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SIRE
L'OUVRAGE que j'ose mettre aux pîeds de VOTRE MAJESTÉ IMPÉRIALE, est le fruit d'un travail de trente- cinq ans, le teras le plus heureux de ma vie , puisque sous un gouvernement éclairé et doux, j'ai pu le consacrer à la science qui nous donne une faible idée de la puissance et de la sagesse infinie de l'Auteur de la Nature. Comme ce livre doit son existence à la protection de VOTRE MAJESTE, qui m'a donné l'aisance et la tranquillité nécessaires à un pareil travail, et qui a daigné fournir les fraix de l'impression, ce n'est qu'un devoir que j'accomplis, c'est le tribut de la plus pure reconnaissance que j'acquitte , en le dédiant au nom sacré de VOTRE MAJESTE. Mais je remplis eu même terni le voeu le plus cher à moa coeur, celui de donner à VOTRE MAJESTÉ une preuve,
que j'ai tâclié, autant que mes faibles talens, et la situation que la providence m'a assignée , l'ont permis , d'être utile à la science qu'il a plu à VOTRE MAJESTÉ de me confier dans SON Empire, et de me rendre digne des bienfaits dont ELLE a daigné m« combler.
Je suis avec le plus profond respect,
PREFACE
de la première édition^
k3'jl jpst une science dont l'étude exige une profonde sagacité réunie à la sévérité dans le raisonnement, c'est sans contredit l'astrononiîe; et c'est cependant dans cette même science, que se commettent, à ce qui paraît, les plus grandes fautes contre la logique. Cette observation, plusieurs de mes lecteurs l'auront déjà faite à regret. Les investigateurs des vérités les plus sublimes n'ont pas touj(mrs cbercbé à développer avec soin tous les ràisonnemens qui les avaietit guidés dans leurs découvertes. Il faut même leur pardonner, s'ils ont quelquefois caché la route qui les avait conduits à la vérité. Mais ceux qui ont donné des traités élémentaires d'astronomie, et qui n'ont fait que réunir ces découvertes , paraissent moins excusables, de n'avoir pas exposé avec évidence, la route suivie par l'esprit bumain dans son plus grand essor, ni l'intime liaison logique de toutes les vérités qui composent l'immense science des niouveniens des astres.
Il faut cependant convenir, pour rendre justice a ces mêmes auteurs, que la cause de cette imperfection est plutôt, en terme d'école, objectwe qne subjectii^e. Le mécanisme de la partie de l'univers que nous connaissons ovi croyons connaître, est tellemeut composé; le mouvement et l'engrenage des innombrables roues de cette ma bine sont d'une telle variété, qu'on doit peu s'étonner, si dans l'élude de cette macbine on a suivi une méthode peu systématique , si l'on en a examiné au bazard des pièces isolées, et si l'on a découvert une roue secondaire ou plus voiine de l'aiguille du cadran, avant celle qui, quoique moins visible, ejt le viai principe
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(le son lîiouTenient. De plus, toutes les dëmoiistrations de cette science s'appuyeiit fmaleiiicîit sur des obserTations,. que l'on ne peut faire ni calcule]' avec une grande précision, sans avoir déjà une connaissance complète des vérités fondées sur ces mêmes observations. 11 faut donc avouer, que l'astronomie n'est pas susceptible d'une niétîiode rigoureusement systématique, à moins d'employer des observations controuvées, ou de fatiguer le lecteur par d'éternelles répétition?. 11 serait superflu de prouver, qu'aucun traité d'astrononiie, depuis V Ahnageste de Ptolémée jusqu'à Y Astronomie de Lalande, n'a évité ces deux écueils. Quels que soyent mes eiForts à cet égard, je ne me flatte pas de m'en être absolument garanti; parce cju'uîi système complet est un travail, dont on ne pourra voir îa fin cjuaprès un grand n^nubre d'essais» 11 me suffit que les astronomes trouvent que je n'ai pas complètement écboué dans mon entreprise^ et elle ne sera pas inutile, si malgré les imperfections qu'on pourra me reprocber, j'ai su éviter les défauts de ceux qui m'ont précédé dans cette carrière. C'est à ceux cjui viendront après moi, à se préserver à leur tour des fautes que j'aurai commises.
Le désir d'acquérir une connaissance aussi solide de l'astro» nomie que de la géométrie, de rectifier les cercles logiques qui opposent tant d'obstacles à l'étude de l'astronomie, et d'établir une liaison entre eliaque tbéorème isolé de cette science et ses premiers élémens, fut le premier motif qui nie fit prendie la plume. Ce travail, entrepris seulement pour mon propre usage, se trouva être plus long et pénible que je ne l'avais cru; il exigea des recberclies et des calculs qui m'ont occupé peiulant plusieurs années ,, et dont on trouvera les résultats , surtout dans la troisième partie de cet ouvrac^e, rassemblés en peu de. pages- L'utilité que jVvais tirée de ce travail, me fit espérer qu'il ne serait pas inutile à d'autres; et cet espoir nie détermina à rédiger mes papiers, et à leur donner le degré de perfection qui serait en pion pouvoir. Encouragé par cet espoir, j'ose soumettre cet essai au jugement des connaisseurs,, qui, quelque préjudiciable qu'il puisse être à mo^ amour propre, sera toujours poui^ moi une source dlnstruction»
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te dessein de cet ouvrage est, en peu de mots, celui dexpo« ser les vérités astronomiques dans le même ordre da:ns lequel elles ont été découvertes, et de leur donnei tant de clarté et de précision, que des lecteurs qui n'ont pas la moindre teinture d'astronomie, puissent en tirer, sans autre instruction, une connaissance complète et solide de c«tte science. L'ordre des*décauverîes donne à cet ouvrage les trois divisions usitées, rastronqmie sphéri^jue^ théorique, et phjsique, auxquelles on pourrait aussi donner les noms de Ptoléniée^ de Copernick - Kepler , €t de Newton, — Dans la première partie^ j'ai cherché à mettre à la portée de tout le monde, les premières idées d'où naquit cette science, et à expliquer d'une manière claire et satisfaisante, les diverses méthodes pour trouver la hauteur du pôle, la tliéorie du tems, etc. J'y. ai ajouté celle de la j>arailaxe et de la réfraction , parce que c'est le chainon qiii réunit les moùvemens vrais et apparens, — Dans la seconde partie, j'ai essayé de répandre un nouveau jour sur les hypothèses de Ptoiémée, particulièrement par rapport à la lune, et de les défendre contre à^i objections qui, pour la plupart, ne sont fondées que sur un malentendu; j'ai tâché de tracer la route que le génie de Kepler s« fraya, par un extrait de ses ouvrages; et je désire de contribuer parla à faire revivre le goût pour les ouvrages des anciens astronomes^ qui parait s'éteindre de plus en plus. On y trouvera aussi les nouvelles découvertes relatives aux étoiles fixes, et à la théorie des comètes. — : Dans la troisième partie j'ai suivi pas à pas l'immortel ouvrage de Newton, aussi loin qu'il m'a pu conduire. J'ai cherché, dans le premier et le second Chapitres, à répandre un nouveau jour sur les premières notions de la Dynamique. Quant à la figure de la terre, je me suis contenté de prouver d'après Maclaurin et Clairaut, que J'équilibre a lieu, lorsque les méridiens sont des ellipses; car il me semble, que les recherches plus générales de D'Aleniberfc et d'autres géomètres qui ont donné une solution directe de ce problème, ne sciaient pas à leur place dans un ouvrage tel que le présent. Dans la théorie de la précession et de la nulation , j'ai suivi la méthode d'Euler, parce qvi'elle se prête plus à être abrégée que celle de
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D'Aîemhert. On ne trouvera peut-être nulle part un enseniLIe aussi complet des perturbations de toutes les planètes, que celui que j'ai ^ donné (^); et quiconque a essayé ce calcul , me croira que le travail a été pénible. La métliode dont Lagrange s'est servi, pour déterminer les équations séculaires des planètes, est un cbef-d'oeuvre d'analyse; mais comme elle ne peiît guères être appliquée aux inégalités périodiques, j'ai suivi dans la Section V. la méthode de M. Laplace^ qui donne avec la même facilité et précision, les équations séculaires et périodiques, ainsi que toute la théorie, d'ailleurs si difEcile, des perturbations de Jupiter et de Saturne. Cependant j'ai employé dans le dernier Chapitre, les formules de Lagrange, qui, à l'aide de l'intégration des équations séculaires, donnent immédiatement l'état du système solaire pour un tems quelconque: et je crois avoir le premier calculé rigoureusement, sur ces formules, les diverses révolutions que l'orbite de la terre éprouvera dans un grand nombre de siècles, les cliangemens de l'obliquité de l'écliptique, de l'année tropique, et de l'équation séculaire de la lune, qui en sont une suite nécessaire. Ce travail ne peut être apprécié que par ceux qui s'y sont exercés eux-mêmes. Un détail complet du calcul des mouvemens de la lune m'a paru mal-placé dans un ouvrage comme celui-ci; et je crois que ceux-là même en conviendront, qui ne connaissent la Theoria motiiuin lunae par Euler, que par son volume. J'ai cependant cru devoir au moins ébauclier cette théorie; et je me flatte que l'esquisse que j'en ai donnée, satisfaira ceux de mes lecteurs, qui s'intéressent plutôt à la théorie qui fait l'objet de cet ouvrage, qu'au détail du calcul qu'on peut trouver dans beaucoup de traités, •
Pour avoir un aperçu du plan et de la liaison de tout cet ou-^ vraî^e , on trouvera à la tête de chaque volume , une table des matières contenues dans chaque paragraphe. Dans les renvois, le chiffre romain indique la partie ou le volume de cet ouvrage, le chiffre arabe se rapporte au paragraphe (§).
(^) Mes lecteurs voudront bien observerj que j'ai écrit cela, avant d'avoir connu la WléQunique céleste.
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I Le plan de cet ouvrage ne me permettant de supposer aucune
connaissance astronomique, il m'a paru qu'il en était de même des fcliëorèmes de dynamique. Mais de l'autre côté, j'ai cru être autorisé de. supposer, que tous mes lecteurs connaissent la géoTnetrle au moins jusqu'aux sections coniques, les deux tiigononiétries dans toute leur étendue, V analyse des quantités finies et infiniment petites, et les premiers élémens de la statique^ comme la théorie du parallélogramme des forces ou des vitesses, celle du moment, du centre de gravité, etc. C'est au temple d'Uranie que, sans craindre les reproches de pédanterie ou d'intolérance, on peut placer pour inscription:
St. Pëtersbourg»
au mois de Mars 179B.
PRÉFACE DE LA SECONDE ÉDITION
(a première édition allemande de cet ouvrage parut il y a plus de ^iiigt ans, et tonte cette longue période de ma vie a été consacrée à l'étude de cette science inépuisable dont j'avais osé tracer les principes. Ce travail assidu n'a pas toujours tourné au profit de mon amour propre; je me suis aperçu que plusieurs matières pouvaient être traitées avec plus de solidité, ou plus de clarté. Pendant ce tems, il a paru deux ouvrages qui feront époque en a: tronoîïiîe: la Mécanique Céleste et la Theoria motus corporum coelestium. L'avantage que j'ai tiré de leur lecture, ne devait pas être perdu poiir ceux qui voudront bien se servir du traité que je leur offre aujourd'hui. C'est ainsi qu'en profitant de tout ce qui a été découvert par les antres, et de mes propres réflexions, pour corriger un livre, écrit dans l'intention de fournir les moyens d'aprofondir la tlié/orie de Fastrononiie sans autre maître , je f ai tellement refondu qu il peut passer pour entièrement neuf; et je n'ai épargné aucune peine, pour lui donner toute la perfection que je pouvais lui donner. J'ai donc la confiance, que les astronomes qui ont accueilli avec tant d'indulgence la première édition de ce ti^aité, n'en auront pas moins pour îa seconde, et qne les personnes qui ont été frappées de ses dé- ^uts, me sauront quelque gré de îe faire paraîtra sous une autre forme. Ceux de mes lecteurs qui voudront se donner la peine de comparer les àev.:^ éditions , verront que bien peu de pages sont restées sans quelques cliangemens. Quant au plan même de l'ouvrage, je n'y ai rien changé, dans la ferme conviction où je suis ^ que je n'en poiivais choisir de meilleur. L'ordre des matières, l'enchainement des raisonnemens, ont donc été conservés. Mais il n'eii a pas été de même sur chaque partie en particulier, et j'ose me flatter que tous les changemen'^, toutes les additions que j'ai faites, sont de véritables corrections, caclulées pour le plus grand avantage des lecteurs^
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Quant à la pre-Tnière partie, ou l'astronomie ^yp/im^ï/e, îes corrections et additions les pins importantes se trouvent dans les Sections qui traitent des parallaxes et des réfractions. La niétliode^
donnée et employée aTec tant de suecès par M. Gauss, pour déduire des observations les élémens d'une orbite, est le plus bel ornem.ént que j'aie pu donner à la seconde partie» Dans le Chœp. 2, Lip. 2. j'ai fourni, pour la pTéees^iion etc. de nouvelles formules, le^ pîus exactes que je connaisse. On trouvera {Liv. 3, Chap. 7.) la solution du fanieux prohlème de Kepler, développée jusqu'à la seizième Jouissance de l'excentricité.: Les phénomènes qwe présente î'anneau de Satnrne, sont déterminés d\ine manière plus analytique, que celle que j'avais employée dans la première édition. Le ZviVr^ 4. présente ini calcul plus exact des différens mois et niDuvemens de fa lune, et une analyse d'es nouvelles tables de ce satellite. J'ai donné (L?V. 5. et 6.) d'autres méthodes pour calculer les éclip-,es, et les passages de Ténus :; et je profite avec plaisir de cette occasion, pour reconnaître les grands services que m'a rendus l'excellent ouvrage que M. Delambre a publié sous le titre d Astronomie tltéoriqwG et pratique. Four corriger les élémens d'une comète {Liv. 8. Chap. 2»^, j'ai employé une nonvelle méthode qui est a peu près celle de M» Olbers. — Les plus grands changemens se trouvent dans \2i troisième paj'tie qui traite de l'astronomie physique. J'ai cherché à donner plus d'évidence aux raisonnemens, sur lesquels j'avais fondé les premiers principes de la mécanique, ou les loix fondamentales du mouvement; et c'est avec un vrai plaisir, que j'ai rendu à Kepler la justice, de montrer, combien il était près de la découverte de la loi d'attraction. Dans la théorie physique des oscillations des axes de rotation, qui produisent la précession et la nutation de notre globe, et la librati'on" de la lune (^Lit^re 4- Chap. 4« ^« 6.), j'ai suivi la méthode de Lagrange au lieu de celle d'Euler. Dans les recherches sur la figuré de la terre (^C/iap.- 7.), j'ai cru devoir conserver les méthodes de Maclaurin et de Clairaut, mais j'y ai ajouté un abrégé de celle de M. le Marquis de Laplace. La théorie des perturbations ÇLiv. 5.) a été refondue entièrement^ J'ai suivi la méthode du même auteui' , autant que je px>uvais le faire, sans franchir les bor-
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nés fpie fe m'étais prescrites. On verra cependant que, dans îe dé- Telrppement des formules générales, j'ai pris une autre marrlie qui m'a paru plus conforme à un livre comme celui-ci, parce qu'elle dr;nne à la fois les équations de tous les ordres. Je me flatte qu'une grande partie de mes lecteurs me sauront gré d'avoir cherché à écîaircir plusieurs passages de la Mécanique Céleste^ qui pourraient leur présenter trop de difllicultés; et je serai très-content, si l'on veut h\en regarder cette partie de mon ouvrage comme un commentaire sur un texte, auquel personne ne porte une plus profonde vénération que moi.
On s'apercevra que, dans tout cet ouvrage, je ne me suis pas attaché scrupuleusement à une seule méthode. Je me suis servi tantôt de la synthèse, tantôt de l'analyse, selon que Tune ou l'autre me paraissait conduire plus directement au but. .fai traité diverses matières suivant les méthodes de Newton, de Maclaurin, d'Euler, de Lag ange, de Laplace, etc. parce qvie mon plan ex'gcait d'initier mei. Ie( leurs dans toutes ces méthodes, pour les mettre en état de lire avec fruit et sans difficulté ces différens auteurs.
Malgré la timidité avec laquelle je présente ce livre aux as- ^troîionies, je crois pouvoir réclamer à bon droit le mérite d'avoir fait un travail laborieux, et peut-être utile. Tous les calculs, renfermés dai s les trois volumes, ont été refaits sur les éh'mens corrigés depuis la première édition: et il n'y a presque pas un seul nombre qui soit resté tel qu'il y était. Ayant travaillé seul et sans aides, tous ces calculs ont été refaits plusieurs fois, pour me prémunir contre. ' tïxei pî opres erreurs. Ainsi je crois pouvoir répondre de leur exact! :ude: du moins toutes les fautes de calcul, qui pourront s'y tiouver, doivent être mises sur mon compte.
Je rendrai compte en peu de mots des motifs qui m'ont porté ^ donner cette seconde édition dans une langue cjui n'est pa^ la mienne. Lorsque je publiai mon ouviage en allemand, je n'auiais pas osé espérer, qu'il sei ait lu par d'autres que par mes compatriotes* Mais pendant les vingt années écoulées depuis cette époque, l'étude des mathématiques eu général, et de l'astronomie en particulier, s'est tellemeuL répandue dans ma piatiie adoptive^ q^'uu livre tel
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fjue celui-ci est sûr d'y troiiTer un grand nombre de lecteurs, pourvu qxi'il soit écrit dans celui des idiomes étrangers, qui leur est le plus familier. Quoique la connaissance des langues vivantes soit si générale en Russie, qu'à peine en fait-on un mérite à ceux qui les possèdent, il se trouve cependant, que dans les classes où je pouvais compter sur des lecteurs, la langue française est beaucoup plus répandue que l'allemande. Mais ce qui m'a complètement décidé, c'est que la première édition, quoiqu'écrite en allemand, a été lue en France, non -seulement avec cette indulgence si naturelle aux bommes d'un mérite supérieur, mais avec une approbation telle que je n'aurais osé l'espérer. Ce sont les savans de ce pays, qui m'ont encouragé par leurs suffrages, à être moi-même le traducteur de cet ouvrage; et ce sont eux, j'en suis certain, qui me sauront le plus de gré du sacrifice que je fais, et qui est tel qu'en mettant la main à la plume, il m'a fallu renoncer à l'ambition de bien écrire. Je sais aussi, avec quelle bienveillance les français accueillent les ouvrages utiles, écrits dans leur langue par des étrangers. Mon ambition sera satisfaite, si je parviens à être intelligible, et si je peux être lu et jugé par les savans dont les écrits éclairent- la^ France et l'Europe entière.
St. Pétersbourg, au mois de Janvier 1820.
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TOME PREMIER
ASTRONOMIE SPHERIQUE.
_L outes les sciences qui composent la masse des connaissances humaines , éprouvent des changemens périodiques. Elles s'abaissent , après s'être élevées à une certaine hauteur: quelques-unes ont déjà passé plus d'une fois par ces divers degrés d'élévation^ et l'on pourrait en général déterminer toutes les époques de leur existence, depuis leur naissance jusqu'à leur caducité. Sans doute qu'il s'écoula bien des siècles , avant que le hasard leur donna l'existence j et de même qu'on voit les astres du firmament s'élever au plus haut point de leur course , pour se perdre ensuite au- dessous de l'horison; de même bien des sciences brillantes de clarté sont tombées dans une nuit éternelle. Mais les sciences n'ont pas toutes ni la même étendue ni la même importance: quelques .-unes tiennent à l'état momentané de la terre et de ses habitans , et n'ont qu'une durée précaire ; tandis que celles fondées sur la nature môme , ne peuvent périr qu'avec l'univers.
Sous ce rapport l'Astronomie paraît mériter le premier rang parmi les sciences. C'est elle qui nous fait connaître la nature en grand, et le mécanisme de l'immense machine que nous^ appelons r univers. C'est encore elle qui seule peut nous donner des idées justes et sublimes de l'ordre , de l'espace, et de l'éternité. Si la dissection d'un chétif vermisseau ^ si l'analj^se d'une simple fougère peuvent être dignes de nous occuper; que dira- 1- on du noble eifart de celui qui étudie le plan d'après lequel le créateur a construit son. grand ouvrage , pour apprendre à connaître la loi qui dirige les mouvemens d'un nombre infini de corps célestes ; qui calcule à l'avance pour les tems les plus éloignés, leurs innombrables variations, et qui, pénétrant en quelque façon dans la pensée de l'être suprême , dessine la sublime simplicité du mécanisme général ! L'homme n'est rien par rapport à la terre peuplée par des m-illions d'êtres vivans. La terre est imperceptible dans la foule de» planètes et des comètes. Le système solaire disparaît parmi la multitude d'étoiles dont le ciel est parsemé , et dont le nombre se perd dans celui des soleils qui forment la voye lactée. Mais qui connaîtra jamais , où s'arrête cette progression croissante , et quel sera le nombre ou la quantité des termes qu'il faudra ajouter aux ternies déjà connus ! Nous prodiguons les jours de notre courte vie comme un vil billon , et la plus longue carrière humaine peut à peine servir d'unité pour compter les grandes périodes de l'univers. Quel est l'homme qui ne serait avare du tems , lorsqu'aprèt avoir acquis une connaissance plus exacte de cette grande machine, il verra que la perte de quelques secondes suffirait pour en déranger la marche et détruire l'ouvrage entier î'
Les autres sciences forment en quelque sorte l'histoire spéciale de quel que pays j l'astronomie est l'histoire universelle. Celles- là n'intéressent que des nations ou des classes particulières , et elles perdent leur prix , lorsque le genre humain est sorti de son enfance ; tandis que l'astronomie intéresse tous les habitans de l'univers^ et que réternité , loin d'altérer sa valeur, peut la rapprocher de sa perfection. Elle est le lien qui réunît, par une même pensée , l'habitant de la terre aux êtres pensans de la voye lactée. Des périodes de divers ordres , depuis celles de quelques heures jusqu'à
celles où des milliers d'années sont à peine sensibles , lui donnent Tempreinte de l'éternilé. Ce furent les courtes périodes qui attirèrent l'attention des premiers astronomes, tandis que les plus grandes fourniront aux siècles à venir un fonds inépuisable de nouvelles découvertes; mais entre la première idée confuse de îa révolution diurne du soleil et des étoiles autour de la terre , et la découverte des lois qui règlent le mouvement général de la machine entière , il y a un intervalle immense qui ne sera jamais franchi. L'histoire même vient à l'appui de cette assertion , que l'astrononiie fut la première science dont les hommes s'occupèrent. Le ciel doux et serein des hauteurs et des plaines d'Asie, qui furent le berceau du genre humain; la vie exempte de tout souci, qui laissa aux peuples nomades assés de loisir pour observer et pour réfléchir; l'influence frappante de la position et du mouvement des astres sur les travaux qui leur donnaient leur subsistance; ie silence majestueux qui accompagne ce mouvement; le spectacle magnifique et surprenant des éclipses, des comètes, etc.— tout cela fit des premiers bergers les premiers astronomes, et k même cause fait présumer que l'astronomie survivra à toutes les autres sciences. Les préparatifs qui doivent précéder chaque découverte dans Fastronomie; le long intervalle de tems qui, par cette raison, doit séparer une découverte de l'autre; la complication des périodes, dont les plus longues vont se perdre dans l'abyme de l'éternité , et qui doivent être achevées plusieurs fois, afin qu'on puisse les déterminer d'une manière exacte et sûre, — tout cela prouve que l'éternité seule peut perfectionner cette science. Il n'y a peutêtre aucune autre branche de nos connaissances^ de laquelle on puisse dire que, de siècle en siècle, elle a été perfectionnée par toutes les nations éclairées, sans jamais rétrograder d'un seul pus; et l'état de l'astronomie chès une nation €st peutêtre la mesure la plus sûre, pour fixer le degré de culture intellectuelle auquel cette nation est parvenue. Depuis la première observation du mouvement diurne du soleil, jusqu'à la découverte des satellites d'Uranus, ou du mouvement des étoiles fixes, l'astronomie a fait des progrès étonnans, et il a fallu les plus grands efforts, pour parcourir cette route épineuse. Si d'un côté, les astronomes se sont trouvés dans le cas de devoir réclamer le secours de toutes les sciences , ou de les inventer , si elles
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n'existaient pas encore , il n'y en a aucune qui ne soit redevable à l'astronomie de ses progrès^ et on n'a pas besoin d'être astronome^ pour avouer avec reconnaissance , que même les occupations les plus ordinaires de notre vie sont fondées sur les découvertes des astronomes.
Une science de cette dignité , étendue, et utilité , mérite sans doute , que les plus grands esprits lui consacrent leurs facultés j et le dernier des ouvriers qui travaillent à la construction de ce monumiCnt , peut trouver la recompense de ses travaux dans la conscience d'avoir coopéré h un si grand et noble but. Car non- seulement le génie qui a enrichi la science par des découvertes importantes , l'homme laborieux aussi , qui a porté plus de clarté et d'ordre dans le système de ces découvertes , peut se flatter d'y avoir contribué.
Comme l'intime liaison qui existe entre tous les mouvemens célestes , fait que chaque nouvelle découverte influe par réaction sur toutes les vérités antécédentes, et sur toutes les hypothèses adoptées jusqu'alors , c'est principalement lorsqu'une suite de grandes découvertes a fait époque dans l'astronomie, qu'il devient nécessaire de faire la revue du système entier, et d'insérer les nouvelles vérités à leur place. Telles furent les époques de l'école d'Alexandrie, de Tycho , Copernic, Kepler , et Newton; les découvertes faites par Euler, D'Alembert , Lagrange , Laplace , et Herschel , distinguent la fin du dixhuitième siècle , comme une époque non moins importante , quoiqu'il soit réservé aux siècles futurs seulement d'apprécier ces découvertes selon tout leur mérite.
JJastronomîe comprend les connaissances scientifiques ou la science des astres, donc tout ce que nous pouvons savoir de leur nature aussi bien que de leurs mouvemens. Mais comme nos idées relativement au premier objet ne sauraient être que fort imparfaites ou hypothétiques; que d'ailleurs cette recherche parait plutôt un objet de curiosité que d'utilité : on n'entend proprement sous le nom d'astronomie que la science des mouvemens àes corps célestes. Nos connaissances de ces mouvemens ne peuvent être fondées que sur des observations qui doivent être faites avec la plus grande précision et précaution, pour donner des résultats sûrs, et qu'il a fallu continuer pendant lane longue suite de siècles, avant qu'on pût fixer avec certitude les pérÏQ-
des de ces mouvemens. Il n'y a aucune science, où la méthode soit d'une si grande importance que dans l'astronomie. Pour ne pas se tromper sur les conséquences qu'on tii'e des observations, il faut connaître les instrumens et les méthodes dont s'est servi l'observateur , aussi bien que l'âge de chaque observation ; et l'astronomie ne peut faire des progrès , que lorsque les instrumens et les méthodes d'observer sont portés à un haut degré de perfection. La pratique et Yhis'toire de l'astronomie sont, par conséquent, une partie essentielle de la iJiéone. Cependant, la vaste étendue de ces sciences imposant la nécessité de traiter chacune d'elles séparément, cela a donné naissance à Vhistoîre de l'astronomie, à l'astronomie pratique et théorique. JJastrognosie qui apprend les moyens de reconnaître les étoiles , leurs noms et caractères , la formation des constellations, etc. est une partie de l'astrcknomie pratique. La théorie' qui est le sujet de cet ouvrage, expose les résultats que la pratique et l'histoire donnent relalivenient aux mouvemens des astres , et forme un système lié de leurs découvertes.
Les mouvemens des corps célestes étant de différentes espèces , ou plutôt pouvant être envisagés sous différens points de vue, il en résulte plusieurs sections de l'astronomie théorique. , Le premier objet de l'astronome est, d'observer continuellement les lieux apparens des astres, ou leurs projections sur la sphère , jusqu'à ce qu'il a acquis une parfaite connaissance de leurs" divers mouvemens apparens et de leurs périodes , et que par- là il est à mêm.e à prédire , pour un tems quelconque ^ leur position sur la sphère , telle qu'elle se présentera aux habitans de la terre. Pour cet effet il faut déterminer les positions des étoiles sur la sphère, de la manière la plus simple et la plus invariable. Il faut donc chercher dans le ciel , des plans et des cercles , tels que leur position relative aux astres puisse se déterminer aisément dans chaque lieu de la terre , et d'autres qui , par leur position in- Tariable , puissent servir de base à toutes les observations. Il faut donc exposer les méthodes de la trigonométrie sphérique, par lesquelles on déduit la position des astres, relative à un plan, de celle qui se rapporte à un autre plan. Enfin^ comme les observations se font en différens lieux, et que, pour faire un ensemble, elles doivent être réduites et comparées entre elles ^
il faut apprendre les calculs, par lesquels, la position d'un astre, observée dans un lieu de la terre quelconque étant donnée , on trouve le point 'de la sphère où paraît dans le même instant , l'atsre vu du centre ou d'un autre point du globe. Cette partie qui traite des mouvemens appareils, a été appelée astronomie sphérique: elle comprend tout ce qui , sans aucune hypothèse , peut être immédiatement déduit des observations. Son dernier problème qui consiste à trouver la distance d'un astre , connaissant ses -positions observées dans différens lieux , mais en même tenis , fait le passage à la partie suivante.
Le lieu apparent et la dislance donnent le vrai lieu de Fastre , et une suite de ces lieux fait connaître sa véritable orbite. Pour se former une idée juste et complète de ces orbites curvilignes , il faut connaître, outre la nature de la courbe , le centre de l'orbite dans le sens astronomique , c'est- à- dire le point duquel le mouvement paraît le plus régulier j puis la durée d'une révolution autour de ce point; enfin la vitesse dans chaque partie de l'orbite. Cette partie qui traite des mouvemens vrais , est ce que je nommerai l'astronomie rationnelle \\). Les siècles à venir verront peutêtre achevé, ce que notre tems a commencé avec tant de succès : par l'application de ces recherches aux étoiles fixes , ils parviendront peutêtre à connaître l'organisme de l'univers , ou le vrai système du monde. Jusqu'à présent fastronomie rationnelle ne s'étend que sur une petite partie des corps qui composent le système solaire. La détermination du centre de leurs orbites {systema mundi)^ lequel d'après le système de Copernic^ aujourd'hui généralement adopté, est le soleil; la nature des courbes que les planètes décrivent autour du soleil; les lois suivant lesquelles elles parcourent ces courbes; et pour avoir un apperçu de l'ensemble , le rapport qui existe entre les orbites , décrites par différens corps autour du centre commun ; ou les trois lois de Kepler — voilà Fobjet principal de l'astronomie rationnelle. On conçoit qu'il n'y avait pas d'autre moyen, que de hasarder une supposition après l'autre, jusqu'à
(l) Je n' ai pu trouver d' autre terme pour exprimer ce que les allemands appellent astronomie théorique^ distinguant la théorie de l'astronoïnie par le nom d'astronomie théoiéti^ue.
