosÇ = sin/ ^^ — s — -•
\ cos6
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Ces coordonnées n et ^ une fois déterminées, on obtiendra les expressions de (^' — ^) et de (V — X) en remplaçant dans les formules (4), (5), (6), (i i), (12) et (i3) du paragraphe prëcédenl / par 90° — Ç, CD par X et substituant pour h la différence des longitudes JÇ^ — n. On aura ainsi , pour les formules relatives à la parallaxe en longitude,
(4) d'où
. sin n sin t p, p ^iSin{^—n) ^^î sin 2(41— n)
siQ I 2 sini
Relativement à la parallaxe de latitude (X' — X), on aurait
cos (6) cotx= —
/ X Sin n cos; . - s. (7) f I = : ^sin(y-— A),
(8) d'où
tang(X'— X)= ^-^^ -rr-y
I — '^icos(x— A)
sin 1 2 sin I
et ici, comme au paragraphe précédent, on pourra, dans les développements de (J^ — 4L) et de (X' — X), s'en tenir aux premiers termes lorsqu'il s'agira des astres, tels que le Soleil et les planètes; mais, pour la Lune, dont la parallaxe peut atteindre i**, il sera nécessaire d'avoir égard aux termes du second ordre et même à ceux du troisième.
IV. — Correction que rellipticité de la Terre apporte dans le calcul des parallaxes. Expression de la parallaxe horizontale équatoriale.
Des mesures géodésiques entreprises en différents lieux de la •prfsce de la Terre ont montré que notre globe avait la forme d'un
ellipsoïde de révolution autour de son petit axe ou de la ligne des pôles. Si donc A représente le demi-grand axe de Tellipse méridienne, B son demi-petit axe, e son excentricité et [x Taplatissement, on aura
et par suite
{A = I — /l — C*, C = /2(X — {JL=*.
Bessel a conclu, en 1841 9 les éléments suivants, qui sont les plus exacts que nous possédions :
d'oii
A = 6377398", 04, B = 6356079", 84, log A = 6 , 8046436, log B = 6 , 8o3 1 894,
ou
l^^^iiTTs^' e = 0,08,6967,
log (X = 5,5241069, loge = 2,91 22o5o.
Fig. 8.
Dans la théorie des parallaxes, il est souvent nécessaire de connaître Tangle CMX = i {fig* 8) que fait le rayon de la Terre CM avec la verticale MZ du lieu M, à la surface de la Terre. C'est cet angle qui, retranché de la latitude apparente ou astronomique / = MXN, donne la latitude vraie ou géocentrique MCA= l. Voici comment on peut le déterminer.
Désignons para: étales coordonnées du point M rapportées aux deux axes rectangulaires CA, CB passant par le centre de la Terre ;
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nous aurons, d'après les propriétés de l'ellipse,
A« vî -f- B« j:» = A« B«, tang / = ^^ y tang l' = z
et par suite
tang/ = ^ tang/.
En remarquant que i= l — fj nous aurons donc
,, tang/— -Ti tang/ tang/- tang /^ _ ^ A« ^
tangi = -, 77 = --;
^ iH- tang/ tang/' b« ..
^ ^ i-t-^tang«/
_ (A«— B«)tang/ ■" (A«-+-B«)tang«/
(A«— B«)sina/
!iA«— 2(A«— B«)sin«/
(A«— B«)sina/ (A«-+- B*)4-(A«— b«)cos2/
c'est-à-dire
m sm 2 /
tang* = ,y
° i-\- m cos 2 /
expression dans laquelle
A« — B« -xix— fi«
Cette valeur de tangt se développe en série convergente, comnm ^ nous l'avons vu au § I, et donne
i =z m sin 2 / — J m' sin 4 ' -+- • • • ; à Paris, on a
/=ii'46',4, /'=48°38'27',6.
Il existe d'ailleurs des Tables à l'aide desquelles on peut trouver i en fonction de /.
Cherchons actuellement l'expression du rayon terrestre R pour une latitude quelconque L On a
on a d'ailleurs
Aî^t-H BSârS= A<BS B*ar« tang»/ = A*^«,
relations qui deviennent, en remplaçant B* par sa valeur A- (1 — (jl)^,
Éliminant x'^ et j^'* entre ces deux équations, on obtient
i-f-(i — (A)« tang*/ -^ i-4-(i — (A^^tang*/"^ ^^ ^
par suite, on a
i-+-(i— p.;* tang»/^ V r/ b j Cette expression, étant développée en série, donne
R = A ( I — |A sin' / -h I {JL* sin* 2 /-+-... )» d'où
A — R = A ({JL sin»/ — f {JL* sin«2/ — . . .);
c'est Texcès du rayon équatorial A sur tout autre rayon terrestre. La longueur du rayon R étant ainsi déterminée pour une latitude quelconque /, ilest facile d'en conclure la parallaxe horizontale II, qui se rapporte à cette latitude. Il sudfit en effet, pour cela, de remplacer dans les formules du § I, savoir
sinU = — ou u = --> A A
R par sa valeur A(i — (xsin^Z-h | (x^ sin*2/-|-. . .)• ^^ obtient de la sorte
n = — (i — {jLsin«/H-| [jL«sin« 2/-+-. . .)»
ou à très peu près
n= ^(i-jx«8in«0.
Lorsqu'on suppose / = o, auquel cas l'observateur se trouve placé sous l'équateur, l'expression précédente se réduit à -; c'est l'expression de \di parallaxe équatoriale que donne la Connaissance des Temps pour le midi et le minuit de chaque jour. En désignant par H cette parallaxe, nous aurons donc
n = H(i — usin*/);
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et réciproquement, étant donnée la parallaxe horizontale n sous la latitude /, si Ton voulait obtenir la parallaxe équatoriale H qui lui correspond, on aurait
ou très approximativement
H = n(i-H|Asin«0-
Remarque. — Les coordonnées des astres données dans la Connaissance des Temps sont géocentriques pour servir à tous les lieux de la Terre. Lorsqu'on veut combiner les données que fournissent nos éphémérides avec les résultats de l'observation, on doit donc corriger les arcs observés de Teffet de la parallaxe au moyen des formules qui précèdent, et, afin de tenir compte de l'aplatissement du sphéroïde terrestre, il faut avoir soin d'y remplacer la latitude astronomique / par celle géocentrique t ou l — e, i étant, comme nous l'avons vu, l'angle que forme le rayon de la Terre avec la verticale du lieu d'observation. La même remarque s'applique à la parallaxe horizontale II, qui entre dans ces formules, c'est-à-dire que l'on doit y remplacer II par sa valeur corrigée de l'aplatissement de la Terre ou par n(i — [xsin*/). Au moyen de ces corrections, les calculs se trouvent réduits à ce qu'ils seraient si la Terre était parfaitement sphérique.
I. — Des causes qui produisent la précession et la nutation
Le premier de ces phénomènes, qui consiste, comme on sait, dans une rétrogradation lente des points équinoxiaux, résulte du mouvement diurne de la Terre, combiné avec l'attraction qu'éprouve son excès de sphéricité. L'action luni-solaire, en agissant avec plus d'intensité sur celte partie du sphéroïde terrestre que sur les autres, tend à imprimer à l'équateur un mouvement circulaire autour de la ligne des nœuds, en même temps qu'à diminuer l'angle co, que forme le plan de l'écliptique avec celui de l'équateur. Le mouvement de rotation de la Terre vient modifier cet effet en rendant invariable cet angle u) et faisant rétrograder la section de l'équateur avec l'écliptique, attribuant ainsi aux nœuds une variation qui, sans cela, se fût trouvée dans l'obliquité, et donnant à cet angle une constance qui eût appartenu aux nœuds. Comme la masse de la Terre est immense relativement à celle du ménisque que l'on peut supposer recouvrir son équateur, on conçoit que cette rétrogradation doive être fort lente : elle n'est en effet que de 5o^ lo par an en longitude, dont 5o^,4i sont dues aux actions réunies du Soleil et de la Lune, et — o^,3i sont causés par l'attraction des planètes qui, en déplaçant un peu l'écliptique, fait avancer le point vernal Ty dans le sens des signes, du très petit arc o',3i.
A ces efiets généraux vient s'en joindre un autre résultant de ce que la Lune n'est qu'accidentellement dans l'écliptique. Cet astre, en décrivant autour de la Terre une courbe oblique à ce plan.
exerce une action inégale sur le ménisque ou anneau qui entoure son équateur, et de cette inégalité d'action résulte un mouvement oscillatoire du plan de Téquateur autour de la ligne des équinoxes, auquel correspond, en même temps, un balancement alternatif de Taxe de la Terre, qui lui fait décrire une petite surface conique. C*est à ce balancement de l'axe terrestre, dont l'effet est de faire varier l'inclinaison de l'écliptique et de déplacer un peu le point vemal T de part et d'autre de son lieu moyen (c'est-à-dire do lieu qu'il occuperait en vertu de la seule précession), que l'on a donné le nom de natation. Il se manifeste par une augmentation et une diminution progressive dans la déclinaison des étoiles d'une quantité égale à environ ± 9*^,^5, et dont la période est la même que celle des nœuds de la Lune, c'est-à-dire de dix-huit années et demie. L'attraction solaire contribue aussi à cet effet, mais ponr une faible part. La variation qui en résulte est périodique comme la première, et revient aux mêmes valeurs au bout d'une demirévolution de cet astre autour de la Terre, c'est-à-dire au bout d'une demi-année. Lorsqu'on y a égard on l'ajoute à celle qui provient de la Lune, et l'on a ce qu'on appelle la natation lani-solaire.
IL — Formules de précession en ascension droite
et en déclinaison.
Supposons qu'à une époque quelconque, CE {Jig» 9) représenU l'écliptique et PQ Téquateur. Après t années, l'action du Soleil
et de la Lune aura transporté Téquateur PQ en P'Q',et le point vernal T aura pris la position t', en même temps que l'obliquité ca sera devenue w'. Ce point T aura donc rétrogradé sur l'écliptique
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de Tare tt' = 4'»^"^ ®s^ ^^ qu'on nomme \di précession lunisolaire. Au bout du même temps, et par suite de raction exercée par les planètes sur le centre de gravité de notre globe, Técliptique CE se sera un peu déplacée et aura pris la position CE', en sorte que le nouveau point vernal t' aura pris la position y"^ et Tobliquité ci>' sera devenue iù". En prenant C/n == Cy, l'arc t'/w = W est ce qu'on est convenu d'appeler \^ précession totale; c'est, comme on voit, celle qui résulte des actions combinées du Soleil, de la Lune et des planètes; elle est plus faible que celle ^ de tout l'arc 0*^,81, c'est-à-dire que l'on a, au bout d'une année, f 7-'= y'^/n4-o^,3i.
En adoptant avec Bessel pour plan fixe celui qui coïncidait avec l'écliptique au commencement de 1750, on a, pour l'expression des variations que subissent ces éléments :
Obliquité de Técliptique CE en 1750.... (■> = 28* 38' 18', o Obliquité sur cette dernière après t an-
nées Cl)' = Cl) -h o", 00000984333 f '
Obliquité sur récliptique variée CE' — 0)"= u) — o", 4^368 ^ — o", 00000272295 r
MouTement d'ascension droite T' T' • • V- = ? (o'',i6443^ — o'',ooo2439528r)
Angle des deux écliptiques ECE' 9 = o'^t^^lè^it — o", 00000807 19 £•
ArcCT' 0 =i7i»36'io''— 5',2if
Précession luni-solaire TT += 5o'',37572f — o", 0001 21 7945 f*
Précession totale '^"m W=: So", 2 1 129 < -t- o", 000122 i483f*
Les plans de l'équateur et de l'écliptique variant sans cesse par l'effet des perturbations, il doit nécessairement en résulter dans les coordonnées des astres des altérations correspondantes : ainsi la longitude, la latitude, de même que l'ascension droite et la déclinaison, ne seront pas constantes. Cependant, pour des durées de temps moindres que dix ans, on peut regarder certaines de ces variations comme insensibles. Ainsi, on pourra, par exemple, supposer que l'écliptique CE se confonde avec celle CE', ce qui permettra de faire («>'= w'', et par suite de regarder comme constantes les latitudes \. Quant aux variations des longitudes^, on pourra les supposer proportionnelles au temps t et prendre pour rfj^ l'expression ± So'j IX t. Dès lors, pour obtenir a^ et OE), on voit qu'il ne s'agira que de considérer le triangle sphérique UPS (Jig» i) formé par le pôle n de l'écliptique, celui P de l'équateur et l'astre S, lequel
donne, comme nous Tavons déjà vu au § I du Chapitre 1,
( I ) cos X cos ^= cos (D cos X,
(2) sinX =cosa>sinCD — sinto cosOdsinJl»,
(3) sinCD = coso) sinX +sin(i>cosX sin-Ç^.
Au lieu de procéder de la sorte, il est préférable de chercher les variations qu^éprouvent l'ascension droite et la déclinaison, ou dX et é/(D, en fonction de la variation dJ^ que prend la longitude par Teffet de la précession. Cette méthode conduit en effet à de* calculs fort simples quand on se borne, comme on peut toujoiBVS le faire lorsqu'il s'agit d'un court espace de temps, aux premi^ ^ termes des développements suivants :
car il suffit alors de différentier les équations précédentes (i), (& 3* (3), par rapport à 41> «^ et OE), quantités qui, dans l'hypothèse c^w nous nous plaçons, sont les seules qu'il soit nécessaire de consi* dérer comme variables. Or, en différentiant de la sorte l'équ^^tion (3), on a
ff^ _ sin wcos). ros^ di^ dt ~~ côscô ^ '
formule que l'on peut encore écrire de cette manière,
//^ d(5d . . dil
(4) -^ = sinwcosA. -^,
eu égard à la relation (i).
De même l'équation (1), différentiée par rapport aux mèmc^ variables, donne
fiX _ cos )v sin 4i^ dj^ — sin (T> cos .i. ff(Ç> dt "~ sin«l> cos(j^ TTT'
et, comme
cosX sin^= sinui sinct) -^- coso) cosOE) sin»lc,
on obtient, après avoir substitué cette valeur dans l'expression de
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-^ et mis pour —r- sa valeur (4),
-^ = (cos(o-f- sina>sinJlotang(Jd) -^• dt ^ ^ ' di
ri l«
Cette valeur de -^ n'est pas exacte, car elle suppose le point y
transporté en t'» tandis qu'il l'est réellement en t"- H faut donc de l'ascension droite X retrancher le petit arc x'x"^= \>", et par
suite diminuer —rr de -—y c'est-à-dire prendre
— .— = (cos(o -h sina> sinJI© tancCO)— ^ ~ •
dt ^ ^ ^ ' di dt
Or, si l'on remarque que l'angle C = © que forme l'écliptique fixe CE avec l'écliptique variée CE' est toujours extrêmement petit, même pour des durées de plusieurs siècles, on voit qu'on pourra regarder le triangle xny" comme rectiligne et comme rect^angle en n, ce qui donnera, à cause que
r;*= yy'- y';« = '>-v,
il — V
^t par suite
ç[jjL _ I /d^ dW\ dt ~~ cos iii\dt dt )
Maintenant, si Ton différentie par rapport à t les valeurs précédentes de i{ et de V, on obtiendra
dt
^ désignant le nombre d'années écoulées depuis 1700, et, si Ton prend pour co la valeur 23° ay'Sô'' que cette quantité avait en 1 84o, ^D aura
— = o', 179243 — o',ooo53i85/.
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En posant, pour abréger,
dt dt
. d^ cLt
on aura donc, pour les formules qui expriment la précession en ascension droite et en déclinaison,
-^ = m + n sin «V> tangCD,
Quant aux quantit.és m et /ï, elles ont, d'après Bessel, les valeurs numériques suivantes :
m — {6', 0289. î — o', ooo3o86 |5o /,
C'est à l'aide des formules (A) que Ton calcule les variations annuelles en ascension droite et en déclinaison inscrites dans les Catalogues à côté de chaque étoile. Les quantités m et n ne sont pas rigoureusement constantes, mais pour des durées de dix ans, par exemple, on peut les regarder comme telles; on les design*' quelquefois sous le nom de constantes de la précession.
En prenant pour plan fixe celui de Técliptique au commencement de i85o et ramenant à cette époque l'origine du temps/» on a
dl d^' r .....
-j- — -7- — o . ii>(>8 — o ,00044340/,
— = o", 14790 - o',ooo48336/,
m — 46',o6oio— o',ooo28373/, n ^ao'.ojuio-o", 00008663/.
Les formules (A) ont été obtenues en bornant l'approximatioD au premier terme du développement en série de 'V. et de d&. S'il devenait nécessaire d'avoir égard aux termes d'ordres supérieurs, on b pourrait facilement par la différentiation successive des méincs
^eurs (A). Ainsi on aurait, par exemple, pour les termes en ■^-^ et -^r^ y et pour 1 époque 1 85o 4- 1
- ( -jjr ) = o', 00014 187 — o', 00004332 tangCD sinjls.
-+- 4 /i*(i-+- 2 tang'CÔ) sin2tl> -h f mn tangCDcosJlo,
- ( —fY ) = — o', 00004332 cosX — I n* sin* X tang(D — }- mn sinX.
Dans la recherche des valeurs de -^— et -rr-y nous avons supposé co constant, ce qu'il est toujours permis de faire lorsqu'il s'agit de durées moindres que dix ans, car alors la différence eu — eu' est une quantité insensible. Si l'on voulait, cependant, tenir compte de la variation de (u, il faudrait corriger les valeurs précédentes de
'ir ^^ ^^ ~dt^ ^^^ termes en -jj qui s'en déduisent par la différentiation, termes qui sont, comme il est aisé de le reconnaître.
Pour Tascension droite — cos&^ tangCD -t->
at
Pour la déclinaison + sin X -r- j
at
el l'on serait ainsi conduit aux formules plus complètes que voici : --- = m 4- /i sin Jlo tangcD — cosjlo tangGj -r-»
dt dt
--— = n cos X -h sin X -7- > ^ dt dt
j- ayant pour valeur o", 0000 196866.
Actuellement, soient (yî^. 10)
S la position d'une étoile; Ee l'écliptique fixe de 1 85o ; éson pôle.
Soient de plus
FN l'équateur de i85o -h t;
EN celui de 1 85o -h t' ;
c, a les pôles respectifs de ces cercles.
Les coordonnées équatoriales de S en i85o-|-^ seront représentées par les arcs 'Y*'G = Ji*>, SC = (D et celles relatives à l'époque i85o-|-^'parceux t"A = X' et SA = ©'. D'après cela, et en posant
ENF = e, EF = i|/'— 4;, EY'=fA, Et'=H^', EN = 90»-+- -«', FN = 9o*»-i,
on aura
FC = al, -+- |A, EA = J«'-+- |a', CN =FN-FC = 9o''— (al,-+-[JL-+--5), AN = EN - EA = 9o"-^(<.l,'-f- [l'~- z').
Maintenant on a, par les formules de Delambre appliquées au triangle sphérique ENF,
sinj(5'
COS J
sin{(^' —
COs}(-5' —
z) cos - = coSî(io'-f- 10) sin J(4^'— <}/),
^)cos - = cos J(w'— w)cos J(4^'— <}/),
-5) sin - = sin J(iu'— iu)cos J(4/' — ^),
;;) sin -
sin j(a>'-h a>) sin J(^'— ^)j
relations d'où l'on déduit
tangA(5 —z) =
__ cosJCto'-f- w)
tang}(5'— ;;) =
cos J(aj' — w) sin }((o' — io)
tang-
sin J(w'-r- (o) sin|(;;'H- z)
tangi(i^'-4/).
cotl(t;.'- 4.),
li-'
cos} (5 — -5)
tangjdo'— eu),
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î'est-à-dire
(a) { *^ ' siiij(w'— to)tan6i(4-'-^)
fi
lang- = sin }( -5' -h ^)tangî ((»)'-+- ta),
en remarquant que \(^'—z) et -*(w'— w) sont de très petits angles.
On a, d'un autre côté, dans le triangle sphérique Sac,
08 = 90**— (D, aS = 90''— CD', ca = 6, Sca = 90*»— CN = eV» -h [A -+- -z, Sac = go^'^ AN = 180" — (A,'-+- [l' — z').
Si donc on pose
on aura
sin A' cos CD' = cos (D sin A,
( ?) I cosA'cos(D'= cosCDcosA sinO — sinCôsinô,
( sin(î)'= cos(D cosAsinO -h sin(Dcos6.
Les valeurs de w et de jx, ainsi que celles de w' et jx', étant connues par les formules de précession , on aura, par les relations (a), (?)et(a), tout ce qu'il est nécessaire de connaître pour obtenir -V et CD' en fonction de ^^o et de (0. En effet, z\ -5 et 6 ayant été déterminés par les formules (a), on aura A par la première des relations (a); après quoi les formules (P) feront connaître CD' et A', d'où résultera X', en vertu de la seconde des équations (a).
On peut simplifier le calcul de A' et dt)', et le rendre plus rigoureax, en faisant usage des relations qui expriment les variations (A'-— A) et (CD' — (S>) dans le temps (l' — t), relations que Ton peat obtenir comme il suit.
Multiplions la première des équations (P) par cos A, la deuxième par sinA, puis retranchons les produits Tun de Tautre ; nous obtiendrons
cos(î)'5În(A'— A) =2 sin A costO sin 6 | tang(£)-f- cos A tang - )• La première des équations (P), multipliée par sin A et ajoutée à
la seconde multipliée par cosA, donne pareillement
co5(D'cos(A'— A)= cos(D — cosOcosA sinO (tangCD-h cosA tang- h en sorte que, si Ton pose, pour simplifier,
(A) /> = sinO ( tangCD -h cosA tang- jj
on aura, pour déterminer (A' — A),
/7sinA
(B) tang(A'-A) =
1 — p cosA
Quant à la relation qui exprime ((©' — (0), elle est immédiatement fournie par le triangle Sac, qui donne, en vertu d'une des analogies de Neper,
(C) tangi(®'-(D)=ÎHiii^^tangie.
cos j(A — A)
Ainsi, aux trois équations (^) on pourra substituer avec avantage celles (A), (B), (G).
III. — Formules relatives à la natation
En désignant par O la longitude du Soleil, par ^ la longitude de la Lune et par Q celle de son nœud ascendant, on a, d'après Peters {Numerus constans nutationis, etc.), pour la nutation luni-solaire de Tobliquité,
, . l A(u = 9',223i cosQ — o',o897 cosaQ
I H-o',o886cos2C -+-o'>55iocos2 0»
et par suite pour la nutation en longitude A^, en prenant pour l'obliquité moyenne la valeur 23**27'54'^, a qu'elle avait en i8oo et que Ton peut continuer d'adopter pendant une longue suite d'années,
. i A^=-- i7',2jo5sinQ-+-o',2073sin2Q
( — o*, 20|i sin2C — i', 2694 sin2 0-
Les expressions de A(o et de A(^ ainsi déterminées, les nutations d'ascension droite et de déclinaison sont immédiatement données en fonction de ces éléments par les formules que nous avons fait
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connaître au § II, c'est-à-dire que Ton a
\ cLL = (ros(o -h sina>sinji0 tangcO) 14^ — cos<A> tangCô Aw, (3) \
( rfcD = sina>coSa,l> A41-+- sin(vl, Aw (*).
IV. — Natation solaire et lunaire en ascension droite
et en déclinaison.
En n'ayant éga'd qu'aux termes en ^, c'est-à-dire en posant
Aw = 9',223i cosQ, (i) \
A^= — if,^\o5 sinQ,
(') Voici du reste une démonstration directe de ces formules, fondée sur des considérations purement géométriques.
En conservant les mêmes dénominations que dans le texte, on a, par les principes <te la Trigonométrie sphérique,
(i) sin(Ô = sinw cosX sin4^H^ cosci) sinX,
, , . tancX sinco + sin-f cos(i> ( :i ) Ung Jlo = ^ — ^^=
Considérons d'abord la première de ces équations. L'effet de la nutation, nous l'avons dit, est de produire une petite augmentation dans la longitude de chaque étoile et de faire varier un peu l'obliquité &> de Técliptique. Comme ces variations sont supposées fort petites, nous pourrons les calculer séparément et les ajouter ensemble. Supposons donc, en premier lieu, que l'obliquité u ne change pas, et appelons 4^ ce que devient -Ç^ par l'effet de la nutation; soit, d'ailleurs, CD' la nouvelle valeur de (Q qui en résulte : nous aurons
sinCD' - sinco cosX sin-Ç_' -f- cosw sinX,
équation cpii, étant combinée avec celle (i), donne
sinCD' — sinCD - sinu) cosX(sin4^ — sin.(^) ou
sini((D'-(D)cosi((D'-4-(E))^sino)CosX[sinK^'-Ocos|(-C-^4L)J-
U différence des longitudes, ou 41'— -Ci est ce que nous avons appelé la nutation en longitude et désigné par A.^; (D'— (Jd est la nutation en déclinaison, que nous avons représentée par d(Q ; ainsi
sm cos
( (le) 4- — ;— j — sinu) cosAsm — ^ cos (4^ H — ^^y
Gomme les arcs cfdd et A-Ç^ sont très petits, on peut substituer le rapport de ces arcs i celui de leurs sinus, et, en se bornant aux premières puissances de ces variations,
ce qui est bien suffisant lorsqu^on s'en tient aux centièmes de seconde, on obtient, pour la nutation lunaire en ascension droite et en déclinaison, (o ayant toujours la valeur que nous lui avons supposée,
Idf^he = — 9',223i cosiA9 tangCDcosQ — (i5',8i48-+-6%865osinXtang(D)sinQ.
diO =-+- 9', 223i sin«^co8Q — 6', 865o cos ..li sinQ.
Quant à la nutation solaire, qui dépend de la longitude du Soleil O, elle est déterminée en prenant simplement
( Aw = o',55o9COS2G' ( A4^= — i', 2692 sin2 0.
on aura
^ _ A^ sinto rosX cos^
Cette expression de dOd se simplifie encore par la considération du triangle spbé-
riquePnS {/ig. i), dans lequel nPS = 9o»-+- *l> et PUS = go»— 41- On en déduit en effet,
sin^PS _ sinPnS cos(D _ cos^l
sinHS ~ sinHPS cosX ~~ coS(A>
valeur qui, substituée dans l'expression de <f(D, donne
( a ) r/(ife) — A-Ç^ sin (0 cosa^i .
Occupons-nous actuellement de déterminer dfX» ou la nutation en ascension «Iroite, et pour cela considérons la seconde des formules (i), savoir
, tanpX sinw -I- sinX* rosw
langA> — ^^ ,
cos-^^
^ représentant toujours ce que devient 4il par l'effet de la nutation; on aura, en appelant « V la valeur de Jio correspondant à celle de 41' 1
tanp^V ^ -r—^ ,
cos-^
et par conséquent, en retranchant ces deux équations Tune de l'autre,
tangelo'— tang«Ao =1 — langX sin w(cos41 ros^^') cosa)sin(41' 4^).
c'est-à-dire, en mettant pour cos41 — cos4^ sa valeur trigonométriquc.
sin( A^- X) ^ _ atangX sinui sin î(4;' -4- 4.' ) sini(41' - < > -f- sinf^'- < ) c^^^ ^ ros Ji, cos tK» V* »s -\[^ rt »s 4^'
A.' — I.V. est la nutation en (Ascension droite que nous avons repn*scutée |>ar d- ^
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d'où résulte
idtX> = — o', 5509 cosal) langCD cosa© — (I',l6^2-!-o^5o54 sinAitang(D)sîn20'
\ ûftjt) = -h o', 55o9sin6^ cossiO ~" o'>5o54 cosX sina©.
Celle nulation esl très faible, et ce n'est que lorsqu'on veut obtenir une très grande précision qu'il esl nécessaire d'y avoir égard.
et, comme elle est extrêmement petite^ ainsi que 41'— -C> ^^ peut se borner aux. premières puissances de ces quantités et, par suite, substituer aux rapports des sinus celui des arcs; si, de plus, on pose ^1,= -C!» "-^ ~ *^^'» ^" Siura
- A^ cos'fl1>( — taneX sinco sin41+ cosu)) rf.V = —
cos'4^ ou, en mettant pour cos41 sa valeur ci-dessus,
- ^-C^ — *'"^ cosX sinw sin-Ç ■+■ ros'X cosco) a&%* = — •
cosHO
Mais, d'après la première des équations (i),
sino) cosX sin^= sin(Ô — cosw sinX; clone
,. A-Ç f— sinX sinCD -+- cosw) dtAt* = — ^ •
Maintenant, si pour éliminer X on remplace sinX par sa valeur
cos (i> sin (D — sin ci> cos (D sin JI0,
^^duite du triangle sphérique II PS, on aura enfin
, . A-Ç^ \ — sinCD(cosco sin(£) — sinco cosCO sinai>) -h cosco |
cos* Oc)
__ A-Ç (— cosw sin'CO + sinw sinCD cos® sin Jlo + cosco)
"" cos'Ub)
P fcoscod — sin'CÏ)) /T^ • I 1
= à-C ; h sin co lanc Ck) sm bAt) |
^1 cos'O) ^ J
'^) rfX = A-Ç_( cosco + sinco tangCD sin ft'^).
J^ans ce qui précède, nous avons admis que Tobliquité co restait constante
^>"sque «Ç^ venait à varier par Teffet de la nutation. Nous allons maintenant faire
^ supposition inverse, c'est-à-dire regarder -^ comme constant lorsque co varie,
^^ chercher, dans ce cas, quelles sont les variations qui en résultent pour X et (£).
(Reprenons les formules (i), lesquelles, en posant
/N sin4;'
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On rend les formules (2) calculables par logarithmes en les écrivant de cette manière,
dfXi = -- 9',2a3i coS(A> tangcD cosQ
r (i5%8i48-^6%865osinJlotanff(î))l . ^
X I I H 7:^^ I smk^,
L cos»^l«tang(Jt)cosQ J ^'
.- . • o • • r% r 6%865ocosal,sinQl rftD = -h 9 ,223i sinX cosy I / — , — -. — r ^ ,
peuvent s'écrire
sinCD — sinX cos (8 — w),
suit)
Si l'on suppose que ci» se change en &> + Aco par l'effet de la natation, 4^ et X restant les mêmes, l'angle 0 ne variera pas, mais X et (D se changeront respectivement en «A>' et (Q'f et, en ne considérant que la valeur de sin(D, on aura
. ,rv, sinX cos(6 - o> — Ad))
sm (W = ^ ;
coso '
cette valeur, combinée avec celle de sinCD, donne
. . sinX[cos(e — w - Aco) cos(e — «)] smCD -smCÔ = ^^^
ou
. . sinAb) . A Aw\ sin A sm f 0 — fa> I
sini((D'-(©)cosi((£)'-+-(D)= ^ ^,
» ur. .A ..A A l((C)' -(©)., , ^ sin{((D'-(D)
et, substituant dans cette dernière r à la place de — ^ » puis
Au) '^ sin Ato '^
posant (D = CÔ', Au = çX>' et Ad» = o, on obtient
((©'— (D) ^ A<^sinXsin(e — <«))
cosOb) cos 6 c'est-à-dire
rû'— rD — ^*^ tang«l> sinX lang6
cosCJ^ tang^^
sin (8 - w) ayant été remplacé par sa valeur ^"8*^^^'"^.
lang^ Si l'on observe maintenant que
sinX tangO - sin -^^ cos X, on aura
(®'_ (0) = ^!?i?."8^co«Xcos4L,
cosCQ
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car, si Ton pose
1 5% 8 1 48 -^ 6', 865o sin X tan« (î)
col 9 = — - — ^ — -î : — =—
^ 9 , a2ii coseio tangcO
pour la première et
, 6', 865ocot.l.
colo = -
pour la seconde, on obtient
[ d.\o = — ^ ^^— sin(?p -4- Q),
1 sino XI ««
(»TN q', 223 1 sin «vl> . ,^^ ,.
SlIKp *
formules auxquelles le calcul logarithmique s'applique immédiatement.
Pour les applications, il faut toujours faire en sorte que les coefficients qui multiplient sin(cp -h Q) et sin(Q — cp') dans les valeurs de d»^ et dO^ soient positifs. Or, c'est à quoi il est aisé de parvenir en ajoutant aux arcs (ç -h Q ) et ( SJ — cp') une demi-
et comme dans le triangle sphériquc II PS on a
COSX COs4L= COSo,V) cos(0, il viendra
(a') (CD'— (JE)) = AwsinX.
Relativement à la variation ckK> de l'aseension droite, on a
I ' tang^ sin (6 — fa) — lu»)
tans^v^ = ^î : »
" sinv
d'où
j, ^ . tangX sin(0 — fa> — Au)) — sin (6 — fa*) tang^i»'— tang<vV> — — ^ . ^ ^ -,
et, par suite,
2 tangX cosft^l) cos<vV.' sin — cos(6 — fa) |
iin(X--X) = - . -— î ^^ î-^.
smt)
Par les mêmes raisons que précédemment, on peut écrire
., I ,j Afa) tang-C cos"«v\) ros(6 — fa*)
sinV '
mais
.- . sin(Dcos6
cos(6 — fa)) = : — r — :
sinX
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circonférence ou i8o®; ainsi Ton a
-. 9*, 223i cos«l>tang(^ • / « « r\
dX = ^ ; ^— 510(180**-+- © -h Qh
sino '
I d(S> = ^-^ — ^ — -, sin(i8o«— o'-+-Q).
'^ et cp' sont ici supposés positifs; mais, s'ils étaient négatifs, il suffirait évidemment, pour conserver le signe positif à ces formules, d'ajouter aux arcs Ç -h JJ et Q — cp' une circonférence entière ou 36o°.
Les formules (4) sont susceptibles d'une transformation analogue à la précédente. Observons toutefois que l'on peut se dispenser d'y avoir recours, en remarquant que ces équations, dont la forme est la même que celle des équations (2), ont des coefScients qui sont à peu près les o, oy5 des premiers, en sorte qu'il suffit de multiplier par ce nombre les valeurs de la nutation lunaire en ascension et en déclinaison,, pour avoir immédiatement celles qui se rapportent à la nutation solaire.
ainsi
On a d'ailleurs en sorte que
,- Ato cos'Jt» sin(D tanc-l
aeV = : — r : ^ •
sin A tangU
sinX tangO = sin^cosX,
. . A(i> cos'JloSinCd
cosX cos4^ cos \ cos 4^ = cos Jl» cos (© ;
Mais
par conséquent,
{b') d'Xj — — Au) costJio tangCQ.
En réunissant maintenant les variations (a) et (a'), (b) et {b') que nous venons de considérer séparément, on aura, pour l'expression des variations complètes dX et dG^ qu'éprouvent les coordonnées X et (£) par Teffet de la nutation, c'est-à-dire lorsque u et 4^ varient simultanément,
dX = A4^(cos(i> -f- sinci) sin<A} tangCD) — Au) cos Ai tangCD, rfOO = A^sinco cos6V> + Au) sinci>,
formules qui sont bien celles données dans le texte.
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I. — Aberration des étoiles en ascension droite
et en déclinaison.
On sait que la lumière nous vient du Soleil en 497*^78, temps pendant lequel la Terre décrit, parallèlement à la direction de son mouvement, un petit arc dont la valeur, récemment déterminée par Struve, est de 20'', 44^1 (*)• ^^ ^" résulte que, lorsqu'un astre
^si observé en A (Jig- 1 1), cet astre, au lieu d'être perçu suivant '^ direction AT, Test réellement en AT', c'est-à-dire suivant la diagonale du parallélogramme formé par le côté AT et l'arc TT' que
(') StruvEt Sur le coefficient constant de l'aberration. Elle a été déduite par ^"^ grand astronome de Tobservation des lieux apparents d'un grand nombre d'é- *^*>iles. Voici un Tableau des valeurs de cette constante, qui ont été proposées à *iifférenlcs époques :
Delambre (par l'observation des satellites de 2^) . 20, 253
Bessel 20,000
De Lindenau . 20,610
Brinckley 20,870
Bailly 2o,36o
^ rftESICBE rASTlC — CHâriTSC T.
dédît la Terre en 497*- 78. L*ai^|e ATA\ OMBpris entre les cdtés TA et TA*, est ce qu'on nomme VoMçlr d'aberraiion, et Ton appelle consiant^c de V aberration ParcTT^ 2o'',443>9 parcouru par la Teire en 8" 18*. Le monrement de la Terre autour de son axe produit aussi une aberration sc^ilable à la précédente et que Ton appelle aberraiion diurne : mais, comme le mouTement de rotation de la Terre n*est que le ^ eniiroo de son mouTement de translation. Teflet de cette aberration n'excède pas 0% 32 pour des lieux situés sur Féquateur. où cet effet est le |Jns sensible, et par suite on peut, dans la plupart des cas. se dispenser dV avoir ^ard.
Soit p le rajon recteur de la Terre, que nous supposerons être aussi celui de la ^>lière céleste sur laquelle on projette les astres. Admettons <|ne la ritesse de la lumière soit représentée par ce rnon Tecteur, et soit ds Tare que décrit la Terre en 497*1789 en
sorte que — = 2o^.44^t-
En concerant le lieu de Fastre rapporté à trois coordonnées rectangulaires X. %'» z avant leur origine au centre de la Terre et dirigées. Taxe des x positifs vers Téquinoxe du printemps. Taxe des^t' positifs vers le solstice d*été et Taxe des z vers le pùle de Técliptique. on aura. «V et lid déâpiant les angles que forment respecti- Tcment la distance de Tastre à la Terre, et 5a projection avec le plan xy de Féquateur 1 c'est-à-dire Tascension droite et la déclinaison de rétotle'. on aura. di$OD5HDOu>.
r = p sia A o»J&.
d'où
et par suite
Soient maintenant ^^^. 12)
tTT^ Torbile de la Terre supposée circulaire :
T la position que cet a^tre occupe 5ur celte orbite
tR réqualeur:
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TP une taDgente à tTT'; ST' une parallèle à cette tangente;
X, Y, Z troîs axes rectangulaires menés par le centre du Soleil et parallèles à ceux x^y^ z.
On aura, pour les cosinus des angles a, 6, y que forme avec les axes des X, Y, Z ou des x^y^ z\di tangente à la courbe ou l'arc dsy
dx p dy dz
C0Sa=-7-> COSD = -f-> COSY=-y-,
ds
ds
ds
et par suite, pour la valeur ci-dessus de rfX,
ds dtX^ = — (cos6 — cosa tang Jlo) cos' Jlo,
équation qui, en y substituant pour x sa valeur (i), devient
dX = 2o', 445 1 ( cos 6 cos Jii) — cos a sin X ) séc (D.
Occupons-nous de la détermination de d(Q. La troisième des équations (i), différentiée, puis divisée par ds, donne
dz do sin (D -i- 0 cos (Ç) d(^
ds
ds
<i'oii Ton tire, en ayant égard aux équations (3),
( 4 ) d6^ = 2o',445i (cos Y — -r sinCt) j sécCD.
On a d'ailleurs
p*= a7*-f-j^*H- ^* et pdp = xdx-hydy -^ zdZf
^ïî sorte que
dp X dx y dy z dz
ds p ds p ds p ds
et, si dans celle expression de ~ on substitue pour -j- , -^, -7-
leurs valeurs (3), et pour x^y^ z leurs valeurs (1), puis qu'on porte la valeur qui en résulte dans Texpression ci-dessus de e/dd, on obtient
ds
(B) ûRO = — [cosY cos(î) — sin(Jfc)(cosJto cosa-i- cosê sin«vi>)].
Ces formules (A) et (B) expriment les variations survenues dans Tascension droite et la déclinaison par Teffet de l'aberration ; elles renferment les angles a, 6, y que nous y avons introduits par leurs cosinus, mais rien n'est plus facile que de les en éliminer.
En effet, considérons le triangle sphérique tRT' {fig* 12), dans lequel
on a, par ce triangle,
{a) cosê = sinacosw.
On a ensuite, en considérant le triangle que forment les points y , T' et celui où l'axe des z vient rencontrer la sphère céleste,
(6) COSY = sinacosco.
Maintenant, v désignant la longitude héliocentrique de la Terre ou l'angle PST, on a
et comme, en appelant Q 1^ longitude du Soleil,
Q = 180** -^ V, on en conclut
on a donc
(r) sina[= — cosQ» cos3t=sinO.
Ces valeurs (c), jointes à celles (a) et (6), permettent d'effectuer Télimination que nous avons en vue. En effet, par la substitution des valeurs (a) et (6) dans les équations ( A ) et (B>, el ea égard à celles (c K on trouve
d'X — — îM>', 445< (sin.VsinQ— coscocoSrV- cosQ)séCvi>, (x) \ </oD = — 20'. 445i (co5iV> sin3 — C05CI) sin-L cos3 ^*"n^^
— 20'. 443i sine» cos3 coSvC*,
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formules qui ne renferment plus rien d'indéterminé. On les rend calculables par logarithmes, en les écrivant de la manière suivante
d-X> = — 20%445i sin<vlj sinO(i-+- coIrI, costo cotO) sccCÎ), rfOO = — 2o',44^i sin(£) costl>sinO[i — (costo tangX
— cotcD sinw séccô) cotQJî
car, en posant
tangt}/ =z cotfc*l> costo
pour la première et
tang^y = costo tang^lo — cotCD sin to sec (D
pour la seconde, on obtient
' dJo = — 20", 4 1 5^1 sifial, sinO(i-^ tang<j^ colO)sécCD
1 »,,--, sin(6 -+- O) , ^
, ., , J — - 20 ,44'>i sinrl. ; — -- sec(D
' ' ' ) . cos y
' = j sin(i8o"-i- «l^-T- O),
cos y T ^-^/^
/ d(î> = — 20', 445 1 sin Cocos ri. sinO(i — tang^ cotQ)
\ «r / - • ,^ • sin( 3 — <^')
( Il . ] = — 20 ,44^1 sinOt) coSf..l> '='^, ,-^—
■ ' * » cos y
20^4î5l sinrDcOS.t .,00 l' /-^^
cosu; T v«-//
Comme dans ces formules les coefficients de sin(i8o®4-'}H- ©) ^^ sin(i8o° — <j^' 4- 0) représentent respectivement les maxima ^ aberration en ascension droite et en déclinaison^ on voit, 0 étant *^ seul élément qui y varie d'une manière sensible d'un jour à * autre, que ces coefficients, ainsi que les arcs t[/ et ^', pourront être '^ ^gardés comme constants pour une même étoile, ce qui facilitera ^^trêmement la mise en Table de ces formules.
II. — Cas où ron tient compte de Texcentricité de rorbite
Les formules (a) qui précèdent ont été obtenues en négligeant les ^^vmes qui dépendent de l'excentricité e de l'orbite, c'est-à-dire ^*^ supposant cette orbite circulaire, ce qui peut suffire dans la gé- *^^ralilé des cas, vu l'extrême petitesse de cette excentricité. Si l'on ^"oxilait cependant, pour des calculs plus précis, en tenir compte,
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voici par quelles considérations on serait conduit aux formuler complètes.
En désignant par y Fangle que la tangente à Torbite forme avec le grand axe de cette courbe et par xety les coordonnées héb'ocen triques de la Terre rapportées aux axes de cette orbite, on a
dy tang^ = -,
et, comme
X = p cos(v -- m), / = p sin(p — m),
(i- étant la longitude héliocentrique de la Terre et ro la longitude héliocentrique du périhélie de Torbe terrestre), il en résulte
sin(^p ~ - rn) do -^ o cosU' — m) dv ^ * ~^ cos(p - Ts ) dp - p sin(v - w) dv On a d'ailleurs
i-T- e cos(i' - m) d'où
, _ ae(i — <î* 'i sin (' p — w)dv ^ ^~ [i-t- tf cos(p - - ro)]* '
ainsi
e -^ cosCi> — m)
^^ — sin(i' — m)
Maintenant, si Ton suppose l'excentricité de l'orbite nulle, auquel cas
tangcp — — cot(i> — ro),
on aura
Mais, ^1 désignant la différence entre cette valeur et celle qui convient au cas d'une orbite elliptique, différence qui est toujours une très petite quantité, on a
vl par suite
sin( i' - m ) — cos(^i' - ro) tangoi On a donc
r sin( t' - m ) lanîîOi--- •
l -r r COS ( i' - m )
('.oninio la différence Çi est du même ordre que rexcenlricilé e.
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on peut développer cette différence suivant les puissances de e, et, en se bornant au premier ordre, on a
oi = e sin(v> — m);
on a par suite
o = 9o"-T- i- — TU — € sin(t> — m).
Mais
donc
a = 90°-f- 1' — e sin(i' — m).
Au lieu de r et m, il est préférable d'introduire dans les calculs la longitude du Soleil © et celle n du périgée, quantités qui sont immédiatement fournies par les Tables; dès lors, et en remarquant que V et m sont liés k Q et U par les relations
O == f -h 180°, n = nr -+- 180",
r=0 -»8o", Tïj=rn — 180°, on obtient
» =- O - 90°- e sin(^0 - U),
et telle est la valeur de Tangle a qui doit être substituée à celle
Ju paragraphe précédent dans le casque nous considérons. On
en déduit, pour les valeurs de sina et cosa, analogues à celles (c)
^u même paragraphe, et qui servent à opérer dans les formules
( A) et (B) l'élimination de cet angle,
sina = — cosQ — e sin© sin(© — II), cosi = sin© - e cos© sin(© — II); P^r suite, on a
dx\i = — 2o',445i séc(î)(cosa> cos«^cos© -h sinX sin©j
-- e costo coSa,\^ cosll -f- e sin cl* sinll,
M diid = — 2o',445i sin(D( — costo sinXcos© 4- cos<vl> sin©
— e costo sin (A) ces II -i- e coSe,lj sin II --•2o',4i5i cosCD(sinto cos© -i- e sinw cosD).
^e sont les formules cherchées.
III. — Aberration en longitude et en latitude
Les formules d'aberration en longitude et en latitude se déduisent aisément des précédentes en amenant le plan de Téquateur à coin-
cider avec celui de récHplique. On a alors (0 = 0, •l» = 41^ (ô =: X, et par suite
j c^^= — 2o',445i sécX[cos(0 — O-^- « cos(U — J^)], ^^^ \ dk =- 20%445isinX[sin(0-4;^)-T-tfsin(n-<^)l,
ou, en négligeant les termes qui dépendent de e,
i <i^=: — 2o',445isécXcos(0 — -C)»
cCk = — 20", 44^1 sinX sin(0 — ^),
IV. — Aberration solaire
Relativement au Soleil, on a o> = o, X= o, ^ = O î l'aberration en latitude disparaît, et il reste, pour Taberration en longitude,
dQ = — 2o',4 {5 [i -4- e cos( O — D)], ou
(3) dQ= — 2o',44 > — o', 34 cos(0 — ")•
Si Ton voulait tenir compte de Taberration que produit la rotation de la Terre, on le pourrait, en remarquant que, la vitesse de rotation à Téquateur étant environ soixante-cinq fois plus petite que celle de translation, on a, pour Texpression de cette vitesse,
—^^r~ =o",3i4» ou pour celle qui convient à un point quelconque de la surface de la Terre, dont D est la déclinaison, o",3i4cosD. Dès lors, en ajoutant cette quantité à la valeur ci-dessus de t/0, on aurait, d'une manière plus exacte.
( \) dQ = — 20', i'iSi -t- o',3i4 cosD — o%34 ros( Q — II).
V. — Orbite apparente des étoiles autour de leur lieu moyen
Par l'effet de Taberralion, les étoiles paraissent décrire sur la sphère céleste des courbes fermées, dont il est bien facib», d'après ce qui précède, de déterminer la nature et les dimensions. Concevons, en effet, qu'on ait mené par le lieu moyen de Tastre un plan tangent à la sphère céleste, et prenons pour axes coordonnés les traces que forment sur ce plan l'intersection d'un plan parallèle
à l'éctipiique et celle d'un autre plan perpendiculaire à ccluî-nï. On aura, ^ et ^ désignant ces coordonnées, dont l'origiDe est lo lieu moven de l'astre,
X = d^cosX = - ao-,445 eos(0 - O.
Ajoutant ces deux équations après les avoir élevées au carré, on obtient, pour l'équation de l'orbite cherchée,
j->-!-^*sin'X = (2o',ii5)»sinn.
Celte équation représente, comme on voit, i demi-grand axe, invariable quelle que soit la pi est égal à 20", 44^1 6t dont )e demi-petit axe est représenté par l'expression 20", 44^ sinX et varie par conséquent avec le sinus de la latitude. Pour ). =: o, le petit axe s'évanouit et l'ellipse se change en une portion de ligne droite ; l'astre semble alors osciller entre -r ao'',445 et — ao'',44^» ^^ chaque côté de son lieu moyen ; c'est le cas des étoiles situées dans le plan de l'écliplique. Pour une ■^'toilequi se trouverait au pAledel'écliptique, on aurait). ^ 90° et l'ellipse deviendrait un cercle de rayon égal à ao", 44^-
c elhpse dont le ition de l'étoile,
TI. — Aberration des plaoôtes.
Soient V {Jtg. i3) une planète qui se meut avec une vitesse représentée parP/ï dans un temps dt, et/>R la vitesse d'un rayon
'umineus émané de cet astre dans le même instant. Si la Terre était immobile en T, ce rayon serait perçu par un observateur placé en <s point, suivant la diagonale />T du parallélogramme /iRTP, con-
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struit sur les deux vitesses, et Terreur commise sur le Heu de la planète ou Taberration serait mesurée par l'angle />TP. La Terre n'étant pas immobile, soit ^T le chemin parcouru par cet astre de i vers T pendant le même instant dl. Rien ne nous empêche, évidemment, de transporter à la planète ce mouvement de la Terre et de supposer que celte planète se meut de penq avec une vitesse qp égale à T^, mais dirigée en sens contraire. Dès lors, on voit que l'aberration totale est Tangle ^TP ou la somme des mouvements propres de la planète et de la Terre; cette aberration serait la différence de ces mouvements, si celui de la planète s'effectuait dans le même sens que celui de la Terre. En général, on peut dire que cette aberration est égale au mouvement gcocentrique de la planète, c'est-à-dire à son mouvement apparent de translation autour de la Terre supposée fixe. Ainsi, selon que Ton prendra le mouvement en longitude, latitude, ascension droite ou déclinaison, on obtiendra l'aberration en longitude, latitude, etc. Cela posé, soient
m le mouvement géocentrique d'une planète pendant une seconde: A sa distance à la Terre ;
ç le temps que la lumière met à venir du Soleil à la Terre, celle-ci étant dans sa moyenne distance i.
\v exprimera le temps que la lumière met à venir de la planète à la Terre, et nilv le mouvement géocentrique de la planète dans le temps \v; par suite, on aura
aberration planétaire = — m\v — - /;i A 497', 7S.
Si, au lieu du mouvement m pour une seconde, on voulait employer le mouvement OXL pour une heure, on aurait
aberration planétaire = — o', i^Hàjj.DK, A.
Enfin, M étant le mouvement en vingt-quatre heures, on a M = 24 X OÏL; par suite, •
aberration planétaire = o'',(K>)7r>i3M A.
C'est cette formule que Ton emploie dans le calcul des éphémérides des planètes.
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CONSTRUCTION DES EPHEMERIDES
I. ~ Calendrier romain. — Réformes julienne et grégorienne
L'année composée par Romulus aux premiers temps de la République romaine était vague et ne comprenait que 3o4 jours divisés en 10 mois. Mars {martius) était le premier de ces mois et se composait de 3i jours; venaient ensuite, dans Tordre de leur succession, avril (aprllis)^ de 3o jours; mai (maïus), de 3i jours; \^in (Junius) y de 3o jours; quintilis, de ii ']Ours \ sextilis, de •^0 jours; 5e/>^e/w6er (septembre), de 3o jours; october (octobre), de 3i jours; noi^ember (novembre), de 3o jours, et december (décembre), de 3o jours. Les intercalations fréquentes que nécessitait cette distribution du temps pour s'accorder avec le cours des saisons déterminèrent Numa à la réforme qui porte son nom. Ce prince, prenant pour modèle Tannée dont se servaient les principaux peuples de la Grèce, ajouta à Tannée romaine deux nouveaux mois, janvier (Januarius) , de ag jours, et février (februarius)y de 28 jours, qu'il plaça, le premier au commeneement de Tannée de Romulus et le second à la fin de la même ^née, c'est-à-dire après décembre ; puis, pour que Tannée ainsi composée pût s'accorder avec Tannée lunaire, il eut soin d'ôter un
jour de chacun des six mois pairs de Romulus, ce qui rendit tous les mois de son calendrier impairs, à l'exception du mois de février, auquel il conserva une quotité paire de jours (*). L'ordre dans lequel se succédèrent les mois de Numa et leurs durées fui alors le suivant : janvier, 29 jours; mars, 3i jours; avril, 29 jours; mai, 3i jours; juin, 29 jours; quintilis,3i jours; sextilis, 29 jours; septembre, 29 jours; octobre, 3i jours; novembre, 29 jours; décembre, 29 jours, et février, 28 jours. Par cette distribution, l'année romaine s'accordait assez bien avec l'année lunaire, mais il était loin d'en être de même à l'égard de l'année solaire. Pour remédier à cet inconvénient, Numa décida que l'on ajouterait, de deux en deux années, un mois intercalaire de 22 et de 23 jours, alternativement, ce qui rendait la première année de son calendrier de 365 jours, la seconde de 377 jours, la troisième de 365 jours, puis la quatrième de 378 jours, et ainsi de suite pour les autres périodes de quatre années. Comme les i465 jours de ces quatre années donnent une moyenne de 366 jours {, cette première institution de Numa eut pour eflel, comme on voit, de rendre l'année moyenne romaine plus longue d'un jour que l'année solaire. Ce prince entrevit bien le vice de son calendrier et chercha à y remédier^ mais les indications qu'il laissa à ce sujet furent si mal comprises ou si mal suivies par les pontifes chargés de veiller à la constitution du calendrier, que, aux derniers temps de la République romaine, il en était résulté une confusion telle, que Tcquinoxe civil s'écartait de Téquinoxe astronomique de près de trois mois et que l'ordre des saisons était entièrement interverti. Jules César, qui venait d'être investi de la dignité pontificale et à qui revenait, par conséquent, la mission de veiller à la constitution du calendrier, résolut de mettre fin à un pareil désordre et de le prévenir pour toujours en donnant à Tannée une constitution plus régulière et plus en harmonie avec Tannée astronomique. Dans cette vue, il fit venir Sosigène d'Alexandrie et le chargea de la partie astronomique du travail, c'est-à-dire de la détermination exacte de Tannée solaire. Cet astronome ayant adopté pour durée (le Tannée tropique un nombre de 365 jours J. il fut décidé que,
('; C'est par une superstition atlarliér au\ nombres impairs, «|uc l'antiquité rr gardait rommc d'un heureux présage, que iNuma en a^'it ainsi.
sur quatre années consécutives, trois seraient de 365 jours et la quatrième de 366 jours, pour tenir compte des 24 heures dont quatre années ordinaires diffèrent de quatre années astronomiques. Ce jour épagomène se plaçait six jours avant les calendes de mars, c'est-à-dire entre le 23 et le 24 février, et s'appelait bissexto-calendas (*), d'où le nom de bissextile donné à l'année qui le porte. Cette réforme eut lieu en l'an 45 avant J. -G. ou en Tan 709 de Rome ; deux ans auparavant on avait été obligé, pour remettre l'équinoxe à sa place, d'ajouter à l'année deux mois supplémentaires, outre le mois intercalaire de 23 jours, qui se trouvait avoir lieu à celte époque, ce qui rendit cette année de 445 jours (ou, suivant certains auteurs, de 443 jours) et lui fit donner le nom à^ année de confusion.
Comme l'année ainsi composée avait 10 jours de plus que celle de l'ancien calendrier romain réformé par Numa, on convint de répartir ces 10 jours entre tous les mois qui n'avaient eu jusqu'alors que 29 jours, sans toucher à ceux de mars, mai, quintilis et octobre, qui avaient été établis de 3i jours par Romulus; janvier, sextiliset décembre furent faits de 3i jours, et avril, juin, septembre et novembre, de 3o jours. Quant au mois de février, il fut conservé tel que l'avait laissé Numa, c'est-à-dire de 28 jours. C'est à cette époque, et en mémoire de cette réforme de Jules César, que le mois de quintilis fut appelé y a/«/5 (juillet)^ un peu plus tard, le mois de sextilis prit le nom à^auguslus (août), en l'honneur d'Auguste.
Réforme grégorienne, — La durée de l'année moyenne, supposée par Sosigène de 365J,25, était un peu trop longue, puisque l'année tropique n'est réellement que de 365 J, 2422. 11 en résultait un avancement des équinoxes de o-i, 0078 par an ou de 0^,78 par siècle. Cette anticipation des équinoxes, qui, au commencement
('; Le premier jour du mois s'appelait calendes, et c'est de là qu'est dérivé le mot calendrier; le 5 s'appelait les nones et le i3 les ides; mais en mars, mai, juillet et octobre, ces dates étaient reculées de 2 jours et arrivaient le 7 et le i5. Les noms des autres jours du mois se déduisaient de leur rang en rétrogradant; ainsi le ao janvier se nommait le i3" jour des calendes de février, le 9 février le 3' jour des nones de ce mois, etc. Comme le jour que Jules César intercala tous les quatre ans entre le 23 et le 24 février précédait le 6* jour des calendes de mars, ••fut appelé second sixième jour des calendes de mars ou bissexto-calendas.
de Tère julienne, n'avait qu'un effet insensible sur la marche des saisons, finit, en s'accuraulant, par devenir considérable et par nécessiter une nouvelle réforme du calendrier, qui fut entreprise au XVI* siècle par le pape Grégoire XIII, avec le concours des astronomes de son temps. A cette époque, en effet (i58a), l'anticipation était de lo jours, si bien que Téquinoxe du printemps, qui, au temps du concile de Nicée, c'est-à-dire en Tan 3a5 après J.-C, tombait le 21 mars, n'arrivait plus, à Tépoque dont nous parlons, que le 1 1 de ce mois. Pour remettre les choses en l'état où elles se trouvaient au temps du concile, il fut décidé que Ton retrancherait les 10 jours d'anticipation de l'année i58a et que le lendemain du 4 octobre de cette même année serait appelé, non le 5, mais le i5 octobre iSSa; et pour qu'à l'avenir l'excès de oJ,ooj8 ne s'accumulât plus, on convint de supprimer le jour intercalaire dans les trois années séculaires 1700, 1800, 1900, et de ne le conserver que pour l'année 2000, qui serait bissextile, ainsi que 2400, 2800, etc., de sorte que, sur quatre années séculaires, trois fussent communes et la quatrième toujours bissextile. Le bref de Grégoire XIII qui contenait ces dispositions et abrogeait l'ancien calendrier parut à la fin de février ou au commencement de mars de l'année i58i . Tous les États qui devaient obéissance à l'Église, la France, l'Espagne, le Portugal, l'Italie, etc., reçurent la nouvelle réforme à son origine ; mais les protestants, de même que les Danois et les Hollandais, refusèrent longtemps de l'admettre; ils s'y soumirent enfin en 1700, elles Anglais suivirent cet exemple en 1752. Aujourd'hui, le calendrier grégorien est généralement en usage chez tous les peuples d'Europe, si ce n'est toutefois chez les Russes, les Grecs et quelques chrétiens d'Orient, qui ont conservé l'usage du calendrier julien.
II. — Des calendriers en usage chez les différents peuples
Calendrier égyptien. — L'année civile des Egyptiens était une année solaire vague de 36o jours, divisée en 12 mois de 3o jours chacun ; après le douzième mois, on ajoutait 5 jours épagomènfs ou complémentaires, ce qui portait à 365 le nombre total des jours de cette année. L'année égyptienne retardait donc d'un jour tous les quatre ans sur Tannée solaire, en sorte que ce n'était qu'après
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i4^i ans de 365 jours qu'elle recommençait au même point solaire ; ce long intervalle de temps s'appelait la période sothiaque. Voici les noms des 1 2 mois de l'année égyptienne : 1 ° Thoth ; 2« Paôphi; 3** Athyr; 4** Khoïac; 5" Tybi ; 6" Mechir; 7** Phamenôth; 8* Pharmouthi; 9° Pakhôn; 10" Payni; ii^Epiphi; 12** Mesori. Plolémée, dans VAlmageste, rapporte la date de ses observations à ces mois et compte les années égj-ptiennes à partir de Vère de Nabonassar, dont le commencement est fixé à Tan j/\6 avant J.-C.
Calendrier persan, — L'ancienne année persane était une année solaire composée de 365 jours, divisés en 12 mois de 3o jours chacun, sans compter les 5 jours épagomènes que l'on plaçait à la fin de l'année. Les noms de ces 12 mois étaient les suivants : i® Farvardin ; 2" Ardibehescht; 3° Khordâd ; 4° Tir; 5® Amerdad; 6" Schahriver ; 7" Mihir ; 8° Abân ; 9° Ader ; 1 o" Deh ; 1 1*> Bahman ; n^Isfendarmad. L'année persane était donc une année solaire vague semblable à l'année égyptienne. Vers le milieu du xi® siècle, on entreprit de corriger le calendrier persan en intercalant un jour de quatre en quatre années ; et, comme à cette époque on avait déjà reconnu que l'année solaire n'ert pas exactement de 365 jours J, on décida qu'alternativement, après sept ou huit intercalations, on intercalerait la cinquième année commune et non la quatrième. Comme on le voit, l'année persane diffère très peu de Tannée grégorienne, que les Européens n'ont employée cependant que plus (le cinq cents ans plus tard.
Calendrier arabe. — Le calendrier arabe ou turc est purement lunaire, du moins dans ses détails. L'année y est divisée en 1 2 mois, qui sont alternativement de 3o et de 29 jours ; quelquefois aussi elle contient i3 mois. Le commencement des mois coïncide toujours avec une nouvelle lune, en sorte que, au bout de 33 ans, ils ont parcouru, en rétrogradant, toutes les saisons. Les noms de ces mois sont : i^ Mouharram, de 3o jours; 2° Safar, de 29 jours; 3® Reby i''*^, de 3o jours; 4** Reby 2*, de 29 jours; 5** Djoumadi i", de 3o jours; 6**Djoumadi 2*, de 29 jours; 7** Redjeb, de3o jours; 8" Schaaban, de 29 jours; 9^ Ramadan, de 3o jours; io**Schewal, de 29 jours; 1 1^ Dsou'lkaadah, de 3o jours, et 12** Dsou'lhedjah, de 29 jours dans les années communes et de 3o jours dans les années embolismiques ou intercalaires. On rend embolismiques les 2*^, 5*^, 7*^,
10*, 13*", 16*^^, iS*', -21'^, 24*^, 20*^61 29*^ années d'un cycle de 3o ans: les 19 autres sont communes ou de 354 jours. La première année de V hégire j ou ère des Mahométans, a commencé le 1 6 juillet de Tan 622 après J.-C.
Calendrier* Juif. — L'année des Juifs est une année lunî-solaire composée de 12 mois dans les années communes et de i3 dans les années emboHsmiques. Ces dernières sont les 3*^, 6*, 8", 11*, i4'» 17*^ et 19*^ d'un cycle de 19 ans. Les noms des mois du calendrier juif sont : Nisan, 3o jours; lyar, 29 jours; Sivan, 3o jours; Thamouz, 29 jours; Ab, 3o jours; Eloul, 29 jours; Tisri, 3o jours; Marchesvan, 29 jours; Kislev, 3o jours; Tébeth, 29 jours; Schebat, 3o jours, et Adar, 29 jours. Pour former les années embo- Hsmiques, on ajoute un mois de 29 jours, nommé Veadar ou 2*^ Adar, et alors Adar devient de 3o jours. Parce moyen, la Pâque n'est jamais séparée de la nouvelle lune la plus voisine de l'équinoxe du printemps, qui fixe, comme on sait, le renouvellement de l'année juive.
Calendrier grec, — L'année grecque était lunaire et composée de 12 mois, alternativement de 3o et de 29 jours. A chaque 3*^, 5". 8*", II*", i4*^, lô'^ et 17* année du cycle de 19 ans on ajoutait, comme pour l'année juive, un mois embolismique de 3o jours, afin que les nouvelles et pleines Lunes revinssent aux mêmes époques de Tannée. Voici quel était l'ordre dans lequel se succédaient les mois grecs ; i** Hecatombœon, 29 jours; 2® Metagitnion, 3o jours; 3° Boédromion, 29 jours; 4** Maimactérîon, 3o jours; 5® Pyanepsion, 29 jours; 6° Posidéon, 3o jours; 7® Gamélion, 29 jours; 8° Anthestérion, 3o jours; 9** Élaphébolion. 29 jours; lo® Munychion, 3o jours; 11** Thargélion, 29 jours; 12** Skirophorion, 3o jours. Cette année était nommée Vannée attique; le commencement en était fixé à la pleine lune qui suit le solstice d'été. Dans les années intercalaires ou embolismiques, on doublait le sixième mois Posidéon qui devenait Posidéon i*^ et alors le mois intercalaire qui suivait était appelé Posidéon 2*. Les Grecs eurent, par la suite, une période de quatre années qu'ils nommaient Olympiade, parce que le commencement en était fixé à l'époque de la célébration des jeux olympiens. La 1" Olympiade eut lieu en l'an j^S avant J.-C
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III. — De qaelques périodes astronomiqaes usitées
en Chronologie.
bres diverses. — i"* Du cycle solaire. — Le cycle solaire est une période de 28 années juliennes, après laquelle les jours de la semaine reviennent dans le même ordre, aux mêmes jours du mois. Ce cycle a commencé Tan 9 avant notre ère, en sorte qu'il suffit d*ajouter 9 au millésime d'une année et de diviser la somme par 28 pour que le reste, s'il y en a un, exprime le cycle solaire qui répond à Tannée proposée. Par exemple, si Ton demande à quelle
année du cycle solaire on était en iSjS, on a ^ ^> ce qui
donne 65 pour quotient et 8 pour reste. 8 est le cycle solaire demandé, lequel, depuis Tan — 9, s'est reproduit 65 l'ois.