INTRODUCTION j
ce que l'on parvînt à une hypothèse qui s'accordât parfaitement avec les observations 5 que par conséquent, bien des choses dépendaient du hasard ^ plus encore du génie. Dés qu'une pareille hypothèse se trouvait adoptée, on pouvait renverser le problème, en calculant d'avance les observations à l'aide de l'hypothèse. Comme cette marche ne saurait donner un résultat juste, à moins que l'hypothèse adoptée ne soit la véritable loi de la nature j et qu'il est possible qu'une fausse hypothèse ^ quoique accidentellement d'accord avec toutes les observations antérieures ,. ne s'accorde plus avec les suivantes , plus exactes peutêtre que les premières ; on voit aisément , qu' tme hypothèse peut être soit réfutée soit confirmée de plus en plus , par une suite continuelle d'observations. On conçoit qu'une pareille preuve par induction, sans devenir jamais une démonstration rigoureuse, peut porter la probabilité à un si haut degié , qu'aucun être raisonnable ne doutera de la justesse de l'hypothèse.
Aussitôt qu'on eut déterminé les véritables orbites , on eut l'idée fort naturelle, que des mouvemens qui suivaient une loi aussi générale et invariable , devaient être fondés sur un simple mécanisme , comme tout autre mouvement j que par conséquent ^ cette loi dynamique étant connue , les orbites des corps célestes devaient se déterminer avec plus de sûreté et de précision 5 ou bien que, les mouvemens étant connus, il serait possible de découvrir leur loi ou cause dynamique. Il était aisé de prévoir que , dans. le premier cas, la loi générale enrichirait l'astronomie des plus importantes découvertes , surtout relativement aux orbites que les observations n'auraient pas suffi à déterminer j et que dans l'autre cas , on pourrait faire descendre sur la terre les lois du ciel ^ ce qui ne manquerait pas de répandre beaucoup de lumière sur la théorie de la dynamique , et sur tous les phénomènes de la nature , qui en dépendent; que par conséquent , dans l'un et dans l'autre cas , l'astronomie aussi bien que la mécanique , ou la physique générale , gagneraient beaucoup par ces recherches. C'est ainsi que prit naissance la troisième partie^ l'astronomie physique^ Elle fonde sur les lois générales de» forces* moiwantes , la théorie des véritables mouvement des corps célestes que l'astronomie rationnelle déduit des observations expliquées par des hypothèses ;
elle prouve a priori, ce que celle-ci porte au plus haut degré de probabilité a posteriori ou par inducfion. Elle fait voir que tous les mouvemens dans l'univers, depuis la chute d'un grain de sable à la surface de la terre ^ jusqu' aux oscillations de la sphère céleste, sont les suites nécessaires d'une loi unique, invariable^ et très-simple j et par- là elle nous donne les moyens de prévoir les mouvemens les plus compliqués des corps célestes. Sous ce rapport, elle n'aurait donc pas d'autre avantage sur l'astronomie rationnelle^ que de la rendre plus sûre et plus générale j de donner à l'esprit la jouissance de voir la raison de ces hypothèses, trouvées par des procédés empiriques; enfin de faire de l'astronomie entière une science aussi purement théorique que c'est la dynamique, ou plutôt d'en faire un problème de la dynamique. Mais l'astronomie doit à ces recherches un avantage beaucoup plus important. Nous verrons dans la suite , qu'en faisant abstraction de toute autre force que celle du soleil, les orbites des planètes sont des ellipses^ décrites suivant une loi extrêmement simple. Mais comme tous les corps agissent les uns sur les autres , leurs orbites s'écartent sensiblement dé l'ellipse. Sans le secours de l'astronomie physique, ce fait aurait rendu fort douteuse l'hypothèse elliptique de l'astronomie rationnelle. Cependant les anomalies n'étant pas assés considérables pour qu'on soit obligé de remplacer l'ellipse par une autre courbe^ de plus, aucune autre hypothèse, plus conforme à la nature, ne se présentant^ on conserva l'ellipse, on tacha de déterminer ces anomalies par observation, et on les réduisit en tables au moyen desquelles on corrigea le lieu elliptique des planètes. Mais tant qu'on n'avait pas trouvé la loi générale de ces corrections, et que, par conséquent, on ignorait l'objet même vers lequel il fallait diriger les observations, ainsi que les argumens à donner aux tables ; on faisait à tâtons un travail interminable et inutile. On employa plusieurs corrections qui se détruisaient réciproquement, là où une seule eût suffi, si l'on eût connu le chemin qu'il fallait prendre pour la chercher; les corrections étaient contradictoires ou tellement compliquées , qu'il valait peutêtre mieux abandonner tout- à- fait l'hypothèse elliptique , en construisant des tables sur les observations seules. En un mot, on se trouva dans le cas d'un artiste qui, sans connaître l'irré-
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gnlarité du mouvement solaire , ou la diiTérence entre le tems vrai et le tems moyen , entreprend de construire une pendule ; et de la régler sur le soleil. Il en résulta que l'on se défia tantôt de l'hypothèse elliptique^ tantôt des observations : ainsi on n'aurait jamais atteint la précision actuelle de nos oLservations^ parcequ'on n'avait pas de confiance en soi-même, et qu'on était dépourvu des m.oyeHs d'estimer le degré de précision des observations , par leur comparaison avec la théorie. L'astronomie physique vint dissiper le brouillard, et toutes ces difficultés disparurent, dCes qu'on vit que les irrégularités apparentes , étant des suites nécessaires d'une loi physique , pourraient être exprimées par des formules générales qui serviraient à les calculer. Dès qu'on sut ce qu'il fallait proprement chercher , il fut aisé d'employer, par l'ordre inverse , les observations, pour perfectionner de plus en plus la théorie physique, les tables, et par conséquent, toutes nos connaissances du mouvement des astres. Les tables qu'on a calculées pour ces corrections , et qui sont connues sous le nom de tables des perturbations , sont la dernière conquête dont la théorie de l'astronomie ait été enrichie: on les doit aux progrès de la mécanique et de l'analyse.
Ce court appe.ç i trace le chemin, par lequel on est parvenu à ceff înnom.brables découvertes qui ont élevé rastronomie à sa peï"fectioiV';àctuelle: il peut servir de guide dans le labyrinthe où l'on croit errer , en voyant que l'astronomie suppose ou enseigne des vérités qu'il est impossible de prouver sans le secours -de découvertes, faites longten.s après. On verra même qu'il n'est pas toujouis possible d'observef exactement les limites entre l'astronomie sphérique, rationnelle-, et physique, ni d'éviter de passer quelquefois d'une partie à l'autre. Ce n'est pas une faute contre la miethode, que de îappeler à la m.émoire du lecteur qui en a du m.oiixS une connaissance historique, des propositions ^ûi -seront prouvées dans la suite, non fis pour démontrer, mais seulement pour éclaircir des vérités aniérieures ou pour montrer le chemin qui y conduit. Il est impossible d'avoir une iiiée nette de la liùison systématique de cette science, avant d'en avoir achevé le coura entier. Ce cours est un sentier épineux qui, en serpentant et en taisant mille détours, conduit enfin au sommet d'une montagne, d'où l'on voit un pajsage magnifique, et riant.
Les seniimens des astronomes sur l'ordre dans lequel il convient d'exposer les trois parties de l'astronomie théorique, ont été presque unanimes, et il y a , ce me semble, de bonnes raisons pour l'ordre que j'ai choisi. A la vérité, l'astronomie physique étant, proprement parlant^ la base de toute la science , puisqu'elle déduit tout des pi-emiers principes à priori , il paraît que le chemin le plus naturel serait de partir de là j et en effet , on n'y pouiTait rien opposer ^ si l'on étudiait l'astronomie seulement pour en connaître les théorèmes ou le matériel. Mais si l'on n'apprend pas seulement pour apprendre 3 si l'on n'a pas le seul but d'enrichir sa mémoire de nouvelles idées ^ mais d'éclairer et de cultiver l'esprit 3 alors le plus court chemin, par lequel on acquiert des connaissances, n'est pas toujours le meilleur. Pour im être pensant il n'y a rien de plus instructif, rien qui donne une plus grande jouissance , que de tracer pas à pas la route que l'esprit humain a prise, pour inventer les sciences, et pour les perfectionner (i). Si cela est vrai dans d'autres sciences , il le sera à plus forte raison dans celle qui , dans toute son étendue , est sans doute la plus sublime , et qui a toujoursoccupé les plus grands esprits. C'est elle qui nous donne la jouissance douce et utile en même tems , de suivre les progrès du genre humain dans le cours de tant de siècles 5 de voir comment l'homme se fraya un chemin à travers les plus ^épaisses- ténèbres , avec quel courage il a lutté contre les plus grands obstacles , et comment il réussit enfin à les surmonter ; que chaque nouvelle difficulté ie força d'éveiller et de développer de nouvelles forces et de nouvelles ressources , dont il ne s'était pas douté: et que même , lorsque sa nature limitée paraissait lui opposer des obstacles insurmontables , lorsque toute la richesse des connaissances humaines paraissait épuisée, il se livra à de nouveaux efforts , et pour ne pas abandonner la roiite parcourue avec tant de succès dans sa science favorite, il en r inventa de nouvelles qui ré-
(l) C'est avec une espèce d'enthousiasme que Kepler fait cette observation, clans la préface de son ouvrage de Stella Marûs {^Argument. Cap. XLF'.') ^'Lieccor ignoscat ineas credufitati, ''dum omnes ex meo ingénie Bestimo. Ouippe niihi non nuiUo minus admirandœ videnlur "occasiones, quibus homînes in coguitionem rerum coelestium deveniuiit, quam ipsa aatura "lerum coelestium. eto"^ ' ]
INTRODUCTION n
pandireîit un jour inattendu sur toutes les brancîies de nos connaissancef. On se rappellera ici la découverte de la vitesse de la lumière , celle de la gravitation universelle, l'invention des pendules et des télescopes , le perfectionnement de l'analyse et de l'art d'observer, enfin tant d'autres découvertes qui ne doivent leur existence qu'à l'astronomie , et aux recherches infatigables de l'esprit humain qui ne s'est développé nulle part avec tant de gloire , que dans la plus noble de toutes les sciences.
C'est donc par de bonnes raisons que j'ai suivi la méthode ordinaire, en commençant par l'astronomie sphérique, et finissant par l'astronomie ph}-^sique. C'est ainsi que la science naquit, et c'est par conséquent ainsi qu'elle doit être étudiée. C'est la seule méthode qui nous fasse voir , comment on put faire les découvertes, et leur enchaînement réciproque. La méthode synthétique qui commence par l'astronomie physique ou rationnelle , dérobe la marche des découvertes , ne donne point assés de satisfaction et de clarté , et nous prive de cette illusion si douce que nous devons à l'analyse , de nous croire nous- mêmes les inventeurs des vérités que nous venons d'apprendre. Il y a encore un autre point de vue ^ sous lequel cette méthode paraît mériter la préférence. L'astronomie sphérique s'occupe , pour ainsi dire, du cadran de la grande montre de l'univers 5 elle nous apprend à nous servir du mouvement- de ses aiguilles pour mesurer le tems, sans avoir égard au véritable mouvement des roues , duquel celui-là n'est qu'un phénomène. L'astronomie rationnelle fait voir l'arrangement intérieur et l'engrenage des roues, sans connaître le ressort ou le poids qui met le tout en mouvement: ceci est fobjet de l'astronomie physique. Or il est clair que celui qui veut apprendre d'une manière solide à faire des horloges , ne commencera pas par le ressort , mais qu'avant tout il tâchera d'acquérir une idée complète de l'usage des horloges , ou plutôt du cadran , dans les mathématiques et dans les occupations ordinaires.
L'astronomie n'a pas été inventée dans un ordre systématique 5 on n'a pas attendu que chaque partie fut achevée , avant de passer à la suivante ; on n'a pas cru devoir s'astreindre trop scrupuleusement aux observations , quand il s'agissait d'en tirer des théories générales. Une suite d'observations
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d'un astre, dont on pouvait former un ensemble , parut suffire pour concevoic des liypotlièses , et pour esquisser la théorie de cet astre 5 mais on ne s'avisa pas de faire valoir ces îiypotlièses plus qu'elles ne valaient, de les regarder comme la clef des vrais mouvemens ou de la véritable loi de la nature , sur laquelle il serait permis de fonder une suite de raisonnemens qui pourraient servir à prévoir les observations futures , à estimer le degré de leur précision, ou même à s'épargner la peine d'observer la nature de plus prés: on ne les regarda que comme un secours, propre à répandre de l'ordre dans ce chaos , et de la lumière dans cette obscurité 5 comme un guide qui pourrait donner aux observations futures une direction convenable 3 comme un marche-pied à l'aide duquel on pourrait s'élever plus facilement à un plus haut degré de perfection. La liaison intime mais compliquée de toutes les découvertes astronomiques fait que l'une ne peut être séparée des autres, qu'une vérité est confirmée par une autre, et réciproquement: c'est par cette raison que la marche des découvertes a décrit plus d'un cercle, et qu'il n'y a rien de plus commun dans l'astronomie , que de retourner sur ses pas , pour avancer plus vite par une autre route. Il s'en fallait beaucoup que forbite du soleil fût rigoureusement déterminée, lorsqu'on passa à la recherche de celles des planètes; cette recherche s'appuya sur rorbite solaire, en tant qu'elle était connue avec précision; les orbites planétaires conduisirent à une connaissance plus exacte de celle du soleil; et l'on s^en sei'vit pour la seconde fois,, pour déterminer avec plus de succès celles des planètes. On chercha d'abord une hypothèse qui expliquât d'une manière simple , et avec assés de justesse y toutes les observations faites jusqu'alors; on continua de la comparer arvec les observationSj et s'il se trouva de petites discordances , on tâcha de les accorder par des hypothèses subordonnées^ par de petites périodes,, faisant partie des grandes , ou par des con*ections indépendantes , résultant d'une cause inconnue; mais quand tout ceci ne put plus, suffire, on se mit k élever une nouvelle hypothèse sur les débris de l'ancienne.. Il est remarquable que ce dernier cas arrivait ordinairement^ lorsque àhs le commencement on avait trop subtilisé , et qu'on s'était écarté de la simplicité de la nature. En voulant former une hypotiièse qui embrasse tout le détail des. observations
et toutes leurs petites anomalies , on croit parvenir plus directenient au but, mais on fait inutilement un travail pénible. L'astronomie donne dans plus d'un endroit , un modèle qu'aucune autre science n'a atteint , de la manière dont il faut s'y prendre, pour employer utilement les hypothèses, en combinant la circonspection' froide de la raison avec le feu audacieux du génie. Ayant le dessein d'exposer, autant que cela est possible, l'astronomie théorique suivant le même plan , d'après lequel elle fut inventée , et de développer sa liaison systématique, je tâcherai surtout de montrer, comment une découverte naquit de l'autre. Mais ce plan m'obligera d'abandonner quelquefois la méthode rigoureuse, et de réserver à l'astronomie rationnelle, ce qui appartient proprement à l'astronomie sphérique. Une méthode trop rigoureuse entraînerait, sans aucune utilité, des répétitions ennuj^euses^ et le principal but doit être, de placer chaque matière là où sa liaison avec ce qui précède et ce qui suit, est le plus clairement marquée, et où elle peut être expliquée dans toute son étendue avec le moins de répétitions possibles. J'espère que les astronomes trouveront que, dans l'ouvrage que j'ose leur présenter, je n'ai jamais perdu de vue ce but, quoique je ne l'aie pas atteint aussi parfaitement que je l'eusse désiré.
CHAPITRE PREMIER
Mesure des angles.
§. I. %^n ne peut pas douter que le mouvement diurne , commun à tout le ciel , ne soit le premier phénomène qui engagea les hommes à entreprendre des recherches astronomiques. La courte durée de sa période j la variation perceptible à plus d'un sens , de jour et de nuit , de chaud et de froid, du bruit et du silence 3 les scènes pittoresques du ciel étoile, qui changent si rapidement : tout cela ne put que donner aux premiers habitans de la terre, en peu de jours, une idée grossière du plus simple de tous les mouvemens célestes. Cette idée fut le germe fertile qui a produit successivement toutes les connaissances qui composent les sciences astronomiques ; et la marche simple et uniforme de "ce mouvement , son invariabilité , et la facilité de l'observer, font que même à présent, toutes les observations y sont réduites , et que le système^ entier de l'astronomie doit partir de là.
Le propre objet de l'astronomie , regardée comme une branche des mathématiques, ou ce qu'il s'agit ici de mesurer, est le mom'eîueni des corps
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célestes , ^'est- a- dire l'espace parcouru en un certain, tems; ce qui, dans l'astronomie sphérique , est le changement de la situation apparente des étoiles par rapport à la terre. Si la terre est en T {Fj'g. i.), une étoile étant allée de A en B, son mouvement est donné , lorsqu'on connaît la grandeur et la position de la cor-de A B, ou bien l'angle ATB avec deux côtés de ce triangle, le mouvement étant supposé rectiligne. Si l'on connaît de plus, la position des lignes TA, T B , relativement à une droite T G, donnée de position, ou les angles CTA, CTB, les positions de l'étoile sont déterminées pour les deux tems. Les objets des observations sont donc des angles^ des lignes, et des tems. Quant aux lignes , il est impossible de les mesurer dans le ciel ; mais par une combinaison d'angles , on peut lever le plan du ciel entier, aussi bien que celui d'un champs et beaucoup de tems s'écoula, avant qu'on s'avis^li de déterminer l'échelle de ce plan. Si, dans l'astronomie sphérique, on demande le lieu d'une étoile A, ce n'est pas le point même Aj mais la direction T A , suivant laquelle l'étoile est vue de la terre. On se contente de déterminer cette ligne , parceque sa prolongation donne le point du ciel , où l'étoile apparaît ; et l'on ne demande pas , dans quel point de cette ligne l'étoile se trouve réellement , en A ou en a. Il est vrai que, dans la suite , il se . présentei'a des cas où le point A est aussi cherché, où il s'agit de connaître non -seulement l'angle ATB, mais le triangle entier, par ex. lorsque les observations, faites dans un lieu, doivent être réduites à un autre lieu, ou qu'il importe de savoir, lequel des deux astres dont l'un va occulter l'autre , est le plus éloigné. Mais dans de pareils cas même , on n'a pas besoin de la véritable grandeur des lignes T A^ TB5 il suffit de connaître leur rapport, ou ce qui revient au même, les angles de tous les triangles liés ensemble. On peut alors construire des triangles semblables , et la grandeur absolue n'est qu'un objet de curiosité. Les proportions et les positions des orbites planétaires , aussi bien que les lois de leurs mouvemens, avaient été connues depuis longteAis , avant qu'on en découvrit l'échelle il y a cinquante ans. On peut donc prendre une ligne arbitraire pour unité , par laquelle s'e:?^primeront dans leur juste rapport , toutes les lignes des triangles dont on a anesuié les angles. D'aillevu's ; les vitesses apparentes étant égale-
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ment données par des angles, on peut indiquer, pour cliaque liftant, la position apparente de tous les astres, et 4es phénomènes qui auront iieuj ce qui est le seul but de l'astronomie spliérique.
$. 2. Lorsqu'on se trouve dans un point A {Fig. 2,), autour duquel les corps C, D, E, ont un mouvement quelconque, on peut de ce point, par la seule mesure des angles, déterminer la position des lignes AC, AD, AEj et si l'on continue ces observations, jusqu'à ce qu'on aura trouvé la viLesse avec laquellQ les angles qui ont leurs sommets en A, sont décrits, ou la loi des variations de cette vitesse 3 on pourra déterminer la position de ces lignes, pour un tems quelconque: ou en d'autres mots, on pouiTa dessiner la projection de leurs orbites sur une surface quelconque qui environné le point A , sans qu'on sache , si l'orbite de C renierme celle de D , si C est plus ou moins près de A que D. Pour décider cela, le moyen le plus simple, mais non pas le plus commode, serait de mesurer les distances A C, AD, A E. Mais ce moyen ne peut pas être employé, si l'on est séparé àes corps C,D,E, par une barrière qu'on ne peut pas franchir. Dans un pareil cas , on n"'a qu'à mesurer les angles formés par les mêmes corps , vus d'un autre point B: alors on peut lever le plan de tout le terrein ABEGD, et construire les triangies entiers, ensorte que les poinis C, D,E, seront placés dans leur juste position. Pour, trouver la grandeur absolue de toutes ce» lignes, on n'a qu'à en mesurer une seule, par ex. AB, qui servira d'échelle à toutes les autres. C'est le cas dans lequel sejrouvent les astronomes relativement aux astres, desquels ils sont séparés par un espace immense. Aussi leur procédé est- il le même, avec cette différence, que les circonstances exigent plus de précision dans la mesure des angles, et plus de sagacité dans le choix de la base et des angles mêmes. Après avoir mesuré en A , l'angle C A E formé par deux objets C, E, on cherche à observer d'une autre station B, Fangle CBE formé par les mêmes objets. A, B, seront deux points éloignés, ou sur la terre, ou si cette base se trouve trop petite, sur l'orbite de la terre autour du soleil. Cela suffit pour déîernjîner la position de chaque point C, relativement aux autres D, E, et aux deux stations A, B^ et pour dresser une carie des lieux des Corps célestes C, D, E, et de leurs mouv©-
mens: k grandeur de l'échelle, d'après laquelle cette carte est construite, est indjtiérente. Pour pai-venir à la connaissance de la véritable grandeur du système solaire, on n'a qu'à mesurer une seule ligne, liée d'une manière quelconque avec le système des triangles 3 et il est clair que ce ne peut être qu'une ligne sur notre globe. Comme cette ligne doit servir d'unité à toutes les mesures astronomiques, la ligne la plus convenable est sans doute le diamètre de La terre, quoiqu'il n'y ait pas moyen de le mesurer directement. Mai* dès qu'on connaît la figure de la terre qui est à peu près sphérique, on n'a qu'à mesurer une ligne à sa surface, qui a un rapport déterminé au diamètre, par ex. l'arc d'un degré, ou de quelques minutes: cela donnera le diamètre delà terre, et par conséquent la grandeur de tout le système solaire.
§. 3. Voilà en abrégé le procédé sur lequel sont fondées toutes nos connaissances de l'univers. On voit que tout se réduit à mesurer des angle* A T B {Fig. 1.), dont le sommet T est à la surface de la terre, et dont les côtés T A^ T B, sont dirigés sur de certains points du ciel. Il y a pour cela deux méthodes. La première consiste à mesurer l'angle A T B même, c'est k due \a. distance apparente ou l'élongation de deux astres, ou bien l'arc parcouru par un astre j la seconde consiste à mesurer d'autres angles AT G, plus facile* à déterminer, pour en déduire l'angle A T B par le calcul. Le détail des instrumens dont on se sert pour l'une et pour l'autre méthode , appartient à l'astx'onomie pratique. Ce sont des secteui's circulaires, divisés en degrés, minutes , etc. Les dioptres , munis d'une lunette d'approche , se meuvent autour du centre, parallèlement au plan du secteur, lequel peut être placé dans une position quelconque. Suivant la première méthode, l'instrument doit avoir deux dioptres que fon dirige sur les deux astres, après .qu'on a placé le secteur dans le plan A T B- Ce secteur reçoit le nom d'' Octant, de Sextant, ou de Quart -de- cercle , selon que le limbe divisé renferme 4-^, 60, ou 90 degrés. Comme cette méthode exige deux observateurs, et qu'il est aussi difficile de tenir le secteur dans le plan A T B dont la pcsition change d'un moment à l'autre, que de diriger au même instant, les dioptrea vers les deux astres qui sont dans un mouvement continuel j les astronomes ont abandonné presque entièrement cette méthode , et l'ont remplacée par le
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Quart -de -cercle vertical. Il ne sera pas superflu d'expliquer en peu de mots, sur quoi est fondé l'usage de cet instrument.
§. 4- Quelle que soit la figure de la terre, on peut imaginer, dans chaque point de sa surface, un plan qui la touche, et qu'on appelle Vhorison de ce point. Dans une partie du globe, où il ne se trouve point d'objets hétérogènes ou étrangers à la figure géométrique du globe, comme sur mer, vu dans des plaines d'une grande étendue , la surface de la terre ne s'écarte pas sensiblement d'un plan , aussi loin que la vue porte. Ici l'on peut donc prendre la surface même pour l'horison 3 et dans chaque local ainsi situé , on a trouvé par un grand nombre d'observations , que la direction de la pesanteur est toujours perpendiculaire à l'horison. C'est, en effet, une suite nécessaire de la pesanteur: car, puisque tous les corps graves, en tombant ou étant librement suspendus , prennent la même direction , que s'ils étaient attirés par la terre, cette attraction étant la vraie cause de la pesanteur, ils devront nécessairement parcourir le chemin le plus court, pour arriver à la terre j et c'est la ligne perpendiculaire au plan qui touche la surface , c'est- à- dire^ à l'horison. On peut se convaincre d'une manière fort simple, de la vérité de cette expérience généralement connue, si l'on se trouve dans un lieu libre, c'est-à-dire ou il n'y ait pas trop près de l'oeil d'élévations ou dé courbures irrégulières. Si d'une hauteur A on laisse tomber ou pendre un corps grave , ai qu'on remarque le point C où le corps rencontre la surface de la terre: on appercevra que toute autre ligne, menée du point A à cette surface , est plus longue que A C , que , par conséquent , A C étant la ligne la plus courte, est perpendiculaire à l'horison. Si au moyen d'un fil-à-plomb ou d'un niveau, on place des dioptres ensorte qu'ils puissent décrire un cercle perpendiculaire à la direction de la pesanteur, et que de tous les côtés , à distances égales, on élève des perches, sur lesquelles on marquera les points qui se présentent dans les dioptres: on verra que tous ces points ont la même hauteur au dessus de la sui-face de la terre ou de l'eau , et que le raj^on visuel des dioptres ne la coupe nulle part. Cela prouve qu'un plan perpendiculaire à la direction de la pesanteur, touche la surface de la terre, ou coïncide avec l'horison. On s'appercevra de la même manière qu'aussi loin que. la
surface de la terre ne s'écarte pas sensiblement d'un plan , toutes les directions de la pesanteur sont parallèles entre elles. On en trouvera , dans la suite , une démonstration rigoureuse , fondée sur la physique et la statique. Si la direction de la pesanteur A B {Fig. 3.) n'était pas perpendiculaire à la surface MN, on pourrait la décomposer en deux autres, dont Tune MC est perpendiculaire à la surface, et l'autre C B ou M D en est la tangente. Rien ne s'opposant à cette dernière, il en résulterait un mouvement ou courant continuel suivant M D , si la terre était une masse fluide, ou une pression dont l'eiFêt, se manifesterait , si elle était un corps solide : dans l'un et Fautre cas, le répons et Féquilibre ne s'établira que lorsque la surface de la terre est perpendiculaire à la direction de la pesanteur.
C'est sur ce fait qui n'admet aucun doute, que l'usage du quart- de- cercle est fondé. D'après ce qui vient d'être dit, il est indiiférent de dire que l'horison est un plan touchant la terre, ou qu'il est perpendiculaire à la direction de la pesanteur. On nomme plan horisontal chaque plan qui lui est parallèle^ et ligne horlsontale chaque ligne menée dans un pareil plan. La direction de la pesanteur s'appelle ligne verticale, et chaque plan qui passe par cette ' ligne , ou qui lui est parallèle , est vertical. Il s'en suit que toute ligne horlsontale et tout plan horisontal est perpendiculaire à la ligne verticale dans le même endroit, et qu'au moyen de la direction des corps graves^ on peut mener des lignes horisontales et des plans horisontaux: en effet, ayant mené deux lignes perpendiculaires à un fil-k- plomb librement suspendu, le plan passant par ces deux lignes sera horisontal. Avec la même facilité on placera un plan verticalement , en donnant à une seule ligne dans ce plan une position parallèle au fil -à- plomb.
§. 5. Il sera aisé maintenant, de se faire une idée des deux manières dont on fait usage au Quart -de -cercle. Soit AB C {Fig. l^.) le quadrans d'un cercle dont le limbe est divisé en 90 degrés depuis le point A jusqu'à B. La lunette C D peut tourner autour du centre C , parallèlement au plan dU quart -de -cercle, ensorte que son axe CD indique l'angle ACD ou B C D, par le point D du limbe qu'il couvre. L'instrument entier a vui triple mouvement autour de trois axes passans par son centre de gravité G, et perpea-
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diculaiies l'un à l'autre: i) autour d'un axe perpendiculaire au plan de Finatrument , ensorte qu'il reste toujours dans le plan A G B, et que la seule chose qui change , est l'angle que la ligne A C fait avec l'horison , ou B C avec la ligne verticale; ce mouvement sert donc à placer A C horisontalement ; 2) autour de l'axe horisontal C A3 ce mouvement sert à donner au quart -de -cercle une inclinaison quelconque au plan vertical passant par C A. pt par conséquent à le placer verticalement; 3) autour de l'axe vertical C B. ce qui placera le quart-de- cercle dans tel plan vertical qu'on voudra. I! s'agit maintenant , de disposer l'instrument ensorte que son plan soi^ vertical , que ses deux rayons principaux C A , C B , soient l'un horisontal , Pautre vertical , qu'enfin l'étoile S que l'on veut observer , se trouve dans le plan, de l'instrument. Pour cet effet, il y a un fil-à-plomb BCE qui pend sur ïa ligne verticale passant par C. Aussi tôt que, par le second mouvement, l'instrument est placé verticalement, de manière que le fil -à-plomb, dans toute sa longueur, lui est parallèle^ on le fait parcourir ce plan vertical, par le premier mouvement, jusqu'à ce que le fil -à -plomb couvre le centre Gj de sorte que B G est vertical, et A G horisontal. Ensuite , le troisième mouvement (pendant lequel le plan de l'instrument et le rayon G B ne doivent pas être dérangés de leur position verticale) lui donnera la position où l'étoile S se trouve dans son plan. A ces trois mouvemens il faut ajouter un quatrième, par lequel la lunette GD tourne autour du centre C, jusqu'à ce que l'étoile S paraît dans l'axe de la lunette. Alors le point D du. limbe indique l'angle A G D ou B G D.
C'est de cette manière que les Anglais arrangent les quarts- de- cercle. D'^après la manière française on épargne l'un de ces quatre mouvemens [Fig.Sy Le quart- de- cercle est construit comme le précédent, mais la lunette a une position fixe et parallèle au rayon qui passe par le c)077?e degré , ensorte qu' au lieu de promener la lunette sur le limbe , on tourne le quart- decercle même pour diriger la lunette vers l'étoile. G'est ici le fil- à- plomb CE, et non pas la lunette^ qui indique le degré D ou l'angle ACD qui est égal à l'angle A G D de la Fig. 4* En effet , ce dernier est l'angle que la iuuette ou la direction de l'étoile fait avec Fhorisonj il est donc le complé-
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ment de l'angle BCD {Fig. 5.) formé par la lunette et la ligne verticale j par conséquent il est égal à A C D.
§. 6. On appelle hauteur d'un astre son élévation apparente sur l'horison de l'observateur, ou l'angle dont la droite, menée de l'oeil vers l'étoile, est inclinée à l'horison : la hauteur sera donc déterminée, comme tous les angles formés par une ligne droite et un plan. D'un point quelconque du rayon visuel de l'astre on abaisse une ligne perpendicalaire à l'iiorison, ou ligne verticale: les points où ces deux lignes coupent un plan parallèle à l'horison;, sont joints par une droite qui fait avec le rayon visuel un angle, égala son inclinaison à l'horison, ou à la hauteur de l'astre. Si l'on se sert du quartde- cercle anglais , l'oeil se trouve en C {Fig. 40 ; il faut donc que la ligne verticale par D coupe l'horison de l'oeil dans un point F de la ligne horisontale CA, parceque l'instrument est vertical: donc DGF, ou l'arc D A, est la hauteur. Dans le quart- de- cercle français {Fig. 5.), l'oeil est en B: la ligne verticale C E coupera l'horizon de l'oeil dans un point F de la ligne horisontale BF, menée dans le plan vertical de l'instrument ^ d'où il suit que C B F z 90° — B C F, ou l'arc A D est la hauteur de l'astre S. Cette hauteur qui se trouve ainsi immédiatement par le moyen d'un quart- de- cercle, est donc de tous les angles dans le ciel^ celui qui est le plus aisé à mesurer, et qui sert de base à tous les autres angles.