On trouve dans nos Livres d'église une forme de calendrier perpétuel, dans lequel les noms des jours de la semaine y sont représentés par les lettres
écrites périodiquement en regard de chaque date (vo/r la Table I). A est placé à côté du i" janvier, B l'est à côté du 2, C à côté du 3, et ainsi de suite jusqu'à G, qui est placé en regard du septième jour. Si donc l'année commence par un jeudi, ce jour sera désigné par A durant toute l'année, vendredi le sera parB, etc., et dimanche par D. La lettre qui indique le dimanche se nomme dominicale ; elle change chaque année et rétrograde d'un rang, parce que l'année a un jour de plus que $2 semaines. Dans les années bissextiles, comme février a un jour de plus que dans les années communes, la lettre qui a désigné dimanche en janvier et février désigne lundi en mars, avril, . . ., décembre, et c'est la lettre précédente qui devient alors dominicale. Ainsi, dans les années bissextiles, il y a toujours deux lettres dominicales, une qui sert depuis le commencement de l'année jusqu'à la Saint-Mathias, et l'autre qui sert depuis cette fête exclusivement jusqu'à la fin de l'année. A l'époque actuelle, on ne change, dans les années bissextiles, la lettre dominicale qu'à partir du i*' mars.
La lettre dominicale d'une année est connue lorsqu'on sait quel
est le nom du jour qui commence mars. Or, de i8ou à 1900, on a cette règle bien simple pour trouver 1 initial de ce mois : au nombre exprimé par les deux chiffres à droite du millésime ajoutez son quart (en rejetant les fractions), ôtez i, puis divisez le résultat par 7. Le reste de la division indiquera Vinitial de mars, et ce jour sera un lundi si ce reste est t, ce sera un mardi si ce reste est 2, un mercredi s^il est 3, etc., enfin un dimanche s'il est zéro. Par exemple, en 1877, on a
reste [^"^^^^-'1=34;
donc rinitial de mars est un jeudi. On conclut de là que le i'*' janvier est un lundi, et par suite que la lettre dominicale est G.
2° Cycle lunaire, — Le cycle lunaire, comme nous avons déjà eu l'occasion de le dire, est une période de 19 années juliennes ou de 6939 jours, après laquelle les nouvelles lunes reviennent aux mêmes jours de Tannée. Ce cycle, découvert par Méton environ 43o ans avant J.-C, fut trouvé si beau, qu'on en fit graver le calcul en lettres d'or sur le temple de Minerve ; de là le nom de nombre d^or donné à l'année du cycle lunaire dans laquelle on se trouve. Comme le cycle lunaire a dû commencer un an avant notre ère, on a cette règle bien simple pour trouver le nombre d'or ou le cycle lunaire d'une année proposée : ajoutez 1 à l'année dont il s'agit, divisez la somme par 19, et le reste de la division sera le nombre d'or cherché. On trouve, par exemple, que le nombre d'or de l'année iSjS est 14, parce qu'en divisant 1875 4- i par 19 on obtient i4 pour reste. Le quotient 98 marque. le nombre de périodes accomplies depuis le commencement de notre ère.
3° Cycle d* indiction romaine, — C'est une période entièrement arbitraire, qui ne repose sur aucune considération astronomique, et dont la durée est de i5 années juliennes (*). Si l'on prolonge cette période en remontant, on trouve qu'elle a dû commencer trois ans
(') Cette période, iotroduitc à Uoine sous les Empereurs, était relative à une perception d'impùts qui s'opérait tous les quinze ans. De nos jours elle est encore d'un grand usage à la cour pontidculc.
avant notre ère. Donc, pour trouver l'indiction d'une année, il suffit d'ajouter 3 au millésime de cette année et de diviser la somme par i5. Le reste de la division, s'il y en a un, sera Tindiction de Tannée proposée. D'après cette règle, on trouve, par exemple, que le nombre d'indiction qui convient à l'année 1878 est 6, car
— ^— r donne laS pour quotient et 6 pour reste.
4** Période julienne. — Le produit des trois cycles solaire, lunaire et d'indiction, ou celui des nombres 9.8, 19, i5, forme une période de 7980 ans, après laquelle les trois cycles reviennent ensemble, dans le même ordre, pour chaque année, sans qu'il puisse jamais y avoir deux années qui aient les mêmes nombres pour les trois cycles. C'est à cette période remarquable, dont l'étendue embrasse toutes les dates historiques, que l'on a donné le nom de période julienne. Comme l'an 1 de notre ère répond à l'an 47^3 de la période julienne, il suffit d'ajouter ce nombre au millésime d'une année donnée après notre ère pour savoir à quelle année de la période julienne correspond l'année proposée. Voici un Tableau des époques les plus célèbres usitées en Chronologie, avec les années correspondantes de la période julienne :
Ère des Juifs, commence 3760 avant J.-C, ou
Tan 953 de la période julienne.
Ère des Olympiades, commence 775 avant J.-C,
ou Tan 3938
Fondation de Rome, selon Varron, 762 avant
J.-C, ou l'an 3961
Ère de Nabonassar, 746 avant J.-C, ou l'an.. 3967 Époque des Turcs, ou hégire, 16 juillet 69,2
après J.-C, ou l'an 5335
IV. — Des épactes
La réforme du calendrier julien, entreprise en i382 par le pape Grégoire XIII, avait, dans les vues de l'Église, un autre objet que Celui de la fixation de l'équinoxe au 21 mars : c^était de lier l'année lunaire à l'année solaire, de manière à pouvoir déterminer avec exactitude l'époque de la célébration de la fête de Pâques et des autres fêtes qui en dépendent et qui, comme elle, sont en rapport
8o DEUXIÈME PARTIE. — CHAPITRE I.
avec le cours de la Lune. Or c'est ce qu^Âloysîus Lilius, astronome et médecin véronais, fît d'une manière très simple et très ingénieuse, à Taide des épactes dont il nous reste maintenant à expliquer le mécanisme ( * ) .
Dans son principe, Tépacte est ce qu^il faut ajouter à Tannée lunaire pour former Tannée solaire; ainsi. Tannée lunaire étant de 354 jours et Tannée commune solaire de 365, la différence 11 est Vâge de la lune moyenne au commencement de la seconde année, en supposant que la nouvelle lune soit arrivée le i*"^ janvier; c'est Tépacte de la seconde année. L'épacte de la troisième année est !22 ; Tépacte de la quatrième année serait 33, mais, comme à la (in de la troisième année on met un mois intercalaire de 3o jours, cette épacte se réduit à 3. Les épactes suivantes sont : i4» ^5 et 3() ou 6; 17, 28 et 39 ou 9; ao, 3i ou i ; 12, 23 et 34 ou 4 ; i^? 2^»
37 ou 7; 18, 29, 4o ou 10; 21, 32 ou 2; i3, 24, 35 ou 5; 16, 27,
38 ou 8; 19, 3o ou o.
Tel est Tordre primitif et régulier des épactes. Pour faire servir ces nombres à trouver toutes les nouvelles lunes d'une année, on les place, dans le calendrier perpétuel, à côté des jours du mois, mais dans un ordre rétrograde, de manière que Tastérisque * qui tient lieu de Tépacte XXX se trouve à côté du i**" janvier, Tépacte XXIX à côté du 2, celle XXVIII à côté du 3, et ainsi de suite jusqu'à Tépacte I, après laquelle on recommence * ou XXX. D'après Tordre dans lequel sont écrits ces nombres, on voit que la nouvelle lune de janvier, pour une année quelconque, doit arriver le jour devant lequel se trouve placée Tépacte, car pour 1877, P*^ exemple, Tépacte étant i5, ce nombre indique qu'au i*'*' janvier
(*) Le défaut du calendrier julien avait été aperçu longtemps avant Grégoire XllI. Dés l'an 700 de notre ère, Bède Tavait signalé, bien qu'à celte époque l'anticipation des équinoxes ne fût que de 3 jours. Au xui* siècle, Jean de Sacrobosco, savant anglais, Roger Bacon et Jean de Saxe présentèrent des projets de réformation qui restèrent sans résultats. Le môme sujet fut traité au siècle suivant, mais sans plus de succès, par Jean Angélus (i5o^), Jean Stoeffler (i5i6), Pighius (i52o), Jean Schôner (iSaa), Lucas Gauricus (i525), Pierre Pitatus (i55o). Les conciles de Constance et de Bâle, tenus en i\\!\ et i436, s'en occupèrent aussi, sur les représentations des cardinaux d'Ailly et de Cusa. Enfin, la même question ayant été soumise au concile de Trente par le pape Pie IV, la réformation fut cette fois ordonnée; mais, faute d'un plan convenable, elle ne put être entreprise que longtemps après par Grégoire XII f, et comme nous l'avons dit, le projet qui réunit les suffrages fut celui d'Aloyso Lilio, astronome véronais.
Tâge de la lune était i5, en sorte que la lunaison ayant commencé le i6 décembre, doit finir 3o jours plus tard, c'est-à-dire le i5 janvier. La nouvelle lune de janvier arrive donc le i6, et c'est précisément ce que marque le chiffre XV placé en regard de celte date. Et cette épacte, se trouvant reproduite à 2g et 3o jours de distance, indique ainsi les nouvelles lunes pour toute la durée de l'année ( * ). Quant aux autres phases, on les obtient en ajoutant les nombres 6, 1 3 et 20 à Tépacte de l'année proposée. Ainsi l'on a en 1877, année pour laquelle l'épacte est i5 :
NL. PL. PQ. DQ.
Janvier 16 3 10 a6
Février i4 2 8 24
Mars 16 3 10 26
Avril 14 a 8 24
Mai 14 I 8 24
Juin 12 29 6 22
NL:
Juillet 12
Août 10
Septembre . . 9
Octobre 8
Novembre. . . 7
Décembre. . . 6
PL
PQ
DQ
Comme les douze lunaisons de chaque année sont alternativement de 39 et de 3o jours, on met, de 2 en 2 mois lunaires, deux épactes à un même jour; ces épactes sont XXV et XXIV; elles se placent au 5 février, au 5 avril, au 3 juin, au i*' août, au 29 septembre et au 27 novembre. Par ce moyen, les 3o épactes ne répondent qu'à 29 jours dans les six mois que nous venons de nommer.
Il nous reste, pour compléter ces notions relatives aux épactes, à déterminer ce nombre pour une année proposée. Ce problème est bien facile à résoudre lorsque l'on connaît l'épacte de l'année précédente, car il suffit simplement d'ajouter 11 à cette dernière, et, si la somme n'excède pas 3o, elle est l'épacte cherchée ; si elle excède 3o, on en retranche ce nombre, et le reste est l'épacte. Par
(•) Il est presque superflu de faire remarquer ici que les NL, PL, etc., obtenues p^r ce moyen ne sont qu'approchées, et qu'elles diffèrent des phases lunaires OitronomiqueSj c'est-à-dire de celles que l'on observe et que l'on donne dans les iphéméridesy de i, a et même 3 jours, ce qui tient à ce que, dans le calcul des ^pactes, on suppose à la Lune des mouvements moyens, ce qui n'a pas lieu en réalité. Mais, dans les calculs qui se rapportent au calendrier, l'usage des épactes est nioins de déterminer les époques des phases que de faire connaître la date à laquelle doit se célébrer la fête de Pâques, et pour cet objet les nouvelles lunes déterminées à l'aide des épactes sont suffisamment exactes.
SozGBon, — Astr, prat. 6
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exemple, en 1877, Tépacte étant i5, celle de 1878 sera i5 -I- 11 ou 26.
Pour trouver Tépacte d'une année quelconque à partir de 1800, on peut faire usage de la formule suivante, dans laquelle E esl \
répacte cherchée, N le nombre d'or et R f ^ j le reste de la division de deux nombres a et b.
Par exemple, en 1877, le nombre d'or étant 16, on a
en négligeant les fractions. Cette formule peut s'appliquer, sa: correction, depuis 1800 jusqu'à 1900.
V. — De la fête de Pâques
D'après les décisions de l'Église, la fête de Pâques doit arriv \e premier dimanche diaprés la pleine lune qui suit le 20 ma Il en résulte que, si la pleine lune tombe le 21 mars et que le le demain de ce jour, c'est-à-dire le 22, soit précisément un dimanch ce jour sera celui de Pâques. Cette fête ne peut donc jamais a ver plutôt que le 22 mars et jamais plus tard que le 25 avril, c la circonstance la plus défavorable serait celle où la pleine lu arriverait le 20 mars. Il faudrait alors attendre la pleine lune su^^' vante, qui n'arriverait que le 18 avril, et, si ce jour était a ^ dimanche, il faudrait encore aller jusqu'au dimanche suivant, qu^^' serait le 25 avril.
Il est bien facile, d'après cela, de déterminer le jour de la fêle di ^ Pâques qui convient à une année proposée. En 1877, par exemple^ ^ l'épacle est XV. En se reportant au calendrier grégorien (Table I"^ •• on reconnaît que le 16 mars est le jour de la néoménic; i3 jou plus tard, on a le i6-{- i3 = 29 mars : c'est le jour de la pleii» lune pascale. Or, comme en 1877 la lettre dominicale esl G, o voit que le dimanche qui suit le 29 mars est le i'*" avril, jour de l fête de Pâques.
er
Si répacte était aS, il faudrait cumuler cette épacte avec 26 ou 24f suivant que le nombre d^or serait ou ne serait pas plus grand que 1 1 .
Nous donnons à la fin du Volume une Table au moyen de laquelle on peut trouver immédiatement le jour de la fête de Pâques, pour une année proposée quelconque, lorsque Ton connaît Tépacte et la lettre dominicale {voir la Table II).
Nous allons maintenant appliquer les règles qui précèdent à la composition du calendrier grégorien, en prenant pour exemple celui de Tannée 1877.
I. Comput ecclésiastique, — On comprend sous cette dénomination : 1° rindiction romaine; a** le nombre d'or; 3** Tépacte; 4® le cycle solaire; 5° la lettre dominicale. Voici le Tableau de ces nombres pour l'an 1877 :
i** Indiction romaine Ri • — ^-^ — 1 = 5
2° Nombre d'or rT '^"^ "^ ' 1 = 16
3** tpacte R = XV
4*^ Cycle solaire R T — ~^ 1 = 10
5" Lettre dominicale G
II. Fêtes mobiles et immobiles. — Parmi les fêtes que Ton inscrit au calendrier, les unes sont immobiles , c'est-à-dire to/nbent toujours aux mêmes dates; les autres sont mobiles et dépendent de la fête de Pâques, qui change de date chaque année. Voici les conventions qui règlent ces dernières.
V Ascension est le jeudi 40* jour après Pâques; les 3 jours qui précèdent sont les Rogations,
La Pentecôte est le dimanche So" jour après Pâques ou le 10' jour après l'Ascension.
La Trinité est le dimanche après la Pentecôte ou le 8" dimanche après Pâques.
La Fête-Dieu est le jeudi après la Trinité.
Quasimodo est le dimanche qui suit Pâques. • Septuagésime est le 9* dimanche ou 63 jours avant Pâques.
La Quinquagésime, ou dimanche gras, est le dimanche 49* jour avaai Pâques.
Le jour des Cendres est le mercredi après le dimanche gras.
Le dimanche de la Passion est le 2* dimanche ou 14 jours avant Pâque^s-
Le dimanche des Rameaux est le i*** dimanche ou 7 jours avant Pàquc^s-
Les Quatre-Temps arrivent aux mercredis qui suivent : i^les Cendre^,'* a® la Pentecôte; 3** le i4 septembre; 4* le i3 décembre.
Enfin, les 4 dimanches avant Noël sont ceux de VAvent.
Ainsi, ayant trouvé qu'en 1877 ^^ ^^^^ ^^ Pâques tombait le 1*"^ avril, on en conclut pour les dates des autres fêtes mobiles, en
s'en tenant seulement à celles que donne V Annuaire :
Quatre-Temps, | Fêtes mobiles.
Février : ai, 'j3 et i\. Septuagésime, a8 fév. Pentecôte, 10 mai.
Mai : 23, a5 et a6. Cendres, i4 février. Trinité, 27 mai.
Septembre : 19,'Jii cl xx. Pâques, i'' avril. Féle-Dieu, 3i mai.
Décembre : 19, 21 et xx, ' Ascension, 10 mai. Avenl, a déc. (i^'din^ ^.)-
Quant aux. ft^tes immobiles, elles arrivent toujours aux da ^eates suivantes :
La Circoncision, le i"jaii\ier. 1 L'Assomption, le i5 août.
L*Hpiphiinie ou los Rois, K*Gjanv., [ La Saint-Louis, le 'i5aoùt.
La Purification ou la Chandeleur, le La \ati>ité <le la Vierj^c, le 8 >^ — =*'T'
'X février. lenibre.
L'Annoneiation, le uî mars. La Toussaint, le i'*" ntivenibre.
I^a Saint-Jean d'été, le x\ juin. . La Conception, le 8 décembre.
La Saint-Pierre et Saint-Paul, h* La Noël, le x') décembre.
•A9Juin.
Toutefois, lorsqut* le dimanche de Pâques arrive axant le 2 av r Annonciation <'St n'uiise au lundi, 8 jours après l^àques, par que TK^lisea décidé que cette fête ne doit jamais tomber dans semaine sainte.
111. l)(iti*s ri noms des jours (jui leur corresponfirnt. -^ Il reste, pour achever la formation du calendrier, à distribu '^^ aux diverses dates des mois de Tannée les noms des jours qui le "^ correspondent. Or c'est ce qu'il est bien facile d<» faire lorsque *
lettre dominicale quî convient à Tannée proposée est déterminée, car, comme nous l'avons dit, le nom du i*' janvier ou Tinitial de de ce mois s'en déduit immédiatement. Pour passer ensuite de l'initial de janvier à celui de février, et généralement d'un mois quelconque au suivant, on n'a qu'à procéder de deux ou trois rangs au delà de l'initial du premier mois, selon que ce mois a 3o ou i I jours (Tinitial de mars est toujours le même que celui de février dans les années communes et avance d'un rang dans les années bissextiles). Ainsi, ayant trouvé qu'en 1877 '^ lettre dominicale est G, on en conclut que janvier commence par un lundi, et, par suite, on a :
3i jours, janvier lundi,
28 » février jeudi,
3i >• mars jeudi,
3o » avril dimanche,
3i » mai mardi,
3o " juin vendredi,
3i » juillet dimanche,
3i » août mercredi,
3o » septembre . . samedi,
3i )» octobre .... lundi,
3o »> novembre . . jeudi,
3i » décembre . . samedi,
mardi,
mercredi.
vendredi,
samedi.
vendredi.
samedi.
lundi.
mardi.
mercredi,
jeudi.
samedi.
dimanche.
lundi,
mardi.
jeudi.
vendredi.
dimanche.
lundi.
mardi.
mercredi.
vendredi,
samedi.
dimanche.
lundi.
Les jours de chaque mois ainsi distribués, il reste à placer les f'ètes mobiles, d'après la date pascale, et à inscrire aux autres dates les noms des fêtes fixes et des saints, ce qui ne peut offrir aucune difficulté, d'après ce que nous avons dit plus haut. Quant aux phases lunaires, aux éclipses et autres prédictions astronomiques cjne l'on a coutume d'indiquer dans les calendriers, comme Tobjet de cet Ouvrage est précisément d'indiquer le moyen de les calculer, nous renverrons aux divers Chapitres où ces sujets se trouvent traités.
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NOTE ADDITIONNELLE Aïï CHAPITRE I.
niCTEllMIXATION DE LA LETTRE DOMINICALE POUR UNE ANNÉE QUELCONQUE.
Sdit n le numéro de la lettre dominicale pour une année quelconque, en prônant les lettres dans Tordre alphabétique
PuiHC|uo In lettre dominicale rétrograde d^un rang chaque année, le
numéro de cette lettre sera n — i Tannée suivante, et /i — A après
A nnnéoH. (lomme il arrive presque toujours que A est plus grand que /z,
on rond In soustraction possible en ajoutant à /t un nombre quelcon-
(|uo X de somnineS) c'est-à-dire 75 jours; dès lors, la formule générale
doviont
Ainsi, il suflit do connaître la lettre dominicale d'une année pour en dt^duiro toulos ooHos des années suivantes. Or il est constaté que Tan i do notiH> i^iH> oommenv^ait par un samedi ;*A indiquait donc ce jour, et ptir sutto \\ était la lettre dominicale de Tan i, d'où il suit que C était In lo(liH> dominicale de Tan o, et, comme le numéro de C est 3, on a, po\ir lo numér\> de la lettre dominicale à partir de Tan o,
NUÎt^ îiwr qwAln^ *«mH^ il > on a une bisse\lile et chaque année bisnostilo (m\ rx^lrx^^rador la lettre d'une unité; U reUtîoo précédente doxJowl d<>Wt^ i^^ 7*— S — A—-;
. o>l l«N^^*>«rs un »<^m^^^f «ïtiw, et Ton i»êgii|re le reste de U division
iVttOïvUlitNYi no Oi^TfixioïH qia'jiB cii]oT)drJorJTili«i, c»ù rialercAlation tNi>xo\ulo ^lio« rt inlirroTOOïiî ît^n^ ]o> quatre aii>. Ponrla rendre appboaMo a« o<*)on«^rJor 4:rï\|:r»woTj, il tact ?ie souvenir qu'en i5^2 on a i>olrAtf>«'^W l«^ p^urs ol que ]r S i^rh-^Kro o>i drvoDu le ir>: ainsi, depui?!^ ,S «v^l^boo iS>^o jii^qu à ^'^^v^, Don< avon> oomplé iDJonr? deplufqn^ 4>o«\ qui «Mil Oi**m*orxi' J'nsiuro du raiondrier julien. I>e plus, non*
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avons fait commune l^année 1700, qui devait être bissextile, ainsi que celle 1800, en sorte qu'en ce moment nous comptons 12 jours de plus que les Russes, par exemple, qui ont conservé Tannée julienne. Pour réduire au calendrier julien une date proposée, il faut donc retrancher d'abord les 10 jours omis en 1682 et appliquer ensuite la correction I (S — 16), S étant le nombre qui marque le siècle, ce qui donne, pour la correction totale que doit subir toute date grégorienne pour être ramenée à la date julienne correspondante,
(i?) io~-î(S- 16) ou io-t-(S — 16) — j(S-i6),
Cette expression, étant ajoutée à la formule (a), fait connaître le numéro de la lettre dominicale qui convient à une année grégorienne, e'est-à-dire que Ton a, pour la relation cherchée,
75-f-3 — A — |A-t- io-i-(S — 16) — i(S— 16) ou, parce que s est arbitraire,
Celte formule s'applique à toutes les années postérieures à la réfornaalion. Pour les années antérieures à la réformation, on doit faire usage de la formule 75 h- 3 — A — J A.
Toici une application de la formule (c) à la détermination de la lettre dominicale qui convient à l'année 1877. On a
ou [en négligeant les fractions données par {Aet|(S — 16)]
c'esl-à-dire
L = ys — 2338.
Comme le nombre 5 est arbitraire, il faut le choisir de manière que 7* soit plus grand que 2338, mais sans que cependant la différence 7^ — 2338 puisse excéder 7. Or, dans le cas qui nous occupe, on voit ^u'en prenant s := 335 on a
îïinsiGest la lettre dominicale qui convient à l'année 1877.
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CHAPITRE IL
ÉrilÊMÊRlDES DU SOLEIL.
L Obliquité apparente de rèdipiiqve.
l/ê\^ii|Uiquee^l s\miui>e à deu\ variations qu'il importe de Lies diÀliii^Moi\ l«a |Mr^iiiièiv« simplement périodique, résulte des ac (Hxus iH.xiuUiiiêt'^ du Sv^leil el de la Lune sur la partie renflée d Téqu^ftleur: elle se rélablil toutes les lots que le Soleil el la Lud rexieuuenl auv mêmes positions relatives par rapport à la Terre, et^ p^urcoaséqueul. ue ckau^ pasKo-bliquilé movenne. On peut la délera miuerx cv^ttàme uou> l\i\otts \tt au ^ Ul du Chapitre IV de la pre- '^ iN^î^re l^lrtie. pjir la tonatule
duu.x luv{uvllc >i r^r^'t'vxfute la N.'u^iitud»? du iuxad x-HrendAnt de I— " Luuc et s.^ la ■oti^t'.uJc ^ruic au >okii. La >eoj»ndtf pn.^%;ent dn^ fc-we rii4;lis»a v^uc îc>^ pljiK*tv>- nf v,*n:t:at <ur [*: ceatr»? i'f ^•^â^îte •!•? nolnsa* ^lob<\ et Jniiîiiuc ^rnitictlcuj«/«t : -.•biit^u'ttf i*i i 'f»:rat:«jae de:a <k', l^^vj/.! par jiaitcv ; c -*<'»i'"Jir^ -^ue lia j. r •i*fM;ctMnt lers uoukbiv J .iijj»*,v>^ ',wuit;v>. j uartrr ie l'^So» «ijp^.u^a»? pour la«{uelK
U -'^uil Je U'i m*o l jijitffuiif ifpfHH'-nit' . -^111 'I rjvt iucr« ':hoi*e que Tobliquilv »ii*»vv'iàiiv* voi««^»v iv* la riiiiaîitut uin-^nairr. a p-*<ir ^ViWVivo».»*», vu i>i\4i%»iii îjvHâi ^i». lu V iit;«ir |in.' :vitu luaaciCt; i^ait
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en i85o (voir la Note additionnelle I au présent Chapitre),
obliquité apparente = 23** 27' Si", 83 — ©',47594 t
-^ 9", 2236 cos Q o", 0897 ces 2 Q — o',o886 C0S2C - o', 5509 ces 2©.
"Voici un exemple de ce calcul pour le 9 juin 1876, en faisant usage, p cur la détermination des termes périodiques, des Tables du Soleil de Le Verrier :
bliq. moy. Ie9 juin i875{23*'27'3i*', 83 — o',4759{ x 25.4353). 23.27. 19,72
«talion lunaire, T" partie, Table XLVII(») ^- 8,87
» a* partie, Table XLVII -^ o,o5
rViiiation solaire. Table XLVI1I(«) — 0,49
Obliquité apparente le 9 juin 1875 23.27.28, 1 5
"*est ce qui s'accorde avec le nombre donné dans la Connais- S€2nce des Temps (^).
IL — Points équinoziaux.
1° Précession en longitude, — ^désignant le nombre d'anges écoulées depuis 1700, on a, pour la précession totale W^
W = 5o',2ii29/ -r- o", 0001221483^*.
ifférentiant cette valeur de Wj on en déduit, pour la précession
< ' ) Cette première partie de la Table comprend les termes
+ 9', 2236 cosQ — o'',o897 ^^ssQ.
i seconde partie donne le terme
H - o", 0886 COS 2 C ;
y entre avec l'argument 2A + a/', que nous apprendrons à former au § VI du l^*^ent Chapitre.
(') Cette Table comprend le terme
-f- g", 5509 COS 2 O ;
^le a pour argument la longitude vraie du Soleil.
(') On rendrait ce calcul plus rigoureux en prenant pour robliquité moyenne Au» *^ valeur à l'époque actuelle et tenant compte du petit terme -h o'jooga cos(o-i-n) ^ui dépend de la longitude n du périgée solaire.
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totale annuelle en 1 700 -ht.
ai
= 5o*,2ii29 — o', 0002442966/,
et, si dans cette équation on fait t =z: 127, on trouve, pour la valeur dW dt
de -j- qui convient à l'époque 1877,
De là on conclut :
dyv dt
Précession pour i jour solaire o', i3755
>) pour 10 jours solaires... . l'jSjSS
C'est l'addition réitérée de cette dernière quantité qui fournit les nombres consécutifs de la première colonne.
2? Natation en longitude et en Xk.. — La nutation en longL tude est immédiatement donnée par la formule que nous avon ^^$ rapportée au Chapitre IV de la première Partie, ou plus exactemeniH^t par la suivante,
A.Ç^= — 17', 2526sin Q -h 0^,2073 sin2Q— i',2694 sinaQ,
qui convient à l'époque actuelle {voir la Note additionnelle I -^atn présent Chapitre). On supprime ici le terme en 2(1^, à cause de sa petitesse et du peu de durée de sa période. Cette valeur de Aj^ dépend des quantités Q et O, que nous enseignerons à former un peu plus loin. En les supposant connues, voici le calcul qui donne cetlc nutation pour le 10 janvier 1877. On a
log — 17', 2526 . . . 1,23685 — log -t- o', 2073 . . . 9,3i66o-r-
IVgOlll Jif^
— o,ii3
log I^2694.
. . . . 0, io36o —
logsin 2j)- • •
A^_-h4,9io 0,
ii3-t-o,83o = 5', 63
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Quant à la nutation en JR. que l'on voil inscrite dans la dernière colonne, il suffit, pour l'obtenir, de projeter le petit arc A^sur Téquateur; on a ainsi
AiR = A^coso).
En prenant to = 23^27' 19", on trouve, pour la valeur de A A réduite en temps et qui convient au 10 janvier 1877 •
log A^ o,75o5i
logcos ù) 9,96254
— logiS 1,17^9
log AiR . . . 9,53696 \JR en temps = o",3.|.
III. — Commencement des saisons
Le commencement de chaque saison a lieu au moment où le Soleil passe au point équinoxial ou solsticial qui porte son nom, et par conséquent lorsque sa longitude devient égale à o®, 90^, i8o° ou 270*^.
Quand on a une Table des longitudes du Soleil calculées pour des intervalles de temps assez rapprochés, il est bien facile d'en conclure les époques de l'année auxquelles les saisons commencent. Supposons que l'on veuille déterminer le commencement du printemps^ qui est l'instant où le Soleil passe au point équinoxial T, c'est-à-dire où sa longitude devient égale à 0°. En consultant la Connaissance des Temps pour l'an 1875, par exemple, on voit que le Soleil atteint la longitude o** entre le 21 et le 22 mars, à midi moyen de Paris, car la longitude qui se rapporte à la première date est plus petite que 36o*^ et celle qui se rapporte à la seconde est plus grande que o**. Il s'agit donc de déterminer l'instant précis où cette longitude devient égale à o**. Or, en appelant Cnla plus petite de ces longitudes, 4^^ la plus grande et é l'époque
cherchée, on a
d'où Ton tire
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I4M iu<iiuo tbriiiulo donnerait l^époquedu commencement de (II) ruulonine ou de Thiver en y remplaçant 36o° par 90®, tiu 'i^t»". N'oici le détail du calcul pour Tannée que nous venoi coiihidôror. On a
.(^ Q le ai mars à midi moyen. . . 359.28.59, 1 4^'q lo aa lixars à midi moyen. . . 360.28.30,9
Diff. -Cg ~-C.o 0.59.30,9
(*l ilo plus
360** .(^Qtr-3i'o'.9.
\ Tttido do cos valeurs, on trouve
logai 4;9^^i
loc 3 1 ' o". g 3 , ï6n~'j
log >)'3o'.9 6. 447«
loirÇ 4.6S345
Cr - ll*3o*î>\
\niM« {<" \\^mmcnccmonl du printemps a eu lieu, à Paris, ea 1 lo n wiArs. À o*^^,^^* '>^• du mAtin.
l^.horchon< ouo^^n^ lo oonimoncomonl de rêlê. qui est Fin où U K^n4:i^wdo du S^loil jiîtoînt v>l>\ Or. a
. ;*■ 5 ï ' 1; T. * TT.T "., Tf ■. X . I ^:- . ^ " . " > . •>
ISv v«u<\ i* ^^:'m^•^ o»»rT'i
ÉPHÉMÉR1DE8 DU SOLEIL
IT. — Fraction de Tannée.
La fraction de Taonée est le rapport de la durée de Tannée tropique, que Ton sait être égale à 365J,a4a22, au temps écoulé depuis le i*''^ janvier à mîdl moyen de Tannée que Ton considère. n désignant le nombre de jours écoulés depuis le i" de Tan jusqu'à la date proposée, on aura donc, pour la fraction de Tannée qui correspond à cette date,
Par exemple, si Ton demande la fraction de Tannée correspondante au 10 mars 1870, comme il s'est écoulé depuis le i" janvier jusqu'à cette date 69 jours, on aura
Tous ces nombres ont pour différence constante 0,0027379, qui est le rapport de Tunité à 365,2422 2, en sorte qu'il est bien facile de former les nombres de cette colonne.
V. — Lever et concher apparents du centre du Soleil
La Connaissance des Temps ÎM. connaître, aux pages 12 et i3, en temps moyen civil, Theure du lever et du coucher a/Y?are/i/5 du centre du Soleil à Paris pour tous les jours de Tannée, c'est-à-dire que l'on a tenu compte de l'effet de la réfraction qui fait paraître à Thorizon les astres qui se trouvent à 33' environ au-dessous de ce cercle. Voici comment se déterminent ces quantités.
Soient ^fig' 1 4 )
P le pôle ;
Z le zénith ;
? la latitude du lieu (à Paris «p =^ 48°5o'i i) ;
H'PZ le méridien ;
H'H Thorizon ;
A la position de Tastre sur la sphère céleste.
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On a, par le triangle ZAP,
et, comme il en résulte
cos ZA — cosPA cosPZ -i- sinPA sinPZ cosP,
PA = 90°— CD et PZ = 90*— <p,
cos ZA = sin (30 sin © -f- cos (D cos tp cos P.
Fig. 14.
A rhorizon, ZA = 90°; ainsi
d'où
o — siniD sin«p -+- cosCD cosîp cosP,
cosP = — tangCD tang^.
Lorsqu'on veut tenir compte de la réfraction, il faut remplace par 90° 4- (33'45" — 8', 86); alors le triangle n'est plus rectangl Ton a
,, ros ZA — sin r:> sin i\)
cosP _ ^ ,
cos Ci coscO
formule que l'on transforme, comme on sait, dans la suivante,
en posant
On a encore
• t »» . /MiK'x — (O)sin(u - 'v )
sinlP = 4/
y cos'v costO
ZA (0 " o — 2!x.
I-, , /ros «i. ('(>s< 'X - ZA I ros 1 P -- I
tanpJP-i/ - ^-
^iiK a — (O I vini ijL . '^ >
coî> ;x cusi ;x — ZA 1
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Pest ici l'angle horaire qui, réduit en temps, fait connaître l'heure du lever ou du coucher apparent. On appelle cet arc Varc semidiurne, parce qu'il exprime le temps que l'astre met à aller du méridien à l'horizon, et réciproquement.
Lorsqu'on veut appliquer l'une des relations qui précèdent, il se présente une difficulté qui tient à ce que, dans ces formules, la déclinaison CD du Soleil doit être prise pour l'heure même du phénomène, heure qui est précisément ce que l'on cherche, en sorte que(£) est inconnu. Mais on peut prendre pourCÔ la valeur approchée résultant d'une valeur supposée de l'heure et rectifier ensuite successivement le calcul, à l'aide de l'heure trouvée, jusqu'à ce qu'on parvienne à un résultat qui ne diffère pas notablement de celui supposé (*). C'est, du reste, ce que l'exemple suivant va éclaircir.
Soit proposé de trouver l'heure du coucher apparent du Soleil le i5 septembre iSyS à Paris.
En prenant pour (D la déclinaison du Soleil à 6^ du soir, heure qui ne doit pas différer beaucoup de la véritable, ona dO= a^Sp'SS", puis :
Première approximation.
© 4^*^o.ii logsin({x -- (D) . . . 9,9677567
CD . . . . 2.59,55 logsin([i. -- çp).. . . 9,5801971
ZA . . . . 90.33. o — logcos^ 0,1816345
2fx.. . 14a. 23. 6 — iogcosCD o,ooo595i
fi 71. 11.33 iogsin»!? 9, 7301834
[1 — CD. 68.11.38 logsin|P 9,8650917
P en temps vrai 6** 1 7" 5"
F en temps moyen 6'*i2™i3'
Reprenant maintenant le calcul de P avec la déclinaison
(*) Pour les astres autres que le Soleil et la Lune, on peut toujours se dispenser ^'^voir recours à l'interpolation dont nous parlons, car la déclinaison des étoiles ^V^es planètes peut être regardée comme constante dans l'intervalle de vingt- 'î^airc heures.
(ô= 2*59' 38'', correspondante à Theure obtenue par ce preox calcul, on trouve, par une seconde approximation :
Seconde approximation.
logsin({i — (£))... 9»9677644
]ogsin((x — «). •• 9,58oi562
— logcostp 0,1816345
— logcos(£) 0,0005932
logsin*|P . . . 9, 7301483
logsiniP 9,8650742
o. II
(fx-CD).
P en temps vrai 6''i3" \*
On voit par là comment on devrait opérer dans le cas où Ton voudrait pousser plus loin l'approximation, ce qu'il ne paraît gu< nécessaire de faire. L'heure du lever du Soleil se délermïne un calcul semblable; il faut avoir soin, seulement, de prendre *^ complément de P à 12^.
VI. — Lieu du Soleil. - Tables de Le Verrier
i" Lonfj[itu(lr ilu Soleil. — Soient PRAV (^f^''. i5 ) Técliptiqu^* T la place que la Terre semble occuper au foyer de cette courU^* T :^ la lij^ne des écjuliioxes et PA celle des absides, (^oncevof*^
Fig. I >.
un mobile m assujetti à se trouver, en môme temps que le Soleil» sur la ligne PA, et à décrire le cercle prav d'un mouvement uni*
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î. Au périgée P le Soleil est animé de sa plus grande vitesse, s qu'à l'apogée A sa vitesse est !a plus petite; le mouvement sant de P vers RAV, il en résulte que, au-dessus de la ligne AP, leil devancera constamment le mobile /;i, tandis qu'au-dessous même ligne ce sera, au contraire, le mobile m qui sera connent en avance sur le Soleil. Cela posé, soient S et 5 les posi-
respeclives du Soleil et du mobile à un instant quelconque; ms les rayons vecteurs TS et T* : l'angle rÏ5 sera la longitude nue L, RTS la longitude vraie r, rap la longitude du pé-
n, et, en appelant ^ l'anomalie moyenne ou l'arc 5TP, il est qu'on aura
; = L -+- 'i6o* - II ou ; = L — n.
ins les Tables solaires de Le Verrier, qui servent de fondement s calculs, le temps y est compté en années juliennes de a5 jours, et commence au midi moyen du 1*' janvier i85o; l'époque de ces Tables. D'après cet astronome, la longitude ;nne du Soleil et celle du périgée pour l'époque i85oH-/, >lées à partir de l'équinoxe moyen de la même époque, ont îctivcmenl pour expressions
L -^ a8o'46'43',5i -t- i.-296o'27',6784^— o',oooiio73f«, 11=-. 28o*'7i'5ii',5-h6i%69y5^H-o',oooi823/«.
est sur ces formules que les deux premières colonnes de la c I ont été composées. L et II doivent ensuite être augmentés ectivemenl de leurs moyens mouvements o**5c/8",33o4 et o, 1 6q ' chaque jour écoulé depuis l'époque i83o jusqu'à la date proe, en tenant compte des variations séculaires qu'éprouvent longitudes par l'effet des actions planétaires. Les Tables III V abrègent ces calculs en les donnant tout faits et peuvent îndre aux heures, minutes et secondes ; la Table V fait coure la somme des trois termes séculaires L|, L^, L3, termes qui ont être ajoutés à la longitude moyenne L, ainsi que la correcrelative à la longitude II du périgée.
oe fois L et n déterminés, on obtient aisément l'anomalie enne s, et l'on s'en sert, comme argument, pour calculer, à le de la Table VII, l'équation du centre et la partie de sa va-
Soccnu!!. — Mtr. prat, 7
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riation séculaire, qui est proportionnelle au temps. Ces df^»»^ valeurs trouvées, on les ajoute à la longitude moyenne L, et l^^z^n a ainsi la longitude vraie dans Torbite, comptée de Xéquino^jare moyen.
Il faut avoir ensuite égard aux variations périodiques qu*éprou ^^^e cette longitude, en vertu des actions combinées de la Lune et cil ^s planètes. Or, c'est à quoi les Tables suivantes sont destinées, six dernières colonnes des Tables I et II font connaître les ar monts A T, /", /"', /*^, t' des inégalités relatives aux diverses p> nètes pour tous les jours, heures, minutes et secondes de Tanift et les trois dernières fournissent les arguments x, A, N relati^!^»*à la perturbation lunaire. Ces arguments déterminés, on obti<3^ ait facilement* à Taide des Tables XIII, XIV et suivantes, les terra qui représentent les perturbations de Mercure, Vénus, Mars, et. et au moyen de la Table VI celle qui est relative à la Lune • H faut avoir soin seulement de multiplier les termes dus à Tactioim ^Kde VéDUS par i ,oo4 et ceux provenant de Mars par 0,895 ; tous 0=1 ^s termes sont exprimés en centièmes de seconde.
Kn(in« si Ton veut obtenir la longitude comptée, non plta^^ à partir de rôquinoxe moyen, mais à partir de Yéquinoxe apparc^^i^ ^t cVst-à-diro telle que la donne la Connaissance des Temps^ on de «jouter à la longitude, corrigée, comme on vient de le dire, réquatiou du contre et des perturbations, les termes qui p NÎenneut do la nutation solaire ot do la nutation lunaire, termes €\ ^^^ sont iVuirnis |>;ir les Tables X ot XL en prenant respectivemcr «^l |HMir arguments N et la longitude L, corrigée seulement de ré(j«-» ^ tîou du ooulrt\ 00 qui est sutlisammont exact. Quant aux tem» ^ qui prv^xJonnont do Taborralion pr\>proment dite, comme ctfT*- •^ quAUtito o>l n*ul\.*rmôo dans la longitude moyenne, il est inutile ^^^ s\ni 000 upor.
\ oioi un oxomplo do Tapplioation dos Tables au calcul à^^ ** longitude apjMftnUo du Soleil fXMir le 9 juin iS^o, à midi mo^" ^" do l\iris. Nous vlounorv^ns à la tîn du Ciiapitre une autre appli ^^^ lion fondtv sur Tomploi dos T.:! Irs f\:r:ictiiirres ^ue Le Ver*"^"*^' a joinlo> à >a thoono du SoloîK ot qu*îl \ a axantage à empK^^J^^*' da»> lo oalcul do> liou\ Sv^lairos.
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TABLEAU DBS ARGUMENTS.
Argument ;.
Table I (années) 'i8o. p.t28,39 2180. {7. 3,9
■»> Hl (jours) 156.43. 4>53 — o. 0.26,9
» V (terme séculaire ). — o. o. 4»85 -t- o. o. 0,2
On déduit de là
Arguments de perturbations planétaires,
Table 1 2827 1273 II i5 2096 2208 3j6o
•» III... 323o 283o 17 {i 926 1 17 39 « M . . . 3
2057 io3 2856 3o22 2358 3619
Arguments de perturbations lunaires,
Table 1 1918 3212 37 Î9
)» III 3o8i 1537 9i
(^s arguments obtenus, on procède aux calculs suivants :
Calcul de Véquation du centre.
Table VII o^45. 6'',6i
Partie proportionnelle — o. o
Variation séculaire — o. o. 1,70
Équation du centre .... 0.44*4^)^4
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Perturbation lunaire.
Table IX, preniièrcparliePi. . -i- 6,u5 >» deuxièmepartieP]. . -r- o,oi »' troisième partie P3. . - o,<k)
Perturbation lunaire. . . -^ 6,^7 Calcul de la nutation,
Nutation lunaire, Table X... {
Nutation solaire. Table \I . . . Tq — -o,5'J Nutation —4» 4**
Partie variable de V aberration
Table XII.... -- o',3u
Perturbation produite par Mercure.
Ta!>le XIII... o',o4
Perturbation produite par Vén us.
Table \IV, /' /'-:o.' ti7)3 hT. *>f
w XVII, >/- Jo ... 1971 o , -'«
XMii, r 40' iHf.s - o ^ ■ ■>
.. \\I. W «0' Soi - o - *»*
•• Wll. arj;. /'. 0', (»n«irinble <l«»s autres Icrine* o - '*•*
PtTturbiition 11 - *^
Perturba fiftn par Mars.
Tabiewili. rr-v xm
.. XMV. r 0' 3i8K
\\M, / >: 3>io
WMI, :/- 8c .j,48ji
WNIII. aiL'u. /"'«'! 0 , t'iiM'iiibb* ilfîi au! n"s ternies. .. .
PiTlurbatinn - i-
-Ji3*
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Perturbation par Jupiter, Perturbation par Saturne,
= l'^^r 35oa o'^r-^r.,. 763
bleXXIX — 2',3i TableXXXI. -i-o',65
b. XXX, ensemble des autres termes. - o', 19
Perturbation - - ti^-ôo
Ajoutant à L les valeurs que nous venons de trouver pour Téqua- »n du centre, les perturbations planétaires et lunaires, la nuta- ► n et l'aberration, on en conclut, pour la valeur de la longitude crehée,
2" Latitude du Soleil. — Par reflet des perturbations planétaires
«^t. lunaires, le Soleil ne se meut pas exactement dans le plan de Té-
elliptique; il s'écarte, de part et d'autre de ce plan, d'un petit arc
cji-Ki constitue sa latitude et que les Tables font connaître. Voici le
e^sàlcul qui donne cette latitude pour le 9 juin 1876, temps moyen
^^ Paris, en ne considérant que les actions provenant des planètes
V €!înus, Jupiter et Saturne, les seules, en effet, qui soient sensibles :
Perturbation de Vénus, Table XLII -v o,o5
» de Jupiter, Table XLlll - 0,14
" de Saturne, Table XLIV --- 0,04
Action de la Lune, arg. A -^ T -i- N -r o,38
Latitude. . -r- o,33
3® Rayon vecteur de la Terre. — La formule qui exprime !a partie elliptique de cette distance est la suivante [voir la Note additionnelle au Chapitre III),
*^ --a[i-i- \e^—(e - -\e^-^. . .) cosÇ — ( l*»* -\e^-^ . .)cos.2Ç— . .],
^ans laquelle a est le demi-grand axe de l'orbite de la Terre, e son ^excentricité et Ç l'anomalie moyenne nt -\- z — w. La Table XXXII, construite sur cette formule, fait connaître cette partie de R, ainsi <|ue sa variation séculaire, pour toutes les valeurs de l'anomalie Ç. ^-'n doit ensuite, si l'on veut obtenir cette distance avec toute la Pï'écision que comporte la théorie, avoir égard aux perturbations "^s planètes et de la Lune, comme on Ta vu précédemment. Voici
un exemple de ce calcul pour la date considérée plus haut, el ayant égard à toutes les influences :
Valeur de R ( Table XXXII ) . . .
XXXVI
co
Perturbation par Mercure.
Table XXXIV -h 3
Perturbation par Mars.
Table XXXVII .
»» XXXYÏII
Perturbation par Jupiter,
Table XXXIX... -^ 106 »> XL — uï
Perturbation par Saiurm Table XLI. ... -^4,0
En ajoutant ces diverses corrections à la valeur de R trou
ci-dessus, on obtient
R ^ i,oi5(5io.
ée
VU. — Ascension droite et déclinaison.
(Connaissant la lonjçitude © du Soleil et Tohliquitc (o de Téc 1
tique, on en conclut Tascensioii droite et la déclinaison par
formules que nous avons rapportées au vij I du Chapitre I (T' Y^
tie), savoir
tan{;'>V = coso) tan{;Q,
sinCO = sinw sinQ»
formules auxquelles on doit joindre, comme nous Pavons celles
les
it.
t^\^ ~ ._ _ ----- Aq,
ros CO ^
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aGn d'avoir égard à la petite lalitude du Soleil. La Table L, construilc sur ces dernières formules, donne les corrections Oal, et o(0, avec O pour argument, et dans Thypolkèse de Xq = + i". Voici un exemple de ce calcul pour le 9 juin iSjS à midi moyen, à Paris :
logUDg 0 0,679697a logsino 9»99«7«9^
logcosu 9,9625367 Jogsinb) 9,5999^)33
logtaag'V 0,61(32339 logsindd 9,5906728
ôtV., Table L = — 0,10X4-0,33. — o» o' o",o3 ô(0 = f- 1 ,00 x o,33 o» o' o%33
•C corrigé 77* 9' 39', 36 Cî) corrige 22''5j'57',76
-l» i midi moyen, à Paris S*» 8"38',63
Les ascensions droites et les déclinaisons apparentes données dans la Connaissance des Temps sont accompagnées d'une colonne de différences destinée à faciliter le calcul des interpolations. Pour les ascensions droites, ces diflférences sont toutes positives, car ces aires croissent sans cesse; pour les déclinaisons, elles sont, comme on sait, positives de 0° à 90" et négatives de 90* jusqu'à 180°.
Vin. -- Temps sidéral à midi moyen à Paris.
Le temps sidéral à midi moyen ou l'ascension droite moyenne clu Soleil est l'heure sidérale du passage du Soleil moyen au méridien de Paris. Comme
ascension droite Q moyen = longitude moyenne L,
on en conclut, pour l'époque i85o + t^
ascension droite Q moyen = L = 28o**46'.{3', 5i -+- 1296027', 6784/.
C'est donc cette valeur qui, réduite en temps, fait connaître l'ascension droite moyenne du Soleil pour la même époque. On l'obtient, à une autre époque, en ajoutant à L le produit
j et A étant les nombres de jours et d'années écoulés depuis l'époque de la Table. Mais les termes de cette expression ont été réduits en Tables, comme nous l'avons vu § \T, et le plus court
est donc dV recourir. Voici im exemple pour le 9 juin iSyS :
Longil. moyenne Q à midi moyen. 77.26.28,07 Nutation — o. o. 4 »48
Ascension droite du Soleil moyen ou temps sidéral à midi moyen :
Dans le calcul des Ephénxérides, on détermine rascensioi:.^ u droite moyenne du Soleil qui correspond au i**" janvier de Tanné* -^Se que Ton considère, et l'on forme ensuite les autres nombres e»^ j, ajoutant successivement à cette ascension droite la quantit^^^é
IX. — Temps moyen à midi vrai à Paris
La Connaissance des Temps donne, pour tous les jours Tannée, le temps moyen à midi vrai ou Theure que doit marq une pendule réglée sur le temps moyen lorsque le centre du leil vrai est au méridien de Paris. Cette quantité est ce qu'il (\ retrancher de Theure de temps moyen pour avoir Theure vra> "■ ^ ou Y équation du temps. Lorsque le Soleil vrai précède au m^ "«•■dien le Soleil moyen, le Soleil vrai avance et Téquation du temps ^^ ^t positive; elle est négative, au contraire, lorsque c'est le Soleil rao^* ^^" qui précède le Soleil vrai. Dans la Connaissance des Temps ^ ^' pour la facilité des applications numériques, on a remplacé <^^^ nombres négatifs parleur complément à 12*'. Ainsi, le 11 févK*'»^'' 1875, on trouve que le temps moyen à midi vrai est o'*i4"3o% i o • c'est l'équation du temps addilive telle que la donne la Canner £-^' sance des Temps, Le i4 octobre de la même année, on trouve cj^"J<^ le temps moyen à midi vrai est ii*'46°*6*, 28 : Téquation ^" temps est négative? et égale à — i3"o3*,72.
L'ascension droite du Soleil moyen et celle du Soleil vrai él^*^' données dans la Connaissance des Temps pour tous les jours ^^ Tannéi;, il est bien facile d'en conclure, pour une date qu^'* ronquf?, Té(|uati()n du temps, qui est la différence entre ces dc«J^ ascensions droilrs; mais, comme ces arcs ne sont donnés quepo*"*
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midi moyen, leur différence ne peut faire connaître que Véquation du temps à midi moyen de Paris. On obtient celte équation à midi vrai en déterminant la variation qu'éprouvent ces coordonnées dans l'intervalle de temps représenté par Téquation du temps à midi moyen, puis prenant la différence. Voici un exemple de ce calcul pour le 5 janvier iSyS :
Ascension droite du Soleil vrai à midi mo\en.. . 19. Î.i5,6i
Temps sidéral à midi moyen i8.58.3<),7')
Kquation du temps à midi moyen - - o. 'j.'Jj,8(>
Oherchant maintenant la variation des ascensions droites dans Tinlervalle de temps -f- 5"35%86, on a
Ascension droite du Soleil moyen à midi moyen... 18.58.39,75
Variation en i\^ S^SG*, 36
en i" o"* 9\8|
:> en 5" 35', 86 o"* o\95i o. o. 0,931
Ascension droite du Soleil à midi vrai ... 18. 58. 10,67 (:^uis
Ascension droite du Soleil vrai à midi moyen 19. 4.i5,6i
Variation en ii" Î™a3*, 3o
en i*" o™ io%97
•» en 5"*3 5%86 o"* i%02 o. o. 1 .o-^.
i.i6,63 On a donc
Équation du temps à midi vrai
--- ascension droite du Soleil vrai à miili vrai - ascension droite du Soleil moyen à midi vrai - 5" 3 5-, 96.
On conclut de laque Texcès de Téquation du temps à midi moyen sur Téquation du temps à midi vrai est, dans Texemple qui précède, égal à — o*, 10. Ces différences sont toujours extrêmement petites; elles sont données dans la Connaissance des Temps ài^ cinq en cinq jours (p. 38 et Sg), sous le titre à' Equation du temps à midi moyen moins équation du temps à midi vrai, ci servent ainsi à passer de Téqualion du temps à midi vrai à Téqualion du temps à midi moyen.
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X. — Parallaxe horizontale du Soleil
Soient n la parallaxe horizontale du Soleil et A la distance d Soleil an centre de la Terre. Comme à la distance moyenn n = 8'', 86, on a, à la distance A,
II rr: — — •
Voici une application de cette formule pour le g juin iSjS :
logS'^Sf) 0,9474337
logA 0,0066589
logll 0,9407748
Il --r 8', 72'J3l.
Ces nombres sont donnés dans la Connaissance des Temps ^ de
cinq jours en cinq jours.
XL — Demi-diamètre du Soleil.
En appelant D ce demi-diamètre, on a, à la distance moye^^inCy D = i6'i",45 (*); à la distance A, on a donc
Cette formule, appliquée à notre exemple, donne
log iG'i', 45 2,9829267
logA 0,0066589
iogl) 2,9762678
(*) Celte valeur rie I) résulte d'un grand nombre d'observations de passages f^" à Grcenwirh, de i83G A 18^17. Le Verrier, par l'observation des passages de Mcr^ sur le Soleil, a trouvé <!) :- '.Wifyin.
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;L — Durée du passage du demi- diamètre par le méridien.
ioient PR et PS {Jig' i6) deux cercles horaires tangents aux tls du disque du Soleil ; ces cercles interceptent sur Téquateur
Fig. 16.
«irTécliptiquedesarcs AA', QQ'qui sont entre eux comme leurs ODS AN, CQ, en sorte que Ton a, en faisant CQ = i et appet D le demi-diamètre du Soleil,
iS| en représentant par CD la déclinaison du Soleil, on a évi-
nment
NA — cosCO.
a donc
^^ COSCO
pour la durée t du demi-diamètre, exprimée en temps, il vient
i5 cosGb)
pliquons cette formule à l'évaluation, en temps moyen, de la rée du passage du demi-diamètre solaire par le méridien de ris, le 10 a\Til 1875. On a
D = i5'59',o3 et en temps C3*56Si2 = 63*, 9*35,
logD 1 ,80.57387
— log i5 coscï) 9,9958767
log i 1 , 80988J10
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Convertissant cette durée en temps sidéral, on obtient
<>e sont les valeurs que donne la Connaissance des Temps,
XIII. — Aberration
L'aberration du Soleil en longitude, la seule qu^il soit nécessak-re de considérer, est, comme nous Tavons vu § III, Chap. V (I" Partie), égale à
•ji<r,iî5[i^ecos(3 -11)1 ou à
- uo',4r> <>%34i cos( 0 — n),
en prenant pour la valeur de Texcentricité e--o,oi685j, ^t, comme nous Tavons fait remarquer au § VI du présent Chapi cette aberration se trouve renfermée dans la longitude moyer^ 11 en résulte que, lorsqu'on a besoin de connaître la longitwi^dt vraie du Soleil, comme cela est nécessaire dans le calcul des li«ux géocentriques des planètes, il faut ajouter à la longitude apparu nie donnée dans la Connaissance des Temps la quantité
- jto'. i fi - . ()', 34 1 cos ( O II ),
(jiic Ton trouve toute calculée de cinq en cinq jours aux pages 38 et 39 de CCS Jtp/iémérides, Le nombre — ao",445 qui figure dans cette expression est ce que nous avons appelé la constante de raberration; et, quant à la partie variable — o" jZJ^i cos(0 — ■ H)» qui dépend de l'excentricité, on en trouve sa valeur calculée pour toutes celles de Tangle G — 0 ou ^ dans les Tables solaires <*c Le Verrier, à la page i56; il est donc bien facile, comme on voit"? d'obtenir ces nombres. Cherchons, par exemple, l'aberration du Sohîil pour le 9 juin 1 8^5. On a
XIV. — Coordonnées du Soleil
Les coordonnées rectilîgnes X, Y, Z du Soleil rapportées à Téqua-
teur sont données dans la Connaissance des Temps, pour chaque
jour de l'année et pour midi moyen de Paris. On les obtient à l'aide
des relations
X = R cos 3,
Y = R sin 3cosw — X sina> sin 1
Z = R sin0 sino) -f- X cosw sin 1'
dans lesquelles R désigne le rayon vecteur de la Terre, © la longitude vraie du Soleil comptée de Téquinoxe vrai, X la latitude du Soleil (*) etto l'obliquité apparente de Técliptique.
En mettant dans ces formules pour a> l'obliquité moyenne du 1**" janvier et pour © la longitude du Soleil comptée de l'équinoxe nioyen au i •''janvier, on obtient le système de coordonnées X', Y', Z'; alors l'axe fixe des X' est toujours dirigé vers l'équinoxe moyen du 1*' janvier, et l'on a
X'=X-4-AX, Y'rzzYH-AY, Z'i= Zi AZ.
Quant aux corrections AX, AY, AZ qui, appliquées aux valeurs des coordonnées X, Y,Z, permettent d'opérer la réductions l'équinoxe moyen du i*^*" janvier, on a, pour les déterminer,
AX = -- R A 3 sin r sin 3,
AY = — RA3sini' coso) cosQ- RAto sin 1" sin 10 sin 0,
AZ = -^ RAQ sini" sino) cos 3 — RAw sin i" cos tu sinQ,
expressions dans lesquelles, pour chaque jour de l'année, A© représente la somme de la précession et de la nutation en longitude, puis Ad} la somme de la nutation et de la diminution de l'obliquité de l'éclip tique.
( * ) A cause de la petitesse de X, les corrections — X sin w sin i" et H X cosio sin 1" '^>nt toujours très faibles; ces corrections ne portent, en effet, que sur les sixième ^^ scpiièinc décimales des valeurs de Y et de Z.
EXPRESSIONS COMPLÈTES DES VALEURS DE LA NL'TATION LUNI-SOLAIIE
EN LONGITUDE ET DE l'oBLIQUITÉ.
Bien que les valeurs de Aw et de A (^données dans le texte puîsseaL :^ ul- (ire en j»;énéral pour les besoins de rAstronomie, nous croyons de^^^oir rapporter ici les expressions complètes de ces valeurs, telles qu*cî • Ie^ ont été obtenues par Peters dans TOuvrage, à jamais mémorable, - ^iimeriis constatis nutationU, etc., et pour les deux époques 1800 et i ^^>^^' Nous y joindrons les valeurs de oa-V» et de g(0, données dans le n:M^^in* Ouvrage et que Ton peut avoir à employer dans certains calculs délier -^is*
En appelant
Q la longitude du nœud ascendant de la Lune;
O et C les longitudes vraies du Soleil et de la Lune ;
II et II' les longitudes de leur périgée,
on a
Ao) — -• 9', •J123 1 cos Q o", 0897 ces 2 Q
- (),o88() cos'jiC -4- ()'. 5jio C0S2Q
0,0093 C()S( 3" - n ) -^ 0,0027 cos(3 3 — n >
- 0,0181 c'(»sr>.C Q> o,oor>7 cos(23 — Q) -r- 0,01 13 rt)îi(3C II.) o,oo5ocos{C — '1' ►
o,oo3i cos\C -^Q --n')-f o,oo3ocos(C — Q - ^^' )
- 0,0010 cos(C - Q II) - 0,0024 cos^ 2 ir — Q)
-r 0,O023 C<>Si^3C 2^ -T W ) -+- 0,0023 sîh II'
— 0,(MM)8<*OS2n' — 0,001 I0O5(C ^" 2 3 ~ 1')
• 0,0012 rosi iC - 2ir ) -: 0,001 i cosi^ iC — ^ 3 >« A'J - ï;"' '*i<>'>î^i"Q o',2073sin2Q
I ,)(yi)\ î»in2 J «>,i>7î) sin(0 — Il i
0,20»! bin2C - ".^><'»77 î'in^C - 'I' )
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— o', 033951*11(2 (C — S2» — o',oi25 sin(a0 — Q)
— 0,0261 sîn(3C — n')-r-o,oii5sin(C-4-n')
-■'■ o,oi5o sin(C — 2O -^ n' ) -^ o,oo')8 sin((C -^ Q - - n') -:- 0,00-57 sin(C — Q — n' ) -;- 0,0020 sin( (C — Q -^ W)
— o,oo.{4 sin(2n' -Q) -: 0,0061 sin(2C — ^3)
— o,oo52sin(3C — 23-f- 11'^ — o,oo53 sin(2 0 — ^H';
— - o , 0026 cos II' — o , 0020 sin 2 ir
-f- 0,0025 siD((C -^ aQ — ir)-r- 0,0028 sin(2C — 2II')
— 0,0024 sin(2C — î*Q^ — 0,0024 sin(2 3 — 2Q)
— 0,0028 sin(4C — an') -o,oo33sin(4(C — ^Q)
— o,02i3 sin(0 -r- II) — o,oo58 sin(3Q — II)
— o,ooo5 sin(20 — ail),
= --i5',8i48sinQ — [6',8fi5osin«A.sinQ -•-9"',223i cos A» cosQ]tang(Jb) (-173) (>33) (-9)
-T- 0,1903 sin2Q -h [0,0822 sin A sin 2Q -1-0,0896 coS(vl> C0S2Q] tangCÔ
-- o, 1 872 sin 2 C - [0,081 3 sin ^ sin 2 C -^ 0,0886 cosal) cos 2 C] tang Q
-i- 0,0621 sin((r — n') -4- 0,0270 sin,i, sin^C - n') tangCD
— 1 , 1642 sin 2 0 — [o,5o54 sin »l> sin 2 0 -h o, 55o9 cos aA« cos 2 0] tangCD (-2) (-2) (-3)
-*-o,ii73sin(0 — II) -+- o,o5o9 sina^sin(0 - n)tang(î) (-3) (-2)
— 0,0195 sin( 0 -f- H)
— [0;Oo85 sinjit, sin(0 -r- II) -f- 0,0093 cosXcos( 0 -h 11^] tangCO,
= — 6', 865o cos ^l) sinQ h- 9', 223 1 sin el, cosQ
H- 0,0822 cosal» sin2Q — 0,0896 sino.l> cosa^J
— 0,0813 cos cl> sin 2 C -^ 0,0886 sin al) cos 2 C
H- 0,0270 cos 0^1» sin(C — H')
— o', 5o54 cos 4V) sîn2 0 -f- o', 55o9 sinX cos 20
— o,o5o9Cos<kli sin(0 -f- n)
— o,oo85cosai> sin(0 -+- H) ■+- 0,0093 sin^l^ cos(0-f- II).
'S chiffres écrits entre parenthèses et placés au bas des nombres les corrections qu'il faut appHquer, avec leurs signes, aux coeffi-
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cieiils numériques des valeurs de Aw, A^, o^\o et oCD qui se rfkppc:ziz)rteDt à 1800 pour obtenir celles qui conviennent à Tépoque 1900. Da^^os h valeur de oX ces corrections s^appliquent aux nombres entre croc^- iiets, abstraction faite du signe qui est placé devant.