§. 7. La hauteur ACS {Fig. ^.) ne suffit pas, pour déterminer le lieu apparent de l'astre S, ou la position de là droite C S. Quand on fait tourner le quart- de- cercle sur l'axe vertical B C , la ligne C S décrira un cône dont le sommet est en C , et tous les points à la surface de ce cône ont la même hauteur. La hauteur seule désigne donc une infinité de lignes droites, savoir tous les côtés du dit cône. Mais dans chaque position le quart- de- cercfe détermine un de ces côtés 5 et cette ligne est donnée, lorsqu'on sait, combien le quart- de- cercle a été tourné depuis une certaine position, on que l'on connaît l'angle que le plan du quart- de- cercle a décrit autour de son axe B C. L'angle formé par deux plans passans par B C, dans lequels le quart- de- cercle a été placé, est égal à celui formé par deux lignes^ menées dans ces deujs pian* perpendiculairement à BG; eu d'autres mots, l'angle
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solide décrit par le quart- de- cercle , est égal à l'angle plan décrit par la ligne horisontale G A : ce dernier est désigné par le nom d^ angle azimutal. Pour déterminer complètement la position de la ligne C S, Jl suffirait donc de décrire sur un plan horisontal , un cercle divisé en degrés etc. dont l'axe coïnciderait avec l'axe vertical C B du quart- de- cercle : un index fixé au rayon G A indiquerait alors l'azimut. Il s'agirait seulement , de déterminer la ligne G A, ou le point de l'horison A duquel on compte l'azimut, ensorte qu'il ait une position fixe et aisée à trouver. On verra ci -après, qu'on a choisi pour cet effet les quatre points cardinaux de l'horison , Est, Ouest, Sud , et Nord.
§. 8. Le peu de précision que l'on peut attendre d'un instrument aussi compliqué , la difficulté de diriger avant chaque observation , le point A du qviart- de- cercle azimutal vers le point répondant de l'horison, d'où se compte l'azimut j et d'autres raisons ont engagé les astronomes depuis longtems à remplacer les observations azinwitales par d'autres jnéthddes. Il ne s'agit que -de combiner avec la hauteur de l'astre , la mesure d'un autre angle qui en est indépendant, d'oii l'on tirera par le calcul, l'azimut^ ou en général la position de l'étoile. Le mouvement diurne^ et l'usage des horloges, offrent le meilleur moyen qui consiste à mesurer des angles par le tems : il sera expliqué plus bas. §. 9. Pour mesui-er de petits angles de quelques minutes ou secondes , on se servait autrefois de secteurs de peu de degrés , mais d'un grand rayon^ dans les tems modernes on a, pour cet effet, joint aux quarts- de- cercle, des verniers et autres instrumens que l'on désigne par le nom de micromètres , et que Ton peut diviser en trois classes, les micromètres à vis., les réticules , et les héliomètres. La description de ces instrumens utiles , simples et ingénieux , aussi bien que celle des cercles entiers.^ dont les astronomes se servent actuellement au lieu des quarts- de- cercle, appartient à l'astronomie pratique- Cependant on trouvera ci -après une explication de ce qui regarde particulièrement les réticules.
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CHAPITRE SECOND
Premières observations du ciel.
$. 10. JLja plupart de ces innombrables points brillans, dont nous royons le ciel parsemé dans une belle nuit, conservent toujours la même position entre eux. Les globes et les cartes célestes les plus exactes, ne s'éloignent pas sensiblement de l'état du ciel, après un grand nombre d'années. Ce fait généralement connu et bien constaté est la base, sur laquelle la construction entière de l'astronomie est fondée: il donne des points fixes qui peuvent nous conduire à la connaissance des mouvemens des corps célestes , et des changemens qui arrivent au firmament. De petites anomalies dont on ne c'est apperçu que dans la dernière moitié du siècle passé , et par le moyen des plus parfaits instrumens , ne démentent point cette expérience. On ne les aurait jamais découvertes , si l'on n'avait pas supposé l'invariabilité du ciel étoile comme une vérité indubitable. Le ciel avait été observé pendant des milliers d'années, avant que l'on s'apperçût ou' se doutât de ces anomalies. Relativement aux premières observations simples dont nous allons partir , la figure des constellations , et la position relative des étoiles peut être regardée comme tout- à- fait invariable. Nous reconnaissons encoi^e aujourd'hui dans la conformation de la grande ourse ou du chariot , dans celle ii'Orion et d'autres constellations, la raison qui décida l'imagination des premiers hommes , à leur donner ces noms.
Dans ce grand nombre d'étoiles il y a quelques unes(T) qui, changeant continuellement leurs positions , semblent errer parmi les autres étoiles :
(l) Vingl neuf dont sppt ou huit seulement sont visibles à l'oeil mi. On peut ajouter à «t nombre lei comètei qui Tiennent paraître de tems en tems.
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c'est par cette raison qu'on leur a donné le nom de planètes (astres errans)^ pour les distinguer des étoiles fixes. On a donné aux premières, comme aujc plus remarquables des dernières^ des noms propres dont l'origine se perd dans la nuit des tems. Outre le soleil (Q) et la lune (Ç) , qui sont les plug ' importantes pour nous, on connaît jusqu'à présent les planètes suivantes: Mercure ['^) , Vénus ($), Mars {($), Jupiter {%), Saturne {t), Uranus ( ^ )^ Cérès (^), Junon {%) , Pallas {\), Vesta (^). Vénus, Jupiter, et parfois Mars, se distinguent par leur bel éclat. Mercure est toujours fort près du soleil, et rarement visible à l'oeil nu. Uranus qui fut découvert il y a à peu près quarante ans, est difficilement distingué à la vue simple, les quatre dernières planètes, découvertes au commencement de ce siècle , ne se vuyent pas sans lunettes.
%, 11. Il est naturel de commencer par les mouvemens les plus simples, ou par les étoiles fixes qui n'en ont point 3 de passer de là au soleil et à la lune, dont le mouvement, ayant toujours la même direction, et ressemblant à un cercle dont la terre occupe le centre, paraît beaucoup plus simple que celui des planètes qui se promènent parmi les étoiles fixes , tantôt dans un sens, tantôt dans l'autre, et dont les orbites en paitie n'environnent pas la terre. Ces planètes seront suivies par celles que l'on n'apperçoit qu'à l'aide des lunettes, et enfin par les comètes dont l'apparition et le mouvement paraît tout- à- fait irrégulier, et dont nos connaissances sont encore très-imparfaites. C'est la marche qu'un sj stème d'astronomie doit prendre, parce que c'est celle q^ui a conduit la science au point où elle se trouve actuellement. Les étoiles fixes sont les bornes immuables, auxquelles il faut réduire tous les mouvexnens célestes. Sans elles , l'étude de l'astronomie aurait été beaucoup plus difficile , et la science aurait eu une forme tout- à- fait différente. C'est par cette raison qu'on les a soigneusement observées des plus anciens tems , et que l'on a imaginé divers moyens de seconder la mémoire qui pouvait facilement être embrouillée par la confusion de cette multitude innombrable. On divisa les étoiles , suivant leur position apparente , en grovipes isolés , dans lesquels l'imagination vit des animaux^ des hommes, des héros, et autres sujets qui lui étaient familiers j ainsi naquirent les constellations qui se soat conservées
jusqu'à nos jours, et dont le nombre a été considérablement augmenté dans les tems medernes. On distingua les étoiles de la première , seconde , etc. gnmdeur, selon leur éclat, et Ton désigna non - seulement les constellations, mais aussi les étoiles remarquables, par des noms propres. On dressa des catalogues et des caries, où les étoiles turent notées selon la position qu'elles avaient à cette époque^ et ce travail inappréciable a fourni à la postérité le moyen d'examiner, si les étoiles changent de position ou non, et de compléter ces catalogues de tems en lems (i). C'est ainsi que l'on est parvenu enfin à compter ce grand nombre, ensorte qu'il est impossible qu'il paraisse une nouvelle étoile, ou qu'aucune change de figure ou de place,' au moins parmi les gran-des étoiles , sans qu'on s'en apperçoive sur le champ.
;§. ï2. Mais quoique ces étoiles conservent toujours entre elles les mêmes situations, elles semblent néanmoins avoir un mouvement commun à elles et aux planètes. Tout le monde connaît ce phénomène qui a une influence si importante sur les occupations et le langage même de la vie ordinaire : c'est que tout le ciel paraît tourner autour de la terre en 24 heures, de gauche à droite. On désigne ce mouvement, commun à tous les astres, aous le nom du mouvement premier ou diurne {pioius primi mobilis): ses principales circonstances, que^Fon peut appercevoir sans instrumens, au moins en partie, dans une seule nuit, sont les suivantes. Si, dans l'hémisphère boréal où nous habitons , on tourne les j^eux vers midi , ce qui est constamment supposé dans, l'astronomie, on verra que des étoiles, invisibles ,jusqu^ alors, se lèvent sur l'horison du côté gauche: elles montent de plus en plus , jusqu'à ce que dans la région du ciel que nous nommons midi , elles ont atteint leur plus grande hauteur; après quoi elles s^éloignent du midi , en approchant de l'horison, et après être parvenues à un point du côté- droit de l'horison, elles descendent sous lui, ou se coucheni: alors elles disparaissent^ mais au bout d'un certain tems elles reviennent à paraître au n ême endroit de l'horison, où elles s'étaient levées ^4 ^^P^^rf's auparavant; après quoi elles
(ij Le plus.mcien catalogue des étoiles, qui soit parvenu jusqu'à nns jours, cl celui "d'ij 77 o.çuc, et se rapporte à i'annre 128 av.nt 1. C. Ce catalogue de loiia étoiles non» a été couservc, et réduit à i'aïuiée 100 après I. C, par Ploiémée. . •'■,
26 ASTRONOMIESPHÉRIQUE
reprennent îa même route qui, autant que l'oeil peut en juger ^ est \m arc de cercle. Le tems qui s'écoule d'un lever ou couclier à l'autre, est toujours le même, relativement aux étoiles fixes ^ de plus^ l'intervalle entre le lever et l'instant où une étoile parvient à sa plus grande hauteur, est toujours é»al à celui entre cet instant et le coucher de la même étoile.
§. i3. Il y a d'autres étoiles qui ne se couchent jamais, eiisorte qa& nous voyons toute leur orbite qui paraît être un cercle parfait , incliné a l'horison f d'où il résulte que leur hauteur change continuellement. Dans la partie du ciel opposée au midi, ou dans le Nord, elles sont le plus près de l'horison. De là elles s'élèvent par le côté gauche ou oriental, atteignent également au midi leur plus grande hauteur, et se rapprochent ensuite de l'h'orison,^ traversant le côté droit ou occidental, jusqu'à être arrivées à leur plus petite hauteur. Tous les astres se meuvent donc, relativement à un observateur dans Fhémisphère boréal, qui les suit toujours des yeux, constamment suivant îa même direction, savoir de gauche à droite , quoiqu'elles marchent tantôt de l'orient par le midi vers l'occident, tantôt de l'occident par le nord vers l'orient. Le point de l'horison, où les étoiles qur ne se couchent jamais, atteignent la plus petite hauteur, est diamétralement opposé à celui ©ù elles ont la plus grande hauteur. Il est aisé de ^'en appercevoir, en comparant les étoiles avec des objets terrestres 3 et l'on verra par le même moyen, qu'en général elles ont la même hauteur, chaque fois qu'elles reviennent sur le même point de l'horison. Une étoile par ex. qui, dans^ Une nuit^ paraît précisément sur le faîte d'une tour ou d'une maison, viendra reprendre la même place à chaque révolution, si l'observateur &e trouve à la même place. On s'appercevra que les tems écoulés entre deux pareilles observations, sont ioujours de la même ItDugueur d'environ 24 heures, et que l'intervalle entre la plus grande et la plus petite hauteur, est exactement la moitié de ce tems.
Le parfait accord qui a lieu entre les mouvemens des étoiles de l'une et de l'autre classe, relativement au tems aussi bien qu'aux autres circonstances, prouve qu'ils ont une cause commune, et que les étoiles de la première classe (§.12.), après s'être couchées, poursuivent leur chemin, à Finstar de celles de la seconde classe^ en décrivant des ares circulaires qui, étant
situés sous rhorison , ne sont pas visibles- Par la même raison il est certain que la clarté du jour ne fait aucune interruption au mouvement, mais feulement à la visibilité des étoiles. C'est par la même gradation par laquelle l'aurore afïaiblit peu à peu leur lumière, qu'elles recouvrent dans le crépuscule du soir leur pi-emier éclat. Les télescopes, ou même de longs' tuyaux sans verres, mettent cela bors de doute, puisqu'ils nous font voir. les étoiles à midL
§. 14. Tous ces cercles semblent être parallèles l'un à l'autre , et d'autant moins grands, que leur point le plus bas est plus élevé sur l'horison : ensorte eue quelques étoiles , comme la polaire dans la queue de la petite Ourse, ont un mouvement k peine perceptible à la vue simple. Les centres de . tous ces cercles paraissent être situés dans une ligne droite qui doit être dirigée à peu près vers Fétoile polaire, puisqu'elle est enfermée dans tous ces cercles , même les plus petits. Si ces expériences étaient exactes, il faudrait que la droite menée par leurs centres fût en même tems perpendiculaire à leurs plans, .ou leur axe commun. Comme c'est un des premiers principes de l'astronomie, il sera nécessaire de montrer clairement, comment on peut s'en assurer par des observations simples et faciles.
§. i5. Le mouvement apparent sera circulaire, lorsque le corps muse h'ouve toujours dans la surface d'un coue droit , dont le sommet est dans Toeil: et l'inverse de cette proposition est également vraie. Ainsi pour que les orbites diurnes des astres , ou plutôt leurs projections sur la sphère, soient des cercles , il faut que la ligne droite menée de l' oeil au centre d'un de ces cercles, soit Taxe d'un cône droit à la surface duquel l'astre se meut , ensorte que t*ous .les rayons visuels de cet astre soient des côtés du cône. Soit A C un axe solide (^Fig. 6.) auquel on a joint une lunette O B, sous un angle A G O qu'on peut changer à volonté, de manière qu'elle peut tourner sur l'axe A C, sans que cet angle change: alors la lunette décrira deux cônes droits, réunis au sommet C, et ayant l'axe commun A G qui est supposé pouvoir être fixé dans une position quelconque: l'inclinaison des côtés de ce cône double relativement à t'axe sera égale à l'angle ACO ou ACBzz iSo"* — A C 0. Cet instrument s'appelle machine parallatlque. Si l' on dirige l' axe A G à peu près vers le
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centre du cercle décrit par un astre j ou vers l'étoile polaire^ et que l'on change peu à peu cette position et l'angle A C O^ on parviendra enfin à donner à l'instrument une position telle qu'en faisant faire à la lunette C B le tour entier du ciel, sans changer Fangle A C B, l'étoile S se trouvera constamment dans la lunette , d'où il suit qu'elle décrii un cercle dont l'axe est A C, et qui est éloigné de ses pôles de fangle A C 0 ou i8o* — A C O, Le "sommet du con^ est en G ou Oj pareeque la longueur de GO est ici toutà -fait insensible.
§. 16. Si, après avoir affermi Taxe dans cette position, on change Fangle A G O, Jusqu'à ce qu'une autre étoile 5 vient à paraître clans la lunette^ elle y restera pareillement, lorsqu'on tourne la lunette autour de AC, sans changer F angle.. A Go. Il s'en suit que toutes les étoiles décrivent chaque jour des cercles parallèles , ayant un axe commun qui passe par l'oeil ou par un point de la terre. Les plans de tous ces cercles sont dont inclinés. à fhorison ;, sous un angle que Fon trouve de la manière suivante. Si d'un point D de Faxe on abaisse, par le moyen d'un fil-à-plomb , la perpendiculaire à Fhorison DE, et que Fon joigne les points E,A, par la ligne horizontale E A (§. 4-)' a^oY& Fangle D A E, sera Finclinaison de Faxe relativement à Fhorison^ Or Faxe étant perpendiculaire, aux plans de tous ces cercles, ilssont inclinés à Fhorison sous Fangle 90* — DAEzzADE. C'est par cette raison q^ue Fon a donné aux orbites diurnes des astres, le nom de cercles parallèles >.
§. 17. Gette maehine servira également à observer Fînstant où l'étoile atteint sa plus grande et sa plus petite hauteur, c'est-à-dire, où elle se trouve dans le plan D A É ou le plan vertical passant par Faxe. Que Fon abaisse la ligne verticale G F, et que la ligne Go soit prolongée jusqu'à ce qu'elle rencontre dans un point G Fhorison par Ai alors Fangle G G F zz; Jf sera la hauteur de l'astre s,. Si Fon nomme fi Finclinaison A G G de la lunette relativement à Faxe, ^Fangle que le plan delà machine AGo forme avec le plan vertical A G F,, et « Fangle G A F sous lequel Faxe A G coupe Fhorison : on connaît dans le triangle sphérique autour du centre G^ Fangle «^ formé par les deux plans G A F^ C A G, et les. deux côtés qui le comprennent, A CF m 90° -— « et AGG^^iSj d'où.
l'on ilve, suivan!; les règles connues de la trigonométrie sphérique, cos G C F ou sin ij ziz sin « cos /3 -\- cos « sin /3 cos (p. Dans cette formule^ l'angle et est le même pour tous les astres^ Tantale ^ est donné par l'astre qu'on observe , et l'angle Ç) par le mouvement de la lunette ou de l'étoile t donc, l'étoile étant la même^ il n'y a de variable dans cette formule que l'angle (p; d'où il suit que la hauteur sera ,1a pins grande, lorsque (pzzio^ et la moins grande ^ lorsque ?>iiii8o'*; dans l'un et l'autre cas, l'étoile se trouve dans le plan G A F» Il est donc aisé d'observer l'instant de la plus grande et de la plus petite liauteur^ en fixant la lunette dans le plan vertical G AF par le moyen d'un fil-à-plomb suspendu en G ou D» De cette manière on se convaincra, non seulement que le même tems s'écoule chaque fois entre deux hauteurs égales d'un astre, mais encore que le maximum et le minimum des hauteurs divisent en deux parties égales le tems d'une révolution entière. §. i8. Il est aisé de joindre à cette machine un cercle divisé en degrés, etc. sur lequel la lunette , à l'aide d'une aiguille , indiquera l'angle qu'elle a décrit autour de l'axe: alors on s'appercevra que chaque étoile fait la révolution diurne dans son parallèle d'une manière uniforme, en décrivant des angles égaux en tems égaux. Il est vrai que cette méthode ne donne pas une démonstration rigoureuse, à irioins que le cercle divisé ne soit d'un rayon excessivement grand; mais il y a d'autres moyens de se convaincre de cette vérité. L'expérience que chaque étoile emploie toujours le même tems, pour revenir à paraître dans la lunette, fixée dans une certaine position, ou pour achever une révolution, quelle que soit la région du ciel vers laquelle la lunette est dirigée; que le même phénomène a lieu^ relativement à tous les astres et à tous les lieux de la terre où. l'on puisse observer; et d'^autres observations faites avec le quart -de -cercle, qui ne pourront être expliquées que plus bas (§. 36. suw.) ^ mettent l'uniformité du mouvement diurne hors de doute , au moins par rapport au degré de précision dont nos instrumens sont susceptibles.
§. 19. Tous ces phénomènes arrivent précisément de la même manière, quel que soit le lieu de la terre où l'on observe; avec cette modification que, pour chaque lieu l'angle C A F, comme peur chaque astre l'anglç AGO,
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auront une autre valeur. Les r^isonnemens précédens (§. i5. 16.) s'appliquent dpnc à tous les points de la surface de la terre, et par conséquent aussi à tous ceux de son intérieur: c'est-à-dire l'axe commun des parallèles passe par tous les points de la terre, donc aussi par le centre; le mouvement diurne S€ fait uniformément autour du centre aussi bien que de chaque autre point du globe. Comme, rigoureusement parlant, eelaN,serait une absurdité, il faut en conclure que la distance des étoiles fixes à la terre est si grande , que les droites que l'on peut tirer entre deux points quelconques de la terre, «■ont des quantités évanouissantes par rapport à cette distance , ou que tout le globe nest qu'un point relaiwcînejit à la distance des étoiles jîxes (i). On peut se convaincre encore mieux de cette vérité , en observant que la distance apparente des étoiles, ou leur situation réciproque, ne change point, ou en. d'autres mots, qu'elles sont fixes, de quelque endroit dn globe qu'on les observe j puisqu'il est évident que leurs distances devraient paraître plus ou moins grandes, si un point de la terre était sensiblement plus proche des étoiles qu'un autre. Les modifications que ces phénomènes éprouvent relativement aux astres moins éloignés , comme les planètes , et qui nous donnent le moyen d'en déterminer les distances, prouvent que l'immense distance des étoiles fixes est la seule raison de ce que l'on vient de voir. Il faut faire abstraction de ces exceptions , aussi longtems qu' il ne sera question que du mouvement commun des étoiles fixes ou du ciel étoile.
- §. 20. On se formera une idée beaucoup plus claire et simple de "ces phénomènes, en ne les regardant pas comme des mouvemens séparés de chaque étoile, mais en substituant au lieu des étoiles leurs projections sur la sphère céleste infiniment éloignée, et supposant que cette sphère avec les projections de toutes les constellations tourne en 24 heures d'orient en occident, sur un axe immobile qui passe par le centre de la terre et un point voisin de la queue de la petite Ourse. Mais il est aisé de voir que tout s' explique également par la supposition que le ciel étoile est en repos , et que la terre tourne sur le même axe, mais^ dans le sens opposé, d'occident
(i) Ptolém. Almag. JJ,9. 1. CJu 6.
en orient. Lequel des deux est le véritable mouvement , c'est une question qui ne peut se décider que par des observations faites sur la, terré et dans le ciel. Dans l'un et Tautre cas, les étoiles sont en repos, les phénomènes sont les mêmes, et relativement à l'astronomie sphérique où il ne s'agit que des mouvemens apparens , il est indifférent laquelle de ces deux suppositions on adopte, pourvu qu'on n'oublie pas que Tune et l'autre ne sont que des façons de parler, de manière qu'on doit préférer celle qui explique le mieux les phénomèiies»
La sphère avec ses cercles.
§. 21. \_^e qui a été dit, clans le Chapitre précédent, d\m axe passant par le centre de la terre, pourrait donner lieu à des mal-entendus, et à l'objection que nous avons supposé la figure sphérlque de la terre, sans l'a» voir prouvée: cette expression demande donc quelques explications. La proposition généralement connue, que la terre est au moins à peu près une sphère, pourrait sans doute être supposée ici où Ton n'en tirera aucune conclusion, quoique les preuves de cette proposition, pour ne pas être déplacées ou incomplètes, ne puissent être données que plus bas. Mais sans se rapporter à ces preuves qui seront données dans la suite , on peut supposer au moins, que la terre a une courbure très-réguUère, ^ce qui ne peut pas être révoqué en doute. Sa surface a été parcourue dans tous les sens , et nulle part on n'a apperçu des courbures brusques ou irrégulières , partout elle ressemble à une plaine 3 d'où il suit qu'elle est courbée suivant la loi de continuité, comme tout corps régulier, dans lequel on peut admettre un centre, quoiqu'il ne soit pas sphérique.^ Mais tous ces raisonnemens ne sont pas nécessaires. Toute la terre pouvant être regardée ici comme un point ■(§. 19.), on peut prendre pour centre un point quelconque de la terre, et imaginer un axe passant par ce point, sur lequel la masse de la terre tourne uniform.ément, quelle que soit sa figure. Alors les phénomènes, expliqués jusqu'ici, arriveront précisément comme si la terre était une sphère , et que l'axe passât par son centre. ^
§. 22. Cette dernière manière d'envisager le mouvement diurne, étant plus claire et plus gécn^é trique, sera prise ici pour bàse. On se figure un point quelr
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conque [C delà terre [Fig. 7.) comme son centre , autour duquel on imagine une sphère d'un rajon arbitraire Cz, laquelle sera désignée par le nom de globe terrestre; on peut donner à C ^ la grandeur de la distance moyenne de la terre au centre C, ensorte que la sphère s'élèvera tantôt au dessus de la véritable surface, tantôt s'abaissera au dessous d'elle. L'oeil de l'observateur, quelque part qu'il se trouve, peut toujours être supposé au centre C, puisque le diamètre de la terre est une quantité évanouissante par rapport à la distance des étoiles fixes. Alors chaque étoile décrira en 24 heures la base d'un cône droit: tous ces cônes ont le- même axe, et leur sommet commun est le centre C du globe. L'oeil ne pouvant pas juger de la distance de« étoiles, elles paraissent toutes avoir même distance, c'est-à-dire, il semble que ie mouvement diurne se fait à la surface d'une sphère, dont le centre coïncide avec le lieu de T observateur , et par conséquent avec le centre de la terre: c'est ce que l'on appelle \s/;/2ère céleste. C'est en effet la première idée que l'on se fait de ce phénomène. Le ciel entier nous paraît être une sphère creuse, au centre de laquelle nous nous trouvons^ et à la surface intérieure de laquelle les étoiles décrivent leurs cercles diurnes , ou à laquelle étant attachées, elles tournent avec elle autour de la terre. De cette manière, toutes les mesures et les calculs du mouvement des astres seront un objet de la trigonométrie sphérique. Tous les angles mesurés sur la terre ont leur sommet dans le centre du globe terrestre, qui est en inême tem& celui de la sphère céleste: ils sont donc déterminés par des arcs des grands cercles de cette sphère , ou par des angles sphériques au pôle de ces grands cercles. Le diamètre de cette sphère est tout-à-fait arbitraire. En le supposant égal à celui de la terre, tous ces cercles, ou plutôt leurs projeccions_, seront décrites sur la surface même de la terre. Les cercles parallèles sont les intersections des dits cônes avec la surface de cette sphère, et les grands cercles sont les intersections de la sphère avec un plan passant par l'oeil.
§. là. Que le petit cercle z p q {Fig. 7.) représente le globe terrestre, le grand Z P Q la sphère céleste, décrite d'un rayon arbitraire; que hr soit un plan touchant la surface de la terre en z, donc Vhor/son du lieu z; et qu'il soit mené, par le"^centre des deux sphères, un plan HR parallèle k h r,
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et par conséquent horisontal (§, 4-)- L'un et Vautre de ces plans est Vhonsoji de z; mais pour les distinguer , on appelle h r l'horison apparent ou sensible^ et H R l'horison rationnel. Les astres sont invisibles , l'oeil étant en ^, aussi longtems qu'ils se trouvent au dessous, du plan h r, parceque la surface de la terre en Zy n'étant pas transparente ^ coupe la sphère céleste en deux parties qui ne sont pas tout-à-fait égales, et dont l'une hZr est visible, l'autre h'^r invisible. Lorsqu'il s'agit des. planètes dont la distance est moins grande, il faut distinguer entre F horison sensible et rationnel; mais par rapport au mouvement diurne des étoiles: fixes , le diamètre entier de la terre z n disparaît, h r et H R coïncident , et l'horison h r divise le ciel en deux parties égales, l'hémisphère visible H Z R, et l'invisible H N R.
§. 24. L'axe commun PCQ de tous les parallèles AL ou des cônes A CL, dans lesquels; les astres sont menés parle mouvement diurne, s'appelle Y axe du monde ou. de la sphère^ dont la partie pq qui tombe dans l'intérieur de la terre, est Y axe de la ferre.- car il est clair que chaque cône dont la base est le parallèle AL,, coupe la surface de la terre dans un parallèle semblable al. La prolongation de l'axe PC rencontre la sphère terrestre et céleste encore dans deux autres points 9-, Q, lesquels, aussi bien quep, Py sont les pôles de tous les parallèles qui ont G P pour axe, ou qui sont formés par le mouvement diurne. On. appelle P, Q, les pôles du monde, p,Çf ceux de la terre; P est le pôle visible ou élevé^ Q le pôle invisible ou abaissé. Il est aisé de voir que cette dénomination ne se rapporte qu'à de certains; points z de la terre , parceque pour un autre point n ,, le pôle élevé sera N qui est invisible en z^ Mais relativement à tous les lieux de la terre, 2, /,. ou 72, les pôles P, Q, sont les seuls points du ciel,, qui sont en repos malgré le mouvement commun . parceque c'est précisément autour d'eux que se fait ce mouvement..
§. 25. La ligne verticale 2 Z, ou la direction de la pesanteur par 2^, est perpendiculaire à l'horison (^§. 4-) : elle passera donc, dans le cas où la terre est une sphère, par son. centre, et dans tout autre cas, par un point dans l'intérieur, lequel, à cause de la grandeur évanouissante de la terre, peut être pris pour le centre G de la sphère céleste» Le point Z du ciel ,, qui répond verticalement
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au dessus de l'observateur en z, est appelé le volnt i^ertical [l'ertex) àç, ce lieui on l'appelle aussi Zénît , lorsqu'on suppose que la terre est une sphère, et que par conséquent la droite Z z passe par 5on centre. Cette ligne rencontre les surfaces sphériques encore en deux autres points n,N, éloignés de s,Z,. de 1 80 degrés, qui s'appellent le JYadîr du lieu 2, d'où il suit en même tems-, que Z est le Nadir du lieu n. Comme C Z est perpendiculaire à H R , les arcs HZ, R Z, sont des quadrans. Si l'on prend donc un point t sur la terre,, éloigné de p, q, de 90 degrés, son zénit sera T, son horisôn P Q : d'où il suit que les deux pôles sont dans son îiorison. Mais dans tout autre cas, les points H, R, aussi bien que P,Q, étant éloignés de 180 degrés l'un de l'autre, l'un des deux pôles sera constamment au dessus de l'horison, l'autre au dessous, parceque les pôles n'ont point de part au mouvement diurne. Le pôle P qui , dans notre hémisphère septentrional, ne se couche jamais, a été appelé pôle boréal, septentrional, ou arctique à cause de la proximité des constellations des Ourses, surtout de la petite ourse {x§y.Tos); le pôle opposé Q qui, chès nous, ne se lève jamais , est appelé pôle austral, méridional ou antarctique,
§. 26. Plus un parallèle est éloigné du pôle, plus son centre approche de celui de la sphère C. Il faut donc que, parmi tous les parallèles qui ont PQ pour axe^ il en soit un dont le plan passe par C, qui, par conséquent, étant un grand cercle, est partout éloigné de P, Q, de 90 degrés. Ce cercle T V a été appelé Equateur; son intersection avec la surface de la terre t u, est Véquateur terrestre ou la ligne équinoxiale. Z, N, sont les pôles de F horisôn, fcomme P, Q, ceux de l'équateur. Un grand cercle P Z Q N qui passe par les pôles de l'équateur et de l'horison, est le Méridien., son intersection avec la surface de la terre est le méridien terrestre, du lieu z , et de tous ceux situés dans le cercle p 2 q n. Tout- autre lieu de la terre a également son méridien , savoir le grand cercle qui passe par son zénit et les pôles du monde. Tous les méridiens s'entrecoupent donc aux pôles P, Q, et leur intersection commune est l'axe P Q. Relativement à chaque lieu ^, les quatre points cardinaux de son horison méritent encore de l'attention. Si le méridien coupe l'horison aux points H, R, ce dernier R qui est le plus près du pôle élevé P, est appelé Minuit ou Nord-, le point opposé H se nomme
Midi ou Sud. Le point O, éloigné de H et R de 90% qui ^ dans notre hémisphère boréal, se présente du coté gauche, quand nous tournons les yeux vers midi^ es.t appelé Orient ou Est-, le point opposé, du coté droit, Occident ou Ouest. Relaiivement à un lieu n de l'autre coté de l'équateur , Q est le pôle élevé, H est le point de minuit, R celui de midi} et l'oeil, étant dirigé vers le Sud R, verra le point d'Est à droite, celui d'Ouest O à gauche île mouvement diurne se fuit donc ici de droite à gauche, l'oeil étant supposé se diriger toujours vers midi.