DV TEMPS ET DE SA MESURE
1" Des différentes espèces de temps, — La révolution de la spli ^^ céleste étant parfaitement uniforme, on s'en est servi pour mesure? ^c^'* temps. On distingue trois espèces de temps : le temps sidéral, le te^^^ ^P^ vrai et le temps moyen. Le temps qui s'écoule depuis Tinstant où i^-^**^ étoile passe au méridien supérieur jusqu'à celui où elle y revi^ .»ii« durée qui est la même pour toutes les étoiles, est ce qu'on nomni^ **^ Jour sidéral. Cette durée est divisée en 24 heures, que Ton compl^::^ "* t) à 24, à partir de Tinstant où le point vernal T passe au inéridm ^sn. C'est rheure marquée par les pendules des observatoires. Le jour" laire vrai est Fintervalle de temps qui s'écoule entre deux passai consécutifs du centre du Soleil au même méridien. On le divisa 24 heures solaires vraies, que Ton compte de o à 24^ d*un midi vra i midi suivant. Cette durée constitue ce qu'on appelle le jour astrt^ mique. Enfin, on appelle yo//r moyen l'intervalle de temps com entre deux passages consécutifs au même méridien du Soleil fictif qu» imagine parcourir annuellemenl Téquateur céle^te avec une vitesse ■-■ forme. Le jour inox en est divisé en 24 heures moyennes, que l'on cou» i de o à 24. d'un midi au suivant, le midi inoxei) étant Tinstant où lecei^ du Soleil inovcn traverse le méridien supérieur. Cet astre est d'acc*^ avec le Soleil vrai à quatre époques difTérenles, savoir : vers le i.5av M le i4 j"'"' h' *" septembre et le i\ décembre. De la première époqu la deuxième, le Soleil vrai précède le Soleil moyen ; de la deuxième à troisième, il en est précédé; de la Iroisième à la quatrième, le Sol vrai reprend son a\ance sur le Soleil moxen. et ainsi de suite. 1^ dil rence entre le temps vrai et le temps moyen . pour chaque jour, est qu'tui nomme ïcf/uation du temps. Cette ètjuation change donc quai fois de si;:iie par an.
2* Calcul de l'heure vraie au moyen de l' heure moyenne, et re prot/ue/nrnt. - Kn ilèsiunant par //». l'heure vraie, par /i^ l'hei m(»xeniie cl par i l'équation du leinp'*, on a
\ a ) i - lt,„- h^., d'où h,„- /ij. - i. A». :. h,„--i.
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Ainsi, Tobservation du Soleil ayant fait connaître Theure vraie h^, il suffira d'ajouter algébriquement à cette heure vraie Téquation du temps e pour avoir Theure moyenne correspondante. Réciproquement, en retranchant de Theure moyenne h,n Téqualion du temps, on aura Vheure vraie.
Exemple I. — Un phénomène a été observé le 22 octobre 1876^ à i2'*57" i8*,o3, tempslyrai: on demande le temps moyen correspond dan t.
On a
hm= Ai^-+- e = A„-f- temps moyen à midi vrai corrigé.
Temps vrai donné 12.57.18,03
Temps moyen à midi vrai le 22 octobre (C. d. T.), 11.44.34,36 La variation diurne de 8 du 22 au 23 est 8',|55; en
\^ elle est de o*, 356 et en i2''57"i8* ou I2^95 de — o. o. 4,61
Donc, heure moy. de l'observ. (en ôtant 12'*). 12.41 •47>78
Exemple II. — Quelle est V heure moyenne qui répond à Vheure '^raie 4**27"'3i*,59 le 2 février 1875?
Temps vrai donné 4 • 27 . 3 1 , 5y
Temps moyen à midi vrai le 2 février = e o. 13.57,62
La variation de e va en augmentant et est de 6*, 85 du 2 au 3, c'est-à-dire en 24''; en i**elle est de o*, 285
et en 4*" 27" 3 1* de -4- o. o. 1,27
Donc, heure moyenne demandée 4 • 4 1 • 3o , 48
Exemple III. — On demande le temps vrai qui répond, le 22 oestre 1875, à Vheure moyenne i2*'4ï'"47*>78.
On a
A„= hm — t = hm — temps moyen à midi vrai corrigé.
Heure moyenne donnée 12.41 .47,78
Temps moyen à midi vrai le 22 — 1 1 . {4 • 3 î , 36
Heure approchée de temps vrai -h 12'* 12.57. i3 ,42
Correction pour I2*'57'"i3*, ^2 -h o. o. 4,61
Heure vraie demandée 12.57. 18, o3
là correction de e doit porter ici sur le temps vrai ; mais, comme ce ^«^ps est précisément l'inconnu de la question, on interpole pour ■^«ure approchée ia**57"i3',42, sauf à corriger le résultat à Taide ^ ^ane seconde approximation, s'il est nécessaire.
SooCHO!!. — jtttr, prat, 8
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3** Calcul de F heure sidérale au moyen de Vheure moyenne, et réciproquement. — Soient (Jig. 17)
TBAB' Téqualeur;
CA le méridien du lieu;
T le point équinoxial à partir duquel on compte toutes les ascensions
droites; ce point s'avance uniformément vers Touest avec toute la
sphère céleste.
Fig. 17.
oucrt
TA est le temps écoulé depuis que le point T a traversé le méridic
ou que le jour sidéral a commencé; c'est Tascension droite du mér— ^^ . dien, ou, en temps, Theure sidérale. Supposons que le Soleil vrai c — -^^ ^ moyen projeté sur Téquateur soit en B ; Tare T B sera son ascensi< droite, et celui AB le temps écoulé depuis son passage en A au méi dienCA, c'est-à-dire l'heure solaire, et, comme tA=i AB -h Bt, -^c^n aura
{b) lis — liv-^ ft^ô ^''^i ^^ ^s= liy-r- AoQ moyen.
Nous supposons ici que le Soleil est situé à Touest; sUl était situa. ^^ à Test, on aurait tK>Q =124''— 5, 8 étant la distance du Soleil à Téqi^vjKinoxe T, et, comme on peut toujours ajouter ou retrancher 24*, on voit (jue Ton retombe sur les mêmes équations {b),
KxEMPLE 1. — On demande l'heure sidérale qui correspond,, le
2 août 1875, r/ :^i''32"*i4',87, temps moyen.
On a
hf= /*m-î- -i^'O moyen -*- correction (Table VI, voir C. des T.),
Heure moyenne donnée, le 2 août 21 .32. i4 ,87
Temps sidéral à midi moyen ou ^l>o nioyen à
mi<li (Connaissance des Temps) -+- 8.42.40,04
CdiTeetinn pour 2i''32™i5' (Table VI) -h o. 3.32,9.8
Heure sidérale demandée (en ôlanl 24'*) 6.18.27,19
l'IxKMPi.K H. On demande l'heure moyenne, le 25 octobre 187— f/ni rr/fnfid à i'ht'itrc sidrraic c)'' iG'" 'lï^'Of).
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On a
hfn= f^s — (4^0 n^oycn -h correction Table V).
Heure sidérale donnée g. 16.41 ,o5
Temps sidéral = al>o moy. le 25 à midi moy.(Cc?. T.) — 14. 13.50,64
Heure moyenne approchée (en ajoutant 24''). 19. 2.5o,4i Correction pour 19*" 2" 5o*,4i (Table V) — o. 3. 7,23
Heure moyenne demandée 18.59.43, 18
Nous employons dans ce cas la Table V, car la correction doit être exprimée en temps moyen, et ici se présente une difficulté analogue à crrelle du § H, puisque l'heure moyenne est précisément Tinconnue du j>roblème; mais on peut prendre cette correction pour la valeur apy>rochée i9*'2"5o',4ï) sauf à corriger ensuite le résultat à l'aide d'une seconde approximation, si on le juge nécessaire.
Exemple HI. — On demande V heure moyenne du passage de Ré- ^ ulus /e 2 2 sep te m bre 1876.
L'ascension droite d'une étoile étant le temps sidéral de son passage au méridien, on a :
«,1), = temps sidéral 10. 1.43,96
Temps sidéral à midi moyen le 22 — 12. 3.44,36
Correction pour 2i''57"59',6o — o
Heure moyenne du passage 21 . 54 . 23 ,68
Exemple IV. — On demande l'heure vraie qui répond, le 8 août 1 876^ « 19* 1 1"45",72 de temps sidéral.
Ce problème se ramène aux précédents, en cherchant d'abord l'heure Moyenne qui répond à Theure sidérale donnée, et convertissant ensuite ^^Ue heure moyenne en heure vraie, comme il est dit au § II. Ainsi, ^^ns l'exemple proposé, on a :
Heure sidérale donnée 19. 11.55,72
^V-O moyen le 8 {Connaissance des Temps) — 9. 6. 19,39
Heure moyenne approchée 10. 5.26,33
Correction pour cette heure (Table VI) — o. 1.39,46
Heure moy. qui répond au temps sidéral donné. 10. 3.46,87- Convertissant maintenant cette heure movenne en heure vraie, on
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trouve :
Heure moyenne lo. 3.46,87
Equation du temps à midi vrai — o. 5.-jt6,89
Heure approchée de temps vrai 9 • 58. 19,98
La variation diurne étant 7*, 86, on a, pour le mouvement horaire, o", 328, et pour 9''58™2o*= 9^97. — o. o. 3,27
Heure vraie demandée 9.58.16,71
IJI.
TABLES PARTICrUÀRES DU MOUYBVENT DU SOLEIL.
1.0 caIoiiI dos liou\ du St'iloil se trouve un peu simplifié par Pemploi do."^ Tahlos partioulioros que Le Verrier a données dans la Section VI do s« Th<\int* </w SoifTfi, et dont nous allons, dans celte Noie, indiquer hriovoniont ot U formation et Fusa^e. C'est surtout dans la déterminalion do l;i lonsîitudo que co moile de calcul est expéditif. On peut rappliquer aussi À U roi'liorclio de Tasconsion droite, mais il n> a avantage 4^ lo fairi^ quo lorsqu\^n^ veut obtenir cet élément directement, sans im^i^^r |>ar U lon3:ilude. Dans lo cas ordinaire, il est préférable de se sorxir dos formules quo nous avons rapportées au § MI du présent t.hapiiro.
IVsia^uons |vAr S une |H^ri\vio de ^^> ^ jours, par «t le nombre entier do |M^n«><)os a^NN^mplios depuis Tonpoe du temps, qui se trouve, dans *>o?s TaMoss fi\o au i* jan^ior de Tannée iSoi, el par y le nombre de jj^Mirs o\*Nsia«t ««o |vri*vio. on sorte quey — mS ei^prîme le tonps OhNmiIo à |vArtir do Toni^no. l.<> > fleurs xio 0. R et ^t . qui accomplissent lo^^r* ^vx blutions rïj >iv> j*^nrs ;, à très pou près, s*onl susceptibles de se do\v4*Np^v*r suix A«t îos iMrl'^sATïv^os do TO. ot Te* peut, dans «s dévelop- |vowo«t<, ^o KNrrtor *«\ ><v*4**t>i^o> puissance* de cette quantité : celte IMwixÙNï^ >«fflt. cri otlV-K |>0T)3«T,i ]r»însiï-iîrs s.wv4es avanl et après Tori— fi^no dw tow)^v. iVi jï «iYivj
,-, - <'; jr.
K rr.
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expressions dans lesquelles Vq, v^ Cj, Rq, Ri, Hs^ &l>o, «^i, Xs désignent des fonctions dey.
Ces formules ont été réduites en Tables dans la Section YI de la Théorie du Soleil. La Table I donne la valeur dey pour le i*" janvier de chaque année, à midi moyen, ainsi que le nombre m de périodes accomplies, et la Table II fait connaître pour chaque division de y en six heures les valeurs des fonctions i^Qy (^j, ç^y Rq, R], R], Jloo, Xi, Xs qui composent la longitude, la distance à la Terre et l'ascension droite. On a tenu compte, dans le calcul de ces valeurs, des parties séculaires, proportionnelles au temps et au carré du temps, qui proviennent soit des expressions de la longitude moyenne et de la longitude du périgée, soit de l'expression de l'équation du centre, et aussi des termes de l'aberration et de la nutation solaire, ainsi que d'une petite correction due à l'elTet des perturbations à très longues périodes de la longitude moyenne. Il reste à ajouter aux valeurs de © et R qui résultent de ce premier calcul les termes provenant des perturbations planétaires et ceux dus à l'effet de la nutation et de la perturbation lunaires. Or, c'est ce qu'il est bien aisé de faire pour les premiers termes à l'aide de la Table III et pour les autres termes au moyen des Tables de la Section V. Relativement à l'ascension droite déduite de la Table II, elle a besoin de recevoir, outre la petite correction provenant de la latitude et que fournit la Table L de la Section V, celle exprimée par la formule
dans laquelle oQ représente l'ensemble des corrections à appliquer à la longitude approchée pour avoir celle rigoureuse et où U est la nutation luni-solaire de l'obliquité. Les Tables XLVII et XLVIII de la Section V font connaître û, comme nous l'avons déjà vu, et, quant
aux valeurs numériques des facteurs -t^ et -^ ? elles sont immédiatement fournies par la Table V de la Section \T pour chacun des degrés de l'ascension droite du Soleil. 11 est donc bien facile, comme on voit, d'obtenir Oe^.
Voici une application des Tables dont nous parlons au calcul du lieu du Soleil, le 9 juin 1875, à midi moyen de Paris, date qui est la même que celle considérée plus haut.
On a ici
doîi
Ii8
et par suite
"'fe)'
Perturb. planétaire, Nutation lunaire . .
Perturbât, lunaire.
Ro.. m Ri
1,0155377 io63
Perturb. planétaire.
Perturb. lunaire. . .
Termes de la latitude — o,o5
Perturbation lunaire -f- 0,39
Latitude -4- o,3i
1,01 54304 I,oi5(5o<^
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I. — Calcul des lieux héliocentriques
!• Longitude. — Le calcul du lieu d'une planète, à un instant donné, se détermine par des procédés analogues à ceux que nous avons fait connaître en traitant du Soleil. On suppose â Tastre un mouvement circulaire et uniforme, ce qui fait connaître son mouvement moyen et détermine sa longitude L; puis on corrige le résultat ainsi obtenu de Terreur due à cette hypothèse, en ajoutant à L Téquation du centre et la partie de sa variation séculaire qui dépend du temps. On tient compte ensuite des actions perturbatrices des planètes et de la Lune, comme on Ta vu au § VI du Chapitre précédent.
La longitude ainsi déterminée est représentée par un arc OC (yiff' 18), compté sur l'orbite de la planète, à partir du point C,
Fig. 18.
déterminé par la relation OU = OC, et il reste, comme on voit. â faire subir à cette longitude une petite correction pour la ramener à être comptée sur Técliptique.
:x- »El\ICaC P%1TIC. — CBiPITAE III.
E«^* iV:v.iteur :
T ;-: p- :nt xemil. .>ri^Ino de> lonptudes et des ascensions droites;
r li iv>i::oD àe !ji p!inète sur son orbite à un instant donné.
En ibsii>>Jint ie oi? lieu P les arcs PR et PS perpendiculaires, le pr^nv^or >::r l\v-nrlîque et le second sur Têquateur, TR sera la loR^-.:uie -.iç 'a plictle. TS son ascension droite, PR sa latitude «r: P> Sv* '!cx'îinA:>^r.. cl il s'aura évidemment de calculer la difféîYn--Tf des L^rî:; :*.:•.! c's TR — CP ou OP — OR = s, différence qui es: îoui. .ir>> un irè* petit an:. CH-. en considérant le triangle OPR e: û:sa.x::
on aara *
sinax
T S.-7 r .'••sj' ■ - T. *-7 %r I — n
:--'^' r t y %* r ~ : — ,•*•> ' j ~- n. X .-OIS IJ" I — n
1 COSIJ
I — n o*est-Jfe-%i'rc
'.HZ : - - ■ - - - — -
iV ;v^.-:, v«:v.TxVr:'C:rT, " r*:. Crr::;r f\.^TV^^>^on de tan? s se
,:<^^;' - yvv :'-- sr-':. c\- .v.r.-i' ;r. Vx ^-^l i* CjuritrY III de la première
/r>»tr- -.w'-sTiJ" — ....
H^<fc. ." ■•:•-.-. rr. i.s.v iT.; * \i .'/ir^-,:-:,*!'? ix 25 r*:!.: Jiscentlant de Toi
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La qnantilé qui, dans le second membre de cette expression, s'ajoute avec son signe à t', pour former ^i, porte le nom de réduction à Vécliptique. On en trouve la valeur toute calculée dans les Tables de Le Verrier.
La longitude ainsi déterminée est comptée à partir de Xéquinoxe
^o^e/i; pour l'avoir rapportée à Xéquinoxe vrai, c'està-dire telle
que la donne la Connaissance des Temps, il faut encore ajouter à
cette longitude la natation luni-solaire, telle qu'elle résulte des
Tables X et XI, données dans la Section V de la Théorie du
Soleil. De là et de ce qui précède on conclut que
longitude hëliocentrique V\ = longitude moyenne
-f- équation du centre -h perturbations
réduction à l'écliptique nutation luni-solaire.
^•* Latitude héliocentrique. — La latitude héliocentrique ou l^^o PR = 5 i^fig' 18) se déduit directement du triangle sphénc|xio rectangle OPR, lequel donne
^*) sin5 = sin(p — 0)sin^.
^^31 aussi
cos(i'i — O)cosf = cos(i^ — 6),
tangCt'i — 6) = tang(p — 6) cos^p,
^^ sorte que, multipliant la première de ces relations par la seconde et ayant égard à l'équation (1), on obtient
^^) tangf = sin(i?i — 6) tang^.
^s Tables planétaires donnent la valeur de s déterminée par la Première des formules ci-dessus, avec l'argument ( s? — Ô). Comme ^ inclinaison ç y est remplacée par sa valeur à l'origine du temps (•"^ janvier i85o), il faut ajouter à s les termes de la variation séculaire proportionnels au temps écoulé depuis cette époque, termes qui sont fournis par les mêmes Tables. Ensuite, on doit avoir égard aux actions perturbatrices des planètes, comme nous 'avons expliqué au Chapitre qui précède.
**** Hayon vecteur; rayon accourci. — La distance de la pla-
nète au Soleil ou son rayon vecteur r est déterminé par la formule que nous avons rapportée au § VI du Chapitre II, et, quant au rayon accourci r^ qui est la projection de r sur réctiptique, il a évidemment pour expression
Les Tables font connaître la valeur de r et la partie de sa variation séculaire qui est proportionnelle au temps, ainsi que les ternies provenant des perturbations des autres planètes.
II. — Lieux géocentriques
Les coordonnées héliocentriques v^ s, r étant connues pour un instant donné, il reste à en déduire les coordonnées correspondantes L, X, A vues du centre de la Terre. On peut, à cet effet, se servir des formules que nous avons données au § IV du Chapitre I (P* Partie), savoir (') :
IA cosX cosL =r r coss cosi' -+- R cosO, A cosX sinL = r coss sinf -t- R sinQ, A sinX — r sin^-f- R sinXQ.
On peut aussi faire usage de la méthode suivante, qui est ce) dont se sont servis, jusqu'à ces dernières années, les calculateuL de la Connaissance des Temps,
Soient (fiff. 19)
S la position du Soleil;
T celle de la Terre;
P le lieu de la planète;
P sa projection sur le plan de Técliptique ;
SQ la ligne des nœuds;
TT celle des équinoxes.
(•) On peut joindre à ces formules la suivante, qui leur sert de vérificalioi
A cr)sX sin ( L - v) == R sin (O — - v)^
et que Ton obtiendrait aisément en retranchant de la seconde des équalio -^i»ns dessus, multipliée par cosv>, la première multipliée par sini'.
En menant ST parallèle à TT, TSP= H sera la longitude héliocentrique de la planète et PSP=5 sa latitude, TTF= L la longitude géocentrique de la planète et PTF=X sa latitude;
^^ plus, on aura ST = R, SP = r, R et r désignant les distances du Soleil à la Terre et à la planète.
Considérons le triangle P'ST, dans lequel on connaît, outre les "^^*x côtés ST = R, SF = r« = r cos5, Tangle compris
TSF= S = yST - ySF = ô — h = i8o° -+- © - H,
^^ la. commutation. On a, dans ce triangle,
SP-i-ST _ tang^(FTS-^SFT) SI"— bT ~ tang|(P'Tb -SFT)'
c'esuà-dire
rt-4-R ^ tangi(T-hF) r,-K tang«(T-P')*
^ ^^ a d'ailleurs Joe,
Aï
^si
Soî|.
S-f-T-i-P'=i8o", {(T -^ F) = i(i8o'- S) = 90°- iS.
tangi(T-F)= ^--.JcotiS.
langjr= ^;
f^^*^ cette valeur, l'expression précédente deviendra
lang^(T — P')= cotîS,
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et, en remarquant que
lanjçar-- i
tangar-h i
on aura
= tang( ar - 45*),
(i) iangi(T — F ) = tang(x — 45*) col JS.
Maintenant, si Ton fait r = j(T — F), et qu'on ajoute {(T -h F) ou 90** — |S, on obtiendra, pour la valeur de la Terre T ou de Vélongation,
T--90--IS--J
y étant connu par la relation (i). Cet angle déterminé, o; aisément L par la formule
L = yTP = YTZ-PTZ = yST-(i8o»-T),
qui devient
en vertu de la relation TST=: 180** 4- G-
Il nous reste à déterminer X et A. Or, en considérant les PP'S, PFT, rectangles en F, on a
PP'= PS lang* = P'T lancX,
d'où
P'S langA = pr= langj.
Cl, comme par le Iriangle P'ST
PS >inT
P T " sinb '
on en conclul
sinT ( 1 ) tan;: A = -.- , lanc* :
c'esl Toxprossion de la latitude géocenlrique.
Quant à la dislance VT -- A de la Terre ù la planète, on par la considération du triani:le P ST, qui donne
sinSTP _ sinP ST
PT
TP cosX'
rcos* sinS sinTcosX
Pour donner une application des formules qui précèdent, proposons-nous de calculer la position géocentrique de Saturne, pour 'e midi moyen de Paris, au i**" janvier 1879. On a, en faisant usage des formules (A) et posant, pour simplifier,
r coss sin p -4- R sin Q = S I, rcosscosv-r- RcosO = S II, r sin*-+- RsîhXq =2111,
III. — Ascension droite et déclinaison
Connaissant la longitude géocentrique L et la latitude X, on cd conclut Tascension droite X et la déclinaison (D par les formules que nous avons fait connaître au § II du Chapitre I (P' Partie).
Ainsi Ton a
sinL
taoffo = T-7
^ ' tangX
sinF , ]
tang«v- = -. — taniçL i
° sin© f
tang(D= _= I
° tangF )
(o est Tobliquité apparente qui convient à la date pour laquelle un calcule. X et (£) doivent ensuite être corrigés de l'effet de l'aberi^tion pour devenir les coordonnées apparentes, telles que les^* donne la Connaissance des Temps. Voici un exemple de calcuF pour Uranus, au i8 juin 1878, date pour laquelle
L = i46'»i6'6',2i, X = ^o"43'42',67, logA = i ,2747260, oj:^23«27'24',3i
Calcul des angles ^ et F.
logsinL 9,74453o3
CMogtangX 1,8956591
logtangtp 1,6401894
CD
A Taide de ces données, on obtient ensuite
logtangL 9,8245908— logsina. 9wï47859
logsinF 9,9580895 logtangF 0,335923;
Ologsinç ii38 logtangCD 9,3788622
logtangcl) 9,7^^791 1 — (Jt) vraie -^i3°27'i9',
al, en arc i48°45'55*,20
a,l> vraie en temps. 9*'35"*3',68
Calcul de V aberration en ascension droite et en déclinaison 11 nous reste à calculer raberration planétaire en ascension dn
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et en déclinaison. Or on a (§ IV, chap. IV, I" Partie),
Aa= - o', 0057613 M A,
expression dans laquelle M désigne le mouvement de la planète CD 24** et A sa distance à la Terre. Ces valeurs de A^ se déterminent toujours pour les dates auxquelles Tascension droite et la déclinaison ont été calculées. Pour Uranus, ce calcul se fait de quatre en quatre jours, en sorte que M, dans l'exemple qui précède, doit être moyen entre sa valeur au i4 juin et celle qui se rapporte an 22 juin.
Soient
•^-1 l'ascension droite qui répond à la première date;
^0 celle qui se rapporte à la seconde ;
^'^ i'ascension droite qui convient au 18 juin.
Comme ici
X - X-i = 34% 41, (©-1 - c£) - 3' (/, 77, ^1,0 —X== 36*, 98, (£) — cDo = 3' 23', 20,
^^ en conclut
\(Xo- al,-,) = 35*, 71, i(cE)-,- (£)o) = 3'i6',i9;
partant, on a
*^S nombre const. .
'^gM
lo
SA
-^ A e n ascens. droite — o*, 97 ^*>si donc
log nombre const. . 7,i5847
logM 2,29334
log A 1,27473
A/, en déclinaison.. H- 5', 33
tK, app.
CDapp.
Parallaxehorizontale. — Demi-diamètre.— Durée du passage dn demi-diamètre par le méridien.
^^s éléments sont donnés dans la Connaissance des Temps P^Ur chacune des planètes principales et pour tous les jours^ de
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riinn(';c. On les détermine à raide des formules que nous avons données duns les (;;§ X, XI et XII du Chapitre qui précède. On a ainsi
n = — — y D = - - y t = -r -rr >
À A iScosCO
A étont la distance de la planète à la Terre, D^ son demi-diamètre (^ ta distance mo^'cnne de la Terre au Soleil, et Q sa déclinaison. Remarquons ([ue, la parallaxe H étant déterminée, D s'en déduit
immédiatement en multipliant H par le rapport , ^7 - Il sufBt doDC
d*ajoutcr au logarithme de la parallaxe le logarithme de ce rapport, constant pour chaque planète, pour avoir celui du demi-diamètre D. X'oici les valeurs de D^ adoptées par les rédacteurs de la Connais-
jpfirtïV des Trm/^s et celles de ^-~ qui leur correspondent :
VaUnrs de Djr.
M<*rouiv . ^Ai (T*Wos de 1^ Vcrrkr>*
>V«ii5. î^.x^o> (T^hlof do 1^ VcrrierV
M^n». >. ^S iT*blo<i de Le Vorrior).
Jw|Mtor . . 9î>0^^ {^Uemmrf of ihe nstrùnomdcal Society, t. Hl).
Siitwmo . Si »i«v^ ( Astronomische .\V»^Ari>A/r», «* 189V
l riin«!i. V.40 V 4»»i/m7Y /ie Schum/fch^Ty 1837).
î V»7^»nf ^e
M^^rt^r.r*" <^-^r9 î,57^
N «nii^
Mftrs
,lHp?r<>r
"^^Tfi^^r
iK-^-^S
Hnnv Ift *\"»n<îr4ïolii*»Ti ^<^ /**/>>;* •/»?^"'/^y*s, îl. D cl / se calcu»^ -*
«•n mvm<' tomnv : <i,^v J^r^. voi,i U disposition qu 11 convien ♦lonooî «lî ojiKMii iv^ur i<^ nNÎwîTv- ;< sa îArmc la plus simple :
KPHEIIERIDES DES PLANETES. laQ
Janvier i, 1878. Uranus.
log8',86 0,94743
logA i,'>.47i4
logn î), 700^9
lognombre constant . . . 0,62542 logD 0,32571
î^gY3 9,14961
logcosCD 9*989^7
log/ 9»i^>o4
n = O, 5o, D = 2,12, / = o,iij.
V. ~ Passage dn centre de la planète au méridien de Paris
Soient XpCiXQ les ascensions droites de la planète et du Soleil «• midi moyen à Paris, \k et |jl' les mouvements diurnes respectifs ♦'e ces corps. On sait que pour le Soleil [jl'= 3'°56*,56. Cela posé, lorsque le Soleil est revenu au méridien après 24^, la planète y a ï>i»ssé au bout d'un temps exprimé par 24 "^ — (;^ — !^ )î ^ désignant * heure du passage cherché, on a donc
«l'oii
^^^ï* quoi il faut observer que [jl est négatif lorsque la planète est ''*itrograde et nul lorsqu'elle est stationnalre. Dans ce dernier ^"^s, t = Xp — vl>Q : c'est ce qui a lieu pour les étoiles.
Cherchons, par exemple, Theure du passage de Mars au niérl- **ien de Paris le 26 juin iSjj. On tire de la Connttissance des * ^^ips, pour ce calcul, les données suivantes :
'^Cf* à midi moyen 1 7 . î î . 52, V3
*^0 nioyen à midi moyen ou temps sidéral. 6. iG. (7, ji
***»aiion diurne |x — o . 1 . 23 , ^2 planète rôtrogr.
^'^flaiion diurne jjl' o. 3. 56, 56
Sovcao!!. — Astr. prat, 9
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On en conclut
h m B Xq' — rl.Q II. 9.8. 5,12
Par suite, on a
log24" 4,936513;
\oQ{Xff — t\oo) .. 4,6157923
— log24»'-^ |J^'- [^' -4,9381193 log/ 4,6141807
/ = iii32,7 r.^ ii''25™32",7 (V).
Dans ce qui précède, nous avons supposé que le Soleil passait au méridien avant la planète, ce qui rend la valeur de t positive, car alors <^^/, >>»^q . Lorsque le contraire a lieu, c'est-à-dire lorsque c'est la planète qui passe au méridien avant le Soleil, on a »l.p <[ el^Q, et la valeur de t est négative. Dans le premier cas, le passage de la planète au méridien s'effectue avant minuit; dans le second, il a lieu après minuit et est donné par le complément de ^ à la**.
VI. — Conjonction, opposition, quadrature, élongation
Ces divers phénomènes sont indiqués dans la Connaissance des Temps, à la dernière page de chaque éphéméride, et sont donnés en temps moyen civil de Paris. On les distingue les uns des autres au moyen de la différence en longitude du Soleil et de la planète. —
Celte différence est de 0° ou de 180" dans les oppositions ou con
jonctions, et de 90° ou 2^0° dans les quadratures. On trouve au' mêmes pages les élongalions de Vénus et de Mercure, c'est-à-din les époques où ces planètes sont à leur plus grande distance di Soleil. Une simple inspection des Tables permet d'assigner l'époqu 011 ces phénomènes ont lieu. Voici un exemple de ce calcul poi
(') I.a valeur de t donnée par ce calcul n'est qu'approchée, car elle suppose le
mouvement qtx ascension droite de la planète uniforme. On pourrait en oblc^n/r une plus exacte en délerminanl l'ascension droite qui répond à la valeur de /ai t»!.-*/ trouvée, et avec celle ascension droite recommencer tout le calcul, comme n"« »u> l'avons vu pour un cas analogue, celui du lever et du coucher des astres. Cc^l//* première a|)pro\imation est cependant bien suffisante lorsqu'on s'en tient ^ u\ dixièmes ronds de seconde, comme le font la Co ssance des Temps et le S'crtttical Almannc.
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tiranusen 1878 :
Férrler i5,
Longit. géocentrique de la planète. i47 • 2^7
Longitude Q 826. 43
Différence 1 80 . 44
Opposition <P : février i5.
Mai t5.
Longit. géocentrique de la planète. li'ï.TL^
Longitude © 54 . 29
Différence 90. 55
Quadrature D •* mai i5.
Août 2S.
Longit. géocentrique de la planète. i49-48
Longitude © 149. 12
Différence o. 36
Conjonction cf ' août 22.
Novembre aG.
Longit. géocentrique de la planète. 1 54 . 10
Longitude © 244 • ^
Différence 270 . 2
Quadrature D : novembre 26.
FéTrier iG.
Mal tC.
Août 23.
NoTembre 27.
ri^. 10 2{5. 9 269 . I
NOTES ADDITIONNELLES AU CHAPITRE IIL
^'^ I^ROBLBME DES PERTURBATIONS PLANÉTAIRES. — ÉQUATIONS Qll DÉFINISSENT ^^ HOUVEMENT DES PLANÈTES AUTOUR DU SOLEIL, ABSTRACTION FAITE DE *-^UR FIGURE.
l-a recherche du mouvement héliocentrique des planètes en ayant
SHrd à toutes les causes de perturbation constitue un problème qui,
■^^•* sa complication, présenterait des difficultés insurmontables, s'il
^*laitle résoudre dans toute sa généralité. L'analyse la plus profonde
^té impuissante jusqu'ici à en donner une solution directe, et ce n'est
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qu^en se fondant sur certaines simplifications que les géomètres sont, parvenus à le résoudre par approximation. La constitution de nôtresystème planétaire offre pour cela des avantages dont il était aisé d( profiter. En effet, eu égard à la petitesse des dimensions des corp* célestes par rapport à leurs distances mutuelles et à la presque sphé-
ricité de leur forme, on a pu d'abord faire abstraction de leur figure em rsi les considérer comme de simples points matériels placés à leurs centre^- -^ss de gravité respectifs. Celle circonstance, qui ramène la recherche d\L..m lu mouvement des corps célestes à celle du mouvement de leurs centres de^ W\e gravité, a une grande importance dans la question qui nous occupe, cav ^^r elle permet d'écrire presque immédiatement et sous leur forme la plu=r m jus simple les équations différentielles du mouvement. Ce que nousdison— m^^ma^ des planètes relativement au Soleil a également lieu pour les salel— M milites à l'égard de leur planète principale, c'est-à-dire que, la distance dt^ M-jJe ces astres à leur planète centrale étant très petite relativement aux dis -^rr mf>tances qui séparent la planète du Soleil et des autres planètes, l'on peul M mU sans erreur sensible, regarder l'action exercée par l'ensemble d'untj» ^-we planète et de ses satellites sur les autres corps du système solaire comm^^^ ^^"ï^ étant la même que si toute la masse de la planète et de ses salellile-— était réunie à leur centre commun de gravité. Et comme l'action exercée par les autres corps du système solaire est la même sur la planèt* ^ -*' et sur ses satellites, on voit encore que ces derniers corps se mouvront ^^ autour de la planète à très peu près de la même manière que s'il- — ^ n'étaient soumis qu'à l'action seule de cet astre.
Une autre simplification importante et que la disposition parti culière de notre système introduit dans la solution du problème r»*sulte de la petitesse des masses planétaires, comparativement à cell»-^ du Soleil. On sait, en effet, (jue la masse de la plus grosse planèteest au moins mille fois plus j)etite que celle du Soleil, et c|u'un rapport plus petit encore existe entre les niasses des satellites et relK*^ de leurs planètes principales. 11 en résulte que l'on peul, tlans un»première ap|)ro\iniation, faire abstraetion des actions provenant dediverses niasses perturbatrices, actions (|ui sont proportionnellement fort petites, et n'avoir é;;ard dans le mouvement du corps que l'on considère qu'à l'action seule du Soleil, aetion (|ui est en effet île beaucoup la pins ronsidéral)le et la |)lns |)rèpondèrante du mouveuïenl. L;» forme de l'orbite décrite est alors relie d'une ellipse que l'on peut corriger par (les approximations successives, en appliquant aux élément' de cette courbe les termes perturbateurs cpii naissent des actions rècipro(|ues, dèvelo|)pèespar les autres planètes. Cette méthode, qui permet; d'arriver ainsi par essais successifs et d'une exactitude toujours croi>-
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santé à la connaissance du mouvement troublé, s'applique aisément aux planètes; mais elle devient très pénible dans le cas de la Lune, à cause de la grandeur de la force perturbatrice, qui augmente considérablement le nombre des inégalités et rend beaucoup moins convergentes les séries à mesure que Ton s'élève dans Tordre des approximations.
Nous allons, dans celte îSote, nous proposer d'établir les équations difierentielles qui déterminent le mouvement troublé des corps célestes autour du Soleil, abstraction faite de leur figure, c'est-à-dire en les considérant comme de simples points matériels placés à leurs centres de gravité respectifs.
Soient donc, dans cette hypothèse,
/?!, m', m', ... les masses ou points matériels des différents corps qui composent notre système ;
•^j y^ ^> ^'j y i ^ > • • • les coordonnées respectives de ces corps, rapportées au centre M du Soleil pris pour origine;
/•, r', r", . . . les distances M m. Mm', M/w", ... de ces corps à celui M ;
p, p', p", . . . leurs distances mutuelles ou mm', mm"
On aura
r« = Mm =:r«~^r*-f--*, p = mm' ={t' —xY-Jt-(y—yY-\'{z'—zyi,
r^i= Mm' ^sf^^y^^-z"^.
Posons, dans le cas de trois corps M, m, m',
Dans son mouvement relatif autour de M, le corps m sera soumis
aux trois forces ■^> -y» -7^ respectivement dirigées suivant les lignes
/wM, nim\ Tw'M; et, comme les cosinus des angles que font les directions de chacune de ces forces avec l'axe des x ont respectivement
oc or ■^— " or or
pour expressions - > » — > on aura, pour les composantes de ces
forces diriîîées suivant le même axe,
fi.r m {X — j») m. T
(*^ -^T' T^ ' -;jry
pour les composantes des mêmes forces dirigées suivant Taxe des )\
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on aurait pareillement
,gx l^y m'(y—y) m'y
et pour celles parallèles à Taxe des z,
[LZ m'(z' — z) m'z
La somme des trois composantes (a), (P), (y) pour chaque direction est évidemment la composante totale, suivant cette direction, de la force qui agit sur le corps m, force qui est égale et de signe contraire à Taccéléralion -377? -tj^ ou -jj^* D'après cela, et en étendant
ces considérations à un nombre quelconque de corps m", //i", . . ., on aura donc, pour les équations du mouvement relatif de m autour de M,
dt
Le signe X indique que chaque masse w'^, m" introduit dans les équations (A) un terme semblable à celui qui résulte de l'action de m' sur /;i, terme que Ton obtiendrait en changeant dans les seconds membres (le ces équations m', p, jc' et /' en m'', p', j?", /*"; m*^, p", x", r'^
Maintenant, on déduit des équations (a) qui précèdent
dx p p3 dy p p* dz p
d /'X:x'\__ x' d /xx'-{-yy\_ y'
Si donc l'on pose
r-r y m [ it
on aura
d^x ïxx d\\
dt^ r^ dx d^y [xy d\\
dt^ ' r^ dy d^z U.Z dH
dt^ /'3 dz
ÉPHÉMÉBIDES DES PLANÈTES. l35
Ces équations déterminent le mouvement du corps m autour de M. Va Ton obtiendrait des équations semblables pour chacun des autres corps m'j m" , ... du système, en accentuant convenablement les lettres m, j:, y, z, r. On serait ainsi conduit à autant d'équations différentielles du second ordre qu'il y a de coordonnées x, j, z, x\ y', z\ ... à déterminer en fonction de la variable t prise pour le temps.
DE LA FONCTION PERTURBATRICE ET DE SA NATURE. - DISTINCTION DES TERMES PÉRIODIQUES ET SÉCULAIRES. — DIVERS ORDRES D*APPR0XIMAT10N PAR RAPPORT AUX MASSES.
La fonction R des masses et des distances qui figure aux seconds membres des équations (Jîl) a la propriété, par ses dérivées partielles, de représenter les actions qu'exercent les planètes m', m'', ... sur celle m; on la nomme /o/ic^/o/i perturbatrice. Celte fonction dépend encore des rayons vecteurs et des longitudes de chaque planète, c'est-à-dire que Ton a, dans le cas d'une planète m troublée par l'action d'une autre
planète m'y
R = fonct. m'(rr\vv') (').
(•) Pour le faire voir et en même temps pour donner une idée de la manière dont s'effectue le développement de R dans le cas des perturbations planétaires, reprenons l'expression de cette fonction sous la forme (juc nous lui avons donnée dans le texte, savoir
«n désignant par s l'angle formé au centre de gravité du Soleil par les deux rayons secteurs r et /•', il est facile de voir qu'on aura
/•* -h /''* - irr' coss.
Soient v et v' les longitudes des planètes m et m' comptées dans les plans de leurs orbites respectives à partir d'un axe fixe, y l'inclinaison mutuelle des orbites, <^l T, x' les longitudes du nœud commun aux orbites de m et de ni'. Par la considé- •^tion du triangle sphérique ayant deux côtés v — t, v'- x' et l'angle compris y, *»n aura, pour calculer le côté s opposé à l'angle y,
cos* = cos(i' — '^) cos(i''— t') ■ sin(i; — t) sin (i^' - x') cosy,
**u bien, en remplaçant les produits de sinus ou de cosinus par des sommes et 'Mettant i — 2 sin'ly à la place de cosy,
*^^is = cos{v'— v^ — T — t') -f [cosiv'-^v — z — x') - cos{v' s^~- X - x')] sin*4ï.
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Comme nous le verrons plus loin, les dérivées de celle fonclion ^„ prises par rapport aux éléments de Forbite elliptique flr, e, e, w, o, b.,^ sont les facteurs qui multiplient l'élément dt dans les formules qui expriment les variations difTérentielles de ces éléments. Pour obtenii ^ les variations fînies de a, e, s, ..., il faudrait donc pouvoir substituet:^Hrr dans R, à la place de r, r' et de r, v\ leurs valeurs respectives ei» ai
fonclion des mêmes éléments ou leurs valeurs corrigées de toules le ->
perturbations. Admettons pour un moment la possibilité de celti — -*- c substitution. 11 est clair que ces valeurs de r, /•', t', r', quelles qu'elle— =- -;> puissent être, seront nécessairement des fonctions de la masse pertur — ~batrice m' du temps t et des éléments elliptiques, tels qu^ils ont lien ^^u à Torigine du temps. En les supposant développées par rapport à celtt ai» f
à caus<; de la petitesse ilii facteur sin J y» o" P^ul faire t' : t, ce qui d(»nnCy en |mi sant, pour siniplificr, sin Jy — t,', et substituant dans p,
c» — ;•' -4- /•'« - j rr' cos ( i'' — i' ) — i rr' t,' [ eus ( i' :~ i' — 2 t ) — cos ( v' — i' ) )• Portant cette valeur de 0 dans l'expression ci-dessus de H, on a donc
/ \ r' -~ r'* î rr' cos ( i ' — i* ) - 2 rr'T,* [ cos {v' ~ v — ix) — cos ( f' — i*)J
7^ [CoS(i'— Ç*) -4- T,'[C0S(i''- - i' — 2? ) - COS(i''— i')] ; ^'
Quant à Tangle 7. qui cuire implicitement dans t., il est aisé d'en déterminer \,tm — *•* valeur eu fonclion des inclinais<»ns :p, z' îles deux orliilcs au plan des -r>' cl d« — " '^ longitudes 0. 0' des utiuuls de ces orhilc^. Si Tim considi-rc, en effel, le triiinî:l< *" ■' splicrique dans lequel le côlo 6—6 et les deux angles adjacents à ce côté, z' ci • "-* i8o* ç, soûl connus, on a, pour r.dculor i'aniîlc ^ opposé à ce côté.
c«><ç ci»>c --<in^ sin *'co> (6' -6),
L'iiulinai>«'n inulucllo dc> orMlr< de m cl m' étant toujours très failde, on jmt! ^ ^ déxolt'ppcr U <ui\aiit lo-^ |>uissantc> as^cnianlos Ac t en une série très cuiivrt j:enlc. ot ou p*»sanl. p«»ur al»réj:or.
on oblioul
- "♦ \ ■ ^.' / '■' ,/-/••— .' / /• Ci.> i' - i- j - — ^\
m -T*/*rr^/' - r * — > // «*o> % i-.] •-....:
s*>us celte lornic. cl en neçlueaiil le< tonne- en t. .»n ^oïl donc que H ne dépcn I que de /\ r . *• el %•
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masse, on aura donc
r = 0 -x-eim'4- e, /7i'« -+- 83 /n'3 -h..., i? = 4> + 4>i m' -I- *2 m'* -h 4>3 m'3 -t-
Les premiers termes 6 et 4> de ces séries sont les valeurs de r et de i' relatives à la supposition de /?î' = o ou au mouvement non troublé de/;?; el, comme la fonction R est du premier ordre par rapport à m'y on voit que si, dans une première approximation, on néglige les puissances des masses perturbatrices supérieures à la première, il suffira de substituer dans cette fonction, à la place de r et de i', leurs valeurs relatives au mouvement elliptique, c'est-à-dire 6 (a, Ç, e, s, ta) pour r el «i>(î, e, £, w) pour w Dans ce cas, la fonction H peut toujours se réduire en une suite infinie de termes de la forme
m' H cos( a n'( — int -h A ),
termes dans lesquels nt et n't représentent les moyens mouvements de la planète troublée et de la planète troublante, et e, e' des nombres entiers qui peuvent prendre toutes les valeurs possibles, positives el uêgalives, y compris zéro; H, A sont des coefficients fonctions des élé- ■nenls des orbites de m, et m', mais indépendants du temps ^ ( * ). Si Ton Voulait ensuite former une seconde approximation ou avoir égard à la première puissance des forces perturbatrices, il faudrait substituer <lans R, à la place de r el de c, les valeurs obtenues dans la première approximation. On formerait une troisième approximation en ayant êg:ardau\ secondes dimensions des masses, c'est-à-dire en substituant dansR, à la place des variables r et c, leurs valeurs données par la
(') La détermina lion des coefficients A», B^, ... qui entrent dans le développeïï^enide la fonction perturbatrice {voir la Mécanique céleste, liv. H) se ramène, 'ianslc cas ordinaire, à celle des coefficients de la fonction (i-ha'— 2a cosO)~* <^<-*veloppce suivant les cosinus des multiples de l'angle 0. Mais on peut aussi exprimer ces coefficients à l'aide des intégrales définies doubles. Kn effet, soit
U= \\j cos[£(/'-/)-Hy/- \j]
"ï* terme quelconque d'ordre J de ce développement. En multipliant les deux "^ombres de celte équation par cos[(y — i)l — l] cil, puis intégrant entre les 11- "lites / - G et / = 1:, on aura
•^ïaintenant, si Ton multiplie les deux membres de cette dernière équation par sin(i/'_\.) dl'i puisqu'on l'intègre entre les mômes limites que ci-dessus, on
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seconde approximation, et ainsi de suite. Généralement, lesdeu\ premières approximations suffisent dans la théorie des planètes; mais W n'en est pas de même dans la théorie de la Lune, où la grandeur de^ inégalités et le peu de convergence des séries obligent à pousser beaucoup plus loin le développement de R par rapport aux puissances d<> forces perturbatrices. Laplace, dans la Mécanique céleste, s'est arrê^Vt aux termes du quatrième ordre inclusivement, mais il a consené ce*»i^ (lu cinquième, qui se sont présentés d'eux-mêmes. Plana, dans sa 77r«rorie de la Lune, est allé jusqu'aux termes du cinquième ordre et mè«»e jusqu'à ceux du huitième, lorsque la chose lui a paru néressai ■re. Ilansen, dans ses Fundamcnta nova investigationis orbiUv vr ^"(f f/uani Luna perlustrat, n'a pas dépassé le quatrième ordre; ei» ^n Delaunay, dans sa Théorie du mouvement de la Lune, a |M)ussé M^ approximations jusqu'aux termes du septième ordre inclusivement- «^ même jusqu'à ceux du huitième et du neuvième, pour certaines inég _ffl" lilés dépendantes de la longitude.
Quel que soit le degré d'approximation auquel on s'arrête dan^: — ■»*
<>|>iicn(ira, pour l'expression analytique du coeffirienl lly,
Wj ^r -^-.^-- f î*in(i7' A^) dV f W cosfry - i)/-/J dl. Dans le ras particulier de j <>, on a
*\--- r >\n(ir \,)dr ( |{ros(/ x)ldi.
Un poul enrnre poser
W l.M,/ r.)s(/7 il) 1\,, sin(/7 //'),
« i" (|iij donne, apivs avoir niultipiié sureessiv«'inenl les deux nHMiilire^ d«* «e ««pialioii |)ar eos ( // //') dl di et sin(i7 il) dl dl\ [>ni> laxoir inli;;i riiire les liniile> <» et » ::,
^./ --t / / *^ ^'"('' ' ' ) d/ dr.
Itr
<>uant <iu itrnie «in «I -Mloppenient de It i|ui rr)>ond au ^a- où l'on a u la !■ / •». / o. itrnie (pie nous reprcsenlenMiH p.jr II., il c>l évideniiuent v^iai J
K. - . -, / / n dl dl .
développement de la fonction R, on a toujours à considérer deux espèces différentes de termes, les uns tels que
y-»(.-/'-r7H-...-ja.),
OÙ le temps t n'entre qu'introduit par les valeurs des longitudes moyennes /in/i^-f-s, l'^in't-^t' sous les signes sinus ou cosinus, et les autres tels que
où le temps t y est contenu expHciteraenl. Les premiers reprennent les mêmes valeurs après de courts intervalles de temps et donnent naissance aux inégalités périodiques ; les seconds croissent lentement avec t et produisent les inégalités séculaires. Ces deux sortes d'inégalités sont bien périodiques l'une et l'autre, mais les périodes des premières sont incomparablement plus courtes que celles des secondes. Au reste, il existe une distinction bien marquée entre ces deux genres d'inégalités : les inégalités de la première espèce dépendent de la position relative des planètes dans leurs orbites, et se rétablissent toutes les fois que ces |>osilions redeviennent les mêmes; celles de la seconde espèce, au contraire, sont indépendantes de ces positions et croissent avec une extrême lenteur (*). Ces dernières affectent particulièrement les éléments du
(') Il est aisé de démontrer que la parlic m' - de l'expression de H est la seule
•lui puisse donner naissance aux termes de la seconde espère, lorsqu'on borne les «approximations à la première puissance des forces perlurbalrices. Kn effet, si, no •*«>nsidcrant que les actions mutuelles de deux planètes rn et w«', on pose
i jr.r' v)' --''-
•^^u'à la place des coordonnées x', j>'', z' de la planète troublée on subsliUie les valeurs de ces variables, déduites des équations du mouvement elliptique [ou des ''^aaiions (A) accentuées et dans lesquelles on a fait II - o], on aura
X fr-.r'- y (t\y'- z rnz'\
p (il-
^l sous cette forme on voit immédiatement que la seconde partie de H ne peut
•'onienir aucun terme non périodique ou séculaire. Kn effet, les coordonnées x,^',
• ne contenant que des termes périodiques dépendant de nt et de ses niullifdcs, et
^iy,z' ne renfermant que des termes semblables dépendant de n' l, il est inipos-
*'Wcque les moyens mouvements nt et n' t disparaissent dans les produits, tels
d*x' d*y' d^z' l^^-t-T-^» y ,^ t z —jj^i et, par suite, que leur somme renferme des termes
'*»trcs que ceux périodiques. Les termes de la seconde espèce ne pourront donc
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mouvement elliptique; mais elles laissent invariables les grands a\es, et par suite aussi les moyens mouvements qui s^en déduisent par ia troisième loi de Kepler. Laplace, qui le premier a reconnu cette icoportante propriété de Tinvariabilité des grands ax.es, l'a démontrée €^^^ portant Tapproximation jusqu'aux troisièmes puissances des excenl^»"^cités et des inclinaisons. Depuis, les géomètres Font étendue au car^ ^^' et aux produits des forces perturbatrices, ainsi qu'à toutes les pu^^^ sances des excentricités et des inclinaisons.
Les autres éléments de l'orbite elliptique varient, mais si lenteme^ «^ (|u'on peut, pendant une longue suite de siècles, regarder leurs varialio n> rorarae proportionnelles au temps. Les plus considérables sont celF — ^^ qu'éprouvent les longitudes des nœuds et des périliélies, variations q j;u» sont telles, en effet, que les points déterminés par ces deux élémen^^Knl> peuvent tourner indéfiniment dans le même sens et croître de o** à Z6czz:Mf\ (cependant ce n'est qu'au bout de plusieurs milliers d'années que cet— 3^t<î révolution entière peut s'accomplir. Quant aux excentricités et ai inclinaisons, elles augmentent et diminuent successivement, c'e* à-dire que les orbites s'approchent et s'éloignent par degrés insensibl de la forme circulaire, tout en demeurant comprises dans d'étroit limites que leur assignent les théorèmes suivants :
I.m ^ae- — ronsl. l/zi \/a lang'^ = consl
Ces théorèmes, joints à la propriété qu'ont les grands axes de d- »'' meurer invariables, assurent la stabilité du système du monde. Dans toute inéjialilé de la forme
il y a lieu de distinguer trois éléments qui sont : le coefficient. \nw jument et la pcriode. Les deux premières quantités délerinineni I graiuleur de rinèiialité, la troisième fixe sa durée. Le coefficient P ela (|uantilé à la(|uelle se réduit rinégalilé lors(|ue le sinus ou lecosinu qui entre dans son expression devient égal à Tunité; c'est par ronsé (|uenl le maximum des valeurs par lescpielles peut passer cette inè^ litè lorsque langle i'nt — ini ou son argument varie de o'* à Sôc". L randeur de rinégalilé dépend ainsi de son coefficient et doit change
provenir que de la firemicre partie m - «le re\f)ression de K, partie qui csl la raèiiit^^
pour la planèl:' utlirêe el f>our la planète attirante
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de signe comme le sinus ou le cosinus; elle est nulle toutes les fois que ce sinus ou ce cosinus est égal à o. L^intervalle de temps qui sépare * deux retours consécutifs de Tinégalité à la même valeur se nomme
sa période; cet élément a donc pour expression -77-7 r-«
Considérons particulièrement les inégalités qui dépendent de la position relative des orbites et auxquelles donnent naissance, comme nous venons de le dire, les termes de la forme {a). La variation différentielle d^un élément quelconque a de Torbite elliptique sera représentée par l'expression
dt — m'^Un sin(t'/i7 — int -\- 3i)dt
( Ç' étant un coefficient de même nature que P), et Ton aura pour la variation finie de cet élément
d% = ., , — r- cosf i'n't — int -r ,2v ).
C^omme l'intégration fait passer en diviseur la quantité i'n! — //?, on voit que les termes de la forme (a), quoique généralement fort petits, presque insensibles lorsqu'on s'élève aux carrés et aux puissances supérieures des excentricités et des inclinaisons, pourront cependant, après leur substitution dans les expressions différentielles des éléments elliptiques et leur intégration, acquérir des valeurs considérables et prendre des périodes dont Taraplitude dépendra, en général, du rapport decommensurabilité qui existe entre les moyens mouvements nU et ni. Si ces moyens mouvements s'éloignent beaucoup d'être rommensurables entre eux, ou si la différence i^n! — in est très grande, l'arguluenl prendra des accroissements rapides, la période de l'inégalité sera <le peu de durée et sa grandeur dépendra uniquement de Tordre auquel ^'He appartient relativement aux excentricités et aux inclinaisons. Si 3u contraire Hn^ — in est une très petite quantité, ce qui arrivera toutes 'fis fois qu'un rapport de commensurabilité existera entre les moyens "Mouvements n't et /i/, l'argument du terme dont il s'agit sera très P^tit, son accroissement fort lent et l'inégalité correspondante aura "ne durée très longue. On a donné à ces inégalités le nom (ï inégalités ^ longues périodes; et l'on peut voir (Note III), toutes choses égales ^l'ailleurs, que les plus considérables seront d'abord celles du moyen Mouvement Ç, à raison du très petit diviseur (T/i' — iny que la double intégration introduit dans la variation finie de cet élément, et ensuite ^fiHes qui proviennent de l'excentricité et de la longitude du périhélie,
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à cause des termes — j—dt et — j-dt que leurs expressions renfermcnl,
eao) ede ^ *
termes qui, ayant rexcentricité e en diviseur, abaissent r€specti\> ment d'une unité et de deux unités l'ordre de chaque terme de R. C'est aux inégalités de cette espèce qu'on doit attribuer les grandes irrégularités observées dans les mouvements des planètes Jupiter et Saturne, irrégularités dont on avait vainement cherché la cause avant Lapbce. On reconnaît en effet, en comparant les moyens mouvements n't ei nt de ces deux planètes, que l'excès de cinq fois le moyen mouvement de Jupiter sur deux fois le moyen mouvement de Saturne est a Irè* peu près le y% ^^ ''» circonstance qui rend très petite la quantité 5/i' — in et qui peut par suite rendre considérables les inégalités dépendantes de cet angle, bien que ces inégalités soient au moins du troisième ordre par rapport aux excentricités et aux inclinaisons. Cesi ce que Laplace a reconnu le premier. Ce grand géomètre a prouvé eu effet que le moyen mouvement de Saturne était soumis à une granàf inégalité àa 8896" centésimales, dépendante de Tangle 5/i' — in ^^ dont la période est de neuf cent vingt-neuf ans; qu'une inégalité correspondante et de même durée existait dans la théorie de Jupiter, ^^ qu'enfin les coefficients de ces inégalités étaient de signes contrair**en sorte que le moyen mouvement de Jupiter s'accélère lorsque c«*"' de Saturne se ralentit, et réciproquement. En 1790 ces moyens mou^*^ ments étaient égaux, mais depuis cette époque c'est le mouvement ^^' Jupiter qui se ralentit et celui de Saturne qui s'accélère.
DL MOLVEMKNT VARIÉ ET ELLIPTIQIE DES PLANÈTES
La détermination du mouvement des planètes autour du Soleil «^^ pend, d'après ce (|ue nous venons de dire, de l'intéjxration des êq««^' lions diirérenlielles (3) et des équations semblables relatives a «J"^ corps /;*', m\ .... Mais dans l'état actuel de l'analvse, celle inlé::^*' lion v\\ termes finis est impossible et l'on est oblijré d'avoir recourir- •' des a|)pro\iniations. La constitution de notre s>stème planétaire. n«»**' Tavoiis dit, offre pour cela cet avantage précieux que, les masses pl^' nétalres étant très petites par rapport à celle du Soleil, la fonction '^ dépendant de l'ordre des masses se trouve être une très petite quanti ••'
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par rapport à celle ^ et peut dans nn^ première approximation être
négligée. Les formules qui en résultent sont alors celles du mouvement elliptique, et Ton peut, en partant de ces formules, parvenir à celles qui expriment le mouvement troublé, soit en cherchant à déterminer les correctioi^s que doivent subir ces premières valeurs des coordonnées pour représenter le mouvement varié, méthode qui esl celle employée généralement par Laplace dans la Mécanique céleste, soit en regardant Torbite de la planète troublée comme une ellipse dont les éléments varient à chaque instant par Teffet des forces perlurbatrices, et cherchant à déterminer ces variations par Temploi de la méthode de la variation des constantes arbitraires que Ton doit à Lagrange. Lorsqu^on suit cette marche, qui est à la fois la plus simple et la plus naturelle, on est aisément conduit, par Tintégration, aux. valeurs fmies des variations da, de, dt, ... des éléments elliptiques (*), et ajoutant ces valeurs finies à ces mêmes éléments ou constantes ar-
(') Voici les expressions générales de ces variations diiïérentielles, telles qu'elles ont été employées par Poisson dans ses premiers Mémoires :
da -r- dty «w = - — 7- a/,
an dt orne de
S'\-e^\ , JdW d\\\\ ,^
an da a* ne de
I d\\ , , I d\\ - -- dt, dz - — — —pr
On leur donne la forme indiquée par I^aplace dans le Supplément au troisiénu' Volume de la Afécanif/ue céleste, en remplaçant — et — j— par les expressions
a^n an ^ . . , .1 r . . • t 1
équivalentes — et — » et faisant jx = 1. Il faut remarquer en outre (fue l^aplacc
prend — H au lieu de H, ce <|ui clian|;e le signe des équations ci-dessus.
On joint encore à ces équatitms celle relative à la variation du moyen mouvement, savoir :
dz
En posant
p sinssinB, 47 — sin^cosO,
,-. f. ,.,.-. ffy^u.
on change les deux derniircs équations en celles-ci :
COS3 ^I{ , , COS5 d\\ ,
dp ■- =r 7- dt, da ■'-- -^ -7— dt.
a'n yi — e' '^7 a*n y/ 1 — e* ^P
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bitraires, on en conclut celles qui conviennent au mouvement troublé ou a -f- oa, e -f- Se, En général les quadratures d'où dépendent
les variations oa, le, ... ne peuvent pas s'effectuer exactement; mais on peut toujours les obtenir par des approximations successives. Pour cela on commence par n'avoir égard qu'à la première puissance des masses perturbatrices et Ton est ainsi conduit à une première valeur approchée de ces éléments devenus variables. A l'aide des valeurs r^ sullant de cette seconde approximation, on en obtient une troisième dans laquelle il est tenu compte des carrés et des produits des forces perturbatrices, et continuant de la sorte on parvient à des valeurs de oa, 8e, os, ... aussi approchées qu'on le désire, et l'on arrive par suite à connaître, pour chaque instant donné, le lieu de l'astre dans son orbite avec toute la précision que les observations comportent.
Les altérations que subissent les éléments de Torbite elliptique pa^ l'effet des forces perturbatrices étant toujours très faibles, on peut, sans crainte d'erreur, considérer chaque effet isolément et prendre pour Teffet total résultant des diverses actions réunies la somme de* effets que produirait chaque force considérée séparément. De cette manière, et quel que soit le nombre des corps qui composent le sj*" tème, le problème des perturbations est toujours ramené à la considé^*^* tion de trois masses m, m', M qui sont un corps central prédominant W» lin corps troublé //j et un corps troublant m' , Les équations qui dèt,*''* minent les lois du mouvement troublé sont alors les suivantes :
•JL )' f/ \{
r^ ily
1^ dz
\\ ayant pour \alciir
Lorsqu'on né«j:lijre l'action perturbatrice de //*', la fonction W s\*^ ^' iiouit et les équations (i) se trouvent réduites aux seuls ternies qui « ^^ finissent le niou\'ement elliptique ou non troublé de //* autour de ^' Nous allons étudier en particulier les lois (jui se déduisent de ce nui» •* vemenl, lois purement li>potliétiques, mais que les ^'éomèlres et B^ astronomes ont dii considérer pour établir le principe des approviiim ^ tions successives.
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Multiplions la deuxième des équations (i) par x et la première par j^; la première par z et la troisième par j?; la troisième par ^ et la deuxième par z ; puis retranchons dans chaque combinaison la première équation de la seconde. En désignant par x^ ^ y y z' les dérivées des coordonnées prises par rapport au temps, on aura
expressions qui, étant multipliées respectivement par z^y, a?, donnent
<4) DC.5-T-DC>-l-De'a: = o.
Dans le mouvement elliptique où R = o, les quantités ^, S)C', DC sont des constantes et l'équation (4) représente un plan de position invariable qui passe par Porigine des coordonnées ou par le centre du Soleil. Dans le cas du mouvement troublé, ces quantités varient avec t et Téquation (4) ne peut être regardée comme représentant un plan que pendant un intervalle de temps infiniment petit. La planète se meut alors en passant successivement d*un arc d'ellipse à un autre à chaque instant ^^, et décrit ainsi une courbe à laquelle toutes les ellipses variables deviennent des courbes osculatrices.
Soit dv Tangle décrit par le rayon vecteur /• dans Tinstant dt\ Taire décrite par ce rayon sur le plan de Torbile aura pour expression
/•' dVy
et, en appelant o, ^i, cp, les angles compris entre le plan des deux l'ayons vecteurs ou de la courbe et les plans coordonnés œy^ xz, yZy On aura
(5) r^dvcos^ = didt, r^ dv cos^^i = DCdtf r^ dv cos^i = tK'dt;
Car les premiers membres des équations (3) ne sont autre chose que les projections du double de Taire décrite par la planète pendant Tin- ^tant dt sur les plans des xfy des xz et des zf. De là résulte
C6) r^dç^=:K^dt^ ou r^dv=::Kde,
^n faisant, pour abréger, K* n^ ^* -i- OC*' -h 0O\
SoocaoN.— Astr,prat, lo
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9 dêsiçnanl tosjoars Tangle que le plan de la courbe faîl avec le plan fixe des jrr o« de Tédiplîqoe, appelons 6 Tangle que forme la cooim une inlerseetioo de ces plans avec Taxe des x ou la longitude du nœud: on aura, par ks prÎBcîpes de la Trigonométrie sphérique,
C06S; — »ÎBs cosi, co59« ~ sinosinO;
on aura par suite
' tK' — k sÎBw sin<l.
Ces valeurs, substituées dans Téquatioa (4), donnent
s co^z^ — vfins co*^ — ^^bs sinO = o, dVù
(8> ^_vtaog^cos5 — xtangcsinO.
(«'est Véquation du plan de Torbite fi\e ou variable.
Quant au\ valeurs de ^ et de 0 qui fixent la position de ce plan, elle^ sciant déterminées par les équations (7) lorsque les constantes arbi — traires DC, DC', 9C' seront connues. On a en effet, en fonction de ce^ arbitraires,
(l>) cosîp = |-, tango = —^,
1/équation (6) fournie par le principe des aires représente une int^ f;rale première des équations (i) privées de leurs seconds membres. O eu obtient une seconde par Temploi du principe des forces vives. C> liouve en eflel, par l'application de ce principe.
Il désignant une constante arbitraire.
Kn éliminant dt entre celte équation et celle (6), on obtient
r^di^^ - r '^ '
iVoii
Kdr (il) di^ =
r /H r* -h 2 |xr — K* équation diflerentielle de la trajectoire.
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Pour en trouver Tintégrale considérons le trinôme
H r* 4- 2 [ir — K* = o,
par lequel se trouvent déterminées les valeurs maxima et minima de r, valeurs que nous désignerons respectivement par a(i + e)eta(i — e).
La somme de ces deux racines étant égale à — fr ^^ ^^^^ produit a -jj-y on aura
d'où
(la) H = -^' K = /ap.(i-^*).
D'après cela, l'expression ci-dessus de dv deviendra
dr\/a fx(i — e*)
dv^
adr
/— [r— a(i — e)][r--a(i-hg)|
y r* ar(i — e*) a*(i — é^)
^dl
Va« [(! — «*)' I — e«J [r a(i — e«)J
— ./fl ^^' — ^*)
exprossion dont l'intégrale est
= w -+- arc I cos = I»
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M étant mne constante arbitraire. Oa ca dédwt
r Ainsi
^ ce** »- —
O^rtle êqualioo e>l oielle d'une section conîqne rapportée à son fovcr. I^n5 le ca< des planète^, fi e>t toaj«>ars p>sitîf et e <C i : cette éqaatîon représente alor^ une ellipse dont le Soleil occupe un des fojrers: Teilipse <e change en une pNiral:>«>le i*>rïque a est inàni et e = i . et en une hyperbole ior>4]ue 4t e:^t néçatit et e>>i. La di<cui<>îon de cette équation VI 4 • montra encore que %* et •» ?«>al le< angles formés par le ravon vecteur r et Ij lî:çne de>> ab>îde> ou le .rrand a^e avec un a\e fiiLe situé dans le plan de l\*rl»ice. »''e>t-â-dire la k<'M::itude rraie fie ia planète et la iom^ilU'Je du f-rriitene. «.^^uant à 1^ dîtïérence ♦* — ^ de ces angles, qui five la distance de Taslre au pérîbeiie. c'est ce qu'on nomme Vanom^ttte vr*w de la planète *
Si. au lieu d'rlîmiaer Jx entre les^ é^|tiJtions 6 ' et loK on élimine «/«'. «.-a aura
é«|uation d'.^ù IVa tire^
On rend cet:e tquitic'Q înt^j grille en tïtrv!^"s.£saat une variable auxiliaire « litfe JL r pir II re-Iizî'.Ni
■i»i i.he ^r%at À fiurtir lie Ti^'Wfar. u: ift«iarà:.a «v-nrr. <iinii U for^
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car il vient alors
(i6) dt=zi/ — {i^ e cosu)dUi
expression dont Fintégrale est
(17) nt -^ c = u — esinUj
en posant
c esl la constante introduite par l'intégration, u Tangle que Ton appelle anomalie excentrique et nt le moyen moin'ement ou Vanomalie moyenne de la planète m. Lorsqu'on prend pour origine du temps rinstant du passage de la planète par le périhélie, / et £/ sont nuls en même temps, c disparait donc et Ton a
('9) ni = u — es'inu,
*-^i*sque, au contraire, on convient de compter le temps à partir d'un
instant quelconque après le passage au périhélie, Tangle nt se trouve
^**gnnenté de la constante e — o>, e désignant la longitude moyenne de
la planète à Torigine du temps ou la longitude de V époque, et dans ce
cas l'on a
nt -.- t — (a ~ u — e sin u au
nt — U) — z-h u — e sin m.
^^ ïïîème relation (20) convient encore à l'équation différentielle (16) ^^■^Scju'on a égard à l'action de la planète /»', pourvu qu'en regardant ***> ^, e comme variables,, et posant
Jn dt = Ç — tu — z -h u — e sin //«
'* ^r^ résulte
d^ dT d^
-^ de -i- -^di-{- -.— diji — 0.
de dz dtii
^^^^aintenant, si Ton élimine r entre les équations (i4) et (i5), on
e -^ cosCi? — (o) ces u = ,
I — cos(v — (o)_i-L-e I — ces a i-t- co»(i^ -1- co^ 1 — e i-f- cosa
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c'est-à-dire
(ai) langiC*' — ««>) = t/Y^tangî
tu
Cette formule fait connaître directement l'angle (^ — q> en fonction de Uy et par suite de t. Lorsqu'on compte les angles ç à partir du périhélie, on a (D = o, et par suite
(aa) tanglfr^l/i^lang^ii.
Les coordonnées r et r déterminées par les formules (i5)et(22) font connaître la position d'une planète dans son orbite à un instant quelconque i^ lorsque pour cet instant u est connu. Il s'agit donc tout d'abord d'obtenir u. Mais l'équation (19) qui Tex prime étant transcendante, il est impossible en général d'avoir son expression sous forme finie, et c'est à un développement en série que Ton est obligé d'avoir recours. Voici le moyen que l'on emploie ordinairement pour y parvenir.
On a
u = nt ~^e sin u ,
ti comparant celte équation avec celle dont le développement dû à Lagrange est
on en déduit , en faisant 5 = «, x = n/, /(-r) = sînx (cl laissant jc pour plus de simplicité >,
Maisoa a
4#siB<X
^SIB^X <H>$1X— I, 5 = SÛI1X,
OJt
, ^ ^ . «^siB^x 3*si«5x — 3siBX i*si«*x — sia5x— 5m«x, — -j—- — = 1
o» a <k>»c^ par la s«Ksùl«lk«i de ces valeurs dass Féquation précé--
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dente et après avoir remplacé x par nt^
(23) u = ni -h esinnt-i sîna/i/ -î — r (3sin3/t/ — sin/i^) -4-
L^angle u étant déterminé en fonction de t par cette formule, on aura les valeurs correspondantes de r et i' à Faide des relations (i5) et (22) qui précèdent. Mais il est préférable, surtout lorsque les excentricités sont petites, d'exprimer r et v de la même manière que 1/, c'est-à-dire par des séries procédant suivant les puissances de e et qui soient des fonctions explicites du temps. Voyons donc comment on peut exprimer r et c sans passer par le calcul de u.
On a
- = I — c ces a.
Posons
F(x) = 1 — e cosir, F'(^) — e sînx, '/(x) — sino?, x = nt;
alors, par la formule connue
<*) F(z) .F(x^-.eF'{x)Ax) ...-:- __^__ ^ [F(x)/{x)-],
on en déduira
/• . . . ** ds'n^x
- - I — e cos j* -T- e* sin' j* -r j ;-•••>
a 2 dx
mais
sin'-r = y — ; =^ ' ....
2 tlx 2*
Substituant ces valeurs dans l'équation précédente et remplaçant x par sa valeur /i/, on aura donc
(ai) - ^ I — ecos nt ( cos2 nt — 1) — -r(3cos3n/ — 3cosn/) —
Il nous reste à exprimer if en fonction de L Or, si Ton écrit Téqualion (22) de cette manière
inji» _ /i H-g sin \ u os^vy I — e cos^u
sm ces
et que, dans cette dernière, on remplace les sinus et cosinus par leurs valeurs en exponentielles imaginaires, on aura, C désignant la base du
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système de logarithmes népériens,
Posons
il en résultera
et, en prenant les logarithmes des deux membres, on aura
lop(i - XC—'^) — lop(i - XC"^
expression d^oîi Ton tire, en développant les logarithmes et remplaça les exponentielles imaginaires par leurs valeurs en sinus et cosinus,
i' = a ~- 2 ( A sin M -f- — sin a M -f- — sin 3 a - . . . I .
Maintenant on a
u - nt -i- e sin m,
sinu ~ = sin nt -%- -sina/if h — -(3sin3n/ — sm/i/) - . ..;
on a ensuite
>iiiaM : sina/i/ -+- e(sin3/i/ — sin/i/ ) -^ e^{sin^nt — sinint) .- — -T» ( isinw/ - À'r>\n3nt — !i5sin 5/iO - • • •'
sin 3 14 -- sin 3/1/ - - ^ i^3sin î/i/ - 3 sin a /i/)
-r (i5sin5/t/ — i8$in3/i/ — 3sin/i/ À*
D\in autre ciNté, la formule do I^grange [formule (6)] donne,
posant I -*- ^ I — c* - 2, d\>ù z -. i et - ~ x, jt —- 2, ^ = i
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c*esl-à-dire, en remarquant que X =r - = - ,
D^'après cela, et en bornant Tapproximation aux termes qui sont du troisième ordre par rapport à e^ on aura donc
(•Jt5) V — /i^H- aesin/i^ -h-ie* sina/i/n r--T(i3sîn3/i/ — Ssinn^) 4-....
c' — /i^ ou la suite des termes -f- 2esin/i/-f- J^' sina/i^ -h. . . est ce que les astronomes sont convenus d'appeler Y équation du centre; c'est, comme on voit, la quantité qu'il faut ajouter à la longitude moyenne pour avoir la longitude vraie r. Si, au lieu de compter Tangle v du périliélie, on fixe son origine à un point quelconque de Torbite et si, de plus, on prend pour origine du temps un instant quelconque après le passage delà planète au périhélie, il faudra, d'après les remarques que nous avons faîtes à la page i^Q^ remplacer dans les expressions (q4) el (35) V par c — w et nt par nt-\-t — tu, et ces expressions deviendront alors
\ - — I — € ces nt -^ t — (O r COS 2(/l/-f-£ — lu) — il-
( V '- nt -h t-^-'xe 9\ïï{nt -\- t — tu)-i- Je' sin2(/i^ -h s — tu) - . . ..
Connaissant <% /*, «p et 6, on obtiendra la longitude héliocentrique ('i, la latitude héliocentrique s et la projection i\ du rayon vecteur r sur l'éclipiique, au moyen des relations suivantes, démontrées au § I du Chapitre III :
tang(ri — 6) — cosç tang(t^ — 6),
tangi - tango sin(('i — 6),
ri :- rcos*.
^rsque l'inclinaison cp est peu considérable, ce qui est le cas de la plupart des planètes, on peut, au lieu de calculer directement v^^ chercher l'expression delà correction p qui, appliquée à r, donne Vy, Cette ^«Tection, que l'on nomme réduction à Vécliptique, a pour expression, comme nous l'avons vu à l'endroit du Chapitre précité,
^ sm I sinu
«n sorte que
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inversement, on aurait
Pi étant la valeur ci-dessus de p, dans laquelle Çi est mis au liea d Les angles <p et 0, qui fixent la position de Torbite de m dans 1 pace, sont rapportés à Técliptique; mais il est aisé d'en déduire valeurs y 6t t des mêmes éléments rapportés au plan de Torbite de comme cela est nécessaire dans le calcul des perturbations. En effet, soient (/ig", 20)
Fi g. 30.
TE Técliptique, iN/n Torbite de m, N'm' Torbite de m',
N, N' les nœuds ascendants de ces orbites, « et 6' les longitudes TN et T \' des nœuds N et N', tp et <p' les inclinaisons respectives des orbites de m et m' sur Téc tique.
\i sera le nœud ascendant de Porbite de m par rapport à celle de et Ton aura
Y - mN| rn\ Posons dans le triangle N'N N|
et
alors, par les formules connues
s'ina sin6 • ,- % • 4 /> r
—. — r = -: — rr» sinB cosa = 5inC co$ \ - sin.V cosC^cosô, 5in \ sinB
on en déduira
sinY Jim t — 6 » = $în^'sin< 6 — 6'),
siHY cos< t — 0 » -= sins coss — sins'coss cos< 6 — 6'>.
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Maintenant, si Ton développe dans les premiers membres de ces équations sin(T — 6), cos('c — 6), puisqu'on tire les valeurs de sinYsinT etdesinYCosT, et qu^enfin on pose
p -= tang^ sinO, q --- tangtp ces 6, />'— tangtp'sinB'y q' - tango' ces 0',
on obtiendra y après quelques réductions faciles,
( ""^ , sin. .= ^-,/ -asm»2 ^î^siniB 6),
, ^ 1 COSO C080 ^ ' 2 ces®
i sinY , . .® tango' . -, a»x • a
f ' — ,QO%i-~q —q — 2Sin*-î. ^-t- sin(6 — 6 ) sin8.
\ cos ^ ces <p ■* ' 2 cos ^
Dans le cas où ^ et ^' sont de très petits arcs, on peut écrire
( sinYsinT— :/) — p\ { sin^cosT - q ~ q'.
Ces équations déterminent Tinclinaison mutuelle y ^^s orbites et la longitude t du nœud ascendant de m sur m'. On obtiendrait celles qui font connaître la longitude V du nœud descendant de m' sur m en changeant simplement dans les précédentes x, /?, q^ <p, 6 en t',/>', r/', y, Q'i ou inversement, et remarquant que sin^ prend dans ce cas un «igné contraire.
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I. — Des principales inégalités du mouYement de la Lune
Si la Lune n'était soumise qu'à Faction attractive de la Terre, les lois qu'elle suivrait seraient exacleinent celles du mouvement elliptique : l'orbite décrite serait une ellipse invariable de forme el de position dont la Terre occuperait un des foyers, et les aires tracées par le rayon vecteur lunaire seraient rigoureusement proportionnelles aux temps employés à les décrire. Mais la Lune est attirée à la fois par le Soleil, la Terre et les planètes, et de cette di\'ersilé d'action résultent les inégalités que nous observons dans son mouvement. Comme l'action solaire est la seule qui ait une influence marquée sur les mouvements de la Lune, les inégalités qui U troublent ne peuvent résulter que de la différence des actions exercées par le Soleil sur la Lune et la Terre ( * ), et leur grandeur doit dépendre uniquement du rapport de la force perturbatrice i la force principale ou de la force qui émane du Soleil à celle qui provient de la Terre. Ces inégalités sont du même genre que celles qui affectent les mouvements planétaires; seulement, comme b force perturbatrice, dans le cas de la Lune, est beaucoup plus considérable que dans le cas des planètes et le mouvement de cel astre autour de la Terre plus rapide, ces inégalités ont, en général, des coefficients plus considérables et des périodes beaucouf plus courtes. Nous allons examiner dans ce paragraphe les prin-
(') Celle consicléralion, qui ramène loules les forces perturbatrices à une if*^ el qui rétluit le nombre des corps du système à trois, a fait donner au prolïlf* qui consiste à déterminer le mouvement troublé de la Lune autour de la Tctrt^ nom de problème des trois corps.
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cipales de ces inégalités, qui sont la variation, V élection et Véquation annuelle. Nous commencerons par celles qui affectent la forme et la grandeur de l'orbite lunaire; ensuite, nous considérerons celles que cette orbite éprouve par l'effet de son inclinaison. Soient S {fig. 2 1) la position du Soleil, LEDB l'orbite de la Lune
Fig. ai.
actuellement en L. Sous l'influence de Taclion solaire, la Lune se trouve attirée vers le Soleil par une force représentée en grandeur et en direction par la droite LR. Pour apprécier les effets dr cette force, décomposons-la en deux autres, l'une LP égale et parallèle à celle TS que le Soleil exerce sur la Terre, et l'autre LQ qui s'obtient en achevant le parallélograninie PLQR. La force LP étant commune en grandeur et en direction à la Lune et à la Terre» ne change rien au mouvement relatif de ces corps; c'est elle qui engendre le mouvement elliptique. Quant à la seconde force LQ, qui produit dans le mouvement de la Lune les inégalités que nous observons, on peut la décomposer en deux autres forces, l'une LN tangente à l'orbite de la Lune et l'autre ML dirigée suivant le rayon de la Terre. Considérons d'abord la première de ces forces, celle LN dont l'effet est visiblement d'altérer la vitesse de translation de la Lune autour de notre globe. En suivant la Lune dans fes diverses positions qu'elle peut occuper sur son orbite, on reconnaît aisément qu'en partant de la syzygie C, par exemple, sa liesse diminue jusqu'à la quadrature E; que de ce point à la
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syzygie D elle va en augmentant, pour diminuer deToppositionD
à la quadrature B, et croître ensuite de B en C. CVst à cette série
d^inégalités, dont la connaissance est due à Tycho-Brahé, que Ton
a donné le nom de variation. En désignant par C !& longitode
de la Lune et par O celle du Soleil, on a pour rexpression de
celle inégalité
o',36'8in(0— C).
La seconde force LM que nous considérerons maintenant agit pour changer la pesanteur de la Lune vers la Terre, et va nous donner l'explicalion d'une autre inégalité, dont la découverte e$l due à Kepler, et que Ton nomme équation annuelle.
Comme, dans le cours d'une année, la Terre accompagnée delà Lune se rapproche et s'éloigne successivement du Soleil, on conçoit que, lorsque la Terre atteint le périhélie, l'attraction du Soleil étant alors la plus grande, la pesanteur de la Lune vers b Terre se trouve diminuée et son orbite dilatée. Le contraire a lieu lorsque notre globe est à l'aphélie, car alors, l'attraction sobirr étant la moins forte, la pesanteur est augmentée et l'orbite contractée. C*est à ces dilatations et contractions successives de forbite lunaire que l'on a donné le nom d'équation annuelle. Cette inégalité dépend, comme on voit, du lieu de la Terre dans l'écliptique et a pour période l'année solaire anomalistique. On peutU représenter par Texpression
!J élanl l'anomalie movenne du Soleil.
Outre rinégalité dont nous venons de parler, la force LM en produit une autre désignée sous le nom iï élection, et dont la découverte est due à Plolémée. En examinant ce que devient la force LM dans les diverses positions que la Lune occupe sur son orbite, on reconnaît que la pesanteur augmente dans les quadratures et diminue, au contraire, aux svzvgies, la diminution étant d'ailleur» double de Taugmentalion (*). Or, sans l'action du Soleil, la Lune
(') Ceci exige uoe dêmonstratioD que nous allons donner dans celle noie. No«* nous appuierons pour le faire sur les considéralions que Clairaul a dêTcloppée* dans sa Théorie de la Lune.
Soient S la position du Soleil, T celle de la Terre et L la Lune. Appelons M ^
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atteindrait son périgée au moment où la >îtesse acquise commencerait à l'emporter sur l'attraction de la Terre. Jje Soleil, en diminoant la pesanteur et en favorisant la vitesse de la Lune, change rinstant où cet astre passe au périgée, point qui se trouve alors
masse du Soleil et posons
LT=-r, ST^ .0, SL = p', STL = T, LST =. S.
Ui actions exercées par le Soleil sur la Lune et la Terre auront respectivement
pour expressions -tj » -^ » et ces actions seront dirigées, la première suivant LS el
la seconde suivant TS.
Décomposons la première de ces forces en deux autres, Tune dirigée suivant LT ft ravtre suivant une parallèle LP à TS. D'après la règle du parallélogramme des
forces, ces deax composantes seront représentées respectivement par ~ -7' -i —,f
et comme la force qui doit être appliquée à la Lune, lorsqu'on suppose la Terre
inmobile, est ^ t on aura pour les expressions des forces perturbatrices qui
tgiisent sar la Lune suivant les directions LT et LP
Supposons maintenant que le plan de Torbite lunaire se confonde avec l'éclipliqne ou que les trois corps soient dans un même plan, et abaissons du centre L <fe la Lune la perpendiculaire LL' sur ST, on aura
SL' = SL cos S ou SL' = SL,
car l'angle S n'atteint jamais 9'; on aura par suite
SL ~ p'= p — rcosT, I 1 3rrosT
Imi — T5
^ peut négliger le carré du rapport - qui est très petit, t^ environ ; ainsi la force
tn.'ii^ ..vrai fi-.Mr -, ,*v, 3Mrro«T «iinnt LT se réduit à — r- et celle suivant LP à =
Hais cette dernière force peut elle-même se décomposer en deux autres forces,
l'oae dirigée suivant le prolongement LM de LT et l'autre suivant une perpendi-
^ire à ce rayon. Ne considérons que la première de ces forces, celle qui agit
'^▼lat LM; elle a pour expression
3MrrosT ^ = cosT,
<:t comme elle attire la Lune en sens inverse de la force —7- > elle doit en être
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poussé vers le Soleil. Le contraire a lieu aux époques oiï le Soldl diminue la pesanteur de la Lune; le périgée se meut alors en sec::»» opposé; et, comme la diminution est double de FaugmentatioBni, l'arc dont l'apogée a tourné vers le Soleil surpasse celui dont il a rétrogradé : ainsi l'axe des absides de l'orbe lunaire se meut das^^xs l'ordre des signes. L'arc parcouru dans l'espace d'un an est c :^e 4o°4o'> ^t la circonlérence entière se trouve décrite par le périgfc^e en neuf ans environ.
Mais en même temps que ce phénomène se produit, Fexcentr Scité de l'orbite lunaire varie; car l'action de la Terre étant d'autaEri^t plus faible que la Lune est près de son apogée, et d'autant plu^^s grande que cet aslrc est plus rapproché de son périgée, il do :mI nécessairement en résulter, daiis le premier cas, une augmentatic^- n de la distance TC à laquelle correspond une dilatation de l'ellip^as^ lunaire, dans le second cas, une diminution de la même distanc_— c à laquelle correspond une contraction de cette courbe ; et dans k -is deux cas une variation de l'excentricité. Celte variation se man fesle à nous par une alttTation de la vitesse de l'astre, qui sub alternativement des avances et des retards, et constitue ce qu'o n nomme Véveclion. Sa période est de 3iJ,8ii9 et, en appelant J
retranchée. W désignant la force totale que le Soleil produit sur la Lune dan* "W -4 direction LT, on a donc
n — 7- (i 3cos'T) P
ou
\{ , (I- - ^ cos:.T).
Dans les s>/.VL'ics on u
o ou T 180":
par const^quenl,
Dans les quadratures on a
[r»" ou T - J7«y';
donc, dans ce cas,
Ainsi rattraclioa que la Terre exerce sur la Lune est augmentée dans les quadratures et diminuée dans les syzvgies, la diminution étant d'ailleurs double de lauÇ' nicntation.
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l'anomalie moyenne de la Lune, on a, pour son expression,
En comparant les observations anciennes aux observations modernes, Halley reconnut le premier que le mouvement de la Luno s'accélérait. La cause de celte accélération, qui a échappé longtemps aux recherches des plus grands géomètres, est due, comme Laplace l'a montré, à l'action du Soleil sur la Lune combinée avec la variation séculaire de l'excentricité de l'orbite terrestre ; elle porte le nom ^équation séculaire. Cette inégalité est périodique, mais la durée de sa période embrasse plusieurs milliers d'années.
L'extrême lenteur avec laquelle elle croît l'aurait rendue pour longtemps insensible aux observateurs, si sa valeur, en s'élevant jusqu'à S'* ou 9® avant de changer de signe, ne produisait pas des différences considérables entre les mouvements séculaires de la Lune observée à diverses époques. On peut la représenter algébriquement, en ajoutant aux longitudes moyennes de la Lune lo nombre i o"^ multiplié par le carré du nombre des siècles écoulés depuis l'époque 1800.
Dans ce qui précède, nous avons admis que la Lune se mouvait dans le plan de l'écliptique; mais on sait qu'en réalité le plan de l'orbite lunaire est incliné d'environ 0^9' sur ce dernier : il en résulte que la force LQ est oblique au plan de l'écliptique et que l'on doit considérer, outre la force tangentielle LN et la force LM, une troisième force perpendiculaire à celle-ci, laquelle ^gitpour ramener la Lune dans l'écliptique. Pour apprécier les effets de cette force, supposons que EN soit l'écliptique {^fig* as),
Fig. 22.
1-N Porbite lunaire et N le nœud de la Lune. Abstraction faite "** Soleil, la Lune décrirait, en vertu de son mouvement propre, ^Q Certain arc L6; mais l'action solaire, en agissant suivant La,
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pour ramener la Lune vers récUptique, change cette directioi qui devient LU, c'est-à-dire celle suivie par la diagonale du para lélogranime construit sur les deux forces La et L6. L'orbite 1 naire est alors LN' et le nœud se trouve transporté de N en c'est-à-dire dans le sens contraire du mouvement de la Lune
longitude; en même temps l'inclinaison LNE s'est accrue de toi l'arc LL'a. Or, tant que la Lune demeure au-dessus del'écliptiqu cette inclinaison augmente, mais elle se rétablit peu à peu, passant par les mêmes degrés, dès que cet astre est au-dessous ce plan ; seuls les nœuds continuent à rétrograder.
Il résulte de ce qui précède que la Lune subit deux altératioi^Bi.5, l'une dans l'inclinaison de son orbite, par suite de laquelle le plan de celte orbite paraît osciller autour d'un état moyen inv" variable avec la durée des siècles, et l'autre dans la direction de b ligne des nœuds qui, par son mouvement rétrograde, décrit i^cj^d arc d'environ 19^*20' par an ou une circonférence entière en dSLxhuit ans, sept mois et demi.
Ces deux mouvements en produisent, par leor combinaison, i^^^o troisième dans Taxe de rotation de la Lune, cpii décrit une petE ^ surface conique autour de la perpendiculaire à l'orbite de cet asi — ^^ RK^iée par son centre, eflfet analogue à celui qui a lien, comc^^e nous Tavons \*u, pour la Terre, et que Ton désigne sous le no^^"* do n Niai ion lunairr.
l^es inôgalîlôs que nous venons d*indiquer sous le nom de u^^ nation. iV^^rciion el d^êquniion annuelle sont les plus scnsibl^^s qui alVtvlenl la longitude de la Lune, mais ce ne sont pas les seul^^ qui «luirent i-^t ôlôment. L*anal\^se en a fail découvrir un graim^ iioiubrx^ d'jiutres, beaucoup plus petites, il est \rai, mais au:^' quelles on ne sjiurjiît se di>|>enser d'axoir égard dans la construoli\^n des Tables luiuire>, Eln les réunissant, avec leur signe, ai»"* Irvis j^>\*T\lentes et à U K>nptude nK>\enne, on obtient la lon^^' i^txt^ t .n.:i>. telle que U dv^nnent les £pkêmêrides,
n. — Looif itttdt moftJUM du mamà «sccBdaïut de U Lune.
Xo*ts AwvBis >u que Ws cMruds Je U Lune n^êtaîcnt pas fixc^ ♦' ^^iU r\^irv>$T)ÉdAHrut sur IVclîpùque Je i^^.^îaSë pur an, de toMmi^rf k tunr W tour eutier Je l eciîpbqpe en dix-liuit ans sep<
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mois et demi environ. C'est la longitude de ces nœuds, dont la connaissance est nécessaire pour la solution de certains problèmes concernant la nutation des étoiles et des planètes que la Connaisstmce des Temps fait connaître à la page 4û (*)• Comme le calcul de cette longitude dépend de certains éléments dont la détermination fait plus particulièrement Tobjet du Chapitre V, nous renverrons au paragraphe III de ce Chapitre, où cette question se trouve complètement traitée.
III. — Passage du centre de la Lune an méridien de Paris
L'heure du passage du centre de la Lune au méridien peut se déterminer par un calcul semblable à celui que nous avons fait à la page 129 pour les planètes; c'est-à-dire qu'en désignant par Xq et«l»( les ascensions droites du Soleil et de la Lune, et par |x' et \k les mouvements diurnes respectifs de ces corps, on a pour l'heure t du passage
24'' -+- fJt' fA
Comme la marche de la Lune en ascension droite n'est pas uniforme dans l'intervalle que l'on considère, la valeur de t ainsi déterminée n'est qu'approchée. Cette approximation est bien suffisante pour la prédiction des passages de la Lune en temps moyen astronomique, tels que les donne la Connaissance des Temps, qoi s'en tient aux minutes rondes ; si l'on voulait, cependant, une plus grande précision, il faudrait calculer l'ascension droite qui convient à l'heure t ainsi déterminée, en tenant compte des diffé- ^nces secondes, et avec cette ascension droite recommencer le calcul. Soit alors t! le temps du passage obtenu par cette seconde approximation. Si la différence ^ — ^ était assez notable pour «ire craindre que, dans cet intervalle de temps, l'ascension droite correspondante à la valeur de t! eût sensiblement varié, on devrait ^commencer le calcul, en prenant l'ascension droite qui convient * l'heure tl^ et continuer de la sorte, jusqu'à ce que la valeur de
(') Les Éphémérides ne donnent que la longitude du nœud ascendant Q; le ^^^dueendant Q se tronve à 180* du premier.
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l'heure du passage obtenu par la dernière approximation ne dL
férât pas de la précédente. Nous allons présenter une applicatio
de la formule ci-dessus à la détermination de Theure du passai
de la Lune au méridien de Paris, le lo octobre 1875, en nous e^sn
tenant à la première approximation, ce qui est bien suffisant poi jir
l'objet que nous avons en vue.
On a pour cette date
ji = 5o" 25*, 20,
d'où
24*» -^ îx' — ji = aS^'iS-Si*, 36 ; puis
*l>( à midi moyen 21. 3i. 54, 33
«\»0 moyen ou temps sidéral à midi moyen 13.14.4^1 32
*l»( — Xq 8.17.12,01
et opérant par logarithmes
logol, c — ..l^o 4 ,4746824
log24»' 4,9365i37
— log 24** -^ JA — JX — 4 ,9222652
logf 4,^889309
C'est le nombre donné dans la Connaissance des Temps.
Nous avons supposé jusqu'ici que le Soleil passait au mérldie^ avant la Lune ou que ^(i >alo. Si Ac <C«^^o> 1^ valeur de serait négative et le passage de la Lune aurait lieu après minui ^ c'est-à-dire à une heure du lendemain matin marquée par le co plément de ^ à la**.
IV. — Parallaxe horizontale équatoriale de la Lune
La parallaxe horizontale équatoriale de la Lune est Fangle 50 lequel, du centre de cet astre, on verrait le rayon équatorial de l -^ Terre, la Lune étant à Thorizon. Comme cet arc varie rapi. ^^ dément dans un court intervalle de temps, ce qui résulte de Tint galité des rayons vecteurs lunaires, et par suite de Texcentricil de l'orbe lunaire, il a été nécessaire de donner cette parallaxe J
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12^ en 12** OU pour les midi et minuit de chaque jour. Ce sont ces arcs que l'on trouve tout calculés dans la Connaissance des Temps, aux pages 47 et suivantes. On les tire des Tables astronomiques lunaires, et on les obtient facilement pour les heures intermédiaires à l'aide de l'interpolation.
Quand l'astre est au périgée de son orbite, le rayon vecteur lunaire est le plus court; la parallaxe horizontale est alors égale à 6i'3(/. A Tapogée, où ce rayon est le plus long, on a trouvé 53' 53^; enfin à la distance moyenne, on aSj'S''.
Lorsqu'on a une Table des valeurs de la parallaxe pour tous les jours de l'année, rien n'est plus facile que de déterminer la date des jours où la Lune devient apogée ou périgée; car tout se réduit à trouver les dates où ces valeurs deviennent maxima et minima. On trouve, par exemple, que la Lune est apogée le i*' janvier 1875, qu'elle est périgée le 16 janvier, et ainsi de suite. Ce sont ces nombres que l'on donne dans la Connaissance des Temps, au bas de la page 4o.
V. — Demi-diamètre de la Lnne
Le demi-diamètre, tel qu'il est donné dans la Connaissance des Temps, est l'angle sous lequel, du centre de la Terre, on verrait le rayon horizontal de la Lune. L'angle ainsi défini dépend de la distance de la Lune à la Terre, et est lié à la parallaxe horizontal de la Lune par une relation bien facile à déterminer. En effet, si l'on désigne par R le rayon de la Lune, par D son demi-diamètre apparent et par S sa distance à la Terre, on a
R = 8sinD.
Mais, en appelant H la parallaxe horizontale de la Lune et r le rayon terrestre, on a aussi
sinli = Ts*
Par l'élimination de S, on a donc
sinD = — sinH,
on, parce que les arcs H et D sont très petits ( H atteint à peine
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fii'So" et D n'excède jamais i /),
Le rayon R de la Lune est à peu près les -^ de celui de la c'est-à-dire que Ton a
On peut donc écrire
D = 0,2729511, log- = 3,5i335i.
C'est la relation cherchée entre D et H. On peut voir dans le cléments d'Astronomie comment se calcule l'effet produit par 1 réfraction sur le deoii-diamètre, ainsi que la correction que l'o doit faire subir au demi-diamètre horizontal, pour obtenir celu qui se rapporte à un point quelconque de la surface du globe. existe d'ailleurs des Tables qui permettent d'apprécier facilemen ces sortes de corrections.
Comme application de la formule qui précède, proposon nous de calculer le demi-diamètre de la Lune qui se rapporte air: 27 juin 1877 à 4^, temps \Tai de Paris, sachant que pour celte dal IIr=54'2i^o. On a
log nombre const t~. 9,4^^8^ logH = i,5i335i
d'où
On trouvera à la fin de l'Ouvrage une Table qui dispense di calcul précédent.
VL — Lever et coucher du centre de la Lune.
Les instants de ces phénomènes sont donnés dans la Connaissance des Temps pour tous les jours de Tannée, et sont exprimés en temps moyen civil de Paris. On les obtient par un calcul semblable à celui que nous avons fait, au Chapitre II, pour leSoleil, en
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tenant compte toutefois de la parallaxe, élément que nous avons pu négliger jusqu'ici à cause de sa petitesse, mais auquel il est absolument nécessaire d^avoir égard dans le cas de la Lune, car sa valeur peut atteindre 6i'3o''. En désignant par L la latitude de Paris, par CD la déclinaison du Soleil à Tinstant du phénomène, CD a donc pour calculer Tare semi-diurne D ou le temps que la Lune met à aller de Fhorizon au méridien, et réciproquement.
. « T^ v^sin ( {Ji — Cik)) sin ( [X — L) smlD = ■ i -^ -,
en posant
Za-+-CD-4-L = 2[x et Za = 90**-+- (réfract. — parall.).
IVous prendrons pour la réfraction sa valeur moyenne qui est
égale à 33' 4^'^) ^^ quant à la parallaxe, il faudra employer celle
qui convient à la latitude Ldu lieu, ce qui se fera, comme on Ta
dit page 43 9 en retranchant de la parallaxe horizontale équato-
X'iale, calculée pour Theure vraie du phénomène, la quantité
jp — ap sin^hj que l'on trouve toute calculée pour Paris dans la
Connaissance des Temps, à la page 5 12, quantité qui est donnée
dans les trois hypothèses de l'aplatissement a, et pour les diCTé-
i^ntes valeurs de la parallaxe équatoriale. Soit alors D la valeur de
l'arc semi-diurne ainsi obtenu, et X^ l'ascension droite de la
Lune, on aura pour l'heure sidérale du coucher de cet astre
®^ pour l'heure de son lever
de là il sera facile de conclure l'heure moyenne du phénomène, ^^He que la donne la Connaissance des Temps, heure qu'il faudra ^^rriger ensuite, comme nous l'avons expliqué page gS, par des approximations successives, si l'on veut obtenir un plus grand d^gré de précision.
Vn. — Phases de la Lune.
Lorsqu'on a une Table des longitudes du Soleil et de la Lune pour des intervalles de temps assez rapprochés, de douze heures en
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douze heures par exemple, il est bien facile de déterminer les instants de ces phénomènes, qui sont ceux où la différence des longitudes du Soleil et de la Lune atteint les valeurs o**, 90°, 180®, 270®. En effet, soit ^ une quelconque de ces valeurs, désignons par ^q et ^ ^ les longitudes du Soleil et de la Lune à l'époque t qui précède immédiatement, dans les Tables, Tinstant t où la différence des longitudes -de ^^ -Co devient égale à J^, et soient d'ailleurs [ji et jji' les mouvements horaires en longitude de ces deux astres. Lorsque t sera devenu t, la différence 41 c — -Co ^""^ augmenté de (jjL — H^')('^ — ^)î ^^ comme à l'instant t cette différence devient égale à 2^, on a
d'où
[1- JX'
On peut prendre pour l'époque t le midi ou le minuit qui précède l'instant cherché t, instant déterminé par la condition ^î — 41o < ^f -Ce — -Co > î" En remplaçant dans cette formule Ç successivement par 0°, 90°, 180" et 270**, on obtiendra les valeurs de T correspondant respectivement à la néoménie, au premier quartier, à la pleine Lune et au dernier quartier.
La valeur de t ainsi déterminée n'est qu'approchée, car elle suppose que, dans l'intervalle t — t, le mouvement lunaire en ascension droite n'a pas varié, ce qui est inexact. Cette approximation est bien suffisante pour la prédiction des phases lunaires telles que les donnent la Connaissance des Temps et le Nantical Aima nac, qui s'en tiennent aux secondes rondes. Cependant, si l'on voulait une plus grande précision, comme cela est nécessaire, par exemple, dans le calcul des éclipses, voici comment on devrai opérer. On calculerait pour l'heure t, fournie par cette premier approximation, les longitudes du Soleil et de la Lune, en tenan^ compte des différences secondes, troisièmes, quatrièmes et cin quièmes. Soient alors 4^^ et 4l'o 'es longitudes du Soleil et de Lune ain?i calculées. S'il arrivait que la différence 4^^ — ^o f' précisément égale à Ç, on en conclurait que l'heure t. pour laque on a déterminé ces longitudes, est bien celle qui convient à la ph proposée, et le calcul ne serait pas susceptible d*une plus gran
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rigueur. Maïs si ^^ — ^'o différait de Ç d'une quantité que nous représenterons par e, alors il faudrait déterminer le temps x capable de produire cet excès e, ce que Ton obtiendrait aisément, en admettant que si, dans une heure de temps , la différence en longitude des deux astres est |x — |x', en x temps elle est e ;
et il en résulterait la correction -, e, que l'on ajouterait à t.
En répétant les mêmes raisonnements et les mêmes calculs, on finirait par tomber sur une valeur de Theure, qui ne diflérerait pas de celle précédemment obtenue, laquelle serait alors l'heure exacte du phénomènci car la différence des longitudes serait précisément égale à la valeur de Ç que l'on aurait choisie.
TIII. — Des lieux lunaires.
Le lieu de la Lune, à un instant donné, s'obtient par un procédé analogue à celui que nous avons suivi lorsqu'il s'est agi du Soleil et des planètes. On suppose à la Lune un mouvement circulaire et uniforme, ce qui donne le mom^ement moyen, et détermine une position approchée de Tastre, que l'on corrige ensuite des inégalités désignées sous le nom adéquation du centre , de variation y d'évection, d'équation annuelle, de variation séculaire et de celles, beaucoup plus faibles, dont nous avons parlé au § I, et que nous comprendrons ici sous le nom de perturbalions. On a donc, pour l'expression de la longitude vraie de la
Lune,
longitude vraie ^ = longitude moyenne
-h équation séculaire -- équation du centre -- variation H- évection -f- équation annuelle perturbations.
Ces différents termes, ainsi que ceux qui conviennent à la latitude et à la parallaxe, se tirent tous des Tables lunaires de Hansen; mais, comme les calculs qui les donnent sont beaucoup trop étendus pour trouver place dans ce paragraphe, nous renverrons le lecteur désireux de les connaître à l'explication qui accompagne ces Tables.
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QL — AsceiiAion droite et déclinaisoii de la Liuie.
Les ascensions droites et déclinaisons de la Lune sont donn< actuellement, dans la Connaissance des Temps, pour tous jours de Tannée, et pour chaque heure de temps moyen de Paar-S'a. Les ascensions droites sont toujours croissantes de o* à Sôo*" ^si positives. Quant aux déclinaisons, elles sont boréales ou austral «^^ c'est-à-dire positives ou négatives, selon que la Lune se troi^^vc située au-dessus ou au-dessous de Téquateur. Les ascensions droi sont toujours comptées de Féquinoxe apparent.
Après avoir déduit des longitudes et latitudes, détermina comme nous venons de le dire dans le précédent paragraphe, l'ascension droite et la déclinaison de la Lune pour midi et minuit moyen ou de douze heures en douze heures, on les a oblencies pour chaque heure moyenne du jour par interpolation, en tenaot. compte des différences secondes, troisièmes, quatrièmes, cîoquièmes et sixièmes. Avec les ascensions droites et les déclinaisons de la Lune ainsi calculées, et à Faide des variations pour une nainule que Ton trouve inscrites en regard de chaque heure, rmeii n'est plus facile que d'obtenir Tascension droite et la déclinai^oB pour une heure intermédiaire.
En effet, supposons, par exemple, qu'on demande l'ascensio» droile de la Lune, le 7 janvier 1876 à 6*'3j"a4% temps nioyeri <i* Paris.
En consultant la Connai^anre des Temps àe i8j6, on trou'*'* que rascension droile de la Lune le 7 janvier à 6** est ^^ v<**3t)"*i i',i3 et que sa variation pour une minute à cette niê»»"*^ heure est a', SOog. On a donc
Ascension droile C à 6* 3. 36. 11, H
Accroissement en 35*ji»^- 35, i x j\ Stk»») i.3o,66
Ce calcul n'est qu'appn>ché ; et pour avoir rigoureusement T^^* cension droile, il laut chercher la \ariation par minute qui c*^*"' respoud à rêjK>que intermcdiaire
f>^6M5ri ^^_ 35. i
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on a
Variation pour une minute en 6** 3,5609
Variation ponr une minute en 7** 2,5701
Variation en i** -1-0,0092
La variation pour une minute en 6^ 35™, 4 6St alors
d'où
\scension droite C à 6** 3.36.ii,i3
Variation = 35,4 X 2,5636 i .30,75
Ascension droite C à 6*'35",24 3.37.41,88
Soit encore proposé de trouver la déclinaison de la Lune, le a8 mars 1876, à S** 25™ 35*, temps moyen de Paris. Le 28 mars à 8^, on a pour la déclinaison de la Lune
et pour sa variation en une minute H- 1 2*^, 346 ; on a donc
Déclinaison C À 8^ H-20.47. 7,9
Accroissement en 25" 3 1* = -+- 25™,5o2 x r2',346. -4-5. 14,8
Déclinaison C à 8'*25™3i" -1 20.52.22,7
Pour tenir compte des dilTérences secondes, on a ensuite
Variation pour une minute à S** —12,346
Variation pour une minute à 9** - 12,224
•B- . . 8** -4- 8** 95*" Si*
La variation moyenne correspondante à est donc
ir o/z» /0',I22 25",5o2\ , _
en sorte que
Déclinaison à 8^ -4-20.47. 7»9
Variations = -+- 25™,5o2 x i2",320o -4-5. 14,2
Déclinaison C à 8*'25'"3i" -1-20.52.227Î
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La déclinaison de la Lune est utile pour obtenir la latitude géographique par Tobservation de la hauteur méridienne de cet astre. L'ascension droite peut servir à déterminer la différence de longitude entre deux lieux où Ton a observé un grand nombre de passages de la Lune au méridien, ou bien le passage de la LuDe et de quelques étoiles voisines.
I. — Formules de réduction
Les Catalogues d'étoiles ne font connaître que les ascensions droites et déclinaisons moyennes, c'est-à-dire celles qui s'observeraient sans l'aberration et la nutationl Pour passer de ces positions moyennes, rapportées ordinairement au i**^ janvier de l'année pour laquelle le Catalogue a été construit, à celles apparentes et relatives à une autre époque, il faut d'une part évaluer le mouvement de précession en ascension droite et en déclinaison pour le temps écoulé depuis l'époque du Catalogue jusqu'à celle que l'on considère, et d'autre part tenir compte des effets de la nutation et de l'aberration, comme nous l'avons expliqué aux Chapitres IV et V de la première Partie. Il suit de là qu'en désignant par X^ et (&«• les ascension droite et déclinaison moyennes d'une étoile, au commencement d'une certaine année; par X et (D les ascension droite et déclinaison apparentes, rapportées au temps t^ compté à partir de la même année, et exprimé en fractions de l'année ; enfin par [x et |x' les mouvements propres de l'astre en ascension droite et en déclinaison, on a pour les coordonnées apparentes X et C©, à l'époque que l'on considère,
X = X^-f-(/w-4- nsin«l> tang(3b))/-f- /[a (i) \ H-(cosa) -+- sino) tang(Jb)sina\>)A4^ — tang(Dcoso.l>Aa)
— 2o',44^(sinX sinQH- coso) cosJlo cosQ) secd);
(£) = (E)^ H- /n cos A.-f- / [jl' r V J + sino) cosA>A4^ + sin«^A(i)
— 20', 445 sin O cûs X sin(D
— (ao',445 sino) cosdb) — COSO) sinCJE) sinjlo) cosQ;
*^» ^^ Àco doivent dans ces formules être remplacés par leurs valeurs
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à cette époque. On trouve, par exemple, qu'en 1800 (p. 1 10)
0) = 23*» 27' 54', 2, A(o = -H 9',223icosQ — o',o897COS2Q— o'.o886cos2(C~o%55iocos-^Bfc ^
A^^ — i7',24o5sinQ-t-o',2073 sîn2Q — o%2o4i sin2(C — 1%^4 »in:=^ <5
et qu'en 1900
A(D — r- 9',22<ocosQ — o',o896cos2Q 4-o'',o885cos2Ch-o%55o7 co»-::^ Q, A^ r=— 17^,2577 sinQ i-o*,2073 sin2Q — o',20{i sin 2 C — ï'>^^5 sin t^ Q,
valeurs très peu difTérentes, comme on voit. Fane de Taulre. Maintenant, si Ton fait
s'ima = kn, costa == h -^ km, d'où
(3) k= y A = coso) smco,
on aura
^l, = Jt^ H- A A4^-+- / fx -h (/ -4- A: A^X*»» -+- ^ tangCD sinA) ^ — A<o tang(DcosA>
— 20', 445 sin O *éc (D sin A>
— 20', 445 cos o) cos O *éc 00 cos fX ,
(D =05^-4- f(x'-î-(/ + A:A^)/icos«lo + AcosinA
(5) ^ — 20*, 44 5 sin© cos X sin (D
— 20', {4^cos(i) cos 0( tango) cos(E) — sinCDcos»!*),
et si, de plus, on pose
A — — 20', 44^ cos (I) cosQ,
B — — 20', 44 5 sin Oi
(6) { C -/-hAtA^,
D - — Ato, E -.AA<;
a — cosX sécûO, b ^ sin»l>séc(£), c — m -+- n langCDsin^Vj,
, ^ , d — cos»^ lance©,
a' — langtocosCÔ — sin»l*sinCD|
b' — cosX sinCD, c - • ncosjlo) d =■ — sinA>,
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îndn, en nëglîgeâot le petit tenue AÀ^, qui est insen-
1 (en arc ) JL = *l..-f- A a -f- B & -4- Ce -f-. D<;? -r- / jA, ^ } (£)-=(0^ f-Aa'-t-B6'-r-Gc'-+-D£f^/|x'.
Ce sont les formules dont se servent les calculateurs de la Condissance des Temps pour passer des positions moyennes aux positions apparentes, telles qu'on les donne dans ces Éphémérides pour les 3oo étoiles qui s'y trouvent inscrites. Les quantités a, 6, cr, €iy a\ y ^ c', d! varient d'une étoile à Tautre, mais restent sensiblement les mêmes pour une même étoile ; A, B, C, D, au contraire, sont des facteurs communs à toutes les étoiles et varient rapidement avec le temps. Les logarithmes de ces nombres, calculés pour tous les jours de Tannée à minuit moyen, sont donnés dans la Connaissance des Temps, aux pages 2^5 et suivantes. On a omis, dans leur calcul, les termes en ^C qui, à cause de leurs petitesses et de la brièveté de leurs périodes, ne sauraient en effet rien produire de sensible.
IL — Transformation du Nautical almanac.
On peut mettre les formules (A) sous une forme qui dispense dti calcul pénible des constantes a, 6, c, d, a\ 6', c', d'. En effet, si l'on pose
{ A=AsiaH, B — AcosH, t = Atang(D) )nC = ^cosG, D — ^sinG, / = mC,
pixis qu^on substitue ces valeurs dans les expressions précédentes <ie «l> et Od, il n'est pas difficile de voir qu'on aura, en négligeant t,oii jours le petit terme E,
X = *l»^-f-/-i-^tang(Dsin(G-i-X)
-+- Aséc(£)sin(H-4- A.)-h ^(jl),
(D = (D„-+- icos(K)-4-^cos(G-f- *l«»)
-4-Asin(K)cos(H-t-X)-4- t[L',
Quant aux nombres /, gf A, G, H et i qui figurent dans ces forniuieg^ on en trouve les valeurs toutes calculées de jour en jour ^' pour minuit moyen dans le Nautical Almanac et dans la ^^ naissance des Temps.
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Voici une application des formules qui précèdent au calcul des correclions ^X^ = X — X^ et AcD^ = <3D — (D«, quî se rapportent à Y Orioui À minuit moyen de Greenwich et pour le 10 juillet 1879.
On a
.t^. jttnv. I, i85o 5.17. 5,33 iD. -f-6.12.34'3
Vinjît-neuf annt^es(pré* Vingt-neuf années (pré-
ce!i!(ion et mouvement cession et mouvement
propre "i -+-i.33,39 propre "i -Hi.45,9
%^^ jauv, I, 1879. . . 5,18,38,7a (D., janv. I. 1879.. -+-6.14.20,3
Le ynuiicat Almanac donne pour Tépoque proposée
/ « ^ 38\96, log^jT = Ka385 —, G = 34«*ia', K^A =i,3i>7a— , H =id3\8\ 102:1 = 054073-?-;
ain»i
0 -- ♦V^v*'» •"^"^ = ^7*-5j", h -»- •V^» en arv* » = x4!i*,48\
/ — ,>^ ,*jb
kxtiiifcvO»'*-^^^-^ a.^*^i68 K>sr i,a385
K^U»^vÇ*.... ^i.i^!^ k^jciwiG — A^»*.. 9.5761
kN^>c<' xC^ - vVvx» «> k\^>ta ,C. 9.0^361
vK-^M l«.*>jcv:>^0 v*.aa-i
JL,C, ^^ ^^
III. — Détermination numérique des éléments qui entrent
dans les formules précédentes.
Ces éléments sont les suivants :
t, temps écoulé depuis le commencement de Tannée;
O, longitude vraie du Soleil ;
Q, longitude du nœud de la Lune;
A41,> nutation luni-solaire de la longitude;
A(D, nutation luni-solaire de l'obliquité;
(D, obliquité moyenne de Técliptique ;
h et kf deux quantités auxiliaires.
Si, comme il y a avantage à le faire toutes les fois qu'on a à évaluer un intervalle de temps considérable, on prend pour durée de la révolution solaire Tannée tropique, en fixant, suivant Tusage, son origine au moment où la longitude moyenne du Soleil atteint 280® ou, ce qui revient au même, au moment où son ascension droite devient égale à i8*'4o"7 ^^ voit qu'il s'agira, tout d'abord, de rapporter le temps t au commencement de Tannée ainsi définie, année qui se compose, comme on sait, de 365^,24222, jours doyens.
Or, en désignant par 5 le nombre de jours écoulés depuis le commencement de Tannée ordinaire 1800,0, jusqu'à l'époque que ^ On considère, et parT le iiombre d'années renfermées dans 5, on *> d'après Bessel, pour l'expression de la longitude moyenne ^ du Soleil,
(') 4L=279**54'i''-4-(59'8*,33o2)5-i-o',oooi22T».
Afaintenant, si 5j est le nombre de jours moyens écoidés depuis ^ Commencement de Tannée ordinaire 1800,0 jusqu'au commen- ^^lïient de Tannée tropique 1800 -+- T, et qu'on pose
P^is qu'on remarque que 5t= 5, on aura
^ *>îen, en remplaçant le dénominateur par le quotient . , ^, — >
Soocoox. — jiur, prat . 1 3
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et eflectuant les divisions,
9f = oi, loi — 36>i, X1222T — o'.ooooooo3aT>.
D^aiileurs, X étant le nombre d'années bissextiles comprises entre 1800,0 et 1800 — T, on a, pour le nombre de jours Gy écoulés depuis le commencement de Tannée ordinaire 1800,0 jusqu^au commencement de Tannée ordinaire 1800 -r T,
Cj = 365T-r- JG.
Le temps t« écoulé depuis le commencement de Tannée tropique 1880 -f- T jusqu'au commencement de Tannée ordinaire 1800 -fT est évidemment la différence ^j — Jt ^^s deux expressions précédentes, en sorte que
(2) To = (Ef — c>i,ioi — o^,2422aT-*-oi,ooooooo32T«.
Pour rapporter à Tannée tropique, une certaine époque comptée du commencement de Tannée ordinaire, et donnée parle nombre/ de jours solaires moyens écoulés depuis le commencement de cette année, on aura donc, pour le temps t écoulé depuis le commencement de Tannée tropique,
(3) T = To-y.
Le calcul de cette formule est facilité parles Tables VI et VII que nous donnons à la fin de TOuvrage ; la Table VI fait connaître la valeur de To pour les années comprises entre 1870 et 1900; la Table VU donne les valeurs dey.
Supposons, par exemple, qu'il s'agisse de déterminer la valeur
de T qui correspond au 18 août 1879.
On trouve
Table VI Tq ^ — oJ, 236
Table VII j -^ 23o
par suite, on a
L'élément T une fois déterminé, on en conclut la longitude vraie O du Soleil à l'aide des Tables de cet astre et pour la longitude
CALCUL DBS POSITIONS APPARENTES DES ÉTOILES, I
mo^'enne,
Quant à la longitude du nœud ascendant Q de la Lune, elle est fournie par Texpression
/ étant rapporté à la durée de Tannée tropique et compté à partir de 1800,0.
La Table VI fait connaître en outre la valeur de Q pour le commencement de chaque année tropique; et on l'obtient pour une autre époque de Tannée, au moyen du mouvement diurne de la Lune égal à — 3'io'',6394, élément que Ton trouve fractionné de dix en dix jours, dans la Table VII.
Si Ton demandait, par exemple, le lieu du nœud ascendant de la Lune pour le 18 août 1879, temps moyen de Paris, on aurait
Table I, Q au commencement de 1879. 3o5. i6.33
Table II, mouvement en 23o^ — 12. 12.42
Mouvement en 0^,230 -+-45
Il nous reste encore à obtenir les valeurs numériques des quanl,ilés désignées par A^l , Aco, co, h et k. Or on a, pour les deux pre- :niières valeurs,
^^= — i7',2526sinQ -H ©',2073 sin 2Q — i',2692 sin 2© — o',2o4i sin2C» Ata = 9',2236cosQ — o',o897cos2Q 4- o',o886cos2C -^o'i55o9cos2 0.
On a ensuite
étant toujours rapporté à Tannée tropique et compté à partir de
(') Dans cette formule, 33''i3'26',9 représente la valeur de la longitude à l'ori- ^iiie de 1800, et 19*20' 29*, 53 le moyen niouvcnienl du nœud ascendant de la Lune Pendant une année tropique; on y a négligé la variation de Tannée tropique, qui ^^ saurait, en effet, rien produire de sensible.
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1800,0. Comme, d^ailleurs,
m — 46', 02824 -r- o*,ooo3o8645o/ J
j en 1750, n — 20', 0644^ — o', 0000970204 1 )
; en i85o, n — 20 , o52 {o — o , 00008663 / ï
on en conclut
Pour 1750 . . . logA: -- 8,29785, logA - 7,524i Four i85o . .. log A: = 8,29782, logA — 7,4692
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I. — Équation fondamentale
La méthode des distances lunaires étant celle qui est généralement adoptée par les navigateurs pour la détermination des longitudes en mer, la Connaissance des Temps donne ces éléments pour tous les jours de l'année, et de trois heures en trois heures temps moyen de Paris. On les obtient facilement pour les heures intermédiaires au moyen de l'interpolation, comme il est dit aux pages 709 et ^10 de nos Ephémérides. Ces distances représentent les arcs qui >'ont du centre de la Lune au centre du Soleil, des planètes et des étoiles, et sont telles qu'on les verrait du centre de la Lune, s'il n'y avait pas d'atmosphère, c'est-à-dire exemptes de la réfraction et de la parallaxe. Les étoiles qu'on est convenu de faire servir à cette détermination sont: 1° Aldébaran: 2° a Bélier; 3° a Pégase; 4® Antarès ; 5" PoUux ; 6« Régulus ; 7° a Vierge; 8® Altaïr et 9** Fomalhaut. On a eu soin de les choisir parmi les plus brillantes et les plus près de l'écliptique, afin que Inobservation en fût plus facile. Mars, Vénus, Jupiter et Saturne sont les seules planètes employées. Les lettres E (Est), O (Ouest), que l'on voit placées en regard du nom de ces astres, servent à indiquer la position qu'ils occupent dans le ciel par rapport à la Lune. Voici comment s'obtiennent les arcs de distances vraies dont nous parlons.
Soient L' {fig* aS) le centre de la Lune ou son lieu vrai, E' celui d'un autre astre (Soleil, planète ou étoile), et P le pôle de Téquateur ou de l'écliptique, suivant que l'on convient de rapporter la position des astres à l'équateur ou à l'écliptique. Dans le triangle ainsi formé PL'E', on connaît, outre l'angle P, différence des ascensions droites ou des longitudes, les deux côtés adjacents
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PL'= CD, PE'= (D', qui sont les complémcDts des déclinaisoDs ou des latitudes et que les Tables déterminent. Il est donc bien facile d'en conclure le côté L'E'^ A, ou la distance vraie cherchée. En effet, l'équation fondamentale de la Trigonométrie sphérîque ap-
Fig. aï.
pliquée au triangle PL'E' donne
cosi = cos(D cosdJ' 4- siaCD sio©' coïP, c'est-à-dire
cofi = io*(Ofios(e'(i-(- tangtSungiS'cosr);
et si, pour mettre cette équation sous une forme plus commode
on pose
(i) langif = tanglBcosP,
on obtient
c'est la formule cherchée.
On peut avec son aide calculer les arcs de distances lunaires q~ l'on voit inâcriis aux pages ^85 et suivantes de la Connaissait i^ tles Tfinjtx ('). RolativemeiiL aux arcs qui se rapportent au Solet à la Lune, nous ferons remarquer qn'on ne les trouve da^ les liph^méridfs que pour des valeurs de l'angle P pins granc: que 3 (** cnvii-on et plus petites que i aô" : cela tient à ce que, pe3
(') Ci-« cali-ulx m: tniiivenl iiii peu abrr^rs par l'emploi de» Tables nnitiéric: (*i>Q*truilr!t pur Farlt'y en tS3( p«iir I'ila^i^c du \auticnl almanac. Ces Tat: ini|irjiiii'ra m iH'iti sinn re lilre: .Xntiiral itrsfd tines /rom o* to nJ", » nnt m iilTerten par l'adminislratioa du Naulieal aux diTenes Èphéméridet.
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dant les trois jours qui précèdent ou qui suivent la néoménicy la Lune n*est pas visible, et que, pendant les troisjours qui précèdent ou qui suivent la pleine Lune, le Soleil se trouve à une trop grande distance de notre satellite pour qu'il soit possible d'en mesurer la distance.
Voici une application des formules (i) et (2) à la déterminalion de la distance vraie des centres du Soleil et de la Lune, le 2 juin 1878, à minuit moyen de Paris. La Connaissance des Temps donne pour cette époque
^c^ = 6»'a5'»46-,68, (0^^ = -i- 26'32'39',o, Xq = {'•43" o%95, (Dq = -i- 22''i6'35',5 ;
P = ,l,^ — <^^0 = i^42"»45«,73 = 25Mi'26'(enarc), CO = 63'»3i7'2i',o, (£)' = 67^3' 24', 5.
Par suite, on a
tangcD 0,3014259 cosOO 9,6501983
cosP 9»95i7963 cos((Ô'— ©).. 9i99700i7
tango 0,2562222 9,6472000
(D' 67.43.24,50 cos^ 9,6855910
? ^'^9'^\^1^ cosA 9,9616090
C'est le nombre donné dans la Connaissance des Temps, à la page 53o.
IL — Réduction des distances apparentes en distances vraies.
Les dislances lunaires, telles qu'on les observe, sont afTectées de la parallaxe et de la réfraction; il faut donc les en dépouiller, pour pouvoir les comparer aux distances vraies que donnent nos Ëphémérides et en conclure la longitude. La méthode que l'on emploie de préférence pour cet objet est celle de Borda. Comme Ce calcul emprunte ses principales données aux Ëphémérides, Qous croyons devoir rappeler ici, en peu de mots, en quoi il consiste.
Soient S, A, h! la distance et les hauteurs apparentes du centre
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des deux asireà et A, H/H' la distance et les hauteurs vraies de ces astres, c'est-à-dire corrigées de la réfraction et de la parallaxe. 11 s'agit d'obtenir la distance vraie A, d'après la connaissance de la distance observée 8. Or, en considérant le triangle sphériqae formé par le zénith z et les centres apparents des deux astres,
on à
cos8 — s'inh s'inh'
cosz = T} — ;
cos /* cos h
on a semblablement, en considérant les centres vrais de ces astres,
cos A — sinH sinH'
coss = -. ip •
cos H cos H
D'ailleurs,
sinA sinA' = cosAcosA' — cos(A ■+■ A'), sinH sinH' = cosH cosH' — cos(H -+- H'),
ce qui permet d'écrire
coso -T- cos(A -T- A') cosA — cos(H — H')
cos A cos A' ~ cos H cos H' *
ainsi
. cosHcosH'_ ^ ,, ,,^ /Il ur 1
cosA = j ,,- fcoso — cos(A -4- A ) — cos(H -^ H )].
cosAcosA "^ / X j
Maintenant, on a
coso -T- cos(A -^ A) = 2Cosi(A-i- A'-r- o) cos|(A -^ A' — o), cos ( H -^ H ' » = 2 cos* J ( H -^ ir >— I . cos A = I — '2sin*^ A, en sorle que
. ,,^ . , ti ,.. co^Uh -h' — o»rosl(A-^A' — ojcosUcn^l sin'J A = cos'id! — H » — *- *
co^ A co> A el si, pour abréger, Ton pose
« I ) im = h — A' — 0,
on obtient
sin;-A = cos«}.H~ir)-£!^l!*£!^eosmc^ ^).
cos A cos A ^
On rend celle équation calculable par logarithmes, en prenant
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angle f tel que
^ /cosHcosIl' , ^,
1 / ; TT cos m cos (m — 0 )
. . .V cos ^ cos A
(a) sin© = ^ ; — n TTT >
^ ' ^ cosJ(H-t-il')
car il vient alors
(3) siniA = cosA(H -h IF)cosç.
C'est sur ces formules que les calculs de Texemple rapporté dans la Connaissance des Temps ont été établis. Les équations (ï} et (a) déterminent les arcs auxiliaires m et cp; l'équation (3) fait connaître A.
CHAPITRE I
PRÉDICTION DES ÉCLIPSES ET DES CONFIGURATIONS DES SATELLITES DE JUPITER.
I- — Ses particularités que présente le phénomène des éclipses
des satellites de Jupiter.
Le cône d'ombre projeté par Jupiter du côté opposé au Soleil ^ *îtend fort au delà de l'orbe du quatrième satellite. Il en résulte que les quatre satellites peuvent y pénétrer et par suite être éclipsés. Le premier y pénètre, en effet, à chaque révolution, à cause du peu d'in- ^"Haison de son orbite sur celle de la planète, et il en est de même ^^ second et du troisième. Quant au quatrième, dont Tinclinaison ^^t beaucoup plus sensible, il passe quelquefois au-dessus ou au- ^ssous du cône d'ombre et, dans ce cas, n'est point éclipsé.
^es éclipses des satellites de Jupiter, à cause de la promptitude
^ leurs révolutions sidérales, sont des phénomènes extrêmement
^^Uents, mais dont il n'est pas toujours possible d'observer les
"'^^ses- Vers l'époque de la conjonction, par exemple, Jupiter est
P'^^Sque entièrement effacé par l'éclat du Soleil, et il se passe plu-
^^Urs mois avant qu'on puisse observer les éclipses de ses satel-
Soient s (/î^. 24) le Soleil, TT'T'.T, l'orbite de la Terre, JJu-
piler et SCD Torbite d'un de ses satellites. (Les flèches indiquen dans quel sens s'efiectue le mouvement.) Quand la Terre est vers Jupiter est près d'entrer en conjonction; cette planète passe alo au méridien presque en même temps que le Soleil, et les éclipses d( satellites ne sont pas observables, à cause de la proximité de c astre. Lorsque la Terre est en B, Jupiter est en opposition, pas; au méridien à minuit et nous cache son cône d'ombre. Donc, da ce cas encore, il n'y a point d'éclipsé. De T en T', c'est-à-dii depuis la conjonction jusqu'à l'opposition, Jupiter passant au m ridien après minuit, le cône d'ombre se trouve situé pour nous côté droit ou à Y occident de la planète et, dans ce cas, on ne pe observer les émersions du premier et du deuxième satellite,
Fig. 3'|.
même celles du troisième, si ce n'est à la quadrature, c'est-à-di quand Jupiter est à 90^ du Soleil; les iiwnersions sont seules v sibles. Enfin de T', en T|, c'est-à-dire de l'opposition jusqu'à conjonction, Jupiter passant au méridien avant minuit, Tombi projetée par cette planète se trouve située pour nous à Varient du côté gauche de Tastre, et l'on ne peut voir que Vémersion premier et du deuxième satellite. Quant au quatrième satellite, les circonstances atmosphériques de nuit sont favorables, on pe voir son immersion et son émersion.
Ainsi, pour reconnaître aisément la place qu'occupent, par ra port à Jupiter, les satellites dont on se propose d'observer Ti mersion ou Témersion, il faut suivre les règles suivantes, que pre crit la Connaissance des Temps :
I® Avant l'opposition, c'est-à-dire pendant tout le temps q Jupiter passe au méridien le matin, Tombre est située à Voccide de cette planète, et les immersions ou les émersions se font de côté.
2,^ Après Topposition, lorsque Jupiter passe au méridien ava
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minuit, c'est toujours à V orient de la planète que sont les satellites qui doivent entrer dans Tombre ou qui doivent en sortir.
3** Avant l'opposition, on ne peut voir que les immersions du premier satellite, et après l'opposition il n'y a que les émersions qui puissent être observées; c'est, en général, la même chose pour le second satellite. Il arrive cependant quelquefois qu'on peut observer l'immersion et l'émersion, lorsque Jupiter est en quadrature. Il est superflu de faire remarquer ici que les apparences seraient contraires, si Ton se servait d'une lunette qui renverse les objets.