§. v.j. Le mouvement diurne fait donc décrire à un astre son parallèle suivant la direction LMA (§. 12, i3.): c'est à dire que, relativement à un lieu boréal z, il va du Nord L, par TEsc M, vers le Sud A ^ et puis il retourne par l'Ouest vers le Nord. Il est clair que chaque lieu z verra absolument les mêmes phénomènes, si l'on suppose qr.e la terre tourne dans le sens opposé a m L, La sphère étant divisée par le méri^tien en deux hémisphères^ la moitié de l'hémisphère élevé dans laquelle «e trouve le point d'Est,, est appelée le ciel oriental^ l'autre VoccideidaL L'équateur T V divisant pareillement la sphère en deux hémisphère&, celui où se trouve le pôle boréal, T P V, est l'hémisphère boréal ou septentrional^ l'autre T Q V qui renferme le pôle austral, est l'hémisphère austral ou méridional. Les petits cercles, parallèles à l'horison , ont été appelés Almicantarat ; tandis que ceux qui sont parallèles à l'équateur 3 comme A L y sont désignés simplement par ie nom. de Parallèles.
§. 28. Que la. Fig. 8. représente k pôsîtior^ de la sphère ,• relativement à un lieu dont le zénit est Z,. l'horison H O R3 que AQ soit l'équateur, P le p^le boréal, et O le point oriental où l'équateur coupe l'horison. Le méridien PZHQP». passant par les pôles de l'équateur et de l'horison (§. 26.). et étant, par conséquent, perpendiculaire à ces deux plans, leur intersection commune G O est aussi perpendiculaire au méridien , et à toutes les droites qu'on peut mener par G dans ce plan, comme CH,CA: donc H COinAGOiii9:3% ou H O, A O;, sont des quadrans. Comme ceci s'applique également au point d'intersection occidental qui est de l'autre côté, il est clair que les deux points d'inlerseclioa de l'équateur) avec l'horison sont identiques avec le«
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points d'Est et d'Oaest de Fhorison (§. 26.). Il s'en sait encore, qne l'angle A G H ou l'arc A H est égal à l'inclinaison de l'équateur sur l'iiovison : c'est .par cette raison que l'arc A H a éié appelé hauteur de Véquateur,
§. 29. Soii: S un point de la sphère qui décrit le parallèle EL, et que, par ce point et le zénit Z , il soit mené un grand cercle ZS V, dont le plan est par conséquent perpendiculaire à l'iiorison ou vertical: alors la ligne verticale S I est siiiiée dans ce plan, et l'angle VCS ou Tare VS est la hauteur du peint S ^§. 6.), qui fait constamment avec la distance au zénit ZS un angle droit. La position du point S se détermine donc complèiement par le point V de rhoiison, au dessus duquel il répond verticalement, et par Tare V S ou Z S*
Pour dislinguer le point V, il est nécessaire de choisir un point de l'honson d'où l'on partira pour compter les degrés des arcs. On choisit ordinairement le point du midi H, pour en compter les degrés de l'horison à Porient et à l'occident jusqu'à 180' j et l'arc H V, ou l'angle HG V qui est égal à l'angle sphérique HZV^ est ?i^^^Q\^^^^Azimut du point V et de tout autre point S, situé dans le cercle de hauteur om vertical Z V. L'azimut est oriental ou occidental, selon que Z V tombe dans l'hémisphère oriental ou occidentaljr Ainsi un point du ciel 'S est déterminé ou distingué de tous lea autres, mais seulement par rapport à un certain lieu de la terre et pour un instant, parccque chaque lieu a son propre zénit Z, et que, par le mouvement diurne, S vient occuper dans chaque instant un autre point du parallèle E L.
§. 3o. Si l'on mène par l'étoile S et le pôle P, vm grand cercle, perpendiculaire à réquateur en T, la distance de l'étoile à Téquateur, ou l'angle TCS qui est mesuré par l'arc TS, est la déclinaiso-n de l'étoile. Tous les autres placés dans le parallèle E L ont même déclinaison ; et elle est invariable pour tous les lieux de la terre et pour tous les tems, parcequ'elle n'est point altérée par le mouvement diurne qui se lait tlans le parallèle E L. La déclinaison est boréale ou australe^ selon que l'astre est dans l'héjnisphère boréal ou austral. Mais pour distinguer S de tous les autres points du parallèle EL,, il faut connaître le point T de l'équateur auquel S répondj et pour cet eiïèt il est nécessaire de choisir un point B de l'équateur pour o-rigine des arL-s. Ce point doit tnre indépendant du mouvement diurne et
de riiomoii, parcequ'autrement sa position ne serait déterminée que pour ua ^eul lieu et pour un seul instant. Il faut donc choisir un point du ciel étoile, ou une étoile remarquable^ et il n'est pas nécessaire qu'elle soit dans l'équateur même^ parcequ'un cercle PB, mené par cette étoile et le pôle indique en même tems le point B. Mais il est nécessaire que ce point soit fixe et invariable , au moins pendant longtems, et que l'on puisse aisément le trouver, en quelque endroit de la terre qu'on observe. On a choisi pour cet effet l'intersection de l'équateur avec un autre cercle fort remarquable dans îe ciel, dont il sera parlé plus bas. Les astronomes sont convenus de pai-tîr de- ce point B, en comptant les degrés «de l'équateur suivant une direction opposée au mouvement diurne , c'est-à-dire de droite à gauche , ou de l'occident par le midi vers l'orient: on en verra la raison dans la suite. :-|!* Le point T est donc indiqué par l'arc de l'équateur B T, ou F angle ^pheri-
que B P T , qui est appelé Vascension droite du point T et de tout autre point S situé perpendiculairement au dessus ou au dessous de T dans le cercle P T. Tous les grands cercles menés par les pôles du monde, et qui, relativement au zénit Z d'un lieu par lequel il passent, s'ajjpellent méridiens (§. 26.), sont ici désignés par le nom de cercles de déclinaison^ ou par une raison qu'on va apprendre, cercles horaires; l'angle APT, et parfois aussi l'angle BPT, est appelé angle horaire. C'est donc par la déclinaison et F ascension droite, que la position d'un point du ciel est entièrement déterminée pour tous les lieux de la terre et pour tous les tems,
§. 3i. La situation d'un lieu de la terre 2, dont le zénit est en Z, se détermine de la même manière. L'intersection du plan P Z A avec la surface de la terre est le méridien terrestre de cet endroit (§. 26.), et les droites C Z, C A, rencontrent cette surface dans le lieu z, et dans un point de l'équateur terrestre ou de la ligne équinoxiale, l'un et l'autre étant invariables. Il y a donc, entre le lieu z et l'équateur, un arc de méridien, qui contient autant de degrés que la déclinaison Z A du zénit Z3 et la distance d"un lieu z à la ligne équinoxiale , ou l'angle A C Z , s'appelle sa latitude géographique qui par conséquent est mesurée par un arc de son méridien. Mais pour distinguer le point où la ligne équinoxiale est coupée par ce méridien, il faut ea
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prendre un point pour origine : on appelle premier méridien celui qui passe par ce point; et la distance d'un autre méridien au premier, qui est mesurée par l'angle au pôle ou l'arc de Téquateur^ renfermé entre ces deux méridiens, est la longitude géographique du dernier lieu, et de tous les lieux situés dans le dernier méridien.. La longitude est orientale ou occidentale , selon que l'on compte les degrés de l'équateur depuis le premier méridien vers l'orient ou l'occident, à gauche ou à droite; on les compte ordinairement vers l'orient jusqu'à 36o**. Le premier point de l'équateur terrestre ne peut être indiqué par des points du ciel ou par des étoiles, parceque le mouvement diurne fait que, dans chaque instant, d'autres points de l'équateur répondent au même point de la ligne équinoxiale; il faut donc qu'il soit indiqué par des lieux connus de la terre: les géographes prennent ordinairement pour premier méridien , celui qui passe par la ville capitale ou le principal observatoire de leur pays. La chose n'est d'aucune importance f car en géographie,, comme en astronomie,. il ne s'agit que de connaître la différence des longitudes ou des méridiens, pour pouvoir réduire à d'autres méridiens connus, la situation d'un lieu, ou, lès observations qui y ont été faites. Cependant on est presque généralement convenu de compter les longitudes de manière que le vingtième degré de longitude orientale passe par l'observatoire de Paris , parceque le zèle et l'habileté qui, de tout tems , ont si gloi'ieusement distingué les astronomes de Paris , et les services importans dont la science leur est redevable, ont rendu cet observatoire le plus célèbre de l'univers; ensorte que la plupart des observations faites autre part doivent être réduites au méridien de Paris. §. 32. Ayant mené par un point N de l'équateur le cercle vertical Z N V; la hauteur ]N V du point N se trouve par le moyen du triangle sphérique N V O rectangle en V. Dans l'équatiort
sin NV =: sin NO sin NOV '
Fangle O ne change pas, d'^où il suit que l'arc NV croît avec NO, et qu'il sera un maximum , lorsque NO devient un arc de 90*, ou que N tombe en A (§.28.): le point A de l'équateur,, qui est dans le méridien, est donc en même tems le plus élevé sur l'horison; et c'est par cette raison que sa tauteur AH a été appelée hauteur de l'équateur (§, 28,). Dans ce point
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sin NO devient égal à l'unité, donc N V ou AH=zAOH, c'est-à-dire, rinclinaison de l'équateur sur l'horison est égale à la hauteur de Téquateur, comme on l'a vu précédemment (§. 28.). On conclura de la même manière qu'en faisant O N zz a'jo", l'autre point Q de l'équateur, qui se trouve dans le méridien , est le plus abaissé au dessous de Thorison, parceque N V devient négatif. Or, les points A, Q, aussi bien que H, R, étant éloignés de 50 degrés des points d'intersection de l'équateur et de l'horison, il en suit pour une étoile placée dans l'équateur même, que les arcs de l'équateur et de l'horison, ou les angles horaires et azimutaux, depuis le lever (Est) jusqu'à la plus glande hauteur (Sud), depuis celle-ci au coucher (Ouest), de là jusqu'au plus grand abaissement (Nord) , et de là au prochain lever , sont des quadrans^ et par conséquent décrits en tems égaux (§. 18.).
§. 33. Un cercle vertical par le pôle P;, ou le méridien d'un lieu, donne la hauteur P R du pôle au dessus de l'horison de ce lieu: cet arc a donc été appelé hauteur du pôle. Elle est le complément de la hauteur de l'équateur A H, ensorte que l'une est donnée par l'auti-e : car, tous les grands cercles d'une sphère se coupant réciproquement en deux parties égales, RP AH est un arc de 180 degrés, donc AH + PR zz 90°, parceque PA zz 90". L'arc ZA, dont un lieu qui a son zénit en Z, est éloigné de l'équateur, ou sa latitude géographique est égale à la hauteur du pôle PR, parceque ZHZZ90*, et partant A H H- Z A iz: 90*zz A H -j- P R: par la même raison, la distance du zénit au pôle Z P est égale à la hauteur de l'équateur AH. Comme la hauteur du pôle détermine la position de la sphère relativement à chaque lieu , elle est de la plus haute importance , partout où l'on veut faire des observations. Il est clair , par ce que nous avons dit de la machine parallatique (§. i5,), comment on place l'axe de cet instrument parallèlement à celui du monde , et qu'on peut alors mesurer l'angle que fait cet axe avec l'horison, et qui est l'angle P C R ou la hauteur du pôle PR dans ce lieu. On verra ci-après des méthodes plus exactes. II suffit ici , d'avoir montré la possibilité de déterminer la hauteur du pôle, qui pourra donc être regardée comme un élément connu , ou donné par lj?s observations.
L ï V R E I, C H A p. III. 4,
§. 34. La plupart des problèmes de T astronomie spKérique coiicernent les relations entre la position d'un astre par rapport à Thorison d'un lieu donné, et celle qui se rapporte à Téquateur, dont la première est variable, l'autre constante. Soit S une étoile, sa hauteur SVmv), son azimut HZ Vm a, sa déclinaison ST rz: 5", son angle horaire A P T zn 7, et la hauteur du pôle P R zn p. La jtgure 8, suppose un lieu septentrional, une étoile boréale, et un azimut oriental, dont il faudr-a se souvenir, lorsque l'une ou l'autre de ces quantités devient négative. On a donc dans le triangle obliquangle PSZ,
PZ=:90'='— (3, P.S=90«— 6-, ZSzzgo'— 7), PZS=zi8o»— a, ZPS— 7î l'angle P S Z m ^, formé par les cercles vertical èthoraii-e, est appelé œigle varalfadlque, dont on verra la raison dans la suite. Les formules connues de la trigonométrie spliérique fournissent le moyen de trouver trois quantités quelconques de ces six , a^ (3, 7, 6 \, ^, vj, les trois autres étant données. Parmi les diverses combinaisons de ces six quantités, les suivantes sont d'un usage fort étendu dans l'astronomie. ^
J. La hauteur du pôle , la déclinarson et l'angle horaire de l'astre étant donnés, on trouvera le reste au moyen de ces équations:
tang a zzz ;;: J
sin p cos / — titiig 0 cos S !> . -, sin 7
o. tang $ zz: — — — - — ;: r- •
tg jj cos 0 — sm ô cos y
Pour se servir plus aisément des logarithmes, on commencera par chercher deux angles (p, vf/, au moyen des équations, tang <$ zz. — ^ , tang \Jy zz *"
cos7 ' o — cos 7 ' après quoi on trouvera ,
1. sin 7) zz: — !^- ^ : 2. tg a zz — ^^ ^ : 3. tg. ^ zz: — ^^ -^ .
II. Etant donnés la hauteur du pôle, la hauteur et l'azimut de l'asti-e, déterminer le reste,
tang 7 zzz
cos jj ig ;•)-(- SiH p cos a
3, , sin a . tang ^ zz •
tg ji cos ï\ r+i an ï] cos a
Pour le calcul logarîtlimique, on cliercliera d'abord deux angles* (p , \|>3
h, l'aide des équations te; (î) zz: — — , ts xL» zz: , et ensuite on aura
° ^ cos a cos a
., sin Ssin((T)+7l — 90°) , „ tg a cos vL» tgacosCl)
sin Cp ' ° sin (p + 4^) ^ sin (^yj + (p)
III. Etant donnés la. hauteur du pôle, la déclinaison et la hauteur de l'astre.
sin 7]' — sin 3 si" 5" 3. cos y HZ '
sin ^ ^ zr
sin 3 ■ — sin ô^ sin 7)
cos ^ ZZ. ;^ i OU
cos 0 cos 7)
sin
Sin
(45» + ElZ.^ ) . sin ( 45- + ^^^ )
cos p cos ô"
(^^. + tz^:z3\. sin (45»+ !l^tf)
COS p cos >]
si„ f 45- + !l=.tf ) . sin (45. + irzizi:?)
COS ô' cos >)
IV. Etant donnés la hauteur du pôle , la hauteur et T angle horaire de l'étoile.
. , eos 3 sin 7 ^ . ^ sinTjcot^*^ — sin G cot 7
Sin <• :=z — î 2. tang
cos 7) cosr)cosecç; — cos p cosec 7
sin 7 sec S— sin ^ sec >)
6, tang a zn r- — — 5
° cos7tgp — cos ^ tg 15
Pour l'usage des logarithmes, on fera mieux de calculer,
tg y\ cos X cot j? zz tg 7 sin S, cos Ct) m — — - — ,
tg p
. . ,. ces Tisin ( X 4- ($) , -> 00 / t i*.\
après quoi on aura, 2. cos h zz '■ . ^^ — — ^ , et 0. ouzz 180° -« (« + <P].
un y
LIVREI,CHAP. lîl, ii
V. Etaut donnés la hauteur du pôle, l'angle horaire et raziiiiut de ra'sti'e ;
sinp 005 7 — sin 7 cota
K . tang 5" zz 2. tang v) m
cos (3
cot^ sin a' — sinpcos <x
cos |3 ^
3. COS ^ zzicos y COS a -H sin p sin 7 sin è'. iiprës avoir calculé tang (J) zz: sin (3 tang a et tang v|/ =r sin (3 tang 7, on aura
tgPsfn(0--2) ^ ■^., _-tgPsin(«--xP) o .^„,__ÇOsa^o^(2lr^'>
I . tff 0 zm -T — T^ » 2. tg /i — •— — ^ — : — ; 5 o. cos $ — — -— ^ .
s — sin $> ' ° siH \[/ ' eos (p *
VI. Connaissant la déclinaison, l'angle horaire, et la hauteur de l'astre/
cos ô' sin 7 sin ôcot 7 -h sin 7) cot a
f.smazz: ; 2. tangpzz: r ^ ^
cos >] cos 0 cosec y — . eus y] coseci^.
„ ^ sin a sec VI — sin 7 sec ô"
d.tangc^zz: r^ — r .
^ cos 7 tg ô -f-cos a tg >]
_ „ , , . 1 1 1 £ cos 7 sin 71 eos 5;
Pour rusaffe des losfarithmes. on calculera tg x zz. — -rr , cos cp n: r— — ^
° o ' *=• tg ô ^ sm ô '
après quoi on aura
,„ . - sin 7 sin {5î — d))
Q0®— a?-|-cp, et 3. Sin ^rz
' ^ ^ ' cos 7)
VII. Connaissant la hauteur,, l'angle horaire^ et l'azimut de l'astre:
5. cos 5'zz: " ^■,^" ""; après quoi on trouvera 2. p, et 3. ^, comme ci-dessus (VL),
sin y . '
§. 35. La première forme des équations précédentes , quoique peu commode pour l'usage des logarithmes^ fournit un grand nombre de proposition très-importantes par rapport au mouvement diurne. Il suit de I. i. que^ le lieu de l'observateur et l'astre restant les mêmes, 7\ devient plus grand ^ à mesure que 7 devient moins grand, La hauteur y) parvient à son maximum, lorsque l'angle horaire 7 s'év^anouit, c'est-à-dire que l'astre passe par le méridien: c'est par cette raison qu'on dit qu'alors l'astre culmme. Le sinus de la hauteur au méridien est sin p sin ô" -\- cos p cos ô" zz: cos (p • — ô), donc la hauteur elle-même LH zz; 90 =• — (p — .6) et ZL zz: p — < h\ Si ô' est plus grand que p, ZL devient négatif, c'est-à-dire, le point culminant L tombe entre le zénit et e pôle. La hauteur parvient à son minimum^ lorsque 7 est égal à 180°, ou dans la partie septentrionale du méridien. Alors on a sin r\ "zz. sin p sin ô •— co«pcosôzz: — cos(p-i-ô'), ou 90'^ — (p -Hô) zz-— y)j le signe négatif indique
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rabaissement sons IToàson, RE^rgo* — ([3 + ôV II en suit que RE devient iiégaàf, ou que l'abaissement se convertit en élévation, c'esl-à-diie que l'aslie ne se couche point, si p -f ô' est plus grand que 9 **, ou ô' plus grand que 90** — p, c'est-à-dire QE plus grand que Q H. De la même manière on voit qu'une étoile ne se lave jamais, si LH devient négatif, c'est-à-dire, si (3 — ô' est plus grand que 90*, ou p plus grand que 90* -h ô". Or (3 ne pouvant être plus grand que 90% il faut que ô" soit négatif, c'est-à-dire, la déclinaison ô' sera australe ou boréale, selon que la latitude du tieu (3 est boréale ou australe (§. 34.). Dans ce cas, on a donc également (3-4-ô>9o% ou 6:> 9.''' — (3, c'est-à-dire, il faut que L tombe au dessous de A, et que A L soit plus grand que A H.
Lorsque Fastre est dans le cercle horaire qui passe pai le point d'Est ou d'Cu^st, on a 7 z:: 90°, et sin y\ 1= sin /Ssin ô : donc, l'astre étant dans l'équa- 'teur même, ô" et >] sont égaui à zéro, et l'astre est dans Thorisûn, quelle que soit la, latitude du lieu.
§. 36. L'équation L i. nous- apprend encore, que 7 = -I- c et 7 = — e donnent la même valeur de n, parceque les angles négatifs ont les mêmes cosinus que les angles positifs. Les angles horaires étant donc égaux des deux côtés du méridien, l'étoile a la même hauteur, et réciproquement, les hauteurs étant égales des deux côtés du méridien, les angles horaires le sont v aussi- ce qui est encore plus évident par l'équation IIL i. Cela doit encore avoir lieu, lorsque >îi=:o, ce qui veut dire que la partie d'un parallèle EL, qui est élevée sur l'horison , ou l'arc diurne de chaque étoile est coupé par le méridien en deux arcs égaux; ce qui doit être également vrai de f autre •partie qui est abaissée sous Thorison , ou de l'arc noctunw , parceque le -méridien coupe perpendiculairement tous les parallèles en deux parties égales..-X]ela donne un moyen fort aisé d'examiner^ si la vitesse des astres est la même d'un côté du méridien que de l'autre, ou bien si le mouvement diurne est uniforme. On observera plusieurs hauteurs égales du même astre, à l'orient et à l'occident du méridien, et Ton notera exactement le tems de ces observations. S'il se trouve que le tems écoulé entre deux hauteurs quelconques, .du côté oriental » est constaHiment %al au tçûis écoulé entre les hauteurs
correspondantes du côté occidental^ il est clair que Tasti-e a toujours parcouru des angles horaires égaux en. tems égaux, ou que le mouvement autour du. pôle est uniformex car, les angles horaires étant égaux, quand les hauteurssont égales, il faut que leurs différences le soient aussi. Eu faisant un grand nombre de pareilles observations, sur plusieurs étoiles dans toutes les parties du ciel, on se convaincra parfaitement de l'uniformité du mouvement diurne autour des pôles, que le premier coup d'oeil et la machine parallatique nous avait déjà fait entrevoir (§. 18,). ^
§. 3^. La hauteur du poîe et la déclinaison d\m astre étant connues^ l'équation III. 1 . nous fournira encore un. autre moyen de prouver Tuniformité du mouvement diurne. Chaque hauteur observée ti donnera alors^ à l'aide de cette équation, l'angle horaire 7. Ayant donc observé deux fois de suite la même hauteur d'un astre du même côté du méridien, fintervalle donnera le tems d'une révolution entière T, qui sera à peu près de 24 heures. Supposons qu'on ait observé de cette manière plusieurs autres hauteurs avec ieurs intervalles, et que ti, ti', V"^, soient les hauteurs observées, 7, 7', T'^'^, les angles horaires que l'oa en a conclus au moyen de féquàtion III. i , et r, t', les tems écoulés entre les hauteurs 75, y{, et y\, 'r{^ : cela posé le mouvement sera unifonne;, si cette proportion a lieu, 7' — 7: 7^-^ — 7: "iOtot^w-r: t^:T. X.es observations innombrables que les astronomes font chaque jour depuis si longtems, se fondent sur cette proportion: en conséquence^ elles prouvent de la manière la plus satisfaisante, non-seulement l'uniformité du mouvement diurne, mais aussi ce qui fait la base de nos formules trigonométriques^ et ce qui a été prouvé (§, 16.) par une observation bien simple avec la machine parallatique , savoir que le mouvement diurne de tous les astres se fait dans des cercles parallèles autour d'un axe commun passant par le centre de la terre.
%. 38. Pour qu'une observation de hauteur donne un résultat plus sur et plus exact, il faut la choisir ensprte qu\ine faute commise dans l' observation ne produise qu'une erreur insensible relativement à l'angle horaire que fou en a coucla pur le calcul , c'est-à-dire que la valeur du rapport diiTé-
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xentiel -— soit un minimum , ou — un maximum. En différentiant à cet effet Tëguation L i. on aura
d y\ ces V) zz — 3 7 sin 7 ces p cos 5". "En y suÎDstituant cos y\ sin ^ au lieu de cos p sin 7, en vertu de l'équatioit IV. I, onaurayT^zz: — COS ôsin^. Il faut donc que sin ^ soit égal à l'unité ou au moins un maximum. En différentiant donc l'équation III. 3. par rapport à ^ et t), il viendra
<• -. , 5?) ( sin 3 sin Vl ■ — sin 5'")
cos 0 cos^ "^
J1 ^ M 'L ^ • ^^^^ .ri,, , ,
a ou 11 suit que — r- — est égal a zéro, ou que cos ^ est un mmimum , et
«^>.j^«,„+ • f ' 1 • sin 5" , , <9^.cos<f
jjaitant sin ^ un maximum, lorsque sin vi rz: -, parce qu alors — -^ prend
sin p ^ ^ à y\^ ^
la valeur de r , qui est toujours positive. Si l'on substitue la valeur
cos 0 cos '/\
sin 7] zz - — - dans les équations III. i. 2, elles donneront cos 7 zz ^"^ ,
sin p ^ ' tang p
et cos a zz o, donc azi^tgo^* H en insulte la règle générale, qu'il faut laire les observations aussi près que possible du cercle vertical qui passe par les points d'Est et d'Ouest 3 mais il faut distinguer les cas suivans.
1) Quand l'astre est dans l'équaieur même, ou du côté austral,, il faudrait l'observer, suivant la règle générale, au moment qu'il se lève ou qu'il se couche. Mais comme, par d'autres raisons^ les observations près de l'horison sont peu sures , il faut choisir des étoiles dont les déclinaisons sont du même côté de l'équateur que le lieu de l'observateur.
o^ . cos <^ f ** Ô*
2) Pour un lieu sous l'équateur on a Szzo, donc — ^ zz — ■ ,
ce qui ne peut jamais devenir égal à zéro, à moins qu'il ne soit en même tems ô'zzo. Dans ce cas il vient -—^ iz: ^- , et (I. i.) sin7)zzcos7;
^7 cos ?] \ /
donc -cos 7) zz sin 7, et ^-^ zz — i: ce qui veut dire que la hauteur croît dans le même rapport que l'angle horaire décroît. Il est donc indifférent, quelle hauteur on choisisse; ainsi les hauteurs près de l'horison étant peu sûres, on fera bien d'observer les astres ^ voisins de l'équateur, à une hauteur considérable.
LIVRE I, C H A P. IIL
3) Si la déclinaison de l'astre est égale à la hauteur du pôle, S iz: p, AL = AZ, l'astre passera par le zénit, et l'on aura -- ^l^'l — *g^(^ — ""^}
tgô' . . . ,
HZ : — , ce qui ne peut lamais devenir zéro , quelle que soit la valeur
i-Hsinv) '11' i A
de y), à moins que 3', et partant aussi (3 ne soit égal à zéro, ce qui donne-
rait le cas dont nous venons de parler. La règle générale, sin y] zn —— donne
dans le cas où è' est égal à (3;, sLn y) nz i, ou v] iz: 90**, c'est-à-dire qu'il faut observer les astres au zénit même. Dans le même cas on a (IIL 3.)
. _ tg ô' ( I — . sin -y)) . . , . O • « ■» ^ •
coscrz ' ^ , expression qui devient z= - si r -rzqo . Mais en
' cos y) '1 T o *^
différentiant le numérateur et le dénominateur, on trouvera cos^i:tangô"cot7]Zo.
et sin^izii, ce qui étant substitué dans l'équation —^ç 1= — cosôsin^', lui
donne sa plus grande valeur. Il faut donc observer au zénit une étoile dont la déclinaison est égale à la hauteur du pôle.
4) Lorsque 5" est plus grand que (3^ et que, par conséquent, l'étoile passe par le méridien entre le zénit et le pole,^ ^ peut aller à 180 degrés^
Dans un pareil cas , —^ =z — cos ô" sin ^ aura sa plus grande valeur, quand
sin ^ est égal à l'unité, et cos^zzo, donc (III. 3.) sin 75 zi: — -^ . Alors les
sin S
équations III. i. 2. donnent
cos 7 zz r , et cosazz — ^—-7 ■ — ---t r= — -— i LI
tang ô^ cosp. yi^sin^ Ô'_sin2p) cos p
'devient négatif, à cause de S "^ §. L'angle horaire est donc aigu, et l'aztmut obtus.
5) Si enfin ô' est- plus petit que p, on s'en tiendra à la formule ge-
, , . sin ô'
aaerale sin v) zz -: — - .
sin p
§. 39. La méthode suivante, pour prouver l'uniformité du mouvement diurne, sans autres instrumens qu'un quart-de-cercle et une pendule^ jparait encore plus simple, mais elle n'est pas rigoureuse, comme nous allons voir. Supposons qu^on ait observé le tems où une étoile se trouvait au centre de la lunette, et que le quart - de - cercle ne soit, pas déplacé. Alors,
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ayant observé plusieurs jours de suite le tems oii le même astre revient au centre de la lunette , on s'appercevra que tous ces intervalles sont égaux". Ensuite , ayant fait toutes les mêmes opérations avec le quart-de-çercle placé dans un autre cercle vertical , on appercevra la même égalité des tems. Il en résulte que les retours de chaque étoile au mêixie cercle vertical se font toujours dans le même tems. Supposons que f étoile ait été observée dans un cercle vertical A , le premier jour à l'instant marqué par /, le second jour à l'instant i-\-r, ensorle que t soit le teras d'une révolution entière. Supposons de plus que le même astre ait été observé dans un cercle vertical B, situé à l'occident de A, le troisième jour a l'instant T, le quatrième jour à l'instant T -]-r, ensorte que les révolutions entières r soient égales. Il en résulte que l'astre a été dans le vertical A, le troisième jour au moment i-\-^r, le quatrième au moment / -}- 3 t. Il a donc parcouru l'angle azimutal, formé par les cercles A et B, dans le tems T — t — 2 t, le troisième jour aussi bien que le quatrième: d'où il suit que chaque angle azimuial, et l'angle horaire qui kû répond, est parcouru à chaque révolution dans le même tems. Mais il ne s'en suit pas que chaque autre angle qui lui est égal, mais dans une autre partie du ciel, soit parcouru dans le même tems. Si l'on change les deux positions du quart- de -cercle, de manière que l'angle azimutal compris entre ces deux positions soit le même que dans la première opération, cet angle sera parcouru chaque fois dans le même tems; mais ce tems ne sera pas égal à T — t — 2 t. L'azimut des astres ne change pas "uniformément, ce qui est un effet nécessaire de l'uniformité du mouvement autour du pôle, parce qu'il est im-possible que les deux mouvemens soient uniformes à la fois. Nommant ô le tems dans lequel le dernier angle est parcouru, et le premier tems ©inT — t — sr; l'uniformité du mouvement autour du pôle ne peut être prclvée rigoureusement, à moins que l'on n'observe en même tems la hauteur ou l'azimut de l'astre, pour en conclure les angles horaires 7 et r , compris entre les différentes positions du quart -de -cercle. Alors le mouvement autour du pôle est uniforme, si la proportion 0: 0 ::r: 7 a toujours lieu. Mais pour calculer F, 7, il faut connaître la liauteur du pôle et la déclinaison de fastre 3 et alors on est réduit à la méthode précédente»
g. 4o« Toutes ces méthodes supposent l'usage d'une horloge parfaite- Mient juste, dont la marche même est vérifiée par Tuniformité du mouvement diurne: ces raisonnemens pourraient donc paraître des cercles logiques. Mais il faut observer que la nature nous offre plusieurs mouvemens, dont l'uniformité est démontrée sans emprunter aucune proposition de l'astronomie, et sur lesquels sont fondées toutes sortes d'horloges, excepté les horloges solaires. La marche uniforme des pendules usitées dans l'astronomie na aucune liaison avec le mouvement diurne: on n'ignore pas les causes physiques qui rendent souvent leur marche irrégulière , et les artisLes. en obviant à ces causes , donnent plus de régularité à leurs ouvrages. Tout cela est fondé sur les lois de la mécanique , et sur les expériences les plus incontestables de la nature. Mais, que la marche de ces machines s'-accorde de plus en plus avec le mouvement diurne de la sphère, à mesure qu'à l'aide de ces règles, tirées de la théorie, elles sont portées à un plus haut degré de perfection, c'est la plus grande preuve de l'uniformité du mouvement diurne 5 d'autant qu'il serait inconcevable que ces deux mouvejnens, indépendans l'un de l'autre, fussent si parfaitement d'accord dans toutes leurs irrégularités. Cependant on peut s'en convaincre même sans horloges. Si deux personnes observent deux astres, de manière que ces astres se trouvent en même tems dans les deux quarts-de-cercle qui seront fixés dans ces positions , on verra toujours les deux astres reparaître dans les lunettes dans le même instant. Il en résulte que tous les asires employent le même tems, pour achever une révolution, quelque soit le cercle vertical ou horaire d'où l'on compte cette révolution. Comme cela a toujours lieu , il n'y a pas de doute que ce ne soit l'eiièt d'un ordre déterminé ou d'une uniformité^ et puisqu'il est impossible que les deux mouvemens soient unilbrmes en même tems, des recherches plus exactes d'fiprès les méthodes exposées jusqu'ici, feront voir en peu de tems, que c'est le mouvement autour du pôle, et non celui autour du zénit, qui ne pourrait être uniforme que relativement à un seul lieu de la terre, ce qui est contredit par fexpériouce.
§. 4'- Nous avons supposé jusqu'à présent, que la position des pôles ou de l'axe du monde, et par conséquent aussi la latiUule des lieux sur la
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terre, n'éprouve aucun changement. Dès qu'on adonné à l'axe de la machine paraîlatique la posiîion de l'axe du monde, on appercevra que les astres suivent constamment le mouvement de la lunette, et qu'en conséquence l'axe du monde ne change pas de position. Il est aisé de s'en convaincre par le moyen du quart -de -cercle. Si l'on fixe cet instrument dans le méridien, et qu'on observe la plus grande hauteur d'une étoile qui ne se couche pas, on verra que, dans chaque culmination, l'étoile passera par le centre de la lunette, et que, par conséquent _, sa hauteur au méridien est toujours la même. On a donc dans l'équation I. i. (§. 34-) ces 7n:i, et sin y)iz:cos([3 — S) a une valeur constante. On trouvera de la même manière, que la plus petite hauteur , dans la partie septentrionale du méridien, ne change pas : on a donc y zn 180", et sin ti =1 — cos ((3 -|- ô) est une quantité constante. En nommant
p— ê'=:a, p-j-ô'rziè, il viendra (3 zn ; donc la hauteur du pôle est
■une quantité constante. Puisqu'on trouve le même résultat, en quelque lieu qu'on observe, il est évident que les pôles du monde ne changent pas de place. En eifêt, si ces observations n'étaient faites que dans un seul endroit, il serait possible que le pôle , en décrivant un cercle autour du zénit de cet endroit,, changeât de place , sans que la latitude de cet endroit éprouvât aucun: change- Bient. L'invariabilité de l'axe du monde est parfaitement constatée par toutes les observations astronomiques, faites pendant tant de siècles. On verra cependant dans la suite,, que l'axe du monde a eiïectivement un petit mouvement, mais qui est tel que malgré ce mouvement 5 l'axe passe constamment par les mêmes points de la terre.
CHAPITRE IV
IDètermlrîation de la ligne méridienne,
§. 4^- V-/n a vu dans le Chapitre précédent que le mfJiidieii a ces propriétés, que les astres y parviennent à leur plus grande et plus petite hauteur^ qu'il coupe en deux parties égales les parallèles aussi bien que les arcs diurnes et nocturnes, que les astres, à distance égale de ses deux côtés, ont même hauteur, qu^il est à la fois cercle vertical et horaire, et qu'il donne d'une manière fort simple la hauteur du pôle. La détermination de ce plan est donc pour les astronomes un des objets les plus importans et indispensables. Comme la direction de la pesanteur fournit un moyen facile de tracer des lignes verticales et liorisontales , le plan du méridien sera déterminé de la manière la plus simple, par deux lignes verticales , ou ce qui est encore plus simple, par une seule ligne hprisontale tracée dans ce plan. La ligne horisontale , tracée dans le plan du méridien, ou la commune section du méridien et de l'horison , est appellée la ligne méridienne de ce lieu. Dès que l'on a tracé cette ligne , le plan du méridien est aussi donné, n'étant autre chose que le plan vertical, mené par cette ligne au moyen d'un fil-àplomb. Un des instrumens les plus utiles est la. lunei/e méridienne , dont il sera parlé plus bas. Mais son usage supposant une ligne méridienne exactement tracée , on trouvera dans ce t;hapitre les méthodes dont on peut se servir pour cet effet.
§. ^3. Les diverses méthodes qui donnent la ligne méridienne, peuvent être réduites à deux classes qui se fondent sur Tune ou l'autre de ces propriétés dil méridien, que les astres y parviennent à leur plus grande hauteur , ou qu'ils ont la même hauteur à distance égale du méridien de»
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côtés opposés: la première meLhode est la plus simple, la seconde est îa. plus exacte. Suivant la première tout se réduirait à pom'suivre l'étoile vers le iems de sa culmination^ et à l'observer exactement avec le quart-de-cercle, lorsque sa hauteur , étant parvenue à son maximum^ commence à diminuer. Dans cet ins'.ant le quart-de- cercle se trouve dans le plan du méridien , et deux fils verticaux dans son plan marqueront sur le plancher horisontal la ligne méridienne. Mais la position des cercles dans la sphère rend cette miéihodetout-à-fait inutile. On a en général (§. 38.) 9yjcosy)=z: — dy &\n y cos (3 cos h\
d'où il suit, pour le méridien où 7 est nul,-— — o; ce qui nous apprend , que la hauteur tj a sa plus grande et sa plus petite valeur^ et qu'elle ne change pas sensiblement, pendant que l'angle horaire éprouve des changrmens considérables: on peut donc croire avoir observé la plus grande hauteur, tandis que l'astre était assés éloigné du méridien. Ainsi cette médiode ne peut donner aucune précision».
§. 44- Si Ton a observé, avec un quart-de-cercTe ou un sextant h. vé" flexion,, plusieurs hauteurs d'un astre avant sa culmination , et. qu'avant mis la lunette aux mêmes hauteurs, en procédant par l'ordre inverse, on note le tems d'une bonne pendule où l'astre parvient à ces hauteurs après la culmimitioR; le milieu entre deux tems d'une même hauteur donnera l'instant de» la cuiminalîûïï [%.■ \'6).. Tous ces milieux arithmétiques indiqueront la même tems, si l'horloge va parlaitement bien , et qu'on ne s'est pas trompé en observant; en tout cas, le milieu entre tous ces résultats donnera le moyen de connaître la marche de la pendule. Il est donc clair qu'après avoir continué ces observations assés l^ngtemis , pour être sûr de la marche de l'horloge, on peut calculer d'avance le tems qu'elle indiquera lors de la culmination de cet astre le lendemain, parce qu'on connaît ,^ par les observations des jours précédens, ie tems de l'horloge qui doit s'écouler entre deux culminations. Ayant donc abaissé deux fils verticaux d% manière que l'astre se trouve dans leur plan au moment calculé de sa culmination , on aura le plan du méridien. Les observations de plusieurs jours et de différentes étoiles devraient doaner la même ligne méridienne , mais les petites différences
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qui sV {rouveront toujours, serviront à donner plus de précisioa à la ligne méridienne, en prenant le^ milieu. -
§. 45- Cette méthode des hauteurs correspondantes est d'un usage fort étendu, à cause des grands avantages qu'elle a sur d'autres méthodes. Toutes les observations qui donnent la hauteur même en degrés, etc. exigent beaucoup de corrections, à cause de la réfraction, des erreurs de l'inslrument, et de la difficulté d'observer bien exactement le point du limbe qui est indiqué par le fil vertical ou par l'index de l'alhidade. La méthode des hauteurs correspondantes peut se passer de tout cela. On n'a pas besoin de connaître la hauteur; il suffit de s'assurer qu'on a observé deux fois îa même hauteur , ce qui est facile , si l'on choisit les hauteurs avant la culmination ensorte que le fil couvre bien exactement une division du limbe, de manière qu'on n'est p^is obligé d'employer le vernier ou d'estimer la distance du plus proche point de division. Quelle que soit l'erreur do l'Instrument ou la réfraction , ces corrections se détruisent réciproquement, les hauteurs étant égales. De plus, on peut, suivant cette méthode, faire autant d'observations correspondantes que l'on veut, de suite que le milieu entre tous les lésultats ne peut produire qu'une erreur insensible. Il est enfin probable que, si l'observateur a estimé la hauteur avant la culmination plus grande qu'elle n'était, la même chose arrivera après la culmination. Si par ex. on a placé la lunette à la hauteur de 3o®, et qu'on a noté le tems que la pendule marque lorsque la véritable hauteur était de moins de 3o% on croira également après la culmination voir l'étoile au centre de la lunette, lorsqu'elle est déjà au dessous de 30*. Nommant donc T, t^ les tems que la pendule a marqués, lorsque l'étoile était eifectivement à la hauteur de 3o°,
T -f- 1 le vrai tems de la culmination sera ; mais on a pris, avant et après la
culmination, un angle horaire trop grand d'une quantité que nous désignerons par i5 co; donc le premier tems observé sera T — w, le second /-|-w, et le
tems de la culmination donne par les obsex'vations zz:^ égal
à la véritable époque.
40, Les hauteurs correspondantes fournissent encore une autre méthode,
<où l'on peut s^ passer entièrement des horloges. Ayant marqué, à l'aide de deux fils-à-plomb, le plan vertical du gaart-de-cercle dans chaque observation, les points où ces fils touchent au plancher horisontal, donnent une ligne horisontale qui est l'azimut de l'étoile. Chaque angle horisontal, formé par deux de ces lignes qui répondent à la même hauteur avant et après la culmination, est partagé en deux angles égaux, par une troisième ligne horisontale qui est la méridienne. Toutes ces lignes de division devraient coïncider ou être parallèles; si non, on prendra le milieu entre toutes, comme dans la méthode précédente, et en multi^àant les observations, on aura une ligne méridienne très-exacte. Il est aisé d'imaginer un arrangement fort simple , qui servira à suspendre les fils dans le plan .du quart- de-cercle, tant pour cette méthode que pour la précédente; mais -cela appartient à l'astronomie pratique.
La théorie de cette méthode est fondée sur l'équation IIL 2. (§.34-) qui donne, pour la même hauteur v], deux azimuts égaux des deux côtés du méridien, 4-a et — a, parceque cos ( — a)=:cos(4-a). Au reste, l'azimut étant déterminé par la hauteur, il est aisé de voir, qu'ici comane dans les observations du §. 3n. il faut choisir letems où la hauteur des astres change le plus rapide-
ment, c'est-à-dire où sin y\zz: (^. 38. n. 5.\
sm p. '^ J
§ 47' L'observation des hauteui^ avec le quart-de-cercle peut être remplacée par celle de fombre du soleiL Cette dernière méthode, qui est d'une exactitude suffisante pour l'usage ordinaire d'une méridienne, consiste à remarquer deux ombres du soleil, lorsqu'il est également éloigné du méridien avant -et après midi ., et à prendre le milieu comme ci - dessus (§. ^6.). Si V on se trouve dans un lieu parfaitement libre, on peut choisir pour cet effet les moments où le soleil se lève et se couche (§. 36,). En tout autre cas, soit [Fig. 9.) O -^ uîi rayon du soleil, qui vient rencontrer en A un plan horisontal AC, après avoir touché en B le sommet d'un style vertical BC: alors C A est l'ombre horisontale du style B C, BAC est la hauteur du soleil, et AG zz: BG cot BAC : ayant donc trouvé deux ombres égales avant et après
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midi, on est sûr que, dans les deux instans, la hauteur du soleil, et par conséquent aussi sa distance au méridien, a été la même. Soit donc [Fig. lo.) M le pied d'un style vertical dressé sur un plan liorisontal, soient A«, B^, des arcs circulaires tracés vers le Nord autour du centre M. Le soleil allant de gauche à droite, l'ombre avancera de droite à gauche, en se raccourcissant jusqu'à midi, et se prolongeant après midi. L'extrémité de l'ombre coupera donc, avant midi, le cercle BZ» quelque part en b, et ensuite le cercle Ka en a; après midi elle coupera encore ces cercles en A et B. Ayant donc tiré les droites Mb, Ma ,MA, MB, et partagé les arcs Aa, B3, en deux parties égales A a m « a, B(2iii.^(3v la droite Rr, passant par M, a, [3, sera la méridienne.. S'il n'est pas possible de mener une ligne droite par M et par tous les points de division^ a, [i, etc. le milieu entre toutes les lignes Ma, M p, etc. donnera plus exactement la méridienne. Cette méthode est sujette à des erreurs, par deux raisons.. D'abord il est difficile de distinguer exactement l'extrémité de l'ombre en a, A,, B^ b, l'ombre étant toujours mal terminée, parceque les différens points du soleil,, dans toute l'étendue de son diamètre vertical, donnent un autre rayon QBA {Fig.^.). On peut obvier à. cet inconvénient, en substituant au style BC un. gnomon ou une ouverture faite dans un mur B C,. pour laisser passer les rayons du soleil, et en observant l'image du soleil sur le plancher au lieu de l'ombre.. Ensuite on a supposé que, pendant toute l'observation, la déclinaison du soleil n'a point changé : car si, dans l'équation ÏIL 2. (§. 34.) ô' éprouve un changement^. L'azimut à prendra aussi d'autres valeurs, quoique la hauteur r\. soit la même. Il faut donc employer cette méthode dans un tems où la variation de la déclinaison du soleil est la pins lente, sans que les ombres deviennent trop longues^, ce qui est le tems à^s plus long» jours»
5(5 ASTRONOMIE SPHERIQUE
CHAPITRE V
Détermination de la hauteur du pôle, T
§. 4B. J-Je lieu apparent des astres, leur lever et coucher, la situation des principaux cercles de la sphère , et tous les differens phénomènes liés avec le mouvement diurne , dépendent de la liuuleur du pôle ou de la latitude d'un lieu; et il n'y a presque aucune observation astronomique, dont elle ne soit la base. C'est donc un des premiers élémens , que F astronome doit déterminer avec le ^plus grand soin. La solution théorique de ce problème important est -bien ;^mplc; mais dans la pratique, il y a tant de difficultés qui s'opposent à une parfaite précision, que l'on ne peut approcher de la vérité que par des observations continuées pendant longtems. Il suffira ici^ de prouver la possibilité de trouver exactement la hauteur du pôle, et d'expliquer les mélliodes qui donnent, dans la pratique, la plus grande précision; c'est à l'astronomie pratique, à montrer les manières de procéder et les mesures de précaution à prendre. On peut diviser toutes ces méthodes en deux classes , dont l'une renferme celles qui donnent la hauteur du pôle immédiatement par le moyen d'observations faites au méridien , et qui par conséquent supposent que la ligne n:.éridienne est déterminée; l'autre contient les méthodes qui font trouver cet élémient médiatement par le calcul d'observations faites hors du méridien. L'une et fautre de ces classes aura encore plusieurs subdivisions, suivant les éiémens qui y sont supposés connus. La méthode la plus parfaite est sans doute celle, où l'on fait le moins de suppositions, où f objet immédiat de l'observation est choisi tel qu'il soit sujet à moir:S de difficultés et d'erreurs, où enfin les observations peuvent faciienxcnt êire iiautip liées , ensorte que le milieu d'un grand nombre donne
une précision suffisante. Il paraît que toutes ces conditions sont remplies par la méthode qui terminera ce chapitre (§. 56.).
§. 49- I^a méthode suivante est la plus simple, la plus usi+ce, et la plus ancienne. Ayant observé une étoile qui ne se couche pas , dans les deux parties opposées du méridien , on connaît sa plus grande , et sa plui petite hauteur {Fig. 7.) AR=a etLRzr^. Mais flTiiPR-|-APzi:p-|-(9o^ — S"),
et ôzzPR — PL = (3 — (90* — ô) donc ^-^ = P , et ^^ rz: 90' — i\ ou
la hauteur du pôle est la demi-somme des deux hauteurs , et la déclinaison de l'astre est 90 degrés moins la demi - différence des deux hauteurs. Ainsi on aura la hauteur du pôle et la déclinaison, affectées des erreurs du quari- <ie-cercle , et de celles qui dépendent des réfractions. Pour diminuer les dernières autant que possible, on peut observer des étoiles très-proches du pôle, comme l'étoile polaire, afin que les deux hauteurs A R, L R, scient à peu près égales. Au reste , on n'a pas besoin de connaître exactement le méridien , parce qu'il ne s'agit pas ici du tems du passage, mais de la hauteur qui ne change qu'insensiblement près du méridien (§. 43.). Cette méthode a l'avantage, que rien n'y est supposé, ni le plan du méridien, ni la déclinaison, ni l'instant de l'observation, et qu'elle donne en même tems la déclinaison de l'étoile. Elle est peut-être la meilleure de toutes, mais elle demande des corrections qui seront expliquées ci-après.
§. 5o. Comme il faut chercher à multiplier les observations autant
que possible, pour en prendre le milieu , on peut observer la même étoile
plusieurs fois vers sa plus grande digression du méridien en M. Si sa hauteur a été observée dans la plus grande digression même , on connaît sa distance au zénit Z M nz N, d'où l'on conclura dans le triangle rectangle en M, cos ZPzzicos ZMcos PM, ou sin (3 m cos N sin ô". Il faut donc connaître bien exactement la déclinaison de l'étoile ô", et l'instant de sa plus grande digression, ce qui est à très-peu près six heures avant et après sa culmina tion. Cela ne donne qu'une seule observation , d'autant moins sure, que la moindre erreur relativement au tems de la digression a une grande influence sur la hauteur, parceque l'astre «e meut dans le vertical ZM qui touche
58 ASTRONOMIE SP H ÉRIQUE
le parallèle A ML en M. Mais on peut multiplier ces observations de la manière suivante. Supposons qu'on ait observé la hauteur de l'étoile^ ou la dislance au zéiiit ZBzi:N^, dans un point B peu éloigné de la plus grande digression M. Le plus grand azimut de l'étoile donne l'angle PZM,<d'où l'on conclut
sinZPMzi; """'^^-^i ''"'^^ — . On connaît donc l'angle ZPMmP, et le
cos P M sin ô
tems de la culmination en A^ comparé avec celui de l'observation en B, donne l'angle ZPB, d'où l'on tire l'angle MPB=:P— ZPBzzio. Il s'agit maintenant de trouver la distance au zénit dans la digression même ZM=zN, à l'aide des observations près de la digression, dont chacune donne ZB=zN'. Pour cet efFêt cherchons ce qu'il faut ajouter à N'pour avoir N, ou .xiziN — N". Les triangles Z P M et Z P B donnent les équations :
cosN = cosZPcosPM-|-cosZPMsinZPsinPM, ^
cos N'=i cos Z P cos P B -|- cos ZP B sin ZP sin P B j d'où Ton tire, attendu que PBzPM = 9o°-ô\ ZPMzP, ZPB=P-^a, et ZPrgo^-i?, (i) * . . . cos N' — cos N m cos (3 cos ô' j cos (P — a) -— cos P >,
On sait qu'en général cos cp— cosxp est égal a a sin . sm . La
substituant cela dans les deux membres de l'équation (i), on trouvera
N ) sm — r= cos (3 . cos ô' . sm ^ P j . sin — .
Le triangle rectangle en M fournit les équations, sin N :=i cos (3 sin P, et
cet N =z ^"^ ^ . En substituant ces valeurs dans l'équation (2), après l'avoir cos ô^
divisée par sin N, pour en éliminer (3, il viendra
sin — f cos r sm -^) =: cos S sin — (cos -- -=" cot P sm - î .
a \ 2 cos 0 2' 2 \ 2 2
Si l'on fait pour abréger, r ,=z:a,et cos 6sm - (cos • cot P sin-J _ à,
cette équation deviendra: sin- (cos ^-asin -)-b, c'est-à-dire, sin a;-a(i-cosx)Z2è,
En exprimant les sinus et cosinus par les arcs, et négligeant les quatrièmes puis-
sances, on aura sin 0;=:^ - y et cos :» == i — ^ , ce qui étant substitué
dans la dernière équation, lui donnera la forme
Supposons maintenant je^Ab-\-Bb''-{-Cb^ + cet. alors réguatiou (3) donn^Va 4-A3 4- Bà^ 4- Gi3 ^ — 2Ô — -A^Â^— ûABi3 V — 9.
La comparaison des coefficients de chaque puissance de ù, donnera
viendra
A^2,B=z~A^—2a, G==:A(aB+-^) =:4(«" + i), d'où il
Maintenant il faut se rappeler que 2Ô :^ cos ô' (sin a — cot P -]- cot P cos a) m a cos 6' (i — - cot P — ?) , d'où Ton tire ^^ = ^ cos^ô' . (i — a cot P),
et è3 zz — cos^ ô'5 ce qui étant substitué dans l'équation (4)^, donnera
icn:a cos ô' $ i — - cot P + ^a cos ô' — — a cot P cos ô'4- ^cos^ô" + — «^ cos" o > ;
Mais on a cot P := a cos ô', ce qui transforme la dernière équation en
(5) . . . . a; zz a cos ô (1 — ~ sin^ ô ),
Comme nous avons mis les arcs a au lieu des sinus, il est clair que a, et par conséquent aussi x^ sera exprimé en parties du rayon. Si l'on demande X en secondes , il faut également exprimer a en secondes, dans le premier terme du dernier membre ; mais alors a, dans le second terme, sera converti en parties du rayon, par la proportion, 1'': a : : sin i'': a sin i''^ et l'on aura ^
rc m a cos ô' < I — — (sin 1'^)^ sin^ 6' > ,
Il feut encore observer que, si l'observation en B est plus éloignée du zénif que M, ou que le tems entre la culmination en A et l'observation en B est de plus de six heures, a sera négalif, et x de même. Dans un pareil cas on aura donc ZM ou N zz N'— «a;, mais dans le cas que la figure représente, il
est Nr^N'-j-a-. Après avoir trouvé N, on a cos Z Prz cosN cos PM, ou sin (3 ZZL cos N sin 6\ (*)
§. 5i. La méthode suivante^ qui suppose la déclinaison ô' exactement connue,, n'est pas moins simple. Ayant observé {Fig. S.) la plus grande hauteur d'une étoile dans l'instant de sa culmination, LH = «, on aura AH ou 90® — (3 =: a — ôV donc p == 90° — a -\- ô\ Si l'un des angles p, ô\ est boréal, l'autre austral , ôr devient négatif, et p zz: 90^ — a — ô'. Les erreurs du secteur et les réfractions ont ici la même influence que dans les méthodes précédentes,. Comme à présent la déclinaison de beaucoup d'étoiles est bien exactement connue ,, on peut observer dans une seule nuit plusieurs étoiles, tandis que suivant la première méthode on est borné à celles qui se font voir deux fois dans le méridien. Au reste, le changem^ent de la hauteur des astres étant très -lent près du méridien, il est clair quS;,. quand même on se tromperait un peu sur le méridien ou sur le tems de la culmination, cela ne produirait pas une grande erreur dans le résultat. Gependunt il serait à désirer qu'on pût observer la culmination d'un astre plusieurs fois dans le même jour , pour réduire les erreurs à fort peu de chose ^ en prenant le milieu de toutes ces observations. C'est ce que l'on peut eflectuer par la méthode des hauteurs circomméridiennes , une des plus usitées, surtout lorsqu'on observe avec un sextant à réflexion. Elle va être expliquée dans le §. suivant.
§. 52. Cette méthode suppose que la hauteur du pôle, qu'elle est destinée à corriger^ est à peu près connue, et que le tems de la culmination est exactement déterminé. Elle consiste à prendre d'une étoile ou du soleil, autant de hauteurs qu'on peut dans l'intervalle de dix minutes avant et après la culminationy et à observer le tems de chacune. Ce tems, comparé avec celui de la culmination^ donne l'angle horaire j et il est clair que chaque hauteur sera plus petite que la hauteur méridienne^ de quelques secondes ou minutes. Il s'agit donc de trouver cette ditférence. Soit {^Fig. 8.) SVznY) une des hauteurs observées, l'angle horaire APS izi: 7, la déclinaison de l'astre TS ou AL=6', et la hauteur du pôle connue à peu près, PRnrp;
(*} Voy. ^str, théer, tt prat. par M^ Belamhre, J'tune 111. p. 58Ô el suie.
qu'enfin les tems de la pendule, dans l'instant de l'observationj et dans celui de la culmination le même jour et le jour suivant , soient désignés par T, t, 1!: alors on aura 7 zz it — — 36o** en degrés, ou 7=±:27r — — en parties du rayon, tt étant le nombre 3,i4i59 . . . . qui exprime le rapport de la circonférence du cercle à son diamètre. On a donc (I. i. %. 34-)
(A) sin Tj zz: sin p sin ô -f- cos (3 cos §" cos 7. A mesure que Fastre approche du méridien, l'angle horaire décroît, pendant que la hauteur augmente; en nommant donc A 7, Aii, ces changemens , il
viendra
sin (vi -|- ^ >l) =^ sin p sin 0 -}- cos ^ cos 5" cos (7 — A 7),
Dans l'instant où l'astre passe par le méridien, l'angle horaire 7 — A 7 devient nul_, ou son décroissement A 7 est égal à 7: on a donc sin {r\-\-ù^y\)
zz sin p sin ô~ -|- cos (3 cos ô'. Comme A 7) n'est jamais plus grand que a' ou
que 0,00063 on peut, sans erreur sensible, négliger la troisième puissance de Ayy, d'où il viendra sin A >î zz A y» et cosAtjhzi — \ i^y\^'y doncsin 7)-j-A>)cos>] — ^ At]^ sin 7j z=: sin p sin 5' -j- cos (3 cos ô\ Si l'on en retranche l'équation (A), il restera
Atjcosv] — I A>i^siniiz=cos(3cos5"(i — *cos7)z=:2 cos(3cosô"(sin * 7)% ou
- , 4- cos S cos Ô , . ,0
ozziAyj^ — 2 A 7j cot yj -1-^î^ ~ (5ini7r.
' sin YJ ^ '
La solution de cette équation du second degré donnera
(B) A 7î =z cot n — y [col^^ 71 — 3 ^- (sm ' 7)^7.
sm yj ^ ^ / -j Comme ^7 n'est jamais plus grand que i* \b' , la cinquième puissance
en pourra être négligée sans erreur sensible, ee qui donne sini7zr^7 »
et (sin \ 7) zzl — . En substituant cela dans l'équation (B), on aura
Avjzr cotvi — Y cot^T) — . -— Ti ) ] .
^ sin TJ ^ 12 /-*
Le radical , étant développé suivant le théorème binomial y deviendra =:
^ 72 cos [3 cos 5" , 72v 74C032 GcOS^Ô' 7^ COS S COS 4'
cot >) — ^ . ■ (I ) — ' . = — t: =: cot >i ^
co\-r\%\xyy\ \ 12/ * eol-^ -4 sin=* yj, acosy)
"V^COS^ COS Ô" / 3 cos p COS Ô'
+ / T eus p cos 0 / o cos p cos 0\ — / 1 [1 j 24cosy] V cotrjcosy)/
En faisant, pour abréger, — ^ zz N, on aura Atiz -7^ • 7^ (i-SNtgviV
cos yj 2 34-
A y) et 7 étant exprimés en parties du rayon. Pour exprimer A>i en secondes , il faut multiplier la dernière formule par ■ . Nommant
donc if' — ^zi:T, et^— -tzzê), on aura ^iz:— tt, et Ati en secondes nr
1296000»— .7rN( I — ;^, — 4- — TT^Ntg 7]|. Si ia pendule a été Teglée sur
le tems sidéral, ou le tems solaire, selon qu'on observe une étoile ou le soleil, ce qui est toujours le cas à peu près, on a T =: 24 heures zz i^^o min.
lixprimant donc également C en minutes , on trouvera i^^-"— zz: 1^ , et
A>i = I TT N ô^ ( T _-. -^ 1 r^^^) secondes, ou
^rj" 1, 9634954. Nô^ (j — 0,00000l58655.ô'' -t- 0300000475905.6" ISi Ig rj)^ecoiiae3.
Cette série est si convergente, $ n'étant jamais plus grand que 10, que 1« premier terme est presque toujours suffisant, ce qui donne
Avj— 1,9634954 . ô^ — Jl—.— .
On peut mettre an lieu de rj le milieu de toutes les hauteurs observées, et
faire cos (3 zz: sin (ji' — è) , r^^ étant la plus grande de toutes les hauteurs.
, /-.T. » K / cos 3 cos ô' T.T 1
Alors I , qoo4q54 . — ■ zz M aura une valeur constante pour toutes les
hauteurs du même jour, et il viendra AtozzMô^. Mais il faut encore faire une remarque. Si Ton observe le soleil, ô' est la déclinaison que cet astre a dans l'instant où il passe par le méridien du lieu de l'observateur: on la trouve à l'aide des éphémérides astronomiques, connaissant à peu près la longitude du lieu. Mais , la déclinaison du soleil changeant continuellement, il n'a pas eu la même déclinaison ô" dans toutes les observations, ni la même hauteur qu'il aurait eue, si sa déclinaison n'avait pas changé. Si la déclinaison augmente, la hauteur méridienne sera plus grande que la hauteur observée avant midi, non -seulement de la correction Atj que nous venons
de trouver, maïs encore de la quantité dont sa déclinaison s'est accrue depuis l'observation jusqu'à la eulmination : pour les observation» faites après îa eulmination, c'est le contraire. Si la déclinaison du soleil va en décroissant, il faut ôter cette correction des observations faites avant la eulmination, et l'ajouter à celles qui ont été faites après midi. Les éphémér ides donnent la variation de la déclinaison en 24 heures, que je désignerai par A, d'où l'on
conclut celle pour le tems ô avant la eulmination zi= — -^ z=: -—- . Pour les ^ 24" i44"
cbservations après la eulmination, ê devient négatif, et A est négatif, lorsque la déclinaison diminue. La correction entière de la hauteur sera donc
An=: 1,9634954 . ô^ — 1- \- -~- zi: M ô^ + —7- .
Ainsi il faut multiplier la valeur â de chaque observation par M 0 -r ~r^ s
et ajouter cette correction à la hauteur , à laquelle 5 appartient. Le milieu de toutes ces valeurs donnera la hauteur méridienne L H zi: «> d'où l'on tirera |3 zn 90'=' — a -\~^.