II. — Disposition et usage des Tables écliptiqnes des satellites
de Jupiter. — Tables du premier satellite.
Les éclipses des satellites de Jupiter données dans la Connaissance des Temps sont calculées à l'aide des Tables de Damoiseau, publiées par le Bureau des Longitudes en i836.
Hies instants de ces phénomènes y sont indiqués en temps moyen astronomique compté à midi; on a marqué d'un astérisque les éclipses qui sont visibles à Paris ( * ), c'est-à-dire qui arrivent à une heure de la nuit où Jupiter est sur l'horizon (=*). Pour faire usage de ces Tables, et d'abord de celles du premier satellite, on comna^Bcera par chercher dans la Table I la conjonction moyenne de * sinnée proposée, ainsi que les arguments des diverses inégalités q«ai se trouvent sur la même ligne et qui portent les désignations sttÎTantes : fraction de Vannée, i, 2, 3, . . . , 9, I, II, III. On prendï*^ ensuite dans la Table II {révolution pour les jours de Vannée) *^ ligne du jour donné, que l'on écrira immédiatement au-dessous ^^ la ligne des époques de conjonctions moyennes et des inéga- S^lilés (en ayant soin, dans les années bissextiles, de diminuer ^ One unité le nombre de jours après février).
, C *) Relativement à un autre méridien, il suffirait, pour avoir le temps qui con- . ^^cit au lieu où l'éclipsé doit s'observer, d'ajouter aux temps marqués des éclipses V^ différence des longitudes réduites en temps, si l'on était à l'orient de Paris, ou «1 retrancher cette différence, si Ton était à l'occident. Si ce temps tombait dans
^ ^uit, on verrait ensuite si Jupiter doit être sur l'horizon, au moyen de son lever ^ ^c son coucher.
C ') Pour qu'une éclipse de satellite soit visible, il faut que Jupiter soit élevé ^^<^ l'horizon d'au moins 8*; et il faut de plus que le Soleil soit à plus de 8* au- ^!isoas de ce cercle.
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Lasommedesdeux/rac/io/15 de Vannée fournies par les Tables I et II sera la fraction de Tannée correspondante au moment de Técllpse ety réunie à Tannée donnée, formera Targument à Taide duquel on trouvera, par la Table suivante III {perturbation de Jupiter et autres inégalités), les termes de perturbations pour le temps de Téclipse. On réunira ensuite ces termes à ceux de la conjonction moyenne, et on fera Taddition des arguments : fractionde Vannée^ 1,2, 8, 9. Quant aux autres arguments, ils devront subir des corrections déterminées :
Pour Targ. 3, avec Targ. 1, dans la Table IV et Targ. 9 dans la Table VIII ;
Pour rargument 4^ avec Targument i dans la Table V;
Pour Targument 5, avec Targument i dans la Table VI;
Pour les arguments 6, 7, I, II, III, avec Targument i dans la Table VII.
La somme de ces différents termes étant faite, on prendra dans les Tables IX-XYIII toutes les équations de la conjonction, qui seront alors données :
Dans la Table IX, avec Targument i ;
Dans la Table X, avec Targument 3;
Dans la Table XI, avec les arguments 1 et 3;
Dans la Table XII, avec les arguments 2 et 3;
Dans la Table XIII, avec Targument 4;
Dans les Tables XIV-XVIII, avec les arg. 5, 6, 7, 8, 9 respectivement.
On y joindra le terme de la réduction au milieu de V éclipse j ^ <, donné par la Table XIX, avec le nombre I pour argument, et la .^^.a somme de tous ces termes, auxquels on joindra ceux déjà inscrits ^^^ ,^s dans la colonne des conjonctions moyennes, exprimera Tinstant du^L» ^u milieu de Téclipse en temps civil moyen.
Relativement à la demi-durée de Téclipse, on cherchera dans les ^^^^es Tables XX, XXI et XXII, aveclesargumentsI,IIetIII, les nombres ^^-ats qui leur correspondent. La somme M de ces trois nombres sert-iB-^ra Targument de la demi-durée que Ton obtiendra alors, ainsi que le^^ K les nombres N et P qui servent à la corriger à Taide de la Table XXIH I JDlV Pour effectuer la correction de la demi-durée, on prendra dans \^^M. les Tables XXIV et XXV, avec les arguments 4 et 1, les nombres cc^:^ correspondants; on multipliera le premier par N, le second par P; - ^ ef la somme de ces deux produits, pris avec un signe convenable^ se^^ .era
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la quantité qu'il faudra appliquer à la demi-durée pour avoir celle corrigée. E,n retranchant ensuite ou en ajoutant cette demi-durée au temps du milieu de Téclipse, on aura le moment de l'immersion ou de Témersion exprimé en temps civil moyen, temps que l'on pourra transformer aisément en temps moyen astronomique. Voici un exemple du calcul de l'éclipsé du premier satellite qui arrive le i3 février 1877 :
TABLEAU DES ARGUMENTS
Fraction 1177. d« l'anoée. 1. t. %. k. s. 6. 7. 8. 9
su so sn % O 80 80 sotuso
janv... OjOoi 8 .7,738 o. 0,14 o.i3,47 7-23, 5i 2.20,4 10.27,2 ii.i3,6 4.20,0 4-3,3
fév — 0,121 o. 3,676 i.i3,6i I. 9,93 6.18,30 9.27,3 o. 3,4 o. 3,6 i. 3,o 1.2,8
0,122 8.ii,4i4 i-i3,75 2. 7,3o 2.11,91 0.18,0 II. 1,0 11.17,6 5.23,0 5.6,i
Époques des conjonctions moyennes
1877, i*' janvier 5. 5.24,8
i3 février.. 5.54 .58,6
Argument, 122 1.39,2
Arg. I 3.36,2
1 et 3 1,1
2 et 3 5,1
Temps du milieu de Téclipse février, 1 3.. . 11.20. 7,3 Demi-durée corrigée i. 5.12,0
Immersion en temps civil moyen 10. 14. 55, 3
£n temps moyen astronomique 22. 14 «55, 3
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Calcul de la demi-^urée.
Table XX, arg. 1 0,0573
Table XXI, arg. II 0,0021
Table XXIÏ, arg. 111 o,oo33
», ..f \ N 0,87... -+-ii,4o )
Domi-durt^e corrigée de Téclipse i''5'" 12*, o
Los limilos entre lesquelles doit se faire le calcul de rimmersion ou do rt^morsion dt^pendent de Targunient 3 et sont données par le Tttbloau suivant :
Loniquo argument 3 < 6* ou i8o*, on calcule rimmersion. Lorsque argument 3 > 6* ou i8«*, on calcule rêmersion. lV|>uis argument 3 — 1 i*i*,2 jusqu*à arg. 3 = o*8*,8, les
èelî|)se:)i ne sont pas visibles et le calcul de Timmersion
et de IVmersion ne se fait (>as
IIL -- Tables du deuxième satellite
l\>urso servir de ce$ Tables^ on prendra d*abord« dans la Table I U oonjonctîon moyenne de Tannée prt^posée, ainsi que les allument s des inégalités qui sont sur la même Utn^e et qui portent le* désii: notions sui>»ntes :
FrAotîon de l'jinmv, i. 3« 3» î» >» t^ 7» S. K IK IIK IV.
V«-*le>sons \le wtte lii:ne. v>n écrira celle du jour qui esl immédi .f Jalemenl pljKV ;jiu-dess\^us \lu jour d%.uiné« en jixjint soin de diminu .aKi^er d^une unitéx dans les Annéx'^ hi:sse\tîîe>. le nombre Je jours apm^ rès lexrier^ puis on ter* r^ddilioitt des c\^lom»e5 i. i* 7 et 8. Quant a» ..«^ax Autres cvxlv^iM^eSx elles ^WxrvMit subir des cv>rr^ciilMls qui seri !■ i>Dt \letertuiiH^e5 :
t\'.'iï l^*s jtr^ç V :?w t U. lit. l\ Ax ■,*..- 1 jLri t. ioxtf Iti TiâUî>f \1:
U îv^era e«vvr^ i rocisBtsrr o<ytx Jur^rruaDeotÂs po«r la râJ«ciioi
iU
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milieu de l'éclipsé, savoir, Targument I 4- II et celui 1 4- III. On écrira donc Targument I sous les arguments II et III, et Ton fera les sommes.
A Paide des arguments ainsi obtenus, on procédera à la recherche des équations de la conjonction que Ton écrira au-dessous des époques de conjonctions moyennes, déjà déterminées par les Tables I et II, ainsi que du terme des perturbations donné par la Table III, comme nous Tavons expliqué dans le paragraphe qui précède. Ces équations seront données :
Dans la Table VIII, avec l'argument 1 ; Dans la Table IX, avec l'argument 3 ; Dans la Table X, avec les arguments i et 3; Dans la Table XI, avec les arguments 9. et 3; Dans la Table XII, avec l'argument 4 ; Dans la Table XIII, avec l'argument 5; Dans la Table XIV, avec l'argument 6; Dans la Table XV, avec l'argument 7; Dans la Table XVI, avec l'argument 8.
On y joindra les termes de la réduction au milieu de VéclipsCf
donnés :
Dans la Table XVII, avec l'argument I; Dans la Table XVIH, avec l'argument II; Dans la Table XIX, avec l'argument I + II; Dans la Table XX, avec l'argument I + III.
On additionnera ces diflerents termes, et la somme exprimera, en temps civil moyen, Tinstant du milieu de Téclipse.
Pour avoir la demi-durée de Téclipse, on cherchera dans les 1*ables XXI-XXIV, avec les arguments I, II, III, IV, les nombre» ^Correspondants; la somme M de ces quatre nombres sera Targubinent de la demi-durée que Ton obtiendra alors à Taide de la Table ^LXV, en même temps que les nombres N et P qui servent à la corriger. Pour effectuer cette correction, on prendra dans les Tables ^CXVI, XXVII, XXVIII, avec les nombres 4) ^ et i pour argu- •Clients, les nombres correspondants ; on multipliera la somme des ^eux premiers parN, le dernier parP, et les produits, étant appli- C|ués avec leurs signes à la demi-durée, donneront la demi-durée corrigée, telle qu'elle s'ajoute ou se retranche du temps du milieu ^e Téclipse dans le cas de Témersion ou de Timmersion. Voici
Soi'ciiON. -rv- jtstr. prat. 1 3
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d^ailleurs une application des Tables au calcul de Téclipse du cond satellile, le 6 juillet 1877 :
I. II. III. IV
% o % o to so
io.i5,o7 8.26,56 2. 0,6 2.18,3
io.i5.o7 io.i5.i
(I- in... 7.11,63 0.15.7... n-*-ni)
i877.3jan\ 12. 9.10,6
3 juillol 19.30.34 ,2
Vrgumont 5i3 3. 1,7
Arj;. 1 1.36,3
4 ri. y
iVnu-^iarxo i.-ii.î5,2
1* W >>ji|^t 1. 1 4 «iK cr-vr^wN-xi. .j>r 4-^. .*
c« IN.*
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Calcul de la demi-diirée.
Arg. I o,i6o3
Arg. II 0,1678
Arg. III 0,0007
Arg. IV 0,0056
M 0,3344 \,'>.l.\lfi
Demi-durce corrigée 1 .!2i.3>,'2
Correction i arg. 4 =^ — 7,5 ) • ^ _. • ^.
de la j arg. 5 — - 1 ,4 ) ^^ ' ^'
demi-durée ' arg. i = -.- o,>. x 0,95 -- o, 19
[V. — Tables du troisième et du quatrième satellite.
ut ce que nous venons de dire de Teniploî des Tables du pre- ;t du deuxième satellite s'applique à celles du troisième, à cela :jue, pour faire usage de ces Tables, il faut procédera la forn de trois nouveaux arguments, savoir ; I + I\ , 6 + I et() — I. liment M qui sert au calcul de la demi-durée est alors la le des six nombres correspondant aux arguments
I, II, III, IV, 6 -I
1 obtient la correction de la demi-durée en midtipliant parN rume des nombres corres[)ondant aux arguments 4? 6, ]j, is par les Tables XXIX, XXX, XXXI, et par P celui donné la Table XXXII, avec l'argument I.
ant aux Tables du quatrième satellite, leur emploi exige la ition de trois nouveaux arguments, savoir: ()-f-]r, 6 — H,
+ 6. Les deux premiers se rapportent aux nombres dont la le donne M; le troisième doit être écrit à la suite des argus I, ir, I + ir, I-|- IIÏ, qui fournissent les termes delà réduc- LU milieu de Téclipse. Avec le nombre M pour argument, ou l dans la Table XXIXle nombre Q. On prend ensuite dans les 5s XXX et XXXI, avec les arguments 6 et 7, les nombres corndants, dont la somme est le nombre Z, et la demi-durée est
donnée par la Table XXXII, avec la somme Q -h Z pour
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argument. Pour obtenir sa correction, on prend dans la Tal>"lkc XXXIII, avec l'argument i, le nombre Y, et, réunissant «zz:c nombre à celui Z, on multiplie par Z -f- Y la demi-durée rédui ne en secondes; le produit, étant alors appliqué avec un signe conv^^ienable à la demi-durée, donne la demi-durée corrigée, telle qu*el^Hlc se retranche ou s'ajoute au temps du milieu de l'éclipsé.
V. — Configuration des satellites de Jupiter. — Usage des
Tables de configurations.
Afin de pouvoir distinguer les satellites les uns des autres et 1 e-
connaître aisément la place de celui dont on veut observer réclipî====ie. la Connaissance des Temps donne, pour chaque jour de l'ann ée où Jupiter est observable et pour Theure la plus favorable au\ o 1>ser\'ations, un Tableau où les positions relatives de la planète H de ses satellites se trouvent figurées.
La position de Jupiter y est désignée par un petit cercle, tracé ^£3u milieu de la ligne ponctuée (y/^'. iS), et celle des satellites pard
Fig. 25.
lO.
IG
poinU accoiiipaunés de chilTres placés du colé > ers lequel le salf "^^ bte se diri-^e. Ces conlii;uralioii> >onl riMiversées, comme on I « - ^" voit dan> des hinelle> à deux > erres convexes, c'csl-à-din» lell*^^^ que celles di>nl les aslrouinues se ser>enl. Les satellites sont da«^^ ^^ la pallie supérieure lie leurs orbiles ou la plus éloignée de la Terr"^^" "^ lorsqu'il> siuil à j;auehe ou à ri>eeidenl, et qu'ils s*appix>client Jupiter; el il> sont dan> la parlie inférieure ou la plus proche la TeiTe, lor>qu ils >onl du nièiiie eùlé el quils s'éloignent de J ^^^ piler; le eoulraire a lieu lor>qu'ils siuil à droite ou à l'orient.
Sur le bord du Tableau qui ilonne la configuration ^'un joe '^^ on \oii quelquefois un petit eeule [Q]» accompagné d'un chilïr^-^
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Cette notation sert à marquer qu'un satellite est sur le disque de la planète; au contraire, un gros point noir [#], accompagné aussi d*un chiffre, indique qu'un satellite est dans Tombre projetée par Jupiter, ou bien caché derrière le disque de cette planète.
Pour déterminer les configurations des satellites de Jupiter, on se sert des Tables de Damoiseau, publiées par le Bureau des Longitudes en i836, et que Ton trouve à la suite des Tables éclJptiques des satellites. Pour cela, on prend dans les Tables I, H, III la longitude moyenne du satellite pour Theurc donnée; on retranche de cette longitude moyenne la longitude géocentriquc de Jupiter, correspondant à la même heure, et avec le reste, qui est la distance angulaire du satellite à la planète ou son élongation, on prend dans la Table VI le nombre correspondant, qui est l'abscisse ou la distance du satellite au centre de Jupiter, exprimée en ravons de son équateur et comptée sur une ligne qui représente le plan de l'orbite de cette planète. Cette abscisse se porte à droite de Jupiter, si elle est positive, et à gauche de cet astre si elle est négative. Pour donner ensuite aux satellites les désignations qui leur conviennent, d'après le sens de leur marche, il suffît d'avoir égard aux remarques suivantes :
1® Les satellites étant dans la partie supérieure de leurs orbites, ils s'approchent de Jupiter si Télongation est comprise entre go° et o**, et s'en éloignent, au contraire, lorsque cette élongation est entre o** et 90**.
2® Les satellites se trouvant dans la partie inférieure de leurs orbites, ils s'approchent de Jupiter lorsque IVlongalion est comprise entre 90® et 180**, et s'en éloignent lorsque cette élongation est entre 180" et 2-0**.
3® Enfin, lorsque l'élongation est voisine de iBo**, la Table VI donne un résultat plus petit qu'un rayon de Jupiter, et le satellite parait sur le disque de la planète.
L'élongation étant près de o", l'abscisse que donne la Table VI
est moindre que l'unité, et le satellite se trouve caché derrière le
disque de Jupiter. Quant au cas où le satellite est dans l'ombre de la planète, comme ce temps est connu par le calcul des éclipses, il suffit de comparer l'heure des éclipses à celles des configurations pour être instruit de cette circonstance. Voici du reste une application de ces préceptes à la détermination des configurations des
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satellites pour les 14, i5, 16, 17 octobre 1877 ^ 6**3o*", temps moyen astronomique {^fig- a5).
Les époques des Tables de Damoiseau étant exprimées en temps civil moyen, c'est pour i8**3o"* que nous devons faire le calcul. Gela posé, on a :
Premier
Deuxième
satellite.
satellite.
LonfUade*
Lonfitades
moyennes.
moyennes.
Table I, 1877
Table II, octobre
IO.l5,3l
Table III, iS»"
Longit. géoccnlr.dc ^T*
Troisième
Quatrième
satellite.
satellite.
Longitades
LonfUndos
moyennes.
moyennes.
Table I, 1877
Table II, octobre
Table m, 18"
Longit. gcoccnlr. de Tp,
A l'aide de ces différences et en tenant compte de la correctio" des jours, on obtient ensuite :
Premier satellite [i].
Table III, jours
Elongalion
Abscisses (Table M).
ii octobre.
ij octobre.
H-o%i[iO.]
16 octobre.
octobre
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Deuxième satellite [2].
14 octobre. i5 octobre. iC octobre. 17 octobre.
• 0 so so so
Table III, jours 7«^7>9 >'• 9»3 2.20,6 6. 2,0
Elongation o. i,5 3.12,9 6.24,2 10. 5,6
Abscisses -ro',i[.#2] -H9%4 — 3',9 — 7',^
Troisième satellite [3],
14 octobre. tS octobre. 16 octobre. 17 octobre.
so so so iO
JI
Table III, jours O-^li» 11. 14, 5 i. 4»8 2.26,1
Llongation 9>i4f3 n. 4)7 o.25,o 2.i5,3
Abscisses — if,9 — 6S6 -4-6%5 -4-i4%8
Quatrième satellite [4].
14 octobre. ij octobre. 16 octobre. 17 octobre.
so so so so
Table III, jours 9-io,i lo. 2,0 10. 23, 6 ii.i5,i
Llongation 9.14,6 lo. 6,2 10.27,8 11. 19.3
Abscisses — 26'', i --2r,8 — i4M — 5'",o
A l'aide d'une échelle de proportion, il est maintenant bien facile de tracer le tableau des configurations, tel qu'on le voit représenté par la Jig, 25. On peut se dispenser, en général, dans ce* tracé, d'avoir égard aux .latitudes des satellites, vu les très petites dimensions du Tableau qui contient les configurations. Il est cependant un cas où il convient d'y avoir égard : c'est lorsque deux satellites se trouvent assez voisins l'un de l'autre pour faire craindre qu'il en résulte quelque confusion dans le placement des chiffres. On cherche alors, par le calcul des latitudes, lequel des deux satellites est le plus au nord ou au sud, et on place l'un au-dessus de l'autre, comme l'indique, dans notre exemple, la configuration du *7 octobre à l'égard des satellites 4 et i.
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CHAPITRE IL
I. — Éclipses de Lune. — Limites entre lesquelles doit se trouyer comprise la latitude lunaire pour qu'il y ait éclipse.
Si la Lune se mouvait dans le plan de Técliptique, il y aurait éclipse de Lune à chaque opposition et éclipse de Soleil à chaque conjonction. Mais, comme Torbe lunaire est incliné d'environ 5^9' sur Fécliptique, il peut arriver que, au moment de Toppositiony la Lune se trouve, soit au-dessus, soit au-dessous du cône d'ombre projeté par la Terre, et qu'ainsi il n'y ait point d'éclipsé. Pour que ce phénomène des éclipses puisse avoir lieu, il faut que, au moment de l'opposition, la Lune soit dans ses nœuds ou très près de ses nœuds, et, par conséquent, que la ligne des nœuds soit sensiblement dans la direction du Soleil. Il faut, en outre, que la latitude lunaire soit renfermée dans certaines limites que nous allons déterminer.
Soient S i^fig» 26) le Soleil, T la position que la Terre occupfc
Fig. 26.
sur l'écliptique, et L la position de la Lune aux environs de s< nœuds ou lorsqu'elle est pleine. Le cône d'ombre projeté par Terre derrière elle est AOB; et il y a éclipse de Lune lorsqi
L aslre, dans Topposition, vient toucher en K la génératrice DO du cône d^ombre; il y a éclipse de Soleil lorsque la Lune, dans la conjonction, vient toucher en K' la génératrice du cône luminevi^x qui produit Tombre terrestre.
CZeh posé, désignons par d le demi-diamètre du Soleil, par S celui de la Lune, par p la parallaxe horizontale du Soleil, par IT celle de la Lune, et soit de plus X la latitude de la Lune au point K ou l^angle KTO. On a, d'une manière très approchée,
X =r- AKT — KOT,
ou parce que KOT = DOS = DAS — AST,
X = AKT i- AST — DAS.
On a d'ailleurs
AKT = n, AST =^ /?, DAS = d;
par conséquent,
Maintenant, il est évident que la latitude du point L, centre de
la Lune, est égale à celle du point K diminuée de o, ou k "k — S; ainsi
Pour qu'il y ait éclipse de Lune, il faut donc que l'on ait, en général,
^>> dans cette inégalité, on met, à la place de o, II, ^ et rf, leurs valeurs maxima et minima, savoir :
^^"«^ Je maximum o ^ i6'45', ^^iG'i8', n^Gi'af, /? = 9'
'^^''»' le minimum o_-i4'4i', ^^i5",5', 0 = 53'38% /> = 8',8
^'^ trouve
Maximum 0 -[!!--/> c^=63'
Minimum o-i-II-^/? d — ^o^!
Ai
^'» suivant que, dans l'opposition, on aura
X < Sa', Féclipse sera certaine ;
X > 52' et < 63', l'éclipsé sera douteuse;
X > 63', il n'y aura pas d'éclipsé.
^kOOL
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II. — Calcul des phases d*ane éclipse de Lnne et de l'instant
du milieu de Téclipse.
Supposons maintenant que, une éclipse de Lune ayant été reconnue certaine, on veuille en calculer les différentes phases en commençant parTinstant du milieu de l'éclipsé, qui est à Tépoque à laquelle on rattache, comme nous le verrons bientôt, toutes le> autres particularités du phénomène.
Soient EE' {Jig- 27) Técliptique, NL' l'orbite de la Lune, S la
Fig. i;.
I^osilion du centre du disque d'ombre pure au moment de Yopposilion et L la [H>silion de la Lune au même instant. La latitude àv la Lune« à ce moment, sera LS, et une heure après le cenlre «" disque d'ombre aura j^rcourti l'arc SS' = M, é*:al au mouvement horairt^on lon^iludo du Soleil, landis que la Lune sera venue <'n ■- \ >oi\ mouNomenl lu»rairt* en l«»ni:iUidt' ou sur réolipliquf* daf SP m , Sr - m — M n^pn-MMUora donc le mouxement horai •"*' i\Ki!ir Jo la laïuo on K»n;:iludo. o.. ru nirnant SL, i^rallèle à S '' ri l. !.. jurallôlo à ^l\ on \ i: qu'on |H»urra considérer le di>qi** d'ombiv pun^ ovnnmo t tant tîvr en S, |»^»ur\u qu'on allriliueà »-* l.tino la pi»>iUon l... La lî^no N LL quo 1 on |»eul ainsi sùbslit»' ' * à r •/;.' v'\:: M.l. vio U Lune fH^r*.'.- le nom d'urlu'te* reiiti^^' ' e*;. eîî d situant iNar S 2k*:: îr*.ii:îa:> »n sur lècliptique, on a. |>jr •*
x^a b;ot*, e.":
a V ; V . À\; : •*; W :v: v l: x t :i>'. n *. h ^rA i re de la Lune en t-
\ïi^'
Quanlau mouvement horaire h = LL| de la Lune sur son orbite relative N'LLi, il est déterminé par la relation
_ JU_ _ 7/1 — M
cos6 cosO
qui se déduit du même triangle Li L/.
Il est maintenant bien facile de d^Uerminer Tinstant du milieu de Téclipse. En effet, si Ton remarque que cet instant arrive lorsque la Lune est en S| {fig- 27), sur la perpendiculaire SS| à l'orbite relative, on aura, pour calculer le temps T écoulé entre cel instant et celui de l'opposition,
T S|L on bien, en observant que S|L = LSsinSf SL 1= )»sinf>,
X sinO cosO
IIL — Calcul du commencement et de là fin de T éclipse.
Soient Ia(Jig. 28) la position de la Lune sur l'orbite relative au Hfioment où l'éclipse commence, c'est-à-dire lorsque le disque de Ja Lune est tangent au disque de l'ombre, et U la position de cet astre au moment du milieu de l'éclipse. SL' étant alors perpendiculaire à l'orbite relative, on a, par le triangle LSL' rectangle
^" lA _ .
3fais, au moment où l'éclipse commence
Go ^ ' '
^l cle plus L'S = ). cosÔ. Si représentant le rayon du disque d'ombre
^^*) H -:-/? — rf — KTO {/ig. :tG) est l'angle sous lequel le rayon du disque ^•'■^Hre pure est vu; et, d'après une remarque empirique de Tobie Mayer, on doit •^■Snrïcnter de son 6o* pour que le calcul s'accorde avec les observations.
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pure, on a donc
LL' = /(^-,-a — Xcos6)(^H-ô-T-Xcose).
Connaissant ainsi la valeur de LU, on aura le temps / pendaat lequel cette portion d'orbite a été parcourue, en posant
t : i" :: LU: ^ >
cosO proportion d'où l'on tire, après avoir mis pour LL' sa valeur ci-
Fig. 28.
dessus et multiplié par 36oo", pour réduire t en secondes,
3600' COS 6 / ; ^^ ? r j: S^ 5 T"-
t = TT- VW^l-r- 0— XcOsOkA-^0 - AC0S(J).
T étant le temps qui répond au milieu de l'éclipsé, on a donc
Commencement «le IVclipse /<. - T — /
Fin (le l'éclipsé /^ --- T — /
Si réelipsc devait être totale, il faudrait, en outre, délen les instants de Ventrée et de la sortie dans l'ombre, instant sont ceux de l'immersion et de l'éniersion complète. Or co dans ce cas, SL r= c-fl — o, il suriirait évidemment pour cela déplacer, dans Téquation précédente, Si — o par Si — o, et com ligne L'S est égale à acosO, on voit sans peine que, si
À cosO, r»'Tlipse e>i partielle; X cosO, r»''clipse est totale; X c«»sO, il n*\ a pas tréclipse.
mer s qui Il nie.
reiulela
IV. — De la pénombre. -- Calcul de rentrée dans la pénombre
et de la sortie.
Avant d'entrer dans le cône d'ombre pure AOB {fig> 26), la Lune pénètre dans la partie obscure qui s'étend tout autour de ce cône et qui remplit à peu près les espaces PAO, OBP' de la figure ; c'est la pénombre. On détermine l'instant où la Lune entre dans la pénombre et celui où elle en sort en remplaçant, dans les valeurs ci-dessus de ic et de /„ le rayon ^ du disque d'ombre pure par celui 9J de la pénombre, égal, comme il est aisé de s'en convaincre, à
On a donc ici :
rée dans la pénombre, r^ = T — ^ _ ..• /(^'4- 0 — X cos6XiîH.'-+- ô -i- XcosO),
. , , , _ 36<>0' COS 6 /^ :^ ;f ;: Ç s
lie de la pénombre.. .. /, = T H ■^- v^(<^ -i- 0 — a cosOX^ -h 0 -t- XeosO).
T. — Grandeur de Téclipse.
11 nous reste à déterminer, dans le cas d'une éclipse partielle, la grandeur de l'éclipsé ou, si l'on veut, la plus grande quantité du diamètre lunaire éclipsé. Celte quantité est repr»isentée, dans la
( •) Kn effet, L'LjLL, {fig, 26) étaut l'orbite lunaire, leruyon ^ du disque de '« Pénombre est vu sous l'angle L,TO ; et comme cet angle est extérieur au triangle ^^, on a
L.TO • S^ TM ; TIN
^■* a d'ailleurs •■nsi
***" Conséquent ^^ tjs eiaclemeot
TLN IDT ITD,
^l'-^TM -'-■ IDT i ITl).
TM -II, IDT //, ITM d\
Jl'-. n p d.
DO
J\g, 28, par l'espace mn^ et Ton a
mn = nV — mU= 0 — niU.
Mais
m h' = L' S — //i S = X cos 0 — di.
Donc
mn = A -I- 0 — X cosO;
ou bien, en exprimant cette quantité en fraction du diamètre 20 de la Lune,
mn = — ^( Jl-T- 0 — X cos6).
TI. — Éclipse de Soleil [méthode de Woolbonse (M].— Conditions
de possibilité des éclipses de Soleil.
Si Torbile de la Lune coïncidait avec récliptique, il v aurait, ,^^
comme nous Taxons déjà fait remarquer, éclipse de Soleil à chaqutn^ ^e
conjonction ou toutes les fois que la Lune est nouvelle. L'inclinai — ^,
son de Torbite lunaire rend ces phénomènes beaucoup moins fré- :^^.
quenls, et ce n'est que lorsque la Lune, au moment de la conjont — ^^ ^ç.
lion, est dans ses nœuds ou très près de ses nœuds, que l'on ppr ^ yj
espérer de les voir se produire. Par des considérations analogue ^^^^
à celles que nous a\ons développées en parlant des éclipses <^ j^
Lune, il faut en outre, pour qu'il v ait éclipse de Soleil, que, r ^^
moment de la conjonction, la latitude lunaire /, satisfasse à Fi
;:alilé
</, o, U ol p avant la môme si^ificalion que ci-dessus. Or, en n-^mel-
tant à la place de ces quantités leurs valeurs mauma et miiÛKuna,
on trouNo :
l\»ur le maximum dr / 1' >î' 18'
r>*ur le minimum d^* / «'-M'
■. ''■ \ji mvlhKM^c âc \\ i>»îbi»ïi>c, 3c*n\ »»ii >f- <<rrt <-n Vn^rlrlcrrr pour la prtdî<:"*- ^^*^ i^rs rrlipso âc \ une n âc>i>\(i], â tlt if\j»«-t>f<' da&f Ifs Additions an SaiM.^-^^^^ n^fntivi^r pi»Mr iv.>r\. 1 "o; )t r»1u> Aiimiril^lf îriHiai] >nr rai^tn>i»oiDic çéi»in<*LT~« «î^^* quil lï»'»!!^ il! vit à*nTit d «.TiiiixT^r. l»fi»ui> qD<)qcf> aiiDw?., radnùnislration ci «c- la Ci'ir,T>,-3is:it.-:rfrf ,irs Itrr.j.s iu.j»rîhri îji Tnr!h*>d;- «3f Haiisra. metkodr un fteu fMn> rvfctir. Ti"»!!!^ c]»: rijiriiiTï: wi.ii> i">i"> lii. ui> î«)d> Ictiii:* et filn* difiârultoeux- ^'" :n»u\f U n>;:'h.».}f ht H*ti>M4 (\j>.'>:*; i.\cc diiiili- à'^wî Je< Mtmoires de f--^^^'
Ainsi, suivant que, au moment de la conjonction, on aura
X < i°24', l'écUpse sera certaine;
X > 1^24' et < i°34'i8', l'éclipsé sera douteuse;
À > 1*34' 18', il n'y aura pas d'éclipsc.
VTI. — Détermination des lieux pour lesquels s'accomplissent
les principales phases du phénomène.
Lorsque la Lune passe au devant du disque du Soleil, elle emporte avec elle, A^ occident en orient, ses deux cônes d*ombre et de pénombre dont les extrémités parcourent alors successivement différentes régions de la surface terrestre, et y laissent la trace de certaines lignes dont nous aurons bientôt à nous occuper. Bornons-nous pour le moment à déterminer la longitude et la latitude des lieux qui voient commencer ou finir l'éclipsé totale, Téclipse générale ou Téclipse centrale^ c'est-à-dire la position des lieux pour lesquels ont lieu les premiers et derniers contacts tangentiels des cônes d'ombre .et de pénombre avec la Terre, ainsi que ceux de l'axe commun des deux cônes.
Désignons par II la parallaxe horizontale de la Lune et par p celle du Soleil. Les positions apparentes de ces astres au moment d'une éclipse de Soleil sont très rapprochées et la parallaxe solaire a une très petite valeur; on peut donc considérer le Soleil dans sa position vraie et attribuer à la Lune tout Teffet de la différence ïï — /> des parallaxes. Soit p le rayon de la Terre correspondant à ^li point quelconque de sa surface, en sorte que p(n — />) représente la parallaxe qui convient à ce point. Comme, dans ce qui va suivre, nous aurons à considérer cette parallaxe relative pour un *teu inconnu, nous pourrons prendre d'abord pour pla valeur qu'a ^e rayon à la latitude moyenne de 45", sauf à recommencer les calculs avec le rayon correspondant au lieu ainsi déterminé, si les la- *•* tildes obtenues diffèrent beaucoup de celle de 4^**, pour laquelle '^oiis prenons p (* ). Ainsi nous écrirons généaalement
' ) La Table IX, que nous donnons à la fin de ce Volume, facilite ce calcul en '**"nissant pour chaque degré de latitude géoceutrique / la valeur de p correspon-
Cela posé, soient P {Jig. ap) le pôle nord de la sphère céleste, NN' l'orbite relative de laLune, S la position du Soleil supposée fiie, SS| := n la perpendiculaire menée du centre S àrorbite relativeou la plus courte distance des centres des deux astres, C le point où se trouve la Lune au moment de la conjonction en ascension droite, et CS la difTérence des déclinaisons à ce moment, différence que nous désignerons par d. Supposons que L et U représentent les positions de la Lune lorsque la distance des centres, au moment du premier et du dernier contact, est égale à une certaine valeuir
Fig. 29.
que nous représenterons par A', et soit à ce moment LS =: L'S = ^ la distance vraie correspondante. Appelons de plus Z et TJ les z«^ nilhs des deux lieux de la Terre qui, au moment des contact =s. voient les centres des deux astres à la distance A', zéniths qui doivent èlrt* respectivement dans le prolongement des arcs SL elSlpour que le plus grand effet de la parallaxe 0 puisse se produire. En désignant toujours par p la parallaxe horizontale du Soleil et par </ son demi-diamètre, on aura pour le contact de l'un ou de l'autre boni du disque de la Lune a\ec le bord le plus rapprocW du Soleil
et, |Hnir le contact do Tun ou de l'autre bord du disque de la I_^^^^' »4\ec le boixl le plus éloigné du Soleil,
ZS «^ iK»' p —d.
Vu moment du contact des deux cenlros. on aura
Muiuteuant. comme au moment des différents contacts ZS *^"'
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(ère très peu de 90®, on voit que la phase commencera avec le lever du SoleQ et finira avec le coucher de cet astre. Et il est évident que pour ces instants le demi-diamètre apparent de la Lune ne différera pas sensiblement de son demi-diamètre horizonta] et qu'ainsi il sera toujours permis de confondre le premier de ces éléments avec le second.
La distance vraie SL des centres étant représentée par A, et crile apparente par A', on a, entre ces* quantités et la parallaxe horizontale relative de la Lune, que nous avons désignée par P', la relation
. en estimant comme positives les distances comptées de S vers L. Examinons plus particulièrement les valeurs que prend cette relation aux différentes phases du phénomène :
1® Lorsqu'un simple contact extérieur a d'abord lieu, on a
A' = 0 -^- d, 0 étant le demi-diamètre horizontal de la Lune; par conséquent,
2® Lorsque c'est un contact intérieur qui a d'abord lieu, A'= 0 — rf; et suivant que 0 > rf ou 0 <[ rf, une éclipse totale ou annulaire commence sur la Terre avec A'= 0 — rf ou A'= rf — 0.
Soit 0 >► rf, une éclipse totale commence sur la Terre quand
Si 0 << rfj une éclipse annulaire commence sur la Terre ouand
3® Enfin, lorsque le contact des centres a d'abord lion,
donc, dans ce cas, une éclipse centrale commence sur la Terre
cjuand on a
Soient actuellement, pour Tépoque de la conjonction en a<<*ension <Iroite,
D la déclinaison vraie de la Lune;
SoccaoR. — jéstr, prat, i \
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a la différence des ascensions droites vraies du Soleil et de la Lune, ou Fascension droite de la Lune moins celle du Soleil ;
Di le mouvement relatif en déclinaison de la Lune, ou le mouvement en déclinaison de la Lune moins le mouvement en déclinaison du Soleil;
oLi le mouvement relatif en ascension droite de la Lune;
i l'inclinaison de Torbite relative NN' sur un parallèle passant par le point G ou l'angle GSSi;
(o l'angle compris entre la distance des centres SL et la perpendiculaire SS| à l'orbite relative ou l'angle LSS]. Cet angle est toujours compté du côté nord de l'arc SSi, en sorte que, quand NN' tombe au-dessous du point S ou quand la différence des déclinaisons GS est négative, eu excède 90**.
En se reportant à Isi/ig. 27, où, d'après les notations qui précèdent,
Li/ = Di, L/ = aicosD, L|L/ = i,
on a d'abord, par le triangle L| L/,
tangi = Î-TT) mouv. horaire dans l'orbite LLi = -r-^.*
^ aiCosU sini
On a ensuite, parle triangle LSS| rectangle en S|,
SiS = n = d cos I, LSi = n tang 1.
Connaissant ainsi la valeur de LS|, on aura le temps l pendant lequel cette portion d'orbite a été parcourue, ou celui écoulé entre le milieu de l'éclipsé générale et le temps de la conjonction en as cension droite, en posant
Soit
ntanp:i nsmi
f— i : , Ti — r-- — — —t;^ — lanffi.
mouv. horaire dans 1 orbite Di °
C — 36oO X — rr~ >
alors, pour la valeur de t exprimée en secondes, il viendra
t - c tang/.
Maintenant, si Ton désigne par T,„ le temps du milieu de réclip^^^ il est clair qu'on aura
T,„ = temps de la conjonction — (,
On a encore, par le triangle LSS| (^fig* 29), considéré comme rectiligne.
cos(o=-> LSi = n tangco;
d'où Ton déduit, pour le temps t exprimé en secondes, temps pendant lequel la portion d'orbite LS| a été parcourue,
T = ctangco;
on a ensuite :
Epoque du commencement de Féclipse. . T,„ — t Époque de la fin de l'éclipsé T;„ -+- t
Posons PSZ = a pour le commencement de la phase et PSZ'= h pour la fin, ces angles étant comptés du Nord vers l'Est. Nous au-
a = (-■- e) — co, 6 = ( — i) -+- oj,
et comme, dans ces deux cas, le Soleil est à l'horizon (ce qui rend les arcs ZS et Z'S très peu différents de 90"), on en conclut, par les triangles PZS et PZ'S,
cosPZ = cosPSZ sinPS, cosPZ'^ cosPSZ'sinPS,
tangPSZ
langZPS
cosPS
«,r,c tanjrPSZ'
tangZ PS ^ - -3^^^pg- ,
c'est-à-dire que l'on a, en désignant par / et /' les latitudes des zéniths, par h et h! les angles horaires du Soleil au commencement et à la fin de la phase, et par (£) la déclinaison au moment de la
conjonction,
sin/ — cosa ces CD,
, tanjja
tang/t _—.— -,
sin/' - cosôcosut), tanff A
lang/i'
sincO
Dans ces formules, les angles horaires h et A' sont comptés à partir du Soleil, dans la direction de l'Est, en sorte que les longi-
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tudes des lieux qui voient commencer ou finir Téclipse seront d& terminées en retranchant respectivement de ce$ angles le tem[^ s mojen de Paris (réduit en degré et minutes) qui convient au coii^^bmencement et à la fin de la phase, et en observant que les diffi rences positives indiquent des longitudes Est et les différenc^^^s négatives des longitudes Ouest.
Nous allons présenter une application des formules qui prû — accèdent à la détermination des lieux qui voient commencer ^i«— cl finir les diverses phases de Téclipse totale de Soleil du i6 aM — ziil
On déduit de la Connaissance des 7em/?5 les éléments suivant — is, exprimés en temps moyen de Paris :
ISTi. 16 tTrll.
ha*,
Temps lie la conjonction en ascension droite i .26.24,5
Ascension droite de la C et du Q i-37.47i9i
Déclinaison de la (^ au moment de la conjonction 9. i3.4o,2 B
Déclinaison du 0 au moment de la conjonction 10. 10. 5 1, SB
Mouvement horaire en ascension droite de la (£ 34.26,9
Mouvement horaire en ascension droite du Q 2. 18,9
Mouvement horaire en déclinaison de la C 16. 55,4 B ^
Mouvement horaire en déclinaison du 3 53, 1 B «S
Parallave horizontale cquatoriale de la C 61 . 12,8
Parallaxe horizontale équaloriale du ^ 8,9
Demi-diamèlre >rai «le la C 16. 42,4
Demi-dianiclre vrai du 3 1 5. 57,8
<)n a ensuite
Ciiicui lie ch 2,, Di el V .
Déclinaison do C- . . . - *|. li. io.2 Mouvement horaire en
Déclinaison «lu J^. .. . -io.io.>i.> ascension droite de
M«iu>enionl horaire en
ascension droite du Q. a.i'i^ '** :< Il îi. ^'^
Mou\omonl horaire on Parallaxe horizontale éq..
dôolinai>on ilo la C- — it>.33,i de la C 61. w n.<
M%>u\cmonl horaire en Parallave horizontale éq. .
déclinaison du ^. . . >*. i du '^ ^.*)
r*: — it>. J.3 Parall.equat.relat.de la C. 61. ^»V
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Iog6i'3' 3,56394
log nombre constant 9 > 999^9
logP' 3,56323
Calcul de Tm (temps du milieu de l'éclipsé),
-- i6. 2,3 logDi 2,9833[
o logai 3,285ii
^-'^-^^ . ^ië^
logcosD 9^99435
log tange 9»7o584
log cos i 9 , 95o56
loge) 3,53584
log n 3,48640-—
logn 3,48640—
logsini 9,65441
log nombre constant 3,5563o
— logD,. ; 2, 98331
loge 3,7i38o
logtang/ 9,7o385
logf 3,41765
Cf 1 .26.2 {
Temps du milieu de l'éclipsé T,,,. 2. 10.00
iion des lieux qui voient commencer et finir Véclipse centrale
et heures de ces instants.
doit prendre ici P' = 6o'58'' = A; dès lors on a
log/i 3,48640 —
log A 3,56324—
i46*',55' log cos o) 9,92316 —
loglangto... 9,81390 — I — 26. 49. 24
loge 3,7i38o (u... 146.55.00
logt 3,52770 o,.. — 173.44.24
ai4
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h m • t 0.56.II
Tni 2.IO.OO
Hf I . i3.49 pour le commencement
H/ 3. 6. II pour la fin
Latitude
Commencement de l'éclipsé.
Longfliute.
a,.,. — i73.44*î^4 logcosa... 9,99740— logtanga.. 9,04017-r (î) — 10.10.55 logcosCO... 9,993104- logsindO... 9,24740-+-
logsin/. ... 9,9905
logtang A..— 9,79277
Latitude géocentrique /. 78.4 Réduction, Table XII. . . 5
Hc 1.13.49
Équation du temps. 14
Latitude géographique. . 78.9 Sud H^ 1.14. 3
H- en arc -^i8'.3i'
lie — i8.3i
Longitude
5o.20 Ouest
Latitude.
Fin de V éclipse.
LoofUBde.
logcosô. . .
loîjcosd? . .
logsin /'.... 9,09329
logtang6.. 0,23690— logsinCD... 9,24740+
log langA'..-i-o,9895o
Latitude géocentrique /'. 29.34 Réduction, Table XII. . . 10
Latitude géographique.. 29.44 Sud
Équation du temps.
11/ en temps
11/ en arc
Longitude
Est
La position des autres lieux, qui se rapportent au commencement et à la fin de Téclipse partielle, s'obtiendrait par un calcul semblable à celui que nous venons de faire pour Téclipse centrale- Il faudrait seulement prendre ici
A = P'-4-8-hrf = 93'38',
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et Ton trouverait
Commencement de Téclipse générale le i5 avril à 23^57^,5 dans le lieu dont la position est : longitude 73'*33'0.; latitude SS'^Si' S.
Fin de Féclipse générale à 4^22^,5 dans le lieu dont la position est : longitude 23''9'E.; latitude ô'^io'S.
VIII. — Courbes-limites des points où Téclipse générale commence ou finit au lever ou au coucher du Soleil.
Soient L {^fig* 3o) la position vraie de la Lune sur son orbite relative à un instant t compris entre le commencement et la fin de Téclipsc
Fig. 3o.
partielle, et S la position vraie du Soleil. Prenons Sm = S/?i' = A', Lm = L/?i' = P' et soit mZ = m'Z' = 90®. En Z ou Z', la Lune apparaît aux points m ou m' et Ton a un simple contact extérieur avec le Soleil à l'horizon. A d'autres instants ^1, ^2, ^3, ..., compris entre le» mômes limites et pour les mêmes valeurs de A' et de P', répondent d'autres points intermédiaires (Z|,Z',), (ZojZ^), (Z3,Z3), ...; et l'ensemble de tous ces points constitue la courbelimite des lieux voyant la phase au lever ou au coucher du Soleil. Maintenant, si l'on remarque que les arcs L/n et Lm' sont dans le prolongement de ceux LZ et LZ', on voit qu'il faut, pour que les points Z et Z' puissent exister, qu'il soit possible de construire les deux triangles SmL et Sm'L, ce qui exige évidemment que l'on ait pour le point Z', par exemple,
SL < Sm -1- /?iL et SL>mL — Sw, *"
ou
A<P--y et A>F — A'.
De là deux espèces de courbes, suivant qu'on a
P' — A' < 71 ou P' - A' > n,
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n désignant la perpendiculaire Sn menée à Torbite relative parle point S.
1® Soit d'abord P' — A' «< n. Dans ce cas, la formation des triangles SmLy Sm'L est toujours possible pendant l'apparition de la phase sur la Terre, et Tinstant du commencement ou de la fin est marqué par la condition A = P -f- A'. Le triangle LmS se réduit à une simple ligne SL, et il n'y a qu'un seul zénith voyant commencer la phase et qu'un seul zénith la voyant finir. Quant aux positions de la Lune sur son orbite relative, chacune d'elles donnera lieu à deux positions Z et 7J voyant la phase. Les deux points Z et Z' partant d'un même point A {fig* 3i) décri-
Fig. 3i.
ieJ
roiît donc, dans le sens opposé au mouvement de la Terre, deux courbes qui, après s'être coupées en C, puis divisées de nou- M'au, viendront se réunir en un même point B, de manière k donner à rensemble de la ligne décrite la figure d'un 8 déformé. Le lieu C. intersection des deux branches, est celui où la phase coiunience au lever du Soleil et finit au coucher de cet astre, ou commence au coucher du Soleil et se termine à son lever.
2° Soit P' — A > /î. Ici les deux triangles S/wL et S///L se réduisent à une seule ligne SL, quand A =: P' — A' et aussi quand A zzz P' — A', et chacune de ces positions ne donne qu'un seul ze*
P|£d1CTI0R DBB écLIPSBB SB ttNB ET SB SOLEIL. 317
oilh Z. Dans ce cas, le point Z décrit deux ovales distincts et séparés {fig- Sa), formés, le premier par les valeurs décroissantes de P* + 4' à V — A' et le second par les valeurs croissantes de V — 4' à P* + 4'- Le premier point du premier ovale et le dernier point du second ovale sont les positions où la phase commence et finit sur la Terre. Le dernier point du premier ovale et le premier point du second ovale sont simplement déterminés par la relation A = P — 4' et calculés de la même manière que pour le commencement et la fin d'une phase sur la Terre. Fig.3î.
^*=ar::=
Proposons-nous actuellement de déterminer les positions des deux lieux Z et Z', qui répondent à une époque quelconque comprise dans l'intervalle de temps relatif à chaque ovale.
Supposons qu'avant tiré l'arc ZS (/tg. 3o), et mené Ld perpcnlîculairement à PS, on fasse Sd=:{x), Lrf=(_j') et rfSL=^S, :el angle S étant compté à partir de SP vers l'Est.
Représentons, de plus, par(D) la déclinaison du ])uintd, laqurllo !xcède un peu celle du point L. Nous donnons, à la fin de ce Voume, une Table (la Table X) des valeurs de [(D) — D], dénotées par a correct, et à l'aide de laquelle on peut déterminer (D) quand D est connu. On y entre avec les angles a et D comme arguments.
On a d'abord, par le triangle sphérique Pt/L rectangle en d,
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D étant la déclinaison de la Lune et a la différence des ascensions droites du Soleil et de la Lune. On a ensuite
(T) = (D)-(Î>, (7) = «cos(D) (t),
langS = !-Z-) A=44=i4; ° (ar) sidS cosb
le quadrant auquel S appartient est déterminé par les signes ^^ (x) et (y).
t désignant le temps écoulé depuis le milieu de l'éclipsé générale jusqu'au moment considéré, on a encore, pour déterminer A^ S, (x) et (y)y les relations suivantes, qui se déduisent de celles^ ^ablies dans le paragraphe précédent,
t ^ n tangci) = -y A = >
° C COSO)
S — ( -— i ) z^i u), (j') = AcosS, (j') = AsinS.
Le signe supérieur dans la valeur de S se rapporte au ter'"»?* qui précède le milieu de réclipse, et le signe inférieur au Ick" "np* qui suit ce milieu.
Considérons mamtenant le triangle /wLS, qui, à cause de la pc* litesse des côtés Lm -- F, S/?i = A' et SL := A, peut être co (Jéré comme rectilignc et posons
nsi-
En dt'signant par '^ Tanglc /;/LS, on aura
•iin ' -
(•i Cotte expression «le {y) résulte «le la considération du triangle •«[•h-— riiiut rectangle Pc//, lequel donne
tan:;('»M r langa ros(I)),
ou bien, en remarquant que {v) et a sont de très petits ares,
(^>) — a cos(D).
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Comme les arcs ZSetZm sont sensiblement égaux à go^, on peut les supposer parallèles à leurs extrémités, et faire
ZSL = mLS = «p.
Dès lors
NSZ = Sdrç,
et les deux triangles PSZ et PSZ' donnent, pour déterminer la position des lieux Z et Z',
IZl sin/ = cos{Dcos(S — 9), tangA = . — ^^ — '-y
* sinOk)
Zl sin/ = cos(î)cos(S -h o), lancyi = ^. — - — '- -
Soit H l'heure vraie de Paris, on aura
longitude Est = A — H,
h étant toujours dans le même demi-cercle que S — cp pour le premier lieu, et dans le même demi-cercle que S -f- cp pour le second.
Faisons une application des formules qui précèdent à l'éclipsé de Soleil du 16 avril 1874»
Nous avons vu que le commencement de l'éclipsé générale avait
lieu à 23** 57", 5 et à la fin à 4** 22", 5. C'est donc pour un temps
compris entre ces deux époques que nous pouvons nous proposer
'de déterminer la position des lieux correspondants Z et Z'. Prenons,
comme exemple, l'époque i**o"*o* : on a
Nous avons trouvé n=^ — 5i'4"j 7 i ainsi w >> P' — A',
Temps considéré i .00
Temps du milieu 2.10
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— tu. . .
logt 3,62825
loge 3,7i38o
log tango) 9*90945 t«>. . <i<>'
iogcostu 9,89009—
log/i 3,48640—
U'..'.: ''sfiS!'*'^' ^^-^
\ compl.delogA.. . 6,40869
;a p. 18.45 log 3,o5ii5
y — JA. i3.55 log 2,92169
compl. de logP'. 6,48676
îr 14.46.40 sinj^ 9i4o665
Position du lieu Z.
LMfitxt*
log tangos -^>. 9,49341— Temps de Paris, i. o logco5(S— ^•. 9, logsÎQC^ 9,2î74o — Équ. de temps . 14 logcosoC* 9,
logtangA 8.7io^*<i llentemp«. .. i.iî logsin/ 9.
en arc i8"3o'
/* - 3. O / • 70.0 Sud
H 18. >o Ht-ductii»n . .
L«.'n::itudc.. . . ji..ùi<*uo>i Latitu^lc. . . -o.~ Suii
Lat.taJ^
IX. — Lignes de simple contact nord et sud
Les întersectîons du cône de pénombre avec la Terre, considérées à différents instants successifs, déterminent, sur la surface du globe, une série d'ovales embrassant une zone, dont les courbes, dites de simple contact au nord et au sud y forment l'enveloppe. Ceci a particulièrement lieu quand /i <C P' — A', c'est-à-dire lorsque toutes les génératrices du cône viennent à rencontrer la Terre. Quand n>V — A' ou lorsque le cône de pénombre ne rencontre pas entièrement la Terre, une seule de ces lignes se trouve tracée sur sa surface; elle est située du côté sud si la différence de déclinaison de la Lune et du Soleil est négative, et du côté nord si cette différence de déclinaison est positive. Dans ce cas, nous avons vu que la courbe des lieux qui voient la phase au lever et au coucher du Soleil avait la forme d'un 8 distordu.
Soient S {fig' 33) la position du Soleil à un instant donné.
L la position de la Lune sur son orbite relative, Z et Z' les zéniths des lieux respectivement situés sur les courbes limites nord et sud, et m, m' les positions apparentes correspondantes de la Lune. Menons les méridiens P m', Pm, PS, PZ, PZ' ainsi que les arcs mr, m!r^j \ahdh\ perpendiculaires à PS, et soient Srf = (j:), Ld= (y)j mh = x, LA =^, Sr= u,mr=^ c, Sm =A', Tjm=^Tjy PmZ = M, mPS = a'. Désignons en outre par D' la déclinaison du point m, par / la latitude du lien Z et par h l'angle horaire ZPS.
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Nous allons chercher d^abord la condition qui doit exister e: les coordonnées a et (> du point m et le temps /, pour qu^ ce point puisse être la position apparente de la Lune au moment ^u milieu de Téclipse.
Il faut évidemment, pour cela, que la distance apparente A'' c^es deux centres, pour le lieu Z, soit la plus petite possible ou cqg; ue Ton ait
condition que Ton peut écrire de la manière suivante : . ^ du dv
en remarquant que A'- = u^ -\- if^.
Or, en considérant le triangle sphérique PZm (/ig' 3-3). on a
P/n = 90* — D', PZ = 90*» — /,
mPZ =h'-7!, mL = P'sinZ, X = mL cos M = P' sin Z cos M, y = mL sin M = P' sin Z sin M.
On a de plus
sin m PZ col M — cot PZ sin P /?i — cos P m cos m l*Z,
ou, en vertu de la relalion qui doit exister entre les sinus ^•*'^ angles et les sinus des côtés opposés,
sinZ cos M = cos PZ sin P//i — cosP//i cos//iPZ sin PZ — sin / cos D' — >in D' cos / cos( /i — 2' ).
On aurait de même
sinZ sin M = cos/sini /< — 2').
Ainsi,
ni/i — x - P'[ sin / cosD' — sinD' cos /cos (A — 2 ;|, Ui -y - P[co>/sin^/i - 2'.].
(^omme, d'après la figure.
du ^, . ,dD'
-, = — P sini — 7-cos dt dt
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on en conclut
!a = Sr = P'[sin/cosD' — sinD'co8/cos(A— a')] — (a?), ç =M = (^) — P'cos/sin(A-a').
Maintenant, si Ton différentie ces valeurs de u et de \^ par rapport à ty et qu^on remarque que l'angle horaire h varie à raison de 1 5® par heure, on aura
--^ — — P'sini'-i-- [sin/sinD' -h cos/cosD' cos(h — a')] -4- Fsini'^i5<>- ^) cos/sin D' sin(yi - a') - î^\
ou bien
Z-t-P'siniYi5'»-^^sinD'sinZ8inM-î^, rfi; ^ f^ ^Psini'/^iS'»- ^VcosZcosD'-sinZsinD'cosM).
Mais les quantités P'sini"-^i P'sini"-^, étant très petites
par rapport à celles P'i5°sin i'^, -^ et -^^> on peut les supprimer et écrire en outre (D au lieu de D', ce qui donne
^ = P'i5°sini'sin(DsinZsinM- 5^, dt dt
^ dv d(v^ ^ = -^ — P'i5"sini'(cosZcos(î) — sinZsinCDcosM); dt dt
par conséquent,
al P'i5®sini'sin(£)sinZ sinM -j~
— -^ P'i5° sini'(cosZ cosOE) — sinZ sindE) cosM ) — o,
ou bien, en remplaçant P'sinZcos M par(j:) -j- w, P'sinZsinM par (y) — i^ et eiTectuant les réductions,
a i5°sini'(j')sin(D ^
[d( V n i5°sini''(x)siuC0-r- . - PViS^sini'cosZro^d) = o
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C'est la condition cherchée entre Uy v, P^ (D et Z. Nous all4 en déduire une relation entre Z et Pinclinaison H qae fait l'orl relative apparente avec le parallèle de déclinaison mené par point S.
On a, d'après ce qu'on a vu au § VIII,
(j') = (D)-CÔ, (j')=acos(D),
équations qui, étant diflférentiées par rapport à ty donnent, en i glîgoant les variations de (£) et de cos(D) et appelant D la déi naison de la Lune au moment de la conjonction \Taief ai son mo vement rolatil* en ascension droite, et D| son mouvement rela en déclinaison.
dt
= 2|COsD.
On a« par suite.
Soient
lA>^ -T : 1 = to,>8ao4WiC05D,
A <in> —
• Ov'»<\
V = to.S8ao4 ^D|,
« B — V ^sin.O
î\\;,r.\i. o> o.:v.:v.i v\^:.^:,i:.:c > i-vni.::î t v.i:o \\ dun*e de IVclip^ l^n Aura
1 Vx; A :v^; - ^^c r^/^>x. ^r- :>:?-- e-lr^r Z et f
Puisque
LSrf= s, LSm = i8o*»— (S-t-i'), LS m' = S -4- *',
on en conclut parle triangle LSm, considéré comme plan,
Lm«= P'*sinîZ = A*-4- A'^ih 2 AA' cos(S -f- i'), d'où
A*-f- A'^ 2AA' (G) sin«Z= ^-^^ - dz _^cos(S-Hr),
le signe supérieur ayant lieu aux limites nord et le signe inférîc*ur aux limites sud. En élevant l'équation (5) au carré et Fajoutai:&t. à celle (6), on obtient
^^^ — su? — ±-p7rcos(s-i-*)+— p^=i.
îomme une petite erreur dans la valeur de Tangle H ne peut pas iï^fl 1.1er d'une manière sensible sur la valeur de Z, on peut consi- (l<Srer l'angle t comme étant égal à celui t', et dès lors on a, pour dë- *^«i*miner l'angle Z (fig. 33),
// = A' cos /, D' = CD q= M,
v' = A'sint, a' = il= ^1 (D) = D -f- (a — a') correct.,
(8^ i cosU' ^ ^
r = (a— a')cos(D), :r = (D) — D',
tangM = *-, sinZ= jr-, rj = sr'Wi»
^ X I* cos M P simM
*^ signe supérieur dans les valeurs de D' et de a' se rapportant *^"5c limites nord, et le signe inférieur aux limites sud.
C>n peut encore obtenir Z et M à l'aide des formules suivantes, P*^s simples que les précédentes, bien qu'un peu moins exactes.
Soient i l'intervalle de temps écoulé depuis le milieu de l'écUpsc S^n^i^le jusqu'au moment considéré et w' l'angle formé par l'arc Lm ^^ 1^ plus courte distance n des centres.
On a
L/nsina>'= n tancio =r /i - cl L m cos oj' = /j ± A'.
^T^^tions qui, en y remplaçant L/n par P'sinZ, peuvent s'écrire
P'sinZsinw'rr n -, P'sinZcosco'= n ±1 A'.
SoocHOS. — Jstr,prat^ i5
On déduit de là
, nt . „ /i±A'
tangto = 31-777» sinZ=ô7 ?>
^ c(/izhA) P coscu
ri, en posant
on obtient
(<i> lanîïai'= ^E, sinZ= ;> M = ( — «) :;i w',
le signe de E et de F étant le même que celui de /t di A'.
Une fois M et Z déterminés, on obtient la longitude / et la latitude h du lieu cherché par la considération du triangle sphéricfue Z//iP(/i>.33), dans lequel Z m = Z, Pm = 90«— D'et PmZ= M. On a, en effet, par ce triangle,
col Z co:» D' = <in D' cos M -\- sin M cot( A — a' >,
d'où
. , cosD' . -^,
tangZcosM tangM Soit
MO' lanirO = tanjrZ C05M,
;ilors on aura
, *inO _,
• II' tanc» /i — a »= r^lanî;M.
On a « n<uilo
vin / = 005 Z >in D — of>5D' 5inZ co>M.
ivlalion tni'on poul ôorirt* sous collo forme
,. -iinZ _, >inD Ct^"^M *inZ :an^. ,.^0 _ 0 >>M- -\
■vil vin ^ - 2 <in D >in h - 1
î'",;^! îa!i«Z ...<M uin;: M
t . îvnu.rxîuanl qv.e .: Par la substitution*'^
1.41,:^ ù la pKuc d*- laiu Zoo<M et eu épirxl à la relation « 1 \\ ^ "^
aura donc
(12) lang/ = lang(6-i- D')cos(A — a).
Comme moyen de vérification, on a
sin6 _ sinZcosM cos(6 -H D') "" cos( A — a')cos/'
formule bien aisée à démontrer.
Les valeurs de Z et de M déterminées par ce qui précède sont suffisamment approchées pour le but qu'on se propose. On pourrait cependant en obtenir de plus exactes en introduisant dans les équations (8), à la place de f, la valeur { de cet angle déterminée par la relation (5), qui devient
. ^ 1 cosZ ,, , ., tangv
(i3) coli = cotv — r— : — , d'ou tangi'-. ^-,
A sinv ° cos2îp
en posant
V^cosZ
sm© = — :^
* 2 À ces V
Dans le cas où Ton voudrait atteindre à toute Texactitude possible, ce qu'il y aurait de plus simple à faire, ce serait évidemment de déterminer, par un premier calcul, la position approchée des lieux et de calculer, pour Tinstant considéré, aetD. La parallaxe P' étant ensuite obtenue au moyen du rayon vecteur (Table IX), et Taugmentation du demi-diamètre de la Lune ayant été déterminée à Taide de la valeur approchée de Z (Table XI). on aurait suivant les cas A'= S'zt: rfou A'= rf — o', et de la résulteraient déjà |K)ur X et V des valeurs plus exactes. On calculerait ensuite Tangle V à l'aide des formules (i3), et alors M et Z seraient fournis par les équations (8) dans lesquelles on remplacerait i par V.
Occupons-nous actuellement de déterminer la position géographique des lieux correspondant aux points extrêmes des courbes de simple contact nord et sud, points qui appartiennent, comme nous l'avons déjà dit, aux courbes du lever et du coucher. Comme à ces points limites on a évidemment Z = 90", il en résulte, équation (6),
P'*= A*-i- A'*=T2AA'C0S(S-: ï).
Soit i'= I, on aura
S -h f = S H- / = to,
A cos(S -f i) — n,
vi par consév]uont
p'i:- A«- A'*±: >.A'/i = A«— /!«-}- (/l±:A')î=A*sin^to-^ (/ii± A'»^. (équation qui, t'tanl divisée par A'^cos^w = /j', donne
jNIaintenaut, si Ton pose, comme au § \ni,
n sin f
f = 36oo X — =- — y
on aura
demi- luréo t — r langco — - v^P*— i /i n A' »*? ou, sous une tonne plus appropriée aux applications.
C05CD = — —. — • ": = c — 5in to» . P n
On dtHluit de là
K|HHjuo do rentrée = lemp^^ du milieu — t. K|HH]uo do \â >ortio = lonip> du milieu - t.