§. 53. Toutes ces méthodes, à l'exception de la première, supposent îa déclinaison connue. Mais ce n'est pas un grand inconvénient, parceque celle du soleil et de beaucoup d'étoiles est bien déterminée. Cependant il ne sera pas superflu, de proposer encore une méthode, à la vérité peu com- 3miode pour la pratique , qui donne la hauteur du pôle et la déclinaison à la fois. Après avoir trouvé, par le moyen d'une bonne pendule, le tems T d'une révolution du ciel étoile, on observera la hauteur vj d'une étoile dans un cercle vertical quelconque, on fixera verticalement deux fils dans le plan du quart-de-cercle, et l'on observera le tems de la eulmination de la même étoile. L'intervalle de tems entre les deux observations, /, donnera l'angle
horaire 7 zi: — 36o°, et l'angle formé par le plan des deux fils et celui du
méridien , est l'azimut a. Connaissant donc v), 7, «, on trouvera la déclinaison et la hauteur du pôle, par les équations VII. i. 2. (§. 34-). Cette méthode, qui ne suppose qu'une bonne pendule et la méridienne exactement tracée, aurait de grands avantages, si l'on pouvait s'assurer de l'angle azimu-
tal , parceque, toutes les étoiles y étant également convenables , on pourrait multiplier les observations autant qu'on voudrait.
§. 54. Chaque méthode qui déduit immédiatement la latitude des hauteurs mêmes, suppose un secteur bien exact et d'un grand rayon, et demande une vérification pénible des instrumenst c'était au moins le cas autrefois, d'où il résultait que ces méthodes n'étaient pas praticables pour des observateurs voyageurs. L'année 1769, si fameuse par un grand nombre de voyages astronomiques, donna lieu aux astronomes , de chercher des méthodes qui seraient à l'abri de l'influence des erreurs des instrumens et des réfractions. Il ne sera pas inutile d'exposer au moins une de ces méthodes, qui paraît préférable aux autres.
La hauteur du pôle étant toujours connue à peu près, il est aisé de trouver deux étoiles dont les déclinaisons sont telles que, l'une culminant dans la partie méridionale du méridien en L {Fig. 8.), l'autre culminera dans la partie septentrionale en F à peu près à la même hauteur, en sorte qu'après avoir observé la première étoile au centre de la lunette, on verra l'autre aussi dans le champ de la lunette, fixée dans cette élévation. On amènera donc cette étoile au centre même ^ par le moyen d'un micromètre j et de cette manièi'e on connaîtra la différence des deux hauteurs , sans connaître les hauteurs mêmes. Il est aisé de voir que , la lunette ou le fil - à - plomb indiquant dans les deux observations le même degré du limbe , les erreurs du quart-de-cercle et les réfractions y auront la même influence. Nommant donc les hauteurs LHiUff, FRzi:^, on connaîtra bien exactement b — azud^ et les hauteurs mêmes donneront à très -peu -près LF=i8o* — (« -|- Z>) zi: c. Les déclinaisons boréales des deux étoiles étant ALuzô, AFzi:£, la véritable distance LF sera z — ô'z^c'j et s'il se trouve une différence c' — czne^ cela ne peut être que l'effet de toutes les erreurs de l'instrument et des réfractions. Si c est moins grand- que c', les observations ont trop rapproché les étoiles, et comme les erreurs affectent également les deux hauteurs à peu
près égales, chaque hauteur observée est trop grande de zzl — . On aura
donc les véritables hauteurs ci ziLa , et ^'z^zè-— — , d'où l'on conclut
la hauteur du pôle p = FR — FP=:^' — (90° — s) = ^ — "—^ — 90** -h «p
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ou substituant c' — cme — ô" — i8o''-4-a-|-/5',
ia. hauteur du pote, 8 zn .
Si Ton a observé le passage inférieur de ia seconde étoile en D, on. aura c'z:LPDri8o*-(5H-e), donc c'~c~a-^b-h'-i, et (3 = DR-i-PDz<^'+90*-ez:
h IZl j^ ^qO — £ ::z: ■ '~^ "" -|- 90", d'où il résulte 90* — p, ou
£— ô"— 4 la hauteur de Péquateur zz -,
Si les deux hauteurs étaient parfaitement égales, ^e qui n^arrivera guëres,
on aurait g?zz: o, donc [3iz: — — , et dans le second cas^ 90" — psz: ,
Il est clair que^ suivant cette méthode, la division du limbe est toutà-fait inutile, et qu'il suffit d'avoir des dioptres munis d'un micromètre, et qui puissent être fixés à une hauteur quelcanque. .
Il faut que la déclinaison a soit boréale , ou plutôt de même espèce que la latitude p, parce que F est nécessairement entre, le pôle et le zénit; mais 5' peut aussi être australe, et alors elle est négative dans les formules précédentes. Nous avons supposé la hauteur de l'étoile F plus grande que celle de L, b'^a; dans le cas contraire d sera négatif. Au reste, il n'est pas nécessaire d'avoir une méridienne exacte : il est aisé d'observer bien exactement la plus grande ou la plus petite hauteur, à Taide d'un micromètre, en poursuivant l'astre aux environs du méridien. Mais il est nécessaire de connaître exactement les déclinaisons. Pour choisir deux étoiles situées ainsi que cette méthode le suppose, il faut faire un calcul préalable. Soit (3 la hauteur du pôle connue à peu près , et supposons que les déclinaisons ô", t, soient de
même espèce que (3. Alors on aura LH zr 90* — P -f- ^» ^R zz: p -|- 00^ e
et DR=zp — 9o°-[-£. Il est donc LH zz FR, ou LH = DR , c^ est-à-dire, ^-i-£ = 2p ou £ — 0=1180'' — '2p: on choisira donc deux étoiles boréales telles que la demi - somme de leurs déclinaisons soit à peu pii«s égale à la hauteur du pôle, ou que leur demi- différence soit égale à la hauteur de l'équateur. Lorsque ô" est australe ou négative, on a £-ôr ?.p ou £ + ôz:i8o°-2p, c'est-k-dire, la demi-différence de leurs déclinaisons doit être à peu près éga-
66 ASTRONOMIE SPHERÏQUE
le à la îiautenr du pôle, ou. leur demi-somme égale à la hauteur de Fc'quateur. La première condition, =i (3 suppose que (3 est plus petite que 4^ degrés, parceque e — ô' est toujours moindre que 90 degrés.
§. 55. La méthode suivante exige encore moins d'appareil. On observera , avec une lunette fixée dans une certaine élévation , deux étoiles qui parviendront à cette hauteur l'une après l'autre, et dans dilTérens cercles verticaux, si elles n'ont pas la même déclinaison ; on notera les tems t^ r, et f ^ -/,
où les deux étoiles A,B [Fig. 11.) viennent à paraître au centre de la lunette,
avant et après la culmination. En faisant, pour abréger, zzzrn^ =:j^,
et désignant par T le tems que la pendule montre pendant une révolution des étoiles^ on connaît les angles horaires MPAzz: — 36o°zCp^etMPBr:;^36o''i:\|/^ de plus j les déclinaisons des deux étoiles, ô', t, étant données , on connaît PAzz:90° — ■ é"^ et F 611190° — £. En nommant j3 la hauteur du pôle cher-/ chée^ ou PZzzigo® — ■ p, les triangles PAZ, PBZ fourniront ces équations,
cosZA ziisinpsinS'-f- cos^cosô'cosCp, et cosZB zn sin(3sin s -|- cos (3cos s cosx}/, ,, ^ . sin S cos5'cosC|) — cosscosvf/
a OU, a cause de ZAïirZB, on tire — ^ ou tang [3 =1: -. r — ■ —
cosp sm £ — sm 0 •
Cette méthode a plusieurs avantages: la réfraction n'y a aucune influence, parce que les hauteurs ont disparu du calcul 3 on peut y employer chaque étoile dont la déclinaison est connue j on peut se passer du micromètre; enfin on n'a pas besoin de connaître à peu près la hauteur du pôle. On peut observer, dans le même jour^ plusieurs étoiles, sans changer l'élévation de la lunette; et si les valeurs de p, conclues de chaque combinaison de deux étoiles, ne sont pas les mêmes, on aura un résultat plus exact, en prenant le milieu de toutes ces valeurs. La seule chose indispensable est une bonne pendule; mais ces observations mêmes serviront^ comme des hauteurs correspondantes , à vérifier la marche de la pendule , parce que le milieu entre les deux observations de chaque étoile donne l'instant de sa culmination, et par conséquent la durée d'une révolution suivant cette pendule.
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CHAPITRE V I
Position des astres relativement à rèquateur,
§. 56. 1-ia position des' astres relativ.ement à Féquateur est détenrxinée par la déclinaison et l'ascension droite (§. 3o.), dont la dernière dépend du point de Féquateur, duquel on part pour compter les degrés -de Féquateur. Ce point est tout-à-fait arbitraire , chaque étoile pourrait servir de point d'origine j on pourrait même se dispenser de déterminer ce point, et chaque astronome pourrait compter les degrés de réquatéur d'une autre étoile, ainsi que les longitudes géographiques se comptent de différens méridiens (§. 3i.)^ car il est aisé de comparer les observations entré elles, dès que ce premier point est connu. Que le cercle de déclinaison , mené par une étoile, soit appelé le premier, le trentième^ etc. c'est fort indifférent : il suffit de connaître sa situation relativement aux autres étoiles, pour placer sur un globe ou sur un plan toutes les étoiles dans leur juste situation, et pour calculer leurs positions dans le ciel pour un tems quelconque, ce qui servira en même tems, à déterminer les orbites des corps célestes qui ont un mouvement propre: et c'est le but de l'astronomie. Lorsqu'on change le point d'origine, il est vrai que toutes les ascensions droites seront exprimées par d'autres nombres, mais la situation respective des astres n'est pas changée, et la différence des ascensions droites reste la même. C'est donc à cette ^différence que tout se réduit, et dès qu'elle est déterminée aussi bien que Ja déclinaison , le catalogue du ciel étoile peut être complété. Quand ce travail est fini, on peut convenir d'un point d'origine fixe, pour introduire une langue universelle, et pour éviter tout mal-entendu. Il est naturel^^ de choisir pour cet effet un point de Téquateur , distingué d'une manière ou
68 ASTRONOMIE SPHERIQUE
d'autre > .et comme il n^ a que le mouvement du soleil, qui disfingue ub point de Fautre, le seul objet de ce chapitre est la déclinaison et la différence des ascensions droites^
§. 57. La manière la plus simple de trouver les déclinaisons , est celle-ci. Après avoir déterminé, par les méthodes exposées dans les deux chapitres précédens, le méridien et la latitude du lieu , on observera , à l'aided'nn quart -de -cercle fixé dans le plan du méridien, ]a hauteur- méridienne d'un astre LH=:« [Fig.. 8.): alors on aura ALzziLH — AH, c'est-à-dire, ^^zzia — (90*^ — p)^ la déclinaison est égale à la hauteur méridienne nioin» celle de Féquateur. Si cette expression donne à 5' une valeur négative , la. déclinaison est austiale. On trouve dans- les observatoires un instrnnient, destiné à faire ces observations , qui est appelé quart- de -cercle ou 'cercle mural. Si la ligne méridienne n'est pas bien déterminée, on se contentera d'observer Ta plus grande hauteur près du méridien. Ces observations sont altérées par la réfraction qui augmente toutes les haiiteiu'&,- mais, sans connaître tes réfractions, on peut déterminer la déclinaison àes^ astres, au m.03 en du cercle mural , en les comparanî; avec une étoile connue qui est à peu près dans le même parallèle. Alors , le micromètre donnera la di'ûérence des déclinaisons , et par conséquent celfc de l'astre inconnu ,. sans qu'on ait besoin de tenir compte des erreurs de rinstrument.
La méthode expliquée ci -dessus (§, 49-)' Q^^ donne' la^ hauteur du pôle ef la déclinaison à- la fois, est fort simple et exacte;, lorsqu'on connaît la réfraction ; mais elle est bornée aux étoiles qui sont si près' du pôle élevé, qu'elles ne se couchent jamais ^- et q^u'elles n'approchent pas trop de î'horison.
Ayant pris la hauteur d'un astre hors du méridien , T intervalle dutems entre l'observation et la eulmihation ou la hauteur égale après la culmination , donnera l'angle horaire, d'où Ton conclura la déclinaison par l'équation IV. 2. (§. 34.). La méthode suivante est d'un usage fort étendu, surtout pour les marins.
§. 58. Il s'agit de ce problème généralement connu: Ayant ohsewé iroîs hauteurs djb^c^ dum étoile hors du méridien^ et les inien'alks detems,trou^
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per T angîe horaire (p , F élévation du polc Ci, et la décUnaîson h\ SoiL (/%. 12.) Z le zénit^ P le pôle, A, B, C,les trois observations 5 les hauteurs donneront les arcs ZA zn 90° —w, ZB -zz. 90° — b, ZC =1 90° — c; les intervalles donneront les angles APBi=a, A P C == ?; et l'on cherche PZ =zx.= 90° — (3, p Azz PB:=: PC =: j = 90° — 5\ et ZPA=:(p. Faisant donc, pour abréger, cos X cos y =:yr? = sin p sin 5', sin a: sin 7 =1 (7 = cos (3 cos 3', les triangles APZ, BPZ^ CPZ, fourniront les trois équations suivantes:
L sin a^ p-\-q cos (^, II. sin ô Zip ^^f cos (^(p + a), IILsincr:p+^cos((î) + 7), d'où Fou tire
sin a—'&mhzziq (cos (p — cOs Cp cos a + sin Cp sin a),
sin a — sin c =z 9- (cos Cp — cos (p cos 7 -|- sin (î) sin 7)j donc
sin a ■ — ■ sin 6 i — cos a-f-sin atang (h t, \ -i -u
:::3 _L d' ou il suit
sin a — sine i .^ — cos'V 4'SinT tang (p
(i — cos 7) (sin a — sin b) — (i— cos a") (sin a — sine")
tang (p = ^ : — '-^ ■ — ^ — ^-— . .. •
° ^ sina^^sina — sin c)t— sin y (sm a — sino)
L'angle horaire étant ainsi trouvé, on connaît en même tems cp-h ce et Cp-j-'V,
ce qui donne g zi: — ''" ^ "~~ "" -, et » zn sin a — » cos (p, d'où il viendra
^ ^ cos CD -cos (4)4- «1
n (3-1- 5) H- (p — ^) 7 — p =r COS ((3 -4- ô") , et r/ 4- p zz cos ((3 — 5) , enfin (3=:^ , et
{■ zn U ^^ ' -tP— ) ^ Comme p et ô' peuvent être permutées dans ces formules;, le problème est en quelque façon indéterminé: car on peut toujours satisfaire aux trois observations, par deux hauteurs du pôle, en changeant à proportion la déclinaison. Mais le plus souvent la hauteur du pôle et la déclinaison sont si diiTérenfès l'une de l'autre, qu'il n'est pas possible de prendre l'une pour l'autre.
Pour rendre ces formules plus propres au calcul logarithmique , on peut faire les opérations- suivantes. On calculera les angles y^ w, e, ^, n, ^t, v^ par ces formules;
a-hb . a -b .7 cos . sin — — . sin --
(A) tang ^ zz ^^ -^^ 1 , (B)taiig w zz tang -=^ tang (45*-+- H').
cos . sin . sin -
a-hb . a — cos . sin
(C) cos £ = — , (D) sin c* = cos s cos A,
^ sin — . sm f oj —
(E) cos V, = 2 cos ^:^ . sin ^^i , (F) cos ,.=2 sin ^:t!, sin ^LTTJ
{b-j cos V = 2 cos . COS ;
après quoi on aura
(H) $ = ._1±5, (I) p ^ t±l, (K) 0— tr^.
En effet, on sait qu'en général sin m -.in «=2 cos^^li .sin 2^-^, cos«-co»«
. ■ Il 'i* VI . 77 7JJ
. — 2 sin ■ — . — . sin - _I T ^^^ ■ r • 1 \z • .m vt
2 ^ — » I — cos 77Z zi: 2 (sin ^ ^t?)-^, sin mzzz 2 sin — . cos — ,
En faisant ces substitutions dans les équations précédentes, on trouvera
cos -— ,sin (s,n 1 7f — cos — ^.sin • (sin ^ af
tang cp zi:
a-i-c.c — c . a a CrHè a — 6.7
COS .sin .sm— .cos cos — ■ — .sin .sin—. cos
ou divisant par cos ~^ . sin ^--^ . sin - , et substituant (A) ,
tgvp.sm sin —
tansf d) zz:
COS tgvp.COS —
d'où l'on tire
/ 7+aN tgv};.sm--sin-.-|-cos-.tg-^---{gv|/.cos-.tg— -
tang (et) 4- — ^- ) — ■ —^ ± ^
cos tgy.cos ^tgvp .sin — .tg — ; — -f-sin-.ts; — ; —
/.7 7-f-a 7 . y~ha\ . a .7-+a .-a 7-fa
tg y sin — . cos — ; cos — . sm ■ — -— M- cos — . sm — sin — . cos — 7—
cos — . cos — ; [- sin -- . sin — ; tg \V ( cos — . cos — -, h sm — . sm — -— 1
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tgv}..sm— — t-sm— - ^_^^ ^
- -^r=i ■ T=^- ^s -r ' r-Tg^; - *^"§ ^ ^^)- ^^ ^ ^onc
COS 7— — tg \}^ . COS
(t)J -^iiroj, ou(p=:cj— — ; — , ce qui donne la formule (H). Ensuite
. a—b . sm • — —
sin ( (T) 4-
'a \ . a — • sm —
sin a — sin 6 ,
on a 0 =: ;r nr- — r =^ ; ~; :=cos £ (L), d ou Ton trouve
" COS Cp — cos^cpH-a) ^ f \ ri ^ '^
la hauteur du pôle, cos 3 = r , la dechnaison étant connue. Mais si celle-
ci est aussi inconnue , on a ;:> zz sin a — cos e cos cp in sin a — sin ^ (D) zr: 2 COS ^.sm zz: cos vt fil,): donc û' — »zz:cose — cosvizziasm .sin zz:
cos|a(F), et 9- -hpzrcos £ 4- cos V] zz 2 cos .cos zrcos2^(G). On a
donc ^ — p*^ cos ((3 -f- ^j^^cos iu; , et ^ -H p zi: cos ((3 — 6) zz: cos 2^ , d'où il suit 3z= et ô zz: , ou 0 iz: et Szz: , ce qui donne les
^formules (I) (K).
- §. 59. Toutes les méthodes précédentes supposent les hauteurs elles- Kiêmes connues , et partant ne donnent que la déclinaison apparente^ ou altérée par la réfraction i les corrections y relatives seront exposées dans la suite. La détermination de la position des étoiles , et la composition des catalogues, exigent par cette raison les plus parfaits instrumens et les observations les plus soignées. Il serait donc à désirer qu'on pût trouver la déclinaison, sans mesurer la hauteur elle-même, ensorte que la réfraction n'y aurait aucune influence. Dans un ouvrage purement théorique comme le présent, il ne sera pas superflu, d'en montrer du moins la possibilité, et la méthode employée plus haut pour la latitude, pourra servir à cet effet, quoique son usage dans la pratique soit fort limité. Ayant observé, dans* un lieu dont la latitude p est connue , deux étoiles en L, F ij^^ig- ^.) ? à hauteurs presqu'égales , et mesuré, par le moyen d'un micromètre , la différence de
g —La A" _)-, ci
leurs hauteurs zizd, on a p nz (§. 54-)? ^ et ô' étant les déclinaison»
des deux étoiles, d'où Ton tire =i [3 zn m. Supposons que, sous
une autre latitude p', les mêmes étoiles passent par le méridien, ensorte que l'une , dans son passage inférieur D. ait à peu près la même hauteur que l'autre en L: alors, la différence des deux hauteurs étant zn d\ on aura
p' zz: 90' — • ' — (§. 54.) , partant zz 90* — ^ p^-j z=in\ d'où l'on
lire £rz7?z-f-/2:=90*-j-p — p'-| ■■ — , et Si=z?n — /?,:z=p-|-p' — 90' •— .
La difficulté de trouver deux latitudes p", p' , qui satisfassent à cette condition , fait que cette méthode est peu praticable , lorsque les deux étoiles, s, ô", sont données. Mais le grand nombre des lieux où l'on fait à pré' sent des observations astronomiques , présente le problème inverse , c'està-dire deux astronomes choisiront des étoiles dont les déclinaisons remplissent cette condition relativement à leurs observatoires. On pourrait croire qu'en supposant les déclinaisons connues, on fait un cercle logique; mais les quantités d, d' ^ peuvent différer de plus d'un degré , ou depuis -|- Sa'' à — 3a' (le champ ordinaire des lunettes): et on connaît les déclinaisons-de toutes les étoiles avec une précision bien plus grande. On pourrait donc corriger la théorie des réfractions, en comparant les déclinaisons trouvées par cette méthode, avec celles déduites d'une hauteur effectivement mesurée. On parviendrait au même but, si l'on se bornait partout à observer les étoiles qui approchent du zénit de 5 degrés , parce qu'à cette hauteur les réfractions sont insensibles ou parfaitement connues. Pour cet effet , il suffirait d'établir des observatoires de dix en dix degrés de latitude. Au reste, le Livre V. qui traite des réfractions, donnera plusieurs méthodes fort simples, par lesquelles on peut trouver la hauteur du pôle et la déclinaison, indépendamment de la réfraction.
§. 60. De même que toutes les méthodes pour déterminer la déclinaison^ se fondent sur cette expérience , que le mouvement diurne se fait parallèlement à l'équateur autour d'un axe invariable; de même toutes les observationst par lesquelles rascension droite est trouvée, sont fondées sur tuniforniité de
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ce mouvement, qui par cette, raison a été prouvée avec soin (§.18.36.37.39.40.). Si un quaït-de-cercle ou une lunette portant deux fils qui ce croisent dans le centre, est fixé dans le plan d'un cercle lioraire , il suit de l'unifomiité du mouvement diurne, qu'en tems égaux il passera toujours par le centre de la lunette des arcs égaux de l'équateur, ou des arcs semblables d'un parallèle, en d'autres mots, l'ascension droite des éloiles ou du cercle lioraire qui se trouve dans le plan par l'axe de la lunette, croît uniformément. Il est donc clair que l'ascension droite des étoiles qui passent successivement par la croix filaire de la' lunette, peut être mesurée par le iems écoulé, et que, par Conséquente une pendule suffit pour déterminer la différence des ascensions droites de tous les astres. Mais comme les astres ont différentes déclinaisons, et par conséquent^ différentes liauteurs dans le même cercle horaire, il est indispensable que la lunette puisse être élevée et abaissée dans le plan du cercle horaire, ce qui est très-difficile. De plus , la réfraction dont l'effet total se fait dans xm cercle vertical, fera passer les astres d'un cercle horaire à l'autre, à moins qu'il ne coïncide avec le cercle vertical; les observations seraient donc fort incorrectes.' On obviera à ces deux obstacles^ en choisissant un cercle horaire qui est en même tems vertical, c'est-à-dire le méridien. Alors le mouvement vertical ne fera pas sortir la lunette du plan de l'angle horaii-e^ et la réfraction n'en fera pas sortir l'astre, parce qu'elle ne change que la hauteur de l'astre, dont on fait abstraction ici* > Çue l'on observe donc exactement le tems de la culmination de deux astres A,B, plusieurs jours de suite; que le tems de la culmination de l'astre A soit le premier jour f, le second jour ?-|-T; le tems de la culmination de B, le premier jour t-\-r, le second /-|-t-J-T: alors T sera le tems d'une révolution entière, ou 36o degrés de l'équateur et de chaque parallèle passeront par le méridien pendant le tems T^ tandis que dans le tems r, il y passera un arc de l'équateur, égal à la diiférence § des deux ascensions droites: on a donc, à cause de l'uniformité de ce mouvement^ ? =^ — ->6u'*. Il est clair que, de cette manière, on peut déterminer dans un seul jour l'ascension droite d'un grand nombre d'étoiles , et qu'en répétant les mêmes observations pendant plusieurs jours^, on parviendra à corriger de plus en plus^ la
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marcIie de la pendule aussi bien que la différence en ascension droite de tous les astres. •
§. 6 f . Cette méthode est sans doute la plus simple et la plus exacte, si Ton est sur que la lunette est bien fixée dans le plan du méridien, de manière qu'étant élevée ou abaissée elle ne s'en écarte pas. Mais la^ moindre erreur dans la disposition de la lunette peut en produire une considérable dans l'ascension droite. Il est aisé de s'en convaincre, en imaginant deux astres A^ B^ {F^g- i^-) dont l'ascension droite est la même, et qui j par conséquent , devraient culminer dans le même instant. Supposons que la lunette ne soit. pas exactement dans le méridien ZM, mais dans le vertical Z A, et nommons l'angle azimutal AZMi=:w. Les deux astres A^ B, dont leS déclinaisons sont ô\ £, ne paraîtront pas dans le même instant au centre de la lunette^ car^ après que Aya été^ il faut que leur cercle horaire PB A parcoure encore l'angle BP3, avant que B passe par la lunette en b. L'erreur de l'ascension droite sera donc égale à l'angle BP^zzvp, celle de la disposition de la lunette étant znco. Les triangles APZ, AP^^»,, donneront
. ^,„ sinAZM.sinPZ , . , sin P A Z . sin A & .. . . ,. ,
smPAZz: — -— et sm^-^i — , ou bien^ w et \|y étant
sin p A sin P ô
f .^ i-x • T»Ar»'_^^"^P , , __(i)cosB sin lg— ô") _ «/-, ^ ,A
supposes très-petits, sm PAZ_ — ^ etvjy_ ' ' ■ _a)COsp(tg£~tgô),
te i- ' COS 0 COS Ô COS £ I \ •o o /»
en substituant AB au lieu de A^. Il en résulte que l'erreur y est toujours plus grande que co cos (3 (tg e — tg ô) y et qu'elle peut devenir considérable, lorsque le pôle est peu élevé^ et que la différence dés déclinaisons, ou plutôt d© leurs tangentes, est grande.
C'est donc un des premiers objets de l'astronome , de fixer dans le plan du méridien une lunette qui tourne sur un axe horizontal et perpendiculaire au méridien^ ensorte qu'elle puisse être élevée à une hauteur quelconque'^ sans sortir du méridien , et que par conséquent elle servira à observer chaque astre au moment de sa culmination : pour cet effet , il faut l' élever à la hauteur de l'astre qu'on se propose d'observer, ce qui se fait par le moyen d'un petit cercle fixé sur l'axe- de la lunette. Une pareille lunette méridienne [Instrument des passages , en anglais Transit- Instru^ ment)^ que l'oix trguve aujourd'hui dans tous les observatoires , est tellemeiat
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arrangée, qu'on parvient en peu de tems et par des observations faciles , à la fixer dans le plan du méridien (Voyés Astr. théor. et prat. par M. Delambre.^ T. L Chap. 9.).
Avant que l'usage de cet instrument aussi utile que commode fut introduit, on se servit et o». se sert encore de la méthode des hauteurs corresî^uudantes. Ayant observé deux hauteurs égales du même astre, le milieu des deux tems est l'instant de la culmination , ce qui étant comparé au milieu trouvé de la même manière pour un autre astre , donne leur différence en ascension droite, comme ci-dessus.
§. 62. Lorsque plusieurs étoiles sont très-près l'une de l'autre, ou que leurs déclinaisons sont presque égales, de sorte qu'on pourra les voir passer par la lunette, sans la déplacer, les réticules fournissent un moyen simple et ^xact , pour déterminer à la tois les ditïërences de déclinaison et d'ascension droite. Cette méthode est très-utile , quand il s'agit de comparer ua groupe de petites étoiles avec une étoile connue et voisine, ou les planètes avec des étoiles fixes, ou d'observer les taclies du soleil, les pussagrs des planètes intérieures sur le soleil, etc. Les réticules les plus usités autre- '}^}&^ sont celui de 4^ degrés {Fig. \^.), et le réacxxie^ rhomboïdul {[ ig. i5.).
La Figure \^. représente un anneau fixé dar.s le foyer de la lunette, au centre uuquel quatre fils AB, F G, DE, lil, se croisent suus des angles de 4-^'*- Si Ton tuurne la lunette sur son axe, jusqu'à ce qu'une étoile connue S, avec laquelle on se propose de comparer d'autres astres, parcoure exactement le fil ED*, ce fil a la position d'un cercle parallèle à l'équateur, et le fil AB a celle d'un cercle horaire: ayant cionc fixé la lunette dans cette position, toue les autres astres qui ont -une déclinaison peu différente de celle de S, décriront une corde K L de l'anneau, parallèle à ED. Quand on a observé les tem.s où l'étoile S a passé par C, et une autre étoile par K, M, L, if milieu entre les passages par K, L, donnera le même instant que le passage par M, et l'intervalle entre les passages de S par G et de l'autre étoile par M, converti en arc de l'équateur suivant la marche de la pendule, donnera la différence iPascension droite. L'intervalle entre les passages par K et L donnera, de la même manière, un arc de réqualeur qui a
fja ASTRONOMIESPHËRIQUE
autant de degrés que 1' arc du parallèle K L i d' où l'oa conclura le nombre de df^grés d'un arc d'un grand cercle de même longueur que KL, en multipliant Tare de Féquateur qu'on vient de trouver^, et qui est égal à Tangle au pôle, compris par les. cercles horaires K et L,, par le rajon du parallèle KL, c'esi-à-dire, par le cosinus: de la déclinaison de Tastre M. La moitié de Klj donnera alors l'arc CM d'un grand cercle, bu la différence de déclinaison^ à cause de KCM zn 4'">'*- Comme on ne connaît pas encore la déclinaison da M, on prendra d'abord le cosinus de la déclinaison connue de S, et après avoir trouvé par ce moyen la différence de déclinaison CM,, ce qui donne la déclinaison de M à fort peu près, on fera le calcul encore une fois, en. emplovant le cosinus de la déclinaison de M. En nommant donc t, t, e, les tems de la pendule, où S et M ont ,paas,é par C, K,. L, et ^-f-T celui où S a passé par C le jour suivant j le tems d'une révolution serazuT, et celui
du passage par M zz: , donc la différence d'ascension droite
TH-i
36o° — I±ir-ili8o«
L'intervalle entre K et M est n: -: nommant donc ô^ la déclinaison de
S, le calcul préalable donnera K M ou CM=i ^^ —, i8o®, d'où Ton tirera
la déclinaison de Mzz: 6' -|-> ~ 'J """' iSo*^ — s; on trouvera donc, par le SjCcond calcul , plus exactement la déclinaison de M z=:
a- -f- ^ ^ cos (^ô -f ^ ^. 1 8o«j = ô -i- --. (a - 5)..
§, 63. Ce qu'il y a de plus; pénible- dans cette méthode^ c'est de placer le réticule ensorte que Taslre S parcoure exactement le fil ED. Sans cela, l'autre astre ne décrira pas une corde parallèle à E D, mais-'une corde quelconque NO,- perpendiculaire au cercle horaire CP. La diiïérence d'ascension droite sera donc l'intervalle entre les passages par C et P, dont le dernier ne peut pas être observé immédiatement ,. mais on pourra le calculer de la manière suivante»
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Si l'on a observé les passages par N, Q, O, et que l'on désigne les tenis de N à Q;, et de Q à O, par m^ n; le mouvement dans le parallèle NO étant proportionnel au tems,. on peut représenter les arcs NQ par /j.m, ÇO par juf. n, ft étant une <|uantité constante. Or^, NCO étant un angle
droit, et NCQ =: OCQ =45°, on aura, dans le triangle NCQ, CQ zz: ~^^ , et
^^^ ^/-v ILtt.sinO jU,n.cosN .
dans le triangle OCQ, CQ r ^^^ , _ ^^^^ /.a. " J^^ comparaison de ces deux valeurs de CQ donne tang N zn cot 0 zi: — ^ d'où l'on tire^ par le mo3'ea
n m n. ,^^ un ^ ^ m
destriangles NCP, OCP,CP:=-NP=^OPz=-(NO— NP), partant NPzr
— ^^ ^ Or, les tems d^ns lesquels NO, NP, sont parcourus ^ étant propor-
tionnels à ces lignes, et le teins, de NO étant zz /?? -["«, celui de NP sera
r— — fm H- n) :zz — ., Maintenant,, connaissant les tems des passages
par C et P, on trouvera la' diflTérence d'ascension droite,, comme ci-dessus^
La différence de déclinaison est CPz: — NP zz: — — — — - — ■ , parce que
N0r|u,(m4-«). Maintenant il faut se rappeler que fx est le facteur qui convertit les tems en arcs du parallèle NO, dont la déclinaison soit £. En conséquence, T étant le tems d'une révolution, — 36o sera le nombre de degrés de l'aTcNQ,
CD S
et celui dliin arc d'un grand cercle égal à NQ, sera (§. 62.) — — — 060 zz:
560" N Q :zz |ju niy donc ju, zi; — — cos s : ce qui donne la différence de déclinaison
CP en degrés zz: — r 36o*- On voit donc que, quelle que soit la.
position de ce réticule y il peut servir à déterminer la déclinaison et l'ascension droite,, pourvu qu'une étoile connue ait passé par le centre C.
§. 64. La Jjgure i5. représente un anneau fixé dans le foyer de la lunette ^ dans lequel , au lieu du réticule précédent , les fils forment le losange ou rliombe ADBE^ dont la construction est donnée par le carré circonscrit. La diagonale AB est le double de DE, et ces deux diagonales se croisent au fojer C : on a donc ACzzzDE, et pour chaque autre parallèle, AHz;z;.FG. .Ayant plaeé la lunette ensorte qu'une étoile connue passe exa-
ctement par D et E, chaque autre étoile décrira une corde F G parallèle à DE: on trouvera donc la longueur de DE en degrés d'un grand cercle, en convertissant, comme ci-dessus i^§. 62.), le tems entre D et E en arc de l'équateur, et le multipliant par le cosinus de la déclinaison de l'astre connu D| ce qui donnera en même tems la longueur de AC. Ayant donc observé un autre astre en F et G , le milieu entre ics tems des passages par D, E, et par F, G, donnera les iii^tans des passages par le cercle horaire en C, H, et par conséquent, la différence d'ascension droite. En effet, désignant par /, i% T, T% les tems des passages par D, E, F, G, et par T le tems d'une
révolution diurne, les tems des passages par C et H seront — — et — ^
donc la différence d? ascension droite zz. ; ■ 180°. De plus^ les tems
écoulés entre D et E, et entre F et G, sont t' — t et t' — t: en nommant donc ô~ la déclinaison connue de l'astre C, l'arc DE ou ACsera ^ ~^ ""^ . o6o'^i:>}j etAH-ill=:Iî^^iii±£H} J6o% ou pour^^
^^^7); ce qui donne CH — AC — AH— ^^'~^^'~" ^--i:-^ >), d'où l'oa trouvera plus exactement, AHz; — ;„— 060'' . ces ( 5 -r -^^ — — — ^ — ^^ ti ) , et la
différence de déclinaison C H :zi: Tf] ^ 1 — .^ls(ô-4-/i y\\T»
•^ C (f' — fjcuscv V ^'■*- '" /S
Ce réticule a un grand oVuiitugc sur le pies.e-.;a, c'est que le centre C n'est pas croisé par ucs tiis qui touvrei^t une pttile étoile dans l'instant même où l'observation doit sc idiiv.. Lts moyens qu'ii l/Lut employer ici, pour corriger les observatious, lorsque i'auneau n'est pas dûement placée le déduiront aisément du §. Qii.
§. 65. On peut se passer rriême de tous ces fils ou réticules, et par le moyen d'un simple anneau exactemer.t circulaire , dont le centre est le foyer de la lunette ^ on atteindra le même but. Ayant observé ies tems où deux astres ont passé par la péripLérie de l'anneau en A, B, et D,E, (^i^%. i6.)j le milieu donnera les passages par le cercle noraire eu F, Gj u'cù l'on conclura la différence d'ascension droite. Eiï converussant, comme ci-dessus, les
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fems écoulés entre A, B, et D, E, en arcs , et multipliant par le cosinus de la déclinaison connue, on aura leurs moitiés, AFizra et DGizr^, en de.o-rés
d'un grand cercle. Le rayon de l'anneau étant CDrzrr, on aura CG':=:'V (r^ b^)
CF :=: y (r^ — a^): donc après avoir tiouvé deux angles a, (3, par le moyen des formules, cos a =z: - , cos (3 -zr — on aura C F n: r sin a CGznrsinp, et la différence de déclinaison F G =z: G G — CF=i::r(sinp — sina)
:=zircos • sin • Pour trouver le rayon r en parties d'un grand
cercle, on cherchera le plus grand tems qu'un astre connu emploie à traverser l'anneau, ce qui prouve qu'il a décrit la corde KH par le centre. Le demi-intervalle entre K et H, converti en arc, et multiplié par le cosinus de la déclinaison connue, donne le rayon r.
Une explication plus détaillée des observations avec ce micromëtre, ainsi que de celles avec le micromètre //«/re et V Héliomètre, appartient à l'astrOûOmie pratique. Voyés Astr. théor. et prat. par M, DdamWe, T,l, Ch. 7.
CHAPITRE î
Détermination générale de Vorhite apparente du Soleil,
§. Ç)Q. \^umid on se propose de passer de la reclierclie du mou- Tement commun à tout le ciel étoile, à celle des corps particuliers, il n'y en a aucun, qui attire Tattention autant que ce corps de feu, dont la lumière, la chaleur, et la force centrale, éclaire^ échauffe, et conduit des millions de planètes et de comètes , et qui distribue la vie , la sensation^ et le bonheur, à l'infinité de créatures tlont chacun de ces corps est peuplé; ce corps qui est la grande horloge de l'histoire du monde, d'après laquelle nous comptons avec la même précision, des siècles et des secondes j ce corps qui le premier apprit aux hommes,, à intr^^Ljire l'ordre dans les occupations de la vie, et à les régler d'après un plan fixe; à qui nous devons la conservation et chaque jouissance de la vie; qui a été adoré par des hordes sauvages et par des peuples cultivés,, pour reconnaître ses innombrables bienfaits. Le mouvement diurne, commun à tous les corps célestes, et la succession de jours et nuits, qui en dépend^ fut le premier
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objet de l'astronomie^ le second pas de cette science fut^ de passer du mouvement diurne au mouvement propre du soleil , des tems du jour aux saisons de l'année. Ces phénomènes sont si frappans que leur détermination générale demande peu de réflexion et d'attention ^ mais une parfaite précisioa a tant de ditficaltés , et est tellement liée avec la connaissance du système entier, que même aujourd'hui on ne peut la regarder comme finie, et que, dès que ce grand pas avait été fait, le troisième, la recherche du mouvement des planètes, n'avait plus aucune difSculté, Après la première détermination générale il s'écoula des milliers d'années, employées à observer , à calculer, et à faire des hypothèses, pour préparer une détermination exacte. Un calendrier, à un ou deux jours près, aurait pu être l'ouvrage de peu d'années } mais il faut avoir suivi toutes ces recherches pas à pas, pour se faire une idée de tout ce qui était encore nécessaire , pour déterminer la longueur de l'année à quelques secondes prés. Les premières déterminations générales, desquelles se sont développées nos connaissances plus exactes, sont le sujet de ce chapitre.
§. 67. Si Ton remarque après le coucher du soleil, les premières étoiles qui paraissent du côté oriental de l'horison , et qu'on continue ces observations pendant un an , on s'apercevra que ces étoiles , dans le moment où le crépuscule permet de les voir, sont de jour en jour plus élevées sur l'horizon , et plus proches du méridien. Au bout d'environ trois mois on les verra le soir à l'occident du méridien, elles seront chaque jour plus avancées vers l'Ouest ou le soleil, et au bout de cinq mois elles seront si près du soleil , qu'elles se coucheront bientôt après lui. Aloi's elles sont invisibles pendant longtems, ensuite on les voit paraître du côté oriental de l'horison , peu avant le lever du soleil. La durée de leur visibilité fiugmente d'un jour à l'autre, parce qu'elles s'éloignent du soleil vers l'occident: au bout de quelque tems on les voit le matin dans le méridien, ensuite à l'occident , et au bout d'un an elles recommencent à paraître le soir du côté oriental de l'horison.
Comme ces phénomènes simples, et connus du peuple même, reviennent chaque année dans le même ordre, suivant les différentes saisons, ils peuvent
Q^ A S T R 0 JM O M I E S P H É R I Q U E
servir, et ils ont en effet servi de calendrier. L'apparition et la disparition périodiques de Sinus, la plur belle des étoiles, était très-célèbre dans l'antiquité. Les anciens Egyptiens, à qui la première apparition de Sirius avant le lever du soleil annonça le débordement du Nil, événement si important pour les habitan& de ce pays, commençaient leur année par cette époque
La plupart des observations des plus anciens astronomes , qui sont parvenues, jusqu'à nos tems, ont pour objet ces apparitions périodiques des étoiles, qui leur servirent à déterminer les saisons et le lieu du soleil. Us distinguaient tous ces phénomènes par des termes techniques, qu'il faut connaître pour comprendre les anciens, astronomes et poètes. Une étoile , étant près du soleil, est effacée par sa lumière, et 5e ^ève awc le soleil {ortus cosmicus). Bientôt après le soleil en est si éloigné vers l'orient ,. que l' étoile se lève assés de tems avant le soleil ^ pour être visible du côté oriental de l'horison, dans le crépuscule du matin r elle s'est détaekée des rayons du soleil {ortus heliacus). Au bout de six mois, le soleil en étant éloigné de i8o degrés^ l'étoile— se couche au lever du soleil ioccasus cosmicus); à la même époque à peu près elle se lève au coucher du soleil [ortus acronyctus)^ Ensuite îe soleil s'en rapproche, au point que l' étoile est effacée par sa lumière: elle disparaît daiis les rayons du soleil (occasus heliacus). Au bout d'un an le soleil l'a atteinte ^ et l'étoile se lève et se couche avec le soleil ,. comme au commencement (occasus acronyctus\
§. 68, Il est évident que tous ces phénomènes arrivent précisément , comme si le soleil avait, outre le mouvement commun et diurne d'orient en occident, un mouvement propre et annuel qui lui fait parcourir le ciel suivant la. direction opposée d'occident en orient. Que cette orbite apparente du soleil soit un cercle ou une autre courbe^ qu'elle soit un grand ou petit cercle , parallèle à l'équaleur ou non 5 ce sont des questions qui ne Cuvent être décidées par les e:xpérîences, dont il a été parlé jusqu'à présent, elles demandent dqs.. observations plus exactes. Si l'on observe l'azimut du soleil à son lever ou coucher,, on apercevra qu'il n'y a que- deux jours de Tannée, îe premier du printems et de l'automne ^ où Tazimut est un angle droil j, de sorte que le soleil se lève et s.e couche atix points justes d'Est et
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d'Ouest (§. 26.). Il est aisé de faire cette observation sans instrumens-, en remarquant attentivement les points de Fhorison, où se lèvent et où se couchent les étoiles qui sont à peu près dans l'équateur. Tous les autres jours, les points du lever et du coucher du soleil sont plus ou moins éloignés des points d'Est et d'Ouest, les six mois du printeras et de Tété vers le Nord, les six autres mois vers le Sud, Ils en sont- le plus éloignés vers le Nord au commencement de Tété, et vers le Sud au commencement de l'hiver. De là ils se rapprochent des points d^Est et d'Ouest, pendant l'été et l'hiver , par les mêmes nuances insensibles , par lesquelles ils s'en étaient éloignés pendant le printems et l'automne.
Si l'on fait dans l'équation II. 1. (§. 34.^ v)=:o, le soleif étant à l'horison, et d'abord a z= 90^ ensuite a > 90'' et a<90«: on trouvera, dani le premier cas, ô" nul, dans le second ô" positif, et dans le troisième ô' négatif, c'est - à - dire , dans le premier cas le soleil est dans l'équateur même, et dans les deux autres cas il en est éloigné au nord et au sud. Il s'en suit, que l'orbite du soleil coupe l'équateur en deux points au comr mencement du printems et de l'automne, que la partie que le soleil parcourt pendant le printems et l'été, est située au nord de l'équateur, et l'autre partie au sud. Les cieux points d'intersection , ainsi que les tems de la plus grande déviation vers le nord et vers le 5ud, sont éloignés l'un de l'autre d'à peu près six mois.
On trouvera les mêmes résultats, en remarquant attentivement les dif-
- férentes durées des jours et des nuits, ou la différence des arcs diurnes et
nocturnes du soleil. Les équations IV. i. 2. (§. 'S/^.i donneront, en faisant
V) :=i: o , tang ô m — cot (3 cos 7, donc ô" nul , ô' positif , ou ô" négatif,
selon que 7 "zn 90^ , 7 > 90", ou 7 < 90^, c'est-à-dire selon que les
Si! ~.
jours sont égaux aux nuits, ou qu'ils sont plus ou moins longs que les nuits. Or l'expérience nous apprend , que le premier cas a lieu au commencement du printems et de l'automne , le second pendant tout le printems et l'été, et le troisième pendant l'automne et l'hiver: d' oi\ 1 on tirera les mêmes conclusions. On parviendra plus directement au même vés'ullat, en observant les hauteurs méridiennes du soleil pendant un an.
§. 69. Si l'on remarque les étoiles qui se couchent dans le vrai point d'ouest^ lors que le soleil se lève dans le point d'est^ ou vice versa^ qui par conséquent, sont alors éloignées du-^oleil de 180 degrés, on trouvera que la diflérence d'ascension droite, entre les étoiles qui sont ainsi situées au commencenaent du printems , et celles qui le sont au commencement de l'automne^, est de 180 degrés: d'où il suit que les points, où l'orbite dû soleil coupe l'équateur, sont éloignés l'un de Fautre d'une demi-circonférence. De plus, si Ton remarque attentivement les points de l'horison , où le soleil se lève et se couche au commencement de l'été et de l'hiver, ^n s'a-percevra, qu'il sont également éloignés des points d'est et d'ouest au nord et au sud, que par conséquent, la plus grande déclinaison boréale du soleil est toujours égale à la plus grande déclinaison australe. L'observation des hau« teurs méridiennes du soleil tait voir cela encor>e plus clairement. Il s'en suit, que l'orbite du SDleil coupe l'équateur en deux points diamétralement opposés, qu'elle le divise en deux parties égales, et qu'elle s'en éloigne également des deux côtés: elle est donc un grand cercle, pourvu qu'elle soit dans un plan. Gllest ce dont il est aisé de se convaincre de la manière suivante.
Soit {Fîg. 17.) AQ- réquafeur, AST l'orbite du soleil, PSM, PTN^ deux cercles de déclinaison, menés par deux points quelconques de l'orbite^ S,. T: il est visible que AST sera un grand cercle, &\ la relation qui a
lieu entre A M et M S, satisfait partout à l'équation, sin AMzz: — ; — 7— — ry
parce qu'alors les coordonnées AIVï, M S, qui déterminent tous les points de la courbe AST, ont entre elles le rapport qui est donné par les triangles sphériques A M S, AJNT, d'où il suit que AST est le côté d'un- triangle sphérique, et par conséquent un grand cercle. Supposons l'angle constant mais inconn^ MASizis, col s :zi: w, les déclinaisons MSrr:ô', NTizzô', les ascensions droites AMzz^, AN^ng-'j cela posé,, sin ^ doit être zzzn tangoet sin ^' zz. n tang ô"' , quels que soient les points S , T : d' où il suit sin (e' •— e) — 72 tang ô'. V (1 — «^ tg^ è) — n tg Ô' . V (i — ?i^ tg^' l'). En observant tous les midis le soleil au méridien ^ les hauteurs donneront les déclinaisons ô"j ^\ et la comparaison du tenis de sa culmination avec celle d'une
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étoile donnera le changement diurne de son ascension droite, §' — ^. Il s'agit donc de voir, si l'on peut mettre au lieu de n une valeur constante, telle que l'équation que nous venons Se trouver, satisfasse à toutes les observations combinées deux à deux. Pour cet effet, on peut prendre une valeur arbitraire de n, qui donnera sin ? ::=: 7i tang ô', sin e' =: n tang S% donc e' — ?: on changera la valeur de n, jusqu'à ce que ces équations donnent la valeur
de e' ? qui résulte des observations. Si cette valeur de n satisfait à toutes
les observations, la proposition est prouvée.
Voici une autre méthode. On a dans le triangle SPT, tang Szr
sin P sinfp'' — ' p] . -, i i • i
— u . I et dans le triangle
cot PT s-n PS — cos P i> cos P - 1g 6'' cos ô — ' sin ô'cos (^ç' — ?)'
rectangle AMS, tang AM zr sin M S . tg S , ou tg ? =: sin ô' . tg S, ou bien
^ . ^ sinfp'— .o") _ _ ^ . tgMS , , , T „
r0...tg?:=: ^^ ■ r. Enfin on a tang A :=:: — -- , cest-a-dire,
^^ °^ fgô'colÔ— 'cos^^' — ^) ^ sinAM'
te 6 — - -— , ou (2)..,/ziiz — ;^. Les observations au méridien donnent ô", ô',
^ sin ^ ' ^ tg î
|.' — ^, d'où l'on tire n, par le moyen des équations (i) (2)5 et cette valeur de n doit satisfaire à toutes les autres observations. Si l'on prend pour base l'observation en S;, pour la comparer à toutes les autres, chacune de celles-ci donnera d'autres valeurs pour ^' et ?' — Ç; mais ô", ç, £, conservent les mê-
sin( o' — M . . ,
mes valeurs: il faut donc que tg e = — r- r^ ; r soit une quantité
^ tgO cot 0— COS^j''' — ^)
constante, quelles que soient les valeurs de ô' et de q' — f, données par les observations. Si l'on choisit deux observations, où le soleil avait même décli-
sin ( 0' — ^\
naison en différentes saisons, on a ^'zzlS, d'où il vient t'i)...tg pnz ^ — r
V i_cos^^'— ^)
=: cot ^^ ^, donc p — go'^— ^^ ?, et (2) . . . n =: ~ — -.
Les observations du soleil au méridien, faites tous les jours pendant si longtems et sons tant de différens méridiens, sont toutes conformes aux équations précédentes: elles sont donc autant de preuves, que l'orbite apparente du soleil, ou sa projection sur la sphère, est un grand cercle.
§. 70. Ce grand cercle, qui est formé par la projection de l'orbite da soleil sur la sphère, et qui détermine le plan dans lequel se fait le mouvement propre du soleil autour de la terre, est appelé Ecliptique. Les deux points d'intersection de fécliptique avec l'équateur sont appelés points équi^
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noxiaux f parce que le jour, où le soleil passe par l'équateur, est égal a la nuit sur toute la terre. On distingue l'un de ces points de l'autre par les noms de point vernal et automnal. Le pre^nier , ' ou le point équinoxial oiî ' le soleil se trouve au commencement du pvintems, et où l'éclip tique s'élève de l'ouest à l'est au nord de l'équateur, est celui duquel on compte les ascensionis droites ou les degrés de l'équateur, ainsi que ceux de Pëcliptique, vers Torient ou à gauche, parce que c'est la direction suivant laquelle le. soleil parcourt ces deux cercles. Soit \Fig. ï8.) OAQ l'équateur, lAL Técli-. ptique, P, E, -les pôles JDoréals de cp:& deux plans, S un astre. Ayant mené, par le pôle de l'écliptique et par l'astre, un grand cercle ESM, perpendiculaire à l'écliptique en M^ la distance S M de l'astre à l'écliptique est la latitude de cet asLrcj sa longitude est l'arc de l'écliptique A M, compté du point vernal à l'orient: c'est par cette raison que tous les grands cercles E M par les pôles de l'écliptique sont appelés cercles de latitude. Le lieu d'un astre est donc déterminé par la longitude AM et la latitude M S, aussi bien que par Tasceiision droite AR et la déclinaison RSj et il est aisé de voir que ce tfest autre chose que la traiisfomiation des cordonnécs dont on se sert pour les courbes. Mais il doit être indiqué^ si la latitude, ainsi que la déclinaison, est boréale ou australe, c'est-à-dire, si Tastre est situé du côté de récliptique où est le pôle boréal ou le pôle austral^ le pôle E qui est du côté du pôle boréal P de l'équateur^ étant aussi le pôle boréal de l'écliptique, l'opposé le pale austral
§.71. Pour déterminer le plan de l'écliptique, et pour juger s'il change de position^ ou non, il faut connaître sou point d'intersection avec l'équateur A, et l'angle OAL, formé par les deux cercles ou pians, qui est appelé obliquité de l'écliptique , ou obliquité suvr^\emei\\. L'écliptique étant la projection de l'orbite solaire, et par conséquent composée de tous les points que le lieu apparent du soleil occupe successivement, elle ne peut être déterminée que par des observations du soleil-, dont chacune donne un point de réclin tique. Il n'a fallu que peu de tems et de travail, pour découvrir que l'écliptique est un grand cercle qui coupe l'équateur sous un angle d'environ 23 degrés et demi, en deux points qui sont situés dans une certaine région
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du ciel, éloignés l'un de l'autre de 180 degrés^ que le soleil parcourt ce cercle assés uniformément en 365 jours ou à peu près, etc. Mais il a fallu des milliers d'années, et dïnnombrables observations de chaque point de lécliptique, pour déterminer ces élémens et leurs petites variations à une seconde près. Comme la précision et la certitude de ces élémens est le fon dément de toute la théorie de l'astronomie , il sera bon d'exposer ici , comment les observations, du soleil se font ^ pour faire voir la possibilité de cette grande précision.
§. 72.. Puisque- le soleil n'est pas, comme les étoiles fixes, un point sans; grandeur apparente^ mais un disque de plus de 3o' de diamètre, il est nécessaire de réduire toutes, les observations au centre du soleil; et comme ce point ne se distingue, pas. des autres, il faut se contenter cl' observer le contact des bords du soleil avec les fils, de la lunette , pour en déduire la hauteur et le tems du passage du centre. Tout se réduit donc à connaître le demi -diamètre du soleil ,, et le tems q^u'il emploie à passer par un fil tendu dans une certaine direction; d'où l'on conclura la hauteur da centre, et l'époque de l'observation réduite au centre. Ce calcul est fondé, i) sur la figure circulaire du soleil, 2) sur l'uniformité du mouvement diurne , 3) sur la supposition de l'uniformité du mouvement propre du soleil pendant un très-petit tems. Pour ce qui regarde la première supposition, on peut s'en convaincre aisément, en interceptant l'image, du soleil, dans une chambre obscure, avec une planche sur laqu'élle on a tracé des cercles. La seconde supposition a été démontrée plus haut. Quant à la troisième, si l'on observe avec un peu d' attention les culminations du soleil , on apercevra que la variation diurne de l'ascension droite et de la longitude du soleil est tjujours d'environ un degi'é., Mais quand même ce mouvement serait beaucoup plus irrégulier, il faudrait néanmoins supposer , comme dans le calcul infinitésimal, que le soleil a,, dans chaque point de son orbite, une vitesse déterminée, avec laquelle il parcourt uniiormément de très -petits arcs. Cette vitesse,, qui sera variable dans les dilTérentes parties- de l'orbite, doit être connue pour chaque cas particulier; sa comparaison avec la vitesse invaiiable et. connue du mouvement diurne donnera, pour chaque époque,,
îa vitesse relative du soleil, donl il s'agit ici: elle est la ditïerence des deux vitesses, parce que ces deux mouvemens ont des directions opposées.
§. 73. Les deux élémens qui font la base de la réduction des obserrations solaires, sont donc la vitesse du soleil , et son diamètre apparent, ou l'angle sous lequel il est vu de la terre. Le tems qui s'écoule entre deux culminations du soleil, ou deux midis, est ordinairement appelé \m jour , et les horloges sont réglées ensorte qu'elles font deux tours ou 24 heures dans ce tems. Il est vrai que ces jours ne sont pas égaux; mais la différence est SI inconsidérable, et la vitesse du soleil change, pendant une année entière, SI peu et par des nuances si insensibles^ que son mouvement pendant 24 heures peut être supposé uniforme. Si l'horloge fait T secondes, au lieu de 24 heures, d'une culmination à l'autre, on connaît la vitesse relative que le soleil a ce jour-là, puisqu'il parcourt en une seconde de cette horloge - — '■ — '■ —
secondes du degré."- On en conclura l'arc de l'équateur , qui en vertu de la l'itesse relative du soleil , passe par le méridien ou par tel autre cercle horaire, dans un tems quelconque indiqué par l'horloge qui a servi aux observations: c'est-à-dire, on peut convertir le tems en arc, et les arcs en tems, pourvu qu'on ait observé deux culminations du soleil^ ou deux passages par un cercle horaire quelconque, qui se succèdent immédiatement.
Le diamètre apparent du soleil est mesuré , ou avec un micromètre, ou par le tems que le disque du soleil emploie à passer par un cercle horaire. Soit {Fig. 19.) P le pôle de l'équateur, le disque solaire S 5 ayant employé t secondes à passer par le cercle horaire PS, et la pendule ayant fait T secondes d'un passage au prochain: l'angle SP5, ou l'arc de l'équateur T t sera zn — 36o®, et T /: S5 :: i : sin PS. En nommant donc le demi-diariiètre apparent du soleil i S 5 m R, et sa déclinaison T S zz: ô', on
aura Rzr^TiJ.sin P S =: ■ 180®. L'observation la plus convenable est
celle de la culmination du soleil : alors on peut prendre en même tems la hauteur du bord S, qui est sensiblement égale à celle du centre, d'où l'on trouvera immédiatement la déclinaison (§. 5 7.). Si l'on a observé la hauteur
:âu Tjord supérieur ou inFéiieur du soleil, on ôtera ou ajoutera le âemi-diamètre R, pour avoir la hauteur du centre. Ce qui donne la déclinaison.
§. 74- ï^e problème inverse serait, le diamètre du soleil étant donné, •trouver la durée de son passage par le méridien ou un autre cercle horaire. C'est souvent le cas, 'lorsqu'on a été empêché par les nuages ou autrement^ 'd'observer les deux feords. Si l'oii a mesuré ou tiré des tables, le demi-diasnètre du -soleil R, et qu'on ôonnaisse la déclinaison 3' que le soleil a au midi de ce jour , le tems , employé par le soleil à passer par le cercla horaire, est tziz— T sec ô" (%. 73.). Ayant donc observe le tems oii la
bord précédent ou le bord suivant du soleil a touché le fil horaire, il faut
y ajouter ou en oter la moitié du tems ?, ce qui est —-^ •—-, pour trouver
l'instant où le centre du soleil a été dans ce cercle horaire. Cet instant se trouve immédiatement, si l'on a observé les passages des deux bords, en prenant le milieu.
Dans l'expression • r, R et S" dépendent de la saison, maifi
^ 3 60*^ coîô
-fiuivant différentes lois: on peut donc calculer le tems t, d'après cette formule, pour chaque jour de Tannée, ou à cause de la lenteur des variations, de cinq à cinq jours, en supposant T égal à a4 heures rr 864oo secondes. Une pareille table se trouve dans plusieurs livres (*). Elle nous apprend, que la durëç du passage est la plus longue ==: 'if i-x" à la fin de l'année, parce qu'alors R ainsi que ô" ont leurs plus grandes valeurs. Elle diminue jusqu'à la fin de Mars : dès lors elle recommence à augmenter , parce que ■6", après avoir élé nulle, va en croissant. Vers la mi-juin elle est encore un maximum^ mais moins grande de b" qu'au mois de Décembre, parce que ^ est un maximum^ tandis que R est ^n minimum. Dès lors elle recommen- -ce à diminuer, parce que S^ diminue, et devient un minimum zzz if ^" ver^ la mi-septembre, ô" étant zz o pour la seconde fois. La plus grande différence, pendant toute l'année, est donc de i4'', et relativement au demi-diamètre du «oleil de 7 secondes. ^^
(*) Voy. Tables astron. puhliets fat le hurtau (Us long, de France. Part. I, Tab. XJKJS' du soleil.
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§. 75. Le passage du centre par un fil vertical se trouve d'une manière semblable. Soit {Fig. 20.) ZBA un cercle vertical, PC un cercle horaire, RL le parallèle, dans lequel le soleil peut être supposé^ durant l'observation, se mouvoir uniformément. Le cercle vertical étant toucîié par le bord précédent en A, et par le bord suivant en B, les demi-diamètres du soleil SA, TB, seront perpendiculaires au cercle vertical, et l'on peut regarder les pe^ ' tits triangles A C S, B C T , comme rectilignes. Ces deux triangles coïncident parfaitement, parce que les angles A, B, sont droits, ceux en C égaux, et AS=:BT=:R: on a donc 08:=: G T. Puisque le mouvement est supposé uniforme, le centre du soleil se trouvera dans le fil vertical en C, précisément au milieu du tems écoulé entre les attouchemens des bords , donc le passage du centre est donné , si les deux bords ont été observés. Mais si Ton n'a observé qu'un, seul bord A, il faut que l'arc SC du parallèle LR passe encore par le cercle horaire PC. Ou a S C — — ^_, et A C S z=
^ sin A C S,
90° — PCZ=:9o°-^ (§. 34.): donc SC=~. Le tems ^ étant connu (§• 74-)». d^iis lequel un arc du parallèle, égal à R, passe par le cercle horaire,, le tems t employé à parcourir S C, sera — • — ^ donc t :zz z~:
R TsecS' ,. • r^
T^~^' -f (§• 740» Le point G doit être donné par l'angle horaire ZPGzz'V,
et la déclinaison ê' doit être connue, ainsi que la hauteur du pôle P; d'où Fon trouve f (§. 34» L 3.), et le tems t qu'il faut ajouter au tems du contact du bord précédent A,, ou ôter de celui du bord suivant B, pour avoir i'insîant où le centre^ du. soleil a été dans, le fil verticaL
On. troïive de la même manière le tems, que le demi - diamètre du - «oleil emploie à passer par un. cercle parallèle à l'horison , ou Almicantarat
TTAT /r- s r^ ar^ AS R ^ t R T sec 5
H N (^Fig. ai.). Oa a SG =— --- = — -, et t zz:.— ^=: —^ • — — .
^ sinA.CS ""^ 2sin^ 3 60° sin^
L'almicantarat doit être donné par la hauteur y\, et 5", p, y\ , donnent ^ (§. 34. IIL 3.) et T. Le tems t est ajouté au tems du contact du bord supérieur, ou ôté àe celui du bord inférieur, pour avoir l'instant du -passage du centre du soleil par le parallèle horisontal , ou l'instant où la hauteur ob-
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servée a été celle du centre, si T observation est faite avant midi; après midi c'est le contraire.
Si HN est l'horison même, on a vi=:o, ces ^ :=: — -^ (§• 34-), donc
coso
T zî: •— r, ce qui donne l'instant du lever ou du coucher du
centre du soleil. Comme cos^ô'— sin^(3 est zi: cos(ô"-}-f3)cos (6"— (3), il viendra
Ces formules suffisent, pour réduire au centre chaque observation d*uii bord du soleil: il faudra donc toujours entendre le centre du soleil, lorsqu'il
sera question des observations du soleil.