QuanI au\ \aleur> do / et do /i rolatixos aux lieux de renl**^'*' ol do la sorlio, ollo> son^nl dolorminôos do la môme manière rj •'*" jHnir lo< Uou\ qui xoionl lo oomraoncoment et la lin de la pli^**' >ur la lom^: >ouloaionl, on do\ra omplovor ioi ^C> m » au lieu cî<* --*• \in>i, l\>n aura
If.
tîV
î»Pi:''
IXav'^ v^s* qv-i iNTxx-xNio r^ou< i\\>n> supjxvM» i =z i, ce qui ne
rcn
qu'approchés les résultats obtenus de cette manière. Si l'on voulait une plus grande exactitude, il faudrait employer la valeur même de i et prendre la parallaxe P, qui convient à la latitude du lieu obtenue par le premier calcul. Comme Z =90**, on en concldrait, soit par Téquation (i3), soit parcelle (5), que t' = v; avec les époques respectives de Tenlrée et de la sortie obtenues par la première approximation, on procéderait à une nouvelle détermination des quantités (A), (B), Xsinv, Xcosv; on emploierait vau lieu de i dans les équations (8) et le résultat final serait alors fourni parles dernières équations (i4)-
X. — Détermination du point d'intersection des courbes relatives aux lieux qui voient commencer ou finir Téclipse au lever ou au coucher du Soleil.
Lorsque la surface conique ne rencontre pas entièrement la surface de la Terre ou quand /? > P — A', nous avons dit que la courbe-limite des lieux qui voient la phase au lever et au coucher du Soleil avait la figure d'un 8 déformé. Le point d'intersection ou nœud est une position ou la phase donnée apparaît au lever et au coucher du Soleil, soit que cette phase commence au lever du Soleil et finisse au coucher, soit qu'au contraire elle commence au coucher et finisse au lever. Occupons-nous de le déterminer.
Soit Tla demi-durée de l'éclipsé, laquelle commence et finit avec
la phase donnée; t -^ exprimera évidemment l'arc semi-diurne du
Soleil dans l'intervalle de temps t, et, en considérant le triangle sphérique PZS {fig* 33) dans lequel ZS = 90**, ZP = 90° — /, et PS = 90® — (ô, on aura, par l'application du principe fondamental de la Trigonométrie sphérique,
— lang/iangCD = cos ^ t -5- j,
ou bien
— tang/ tangCD = cos(': i 5'),
valeur qu'on peut supposer égale à l'unité, à cause de la petitesse de Tare T. Or, comme dans cette supposition / ^ (ô = 90°, Z --=^ 90", on
/oit que, pour les valeurs de //, *'? "^ > -7; relatives à l'instant du
milieu de réclipse, instant qui arrivera à midi ou à minuit^ pourra prendre sinZ = i et M=:o® ou i8o°. Dès lors, oii av (équations a et 3 du § IX),
du dt
dix) dv d(y) , T^, -« . » . ^ dt dt dt
Appelons jjl le mouvement horaire de la Lune sur son orbite i iative apparente et i' Tinclinaison que fait le plan de cette orl> avec un parallèle de déclinaison mené par le point S; on aura
^ dv . _
a cos i = —z-t |x sin * =
du
ou, d'après ce qui a été établi au § IX,
( |xsinr== D,,
\ acosi"— ai cosD=^(9,4i796)P'siii(D.
Maintenant on a pour la condition de la plus grande phast* pour celle du milieu de Téclipse,
du
dv
c'est -à-dire
ou
dt dt '
ti "iin i r cosi — o,
I — ur » Tl*'|sin/' (ïMCo-iT o.
On a d'ailleurs, / dési^rnanl rinlervalle de lemps écoulé dep»' '^ la conjonction vraie jusqu'au nionïcnl considéré.
ainsi
Mai:
|i — it V \ <in /' — /(^ r>i <in *"- - i| ro« F) cct«>i' )] - ■ c».
par conséqneni
-. .1^111/. ïiCOSp ( -.- . 1 (O*/,
*>L:r»>inr /
•«in I
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Posons
cos(t — *;
On aura
k sini'sin i
OU, parce que D| = jjLsin/',
/ = -sini,
c'est-à-dîre, t étant exprimé en secondes de temps, (5) / = (3.55630) -sine.
Quand la différence de déclinaison ô est négative, M= i8o** et c'est le signe inférieur que Ton doit adopter dans la valeur de k. En général, P doit être pris avec le même signe que d.
Comme / diffère peu de 90° ^^ (D, on peut aussi corriger préalablement la parallaxe horizontale en raison de la latitude.
La valeur de t étant ainsi obtenue, on a pour le temps apparent de la conjonction vraie relatif au lieu cherché, temps que nous désignerons par H,
( H = 12'* — /, si d et (0 ont le même signe,
I II ^ o''-- /, si d et (0 sont de signes contraires.
C'est cette heure H qui, comparée à celle de Paris au moment de la conjonction vraie, détermine la longitude du lieu intersection des courbes des levers et des couchers.
Quant à la latitude / du même lieu, elle est déterminée de la manière suivante. On a
i' = {y ) := tii cosD.
On a d'ailleurs
ainsi
■ôhV) -X-cos(t'^ 0,
M>i — A'sinf sini,
aiCosD - : — :— ;
sint
// - k cost'cosi,
• i* - A- sin t'cost.
Soil n! la plus courte dislance apparente des centres et t la demi-
.'jsr*: n* , icapêe. on aura
V n' A'sincosiDr
/l = — :;> COSlO = --7, T= — ,
• . ft&r ^Ce. il viendra
"" langcô
.^11 1 dussiy en employant la valeur ci-dessus de i^,
A'cosi A SI n CD
cosio = — -7— , T — ,
, . cos(ti5')
'» tanff/ = 7: ^^ — — -'.
^ tangCJO
oi f) sont toujours de même nom.
l\>ur que le milieu de Téclipse ait le Soleil à Thorizon, il faut ^uc/t'= A' ou que (0 soit nul. Alors t = cet /= (jo" — (£>. Lorsque o ditrère de zéro, le lieu G {Jig* Sa) ne se trouve pas sur la courbe Jcs lieux vojant le milieu de Véclipse au lester ou au coucher i/u Soleil; il est situé un peu au-dessus ou un peu au-dessous de ccHe ligne et forme, avec la courbe -limite des levers et des couchers, un très petit triangle représenté par aCO.
Nous allons nous proposer d'appliquer les formules qui précèdent
À lu détermination du lieu intersection des courbes du lever et du
coucher, dans Péclipse totale de Soleil du 16 avril i874«
On a
log p 9-99861
iog(n— /?) J. 56396
0 , logsinCt) 9-2i7.{o
' •-?. |.JD log nombre const 9'|i796
' Iog(9.îi796)P'sin(D .. 51.9.2793 -f- :^.i9
m' ^ 0 I '^i logaj 3.285II
JogcosD 9.99435
j .:. 5^[ij'^ logajCOsD 3.J1794O -+-3i.iJ
I»' — ()o.52 log|xcost' 3.3i639 |xcost'=-i- 3î.i^
log|xsini'= logDi ... 2.98330
log tangT <). 66691
logcost' 9-95757
log [X 3 . 35882
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log(— <) — F) 2.33846
Jog cos(i' ^ i) 9 99976
logA: 2.33870
Jogsini 9.65i3i
log nombre consl 3 . 5563o
5T54937 logjx 3.35882
log/ 2. 19049 —
Temps moyen de qt i .26.25
Ëqu. du temps i4
Temps moyen de qt.. .... . 1.26.39 à Paris
Longitude en temps 22.35.56 Est
Longitude Ouest i.2|. 4 = 21° i'
JogX: 2.33870
log cos i 9 «95059
log A' = ( 0 -h rf
cos(i> 8.99703 95°4*>'
sinw 9 99785
A' sin (o 3 . 290 1 1
log(x .. 3.3588a
log'f 9-93129
logo" 2.95424
l0gTl5* 2T88553 Tl5'»=I2*48'
logcos(T 15*») 9-98907
log tangCD 9 . 25437
log tang / o . 73470
Réduction 4'
Latitude 79^38 S'.
• — Courbe des lieux voyant le milieu de Téclipse au lever
et au coucher du Soleil.
^^îsque chacun des ovales Ouest et Est est la limite des lieux qui **^^tla fin et le commencement de l'éclipsé au lever ou au cou-
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cher du Soleil, il doit nécessairement exister, dans chacun d'eux, une ligne allant du Nord au Sud, et telle que les lieux qui y sont, silués voient, pour Tovale Ouest, le milieu de l'éclipsé au couche»du Soleil et pour l'ovale Est, le milieu de Téclipse au lever de ce*, astre. C'est cette ligne DCE {Jîg* 3i et 32), dont le tracé sur lest (Partes des E phémérides permet une appréciation plus compléter* de la marche du phénomène, que nous allons maintenant détcr — miner en admettant que l'inclinaison de l'orbite apparente de \^m. Lune soit la même quecelle de Forbite vraie ou que i'= i, suppo — si tien qui donne lieu, dans la pratique, à des résultats sufljsan» — ment approchés pour le but qu'on se propose.
Soient XiS' {Jig* 3/{) l'orbite relative vraie de la Lune cl S
Fig. 34.
une perpendiculaire menée à celle orbite par le point S, posilio* du Soleil. Si Ton prt*nd sur la direction S/i,, de part et d*autre A*
00 poini S, do> louiTuours S//* = S/?i' = o — </, il est clair que lo" poinl^ ;>i ol vi ainsi dtlorminô> >oronl lo> limites entre lesquello^ iloNra so IrxMivor la position apparente de la Lune, pourquil puiss \ a\oir oolipso: ol dou\ oas son^nl à disliniruer, suivant quoi |H>inl ''I louïl^ora onlre > ol /* ou au delà du point n.
SnpjH^'-ous dalv^rxl quo lo jx^inl m tombe en Ire S et /», cl p uons >ur NN , M, -i : l^ . La promièiv |M>>ilion \raio de la Lu vora oiï \L. oi il n'x aura qu'un simple oonlacl au moment <J miliou do l\vIip<o, i^ujinl au\ autres {visitions \Taies de la Luno,t dtvà vlu px^nu \L î^oiîs SMp;H>>ous que h* mouvement seirt^ctuo t \ xoî^ N , ol!v"> r,o ixnirr :*: ox'^Jonîraont donner lieu à aucun co laoî ot. »jv.»r vNn^SiN^xior:. à ji'.;o;:n l:ou \o\anl le milieu de IVclip Maix ,',0 M V n \| . !^ ^ r*; .î;> !so«\ \v^\aol le milieu de léclip
es
le Soleil étant à rhorîzon, existera, et cette série sera continue si F < mn ou si w > P' — (o -h d), et discontinue si P > mn ou si n <F — (2 -f- rf), ce qui s'accorde parfaitement, comme on voit, avec ce que nous avons dit au § VIII, puisque dans le premier cas la courbe des levers et des couchers a la figure d'un 8 déformé, et dans le second cas celte courbe est formée de deux ovales distincts et séparés.
Supposons maintenant que le point m' tombe au delà du point n, et prenons M/i = P'. Il est clair que, dans ce cas, à chaque position vraie de la Lune comprise entre M et M|, point on Ml m' = P', correspondront deux positions apparentes de chaque côté du point /i, et, par conséquent, deux lieux voyant le milieu Je l'éclipsé à l'horizon. Passé le point M|, les contacts ne pourront plusse faire que du côte /lY et correspondront chacun à une posiblonde la Lune comprise entre M| et M2, M2 étant un point tel lUeMj/?! = P'. Enfin, du point M2 au point symétrique M^, la série ^^s lieux voyant le milieu de Téclipse à Thorizon existera, et cette ^^i*ie, comme dans le cas qui précède, pourra être continue ou discontinue, suivant qu'on aura
/i>P'— (0 -rfj ou /i< P— (0- J).
11 s'agit actuellement de déterminer les époques correspondantes ^^^ positions M, M,, M2, M^, M',, M' de la Lune sur son orbite **^lative vraie, positions qui sont celles pour lesquelles ont lieu les Pï*cmiers et derniers contacts indiqués.
En convenant de représenter par (o l'angle Mmn que fait la perpendiculaire S/i à l'orbite relative avec la ligne qui va de la posi- ^^on vraie de la Lune à la position apparente, et par t, , T2 les dcmi- J cirées correspondantes aux positions de la Lune en M et Mo, on ^ura, d'après ce qu'on a vu au § IX, p. 228.
1° /i<(o-f-rf) :
c V Point M coi = 00% Ti — ,
Point Mj cos(02 — HT > "z^ = sin Wj,
a étant plus grand que 90°, quand à est négatif, ^'aintenant, si l'on conçoit mené par le point S (Jig* 35) un
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arc de grand cercle ZS, et qu'on prolonge Mm jusqu'en Z, l'arc ZS étant sensiblement égal à 90®, il est clair qu^on pourra considérer les arcs Zm et ZS comme sensiblement parallèles à leurs eitrcmités, et dès lors on aura
Fig. 35.
Première position du lieu correspondant au commencement de ta pk
< •! » sin/ = — sinicosiO, tangA =
coti
sin(£)
/r devant être pris entre o** et — 180".
Première position du lieu correspondant à la fin de la phase.
Cotlo position e>l ticterminêe en changeant le nom «le la ■ -«"•
lu»h» Je I.) position du coniniencenient el en appliqua w it ■•
1 aii:;le li«i|\uii- h
iS,.\
- I — OJ..
Sec*»iitlc postti't/i tlu lieu rurrespondant au commenretr j^ ''"'
de la phase .
t ;i n :: r/ >inu^
Seconde p'jsitit^n du lieu C'^rresp*tnilant à la fin dr la pU^'*'
>uw - <•'>/» co>^0. lancA - - .
Les seeoiidos po>ilions Ju commencoment el de la lin J*' ^•*
plia>o >oiil vieux vies poinis extrêmes M, el M* . «les Hirnc* lrac-<«"
-ur Li Mirùee de la IViTe. Quant aux deux aulros poinls exirè «^^"
^1:» NL, d> pounv>nî èliv delr rniin. s connue prcccdeinmeiil - '^^ piXMïant
n étant considéré comme positif et co >• 90**, quand d est positif.
Ces quatres points extrêmes M<, M'^, M2, M^ sont les mêmes que ceux, des limites nord et sud, dans le cas d'un simple contact.
2** Soit Aî >► P' — (0 + rf) et <; 5 4- rf. Dans ce cas, les positions
sont déterminées dans toute l'étendue de la durrc t. =
3*» Soit /î >(o-+-rf). Ici
n-(^-^d) cP' .
cosio = v»> et •: = sinto;
le phénomène a lieu pendant toute la durée t, et les positions extrêmes sont déterminées à Taide de cette valeur de to et des équations (4)*
Les limites entre lesquelles la phase est possible, une fois déterminées, on obtient la position des lieux qui correspondent à des époques quelconques, comprises entre ces limites, au moyen des relations suivantes :
sinco = ( -^, )/,
(<!>>► 90* quand d est négatif),
a= — i — CD, b= — f-f-cD,
• » ^rv . tanga
sin/ = cosacosûO, lang^ — ï-^ >
sinOO
sin / = cos6 cosdD, lansh = 7-~%r >
" sinCO
/ désignant ici l'intervalle de temps écoulé depuis le milieu d * l'écHpse, jusqu'au moment considéré.
Dans ce qui précède, nous avons admis que /' = i, ce qui conduit à des résultats suffisamment approchés pour le tracé des Cartes données dans les L' p hé mé rides. Si l'on voulait une plus grande exactitude, il faudrait employer la valeur même de i' et prendre la parallaxe corrigée P', qui convient à la latitude du lieu obtenu par le premier calcul^ on aurait alors, comme on Ta vu au § IX,
mis
(x) = (D) — (D, (D)= D-^ (a correct. Table X),
{y) = acos(D), langS =
sinS cosS
(A) = (o, 58204 )«! cosD,
et Tanglc v serait donné par la formule
(B) — fr>siii(D ^^"Sv = (A)-H(x)sinci)'
Supposons maintenant que dans la {/ig' 36) on ait
M mm' = M/n'/n; appelons 0 cet angle et posons
P/nM = M et P/w'M = M',
Fig. 36.
on aura
M- is*!*» — V — 6, MS/ii = i8o° — S-v. MS/ir = S— V, SM/w = S-r-v
SM/;r= iHo^' — cS — V -T-6);
el en considérant les triangles MS//* et MS///, il \iendra
i.inO = bm ~
— >in ( ^ — VI.
^iiî'
>iii
sim
Miit ^ — V t
l»m'M = M -^ nyo" — v - 0 »:
0 est positif ou négatif, mais plus petit que 90°.
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Les valeurs de M et de M' étant connues par ce qui précède, on o1)tiendra la position des lieux correspondants à ces valeurs, au moven des formules suivantes, qui se déduisent des triangles PmZ elP/w'Z,
Pour M sin/= cosM cosCD tanc A = . °^ >
" sinCJt)
Pour M' sin/ = cosM'cosCD tancA = . ^ «
° sincO
Pour que ces deux positions puissent exister, il faut que les quantités S m et S m' dont nous venons de donner les expressions, soient toutes deux plus petites que 8 H- rf, somme des demi-diamètres apparents du Soleil et de la Lune. Une seule de ces positions peut être déterminée, si Tune de ces quantités S m', par exemple, est plus grande que 8 + rf, et elle correspond alors à Tangle M. Enfin, si les quantités S m et S m' sont toutes deux plus grandes que 8 -f- rf, le milieu de l'éclipsé ne peut pas être aperçu de la Terre, cl, dans ce cas, aucune détermination n'est possible.
XIL — Ligne de T éclipse centrale.
Cette ligne FG (^fig* 3i et Sa), qui renferme les lieux voyant exactement le centre de la Lune sur le centre du Soleil, résulte des intersections successives de l'axe des cônes d'ombre avec la surface de la Terre. Comme, en chacun de ses points, la parallaxe relative de hauteur P'sinZ doit être égale à la distance vraie A des deux centres, on a d'abord
(•> sinZ = :A,
Soit l l'intervalle de temps, écoulé depuis le milieu de Téclipse JUsqxi'au moment considéré; on a, comme on l'a vu au § VIII,
^^} tanffto=-> A— >
c cosco
^ ^tant plus grand que 90°, quand n est négatif. On a ensuite
^ signe négatif, dans ces valeurs de S, se rapportant au temps
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écoulé avant le milieu de l'éclipsé, et le signe positif au teranps écoulé après ce milieu.
En considérant maintenant le triangle PSZ (fig* 36), dans le. quel PS = 90*» — (D, PSZ =: S, SZ = Z, on a, comme on l'a ^-^ji au § IX,
If 5in6 ^
tans/i = j r- tanj'S.
tang/ = tang(0 -î-(D)cosA,
en posant
tang6 = tangZcosS.
On a aussi la formule suivante, qui sert de vériGcation :
sin6 5inZco5S
cos(6-i-(D>~ coshcosi'
H est de même signe que cosS et plus petit que 90**, et h dans le même demi-cercle que S.
Quant au lieu qui voit à midi vrai Téclipse centrale, on peut en déterminer la position de la manière suivante. Comme à cet instant les deux astres doivent évidemment se trouver en conjonction en ascension droite vraie et apparente, on a d^abord
l = à et S = o, d'où résulte
' » • >inZ = - el / = L^ — Z.
/ avant le mémo si^ne que d ; on a on>uile
l«»nj:iiude Oue>i du lieu := Tomp-^ ilo la conj«>nclii>n vraie.
La valeur do P qui oiUro dan> los formulos pr 'ccdentes est a'Hc qui oon\ionl au liou chorcliô : niais comme ce lieu est inconnu, «^n jHMit prendre pour la \alour do P celle qui >e rapporte à la lalitudo inoxenno do ir>\ sauf à rocouïmoncor lo calcul avec la \al«'iir vIo P oorrt^spondanlo à la latitude du liou ain^i dolerminéo, si 1 «'" \out uno plu-i irraiulo oxiolitudo.
Kolali\omon! aux |H»>iliiMi< do-i lioux qui \ oient les preniior* «l lo'i «lorniors l » olip-io otnlralo. oomnio cos positions apparlionn<'iil (\idonunont aux oourl»r< d^s lieux \o\ant lo mili.Mi de rôclii»><' J I liori/on, elles >or\nU vl lorminoos parce que nous \enons de Jir^' au Paragraphe qui |»rtvèdo.
Nous allons faire une application des formules qui précèdent à îclipse de Soleil du i6 avril 1874» et chercher la position d'un 3int de la Ligne de V éclipse centrale qui suit l'époque du mieu Tm d'un intervalle que nous supposerons égal à o**5o".
Nous avons d'abord
|uc du milieu 2.10
q. suiv. le milieu.. 3. 00
rès .... 1 23 . 5
Nous avons ensuite
log^ 3,477i2H-
logc 3,7i38o-h
logtangco. 9,76332-J-
w Mg^'jrSi'
logcoscD. . 9,93706
log/i 3,48640-
logA 3, 5493 i-
logF.... 3,56323-.
logsinZ.. 9,98611-i
logtangZ. 0,58995-i-
logtangZ 0,58995
log cos S 9 , 73708—
log tangO o, 32703—
-MO. Il
logsinO
logcos(e-}-(î)).
langS
logtangA
Équat. du temps.
En arc
Longitude 22 . 1 7 Est
log cos A
logtaiig(6-i-CD).
log tang/
Réduction
Latitude. .
XIII. — Éclipse de Soleil pour on lieu particulier
Soient S et L| {fig* 37) les positions apparentes respectives du Soleil et de la Lune à un instant compris entre le commencement et la fin de T éclipse, et NL|N' un arc de grand cercle tan-
gent au point L| à Torbite relative, arc que nous supposerons se confondre avec cette orbite à Tins tant considéré. Menons sur le cercle de déclinaison PS l'arc de grand cercle perpendiculaire L|(/t et du point S abaissons Tare S/i perpendiculaire sur NV. SoienL en outre,
(D)la déclinaison apparente du point d;
D la déclinaison vraie de la Lune en Li ;
D' sa déclinaison apparente;
s la différence des ascensions droites vraies du Soleil et de la Lune;
2' la différence de leurs ascensions droites apparentes,
et posons
Sd=x, Lid=-.y. SLï = \V,
SL| = S, LL| d = dS n = 1,
S/i = /i, LS=rSL,= y,
LS/i = LjS/i = a>.
Par le triangle sphérique P</L, , rectangle en d, on a
tangvE) ' —
lanïîD
cos ai
ou
tang[i D • — D] =
tan<;D
— langD
lanff*D cos a
lan^Dû — C05I ) cos ai — tang'D *
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OU bien encore, à cause que l'arc a est très petit,
lanff|(D) — D I = r-=r — = sinaDsin*-.
Supposons que a soit exprimé en minutes et (D) — D en secondes de degré ; alors
lang[(D)-D] = [(D)-D]sinI^
s et sin - = - sin i'^ (3o sin i')a,
et par conséquent
(D) — D = (goo'sin l'sin aD)»^ = a correct.
Maintenant, si Ton convient de représenter par Aa et AD les parallaxes d^ascension droite et de déclinaison, dont les expressions rigoureuses ont été données au § II du Chapitre III de la première Partie (éq. 6 bis et •;), et que, dans le cas actuel, on peut réduire à cette forme ( * )
P' cos / sin /i , ^ T^f / • , ^ I . ^
Aa = =r 9 AD = P (sint cosCD — cos/ sin(î) cosA),
il est clair qu^on aura
a — Aa = a', D — AD - D' ;
par suite, on pourra écrire
ir = [D'-f-(a — Aa) correct.] — (D, y — [a — Aa] cosD'.
Soient Xi ely^ les variations horaires des coordonnées x ely\
on aura aussi
ar, = D,-AD„
^1 = (a, — Aai)cosD'.
En différentiant les valeurs ci-dessus de Aa et de AD, on ob-
(■) En écrivant sin P' au lieu de sinP (égal, d'aprOs la notation du Chapitre III, à sinll), mettant (D au lieu de CD', et négligeant A^i*, ce qui donne {h) = A.
liont
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</( —p j = / I*' — sini' j cos/sin(S)sin/i.
D'ailleurs P', Aa, AD étant de très petites quantités, il < mis de faire
eo qui donne
sinP'=(i,6856)F
Aa =1 i,3ii4)tangAs,
Ah =^~>,3i4i)tangAD.
Si donc Ton pose
m ^.y i,6856)P'cos/,
n z-.s i,6856»P'-î^^co5A,
«^1 aura
.. oo</
oos A = '» . 3 1 4 i * t
Y ixvi / = î.3i ii *#N,
d> Ax t
diAl?
ri, |Mr >uiu\ les \alours pn'cédenles de -^ — ei do —-=-
i it
: Aï
-r^ *::•. :' . '*î <\n ^^ ^in h.
considéré comme rectiligne donne
puis
langS = -2^, W=-r^ = -^, cotr = -2^; X sinh COSÎ5 X\
Mouvement horaire dans Torbile = -^.;
co>t
n = W cos( S -\- i), cos to = -7 , €^l suivant que
l'éclipsc est partielle, totale ou annulaire. Les triangles LSL|, L| SLo, L| Sn donnent ensuite
LLi = sinfo) -H (S 4- 01»
LïLi= sinfo) — (S-}-i)l>
cosw ^ ^^
L, n = W sin(S -h /).
Si donc ^1, t2y tz représentent les corrections que l'on doit appliquer à rinstant T pris comme origine, pour avoir celui du cointiiencement de la plus grande phase ou de la fin de Téclipse, il est
olair que, en posant
Wcosi ,
c = 36oo ,
yi cosw
«>n aura
/i = csin[ — (S -\- i) — w],
/j= c costo sin[ — (S -ht)]»
/i=csin[ — ( s -\- i) '\- t3i\y
«?t, par suite, il viendra :
Pour l'époque du comraenceraenl T -h f 1
Pour celle de la plus grande phase.. . . T -i- /j Pour celle de la fin T + /j
Pour que les résultats qui précèdent soient suffisamment exacts, il esi^ nécessaire que Tépoque prise pour origine soit voisine du nnilieu de l'éclipsé dans le lieu que Ton considère. Or le moyen le plus simple d'obtenir cette époque est de calculer d'une manière approchée le temps de la conjonction apparente.
Soient h l'angle horaire vrai du Soleil et de la Lune à l'instant
de la coijjoiiction vraie, h' l'angle horaire de ces deux astres au moment de la conjonction apparente, cl t le temps écoulé entre ces deux conjonctions. L'effet de la parallaxe n'ayant ici aucune influence sensible, on peut poser
et aussi
P' cos / . , , ., .
cosD
Alors, l'équation de condition a'= o, qui a lieu à la conjonction apparente, devient
co* / 3ti/ — I*' — ^:: (sin/*cosi5'/) -.- (cosAsin i5'/) = o, fOsD
et, en posant cos i5"= i , sin i^ t = i5^sini% on obtient
sin/t
ai rrT j — 1 5 suit COS/i
F cos l
Nous allons actuellement considérer les positions apparentes de la Lune par rapport au centre du Soleil.
D'après la/i^. 87, il est clair que l'angle L, SP = S est l'angle de position de la Lune au centre du Soleil à l'instant que nous avons choisi pour origine ; de même que l^SL^- w -i- 1 est l'angle de position apparente au temps du commencement, PSL2 —- lo — / l'angle de position au temps de la lin, et PS/i —~ /l'angle de position de la Lune à Tinstant de la plus i^rande phase. En convenant donc de compter tous ces angles du Xord vers YEst, on doit aNoir
Au conuueiiceiiionl S - 1 — i \ - to
A la j)lu> j;raii(lo phase S = \ — /)
A la fin ï^ r 1 — / > _. co
Comme ran»;lo PSZ diflère peu de celui PL,Z=— M, on peut supposer que Z -- M ; et alors l'anglr de position du centre do la Lune au zénith, dans la direction deTEst, est représenté par S -^ M. Quant à cet angle .\L il est déterminé par les Tornuiles que nou> a\ons rapportées au Chapitre 111 de la P*" l\irtie, savoir :
SI
nO
lan:;0 - rol/co>/i. lan:; M -- — '—r ^ tan;;/i.
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ZIV. — Calcul des circonstances d'une éclipse de Soleil pour des lieux avoisinant le lieu considéré.
Eu égard aux relations a — Aa = a', D — AD = D', les valeurs Jes coordonnées x, y données au paragraphe qui précède peuvent
s'écrire
( T = [(D -^ a' correct. ) — (D)] — AD,
( y = acosD' — AotcosD';
et en désignant, comme précédemment, par i Tinclinaison de l'orkîle relative apparente sur un parallèle de déclinaison et par n la plus courte distance des centres des deux astres, on a, d'après la
71 = a? cos i — y sin i, /iLj = arsin i-^-y cosi.
Soient L et L2 les positions de la Lune qui répondent aux temps du commencement et de la fin de Téclipse. A ces instants, on a évidemment L/i ou L| n = i:p A'sinw; et, par suite, pour les expressions des distances LL| etL2L,
qi A'sinto — (x sini -i-^ cost j.
Divisant ces expressions par -^.j mouvement horaire dans Tor-
^ ^ cos l
bîte, on en déduit pour les intervalles ^i, ^2 exprimés en unité d'heure, intervalles qui, appliqués au temps adopté T, donnent rinstant t où la phase a lieu,
A'cosi . cost, . .
/, ou tf=ziz sinw (xsini-\- y cosi).
En posant donc •
,. A'cosi -^ .
il) K= x36oo^
on devra avoir pour le temps t exprimé en secondes
( 3 ) f = T zp K sin (*> — -7 (ir sin e -'~y cos 1 ),
co étant déterminé par la relation
(4) COSd) =
__ 71 _ :r COS i — y sin i
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Maintenant si, dans les équations (3) et (4); on met à la place de j? et de ^ leurs valeurs ci-dessus (i), puîsqu*on pose, pour abréger,
( D -+- a' correct.) — (D .a cos D' . .
cost -; — sini,
a' correct.) — (D] sin i -h -^ a cos D' cos « ;
AD AacosD' . .
A/? = --7- cos i -7 sin *,
f \g == --1 AD sin i -\- --> Aa cos D' cos 1,
il viendra
(7) cos (*>=/> — A/?, / = TqiKsin(o — (q — Iq),
Les quantités A/> et A^ qui entrent dans ces expressions dépendent de la position du lieu d'observation, et, transformées à Taitlt*
des relations (6 bis et 7) du Chapitre III de la I'* Partie, elles peii-
, , . . cos D'
vent s écrire, en remarquant que — -=- = i ,
P' cos* cos (D sin/ , / P' - - ^ . P' • • - , \
Al?" —, — cos/( -77 cost sin® cosA -h -77 sin 1 sin /i |,
ol \ a a /
P' K sine cos (D sin/ ,/V'K . . . ,^ , P'K . . , . Iq — -7 cosi ( — j- sin t sinCV) cos/i -7- cosi sm/4 ) .
Soient alors H Tanglc horaire vrai de la Lune pour le méridien <!♦'
Paris, )v la longitude du lieu, positive à TEsl et négative à TOuc^l.
<'t posons
P' cosi cosdt)
(8) ' Y'cos(<}/'— H) - -7 cos/ sin (D,
y' sin(<}/' - II ) : —7 sin/.
P'K sin /cos CD
(9) / Y'cos(4'''— H — — -7- sin /sin (D,
[ Y sin(<}/ — H - — 7-COS1,
il en résultera
Ay? = L'sin/ — y' cos/ cos(<j^'-i- h — H)
= L' sin/ — y' 008/008(4^'-^ X), ^q ~ I/sin/ — y'cos/cos(^*'-h h — H)
= L" sin / — y' ços / cos ( <j;' -{- X ),
ely par suite, on aura, pour déterminer le temps t de la phase dans le lieu dont la latitude est / et la longitude \
Secs (*>=/? — L' sin / -4- y' ces / cos( <j^' 4- X ), / = (T — 9) ip K sinto -^ L'sin/ — y'cos/ cos(<;.' -r X).
Cette détermination se fera d'autant plus exactement que ce lieu (/, \) sera plus voisin de celui primilivemMit considéré.
XV. — Calcul des éclipses de Lune
Les notions que nous avons présentées au commencement de ce Chapitre sur les éclipses de Lune peuvent maintenant être complétées et rendues phis exactes, par l'application des principes que nous venons d'exposer dans les paragraphes qui précèdent, et en particulier par l'emploi des formules contenues dans le § XIII.
Désignons par
n la parallaxe horizontale cqualoriale de la Lune;
p la parallaxe horizontale équatorialc du Soleil;
0 le demi-diamètre de la Lune;
d le demi-diamètre du Soleil;
el.Q l'ascension droite du Soleil;
(£) sa déclinaison ;
A>^ Tascension droite de la Lune;
D sa déclinaison ;
^t prenons
f"=(9i999î*9)n- On aura
Ascension droite du centre de l'ombre tX>Q ±12''= ^
Déclinaison du centre de Tombre — © = (JO,
et en outre
ocj = mouvement horaire de a, X = ( D -f- a correct. ) — (©i, y =^ 7, cos D ,
Xi = mouvement hojraire de t^ y^ =z atiCOsD.
Supposons que pour Tinstant de la pleine Lune ou de Topposilion en longitude on ait déterminé II, S, p^ d, el soient
Â et A' désignant respectivement les demi>diamètres des disques d'ombre pure et de pénombre ; alors, et en observant que, au mo- Mienl du contact extérieur ou intérieur avec l'ombre pure,
et au moment d'un contact extérieur ou intérieur avec la pénombre,
A'= A'dio,
on aura, comme au § XIII,
tang S - • - , rot i — — , \\ — -^ — ^- ,
./• Xx sinÎ5 cos S
WT ï ^ • x ^ ^V COSI ., - ,
// r Wcos — ( ^ -i / ) , cosw = — j, c -- iGoo .
A 11 COS lu
fi= c sin f — < S — n — (0 ],
/j - c «in[ — ( S -- / ) -i- to];
puis
Temps du commencement T -i- /| #
Temps de la fin T - /j
Temps du milieu de l'éclipsc T
vl dans le cas d'une éclipse partielle
Portion du disque de la Lune éclipsée A'- //
Grandeur de réclij)se
Ir diamètre de la Lune étant pris pour unité.
PREDICTION DES ÉCLIPSES DE LUXE ET DE SOLEIL. a5l
Oo aura ensuite pour déterminer les positions angulaires des points de contacts où ont lieu Timmersion, le milieu deTéclipseet Témersion :
A rimmersion Si — ( — i) — tu
A l'émersion Ss — ( — i)- ta
Au milieu de l'éclipsé.. Si = ( — i)
les angles étant tous estimés du Nord y ers VEst, dans une position renversée sur le disque de la Lune. Pour la position directe, on aurait
Si — (180" — i)— to, Ss=^(i8o°— i)-^ 0),
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PAR LA LUNE
I. — Calcul des phases d'une occultation d'étoile ou de planète.
Première approximation.
Lorsque la Lune, dans son mouvement autour de la Terre, vient à nous cacher certains astres, étoiles ou planètes, situés sur laiono que son disque parcourt, on dit qu'il v a éclipse ou oceultalionik ces astres par la Lune ( * ). Il v a appulse lorsque l'astre ne fait seulement que raser le bord du disque lunaire.
Les occultations d'étoiles par la Lune offrent, comme les éclipses, un moyen précieux pour obtenir la longitude des lieux lerrrslre>. Aussi la Connaissance des Trmps fait-elle connaître toutes les données nécessaires au calcul et à l'observation de ces plnn«>inènes. Ainsi Ton trouve à la page 4^>^> (année 187.") j les position^ mo\ennes des étoiles de première à sixième grandeur ocruh<«"^ pour le i^*" janvier, et aux pages 474 ^^ suivantes le Tableau df'^ occultations ou appulses des étoiles ou des planètes jusqu'à lj sixième grandeur inclusivement, visibles à Paris. On trouve nilni aux pages 4*^7 <*l suivantes les éléments nécessaires au calcul «K* roccultation dans un lieu qu<'lconque, éléments qui sont les deu\ latitudes extrêmes entre lesquelles le phénomène de l'occullation
iM Comme la plus çrantio >alcur du dcmi-diamrlrr lunaire est 1^4'''. 'l'"'
rello «le la parallaxe est iu' j\' cl que la plus prande inriinaison de l'orbil^* «^
*"'7^r» on voit que les étoiles dont la latitude est moindre que la s<»mnie d»' •••'*
.très ou ♦^kS'ii', sont les s«'ule< pour lesquelles il pui>*se y a\oir oceullali«^o. I***
« e nombre, sool évidemment les planète^, tant inférieures que supérieun^.
est observable, et les valeurs de certaines quantités A,/?, 9, />', q' dont la signification va être donnée dans Texposé que nous allons présenter de la théorie des occultations diaprés Bessel. Soient
A et D Fascension droite et la déclinaison apparente de Tétoilc occultée; 2 et 0 Tascension droite et la déclinaison vraie de la Lune; % et 0' son ascension droite et sa déclinaison apparente; T. la parallaxe horizontale équatoriale ; p le demi-diamètre horizontal ; p' le demi-diamètre apparent ; |x le temps sidéral ;
/• la distance du lieu d'observation au centre de la Terre ; ^ la latitude de ce lieu ; 5' cette latitude corrigée de reflet dû à Tellipticlté de la Terre.
Admettons que S représente la distance angulaire de IVuoile P au centre L de la Lune, mesurée sur l'arc de grand cercle qui passe par ces points, et abaissons du pôle P le cercle de déclinaison P'P. L'angle à l'étoile où PPL, étant compté de 0° à 36o', sera compris entre o** et 180* si a'<; A, et entre 180** et 36o® si a'>> A; et, en considérant le triangle sphérique PPL, on aura
sinS sinP = — coso'sin(a' — A),
sinZcosP = sino'cosD — cos8' sinD ces (a' — A ).
On a d'ailleurs, pour exprimer le lieu apparent de la Lune en fonction .de son lieu vrai,
Acoso' sina'=: coso sina — rcos?5'sinr sinu, A ces 0' CCS a' = cos 8 ces a — /• cos ^' sin t. cos a,
A étant la distance du centre de la Lune au lieu d'observation. Substituant, on a donc
Asinl sinP — — coso sin (a — A)-:- r coso' sin 7: sin(|x — A ), A sin £ cos P -■- sin 0 cos D — coso sinD cos(a — A)
-- /•sinr[sin<p'cosD — coso' sinD co?(;x — A).
Si Ton observe maintenant qu'au moment d'une immersion et
d'une émersîon
2 = p' et Asinp'=sinp,
d'où
A sin£ = sinp,
on en conclura
/ sinpsin P — — cososin(a— A) -h rcos^'sini: sin(îJL — A),
(2) } sinpcosP= sinScosD — coso sinD cos(a — A)
\ — r sin 7c [sin ?p' cos D — cos <p' sin D cos( [a — A )].
Posons
sînp = Arsinir,
k étant une constante donnée par les Tables lunaires, constante dont la valeur est égale, d'après les Tables deHansen, à 0,27290, et divisons tout par sin??; alors
, . _ ros8sin(a — A) , . , ..
A-sinP = r-^ --{- rcosç sin(uL — A),
sinTc *
(3) < , ^ sin 8 cos D — cos 8 sin D cos (a — A) ' A:cosP= ;
sinr
— rsinç'cosD — costp'sinD cos({jl — A),
équations qui, étant élevées au carré, puis ajoutées ensemble, donnent
., fcoso sin(a — A) , . 1*
^ = 7ï^ -' — rcos(p sin(|x — A)
|_ sm ih j
sino cosD — coso sinD cos fat — A)
sinT
iî — r[sin«:p'cosD — coscp' sinD cos (;x — A)] [ .
Ces équations sont rigoureuses ; mais, comme pour l'objet qvm ^ nous avons en vue une très grande précision n'est pas nécessair^^, on peut supposer
;' cos 8 sin (a — A) 7. — A >
: = coso = p.
sinir ir ^'
<;in8ro<5n — coso sinD ro«( a — \) 8 — D
sin?:
(') Depuis quelques années, les rédacteurs de la Connaissance des Temps emploient les valeurs rigoureuses de p cl de g. Les Tables \lll, \IV cl \V, que do«» donnons à la fin de l'Ouvrage, abrègent un peu le calcul de ces quantités.
Dès lors, et ca posant
il vient
( rcos«p'sin(|jL — \) = Uj r sin <p' cos D — r cos çp' sin D cos( |jl — A ) = r ,
Supposons maintenant qiie a, o, tc et [x soient connus à une époque T, temps moyen de Paris, et assez rapprochée du temps (T -+- 1) de rimmersion ou de Témersion pour que l'on puisse exprimer le second membre de Téquation (4) en séries rapidement convergentes suivant les puissances de t; alors, pour le temps T -h ^,
p deviendra/?-:-/?'
et, en négligeant les termes en t^ et ceux des ordres suivants, on
aura
cos$
COS $ variât, horaires
a8 variât, horaire ô
U = r cos<p' sin( fx' — A ),
v = rsin?p'cosD — rcos<p'sinD cos(fjL'— A),
u' = r cos ?p' cos (fx' — A) -^ >
i;' == rcos©'sin(|jL' — A)sinD -^>
expressions dans lesquelles [x' désigne Theure sidérale qui se rap-
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porte au temps T et où
En représentant par ± h Tangle horaire à Paris de Fétoile, à l*instant T de la conjonction vraie en ascension droite, positif >i Taslre est dans TOuest, négatif si l'astre est dans TEst; et par zi^ la longitude du lieu considéré, positive si le lieu est à i*£st et nvgative s'il est à TOuest, on aura
En posant donc
I « = rcos«p'sin(A - -(^), (m < b = rcosç^'cosih — .{* ).
c — rsino'cosD,
les valeurs de w, i/', i\ r' qui précèdent pourront s'écrire
un
J i» = c — ù sin D,
\ i'' = aX sinD.
louant aux valeurs de rcosç' et de /sintp' qui entrent dans l expressions de ^7, />, r, elles seront déterminées à l'aidr des rel lions suivantes, qui ont lieu dans Tellipse :
(' I Kn offel. ~- clant la variation do l'angle horaire en i^ de lemps m<»}en. * • *' .1. «Ml u*iii|>H,
«•t «Il .M <
Miilli|»liaiU ro nombre par >in T ^k>m le divisant par >o6j*i:»). afin de rcduin- '-^^' •Ml |mrtiv ii:i r.i>on, on obtient
log -^- -,,.,101»».
lesquelles, en y supposant sinQ == e sin'^, prennent la forme
(i3) rcoso = i> rsino= tan^Q.
€ est rexcenlricité du méridien terrestre, et Ton a
(i — e)* (M) loge = 8, 91220531, log = 1,08^8864.
Les valeurs de/?, q, p\ q' étant connues, Téquation (4) devient
et si, pour résoudre cette équation par rapport à /, on pose
p — u = m sin M,
\ q — V = m cos M ,
P ■ - U — n sin iN,
q' — v' = n co3>,
formules dans lesquelles m et n doivent être pris positivement,
on aura
k' = ( m sin M -f- n si n \ / )' -f- ( m cos M -4- n cos N / )* = //|2(sin-M -f- cos2 M^ _^ /e2/i(sin-N -^ cos^N )
-f- 2mn/(sinM sin M -h cos M cosN) = m^ -{- 2 nint cos( M — N ) -h n^ /*,
c est-à-dire
A-ï = m2| sin*( M -- N) -+- cos«(M — \)] -4- imut cos{M — N) -+- /i«f*,
ou bien
A* = m* sin« ( M — N ) -h [ ni cos( M — N ) 4- /i/ ]«.
Posons (16) cos-'/^ ^sin(M — N), (logA = 9, fifiocj).
Par la substitution de cette valeur, l'expression précédente de k^
deviendra
A> = A-2 cosî^/ _^_ [ ^ eo K M — N ) -\- /i/]«
Ou
[mcos(M — N)4- /irj«= AHi — cosï4/) = Aîsin»^,
^t, en extrayant la racine carrée, on aura
mcos(M — N) 4- /i^ =qr A* sin^j^, SoccooN. — j4str, prat, 1 7
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c'est-à-dire
(17) t = cos(M — N)qi -sin^,
le signe supérieur devant être pris pour Timmersion et le signe inférieur pourTémersion, pourvu que A <C i8o**.
Pour les intervalles de temps ti et t^, compris entre T -h ^c[ les instants de l'immersion et de Témersion, on aura donc (en secondes de temps)
/ te ^ 36oo* — cos( M — N ) - 36o</ - sin 4*,
et par suite
^ Pour le temps de Timniersion. ... F = T --- 4^ — // ( Pour le temps de l'émcrsion . . . . E = T - ^— tg
Remarques, — S'il arrivait que cos*} fût plus grand que runilê ou, ce qui revient au même, si Ton trouvait
,- sin( M — N ) ^.' I,
cette circonstance indiquerait ou bien qu'il y a appufse, cVst-à-din* <|u<» la Lune passe près de rélnile sans la cacher, ou bien que r<)ccultation est de très iaihie durée (' * ). Toutefois une approximation coinplèle est nécessaire pour IcNcr le doute et décider si réelleinenl
-j- Mil (M - N )
V t plus ^land que i. Dans ce cas, Ton n'a qu'une seule époque à
< ' 1 1.0 inaxiii.uin de duicc d'une occultation d'cloilo par la Lune ré|M>nd au ra-*"»' les points (l'iiiiniersion et (rénicr*i«>n sont les extrémités d'un niéiiie dianièlrc lu* naire. Dr. comnie le iiio\eii iii«>u\en)ent de la I.une est de i.i'io'Jj* par jour iin»}<^o et sou diamètre apparout moyen de .îrio', on a celte proportion
I S" lu' .!"> ' » î*»
>l 10 JT
d'où l'un tire, pour la durée maximum de l'occultation,
JT 'i»i« ',o« ^en>iron L
calculer, qui est celle de la plus courte distance des centres donnée par l'expression
ta = cos( M -— ^ ).
Lorsque Tastre qui doit être occulté par la Lune est une planète, il faut, dans les formules qui précèdent, remplacer k par
k ± - et X par \ — o, 0000727 [Ji, a- étant le demi-diamètre de la
planète, tsi la parallaxe horizontale équatoriale de la Lune, moins celte de la planète, et [x le mouvement horaire de la planète en ascension droite exprimé en secondes de temps, positif si le mouvement est direct, négatif s'il est rétrograde.
Quant au double signe qui affecte -> on peut remarquer que le
^igne positif se rapporte à l'immersion du premier bord et à Tcmersion du second, et le signe négatif k l'immersion du second bord et à l'émersion du^ premier.
Voici une application des formules qui précèdent au calcul de l'occultation de JJ Bélier le 9 janvier 1881, en faisant usage des Tables XIII-XV. Ces Tables, très ingénieuses, simplifient beaucoup le calcul des éléments /;, y, // et (/.
On déduit de la Connaissance des Temps pour Tépoque T (en beure ronde), temps moj'ende Paris, la plus voisine de la conjonction vraie en ascension droite,
I® A, ascension droite apparente de l'astre occulté ;
„,.,,,.. , ,, , , \ borralc -
A D, dcclinaison apparente de I astre occultr. . . . •
" ( australe —
3** a, ascension droite de la Lune;
,« N 1' 1- • 1 1 ¥ \ l>oréale -
i° 0, déclinaison de la Lune
( australe j" r, parallaxe horizontale équatoriale de la Lune.
Calcul des éléments.
9 janvier 1881.
d'asl. «Époque T)
b m 8 h m » li m s h m s li m g
3. 3.58,4^1 •^« *>• "^>^77 '^' 8.i3,o'|3 3.io.2o,rjoa 3. 12. -i8, 048 3. 8. 5,78 3. 8. 5. 78 3. 8. 5,78 3. 8. 5,78 3. 8. 5,78
Heure,
(a — A) sec.
(C — D) SCO.
o I II
la'
— 20.48.23,98 -i- 20. 54. 31,69 -i-2i. 0.33,33 -J-ai. 6.J'«.()'• — 20.06.17, 1 —20.36.17, I -T- 20. 36. 17, 1 — 20.36.1-, I
— i2o,io3 -^ 7*264 -f- 134,723 -- 26].I6^ 12. 6,88 — i8.i4»56 — 34.16,13 — 3o.ii.)
-T- 726,83 — 1094,56 — 1456, 13 -T- ii^ilS'
loj; CCS 0(1)
Table MU (2)
loî;(a-A)(3.
Table \1V(4)
los(o-l)) (6)
(!)-(:>) rr XoÇip
(3)-t-('4) = (ll»
î^inl)(7)
Table \V (8)
loglV = (lll) — (8;....
logN _rIo};/> — (ll)-h(7).
I'* ililT. (\aleur de p) . .
q^ (IN )~ O >
I** diff. v^aloiir de </';..
9,971018 I, 176086 3 , 393363 5 , 56o6 jo 3,540467- 3,517896 2, 34788 > 0,022571 - 7,r^34oi3- 9,j^6'4 4.j 9.o2<jc)S9 iS 9,o3ooo7 7,523o>-
- 1 .oJ33i»)
6,tHp271 -O,220*>71
3,3^kV,
<j.3if»H
0 , o3oti 1 2
-r-o,373ii8
353Ju<i
-.-u.jV V'
<.ALCIL DE LOCCILTATION
f\»n>f<i/itc.< iiu calent.
T. leiup^ mo\t'ii lit la -^ |»«'Ui r.'.it-... i'.»rrci li«Mi T.U lo \ I «K l.i i . k! ^ I . ..
l\*iu|»^ M loîal tU" la ■*'
T». loiup> ^idi 1 al a midi ui'\ m
u. tomp^ ^idi I v»l ...
iA.iS ;., 3. S
ii.'H
>» r^i'i.lrv iv uUv ..u.: a» }!.*:. : . :! tjiu.l.u".'. {rcudr*; - — -. au lieu d- ~. t^ vljiu lu (SAïuUuVi dv lu I !aa :,.-
logsinA. .
logrcosîp'
logtt
logcosD
log r sin (p'
logrsin^'cosD = log(I),
log sin D
log cos A
logr coscp'
logrcosip'sinD cos A = log (II)
(Il)
p = (i)-(ii)
log cos A
logr cos c&'X
log u'.
log sin A
log sinD.. .
log r cos ^'X
logt^'
,97iî^9
-.- Oj
' " Oj
,io8i4
— Oj
,7oi3i
HO
(') Les valeurs de t qui se rapportent à i'iramersion et à l'éraersion sont dans
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log(/> — u) = logmsinM 9,23363 —
log(^ — ^) = logmcosM 9»3399i —
log tangM 9*8937^
log(/>' — u') = lognsinN 9,69580
log(y' — v') = log/icosN 8,71767
log tangN 0,97813
log(/? — m) 9,23363 —
log sin M 9*7899^ —
*ogm 9,44371
log(/?'— u) 9*69580
log sinN 9,99761 -^
log'i 9,<>9»»9-^
JOg -jr 0,00763 -V
logsin(M — >) 9, 856^9 -h
log cos<|/ 9, 864151 -4-
l(>-ros(M — ^ ; 9,><iJ».:?-5
lo-— ^ cos( M — N ) 9 , 58778
log sin^ 9. «3379
*<»r -S'"'} [)^'*7iChj
9,ia885-»- 9,2742? —
«^'^ag Î9'
notre exemple
On a (loue pour l'imniersion
p't - - o,34>iK >: 2 - — o. los;',,
cl pour réinorsion
cos(M-+-N) -f- 0,38706 — o,22o5i
-sin4^ — 0,37298 -4-0, 3533a
/ -ho, 01408 -^o,i328i
Immersion,
Temps moyen 12'' 48" -4- 0,84 = I2*'48"8.
Temps sidéral 8** 7*5.
mersion.
Temps moyen i3*'24'"-+- 7,97 =i3'*3i"9.
Temps sidéra] 8''5o'"7.
II. — Seconde approximation du calcul de Toccultation
Première méthode. — Cas des occultations visibles à Paris. — Lorsque la valeur de // ou celle de tg excède i **, ce qui arrive toutes les fois que T -h ^ diffère beaucoup de la conjonction apparente en ascension droite, dans le lieu considéré, on ne peut plus compter sur Texaclitude des résultats obtenus, et, dans ce cas, il faut procéder à une seconde approximation en employant de nouvelles valeurs (/?)> (ç^) et (A), correspondantes à une époque (T) -h ^ plus rapprochée de la conjonction apparente dans le lieu que le temps T -h 4^. Pour cette nouvelle époque, on pourra prendre
Soit alors t = (T) -\- J^ — (^ + O* ^" calculera les quantités (/?), (q) et (h) qui doivent êlre employées dans ce second calcul parles formules
A)=A-HT
T| étant la valeur en arc de Tinlervalle t préalablement converti en temps sidéral, et/>, g, p', q'y h des constantes dont la signification nous est connue^ puis, en partant de Tangle horaire (h) -i- K V^^
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correspond au temps (T) + ç^ , on calculera par les formules (ii) et (12) les quantités «/, «/', v^ i^' qui dépendent de la position da lieu. Enfin avec les quantités 1/, m', p, v' et les constantes (/>), (^), p'j q' (les dérivées p' et q' sont celles de la première approximation), on déterminera, comme précédemment, à l'aide des formules (i5), (16), (17), (18) et (19), les lemps de l'immersion et de Témersion, lesquels, par cette seconde approximation, seront exacts à la minute, ce qui est bien suffisant pour se préparer à l'observation.
Si Tastre qui doit être occulté était une planète, il faudrait ajouter à la valeur de (/«), donnée ci-dessus, la variation — ut que subit l'ascension droite pendant l'intervalle de temps t; et cette valeur deviendrait ainsi
(b) ( // ) = A -I- T, — {XT.
Seconde méthode. — Cas des occultations invisibles à Paris. — La mélhode qui précède convient aux occultations qui sont visibles à Paris ou à celles dont les éléments A, />, y, />', q' se rapportent au temps T de la conjonction apparente en ascension droite. Pour celles dont les éléments sont relatifs au temps de la conjonction vraie, c'est-à-dire pour les occultations invisibles à Paris, on doit, pour procéder au calcul de Toccultation dans un lien donné, chercher le temps de la conjonction apparente dans ce lieu, puis ramoner à C(*t instant les valeurs de //,/>, y, qui sont donnée'^ dans la Coffnaissanrr drs Temps pour le temps T de la conjonction vraie.
Proposons-nous comme exemple de calculer Toccultation do >.- Taureau, le 17 octobre 187J, dans le lieu (^ San-Francisco » doiil
La lon«:iludeosl HSy'"!*^- i >.r43'i6''0 de Paris
La iatituile i;' i<) 2i7'N.
et en combinant les deux approximations.
On ticduit de la Coff naissance des Temps pour la posili<»n <!«-* l'astre (^ année iSjj, p. ^66 )
Asoonsion liroito ^•'^ i" j î'
l>oclinaison -ii-'^o' \\
On a ensuite, parles formules (i3), (i4)>
log(rsin©') = 9,78528 -h, log(rcos«p') = 9»898ii,
On a d'ailleurs (p. 47»)
le là on conclut pour la valeur de Tangle horaire vrai de 27 Taureau, à San-Francisco, au moment de la conjonction vraie :
Angle horaire à Paris -»-i5ij o
Longitude du lieu. 124 , f 5
... . \ -4- 26, 1 5 en arc
Angle horaire . k,I .
( -+-i"4'^"'o' en temps
Il faut maintenant déterminer d'une manière suffisamment ap- >rochée l'intervalle de temps t qui sépare la conjonction vraie T le la conjonction apparente dans le lieu considéré, ce qui peut se Faire à l'aide de la formule suivante, dont nous donnons une Table à la fin du Volume (Table XVI),
Or, avec l'angle horaire + i**4^'"o^ pour argument, on trouve K)ur les valeurs des quantités A et B
în a d'ailleurs, à l'instant T, jx = i5j', 55, et, comme pour le lieu onsidéré log/= 9,'j3o3(3, on en conclut ijl/:=83,6i. Par conéquenl
8 j, 6 1 — 23,0 T, =:. -f- 10-59', log T = 9,86458 H-
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Les valeurs de t et de T| une fois obtenues, on a pour le temps moyen approché de la conjonction apparente dans le lieu et pour Tangle horaire (h) qui lui correspond :
Th-^+t
o. 3.3o le 17 octobre — 8.19. I -f- 0.43.56
Les formules (a\ (i i), (i 2) donnent ensuite pour le calcul de (
log/>' lojj-:.
lop/»T
l»>^ >in h
f» <in l
; ^ >.al»
î*.-%>it<i
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i(, ti, te, P, V :
logmsinM 8,682i5
logmcosM 8,47276
(ç) — v — o,oîi97
log/w 8, 75^30
/>'— u -4- 0,42:16 log tangM 0.20989 -h
q— v' H- o, ia3i log sin M 9»9^985 —
\ 73-46' log'* s»nN 9162593 -+-
po-log n o, 35639 -4- logncosN 9>090^6 -h
*<^g ^* 9.43609 -h ]og tang N o ,53567 -+-
, A ,^ logsinN 9,98232 -f-
log - 9,79248h-
log m 8, 75280 -f-
cologX: 0,56891 -f-
log sin( M — N j 9.42599 -h
logcos<(^ 8,71220 -H N -+- 4^ 160.86
log sin^ 9.99934 ^ 270.00
n 36oo'. 3,5563o -4-
8,848i2iii
logm 8,75280 " =P 0-37. 9
co-log/i 0,35689-^- -o- /«^^
co5(M — N) 7.98398 • f, -0.29.43
qio''7"'26\ Avec ces valeurs de // et de /<., on obtient enfin
lanmentlon. Emenlon.
// —o. 29.^3 fc — o. 44*35
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III. — Détermination des angles de position des points de contact
par rapport an pôle et au zénith.
Pour se préparer à l'observation, il est nécessaire de conDaître les points du disque lunaire où doivent se faire l'immersion cl Téraersion: ils sont déterminés soit par Tangle que font entre eu\Ies grands cercles menés du centre de la Lune à l'étoile et aa pôle, angle désigné dans la Connaissance des Temps et les autres Ephémérides sous le nom ai an gle-pôle , soit par l'angle des grands cercles menés du centre de la Lune à l'étoile et au zénith, appelé angle^zénith. Occupons-nous donc de la détermination de ces angles.
Eu égard aux relations (i 3), les formules (3) du § Il peuvent
s'écrire
— A- sin P — m sin M -h N sin N t^
-- k cos P = ni cos M — N cos \ f ,
et, en substituant pour t sa valeur ci-dessus, on obtient
— k sin P = m sin M — m sin N cos( M — N ) zp sin ^^ sin N,
— AcosI* = m cos M H- mcosN cos(M — N) :*: «in«j^c<»sN.
Mais
sin M — sin\cos(M - \) — sin M — <inN' cos .M cosN - sin M <in*N sin M(i — sin2 \ ) - sin \ cos M cosN -: c()s\(sin M cos.N - *;in N c<>s.M ) - cos \ sin( M — \ ),
co« M - - cos M cos( M — \ ) ~ cos .M - cos \ cos M cos \ - sinN «in M cos \' >in N sin M cos \ - : cos .M (I — cos^ .\ ) -:- sin \ sin M co< .\ ^ sin N sin ( .M — N '.
Ainsi
m sin( M \ ) cos \ - / sin 'l sin \',
- m sin( M \ > sin \ .. k sin-vco^N: m si 11 (M - \ ) A \:o^'l.
sin P co-if .\ - '\, \,
cosp - - <in( \ : .^ \
X sinP
ÂcosP
(laillciirs
Donc
et, par conséquent,
J P = 270* — (N -f- 4^) pour l'immersion, \ p = 270** — (N — ^) pour l'émersion.
C'est la valeur de l'angle que, dans la Connaissance des Temps, on appelle angle-pôle (*).
Quant kV angle au zénith^ que nous désignerons par Q, il est évidemment égal à P augmenté de Tangle ^ , compris entre le cercle vertical et le cercle de déclinaison ; ainsi
Cet angle (C, que Ton nomme angle parallactique, est déterminé par la considération du triangle sphérique formé par le pôle, Fétoile et le zénith, lequel donne, en appelant H la hauteur de Uastre et c? la latitude du lieu pour lequel on calcule,
cos H sin fP = cos© sin A,
cosH cos$ = cosD sino — sinD coso cosA,
el, par suite,
K '^} tanga = . ,. ^.— r. , •
" tan;:ocosD — sinUcos/t
Les formules qui précèdent, appliquées à notre exemple (occultation de ÎI Bélier), donnent :
Immersion. Émenlon.
'V SS^Sg'.'tH" SMg'./to"
^ng.a'(TableXVlI)... 44. «8 43.48
(*) Lorsqu'il y a appulse, le point de la plus courte distance des centres est ^^oné par l'expression
P = 270*— N, si sin(M — N) est positif, P = 90 — N, si sin (M — N) est négatif.
IT. — Détermination des deux latitudes extrêmes entre lesquelles le phénomène de roccultation est obsenrable.
Il nous reste maintenant à déterminer les limites extrêmes de la latitude entre lesquelles le phénomène de roccultation peut êire observé.
Ces limites appartiennent évidemment aux points extrêmes des lignes de simple contact nord et sud déterminées comme dans le cas d'une éclipse de Soleil, et peuvent être obtenues en parlant des relations que nous avons établies au § IX du Chapitre II. Il faut seulement remarquer ici que Tétoile n'ayant ni mouvement appréciable, ni parallaxe, ni demi>diamètrc, on peut prendre Pau lieu de P, o au lieu de A' et faire, en outre, cô = D', ce qui ap|)orte quelque simplification dans le calcul. On a de la sorte, et en a(lo|>tant les notations du § XV,
\ tanif « = -, n — <>cosi, cosVV = — rr — >
1 ' a, cusot) ' I*
(. „ rosW ^,
sin Z — , , M - ( — £ ; _^ w ; COSOi
on a ensuite,
<2) sin/- «iniOcMsZ : cns 0 ^in Z tos M,
et tout se réduit, dans le cas actuel, à cliorclier quelle est la \jlour de l'angle tu' qui rend / un nitt.riniufN ou un mininiuni. Soit '^ un arc délerniiné par la relation
< 5 I rosZ - vityz^ <iin\\ ;
en rapprochant cette é([uation do la précédente'
» i ) cusoj' >inZ -- cMsW,
on en conclut
K'i) sinio' sinZ -^ <in:i sin W,
car ces trois équations, élevées au carré, puis ajoutées ensemble, donnent pour somme l'unité.
On a d'ailleurs
sinû) cosZ --- «incO cosz, -inW ,
el, de plus,
sinZcosM = sinZ cos(i — u}') = cosicosW -■: sin isin^ sinW. Ainsi <6) sin/ = cos(£)cosicos\V-h sinW(sin(Ô coso zz cosCO sin i sin 9).
Désignons par h cl »} deux nouveaux arcs tels que
^ cosO cos^j; — sin CD,
( cosOsinij;-: ^ cos CJt) sin I ;
par la même raison que, tout à l'iieure, on pourra poser (8) sinO ^ cosCÔ cosf,
el l'expression précédente de sin/ deviendra alors (ij) sin/ = cosW sinO -♦- sinW cosO cos(o -f- ^).
Comme Fangle ^ -\- 'l est la seule variable que renferme celle équation, on voit que la plus grande valeur de / correspond au cas où © -|- «^ = o, et la plus petite valeur à celui où 'o -\- 'l --=z 180". Et il est évident d'ailleurs ([ue, pour ces valeurs,
sin/^-sin(0-^W),
«in/ — siiud — W).
Ainsi donc
{ Maximum (h; / 6 -4- \V
/ Minimum (ic / 6 — W
la valeur de W, dans le premier cas, devant être celle qui convient à la limite nord, et, dans le second cas, celle qui se rapporte à la limite sud.
D'après l'équation (3), cosZ doit avoir le même signe que cos'^, lequel doit être celui de 4- cos»} pour la limite nord ou de — cosç pour la latitude sud; car, dans le premier cas, cp-|- J/ = o et dans le second, cp -|- ^=: 180°. Mais par la relation (y), cos»]^ doit être de même signe que (O; par conséquent
i Pour la limite nord, cosZ a le même signe que -H CO, ^ ^ ( Pour la limite sud, cosZ a le même signe que — (D.
Et il suit évidemment de là que, lorsque la déclinaison (Q est négative, la limite extrême nord a l'étoile au-dessous de l'horizon,
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puisqu'alors la distance zénithale Z excède 90**, et, par conséqaenl, cette limite doit être exclue. Par la même raison, la limite sud doit être rejetée quand (ô est positif.
Ainsi la seule limite extrême admissible est donnée par Ie> équations
langi= T) Ai=c;cosi,
(12) ' cosWi =: — jy— y /, = 6 - \Vi quand (Dest positif,
CCS Wi = — ~^ > /| = 6 — Wi quand (D est négatif.
Quant à l'autre limite en latitude, elle est évidemment Tun dp> deux lieux où la seconde ligne limite vient rencontrer les courbe> du lever et du coucher, et est déterminée, par conséquent, parle> formules
, cosWj= — 7?— > sin/f = rosCÔ co«<i, (i3) { * P *
le signe supérieur se rapportant, comme précédemment, au ca>
où (S> est positif, et le signe inférieur à celui où cO est négatif.
Les équations qui précèdent peuvent être mises sous la forme
suivante
lan" t = y Lit< \\ I r . - —,
"^ a, costO r I'
\ n — Ovoi^i\ sinO — coscO «"os/. /, r:^ \\ , — 0, sin /* r . ... coslO io>( \\ 2 - n,
en observant que ^^ 1, ^^ o, h et / doivenl cire pris avec le nu'iiu* signe que lO, et en convenant de prendre en outre le signe su|)trieur (juand eO est positif et le signe inférieur quand lO e>l n.'galil.
Lorsqu'il arrive que \\ , est imaginaire, /» est égal à t)<)° et J<? même nom que tO . Dans ce cas, roccultation est \ isible près du pôle de la Terre K»quel est alors tourné vers l'étoile. Quant c'est Wj q»' est imaginaire, /^ est égal à (jo' — lO et de nom différent avec v^^
Il reste à déterminer la position angulaire des points où l'immersion a lieu sur le disque de la Lune, ce qui peut évidemnienl se faire de la même manière que dans le cas d'une éclipse de So-
leil. Ainsi on a pour Timage directe
!A rimmersion : angle de position (180** — , i) — w A Témersion : angle de position (180* — i) -h w
et pour limage inverse
SA l'immersion : angle de position ( — i) — w A l'émersion : angle de position ( — i)-^ u)
tous ces angles étant comptés du Nord vers VEst,
Appliquons les formules qui précèdent à la recherche pour !J Bélier des limites en latitude de Toccultation.
On déduit de la Connaissance des Temps, pour Tcpoquc ii**47"'2i* de la conjonction en ascension droite, les données suivantes ;
D(^ =-+-20'* 54' II', (D
d'où
D(c —(£)^ = -f-o°i7'54% Di = -+-6'7'', «i = -f- 3i'54% P=54'53'.
On a ensuite
logD. 2,56i67 •»S(Di-(0*) = d.... 3,o3,o«
loga, 3,a8i94 '"S'^'''' 'i>^''^
jv log/l 3,0220()
log -^ 9,^8273 logP 3, J1759
'«e'^os'0 9'97'3" ,^„« g_5„j^.
logtangf 9,3 1143
—0,3195 logcosi 9»99*or)
constante -^0,2729
logcoscD 9,97i3o
, ^XKT ^ n^^f logcosO 9,96236
logcosnatWi —0,5924 ^ " j^^^^ ,
log cos nal Wj — 0,0466 ' ^
o , logcosC© ' 9>97'3o
Wi -1-126.23 log cos( \\i—i) 9, 19033
Wf -h 92 . 40 , . , — -— —-
/i = Wi— e -h 59.54 ' " ^'
Ainsi les limites en latitude sont :
Limite Nord 60** Limite Sud 8*
SoocHO.^. — jéscr, prai, 18
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I. — Des causes qui produisent ce phénomène
Effets généraux.
Sous rinfliience allraclive du Soleil et de la Lune, la mer éprouve un mouvement d'oscillation régulier, en vertu duquel ses cau\ s'élèvent et s'abaissent alternativement dans un intervalle d'environ i2*'i5°*. Ainsi, à* partir d'un certain moment, on voit, pendant ô^^iS"" environ, la mer s'élever et envahir graduellement les rivages qui la bordent; c'est le moment du Jlux ou duy7o/;puis, durant la même période de temps qu'elle a mis à monter, on la voit s'abaisser et abandonner peu à peu les lieux qu'elle avait inondés : c'est le reflux^ \e jusant ou la mer baissante. On donne le nom de liante nier, au maximum d'élévation des eaux du ù l'effet du flux, et celui de basse mer au maximum de dépression cause par reflet du reflux. L'oseillation entière du flux ou du reflux, ou plutôt l'amplitude de cette oseillalion, est ec qu'on désigne s<»u* le nom de marée ; et l'on a])])elle marée ioitde la diflereiuc (!«' niveau entre la haute mer et la basse mer, ou, pour parler plu-» exactement, la dilTérence entre la niovennc de deux pleines mor? consécutives et la basse mer Inferniédiaire.
Les plus grands géomètres des temps modernes. Descarl»-*. Newton, Daniel Bernoulli, Kuler, Maclaurin, d'Alenibert. sr >«»nl occupés du problème des marées, mais sans [)arvenir à en donn«'i tme solution satisfaisante. Kepler paraît être le premier qui ail cherché dans l'action attractive des astres re\])licalion (h'((Miirieux phénomène; mais il était réservé à Newton d'en faire connaître la vraie cause, en le rattachant au princi[)e de la gra\itali<'" universelle (pi'il venait de découvrir. La théorie de ce grand l'''*' mètre parut dans le Livre des Principes en i68j. Un peu pluslanl-
en 1740, Daniel Bernoulli, Euler et Maclaurin tentèrent, par difTérents moyens, d^avancer la solution de la question, mais sans cependant ajouter beaucoup à ce qu'avait dit Newton avant eux. EnGn, en 1774» Laplace, aidé des importantes découvertes que Ton venait de faire dans le calcul aux difTérenti elles partielles et dans la théorie du mouvement des fluides, reprit le problème des marées et parvint à le résoudre complètement dans le cas hypothétique d'une mer libre de toute part et également profonde. Bien que la théorie de Laplace soit loin de rendre compte exactement de tous les faits observés, on peut néanmoins la considérer comme un perfectionnement important apporté à la solution de ce problème, solution qui, de nos jours encore, revêt la forme analytique que lui a donnée l'illustre auteur de la Mécanique céleste.
Il n'entre point dans notre but de présenter ici une analyse, même sommaire, des recherches théoriques auxquelles a donné lieu le problème des marées considéré comme la manifestation du gprand principe de la gravitation universelle : une telle étude nous mènerait trop loin. Nous pouvons cependant, sans trop sortir des limites que nous nous sommes prescrites, montrer, par un calcul simple, comment l'action combinée du Soleil et de la Lune agit sur les eaux de la mer, dans le cas considéré par Laplace, et rendre ainsi compte, d'une manière élémentaire, des principales circonstances que présente le phénomène des marées.
Soient donc, en nous plaçant dans l'hypothèse émise par Laplace, T (Jig' 38) le centre de la Terre, A un point quelconque
Fig. 38.
de sa surface liquide, L le centre de la Lune, m sa masse, r le rayon de la Terre, et posons
TL = p, AL = p', ATL = 0, ALT = ç.
L'attraction exercée sur le point A sera
fm
et Ton aura, pour les composantes que cette force exerce parallèlement à TL et à TE,
fni ^ fm . ^
Cela posé, abaissons du point A, AB perpendiculaire sur TL, il est clair qu'on aura
^ p — TB 0 — rcosO
cos^ =
_ AB rsinO
sin!: = — r = r— y
et, en désignant par x et v les composantes parallèles à TL et à TE lie l*attraclion exercée par la Lune sur le point A, on trouvera
m fi 3 — rcosO)
/?i/"r «in 0 V = _; — .
On a d'ailleurs, en considérant le triangle TAL,
iFoii
2 3rcos6)
- ri -
Maintenant, si l'on pose — = ff, et qu'on développe celle qiianlilo suixan! les puissances crx^issanles Je r, on aura, en se bornaiil au pixMuier le nue en -^«
Pour r ..^ o, on a :, , =1 — : on a de plus, en dîiTérenlianl l'exprès ^iv^n pnvtxleuîe vie
atn>u
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(iCtle valeur, substituée dans les expressions précédentes de x et de y, donne
fni si/VnrcosO
/VwrsinO
L'interprétation dynamique de ces expressions est bien facile.
En effet, considérons d'abord la force "^ que renferme Texpres-
sion de x. Celte force, étant égale à celle qui attire le centre de la Lune, ne change rien à la position de ce centre et du point A, et est, par conséquent, sans influence sur Teflct des marées. Quant aux deux autres forces
a/V/irrosO /mrsinO
qui agissent, la première, suivant la direction TL, et la seconde, suivant une direction perpendiculaire à celte ligne, comme ces forces tendent à déplacer les diverses molécules fluides à la surface, ce sont évidemment elles qui produisent les marées lorsqu'elles agissent sur une grande masse d'eau. Les composantes de ces deux forces suivant la direction TA et suivant une direction perpendiculaire étant, pour la première direction.
et pour la seconde
/mrsin'O /mrsinOcosO
on en conclut, pour l'expression de la force totale dirigée suivant TA,
fmr
ou
fmr
(a cos*0 — sin*0)
(3cos26— i),
et, pour celle perpendiculaire à cette direction,
3 fmr sin2 0
Pour 0 = 0, c'est-à-dire au point C, la première force se réduit à - ^ y et pour 0 = 90", c'est-à-dire au point E, elle devient
— —:-; en D, c'est-à-dire pour 0 = i8o°, elle redevient "^ , »
D'où l'on conclut qu'il y a élévation des eaux en C et en D, et abaissement en E et en F. Ainsi, sous Tinfluence de l'altraclion lunaire, les eaux de la mer tendent à prendre la forme d'un ellipsoïde de révolution, ayant son grand axe dirigé du centre de la Terre au centre de la Lune. Et si, pour plus de simplicité, on suppose la Lune située dans le plan de l'équateur, il résulte du mouvement de rotation de la Terre, combiné avec le mouvement relatif de translation de la Lune, qu'il y aura, en chaque lieu de la Terre, deux élévations et deux abaissements des eaux par jour. Le même phénomène se reproduira évidemment à Tégard des points situés sur les parallèles, mais avec une intensité qui ira en diminuant à mesure qu'on se rapprochera du pôle.
L'action du Soleil sur les eaux de la mer produit un effet semblable à celui de la Lune, mais beaucoup moins intense. Pour l'évaluer, ne considérons que la force tangentielle qui agit suivant TL; en désignant par M la masse du Soleil et par R sa distance à la Lune, un a pour l'expression de la force produite par M
> /M r-iniO r.
Pour collo qui proxionl île l'aolion de la Lune, nous a\(m>
IrouNO
> f'/nr <'\n »^
On a donc
ol connue, on pnMianl /;i : i .
on en conclu l
Ainsi raclion du Soleil est à celle de la Terre comme i est à 2,1 5. Par un grand nombre d'observations, on a trouvé que ce rapport, dans un même Heu et pour des positions semblables du Soleil et de la Lune, était égal a 2,35333. Comme ces actions s'exercent simultanément, on conçoit que la forme que doit prendre la surface de la mer résulte de la superposition de ces deux eflets. Ainsi à la nouvelle Lune, lorsque les deux astres agissent à peu près dans la même direction et dans le même sens, la marée totale est la somme des marées lunaires et solaires. Il en est de même à la pleine Lune, quoique leurs actions s'exercent en sens inverse, car elles tendent, Tune et l'autre, à élever les eaux. On voit donc que, vers les syzygies, la haute mer lunaire arrive en même temps que la haute mer solaire. Dans les quadratures, au contraire, les forces agissant dans des directions rectangulaires, la haute mer lunaire correspond à la basse mer solaire et la marée efleclive se trouve être la différence des marées solaires et lunaires. Entre les syzygies et les quadratures, le Soleil tend plus ou moins à accroître ou à diminuer la marée lunaire, ou bien la Lune à diminuer ou à accroître la marée solaire. L'intensité de la marée dépend aussi de la distance de la Terre à la Lune et au Soleil. Par exemple, aux équinoxes, les marées sont les plus fortes quand la Lune est périgée avec une faible déclinaison; elles sont les plus faibles aux solstices, lorsque la Lune est apogée, avec une grande déclinaison. Il est bien entendu que nous faisons abstraction ici des causes accidentelles, telles que les vents et la pression atmosphérique, causes qui viennent parfois, les premières surtout, modifier d'une manière sensible les effets dont nous parlons.
Pour que les conséquences déduites de la théorie qui précède puissent s'accorder avec les faits observés, il faudrait, comme nous l'avons supposé, que la mer recouvrît entièrement la surface de la Terre et^que sa profondeur fut partout la même. La présence des continents, l'inégalité de profondeur de la mer, la configuration des côtes, l'irrégularité du fond, etc., sont autant de causes qui doivent modifier d'une manière sensible ces effets généraux, et c'est effectivement ce que l'observation confirme. Ainsi, un fait universellement constaté dans tous nos ports d'Europe, c'est que la plus haute mer n'a pas lieu le jour même des syzygies, comme le voudrait la théorie, mais bien trente-six heures après ces époques,
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en soric que la haute mer, qui arrive au moment des syzvgies, est réellement celle qui résulte des attractions du Soleil et de la Lune trente-six heures auparavant. Un autre fait également en désaccord avec la théorie, et qui paraît dépendre de la configuration des rivages et des circonstances de la localité, c'est le retard que la marée éprouve dans chaque port sur le passage de la Lune au méridien, retard constant pour chaque port, mais variable d'un porta un autre. L'heure à laquelle ce phénomène se produit à l'époque <les équinoxes, et quand la Lune se trouve à ses moyennes distances de la Terre, est ce que Ton nomme V établissement du port; c'est, comme on voit, le retard de la pleine mer sur le passage de la Lune au méridien le jour d'une syzygie équinoxiale. On le détermine dans chaque lieu par l'observation, et, une fois connu, il suffit d\ ajouter successivement oJ,o35o5o ou 5o"*28%3'i, relard moyen journalier du passage de la Lune au méridien, pour avoir les retards successifs des marées d'un jour à l'autre. Enfin, ce qui est encore en contradiction avec les faits observés, c'est que, en un point du globe situé hors de l'équateur, deux hautes mers conséculives ne soient pas égales et puissent différer beaucoup, tandis que les faits observés concourent au contraire à prouver que oette différence est généralement fort petite relativement à chacune (Tt^lies.
IL — Formules de Laplace.
l.n iiDus i^laranl au point de vue envisagé j)ar Laplace (lan> >-^ throrio dos marées, c osl-à-dire en supposant la surface du spinroïiio lorro>!ro réijulièro et reoouvorle entièrement par les eaux (!<' la luer, soient :
Y l.i protiMuKuir k\c la mor >uppM>t"'o trt'"; polito par rapimri au tloiui polit a\o ilu splièrMiilo it'rro<tro pri> pour unitô:
0 lo oiMnpK'inonl *io la latitiulo «l'un p«»inl m <lo la surface cli* la nior ilans Total trôquilil)ro qu'ollo prontirait sous l'action \\\\ Soleil et tie la Lune ■ <»u la o«'latitutle du port >:
m la louizilutle »iu même p«»int;
; la tieusilé ni«>\enne tie la Terre:
,i' la pesanteur:
ut le luoxen m.uneni.'nt île r^'laiion île la Terre:
nt - t:< l'heure siJerale:
r ei r les ilisianees tlu Soleil il tîe la Lune au centre de la Terre :
i» et (/ les déclinaisons de ces astres;
^j; et y leurs ascensions droites;
L et V leurs masses ;
nt -h w — '^ I
' les ansrles horaires du Soleil et de la Lune;
enfin A, B, P, Q, y> ^ des constantes arbitraires déterminées dans chaque port par l'observation.
On aura pour l'expression de la hauteur f) de la mer au-dessus de sa surface d'équilibre à un instant quelconque [Mécanique céleste, t. II, p. 268, édit. des Œuvres).
p ( 1 -1- 3 cos 9, 0 ) r L o • , X , I-' . o • , '.1
5 = 7 3— -(i-Ssin^O-^- ;7j(i-3sinn')
. TL sin V cosi? , , ^"1
-- A y -j cos(/i/ -^-w-^- 7)J
. rL'sini''cosi'' , ^ ,, ."1
d TLsini^cosç^ "l
"'^S/ L ^' sin (71/ -f- TU -^;-Y)J
rf TL'sinp' cos/ "1
""^SZ L ^' sm(n/-+-Tn-i};'-Y)J
^ r L cos^ i' , . > xi
-i- p COS 2(/l/-r-TO — ^ — A)
-i- P T^ COS "Xint -r- CJ — <L — A )
_ _ É? r L COS* V . , , , ^ 1
"^ '^^ S L "?''"~ COS 2( «/ -+- TiT - l};' - A )J ,
expression dans laquelle les dinercnlielles doivent être prises en regardant nt comme constant, et où le temps t doit être diminué d'une constante T' pour les termes ayant A et B pour facteurs, et d'une constante T pour ceux multipliés par P et Q.
Vu l'extrême lenteur avec laquelle croissent les quantités r, r\ r, ç\ 4, A' par rapport au mouvement diurne nt de la Terre, on peut regarder l'expression précédente de 5 comme la somme de trois groupes distincts de termes, répondant, chacun, à une espèce différente d'oscillation. Les oscillations de la première espèce sont indépendantes du mouvement diurne de la Terre et pro-
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viennent seulement du mouvement du Soleil et de la Lune dans leurs orbites. Ce sont les oscillations de cette espèce que représente le terme
(i-4-3cosii0) r L
qui dépend seulement des déclinaisons ç et ç' de ces astres.
Les oscillations de la seconde ^5/?^ce dépendent principalement du mouvement diurne nt'j elles sont fournies par les termes Jei) avant \ et B en facteurs, et leur période est d'environ un jour. EnHn les oscillations de la troisième espèce dépendent de int et ont une période d'un demi-jour environ; elles sont représentées par les termes de f) qui ont pour facteurs les quantités P et IKJ.
Pour obtenir les instants de la haute et de la basse mer ou le maximum et le minimum de l'expression de 5, «l faut, comme on sait, égaler à zéro la dérivée de T) prise par rapport à /. Or, si dans cette ditférentiation on regarde, ainsi qu'on peut le laire, w /, r, /•', i, «y comme des quantités constantes, et qu'on négllf^e les termes de ,*) qui ont la quantité B en facteur, termes qui donnent lieu, comme nous venons de le dire, à une oscillation trO's petite, ainsi que le terme qui est multiplié par Q et que Laplaoe a prou\é élro insensible ( }/cr(ini(/ue céleste, t. Il, p. •».<><)*. on aura pour la condition du minimum et du maximum, ou pour
l expression lio —r -~ o, « lit
lit »l* r'
- m nt m - -i — v > 1
— sin j nt w — V* — A ».
in » .•:/ - w — -^ — À I.
>oionl
et nogliijeons h tVjiclioa — .^ qui, [vmr le port de Brest, n'excèJe
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on aura
sin2($ — f ) = — î sin2($ — '^t) = -psin2[($-f)-(4;-i5.')]
-ou, en divisant par cos a(Ç — 'y),
^ ,,. asin2('i/ — <l')
'^ ^ ^ JJ -r- acos2(<j/ — t}/ )
valeur qui devient, en y substituant pour a, ^ et $ leurs valeurs ■ci-dessus,
-^ cos*i^ sin2(^j^ — <}/')
lang2(/ir -h m — y — X)— —, •
-|^cos'v>'-i — ^ cos'v' cos2(^j^ — y)
Désignons par r© et rj, les moyennes distances du Soleil et de la Lune à la Terre. Par un grand nombre d'observations de marées faites à Brest, on a trouvé
r'^ \0 rj
c'est-à-dire
Ainsi donc
( — j cos^v' sin2(^j^ — ^j^') tang2(n/ -h nj — ^ — ^) =
3,o6(^^Vcos2i>'-f- ^^ycosïv'cos2(^ — f )
Maintenant, si Ton désigne par Set S^es demi-diamètres apparents du Soleil et de la Lune pour les distances moyennes r© et r^, et par Oq et c'q leurs demi-diamètres actuels, on pourra remplacer dans
l'expression précédente, -^ et -? respectivement par -4 et -;^; ce qui donnera, après avoir divisé numérateur et dénominateur par
(-4) cos^ ç et posé ^ — *y= a,
,, .^ sinaa
tang2(/i/ -\-TJs — y — ^)= —
COS"* Ç
cos^a
OU bien
.f - X I sin^.a
(/i/-r-m — <v — a)= - arc tan*; ^r r~? *
^ ^ y. o /^ û TosH'
3,oG -T^ ■ 1- cosaa
Celte formule fait connaître Tangle lioraire nt -\-m — i' de la Lune au moment de la haute mer, et, par suite, le retard qu'éprouve la marée sur le passage de la Lune au méridien. Dans les applications, il ne faut pas perdre de vue que a, r, c', ainsi que ? elo. doivent être pris pour 36'' ou plus exactement pour |J,5oj5i4^^'^"* riieure du passage de la Lune au méridien. En appelant /> celle heure et H Theure de la pleine mer qui suit ce passage, on a
avec
G = 77- arc tanjî -r et A = 3,o6 -^ •
3o A— coSiîa 0^ cu>*w
Les angles doivent être convertis en temps, à raison de la circonférence entière pour un jour.
La (juanlllé A est une conslanle (]ue lobscMYalion détermine: Ah' varie d'un j)orl à un anlre et dépend des circonstances local«*> <^n la déduit aisément du relard II — p de la pleine mer sur h* pa^^a^f de la r^une au méridien le jour d'une svzN«;ie é(juino\iale, relani (jue nous avons ap[)elé \ rtahlissejucnt du port. Pour celle inan»'. (]ui aurait du arriver |J,5oj24 |)lus tôt, on a, en effet,
d'où
puis
\\— p ^ uf— À;
et comme, en désignant par E l'heure de rétablissement du porl. on a
E ^- II — /? = ly™-^ À,
on en conclut
PRÉDICTION DES HARÉES. 285
Ainsi donc
Voici maintenant comment on détermine les diverses quantités qui entrent dans cette formule :
i** Calcul du passage p de la Lune au méridien du lieu, —
On peut, sans erreur sensible, déduire cette heure de celle /?' du
passage de la Lune au méridien de Paris, telle qu'on la donne dans
la Connaissance des TempSy en la corrigeant à raison de 2°*,i par
heure de différence en longitude. Ainsi, h désignant la longitude
du lieu exprimée en heures et rapportée au méridien de Paris, on a
pour l'heure/? du passage au méridien du lieu pour lequel il s'agit
de conclure H
Le signe + se rapporte aux lieux situés à l'ouest du méridien de Paris ou pour lesquels la longitude h est occidentale, et le signe — à ceux pour lesquels cette longitude est orientale.
A Brest, le plus occidental de nos ports, on a A = 2^™ ou o**,45, et la correction a"*,i x A est seulement de o"*,945. Ainsi, dans tous nos ports de France, cette correction est au-dessous d'une minute. On peut 'donc la négliger dans le calcul de l'heure des marées et prendre pour le passage de la Lune au méridien d'un port quelconque la môme heure qu'à Paris.
a*' Calcul de •} — ^'= a. — Cette quantité, qui exprime la différence d'ascension droite du Soleil et de la Lune, 36 heures avant le passage de ce dernier astre au méridien du lieu que l'on considère, se déduit également du passage de la Lune au méridien de Paris. En effet, si l'on désigne par D la différence entre les heures du passage de la Lune au méridien de Paris, la veille et l'avantveille du jour donné, et par/)' l'heure du passage de la Lune au méridien du lieu l'avant-veille, on a pour déterminer a
et, comme cette différence est exprimée en temps moyen, on devra, pour l'obtenir en temps vrai, en retrancher le temps moyen à midi vrai.
3" Calcul de G et de E. — Les valeurs de la correction G sont données par les Tables I et II que publie toutes les années M An-
nuaire du Bureau des Longitudes. La Table I fait connaître la valeur de A multipliée par lo pour tous les jours de Tannée; après quoi, la Table II donne, en fonction de A et de a, la correction C. Quant à la valeur de E, elle est donnée dans le mérae Recueil par la Table III et pour les principaux ports des côtes de l'Europe. On a donc ainsi tous les éléments nécessaires au calcul de H.
Exemple, — On demande, pour le port de Brest, l'heure delà pleine mer qui arrive après le passage de la Lune au méridien le jeudi soir, 18 janvier 1877. On a
Passage de la Lune au méridien, à Brest comme à Paris, k ■
ravanl-veille, 16 janvier, />' 1.41 S.
Retard du passage de la Lune du 16 au 17, D = 4^"*?
ainsi 0,55 X 4^" - 0.23
Temps moyen à midi vrai, le 17 - o. 1 1
Valeur de a, 36** avant le passage du 18 janvier 1 .53
Avec cette valeur de a et celle A = 24 que donne la Table I, on
trouve, Table II, C = — 32"; par suite, on a
Heure du pass. au mer. le 18 janvier, à Brest comme à Pari«. — 3. 3 S.
Valeur de C -- o.3a
Valeur de E (^ Table III > 3.46
Correction constante — o. 19
H = heure de la pleine mer le 18 janvier, à Brest i>.5>< S.
IIL — Hauteur des marées. — Hauteur de la pleine mer
à répoque des syzygies.
Los plu> Jurandes marées ont lieu à l'époque des svz>gies, c'eslà-dirt^ lorsque la Lune est pleine ou nouvelle: mais elles ne sonl pas toutes éiralemonl fortes, parce que les marées partielles donl elles ivsultenl \arienl avee les déelinaisonsdu Si>leil et de la Lune, et aussi uNeo les dislances de ees astres à la Terre. Pour les «lélermiuer, v»n a reeoursà 1 expression de ') que nous axons rapportée au parai:raphe qui précède, expix^^sion dans laquelle on peut supposer nuls les termes eu K et O. comme nous lavons déjà dit. et où ile^l permis, en oulrt*. de taire -• - - /, r^ »-.iS3"»S - 6(>'\*> • • . dans
• i ctto o*>n^:ju:f \ rx*prv^a;: I .a:-. r^ aile i- nt U nui^i? ^i-^ldiir»* >uit, à Brf>l. lo jXASsaie vîu S>Lil Jku iiKniicn: tll^î a tt-j Jc-iuiio duo ln::> çrand n«>njbrtr df tu4rvf> s}e}iie* ùitc» daas c^ port-
les termes multipliés par A, vu Texlrême petitesse de ce facteur. Laplace obtient ainsi {Mécanique céleste, t. II, p. 33 1) pour la hauteur de la marée à Brest
3=-.o"»,02745[i3(i — 3sinïi>)-^3r3(i — Ssin^i^')] -h o™,07i79[t''sini' cosv cos(2[ — 66*5')
-+- 3 l' sin v>'cost^'ros(Ç-+- ^ — ij^'— 66°5')] -~ o™,78ii2[^''cos«f cos2(î — GG'^S')
cosî i>' cos si( Ç H- ^/ — f
Ç représente dans cette formule Tangle horaire nt -\-xs — i^ an Soleil; i est le rapport de la moyenne distance du Soleil à sa distance actuelle ; i' la parallaxe horizontale actuelle de la Lune divisée par le nombre Sj'i'', qui en est sa valeur moyenne; enfin i^, ^' ^ r, v' représentent les ascensions droites et déclinaisons du Soleil et de la Lune, ascensions droites et déclinaisons qui, ainsi que i et i% doivent être calculées pour un instant qui précède celui que l'on cherche iJ, 50724.
Lors des grandes marées syzygics qui suivent d'un jour et demi rinstant de la pleine ou de la nouvelle Lune, les angles Ç — 66" 5' et J^ 4- ^ — ^' — 66*5' sont nuls ou égaux à 180°, et dans ce cas Ton a
Û= — o"',02745[rni — 3sin«i^-f-3i'3(i — 3sinn'')] 4- o"*,07i79(=b l'sirn^ cosi^ ± 3i'*sin/cosi^') -t- o",78ii2(i=»cos»i^H- 3i'3cos't''),
ou bien, en négligeant les deux premiers termes, qui sont très petits par rapport au dernier,
5 = o",78ii2(«^cosU'-h3r3cosSi'').
Aux syzygies équinoxiales, lorsque la Lune est à sa moyenne distance de la Terre et à peu près dans le plan de Téqualeur, on a, d'une manière ti*ès approchée,
1 = 1, 1^ = 0, iJ=o et 1 = -— .
Donc, dans ce cas,
5 = o™,77ii2^^j.
En prenant cette hauteur pour unité, on a donc, pour une syzygie
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quelconque,
C'est à l'aide de celle formule que Ton calcule dans la Connaissance des Temps de chaque année et pour toutes les svzygies, les liauteurs des marées, telles qu'elles arrivent trente-six heures après ces époques; /, f, v et v' se rapportent au moment de lasvzygie. Comme v et r' ne dépassent jamais 45°, les deux termes de la parenthèse sont toujours additifs. Le maximum de leur somme a lieu pour i,i8 et le minimum pour 0,67.
Pour présenter une application de la formule qui précède, proposons-nous de déterminer la hauteur de la marée qui a suivi la pleine Lune du i4 avril 1881, pleine Lune qui est arrivée à 1 1**59" du matin.
On déduit de la Connaissance des Temps pour le moment de la syzygie,
Parallaxe horiz.... 57.65 log -L- 9,3^7
Parallaxe movcnne. 5-. 1 '
Par suite, on a
lo- -V-: t).3Si)S- ^ ib> -^
lo;: OOvî»' %H)8-8(>
loi: i'o>- v" ij .♦♦*'7*M
i> . » i ij Ainsi
»\ = O. Jil2 — O.^KVS = 0.9580.
l. est lo nonibro donnô dan> la C^'fi naissance des Temps, à 1.» pviiio Odi, cl rapporlô dans VAnnu'iirc.
SUR LE DISQUE DU SOLEIL
I. — Méthode de Lagrange et de Encke. — Prédiction du phénomène pour le centre de la Terre.
Les passages des planètes Vénus et Mercure sur le disque du Soleil peuvent être déterminés de la même manière que pour les ëclipses, et Ton pourrait faire servir au calcul de ces phénomènes les formules que nous avons données aux paragraphes (VII et suivants) du Chapitre IL Mais il existe une méthode de Lagrange, modifiée par Encke, qui permet d'arriver plus simplement et plus rapidement au but. Elle consiste à déterminer d'abord les époques des contacts pour le centre de la Terre et à en déduire ensuite celles qui se rapportent à un lieu déterminé de sa surface. Nous allons exposer successivement la solution de ces deux problèmes.
Soient, pour un temps t voisin de l'époque de la conjonction en ascension droite,
a l'ascension droite vraie ou géocentrique de Venus,
0 sa déclinaison vraie,
A l'ascension droite vraie du Soleil,
D sa déclinaison vraie,
A la distance vraie des centres des deux astres.
Considérons le triangle PVS {Jig- 89 ) formé par le pôle P de l'équateur et les centres S et V du Soleil et de Vénus. On a dans ce triangle
PS = 9o«-D, PV = 90°— 0, P = (a — A), A = SV; on a par suite, en appelant M et 180^ — M' les angles dont les som-
SoccDOU. — Astr, prat, 19
mets sont aux centres du Soleil et de Vénus,
j sin ; A pin }( M'-+- M) = sin j (a — A) cos * (0 -h D), ?in J Acosi(M'-T-M)=:cosJ(a — A)sinl(o — D).
(]omme au moment d'un contact (a — A), (0 — D)et A sonl de très petites quantités et que M' diffère peu de M, on peut sub-
stituer aux sinus des arcs (x — A), (0 — D) et A ces arcs euxmêmes, et faire en outre
sin J ^M -^ M) = sin M, cosl (M'-+- M) = cosM.
Dès lors, il vient
\ A sin M =( a — A ) cos J ( 0
i A co< M = 0 — D.
Maintenant, si Ton représente par n la vitesse relative de \ énus par rappi^rt au Soleil, et par X l'angle que fait la direction de cellt' \ilesse avee le eerele horaire P\ V| à Tépoque /, il est clair que // eosN exprimera la \ilesse relative de \ énus sur le cercle de déelinaison, et que n sinN sera la vitesse relative du même astre sur un eerele perpendieulaire au premier.
Kn appelant donc
- et —
tù
les variations des dillVronces d'ascension droite et de déclinaison de \ énus et du Soleil dans l'unité de temps, on aura
• cos V . ^ _ D ,
PIIÉDICTION DES PASSAGES DE VÉNUS ET DE UERCUHE. agi
et par suite
^^(,-A)cosl(8+D) tangN = -z
cos iN
Désignons par / -f- t l/époque de Tun des contacts et par R et p les demi-diamèlres du Soleil et de Vénus à cet instant. Menons par le point S le cercle parallèle SV, et considérons la projection de SV d'abord sur ce cercle SV et ensuite sur celui PS| qui lui est perpendiculaire. Nous aurons, dans ces deux cas et au moment
considéré,
!(R zb p)sinS = A sinM -f- /i sinNT, (R db p)cosS = AcosM-f- /icosNt, d'où
(A sin M -h /i sinNT)«-h ( A cosM -h n cosNt)» = (R db p)»,
le signe supérieur ayant lieu pour un contact intérieur et le signe inférieur pour un contact extérieur.
Cette équation, étant résolue par rapport à t, donne
^ / %f 1VTX '^ ^ '^ /? — A»sin»(M — N) T = cos(M— N)qi , o , ,^ >
et en posant
... , , Asin(M — N)
on obtient
(6) X = cos (M — N)i;i cos6.
D'après cela, on a donc, pour les époques de l'entrée,
(» A ,-- ^, , R -(- p tDe= t cos(JVl — N) !-cosd», i**" cont. cxt. n ^ n ^
G/ = / .cos( M — N ) cosd', i*"" cont. inl.
ety pour celles de la sortie,
l (5^=/ cos(M — N)h 2cos<}/, 2' cont. cxt.
(G/ = / cos(M — N)-f- ^cos<V, a'cont. int. 71 n ^
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Pour un conlact central, p = o; donc, dans ce cas, fo (5^= / cos(M — N) .
Maintenant on déduit des équations (4), et eu égard à la relii-
tion (5),
* cos(S — N ) = ip cos <j^ ;
ainsi
( S = N — <j^ -i- i8o° pour l'entrée.
(lO) i r, 1^T . 1
( S = N -T- ^ pour la sortie.
II. — Calculs du phénomène pour un lieu donné
Théorème de Lagrange.
Les époques de contacts ainsi obtenues pour le centre de la Terre, il nous reste à montrer comment on peut en déduire celles qui se rapportent à un lieu détermine de sa surface. Cette solution repose sur un théori^me fort remarquable, dû à Lagrange, et que nous allons démontrer.
Représentons toujours par a, o, A, D et A les coordonnées équatoriales vraies des deux astres, et soient a, o', D' et A' les quantilt'*> analogues relatives aux lieux apparents. On a, par le triangle spliérique dont les trois sommets sont au pcMe de Téquateur et au\ ])Osilions vraies de Vénus et du Soleil,
ODS A^sinosinD-^ ros o oos D cos ( a - - A )
On a semhiablement
cos A' = sino' sin D'-h coso' cosD' cos( i! - A' ».
Mainlenant si, pour exprimer celle distance apparente A' en fonction des éléments vrais, on pose
oosA'r. sin|o- (^o'-o.|>iii[r) -iD— D^l
-:- 0()<[0-..,r:'_r:)|cos|l)- , D' — D )] COS [ Ot — A -^- f S - S » — . A'— \ )|
et qu'on développe les différents produits que renferme celle expression, en nMnanpianl (pic o' — o, a' — a, D' — 1) et A' — A sont de 1res petits arcs, on aura, en s'arrélanl aux termes du premier
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ordre,
cos y = cos A -f- ( o' — 0 ) [ cos 0 sin D — sin o cos D cos (a — A )] H- (D' — D)[sino cosD — coso sinD cos(a — A)) — (a' — a) coso cosD sin (a — A) -4- (A' — A) cos 8 cosD sin(a — A).
On a d'ailleurs, tt cl FI désignant les parallaxes horizontales de Vénus et du Soleil (Chapitre III, I" Partie) et [x Theure sidérale du lieu égale, comme on sait, à Pangle horaire h de Tastre augmenté de son ascension droite,
o' — 0 = n f cos^ sino cos(a — |x) — sino cos8], D' — D = 7r[coscp siiiD cos(A — [jl) — sinç cosD], a' - - a = Il soc 8 sin (a — \x) coscp, A'-- A = '7rsccDsin( A — (jl) coso.
Par conséquent
/ cosA'= cosA-^ [cosû sinD — sino cosD cos(a — A)
X [Il coscp sino cos (a — \k) — Il sino cos 8] -^^sin8cosD — cos8 sinD cos(a — A)l
— [iT coso sinD cos (A — jjl) — tz sin^ cosD]
— cosD sin (a — A)n sin (a — |jl) coso -h cos 8 sin (a — A)it sin (A — jjl)cosç.
On peut donner à cette expression une forme plus simple en cherchant les coefficients des quantités coscp et sin(p qui entrent dans chacun des termes de cos A'. Considérons d'abord le coefficient de cos (p. Il n*est pas difficile de voir qu'on aura pour ce coefficient
n [sino cos8 sinD cos(a — jx) — sin^o cosD cos(a — ja) cos(a — A) — cosDsin(a — |j.)sin(a — A)]
-h 'ir[sin8cosD sinD cos (a — |x) — sin*D cos 8 cos(A — [x)cos(a — A) -h cos8 sin(A — |jl) sin(a — A)],
expression qui devient, en y remplaçant sin^o et sin^D respectivement par I — cos^ô et I — cos^D,
H- n j [sino sinD -+- coso cosD cos(a — A)] coso cos(a — jjl)
— cosDcos(a — |jl)
-f- TT j [sino sinD -+- coso cosD cos(a — A)] cosDcos(A — fx)
— cosocos(a — [jl) {,
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c'cst-à-dîre ,
n [cosA cos 0 cos(a — fx) — cosD cos(A — \l)] -J- ir [ cos A cos D cos (A — fx) — cos o cos ( at — jx)] = -h ( n cos A cos 0 cos a — Il cos D cos A ) cos jjl — (ircosA cosD cos A — ircoso cosaE)cos;A H- ( n cos A cos 0 sin a — D cos D sin A ) sin ji. -h (i: cosA cosDsin A — ircoso sinat) sin jjl, OU bien
-r- [(n cosA — Tz) coso COS 2 — (D — TT cosA)cosD COS A ] cosocosa -h [( n cos A — ir ) cos 0 sina — (II — r cos A) cos D sin A ] cos 9 sin ji.
Relativement au coeflicient de sino, on trouvera d*abord
-^ n [ — cos^ 0 sin D -r- sin 0 cos 0 cos D cos (a — A ) — ir [ — cos*Dsino -r- sin D cos D coso cos (a — A),
puis
-f- n J — sinD -i- sin 0 [sino sinD -f- coso cos D cos (at — A)] •
-*- 7: [ — sin o -r- sinD[sino sinD -^ coso cosD co5(at — A)][;
ainsi l'expression de ce coe(T(îcienl est
(Il cos A — T.^ sino sin 5 — « Il — r cosA) sinD sin 5.
Au Hou do rôijualion \ 1 •, nous pou\ons donc écrire
.' oo> A — om< A
1 lli'«»<A T, Oi^ioc»»"!- n — t:c«>*A c^'-^DcMi V 1 00* - ^•'*■A
lIoo<A — - oo>^<in2 — II — - Tii-ii A TMi l» -ijn V loo^ - "in 'i
Il oosA — r: >in c — Il — r: c««> A <in D ] <in :;.
Maintenant >i l'on po<o
doù on auia
» r\ •'<>■ - — Il *!n A.
Il — T --A — '-in i — A
^»*' ' <ir. j . l^•i : -;•: î — <în> -A ••■•'^ l» ^ii V 1 c«>< - «^in 1
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Soient encore
Isin5 coso cosa — sin(^ — A) cosD cos A = P cos^ cosX, sin^coso sin a — s'in(s — A) cos D sinA = P cosp sinX, sins sin o — sin (s — A) sin D = P sin p].
L'expression précédente deviendra
cos A' = cos A -4-/P [ cos p cos X cos çp cos |JL -f- cos 3 sin X cos <p sin |jl -h sin p sin 'i]
= cos A -f-/P[coso cos p cos(X — Ja) -I- sincp sin p,
et comme, en élevant les équations (4) et (5) au carré, puis les ajoutant ensemble, on trouve
Pî= sin' 5 -4- s^{s — A) — is sins »in{s — A) cos A
= sin*5 — sin(5 -h A) sin(5 — A) — sin(5 — A)*-f- sin(s — A)' = sin' 5 — sin'5 h- sin' A = sin' A,
il viendra
(6) cosA'= cos A -f-/sinA[coscp cos ^ cos (X — |jl)-4- sincp sinp].
Cette équation renferme les deux variables arbitraires ). et ^ que nous allons déterminer en fonction de S et de M. Reprenons pour cela les équations (5) sous la forme
Isin^ coso cosa — sin (5 — A) cosD cos A = sin A cos^ cosX, sin 5 coso sinat — sin (5 — A)cosD sin A = sin A cos^ sin X, sins sino — s\n(s — A) sinD = sin A sin^S.
En multipliant la première de ces équations par sin A et la seconde par cos A, puis faisant la différence, on trouve
sin(X — A) sin A cosp = sin^ coso sin (a — A);
on a pareillement, en multipliant la première équation par cosA et la seconde par sin A, puis faisant la somme,
cos(X — A) sin A cos^ = sin* coso cos(a — A) — sin {s — A) cosD. \u lieu des équations (7), on peut donc poser
sin (X — A) sin A cos 3 = sin* coso sin(a — A), I cos(X — A) sin A cosp = sin* coso cos(a — A) — sin(* — A) cosD, \ sin A sin ^ = sin* sino — sin(* — A) sinD.
Maintenant on a
sin^cosS cosCa — A) — sin(5 — A)cosD
= sin5[cos8 cos(a — A) — cosA cosD] ■+- cos^sinAcosD,
et sin^sino — sin(5 — A) sinD = sin5[sinû — cosA sinD] -+- cos* sinA sinD;
on a cralllcurs, en considérant le triangle sphérique PVS,
siiiM sin A = coso sin(a — A), cosM sin A = sino cos D — coso sin D cos(a — A), cosA = sin 0 sinD -i cosS cosD cos (a — A),
relations d*oii Ton déduit
cos (a — A ) cos 0 = cos D cos A — sin D sin A cos M, sin 0 = sin D cos A -+- cos D sin A cos M. On a donc
Isin (X — A ) cos p = sin s sin M, cos(X — A)cosp = cos 5 cosD — sin 5 sinD cos M, sin 3 = COS.V sin D -r- sin 5 cos D cos M.
Ce sont les relations cherchées; elles permettent d^obtenir X et ,v lorsque A, D et S, M sont connus.
Actuellement, soit / l'époque temps moven de Paris pour laquelle a, 2, A el 1) on! été calculés ; ap])elons a' l'heure sidérale (*orrespondante vl soil -11. la longitude orientale du lieu dont z> e>l la latitude et a l'heure sid 'raie, on aura
Il - " «l'-i- i' ' d'où
X — jji = X — iji' — J^.
Kn posant donc
I cos w = >in 'v sin 'i -+- cos^ cos 3 cos( A — J' ).
on pourra mettre l'équation (6) sous la forme ([ i^ cos A' = rns A -i- /"sin A ro> ^.
C.omme les quantités 5,/, A el ,3 ne dépendent que de l'époque
adoptée ty on voit que, si A et ^ représentent la longitude et la latitude d'un point O de la Terre supposée sphérique, ce point sera fixe, et Ç, d'après la seconde des formules (lo), exprimera la distance angulaire de ce point O au lieu de la surface terrestre dont^ est la longitude et ç la latitude. On est donc conduit au théorème suivant qui est celui de Lagrange :
<c A un même instant absolu, répondant pour le premier méridien choisi au temps moyen /, et pour chaque lieu de la surface au temps moyen ^ -i- ^, la distance apparente du centre des deux astres est la môme pour tous les points de la surface de la Terre, pour lesquels !J a la même valeur, c'est-à-dire pour tous les lieux qui se trouvent situés sur la circonférence d'un cercle décrit du point O comme pôle et avec !J pour distance polaire. »
Nous allons maintenant nous proposer de déterminer l'heure à laquelle un observateur, situé en un point (^, cp) de la surface terrestre, voit les centres des deux astres à la distance vraie A.
Soit dl la différence très petite qui existe entre la distance apparente A' et la distance vraie A, en sorte que
on aura, à cause de la petitesse de l'arc ^/A,
cos(A -f- c?A) = ces A — dik sinA.
Mais, d'après ce que nous venons de voir,
CCS (A -+- (11) — cosA -f-/sin A cosÇ.
Ainsi
d\ — — /cosÇ.
Cette équation étant divisée par dty puis résolue par rapport à cet élément, donne
dt
Maintenant on a, en multipliant la première des équations (i) du § I par sinM, la seconde par cosM, puis faisant la somme,
A = (a — A)cosJ(a-hD)sinM-f-(o-f- D)cosM,
relation d'où Ton déduit par la différentiation par rapport à ty et
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en regardant (2 + D) comme constant,
d\ (a — A) ,^ r\x • xf rf(o--D) _-
—rr = — >. — COS 7 ( 0 -H D ) sin M H ^ — -, cos M ,
(It at ^ ^ ai
c'est-à-dire, en vertu des équations (2) du même paragraphe,
— — n cos( M — N ).
L'expression ci-dessus de dt peut donc se mettre sous la forme
/cos!;
(i3) dt = -
n cos (M — \)
Ainsi, en supposant qu'un observateur placé au centre de la Terre voie à Tépoque / les centres des deux astres à la distance vraie A, cette même distance, pour un observateur placé en un point de la surface terrestre, sera vue à l'époque
/"cos ^ t -\ — T-i^ — r— » en temps moyen du premier méridien,
/*cosr a 1 ■•
/H — : h-l , en temps moyen du 1 eu.
/icos(M — 1>) ^ r j
Pour connaître maintenant les époques 011 ont lieu les conlacïs au point de la surface terrcslre dont S' est la longitude el z la latitude, on n'aura qu'à remplacer dans les formules précédentes A
par U =!z p et M par b --- . ^ ,| ; ^^ comme alors l expression
( j) du § II, se réduit à celle-ci
(i4) sin»} = sin(.M — \),
on conclura, pour les époques des divers contacts en un li«'u quelconque dont '^ est la latitude et 4^ la longitude,
Pour rentrée. . T^ = G: — 'IS^^-- ou T^^ CT — -'-"-^ -- 0 (|5) ^
I Pour la sortie . T, = C/ -f- -^ — > ou T,= T -^ '^-'-^-V \ /icosy /H"osy
(7; et g' sont les époques de l'entrée et de la sortie calculées poiirl»' centre de la Terre.
En remplaçant dans ces formules cos^et cos^' par leurs valo«^
déduites des équations (lo) et posant
on obtient
Te= 6 — ^sin^ sincp
— ^cos3 coscp cosA cos^ — ^cosp cosç sinA sin^^-f- ^,
T, = G'-f-^sinp'sincp
-H ^cos^' cosç cosA'cos4^-i- g cosP' cosîp sin A'sin^-4-41'
Soient
^sinp = A, ^cos3cosA = B, ^cospsinA = C, g sin p' = A', g cos p' cos A' = B', g cos ?' sin A' = G',
alors on pourra écrire
!T<.= fî — A sincp — B coscp cos4^ — G cos© sin4^-f- 4^, T,= 5'-h A'sin© -+- B'coscp cos4^-+- C'coscp sin^-h <^.
C'est sous celte forme que les valeurs de T^. et de T, sont données dans les Ephémérides. A, Bj C, A', B', G étant des quantités constantes pour tous les lieux sont représentées par leurs logarithmes. Ainsi transformées, ces formules permettent de calculer aisément, comme on voit, l'époque des contacts pour un lieu quelconque de la Terre, lorsque la latitude et la longitude de ce lieu sont connues.
Nous allons faire une application de la méthode que nous venons d'exposer à la prédiction pour le centre de la Terre du passage de Vénus sur le disque du Soleil en 1882. Nous prendrons pour l'époque de la conjonction celle en temps moyen de Greenwich, afin de comparer nos résultats à ceux du Nautical Aimanac qui sont obtenus par une méthode différente.
Éléments,
Temps moy. de la çf en asc. dr. Décembre 6.1882.. . . l^icf^ 2', 8 Ascension droite de Vénus et du Soleil i6'*52"43*,i6
Déclinaison de Vénus 22.44'i^j5S.
Déclinaison du Soleil 22 . 33 . 6,1 S
Mouvement horaire en ascension droite de Vénus i.33,2 O.
Mouvement horaire en ascension droite du Soleil .... 2.44 ^o E.
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Mouvement horaire en déclinaison de Vénus 49i3 N.
Mouvement horaire en déclinaison du Soleil 17, 5 S.
Parallaxe horizontale équatoriale de Vénus 33,5
Parallaxe horizontale équatoriale du Soleil 9,0
Demi-diamètre vrai de Vénus ,3i,4
Demi-diamètre vrai du Soleil i6.i3,o
De ces éléments on déduit, pour l'époque de la conjonction en ascension droite,
, ^ i(a-hD) M*38'3c>'.3
^-? i5.4i,6 ^(a-Ai 4'i:',î
dt
AsinM=o, d'où M = o, A = (o — D) = ii'6'4.
Calcul de y A sin .\ et - cos \.
^ ^' ' log^^ia — D) 1.821776
log cos - ( 0 -h D I 9.965160 log cos N 9. |3^793
i52 ï'^?'' ^^Uji
loi: A u.8»)-)
l.wif-.c — D i.82i— 6
loir- U.4Îir'2
K»;: lani; N o.j"K»6i6 "
"^ :♦ «^> '>î^' |..- - oo<\ y.SOj'ii*'
lo^A i.î<»>-3i '^
loîTAsinN -j.ï^o-iîiG
l\tlctif iff's viicurs de -l tjui se rapportent <iujr contacts du pnniKt i 'J, du centre et du deujrtème b'.'rd de \ enus, tisrec les bords inttri<t,rs et ej-ft rieurs du dù:/ue s.d.Jire. l'itleurs de (T^. cT^, Ç^. t.. t.- C c 'rrt'st*oni/antes.
!.::A^iii\.. i.So-iSt» l"cA>in\.. i.S*'-i86 k.i:A>inN.. :>>»:''^'
lo^K— :.. .>.iHM.).>- l-^R 2.i^Sii3 I..-R — s.. 2.ir3î*tit'
lo;: sin'i .. . . ij.S^»">»~*) K>::>inC,..- i).5*ii>.»~> l'>;:*ini... t|.Sii3>«*
•:. H)'ït -*v V.. 41 II 4i' •;, 4?'i6i"
3oi
logR-i-p 3.001907
log/i 2.391983
log COStJ; 9.886196
log R-
COS<}^e 3.13416
cos N o . 73206
logR 2.988113
log/i 2.391983
logcos<5^t
log - COS^Î'r 0.472286
- cos^'i 2.96678
- cos^
log R — p 2. 9738G6
log 71 2.391983
o.58i88i logcos<}// 9.86(529
log — -^ cos 4'/ 0.4464*^
cos ^i 2 . 79320
— cos \ 0 . 73206
I dui Entrée < du centre
•^ bord
du 2* bord
hms bms hms
du i**^ bord (.20.2,8 -H 3.3 1. 38, i - 7.51 .40,9,
Sortie ^ du centre 4-2o.2,8 -+- 3.4i .55,8 -- 8. i.58,6.
du 2* bord 4'20.2,8 -h 3.5i .58,4 = 8. 12. i>2,
Calcul de V angle pôle {image directe).
Entrée contact extér. S = 180-1- 7 f. 16. 58 — (+ 39.4i.35) = r45 /
• iS . E.
Entrée contact intér. S= 180 -h 74. 16. 58 — (-h 42.56.35) = 149 )
Sortie contact intér.. S= 74. i6. 58 -+-(-4- 42.56.35) = 117 * „ ^^
Sortie contact extér.. S= 74. i0.58 -+- (-f- 39.4i.35) = 114 ^
Entrcecontact centre. S = 180 -h 74.16.58 — (-+- 41. i4-43) = i47 N. E-
Sortie contact centre. S= 74.i6.58-}-( 4*''4'43) = ï*^ N.O.
Ces résultats s'accordent entièrement avec ceux donnés dans le Nautical A Imanac,
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CHAPITRE VI
PRÉDICTION DES PHÉNOMÈNES RELATIFS AUX DISPARITIONS PÉRIODIQUES DE L'ANNE.\U DE SATURNE.
I. — Disparition et réapparition de l'anneau de Saturne. Détermination des éléments qui fixent sa position.
La figure sous laquelle ranneau de Saturne nous apparaît est relie d'une ellipse lumineuse dont le petit axe varie selon le degré d'obliquité sous lequel on Texainine, et qui s'aplatit de plus en plus jusqu'à disparaître entièrement à certaines époques. Cette disparition qui se reproduit deux fois durant la révolution de Saturne, c'est-à-dire à des intervalles de quinze ans, peut avoir lieu de trois manières différentes :
i® Lorsque le plan de Tanneau passe par le centre du Soleil, car alors l'anneau n'est plus éclairé que par sa tranche dont l'épaisseur est trop petite pour nous rendre perceptible la lumière qu'elle réfléchit.
2® Lorsque le plan de l'anneau passe par l'œil de l'observateur, puisqu'il ne voit alors l'anneau que par son épaisseur.
3° Enfin lorsque le plan de l'anneau passe entre le Soleil et la Terre, car alors la surface éclairée n'est pas tournée vers nous et devient par conséquent invisible.
Soient
Qla longitude moyenne du nœud ascendant de l'anneau sur récliptique
à rinstant t ; N la longitude moyenne du nœud ascendant de l'anneau sur Téquateur ; t rinclinaison moyenne du plan de Tanneau sur l'écliptique ; 1 rinclinaison moyenne du plan de Tanncau sur Téquateur ; CD Tobliquité de Tëcliptique ; a l'ascension droite géocentrique de Saturne ;
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0 sa déclinaison gcocentrique ;
X la longitude hélioconirique de Saturne ;
^ sa latitude héliocentrique ;
a le grand axe de Tanneau à la moyenne distance de la planète;
A la distance de la Terre à Saturne ;
r la moyenne distance du Soleil à Saturne:
p l'angle de position de la partie inférieure de Panneau ou Tinclinaison du
demi-petit axe nord de Tanneau sur le cercle de déclinaison : cet angle
est positif à Vest et négatif à Vouest ; a' la grandeur apparente du grand axe de Panneau extérieur; b' la grandeur apparente du demi-petit axe de cet anneau ; a'yb' les mêmes angles qui se rapportent à Panneau intérieur; /, /' les hauteurs de la Terre et du Soleil au-dessous du plan de Panneau
vu de Saturne. Ces angles sont positifs au nord et négatifs au sud.
Dans le triangle sphérJque PST formé par le pôle S de ranncaii, celui P de réquateur et le lieu T de la Terre vu de Saturne, on a SPT = a — N — 90'», PT r^ 90" -t- 0, ST = 90*»— /, PTS =/>, PS = I ; on a par suite
' cos/sin/? = sini cos(a — \), (i) . cos/cos/? = cosi coso — sini sino sin(a — \),
( sin/ = sin I coso sin(a — N) — cosi sino,
expressions dans lesquelles I et N sont données par les relations suivantes :
i «in I sin N — sin l'sinQ,
{Ol) ' sin I cos \ — oo> 1' sinoj — sin 1 rosto ro<Q,
f co> I ■= \:t^< i ct^<i'i — sin l'sinto ro<Q.
On a aussi ( n <in /' = *in 1 oo< i sini À — Q » — ro<*' sin 3.
Quant aux valeurs do 1 tt ^t^ Q, on a, d'après Bessel [Astron.
\ Q ~ i(>** V)' N'.tj — \iV ji»-.». t — iSoo », y i^
'w r^ '*^ ï^Mi'«7 — t»'j>«»i/ — |8<H>».
Los aulro-i ôlômonls (i\ //, (i\ h qui, avoo />, / et f, fixent la position i\c Pannoau, so dotorminont à Paido dos relations suivante? :
' •' «' -7 » t' — T "-«îw. — - »>,(.r»>, - = o,(VGÎ,
DISPARITIONS PÉRIODIQUES DE L'ANNEAU DE SATURNE. 3o5
relations dans lesquelles
(6) r = 9,54301, a = 39',3o8, logar = 2,57416.
IL — Transformation logarithmique des formules qui précèdent.
On peut transformer les formules (i) et (2) en d'autres plus
commodes pour le calcul logarithmique. En effet, si l'on pose dans
les secondes
k sin o = sin icosQ,
Arcos^ = cost,
d'où
. sinicosQ
sincp
et dans les premières
l ArsinQ = sini siD(a — N),
^^^ ('2A-cosQ = cosI,
d'où
_ sini sin(a — N)
smQ
on obtient
sini sin N = sin i sin Q, ces /sin/? = sini cos(a — N),
sini cosN = A:sin(o-+- w), co5/cos/> = A:cos(Q — 8), cosi = A:cos(o-i- (o), sin/ = Arsin (Q — 8);
par suite, on a
tango = tang/cosQ,
(3) { *""8^ = cosN '
tangN = -r—. -tangQ.
tang Q = tang I sin (a — N ), ; tang/ =tang(Q — $)cos/?,
cot(oi — N) . ^ tang/> = -=- ^ sinQ.
°^ cos(Q — 0) ^
Comme vérification du calcul , on peut employer les relations suivantes :
(5\ sin y _ sintcosQ sinQ _ sinTsin(g — N )
sin(9-f-(o) "" ces N sini ' cos(Q — 8) ~" ces / cosp ' SoccBOx. — ^scr, prat, 20
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obtenues par la division des équations
A:sin<p = sinicosQ, ArsinQ = sinIsiD(a — N),
sini cosN = A:sin(^-i- w), cos/cos/? = A:cos(Q — o).
La valeur de /' fournie par Téquation (i) est Tun des éléments qui fixent la position de l'anneau de Saturne. On peut la déterminer à l'aide de cette même équation (i) ou bien en faisant usage des relations suivantes, qui en sont une transformation bien simple :
/ sinB
!""«'?= cos?si„(X-Q)'
i . „ sinpsin(i — 9)
f sin c = — r-^^ ^ .
\ smcp
Lorsque / et /' sont de même signe, la Terre voit la surface éclairée de Tanneau et cet anneau est \'îsible; il est invisible lorsque / et f sont de signes différents, car alors une des faces de Tanneau se trouve tournée vers la Terre et l'autre face vers le Soleil.
in. — Application numérique.
Appliquons les formules qui précèdent au calcul, pour le 9 janvier 1881, des éléments/?, /, /', a', b\ a" , b" ,
On déduit de la Connaissance des Temps , pour celte date,
a = •iI'>36'I3^ 0 = 6^22'43', log A = 0,96346, w = iVi-'id',
on a, par suite,
log ianj:i «j, 72880 —
log cosQ 9,99o3o —
log tang'v 9)7ïlMO —
cp i52*2r3o
c-^to i-jMS'iô
logsino 9,66646-*-
logtangQ 9,33oo3- tang(^, -x- co, 8,86458-
log cos N 9.77^'ï^ -"
5in(:i-+-to) o,8oJi2-h o b j^ j
log lang N 0,1 3307 —
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logsinQ 9ï07349-4-
^^Stangl 9,09166+ logcot(a-N) 9,42o5o-^
log sin{a— N ) 9,9^545 —
l?^'"'^^^ ^1J^V" logcos(Q--a) 9,98839-
Q 173** II
Q — 8 166^8' 40' ^^S ^^^SP 8,5o56o-^
log tang(Q - 8) 9,36985 +
log cosp 9,99978 —
log tang/ 9,36963
/ — i3°ii'
logar 2,57416 loga' 1,61070
log A 0,96346 logsin/ 9, 35806 —
loga' 1,61070 logé' 0,96876 —
0*= 40', 80 xo, 665 = -h 27', i3, 6' = — 9',3i X o,665 = — 6',i9. Pour Tépoque que nous avons choisie dans notre exemple, on a X = -1- 28°25'i5',o, ? = — 2°28'38',4, >' — Q =— i39«3o'37'; on a donc (équ. 6, § II)
^«gc^s? 9,99959+ WsinB 8 63571-
logsin(X~Q) 9,81246- ogs"P;----- ^^fH'
^ ^ ^^ ^' ■» logsin(i — o) 9,6i537-h
8,25io8 — logsincp 8,82270 -f-
9,8i2o5 — logsin? 8,63571 —
loglang© 8,82366 -H , . „ , ^^^
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I. — Composition du calendrier. — Explication des principaux
articles de TAnnuaire.
1° Calendrier romain, — Réformes juliennes et grégoriennes. — L'année composée par Romulus aux premiers temps de la République romaine était vague, et comprenait 3o4 jours divisés en 10 mois. En voici les noms :
Martius, 3i jours; Aprilis, 3o jours; Maïus, 3i jours; Junius, 3o jours;
Quintilis, 3 1 jours; Scxtilis, 3o jours; Scptcmber, 3o jours;
October, 3i jours; November, 3o jours; December, 3o jours.
Les intercalations fréquentes que nécessitait cette distribution du temps, pour s'accorder avec le cours des saisons, déterminèrent Numa à la réforme qui porte son nom. Ce prince, prenant pour modèle Tannée dont se servaient les principaux peuples de la Grèce, ajouta à l'année romaine deux nouveaux mois ; janvier, de 29 jours, et février, de a8 jours, qu'il plaça le premier au commencement de l'année de Romulus et le second à la fin de la même année, c'est-à-dire après décembre; puis, pour que l'année ainsi composée pût s'accorder avec l'année lunaire, il eut soin d'ôter un jour de chacun des six mois pairs de Romulus, ce qui rendit
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tous les mois de son calendrier impairs, à Texception du mois de février, auquel il conserva une quotité paire de jours. L'qrdre dans lequel se succédèrent les mois de Numa et leurs durées fut alors le suivant :
Januarius, 29 jours; Martius, 3i jours; Aprilis, 29 jours;
Maïus, 3i jours; Junius, 29 jours; Quintilis, 3i jours;
Sextilis, 29 jours; September, 29 jours; October, 3i jours;
Novcmber, 29 jours; December, 29 jours; Februarius, 28 jours.
Par cette distribution, Tannée romaine s'accordait assez bien avec Tannée lunaire, mais il était loin d'en être de même à Tégard de Tannée solaire. Pour remédier à cet inconvénient, Numa décida que Ton ajouterait, de deux en deux années, un mois intercalaire de a a et de 28 jours, alternativement, ce qui rendait la première année de son calendrier de 365 jours, la deuxième de 3yy jours, la troisième de 365 jours, la quatrième de 3^8 jours; et ainsi de suite pour les autres périodes de 4 années. Comme les 1 465 jours de ces quatre années donnent une moyenne de 366^,^5, cette première institution de Numa eut pour effet, comme Ton voit, de rendre Tannée moyenne romaine plus longue d'un jour que Tannée solaire. Ce prince entrevit bien le vice de son calendrier et chercha à y remédier ; mais les indications qu'il laissa à ce sujet furent si mal comprises ou si mal suivies par les pontifes chargés de veiller à la constitution du calendrier que, aux derniers temps de la République romaine, il en était résulté une confusion telle que Téquinoxe civil s'écartait de Téquinoxe astronomique de près de 3 mois, et que Tordre des saisons était entièrement interverti. Jules César, qui venait d'être investi de la dignité pontificale et à qui revenait, par conséquent, la mission de veiller à la constitution du calendrier, résolut de mettre fin à ce désordre et de le prévenir pour toujours, en donnant à Tannée une constitution plus régulière et plus en harmonie avec Tannée astronomique. Dans cette vue, il fit venir Sosigène d'Alexandrie, et le chargea de la partie astronomique du travail, c'est-à-dire de la détermination exacte de Tannée solaire. Cet astronome avant adopté pour durée de l'année tropique un nombre de 365J,25, il fut décidé que, sur quatre années consécutives, trois seraient de 365 jours et la quatrième de 366 jours, pour tenir compte des 24 heures dont 4 années ordinaires diffèrent
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de 4 années astronomiques. Ce jour épagomène se plaçait 6 jours avant les calendes de mars, c'est-à-dire le 23 et le 24 février et s'appelait bissexto-calendas ; d'où le nom de bissextile donné à Tannée qui le porte.
Comme Tannée ainsi composée avait 10 jours de plus que celle de Tancien calendrier romain, reformé par Numa, on convint de répartir ces 10 jours entre tous les mois qui n'avaient eu jusqu'alors que 29 jours, sans toucher à ceux de mars, mai, quintilis et octobre, qui avaient été établis de 3i jours par Romulus : janvier, sextilis et décembre furent faits de 3i jours, et avril, juin, septembre et novembre de 3o jours. Quant au mois de février, il fut conservé tel que l'avait laissé Numa, c'est-à-dire de 28 jours.
La durée de Tannée moyenne, supposée par Sosigène de 365^,25, était un peu trop longue, puisque Tannée tropique n'est réellement que de 365^,2422. Il en résultait un avancement des équinoxes de 0^,0078 par an, ou de 0^,78 par siècle. Cette anticipation des équinoxes, qui, au commencement de Tère julienne, n'avait qu'un effet insensible sur la marche des saisons, finit, en s'accumulant, par devenir considérable et par nécessiter une nouvelle réforme du calendrier, qui fut entreprise, au xvi® siècle, par le pape Grégoire XIII avec le concours des astronomes de son temps. A cette époque, en effet (i582), l'anticipation était de 10 jours, si bien que Téquinoxe du printemps qui, au temps du concile de Nicée, c'est-à-dire en Tan 325 après J.-C, tombait le 21 mars, n'arrivait plus, à l'époque dont nous parlons, que le 11 de ce mois. Pour remettre les choses en l'état où elles se trouvaient au temps du concile, il fut décidé que Ton retrancherait les 10 jours d'anticipation de Tannée 1682, et que le lendemain du 4 octobre de cette même année serait appelé non le 5 mai, mais le 1 5 octobre i582; et pour qu'à l'avenir l'excès de 0-^,0078 ne s'accumulât plus, on convint de supprimer le jour intercalaire dans les 3 années séculaires 1700, 1800, 1900 et de ne le conserver que pour Tannée 2000 qui serait bissextile, ainsi que 2400, 2800, etc., de sorte que, sur 4 années séculaires, 3 fussent communes et la quatrième toujours bissextile.
2" Des calendriers en usage chez les différents peuples. — Voici un Tableau des subdivisions de Tannée chez divers peuples :
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3° Comput ecclésiastique. — En désignant par M le millésime d^une année, on a
V. Lettre dominicale.. . (Table I
4° Fête de Pâques. — D'après les décisions de l'Lglisc, la fête de Pâques doit arriver le premier dimanche après la pleine lune qui suit le 20 mars. Celte fête ne peut donc jamais arriver plus tôt que le 22 mars, et jamais plus tard que le 25 avril. On la détermine à Taide de la Table II, lorsqu'on connaît Tépacte et la lettre dominicale.
5° Dates des fêtes mobiles. — Conventions qui règlent les fêtes immobiles. — Parmi les fêtes inscrites au calendrier, les unes sont immobiles^ c'est-à-dire arrivent toujours aux mêmes dates ; les autres sont mobiles et dépendent de la fête de Pâques. Voici les conventions qui règlent ces dernières :
Ascension Jeudi 4o* jour après Pûques
Pentecôte Dimanche 5o* jour après Pâques
Trinité 8® dimanche après Pâques
Fête-Dieu Jeudi après la Trinité
Quasimodo 1*' dimanche après Pâques
Septuagésime 9" dimanche avant Pâques
Quinquagésime Dimanche 49" jour avant Pâques
Jour des Cendres Mercredi après la Quinquagésime
Passion 2* dimanche avant Pâques
Rameaux i*"* dimanche avant Pâques
/ Les mercredis qui suivent: i**les Cendres; Quatre-Temps \ 2* la Pentecôte; 3° le 14 septembre;
l 4° 'c i3 décembre Dimanches de YAvent Les 4 dimanches avant Noël
Quant aux fêtes immobiles, elles arrivent toujours aux dates suivantes :
La Circoncision Le i"" janvier
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L'Epiphanie ou les Rois Le 6 janvier
La Purification ou la Chandeleur. Le 2 février
L'Annonciation Le 25 mars
La Saint-Jean d'été Le 24 juin
La Saint-Pierre et la Saint-F*aul. Le 29 juin
L'Assomption Le i5 août
La Saint-Louis Le 25 août
La Nativité de la Vierge Le 8 septembre
La Toussaint Le i" novembre
La Conception Le 8 décembre
La Noël Le 25 décembre
Lorsque le dimanche de Pâques arrive le 2 avril, l'AnnoncialioD est remise au lundi, 8 jours après Pâques.
II. — Éphémérides du Soleil
Notations.
O» longitude vraie du Soleil.
C» longitude de la Lune.
Q, longitude du nœud ascendant de la Lune. , eu, obliquité de l'écliptique = 23*27'3i'',83 en i85o. /, nombre d'années écoulées à partir de i85o. ^\ précession totale.
1" Obliquité apparente, — Elle est égale à robliquité moyenne oorriirée de la nutation luni-solaire. Ainsi l'on a, en i8jo,
Obliquité aj»j>arenlo = 23°'i7'3i', 83 — o\\-'y^\t
(/, x'}.1(\ cos Q — o'.oS97 cos ■? Q
- 0*^,0886 (OS i(^ -- o',3j<>y cos 2 0-
On néglige, le plus souvent, le terme en 2(C? i» cause de sa petitesse et de la brièveté de sa période. Les Tables XL\ Il et XL\ III de la Théorie du Soleil abrèçenl les calculs des diflerents lermt'? de celte formule, en les donnant tout faits.
?." Points éf/uino^iaux. — Préeession en loni^itude, — On a
Vi\'Cc<<\o\\ totale annuelle : —,- — jo',iiiÀ\)t -- o.Oiyoo.^^nj/ù6t.
t désignant le nombi^ d'années écoulées depuis ijSo. On en conclut
r' l.a |»roie<sion pour 1 jour solaire, •j* La prooo>>ion pour 10 jour> sidaires :
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et Taddi don réitérée de cette dernière quantité fournit les nombres de la première colonne.
a° Natation en longitude, — On a pour l'époque actuelle
A^^ = — i7',2526sinQ-i-o',2073 sin^Q — l'jîôga sinaQî
on supprime dans ce calcul le terme en 2 (^, à cause de sa petitesse et de la brièveté de sa période.
3° Natation en JR,. — On a
Aji = A^^coso),
ti) étant l'obliquité qui convient à Tannée pour laquelle on calcule.
4° Commencement des saisons, — Le commencement de chaque saison a lieu au moment où le Soleil passe au point équinoxial ou solsticial qui porte son nom, et, par conséquent, lorsque sa longitude devient égale à o®, 90", 180** ou 270**.
Commencement du printemps C = , .^ — x 2:!''.
^Q et JÇJq désignent respectivement les longitudes du Soleil immédiatement plus petites et plus grandes que 36o".
La même formule donnerait l'époque du commencement de l'été, de l'automne ou de l'hiver, en y remplaçant 36o° par 90®, 180° ou 270°.
5° Fraction de l'année. — n désignant le nombre de jours écoulés depuis le premier de l'an jusqu'à la date proposée, on a, pour la fraction de l'année correspondante à cette date,
Tous ces nombres ayant pour différence constante 0,0027379, c'est l'addition réitérée de cette quantité qui fournit les nombres de la colonne 5°.
6** Lever et coucher apparent du centre du Soleil. — © étant la latitude du lieu (à Paris cp = 48^5o'i i"), on a pour l'arc semidiurne P
. i^ v^sin(uL — (Jfc))sin(|A — o) 2 coso cosCJO
ZA -f- OE) -+- ? = 2 (1, ZA = 90^-4- (33'45'— 8% 86).
Dans ces formules, la dédinaison (D da Soleil di^ éM prise pour l'heure même du phéDomène, heure cjui est préciiéiBeiit «e que l'on cherche, en sorte que (D* est inconnu. Ifais on pirat prendre pour (Q la valeur approchée résultant d^jone valeur supposée de l'heure, et rectifier ensuite successivement le calcul i l'aide de l'heure trouvée, jusqu'à ce qu'on parvienne à an résultai qui ne diffère pas notablement de celui que l'on a supposé.
Pour les astres autres que le Soleil et la Lune, la première approximation suffit presque toujours.
L'heure du coucher se détennine par un caleul semblable; 3 faut avoir soin seulement de prendre le complément de P à isK
7® Lieux du Soleil. — (a) Longitude du Soleil. - — On •
Longitade apparente Q = longitude moyenne
-f- équation du centre -f- aberration + nutation luni-solaire + perturbations planétaires périodiques + perturbation lunaire.
On obtient les différents termes de cette formule àl'aide des Tables du Soleil de Le Verrier.
(6) Latitude du Soleil, — Par l'effet des perturbations planétaires et lunaires, le Soleil ne se meut pas exactement dans le plan de récliptîque ; îl s'écarte de part et d'autre de ce plan d'un pelil arc qui constitue sa latitude et que les Tables font connaître. Voici rexpression de cette latitude :
Latitude Q — perturbations de Vénus
- perturbations de Jupiter
- perturbations de Saturne -r- perturbations de la Lune;
les différents termes de cette expression sont donnés parles Tables XLII, XLIII, XLIV de la Théorie du Soleil.
(c) Rayon vecteur de la Terre. — La formule qui exprime la partie elliptique de cette distance est la suivante :
R = a iH — e^—le—e^-^...\ cos ^
— f-e* — €^-i-...j cos 2 ; I
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a est le demi-grand axe de Torbite terrestre ;
e soD excentricité ;
Ç Tanomalie moyenne n/ -f- e — to.
La Table XXXII construite sur cette formule fait connaître cette partie de R, ainsi que sa variation séculaire pour toutes les.valeurs de Ç.
Lorsqu'on veut obtenir cette distance avec toute la précision que la théorie comporte, il faut avoir égard aux perturbations des planètes et de la Lune, c'est-à-dire il faut ajouter à R le terme suivant, que les Tables permettent également de calculer:
-f- Perturbation de Mercure -h perturbation de Mars -h perturbation de Vénus -^- perturbation de Jupiter -T- perturbation de Saturne -H perturbation lunaire.
8® Ascension droite et déclinaison du Soleil, — On a
tangX = coso) tangO» sinCÔ = sinw sin0;
puis
-o 1 t • j ^. «inwcos-i. ^ ^^ cosw ^ _
Gorr. pour la latitude ÔJL = :r — Ar^, oiO = rr A^Tj.
^ cosuD ^' coscô ^
La Table L donne les corrections ôX et S(ô avec O pour argument et dans l'hypothèse de 5^Q= i"-
9° Temps sidéral à midi moyen à Paris. — On a, pour l'époque i85o -h t^
Asc. droite O moyen = L = 280** 46' 43', 5 n- 129602/, 6784^ (en temps).
Dans le calcul des Éphémérides, on détermine l'ascension droite moyenne du Soleil qui correspond au i®*" janvier de l'année que Ton considère, et l'on forme ensuite les autres nombres, en ajoutant successivement à cette ascension droite la quantité 3°* 56*, 5553.
10° Temps moyen à midi vrai à Paris, — Soient
\av l'ascension droite du Soleil vrai,, \i,n l'ascension droite du Soleil moyen ;
Q,AS
on a
Equation du temps = al>„ — Xm.
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Comme J{o^> et Xm ne sont donnés, dans la Connaissance des Temps, que pour midi moyen, Xv — Xm est l'équation du temps à midi moyen. On l'obtient à midi vrai en déterminant d'abord la variation qu'éprouvent Xv 6t Xm dans l'intervalle de temps représenté par Xv — Xm? puis faisant la différence.
1 1° Parallaxe horizontale du Soleil. — A étant la distance du
Soleil au centre de la Tôrre, on a
Parallaxe horizontale.
A la distance moyenne tc = 8', 86
A la distance A r = — ^ —
Ces nombres sont donnés dans les Ephémérides de cinq jours en cinq jours.
1 2"* Demi-diamètre du Soleil, — On a
A la distance moyenne D = iG' l'Svi
A la distance A D =
i3" Durée du passage du demi-diamètre par le méridien, - On a
I > vi\< D
durée qu'il faut convertir en temps sidrral.
i4" Aberration, — L'aberralion en longitude, la seule au'ilsoii nécessaire de considérer, a pour expression
2o' i î j — o^ 3 i I cos( O — 11)-
Le nombre — 20", 44^ q^ii y figure est ce qu'on est convenu d'appeler la constante de l'aberration ; — o'',34icos(0 — FI) dépend de rexcenlricité et peut être obtenu à l'aide de la Table XII ^Tables solaires) en prenant l'angle O — Il = I^ pour argument. 1 5" Coordonnées du Soleil. — Soient
R le rayon vecteur de la Terre;
Q la longitude vraie du Soleil comptée de Téquinoxe vrai;
X la latitude du Soleil;
(0 Tobliquilé apparente de récli])li(iue.
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Les coordonnées rectilignes X, Y, Z du Soleil rapportées à l'équateur sont données par les formules
X = R cosO» Y = R sinQ costo — X sinw sin i', Z = RsinOsino) -h Xcoswski i*.
A côté des valeurs de X, Y, Z, on trouve dans les Ephémérides celles de AX, AY, AZ déterminées par les relations suivantes :
iXX = -+- RAQsini'sinO,
AY = — R A O sin i' cos to ces Q — R Ato sin i sin to sin Q»
AZ = — RAQ sii l'sino) cosO-*" RAo) sin i cos o) sinQ*
A est la somme de la précession et de la nutation en longitude et Aco la somme de la nutation et de la diminution de l'obliquité de l'écliptique. Avec ces valeurs de AX, AY et AZ, on a
X'=X-+-AX, Y'=Y-4-AY, Z'=Zh-AZ; l'axe des X' est toujours dirigé vers Téquinoxe mo^'en du i'^' janvier.
NOTE ADDITIONNELLE
I** Des différentes espèces de temps, — La révolution de la sphère céleste étant parfaitement uniforme, on s'en est servi pour mesurer le temps. On distingue trois espèces de temps : le temps sidéral, le temps vrai et le temps moyen. Le temps qui s'écoule depuis l'instant où une étoile passe au méridien supérieur jusqu'à celui où elle y revient, durée qui est la même pour toutes les étoiles, est ce qu'on nomme le Jour sidéral. Celte durée est divisée en 24** que l'on compte de o à 24, à partir de l'instant où le point vernal passe au méridien. C'est l'heure marquée par les pendules des Observatoires. Le Jour solaire vrai est l'intervalle de temps qui s'écoule entre deux passages consécutifs du centre du Soleil au même méridien. On le divise en 24** solaires vraies que l'on compte de o à 24; d'un midi vrai au midi suivant. Cette durée constitue ce qu'on appelle le Jour astronomique. Enfin on appelle Jour moyen l'intervalle de temps compris entre deux passages consécutifs au même méridien du Soleil fictif qu'on imagine parcourir annuellement l'équateur avec une vitesse uniforme. Le jour moyen est divisé en 24** moyennes, que l'on compte de o à 24, d'un midi
au suivant, le midi moyen étanl Tinstant où le centre du Soleil moyen traverse le méridien supérieur. Cet astre est d'accord avec le Soleil vrai à quatre époques différentes, savoir: vers le i5 a^xil, le i4 juin, le i**^ septembre et le 24 décembre. De la première époque à la deuxième, le Soleil vrai précède le Soleil moyen ; de la deuxième à la troisième, il en est précédé; de la troisième à la quatrième, le Soleil vrai reprend son avance sur le Soleil moyen, et ainsi de suite. La différence entre le temps vrai et le temps moyen, pour chaque jour, est ce qu'on nomme Véquhtion du temps. Celle équation change donc quatre fois de signe par an. 2"* Calcul de l^ heure vraie au moyen de l'heure moyenne et réciproquement, — Soient
hv rheure vraie; h„t rheure moyenne; £ Téqualion du temps.
On a <*
t •=. h,n — hf^, d'où Afli = A,» -r- 6, h^f=i hug — £.
3* Calcul de rheure sidérale au moven de l'heure moyenne et réciproquement. — Eu appelant A, l'heure sidérale, oa a
hf = hm — -Vq moyen -^ correcl. ( Table VI de la C. des 7". », hfn = hj — :l 3 luoNcn — correcl. ( Table \ de la C. des T.k
r' Liru r /tc/i'>ccn(ri ju.'s. — La longitude héliocenlrique rapporlée à \ cf/nin'KVC vrai a pour e\pro5'>ion
loniriluile héliocenlrique \raie = loniiilude mo\enne
— équation du centre
— perturbation*
— re«iuclii.»n à l'ecliptique
— nutati'>n luni->Mlaire.
ion
On lire lo> ditUronl> lorme> donl se compose colle expressi dos lablos do Lo N orrior. Los autres ôlômonls héliocenlrique? c o>l-à-iliro la laliludo ol lo ra>on Noclour. sont ôïralomont fourni par les TaMos.
RÉSUMÉ DBS FORMULES CONTENUES DANS LES PARTIES II ET III. 3ai
2** Lieux géocentriques. — Soient
V la longitude héliocentrique de la planète;
s sa latitude héliocentrique;
r le rayon vecteur de la planète;
L la longitude géocentrique de la planète;
X la latitude géocentrique;
A la distance de la Terre à la planète;
R le rayon vecteur de la Terre ;
et posons
rcos5sini>-4- R sinQ = S(i), r cos 5 cos v> -4- R cosQ = 2^(10»
rsin 5-4- R sinXo =2(111);
on aura
tangL
tangA= cos L, AcosA
UW)
sin /
cos S
Vérification :
A cosX sin(L — t>) = R sin(0 — ^)*
3° Ascension droite et déclinaison, — En posant
sinL
on a
sin F . _ sina-l)
tange,l,= -jr;^ tangL, tangCJO =
sintp
tangF
(0 est l'obliquité apparente qui convient à la date pour laquelle on calcule. X et cD doivent ensuite être corrigés de l'effet de l'aberration pour devenir les coordonnées apparentes telles que les donne la Connaissance des Temps. Or, on a
Aô = — o', 005-6x3 M A,
expression dans- laquelle M désigne le mouvement de la planète en a4 Heures et A sa distance à la Terre. Les valeurs A^ se déterminent toujours pour les dates auxquelles l'ascension droite et la déclinaison ont été calculées.
4° Parallaxe horizontale, — Demi-diamètre, — Durée du dassage du demi-diamètre par le méridien, — Ces éléments,
SoocHOX. — A$tr, prat, -a i
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donnés dans les Eph^mérides pour chacune des planètes principales et pour tous les jours de Tannée, se déterminent à l'aide des relations suivantes :
A A l'iCOSCO
relations dans lesquelles
A (léâigne |a distance de la planète à la Terre;
Dm son demi-diamètre à la distance moyenne de la Terre au Soleil;
CO sa déclinaison.
On peut remarquer que, la parallaxe II étant déterminée, D s'en déduit immédiatement en multipliant U par le rapport -^r^'f
ainsi
Dm
logD = logn-4- log
Voici les valeurs de Dj„ adoptées par les rédacteurs de la Connaissance des Temps et du Nautical AlmanaCy et celles de ^r^ qui leur correspondent.
Valeurs de D;„.
Mercure 3,3 J «Tables do Le Verrier )
Vénus 8,3o5 i^ Tables de Le Verrier)
Mars 5,5 5 i Tables de Le Verrier )
Jupiior *>*.>• 7*^^^ < Memoirs of the Astr. Society, l. III •
Salurne 8i , io5 { Astronomische \<ich., n" 180)
l ranus 37.40 {Annuaire de Schumacherj 1837 »
I aleurs de —, — :
Nombre
c«-»r.>îaul. Logarithme.
Mercure ^>.379 1,57864
Vénus 0.937 î,97»7i
Mars 0,6 »6 1,79637
Jupiter ii,2>3 i,o5i27
Salurne 9,*^! 0.96161
l ranus 4,iii o. 62342
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Dans la construction des Ephémérides, II, D et ^ se calculent en même temps.
5° Passage du centre de la planète au méridien de Paris. — Soient
•Hop rascension droite de la planète à midi moyen à Paris;
JieQ Tascension droite du Soleil au même instant;
|jL le mouvement diurne de la planète;
|jl' le mouvement diurne du" Soleil ([i'= 3"5G*, 56);
on a
"" 24-+-JA'— jA
[jL est négatif lorsque la planète est rétrograde; il est nul lorsqu'elle est stationnaire. Dans ce dernier cas, qui est celui des étoiles,
La valeur de t donnée par ce calcul n'est qu'approchée, car elle suppose le mouvement en ascension droite de la planète uniforme. On pourrait en obtenir une plus exacte, en déterminant l'ascension droite qui répond à la valeur de t ainsi obtenue, et avec cette ascension droite recommencer tout le calcul, comme nous l'avons vu pour un cas analogue, celui du lever et du coucher des astres. Cette précision est cependant bien suffisante lorsqu'on s'en tient aux dixièmes ronds de seconde, comme le font la Connaissance des Temps et le Nautical Almanac,
Dans ce qui précède, nous avons supposé que le Soleil passait au méridien avant la planète, ce qui rend la valeur de t positive, car alors Xp > ^^o- Lorsque le contraire a lieu, on a Xp < Xq et la valeur de t est négative. Dans le premier cas, le passage delà planète au méridien s'effectue avant minuit; dans le second, il a lieu après minuit et est donné par le complément de ^ à 12^.
6** Conjonction, opposition, quadrature , élongation. — Ces divers phénomènes sont indiqués dans la Connaissance des Temps, à la deuxième page de chaque éphéméride, et sont donnés en temps mojen civil de Paris. On les distingue les uns des autres au moyen de la différence en longitude du Soleil et de la planète. Cette différence est de o** ou de 180'' dans les oppositions ou conjonctions et de 90** ou 270** dans les quadratures. On trouve aux mêmes pages les élongations de Vénus et de Mercure, c'est-à-dire
les époques où ces planètes sont à leur plus grande distance du Soleil.
Une simple inspection des Tables permet d'assigner répoqueoii ces phénomènes ont lieu.
I** Principales inégalités du mouvement de la Lune, —
Soient
(^ la longitude de la Lune;
O la longitude du Soleil;
2^([ l'anomalie moyenne de la Lune;
2^0 l'anomalie moyenne du Soleil.
Les inégalités les plus sensibles qui affectent la longitude de la Lune sont la variation, Y élection et Y équation annuelle. Ces trois inégalités peuvent être représentées par les expressions suivantes :
Variation o°36' sin(0 — C),
Équation annuelle ... o® 11' 16'sin Ç© ,
Évection i^'ao' sin 2[(0 — - C) — ÎC ]•
En comparant les observations anciennes aux observations modernes, Halley reconnut, le premier, que le mouvement de la Lune s'accélérait. La cause de cette accélération, qui a échappé longtemps aux recherches des plus grands géomètres, est due, Ci>nune Laplace Ta fait voir, à raction du Soleil sur la Lune coinhinéo a\t*c la variation séculaire de rcxcentricilé de Torbite terrestre; elle porte le nom d'équation séculaire. On peut la roprésenler algébriquement, en ajoutant aux longitudes movennes de la Lune le nombre 10" multiplié par le carré du nombre des siècles écoulés depuis l'époque 1800.
Par Teffet des attractions combinées du Soleil et de la Terre, la Lune subit deux altérations, Tune dans Tinelinaison de son orbite, par suite de laquelle le |)lan de cette orbite paraît «osciller autour d'un étatmoNcn, invariable a\cc la duiécdes siècles, et Tautre daD> la direction de la ligne des nœuds cpii, |)ar son mouNenionl rétrograde, décrit un arc d'environ h)"2o' par an ou une circonférence entière en 18 ans 7 mois et demi.
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Ces deux mouvements en produisent, par leur combinaison, un troisième dans Taxe de rotation de la Lune, qui décrit une petite surface conique autour de la perpendiculaire à Torbite de cet astre, menée par son centre, effet analogue à celui qui a lieu pour la Terre, et que Ton désigne sous le nom de nutation lunaire.
2? Longitude moyenne du nœud ascendant delà Lune. — La longitude du nœud ascendant Q a pour expression
t étant rapporté à la durée de l'année tropique et compté à partir de 1 800,0; 33" i5'26", 9 représente dans celle formule la valeur de la longitude à l'origine de 1800, et 19° 20' 29", 531e moyen mouvement du nœud ascendant de la Lune pendant une année tropique; on y a négligé la variation de l'année tropique, variation qui ne saurait, en effet, rien produire de sensible.
La Table VI, que nous donnons à la fin de l'Ouvrage, fait connaître la valeur de Q pour le commencement de chaque année tropique. On l'obtient pour une autre époque de l'année, au moyen du mouvement diurne de la Lune égal à — 3' 10", 6394, élément que l'on trouve fractionné de 10 jours en 10 jours dans la Table VIL
3° Passage du centre de la Lune au méridien de Paris. —
Soient
o^O l'ascension droite du Soleil ;
«Ao^ l'ascension droite de la Lune;
{x' le mouvement diurne du Soleil ;
{X le mouvement diurne de la Lune.
On a, pour l'heure t du passage,
La marche de la Lune en ascension droite n'étant pas uniforme dans l'intervalle que l'on considère, la valeur t ainsi déterminée n'est qu'approchée. Cette approximation est bien suffisante pour la prédiction des passages de la Lune, tels que les donnent les Ephémérides. Si l'on voulait cependant une plus grande précision, il faudrait calculer l'ascension droite qui convient à l'heure t ainsi déterminée, en tenant compte des différences secondes, et avec
rette ascension droite recommencer tout le calcul, comme nous Tavons déjà vu dans plusieurs cas analogues.
Nous supposons ici Xj > Xo' ^* «^C ^^^^^ P'"* petit que Xq, la valeur de t serait négative, et le passage de la Lune s'effectuerait après minuit, c'est-à-dire à une heure du lendemain marquée par le complément de t à 12**.
4® Parallaxe horizontale équatoriale de la Lune. — Ces arcs^ qui sont donnés de 12** en 12^ dans les Éphémér ides, se tirent des Tables lunaires ; on les obtient facilement pour les heures intermédiaires à Taide de l'interpolation. On a :
Au périgée de Tastre, la parallaxe horizontale 61 .So
A l'apogée ] 53 . 53
A la distance moyenne Sj. 3
Lorsqu'on a une Table des valeurs de la parallaxe pour tous les jours de l'année, rien n'est plus facile que de déterminer les dates des jours où la Lune devient apogée ou périgée; car tout se réduit à trouver les dates où ces valeurs deviennent maxima ou minima. Ce sont ces nombres qui sont donnés dans la Connaissance des Temps, au bas de la page 4o.
5° Demi-diamètre de la Lune. — Cet arc dépend de la distance de la Lune à la Terre et est fourni par Texpression
dans laquelle H représente la parallaxe horizonlale solaire ol
<»,2j2()5 le rapport — qui existe entre le demi-diamètre do la
Terre el celui de la Lune. La Table XI que nous donnons à la fin de rOuvrage dispense de tout calcul.
6"* Lci'er et coucher du centre Lune. — Soient
L la latitude de Pari<;
(0 la déclinaison du Soleil à l'instant du phénomène:
D I arc semi-diurne nu le temps que la Lune met à aller de l'horizon au mériilion, et réciproquement.
On a
Mn \ D = ^ '
i M> L co>v.O
avec
Za = 90* H- ( réfractioQ — parallaxe).
Dans les applications, on prend pour la réfraction sa valeur moyenne égale à 33' 45". Quant à la parallaxe, il faut toujours employer celle qui convient à la latitude L du lieu, ce qui se fait, comme on sait, en retranchant de la parallaxe horizontale équatoriale, calculée pour l'heure vraie du phénomène, la quantité p — apsin^L, que Ton trouve toute calculée pour Paris dans la Connaissance des Temps, à la page 5 1 2. Soit alors ^l, ^ l'ascension droite de la Lune, on a
Heure sidérale du coucher «..l) |j -h D,
Heure sidérale du lever oi>( — D;
et de là il est aisé de conclure l'heure moyenne du phénomène telle que la donne la Connaissance des Temps, heure qu'il faut corriger ensuite, comme nous l'avons expliqué, par des approximations successives, si l'on veut obtenir un plus grand degré de précision.
7° Phases de la Lune. — Soient 4^q la longitude du Soleil, ^^ la longitude de la Lune à l'époque t qui précède immédiatement, dans les Tables, l'instant t où la différence ^^ — j^q devient égale à Ç = o**, 90°, 180° ou 270**. On a
On peut prendre pour l'époque t le midi ou le minuit qui précède l'instant cherché t, instant déterminé par la condition ^^ — j^^ <; Ç, ou J^^ — ^Q }> Ç. En remplaçant, dans cette formule, J^ successivement par 0°, 90°, 180** et 270**, on obtient les valeurs de t correspondant respectivement à la néoménie, au premier quartier, à la pleine Lune et au dernier quartier.
8® Lieux lunaires. — Les inégalités que nous avons indiquées au n® I**, sous les noms de variation, (ï' élection et adéquation annuelle, sont les plus sensibles qui affectent la longitude de la Lune, mais ce ne sont pas les seules qui altèrent cet élément. L'analyse en a fait découvrir un grand nombre d'autres, beaucoup plus pe-
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tiles, il est vrai, mais auxquelles on ne saurait se dispenser d'avoir égard dans la construction des Tables lunaires.
En les réunissant avec leurs signes aux trois précédentes etàla longitude moyenne, on obtient la longitude vraie telle que la donnent les Éphémérides, On a ainsi
longitude vraie C = longitude moyenne
+ équation du centre -+- variation -r- éveclion + équation annuelle -4- perturbations.
Les différents termes de cette expression se tirent tous des Tabler lunaires de Hansen.
Qf" Ascension droite et déclinaison de la Lune. — Les ascensions droites et déclinaisons de la Lune sont données actuellement dans la Connaissance des Temps pour tous les jours de l'année, et pour chaque heure de temps moyen de Paris. Les ascensions droites sont toujours croissantes de o** à 36o** et positives. Quant aux déclinaisons, elles sont boréales ou australes, c'est-à-dire positives ou négatives, selon que la Lune se trouve située au-dessus ou au-dessous de l'équateur. Les ascensions droites sont toujours comptées de Téquînoxe apparent.
Après avoir déduit des longitudes et latitudes, calculées comme nous venons de le dire à Taide des Tables, Tascension droite et la déclinaison de la Lune pour midi et minuit moyen ou de douze heures en douze heures, on les obtient pour chaque heure moyenne du jour par interpolation, en tenant compte des difftrenoes i*^', iî'', S"*, 4'» ^^ ^^ ^^^' Avec les ascensions droites et déclinaisons de la Lune ainsi déterminées et à laide des variations pour une minute, que Ton trouve inscrites en regard de chaque heure, rien n*esl plus t'acile que d'obtenir l'ascension droite et la déclinaison pour une heure intermédiaire.
V. — Calcul des positions apparentes des étoiles
1 Formule de réduction, — Soient
^l ••«. v^.^ K»> a<v^on5i'^n dr\>itc ol déclinaison moyennes d'une étoile au comluoiuomonl d'une oerlaînc année:
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•Ho, (D les ascension droite et déclinaison apparentes rapportées au temps t^ et comptées à partir de la même année;
fx, ja' les mouvements propres de l'astre en ascension droite et en déclinaison ;
O la longitude vraie du Soleil ;
Q la longitude (du nœud de la Lune;
A4^ la nutation luni-solairc de la longitude;
A(i> la nutation luni-solaire de Tobliquité;
CD l'obliquité moyenne de Técliptique.
Posons
, sinto , m .
A: = , A = cosw sino),
et de plus
a = coSft^sécCJO,
. .., ^ b — sinft,l)Séc(î),
« w .Zr • ^ c = m-+- /itang(jk)smal),
B= — 20,445isin3,
D=— Ato,
E = Aa^,
d = cosq/1> tangCv),
a' = tang w cos CO — sin g^ sinCO,
6'= cosX sindb),
c' =: n cosJL^
d'= — sinA.
On a, en négligeant le très petit terme A A^, *
(en arc) X = tK^m -4-Aa-4-B6-+-Cc-f-Dc?-+-/fx,
(D = (©;„-+- Aa'H- B6'-^ Cc'-+- Drf'-+- /jjL'.
Les quantités a, 6, c, rf, a', 6', c/, rf' que renferment ces formules varient d'une étoile à l'autre, mais restent sensiblement les mêmes pour une même étoile; A, B, C, D sont des facteurs communs à toutes les étoiles et varient rapidement avec le temps. Les logarithmes de ces nombres, calculés pour tous les jours de Tannée à minuit moyen, sont donnés dans la Connaissance des Temps et dans le Nautical Almanac.
On a omis, dans leur calcul, les termes en 2^ qui, à cause de leur petitesse et de la brièveté de leurs périodes, ne sauraient, en effet, rien produire de sensible.
2° Transformation du Nautical Almanac. — En posant
A = AsinH, B = AcosH, i = A tangw, /iC = ^cosG, D=^sinG, j = mC^
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on a
X = «A.m-+-/-+-^tangCOsin(G-i- ^1,)-+- /isécCDsin(H h- A») h- /ji, (D = 6dm H- «cos(î)-f-^cos(GH-cl»)-+- /i sin(î) cos(H H- •!•)-»- I|i'.
On trouve les valeurs de /, g, A, G, H et i toutes calculées, de jour en jour et pour minuit moyen, dans le Nautical Almanac et dans la Connaissance des Temps.
3° Détermination numérique des éléments t, O, Q, to, A, A', A^ et A(o i/wi entrent dans les formules précédentes. — [a] Calcul du temps "z écoulé depuis le commencement de l'année tropique, — On a
Le calcul de cette formule est facilité par l'emploi des Tables M et VII que nous donnons à la fin de l'Ouvrage. La Table VI fait connaître la valeur de t© pour les années comprises entre 1870 et 1900; la Table VII donne les valeurs dey.
[b] Calcul de la longitude vraie Q. — Cette longitude s'obtient à l'aide des Tables solaires, et pour la longitude moyenne
[r] Calcul de la longitude du nœud ascendant Q. — Gîlle longitude esl donnée par l'expression
dont le calcul est fiicililc, comme nous Tavons déjà dit, par remploi des Tables \\ cl \\\,
[r/] Calcul des quantités to, // cl k. — On a
/ élanl rapporté à Tannée Iropique cl compté à partir de 1800,0. 0\\ a de plus, en i-ru>,
el en 18Ô0
m= jô'.i^eV-kio — o'. 00028 37 3/,
H = iv^'.oSjjo — o',ooooi>663/.
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De là on conclut
Pour 1750 log A: = 8.29785, logA = 7.5241,
Pour i85o log A: = 8.29782, logA = 7.4692.
[e] Calcul de ^^et de Aw. — Ces quantités; qui représentent les nutations luni-solaire en longitude et de Tobliquilé, ont pour expression
A^= I7',a526 sinQ-rf- o',2073 sinaQ — i',2692 sina© — o',2o4i sin2(C> Ato = 9',2236cosQ — o',o897 cos2Q-4-o'',o886cos2C -H o^55o9COS20• VI. — Calcul des distances lunaires.
I** Equation fondamentale, — Ces distances représentent les arcs qui vont du centre de la Lune au centre
I** du Soleil, 8° de a Pégase,
2® (le Mars, 9** d'Antarès,
3® de Vénus, lo** de Pollux,
4" (le Jupiter, ii** de Régulus,
5" de Saturne, 12** de a Vierge,
6» d'Aldébaran, i3° d'Altaïr,
7** de a Bélier, 14° de Fomalhaut.
Les lettres E (est), O (ouest), que Ton voit placées en regard du nom de ces astres, servent à indiquer la position qu'ils occupent dans le ciel par rapport à la Lune.
Soient
P la différence en ascension droite ou en longitude des deux astres;
> les compléments des déclinaisons ou des latitudes; A la distance vraie cherchée.
On a
cos(Dcos((î)'— 9)
cos A = i- >
coscp
avec
langç = tangCD cosP.
Remarque» — Les arcs qui se rapportent au Soleil et à la Lune ne sont donnés dans les Ephémérides que pour des valeurs de
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l'angle P plus grandes que 34° environ et plus petites que i25**. Cela tient à ce que, pendant les trois jours qui précèdent ou qui suivent la néoménie, la Lune n'est pas visible, et que, pendant les trois jours qui précèdent ou qui suivent la pleine Lune, le Soleil se trouve à une trop grande dislance de notre satellite pour qu'il soit possible d'en mesurer la distance.
VIL — Prédiction des éclipses et des configurations des satellites
de Jupiter.
I** Éclipses des satellites de Jupiter. — Les éclipses des satellites de Jupiter données dans la Connaissance des Temps sont calculées à Taide des Tables de Damoiseau, publiées par le Bureau des Longitudes en i836. Les instants de ces phénomènes y sont indiqués en temps moyen astronomique compté de midi. On a marqué d'un astérisque * les éclipses qui sont visibles à Paris. Pour qu'une éclipse de satellite soit visible, il faut que Jupiter soit élevé sur l'horizon d'au moins 8**, et d'un autre côté que le Soleil soit à plus de 8^ au-dessous de ce cercle.
Pour reconnaître aisément la place qu'occupent, par rapport à Jupiter, les satcllilesdont on se propose d'observer l'i/wmer5iV>/i ou Yémersiony il faut suivre les règles suivantes, que prescrivent la Connaissance des Temps et le Xautical almanac.
[a] Avant l'opposilion, c'esl-à-dire pendant tout le temps que Jupiter passe au inériilien le malin, Tonibre est située à Voccidcnl de eelle planèle et les immersions ou les émersions se font Av ce cùlé.
[h^ Après Topposilion, lorsque Jupiter passe au méridien avant minuit, c'est toujours à Varient de la planète que sont les satelliti^ qui doivent entrer dans Tonibre ou qui doivent en sortir.
[c) A\ant l'opposition, on ne peut voir que les immersions du premier satellite, et après l'opposition il n'v a que les émersions qui puissent être observées. C'est, en irénéral, la même ciiose pour le seeond satellite. Il arrive cependant quelquefois qu'on peut obserxer Timmersion et rêniersion lorsque Jupiter est en quadralurt^.
•»'' (\infi::uration des satellites de Jupiter. — Afin de pouvoir distiniiuer les satellites les uns des autix^s et reconnaître aisément
la place de celui dont on veut observer l'cclipse, la Connaissance des Temps donne, pour chaque jour de l'année où Jupiter est observable et pour l'heure la plus favorable aux observations, un Tableau où les positions relatives de la planète et de ses satellites se trouvent figurées.
Voici quelles sont les désignations adoptées pour marquer ces positions :
O, position (le Jupiter;
• 4» position du quatrième satellite : le chiffre est toujours placé du côté
vers lequel le satellite se dirige ; Os» le troisième satellite est sur le disque de la planète; #3, le troisième satellite est dans Tombre projetée par la planète ou bien
caché derrière son disque.
Ces configurations sont renversées, c'est-à-dire telles qu'on les voit dans des lunettes à deux verres convexes. On les détermine à l'aide des Tables de Damoiseau insérées à la suite des Tables éclipliques dont nous venons de parler.
A. — Notation.
D, déclinaison vraie de la Lune;
CD, déclinaison vraie du Soleil ;
a, différence des ascensions droites vraies en arc de ces deux astres où l'ascension droite de la Lune moins celle du Soleil;
Di, mouvement relatif Gn déclinaison de la Lune ou le mouvement en déclinaison de la Lune, moins le mouvement en déclioaison du Soleil;
«1, mouvement relatif tn ascension droite de la Lune ou le mouvement en ascension droite de la Lune moins celui du Soleil;
(), différence' des déclinaisons au moment de l'opposition en ascension droite;
n, parallaxe horizontale équatorialc de la Lune;
p, parallaxe horizontale équatoriale du Soleil;
P'=(9.999i9)(II— /?);
8, demi-diamètre vrai de la Lune;
d, demi-diamètre vrai du Soleil ;
A, distance vraie des centres du Soleil et de la Lune;
D', a', û', A', valeurs apparentes de D, a, 8, A;
(0, angle LSSi {fig. 29), formé par la distance des centres SL et la plus
courte distance SSi = n.
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(B). — Éclipses de Soleil* ^^ Conditions^ de possibiliié* La latitude lunaire X doit satisfaire à Tmégalilé
et, suivant qu'au moment de la conjonction on aura
X < i*a4S l'éclipsé sera certaine,
X > i<*a4' et < i*34'i8', Téclipse sera douteuse,
X > 1^34' r8, il n'y aura pas d'ëclipse.
(G ). — Détermination des lieux qui voient commencer ou finir l 'éclipse générale, l'éclipsé totale ou l' éclipse centrale.
i^ Inclinaison i de l'orbite relative :
^ ai ces (D a** Valeur de n :
n = dcosi.
3® Temps t écoulé entre le milieu de Téclipse et l'instant de la conjonction en ascension droite :
t = ctaogr,
/isini(3.5563o)
4** Temps Tm du milieu de réclipse :
T;„ = temps de la conjonction — /.
5** Temps du commencement et de la fin de l'éclipse :
costo=-, T = ctangco,
Temps du commencement H^ = T^ — t
Temps de la fin H/ = T«,-+- t
Dans ces formules, il faut évidemment prendre pour le commencement et la fin
De Fcclipse partielle A = P'-+-$-Hrf
» totale \ = P'-^^ — d
» annulaire \ = P' — 0 -^ d
» centrale a = P'
6^ Longitude et latitude des lieux qui voient commencer Téclipse :
sin/' = cosacos(D,
, tansra
tangA= r-^,
° sindO
Longitude Est = A — H^,
h étant dans le môme demi-cercle que a.
7** Longitude et latitude des lieux qui voient finir l'éclipse :
sin/ = cosb cos(D,
,, tang6
° sinOÔ
Longitude Est = A' — H/, /i' étant dans le même demi-cercle que b,
(D). — Courbes des lieux voyant la phase au lever ou au coucher
du Soleil.
I** Constantes du calcul :
t tango) = -) ° c
COSCJ
0) est plus grand que 90** quand n est négatif. 2*" Valeurs de S et de cp :
S = ( — i) — co pour le temps écoulé avant le milieu de Téclipse, S = ( — i) -4- (0 pour le temps écoulé après le milieu de Téclipse.
sin t? =y pT^ '
? étant plus petit que 90** et positif. 3® Coordonnées du lieu Z
sin/ = cosdt) cos(S — ^), tangriS — q>)
tang/t = : pr— ^ •
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A est dans la méine Circonférence que S — f.
Longitude Est = A — H (H s= heure vraie de Paris).
4^ Coordonnées du lieu Tl :
810 / = cosCD cos(S -k- f )y
° sindd
Longitude Est = A — H.
A est dans la même demi-circonférence que S + f .
5® Détermination plus exacte des courbes du lever et du coudier : On cherchera les valeurs de D, (D, a pour le temps donné etcelk de P' = p(n — p) pour la latitude du lieu obtenu par le cidcul qû précède. Alors on aui^
( D ) = D -*- a correct. ( Table X ), (a?)=(D)-(D, Cr) = acos(D),
taiigS = ^> A=^ = ^-, ° (07) sidS cosS
/i = KP'-A'), ^={(P'-*.A'), UA-/>)(9r-{A)
sioiç = ^*
le quadrant dans lequel tombe S étant déterminé par le sig:ne de («) et de (j'). Avec les valeurs de S et de ç ainsi obtenues, on procédera au calcul de / et de A comme il vient d'être dit
(3"et4«).
E. — Lignes de simple contact nord et sud.
I** Valeurs de A' pour :
Une éclipse partielle A'=o— P-^rf
Une éclipse totale A' = o h- P' — d
Une éclipse annulaire 1' = d — o -*- P'
On ajoute 6* au demi-diamètre o'du Soleil, parce que cette quantité représente la moyenne des augmentations du demi-diamètre horizontal de la Lune.
a** Conditions relatives à l'existence des courbes limites nord et sud :
/i <C P' — A' : les deux courbes existent.
/i > P — A' : une seule courbe existe; elle est située du côte sud si n est positif et du côté nord si n est négatif.
3"" Détermination des instants relatifs à Tentrée et à la sortie : on a
cosW = — =,-7 — > "^ — ( ) sin W;
on prend le signe supérieur pour la limite nord et le signe inférieur pour la limite 5Mrf; on a ensuite
Temps de l'entrée = temps du milieu — x, Temps de la sortie = temps du milieu -h t.
4*^ Positions géographiques des lieux correspondants : Celte détermination se fait à l'aide des formules des n*** 6" et ^" (§C) : ainsi l'on a
Entrée.
sin/ = cosa cosCD,
tangA — r-V-
'' sincO
t. . 1 s.in/'= cos6 cos(t>,
Sortie <
f tangA'=^ -r-V- Longitude Est = A — H.
.V* Détermination des lieux correspondant à une époque comprise entre celles de l'entrée et de la sortie :
Calcul des constantes //, D', a', W ((£) étant pris pour le moment
de la conjonction):
M = A' cos I,
Al • • sin i
cosD
' ~ c(/irbA')'
cosW =-- —pr- ; Soixuo't. — j4str. prat. y.»
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le signe + >e rapporte i la limite fiord et le signe — à la limite $ui. Calcul des angles Z et M (< est le temps du milieu de FécUpse générale) :
. « cosW
COSfjû
M = (— 0 zç. »'.
Coordonnées du lieu cherché :
tang6 = tangZ ces M,
tang / = UDg(6 + D') co8( A — «').
Vérification :
.^iii6 _ sioZcosM cos(6-+- D*) *" oo8(A — fle')cos/'
6"* Détermination plus exacte des coordonnées A et /: Pour la latitude donnée par ce premier calcul, on cherche les valeurs de Ps^ p(n — p) et avec la valeur de Z on détermine Faugmentation du demi-diamèlre de la Lune (Table XI). On a alors
suivant que Téclipse est partielle, totale ou annulaire. 0| désigne ici le demi-diamètre corrigé de la Lune.
On a ensuite pour le temps de la conjonction et avec la valeur de / obtenue par la première approximation
_â / ^'^^^ ^A> = to,5«io4l«,cosD, ^'°? ~V aXco»>'
vB^ = [o,58io4]D„ ^ l,ng>
a> > = D -- ï corr^t. (Table X>, ^"*5« = ^^^ »
A Ct><>» =
K ^tn > =
iB\-^> vUintP ^ï>^3, D-K(«—x') correct.
^'^'^^^^^^ ' r = U-«')cos(D),
taBçM=i-> sibZ = ^p G = i» '• M '
X rcosM PstaM
Le signe supérieur est relatif à la limite nord et le signe inférieur à la limite sud. Le reste du calcul s'achève comme il vient d'être dit au n* 5".
F. — Détermination du lieu où une phase donnée apparaît
au lever et au coucher du Soleil.
Pour que cette détermination soit possible, il faut que Ton ait
i" Calcul de P'= p(n — />) pour une latitude égale à 90" — Côau moment de la conjonction.
2** Calcul du mouvement horaire [jl de la Lune sur son orbite apparente relative et de Tinclinaison 1' :
;xsin i' — Dj,
jx cos i' = «1 cos D dz ( 9, 4 î 79^ ) P' si n CO.
3'* Détermination de A' :
vos{i ^ i)
le signe supérieur ayant lieu quand d est positif et le signe inférieur quand d est négatif.
4** Temps écoulé depuis la conjonction jusqu'au moment considéré :
t = [3.5563o] A* (en secondes).
3** Heure H du lieu au moment de la conjonction vraie :
H = 12** — t, s\ à et CO sont de; nit^ine signe.
II — o** — ty si () et C£) sont de signes contraires;
rheure H, comparée à celle de Paris au moment de la conjonction vraie, détermine la longitude du lieu.
6*^ Calcul de la latitude du lieu : on a
X'cost A'sinco
coso) = — -7 — ) •: — y
puis
rose:.!')**)
tang/ =r-^: ^^- .
•^ tangCD
/ est toujours de même nom que 0-
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G. — Détermination des lieux qui voient le milieu de l'éel^^ae,
le Soleil étant 'à l' horizon,
I" On a
n±:(ô-t-rf) /cP'\ .
COSCi>s= pi , T|= r — ïflOCl*!,
(o -f- d) élant pris avec le signe de #i. Ces demi-durées T| et tj donnent deux temps du commencement et de la fin de la phase.
9^ On a ensuite, pour déterminer la position des lieux qoi voient la première et la dernière apparition sur la Terre :
Pour la première apparition,
sio / = — sin I cos (Jf^, eoti
tançA = —
sin CD'
pour la dernière apparition : changer le nom de la latitude précédente / ety à Tangle horaire A, appliquer ± i8o**. 3** Pour les points extrêmes, on a
cos eu, = p »
/cl
cP'X
j sincu],
e\ ù -\- d doit être pris avec un signe contraire à celui de /i.
Avec ces valeurs de co, et de Tj, on procède conune pour le com inencemenl el la fin de la phase sur la Terre.
{k) ny V -{i-i-d) et <8-^rf.
On a
Le pht^nomène continue dans toute Tëtendue de la durée Ti ; les doux points extrêmes sont déterminés, comme ci-dessus, avec l'angle tos> et la posilion des lieux de la première et de la dernière
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apparition comme précédemment.
On calcule
COSCJ =
(8-+-^) /cP'\ .
n élant considéré comme positif et co Z>90° quand d est négatif; et les points extrêmes sont déterminés en procédant, avec cette valeur de coy comme pour le commencement et la fin de la phase.
4** Détermination des points intermédiaires de la courbe, — t désignant le temps écoulé depuis le milieu de Téclipse jusqu'au moment considéré, on a
et, avec cette valeur de lo, on procède comme on Ta vu pour le commencement et la fin de la phase.
5" Détermination plus exacte, — On calcule
i" l*' = p(U — p) pour la latituile obtenue par le premier calcul; a^ (ar) = (D) — (D, (D)= D + a correct. (Table \);
r tangS = |^J;
sin ^ cosîj ' 6" (A) = (o,582oO«iCosD; 70(B) = (o,582o4)D; «o (B)--(v)sin(ô
puis
sin6 = ^A en posant ^:
sin(S -h v)
sin(S-hv— 8) S/;i — , >I — ( 6 — V ),
^, , sin(S -:-v- 8) -,, ^ « A
hm'= î^ , M':- (iHo*»-- 8)— V,
h élant positif ou négatif, mais <C que 90".
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On a alors
sin / = cos ( ju.,) cosCD, tang A = —
sinCD
Deux positions peuvent être déterminées si Sm et Sut <I S -4- ^; une seule de ces positions existe si Sm on Sut' >• 8 + €/.
H. — Ligne de V éclipse centrale,
i" t désignant le temps écoulé depuis le milieu de Péclipse,
un a
^ c cosca V
ctf étant plus grand que 90^ quand n est négfllif. %^ Un a ensuite
le signe négatif se rapportant au tempar éeoulé €tç€tnt le milieu de Féclipse, et le signe positif ma temps écoulé aprè$ ce milieu. Puis
sinx = p»
taogd = tangZ cos S, . sin 6
*^ cos(» — ail *" '
tang/ = tang(6 h- (D>cosA.
sinO sin Z cos S
v«'*rifii'
cos { 6 — cD > cos h cos /
h est de même signe que cos S et plus petit que 90**; h est dans le même demi-cercle que S.
^V* Lieu qui \Hiit à midi vrai r éclipse centrale, — On a, pour lo dôtenniner.
.inZ— — % /^«C^ — Z,
lonurit. Ouest «lu lieu = Temps de la conjonction vraie. /. a lo même signe que à.
i" Conditions de possibilité des éclipses de Lune. — La latilude lunaire X doit satisfaire à l'inégalité
et, suivant que dans ropposition
X < 52, Téclipse sera certaine ;
X > 5a et < 63', l'éclipsé sera douteuse ;
X > 63, il n'y aura pas d'écIipse.
Dans l'inégalité ci-dessus, Il représente la parallaxe équatoriale de la Lune, p la parallaxe horizontale équatoriale du Soleil, S le demi-diamètre de la Lune et d le demi-diamètre du Soleil.
2° Epoques du commencement, de la fin et du milieu de /Vrlipse. — Soient
fti>o l'ascension droite du Soleil,
(D sa déclinaison,
•Ao ([ l'ascension droite de la Lune,
D sa déclinaison,
P'= [9-999^9] II
A ^ll(U^p-d)
A'= |l(nH-/>-4-rf).
On aura
Ascension droite du centre dô l'ombre = Xq ± 12**= A>, Déclinaison du centre de Tombre = — (0 = (Di ;
«1 = mouvement horaire de at, or = ( D -^ a correct.) — (Jdt , y = acosD,
Xi = mouvement horaire de x, 7i = «iCosD;
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puis
A'=Adba, A'==A'±:8,
UngS = ^, coti = ^, W = -^ = -^,
nrsWcosf — (S-4-t)î, cos»= 77> c= 36oo%
/i = csin[ — (S -H *) — **]» ^1 = csiD[ — (S-H «)-4-»],
et enfin
Temps da commencement. . . T + <i
Temps de la fin T+li
Temps du milieu T+î(/t-^^)«
X. — Calcul des occnliatioiis d*éioile8 et de plaaitee
par la Lune.
I** É léments pour le calcul des occuUcUions. — Soieni
=hJ^la lotagîtude du lieu par rapport à Paris, exprimée en temps on ea
degré : patitive si le lieu est à FEst; négatiçe s'il est à l'Oaest; d= f la latitude géographique I . . . i boréale +,
db ç' la latitude géocentrique ( | australe — ;
dz D la déclinaison de Tastre occulté déclin. { . '
( australe — ;
db 8 la déclinaison de la Lune déclin. ) , '
{ australe — ;
A rascension droite de Tastre:
3 Fascension droite de la Lune;
t: la parallaxe de la Lune;
ih A l'angle horaire de l'étoile à Tinstant T de la conjonction vraie i*n
ascension droite : positif si Tastre est dans l'Ouest; négatif %\\ est dan»
FEst :
e Fe\centricité d'un méridien terrestre supposée constante pour tous k*
méridiens; rie rayon de la Terre dans le lieu considéré.
Les quantités A, />, ^, />', q\ données dans la Connaissance des Temps, et qui dépendent exclusivement de la position géocentrique de la Lune à l'époque T, temps moyen de Paris de la conjonction vraie en ascension droite, seront déterminées à Faide des relations
suivantes :
p — coso
{p élant toujours égal à zéro à i^instant de la conjonction vraie),
, ^ variât, horaire % p = coso ,
- variât, horaire o
2" Calcul de ^occultation pour un lieu quelconque de la Terre, — On calculera d'abord, par les formules suivantes log(rcosç') et log(rsinç') :
sin6 = «sin^, loge = 8.91 22o:>2, log(r cosç') = logcoscp — logcos6, logrsinç' = (1.0848864)-+- logtang 6;
puis, avec T, ^ et A, on cherchera Tangle horaire de Tétoile au moment de la conjonction vraie.
On déterminera ensuite approximativement l'intervalle de temps T qui sépare la conjonction vraie T de la conjonction apparente dans le lieu considéré, au moyen de l'expression
(Table XVl).
Le temps moyen approché de la conjonction apparente dans le lieu et l'angle horaire {h) qui lui correspond seront alors :
Temps moyen de la conjonction appar. = T -4- t -f- -t^,
Ti désignant la valeur en arc de l'intervalle t préablement converti en temps sidéral. On calculera ensuite (/?), (gr) à l'aide des relations
et w, u\ Vy v' par les formules
U = fl,
N.= bl, lofjX = 9.419»^^ V = c — b sin D, v' =z rtX sin D,
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OÙ a, b, e ont les valeurs suivanles :
a = rco»ç'sîii(A), b = rtotf'tti%{k), e = rsiiif'cotD;
avec les valeurs de u, u', v, i^et celles de {p), (<)')f f^i ^t ou procédera, comme il suit, au calcul de l*occultatioD.
On cherchera d'abord les valeurs de M el N, m et n par les relations
mco.M=(î)-v, nsinN =p — u', ncosN =q' —xf,
dans lesquelles m et n devront être pris positivement, ce qui déterminera complètement les arcs M et N ; puis on calculera l'angV ■l -< [80" par la formule
cos4.= Jmii(M-N) avec 1ok*= 9,43609.
Un aura alors, pour les intervalles de temps t{, t, compris entre l'époque T + t + -Cet les instants de l'immersion et de ^élIM^ sion.
ni k
If — — 36oo — cos(M — N)+ 36oo — siniji pour l'émersioD.
li et tr sont eicprimés en secondes de temps.
On conclura de là, pour le temps de l'immersion 1 et pour celui de leniersion E,
Enfin, on aura pour Vangle-pùli:
-(N— >}«) pour l'émersion,
<:l, pour Yanglu-zénitli.
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Remarque, — S'il arrivait que
Qos^ OU -rsin(M — \)
fût plus grand que i, il n'y aurait pas occultation, mais seulement appulse,
3'* Cas où Castre occulté est une planète, — Dans ce cas, on doit remplacer, dans les formules précédentes,
X |)ar A: zb — et A par X — 0,0000727^1.',
Tïl
expression dans lesquelles
<j désigne le denii-diamètre de la pPanète;
13 la parallaxe horizontale équatoriale de la Lune, moins celle de la planète; ♦x' le mouvement horaire de la planète en ascension droite exprimée en secondes de temps : positif si le mouvement est direct; négatif s'il est rétrograde.
Quant au double signe qui affecte — > on peut remarquer que le
signe -f- se rapporte à l'immersion du i*^*" bord et à Témersion du 2% et le signe — à Timmersion du 2® bord etàTémersion du i". Il faut ensuite appliquer à la valeur de l'angle horaire (A) donnée ci -dessus la variation — i5[jlt que subit l'ascension droite pendant l'intervalle T|, laquelle devient ain^>i
4" Limites en latitude, — Limites nord et sud : ai et D| ayant été obtenus pour le temps de la conjonction vraie, on a, en adop-
tant les notations du § XV, et posant ^ = 0,2-99,
l>i ^ yyr n
tanei = > /i = <)cosi, cosv\i = zn7r — o.ii'H),
^ ai cosiy ' 1 -t- i> ' / .'
sin6 = cosCÔ cos«, cosWj = if: — h- 0,^*729, /i = Wi — 6, sin /j = qz cos cD cos(Wj — 1),
expressions dans les(|uelles les angles W|, W2, i et 8 doivent avoir le même signe que (30, et où l'on doit convenir de prendre le signe
supérieur quand cO est positifs et le signe inférieur quand CD est né-
On peut remarquer que, lorsque
W| / . . . \ l\=^ Qo" et est de même nom que db^,
„, } est imas'inaire. . . < , ^ , ..11, ^
W j ) " / /j = 90** — (D et est de nom différent avec (D.
On a ensuite, pour déterminer la position de points où se font, sur le disque de la Lune, l'immersion et Témersion :
Position directe.
A l'immersion : anp^le de position = (iSo" — i) — to. A Témersion : angle de position = (180® — i) -\- eu.
Position inverse,
A rimmersion : angle de position = ( — i) — w. A Témersion : angle de position = ( — i) -\- a>.
Tous ces angles sont comptés du Nord vers Y Est,
XL — Prédiction des marées.
I** Formules de Laplace, — Heure de la pleine mer, — Soient
p l'heure du passage de ta Lune au méridien du lieu;
Il l'heure de la pleine mer qui suit ce passage;
0 ) les demi-diamètres apparents du Soleil et de la Lune, 36 heures avant
0' \ l'heure />;
, les déclinaisons de ces astres au même instant; ^ )
y, • leurs ascensions droites.
En posant
^—^ = %, A=33,o6^ , C= -arctang-
^ ^ 0' cos^i' io A-+-cos2a
«'I, désignant par E Thcure de Yélablissenient du port j on a
.'5* Dêtenniiiation numérique des quantités /;, a, (>, E, qui
entrent dans cette formule, — a. Calcul de l'heure p, — On peuty sans erreur sensible, déduire cette heure de celle/?' du passage de la Lune au méridien de Paris, telle qu'on la donne dans la Connaissance des Temps, en la corrigeant à raison de 2"*, i par heure de différence en longitude. Toutefois, comme dans tous nos ports de France, cette correction n^atteint pas une minute, on peut la négliger dans le calcul de Theure des marées et prendre, pour le passage de la Lune au méridien d'un port quelconque, la même heure qu'à Paris.
b. Calcul de ^ — •}' = a. — Soient D la différence entre les heures du passage de la Lune au méridien de Paris, la veille et Tavant-veille du jour donné, et p' l'heure du passage de la Lune au méridien du lieu l'avant-veille, on a
Cette différence étant exprimée en temps moyen, on doit, pour l'obtenir en temps vrai, en retrancher le temps moyen à midi vrai.
c. Calcul de C et de E. — Les valeurs de C sont données par les Tables I et II, que publie toutes les années Y Annuaire du Bureau des Longitudes, Quant à la valeur de E, elle est donnée dans le même Recueil parla Table III, et pour les principaux ports des côtes de l'Europe.
4" Hauteur de la pleine mer à l'époque des syzygies, — Les plus grandes marées ont lieu à l'époque des syzygies, c'est-à-dire lorsque la Lune est pleine ou nouvelle; mais elles ne sont pas toutes également fortes, parce que les marées partielles dont elles résultent varient avec les déclinaisons du Soleil et de la Lune, et aussi avec les distances de ces astres à la Terre. Soient
Vy v' les déclinaisons respectives du Soleil et de la Lune à l'instant de la
syzygie ; I le rapport de la moyenne distance du Soleil à sa distance actuelle; ria parallaxe horizontale actuelle de la Lune divisée par sa valeur moyenne
On a, pour la hauteur 5 de la pleine mer à l'époque d'une syzygie,
S = -^ ( *' cos» i' -h 3 l'a cos» v' \
* et a se rapportant, comme v et i^, au moment de la syzygie.
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sur le disque da Soleil.
I** Prédiction pour le centre de la Terre. — SoicDi, pour un temps £, voisin de répoqne de la conjonction ou même coîhcidsDt avec la conjonction,
« rascension droite de la planète ;
S sa déclinaison;
A l'ascension droite dn Soleil ;
D sa déclinaison;
A la distance vraie du centre des deux astres;
R et p leurs demi-diamètres apparents.
Après avoir calculé M, N, /i et ^ par les formules suivantes : A sinM = (a — A)cosî(8 H- D), A cosM = (3 — D^
j»sinN=— i-^ — 'cosî(o-*-D), jtoosN = — ^- »
. . Asin(M — N)
on aura
- = — f cos(M — N)— !lnrcosi», n it *
on aura par suite
Ç=/ — T, S = N — i — iSo* pour l'eulréc. ^ = / — t', s = n — i |M>ur la sortie.
3* Prédiction pour un lieu déterminé de la sur/ace terrestre. — Soient
^ la lonsntude orientais du liira considrrr: « sa latitude;
11 et r Ie5 paralla\e< honzootales de la planète et du Soleil : u.' le temps <îdêral ct>rre>p<>ndant à Têpoque T ou T*; /', s, à« À des variables auxiliaires.
On aura
/'<!■ * — n cvy*^ R 1 i "i — r. / c**si - — Il siu « R r s I.
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puis
sin(X — A) ces 3 = sin* sinS,
cos(X — A)cosP = coss cosD — sin* sinDcosS,
sin 3 = C0S5 sin D -}- sin* cosDcosS,
et, en outre,
cosÇ = sin<p sinP-i- cosçcos^ cos(A — 41)> (A = X — jx').
Les époques de l'entrée et de la sortie seront alors données, en temps moyen du lieu, par les formules suivantes :
re= fc -h < — r pour 1 entrée,
^ n cos^^
Ts=&'hAiH-- , pour la sortie;
^ ncos^j/*^
G et & sont les époques de l'entrée et de la sortie calculées pour le centre de la Terre.
En posant
puis
^ sin 3 = A, ^cospcosA=B, ^cos3sinA=C, ^sinP'= A', ^cos?'cosA'= B', ^ros?'sinA'= C,
on a aussi
Tc= 6 — A sincp — B cos^pcos^^— G cos<p sin^ -f- 4^, T;f = g'-f- A'sinç -+- B'costp cos4il-h G'cos© sin 4^-+-^.
C'est sous cette forme que les valeurs de T<. et de T, sont données dans les Ephémérides.
XIII. — Prédiction des phénomènes relatifs aux apparences
de l'anneau de Saturne.
I** Détermination des éléments qui fixent la position de Canneau. — Soient
Q la longitude moyenne du nœud asjcendant de l'anneau sur récliptique; Si la longitude moyenne du nœud ascendant de Tanneau sur Téquateur; i l'inclinaison moyenne du plan de l'anneau sur récliptique; 1 l'inclinaison moyenne du plan de l'anneau sur l'équateur;
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u» l'obliquité de l'écliptique ; . -
o( l'ascension droite géocen trique de Saturne ;
S sa déclinaison ;
X la longitude géocentrique de Saturne ;
P la latitude géocentrique;
a le grand axe de l'anneau à la moyenne distance de la plnnète ;
A la distance de la Terre à Saturne ;
r la moyenne distance du Soleil à Saturne ;
p l'angle de position de la partie inférieure de l'anneau, c'est-à-dire l'iacli-
naison du demi-petit a\e . nord de Tanneau sur le cercle de décliMÛsOB :
cet angle est positif à Ve$i, négatif à Youest; a' la grandeur apparente du grand a\e de Tanneau extérieur; b' la grandeur apparente du demi-petit axe de cet anneau; a', b' les mêmes angles relativement à l'anneau intérieur; /, /' les hauteurs de la Terre et du Soleil au-dessus du plan de l'aBscav
vu de Saturne. Ces angles sont positifs au nord, négatifs au sud.
On a, pour calculer les éléments p, a\ b\ cf^ V^ /, T qui fixent la position de Panneau,
tang <p = tang i cos Q, tang Q s tang I sin ( a — N ),
tangl = ®°^^^^-^^ tang/ = tang(Q -> S)cos/i,
«, sincp ^ rot(« — N) , ^
tangN = -T— 7 — i — r tangû, tang/i = r-^ 5< sinQ;
° sin(f + cu) "^ ®^ cos(Q — d) ^
a'=— -, 6'= a' sin/, — = 0,665, -r;=o,665; A a b
sin 3 . ,, sin 3 sin (/ — o>
tango = fr—. r -sr- > Sin/ = : — ,
°^ cosfj sin(A — Q) sinp
relations dans lesquelles
Q=i66»53' 8',9-h46'46'ji(/ — i8oo).
* = 28*io'44',7-- o'35o(/ — i8oo), logar = 2,57416.
Vérilication :
sin © _ sin i cosQ sin(îp-i-a>) cosNsinl
sinQ sinlsin(a — ^)
cos ( Q — ô ) l'os / cos/i
2** Disparition et réapparition de Vanneau de Saturne. — Ce phénomène, qui se reproduit deux fois durant la révolution de Sa-
turne, c'est-à-dire à des inlervalles de i5 ans, peut avoir lieu de trois manières différentes :
i" Lorsque le plan de l'anneau passe par le centre du Soleil, car alors Tanneau n'est plus éclairé que par sa tranche dont l'épaisseur est trop petite pour nous rendre perceptible la lumière qu'elle réfléchit;
2" Lorsque le plan de l'anneau passe par l'œil de l'observateur, puisqu'il ne voit alors l'anneau que par son épaisseur;
3** Enfin lorsque le plan de l'anneau passe entre le Soleil et la Terre, car alors la surface éclairée n'est pas tournée vers nous et devient par conséquent invisible.
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