§. 76. La réduction de la latitude et longitude à la déclinaison et ascension droite, ou réciproquement, est un problème très-commun dans la théorie du soleil: il sera donc bon, de rassembler ici toutes les formules dont on a besoin pour cet eifêL
5oit {Fig. 18.) A le point équinoxial du printems, où la longitude et l'ascension droite du soleil sont nulles; soit ATL la direction de droite à gauche, ou de l'occident à l'orient , suivant laquelle on compte les degrés de l'équateur OAQ et de récliptique lAt, dont les pôles arctiques sont P, E; qu'enfin le soleil soit en T. Dans le triangle ART, rectangle en R, RATzzê est l'obliquité de l'écliptique, ATziz'k la longitude du soleil, ARznf son ascension droite, RT zz: ô' sa déclinaison; sa latitude est constamment zzio. L'angle PTEzzijc, formé par les cercles de déclinaison et de latitude au centre du soleil, est appelé angle de position, et l'on a ATR =1:90^ — K, ET étant perpendiculaire à AT. Tous les problèmes, relatifs à la réduction dont il s'agit ici, dépendent de la solution du triangle ART, ou de ce problème: étant données deux des cii,iq parties, t, X, f, S, k, de ce triangle, déterminer les trois autres. Il y a donc en tout dix cas , mais nous n'en traiterons que les six oas suivans, l'angle -k n'étant jamais donné. I. Etant données l'obliquité et la longitude, e, X, trouver le reste ?, ô", k. I. tang ^ zn cos e tang X; 1. sin ô" n: sin e sin X; 3. tang v. zz tang e cos X. II. Etant dpnnées l'obliquité et l'ascension droite, e, f, trouver X, ô", h.
9a ASTRONOMIE S P H É R T Q U E
tan o ► , • o •
I. tang X zr -, 2. tang ôzzrtang e sin ^j o. sin k zi: sin e cos f.
IIL Etant données l'obliquité et la déclinaison, £, ê\ trouver X, f, h..
sin 5" . tang; ô' ^ cos £ I. Jin X zz: ; ri. sin ç zz: ; o. cos x. zz: -,
sm s ' tang £ cos o
ÎY. Etant données la longitudie et l'ascension droite, X, ç, trouver f, S, k,
tanp p cos X o sin p
T. COS £ zz: :^ : 2. cos 0 izi ,• o. cos K iZZ — ^ ,.
tang A cos ^ sm A
V. . Etant données la longitude et la déclinaison, X, S, trouver f, f, k.
sin ô" cos X ~ . tang ô'
I. Sin £ zz — -- 1 2. cos p z= r; o. sm k zz
sin X cos ô lang X
VL Etant données l'ascension droite et la déclinaison, ç, ô", trouver g, X, x^
tang ô~ ^ ^ -i . 'sin y
I. tang e zz — — -, 2» cos X zz: cos p cos 6 : o. tang x izi ~ ,
sin £1 ' ^ tang ^
5^ 77. On peut tirer de cea dix -huit formules des conséquences fort: importantes.
Il suit de la formule I. 1. que X et ç sont toujours «de même nature; les quatre parties de l'écliptique et de Téquateur commencent en même tems; dans l'instant, où la longitude du soleil devient plus grande que 90 degrés^^ l'ascension droite le sera aussi j etc.
Il suit de I. 2. que la déclinaison est boréale ou australe, selon que la longitude est moins ou plus grande que 180 degrés: elle est donc boréale dans les deux premiers quadrans y c'est-à-dire, pendant le printems et ïéiéy elle est australe durant Fautomne et l'hiver. Dans les deux cas, elle est lin maximum, lorsque sin X zn ;^i i , c'est - a - dire, que X zz 90® ou Xzzr270°. Alors la déclinaison, étant égale à Tobriquité de l'écliptique, commence à diminuer: le soleil retourne vers l'équateur. C'est par cette raison, que les deux points L, I, où la longitude du soleil est de 90* et de ^jo'*, la déclinaison étant parvenue à son maximum , sont nommés points tropiques ou solstitiaux: on leur a domïé le premier nom, parce que le .soleil y retourne vers l'équateur, ou commence à tourner vers le sud, après être allé vers le nord, et réciproquement; le second , parce que chaque quantité change insensiblgment , lorsqu'elle parvient à son maximum ou minimum, suivant
la formule générale — zz: o,. Les deux cercles, menés par ces points L, I^
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parallèleni-ent a réquateuîv dcnit la déclinaison est par conséquent égale à Tobliquité, ont été 'd\^]ie]és- tropiques-, et spécialement le parallèle qui est mené par le point boiéal L, ou par' le commeneement du second quadrans et de l'été, est désigné par le nom^ de tropique du cancer; l'austral qui passe par \, le commencement du quatrième quadrant et de Thiver , par le nom du tropique du capricorne^ les deux constellations de ce nom, qui étaient au^ Irefois très-près de ces points^ et où le soleil se trouvait , quand sa déclinaison boréale ou australe était la plus grande, ont donné lieu à ces dénominations. La déclinaison australe du soleil diminue donc, et devient boréale, en augmentant, en. un mot, le soleil se rapproche du pôle boréal P d« réquateur, depuis I iusq^u'à L^ de L en 1 le soleil s'éloigne du pôle F (Voy. §, 6^r -
Il suit de l'équation I. 3, que l'angle de positic^n est nul, lorsque laî îbngitude du soleil est de 90 ou de 270 degrés j et qu'il a sa plus grande! valeur, égale à l'obliquité, lorsque le soleil est dans les points équinoxiaux. En supposant l'oeil placé dans le centre de la sphère FOIAQL (;F«^. 18.),* on verra aisément que, dans le premier et quatrième quadrans, où cos X est positif, la partie boréale du cercle de latitude tombe à l'occident du cerclede déclinaison, et dans le second et troisième à l'orient.
On a vu dans le Chap. 6. Liv, I. que les observations doivenf se réduire d'abord à l'équateiir, et ensuite à l'écliptique : le problème VI. (^§. 76!)^ est donc le plus important par rapport aux observations. Mais pour déterminer l'ascension droite ,^ il faut connaître la situation du point vernal A, e'est-à-dire, la ditrérence d'ascension droite entre des étoiles connues et le^ point A, ou le soleil, lorsqu'il se trouve dans ce point.- Les points équinoxiaux et l'obliquité de l'écliptique sont donc les principaux éiémeas de l'or» bite solaire^ qui seront l'objet des deux chapitres suivanSo-
§. 78. Outre la méthode ordinaire de diviser le cercle en degrés, minutes, etc. on employa autrefois, relativement à l'écliptique , deux division» dont l'origine se perd dans la nuit des tems.. Dès que l'on eut remarqué, ^vie le soleil et la lune faisaient leurs mouvemens à peu près dans l'éclijgtique, il était naturel, de diviser cette bande suivant le mouvement des deu;c:
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corps qui ne la quittent jamais. Comme la l'une fait sa révolution en 27 jours et un tiers^ on divisa d'abord l'écliptîque en ay ou 28 parties que l'oii appela maisons ou demeures, et qui furent distinguées par les astres qui répondaient à chaque arc diurne. Après qu'on eut aperçu que l'année solaire était à peu près douze fois plus longue qu'une révolution de la lune , on la composa de douze mois, dont la suite naturelle était, qu'on divisa aussi l'écliptique en 12 parties ou signes. Chacun de ces douze signes célestes emprunta son nom de la constellation, ou du groupe d'étoiles., qui se trouvait dsns cette partie de l'écliptique, ou qui était près du point où cet arc commence. 11 est possible qu'en faisant ces divisions, on n^a point' pensé âux étoiles qu'on ne pouvait voir auprès du soleil, mais seulement à la division, ordinaire d'un cercle en arcs de 3o degrés: peut-être on ne leur donna les noms des astres qui occupaient ces arcs^ que longtems ^près, lorsqu'on eut déterminé ces astres par des calculs et des raisonnemens. Xes astronomes modernes se servent encore de cette division^ suivant les déterminations fai- *; tes par Hipparque relativement à son tems, quoique l'orbite molaire ait été déplacée, depuis ce tems, presque d'un signe entier. L'ordre des signes célestes qui., suivant ce grand astronome ;, «est usité encore aujourd'hui, est le suivant".
:0. V Bélier {y^ries) : T. y Taureau ÇTaurus) ; 1 1. H Gemaux ( Gemini); III. © Ecreçîsse [Cancer); IV. .^ Lion {Léo); V. rij» Vierge [Virgo); VI. £; Balance {Libra) ; YII. ni Scorpion [Scorpius); VIIL ^^Sagïttaîre i^Sagitlanus); IX. Jô Capricorne [Capricornus) ; X. ^ V^erseau {Aquarius); XL 3£ Poissons {Pisces). Les points du priniems et de l'automne sont donc o"* T ou o^ o*, et o* t£i: ou 6^ 0**, les points solstitiaux de l'été et de l'hiver sont 0° © ou 3^ 0°, et 0° ^ ou 9^ o°3 la longitude de 44" ï^' Gst désignée par i^ 1^'^ i3', et ainsi de suite. La déclinaison du soleil est boréale dans les signes o, I, 2, 3, 4j 5, australe dans les signes 6, ^, 8, 9, 10, 11. Le soleil se rapproche du pôle boréal de l'équateur dans les signes 9, 10, 11, o^, i, 2, et du pôle austral dans les signes 3, 4> 5, 6, 7, 8 (§. 77.)- ^^s premiers sont appelés signes ascetidans , les derniers déscendans. Deux cercles paralallèles à l'écliptique, à 8 ou 9 degrés de chaque côté, renferment une zone d'envi-
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ron 17° de largeur, dont Técliptique o&cupe le milieu, et qui a été appelée Zodiaque, parce que les anciens noms des douze signes sont pris du règne animal: cette zone renferme l'espace dont les planètes, connues des anciens, ne s'écartent jamais. Le mouvement des étoiles en longitude, dont il sera parlé dans la suite, fait que les partitions de Técliptique changent de place, et ne répondent pas constamment aux mêmes étoiles. Ces partitions , les douze signes, n'étant que fictifs, doivent être distingués des douze constella' tiens du même nom {asterismi , dodecatemoria). A présent les étoiles de la constellation des poissons occupent le signe du bélier, celle* du bélier occupent le signe du taureau, et ainsi de suite.
Obliquité de Vècïiptîque,
$, 79. J_Ja déclinaison du soleil est égale à robllquité de récliptîgue deux fois par an: dans tous les autres tems, et dans chaque point de longitude^ elle dépend de l'obliquité. On peut donc trouver ce dernier angle^, ou par la plus grande déclinaison jque le soleil a dans l'espace d'un an , ou par une déclinaison quelconque, si l'on connaît en même tems la longitude ou l'ascension droite: il en resuite deux méthodes, pour déterminer l'obliquité , dont la première est plus simple^ l'autre plus exacte. Le maximum de la déclinaison, où elle est égale k l'obliquité, arrive au commencement du second et du quatrième quart de i'écliptique (§. 77.). .A_yant donc observé les hauteurs méridiennes du soleil vers le commencement de l'été, jusqu'à ce qu'on a trouvé sa plus grande hauteur, et au commencement de l'hiver, jusqu'à ce que la hauteur méridienne recommence à augmenter^ on trouvera, dans l'un et l'autre cas, par le moyen de la hauteur de l'équateur ,{§. 5 7,)^ la plus grande déclinaison , donc l'obliquité même. La différence enti^e la plus grande et la plus petite hauteur donne le double de l' obliquité .^ jsans que l'on ait besoin de connaître la hauteur du pôle. Il est clair que cette méthode ne donnera une parfaite précision, que dans le cas très-rare gù le soleil a eu sa plus grande déclinaison au midi juste. En supposant dans l'équa-
tion 1. 2. (€. ^o.) X et ^ variables, on aura — - rz ■-— .. donc — - 1=: o.,
si X zz: 90° ou Xzzia^G**, ce qui veut dire qu'au tems des solstices la déclinaison du soleil change insensiblement. On voit donc, que l'erreur qui ea lésuite Relativement à la déclinaison ou à l'obliquité, ne saurait être considérable , pourvu que le solstice ne soit pa^ trop éloigné du midi. On . peut
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•encore diminuer cette erreur, en choisissant parmi tous les lieux de la terre, où ces observalions ont été faites, celui où le solstice est arrivé à midi juste ou à très-peu près. On peut aussi prendre plusieurs hauteurs du soleil hors du méridien, le jour du solstice, et calculer de chacune la déclinaison: de cette manière il est aisé de trouver la plus grande.
§. 80. Cette méthode a été usitée de tout tems. Les anciens se servirent pour cet effet d'un gnomon, c'est-à-dire, d'un style ou d'un mur vertical AB {Fig. 22.), ayant en B une ouverture ronde pour laisser passer un rayon du soleil. Lorsque le soleil «n été est parvenu à sa plus grande hauteur en S, le point lumineux ou l'image du soleil tombera sur le plancher horisontal en C, et parmi toutes les distances de ce point au pied du gnomon dans l'année entière, A G sera la plus courte, si A CD est une ligne méridienne. Lorsqu' ensuite le soleil en hiver a la plus petite hauteur en T, AD sera la plus grande distance. Les hauteurs méridiennes sont ACS
AB et ADT, et l'on peut mesurer AB, AC,AD: d'où il viendra tang C — -^5
îang D HZ ■-, donc la différence entre ces deux hauteurs C; D, ou l'angle
CBD sera îe double de l'obliquité.
§. 81. On verra (§. 87. 88.), que Ton peut ii'ouver exactement la situation des points équinoxiaux, indépendamment de l'obliquité. Alors on pourra trouver, pour un tems quelconque, l'ascension droite non-seulement des étoiles fixes, mais aussi du soleil, en le comparant avec les étoiles [^. 61. suir.). Ayant donc observé, de cette manière, l'ascension droite § et la déclinaison Ô' du soleil à midi, l'équation VI. i. (§. 76.) donnera l'obliquité £ avec une grande précision, si l'on fait ces observations plusieurs jours de suite.
La même équation peut servir à trouver l'obliquité, sans connaître les points équinoxiaux. Les méthodes exposées plus haut, principalement les observations au réticule, donnent le moyen d'observer chaque midi la déclinaison du soleil, aussi bien que la différence d'ascension droite entre le soleil et une étoile j d'où il résulte le changement d'ascension droite d'un jour à l'autre, sans qu'on ait besoin de connaître les ascensions droites elles-mêmes, ou les points équinoxiaux. Deux pareilles observations donneront donc, suivant
€. nS. VI. i^ deux équations de cette forme: taner a :z: -- — , tang s — — — ~
^ ^ ^ sm ^ ' ^ sin f ' ^
dans lesquelles tang ô'^, tang ô' sont connues, ^ et ^^ sont inconnues , mais leur différence ?' — ^ est connue. Si Ton fait donc, pour abréger,, tang ^zzc?, tang ô'zni^j cos (/ — f) zn c, cot s ir x, ces deux éciuatigns donneront sin ^zz^a x^ sin / zizb x, d"où l'on tire
JEn prenant les carrés, on trouvera
i—a^x'^ — h^x^zzLc^ — iabcx^, donc xzny-
a^ -h b"^ ■ — 2 a 6c Maînteoant on a V (i — c^) zi: sin (/ — f) , et a^ -|- '^^ — i abc^zi {b -^ a'j^ -\-
4 sin ô' eos ô'sin ô' cos ô"' Y sin ^ "~" ^j ^ sin^,5' — ô'!-|-sin2§'.sin2Ô^sinY^— — ^) cos^ ô' . cos^ B' coS^ ô" . eos^ ô'
^ y Tsin^ (^' — 5) + sin 2 5^ . sin 2 ^ . sîn^ ( ^-^^ "jl
et — ou tang s zz ^= —. — : -, 7 -^^ — — — -=i«»
»"£ Gos 5' . eos 0 . sm [9, — f)
âonc, après avoir calculé un angle cp par le moyen de la formule-
sin ï ; fl'. — p) -,/ — : ;^ : — ■ r
tang (b = — ^ ^ V sin. 2 ô'.sinaô ,.
^^ sin [S'— S) '
. ©n aura tang s ziz ^^^ ———. r- , ou
tang £
cos S . cos ô'. sin (^^' — -^y
cos 0.COS ô'.cos ô'. sm [^^—p)
§. 82. Si l'obliquité, telle qu'elle fut déterminée dans la dernîëre moîîïé du siècle passé par des observations faites avec les plus parfaits instrumens, est comparée avec les observations antérieures 3 il est frappant, qu'il résulte une obliquité de plus en plus grande, à mesure qu'on remonte à des terns plus anciens^ Cette progression est si régulière et continue , qu'elle força les' astronomes à supposer une diminution progressive de I^ obliquité de l'écliptique. Il y a deux manières de décider la question. Si l'obliquité diminue, il faut que les étoiles, situées entre l'écliptique et l'équateur,^ approdient de celui de ces deux cercles dont les pôles, changent de position^
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c'est-à-dire, il faut que leur latitude ou leur déclinaison diminue^ et ce cîiangeme^it sera plus sensible dans les étoiles , voisines du point solstitial. En effet, Tyclio et les astronomes modernes ont trouvé, que la latitude des étoiles australes dont la longitude est d'environ 90 degrés, a diminué de plus de %o' depuis le tems d'Hipparque ou de t^tolémée , tandis- que celle des étoiles boréales a augmenté d'autant. Il s'en suit nécessairement une diminution de l'obliquité, qui naît d'un mouvement du pôle de Técliptique. On trouvera immédiatement Le même résultat, en comparant les observations de l'obliquité , ou de la plus grande déclinaison en été et en hiver , faites par les anciens et les modernes. ■
Bailly (^) a recueilli toutes les observations et traditions qui paraissent prouver, que les anciens astronomes avaient trouvé l'obliquité plus grande qu'elle n'est aujourdhui. — Eudoxe, astronome grec du milieu du quatrième siècle avant l'ère vulgaire, qui avait recueilli en Egj^pte les anciennes notices astronomiques de ce peuple, adopta trois sphères pour le mouvement du soleil, Tune pour l€ mouvement diurne^ l'autre pour son mouvement annuel dans l'écliptique, et la troisième pour son éloignement de l'écliptique.: ce qui paraît supposer, que l'orbite solaire s'éloigne des étoiles qui étaient autrefois situées dans l'écliptique j d'où il suivrait une variation de •l'obliquité^ produite par un mouvement de l'écliptique. — Ou a trouvé chès les Bramines m.odernes des tables, apparemment fort anciennes, qui donnent la durée de chaque jour de Fan^ pour différentes hauteurs du pole^ et qui sont calculées sur l'obliquité de 25 degrés. — Hérodote nous a transmis un conte que les prêtres d'Egypte lui avaient fait^ d'après lequel fécliptique aurait jadis coupé l'équateur perpendiculairement. Si ces prêtres avaient des observations ou des traditions de la diminution progressive de l'obliquité , on conçoit que leur esprit sj'st^matique en aura tiré la conclusion, qu'il devait y avoir été un tems, où l'obliquité était de 90°. — Thé on de Smyrne-, auteur contemporain d'Eudoxe, dit que le soleil s'éloigne de l'écliptique d'un degré. — Plusieurs témoignages semblables donnent à cette dirai-
(i) Hist. de l'astr. ancienne^ ^ ,
nution une grande probabilité, quoiqu'ils ne déterminent pas «a grandeur. Pour être à même à porter un jugement sur cette importante découverte, les lecteursr trouveront les principales observations , des plus anciens taras jusqu'à nos jours, dans le tableau suivante
An
Observateurs
Obliquité
An
Observateurs
Obliquité
aoo av.I..C.
Zraiosthène,con-
i646ap.LC.
Riccioli
•iiaté par Hippai-
Hevélius
que et Ptolémée
Cassini
Les Chinois
Flamstead
827 ap. I. C
Les Arabes
Biancliini
à Bdgdad
Condamine
Albategnius
Cassini de
ii5o — —
Almansor
Tliury
Les Chinois
Lacaille
LHiig-Beg
T.: Mây.er
j^gO - —
Walther
Maskelyne
i5go - —
Tycho
Cassini
§.83. Il est vrai que ces observations, étant comparées l'une à l'autre^ donnent des résultats fort différens relativement à la loi suivant laquelle l'obliquité^ diminue: et c'est ce 'qui a porté plusieurs astronomes, à révoquer en doute la diminution même, et à croire que l'inexactitude des anciennes observations suffit pour expliquer tout le phénomène.. Mais si c'était la. seule cause 5. l'obliquité se trouverait aussi souvent trop petite que trop grande; et rien n'expliquerait le phénomène, que toutes les observations anciennes, sans en excepter une seule^ donnent l'obliquité plus^rande qu'elle n'est actuellement; d'autant plus que l'ancienne méthode (§. 79.) donne toujours, l'obliquité un peu trop petite. Il est encore plus frappant,, qu'en remontant d'un siècle à. l'autre, on trouve une augmentation continuelle qui va assés régulièrement. La diminution progressive de l'obliquité paraît donc n'admettre aucun, doute. La différence des résultats, pour le détail , vient peutêtre de la diverse qualité des. instrumens et des méthodes employées (/)..
(l) Afin que le lecteur soit à même à juger de l.=i foi que méritent les anciennes observations, ii sera bou d'eu donneï ici la plus ancieffue eu détail. Eratosthène qni vécut dans le troi-
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Il n'est pas éLonnaiil, que la vitesse de la diminution de l'ol^liquité, ou son moyen décroiss'ement séculaire se trouve tantôt plus tantôt moins grand^, suivant les observations qu'on prend pour base. Lacaille qui fut suivi par la "plupart des astronomes, adopta une diminution de 44''' ^n cent ansj il trouva ce résultat principalement par la comparaison de ses observations avec celles de Walther (^). Lalande la supposa d'abord de 88'' (^); mais après avoir comparé un grand nombre des observations modernes ,. tant entre elles qu'avec celles du 17, 16 et i5^^ siècle , et avec celles des Ai'abes et des Chinois, il trouva le résultat constant de So^'j la seule observation d'Eratostliène^ qui est la plus ancienne, donne 70''. Si l'on se borne à coniparer entre elles les observations les plus récentes , on trouve une diminution séculaire de 33y (3j., A présent presque tous les astronomes sont convenus à supposer la diminution actuelle de l'obliquité de Sa''' en cent ans; et ce décroissement séculaire aura lieu, avec des variations insensibles, depuis l'an *200 jusqu'en 32oa après J. G^
Ce mouvement de l'écliptique n'admettra plus aucun doute, quand oft aura vu dans^ l'astroriomie physique, que l'action que les planètes, surtout Jupiter et Vénus, exercent sur la terre, produit en ellet une diminution de l'obliquité, à peu près égale à celle que les observations indiquent,^ Cette diinilj.ution progressive pourrait faire croire, que fécliptique finira, par coïncider avec l'équaiteur^ comme les prêtres égyptiens croyaient;, qu'elle avait commencé par lui être perpendiculaire; et qu'alors, par une suite nécessaire, la terre jouirait d'un printems éternel, ou plutôt qu'elle serait privée de la vi-
sième siècle avant J. C, trouva par ses observations des solstices, que l'arc d'un grand cercle, renfermé entre les deux points solstitiaux, élait à la circoniereuce entière, comme IX à 83, d'où il suit que l'obliquité était égale à i^- lB-;° ^:a3^ 5l' 19", 5. Hipp^arque, le plus grand des anciens astronomes, et l'observateur le plus exact, ayant examiné ce résultat un siècle plus tard, le trouva si juste, qu'il l'employait toujours sans y rien changer. Enfin Ptolémée, environ l3o ans après J. C. trouva par ses propres observations, que l'arc entra les deux tropiques était renterraé entre les limites d;; 47 ^ et 47 £ degré». Le milieu est 47° 42' So", dont la moitié donne l'obliquité lï: 'j.'iP Si' IJ''' {Ahnag. L, 1. C. ïl.}..
(l), Méin. Je l'^cad. de Puris, année. IJ^J- png. log. suif,
{2) .-dstronomie, T. III. eJ. 2. p. iSg — 143. 102.
(3j. Méin. de l'^cad. de Faris, année 1780. po^. 2g5. jwV.-
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iîissitucle ^les saisons. Mais on, verra dans l'astronomie pTij^sicjne, qu'à la rigueur cette diminution n'est pas progressive mais périodique, étant composée de plusieurs périodes de milliers d'années : que par conséquent, l'écliptique ne feit que des oscillations, et qu'au l^out de la période actuelle, l'obliquité xecomniencera à croître, jusqu'à être parvenue à ses limites^ où elle décroîtra. §. 84. Outre cette diminution progressive, qui est d'environ une demiseconde par an, et partant insensible d'un an à l'autre^ l'obliquité est assujétie à un changement périodique, qui^est un peu plus sensible. Le perfectionnement des méthodes et des instrumens ayant donné aux astronomes modernes le moyen de mesurer les angle? avec la plus grande précision , ils lie tardaient pas à s'apercevoir, que l'oisliquité allait tantôt en augmentant tantoj-'en diminuant, en faisant des oscillations, sans s'écarter de sa valeur moyenne au delà d'une certaine quantité. Frappés de ces irrégularités apparentes, ils dirigèrent leur attention sur cet objet, et trouvèrent que l'obliquité diminuait pendant neuf an&, et augmentait pendant les neuf ans suivans, ensorte que, dans cette période de dix-huit ans, l'obliquité parvenait à son maximum et à son minimum^ et était deux fois d'une grandeur moyenne 3 on a enfin trouvé que le plus grand changement qui en résulte, est de 9^',6; de sorte que la différence entre la plus grande et la plus petite obliquité se monte à 19''', 2. Si, en partant d'une observation moderne très -exacte, on^ caltule d'avance l'obliquité pour plusieurs an^ , en soustrayant enviuon o" ^^ pour chaque an (§. 83.), on s'apercevra bientôt, que le calcul est quelquefois d'accord avec les observations, mais qu'il donne une autre fois trop ou trop peu. En continuant ces observations, on verra que ces accords et anomalies reviennent dans le même ordre au bout d« 18 ans. Supposons que l'on ait trouvé l'obliquité de 28^ 28'' 5''', et que cette observatiob ait été faite dans tin an, où l'obliquité était à son minimum', au bout de neuf ans elle devrait donc être égale à 23° 28'', mais on la trouve :zi: 23*^ 28' 19'', différence qui ne peut échapper à l'observateur. Au reste, il est aisé de voir, comment on a pu déiterminer en mâme tems la diminution progressive et les ' cliangemens périodiques. La première se trouve aisément-, en comparant des observations qui sont séparées l'une de l'autre par un intervalle de plusieurs
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siècles., et par conséquent indépendantes des^ cbangemens périodiques, parce qu'ils ne s'accumulent pas. Ces derniers se découvrertf par la comparaison de& observations de plusieurs ans de suite, comme on vient de le voir.
§. 85. L'astronomie physique existait déjà^ lorsque ce mouvement pé= uiodique de Fécliptique fat découvert: il était donc aisé d'en trouver la cause physique dans l'action de la lune sur la. terre, et dans les différentes situations de soa orbite par rapport à celle de la terre ou Fécliptique, parce qu'il était connu^ que la lune a une inflaence considérable sur la terre, que son orbite change de position d'une année tî l'autre , et que ces changemens^ sont renfermés dans la même pé-riode de 18 ans. Cela sera développé dans ia suite. Ici, où il ne s"agit que des mouvemens apparens, une hypothèse qui donne l'idée la plus sirnple et la plus claire,- est aussi la plus juste. L'obliquité est toujours égale à la distance des- pôles de Féquateur et de li'écliptiqne PE (Fig. 18.):- chaque changement de Fobliquité suppose donc -nécessairement le mouvement de F un ou de F autre de ces pôles j et aucun de ces mouvemens ne peut avoir lieu,^ sans que la situation des astres relativement à Féquateur ou à Fécliptique éprouve des changemens,. qui,- étant déterminés par Fobservation, serviront à décider, lequel des deux mouvemens a lieu. Il n'y a donc pas moyen de décider cela, avant que les mouvemens des étoiles ne soient examinés; mais il suffira ici, d'expliquer ce changement par le mouvement qui sera démontré plus bas.
Supposons que le pôle de Féquateur P décrive sur la sphère en 18 ans, un cercle dont, le rayon ou la distance au pôle moyen est de ^'\6i et que EL soit un grand cercle mené, psîr le centre de ce petit cercle et par le pôle de Fécliptique: cela posé, Fobliquité sera un maximum ou minimum, lorsque le pôle de Féquateur se tïouve dSns ~le cercle EL, La plus grande différence sera égale au diamètre de ig'''', 23 et Fobliquité aura succes-^ aivement toutes les valeurs depuis la plus petite jusqu'à la plus grande. Ce mouvement du pôle ou de Faxe du monde est appelé nidation. Si Fon suppose en même tems, que le pôle de Fécliptique E approche continuellement du lieu moyen du pôle P, en s'avancant dans le cercle EP, la diminution. ■progressii^'c de Fobliquité est expliquée par ce mouvement du pôle de Fécli-
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ptique, ainsi que le cliangement périodique par un mouvement du pôle de l'équateur. L'obliquité, felle qu'elle devrait être conform.ément à la diminution progressive (§. 'è2,^, a été appelée l'obliquité moyenne: on en trouve la vraie ou apparente , si l'on y ajoute ou en ôte la nidation , calculée par le moj^en du lieu que le pôle de l'équateur occupe dans son petit cercle, à l'époque donnée. Tout ce calcul se fait à l'aide des tables astronomiques qui sont arrangées de la manière suivante. Dans les tables du soleil par M. Deîambre on trouve {Tab. V.) la diminution progressive pour cliaque siècle, à raison- de Sa''',! par siècle: l'époque de l'obliquité moyenne est de aS^'a^'&y'' pour l'an 1800. On trouve donc 4'obliquité moyenne pour une époque quelconque, en appliquant à ^23** 2^' £7^^, pour chaque siècle , la correction d'après son signe ~\- ou • — , et en ajoutant ou ôtant o'^jÔa pour chaque an^ selon que l'époque donnée est antérieure, ou postérieure à l'an 1800. En y joignant la nutation suivant son signe -j- ou — (^"a^. XIIL), on aura rcbliquiié apparente.
CHAPITRE I IL
Position des points équinoxiaux.
§. 86. Lies seuls points du ciel, dont la position soit assés invariable^ pour servir à déterminer celle des autres, sont les étoiles fixes: et la déiermination du lieu d'un point de la sphère se réduit finalement à indiquer sa position relativement à des étoiles connues. Celle des points équinoxiaux ne peut donc être déterminée que par leur distance d'une étoile connue suivant une ceiiaine direction, par ex. le long de l'équateur. Mais la distance d'une étoile au point vernal est ce qu'on appelle son ascension droite: ainsi les points équinoxiaux seront déterminés, dès que l'on connaîtra l'ascension droite d'une étoile. Le caractère distinctif de ces points purement fictifs doit être indépendant des étoiles, parce que leur plus ou moins grande distance aux points équinoxiaux, ou leur ascension droite, ne détermine pas du tout leur position relativemeqt à l'équateur, ou leur déclinaison. Les points équinoxiaux se distinguent des autres, par ce que le soleil s'y trouve , lorsqu'il passe par l'équateur: ce sont les points, où la déclinaison du soleil est nulle. Elle augmente d'abord, et diminue ensuite, à mesure que le soleil s'éloigne de ces points 3 et la trigonométrie fournit les règles^ suivant lesquelles on peut déduire la déclinaison de l'ascension droite, et réciproquement {^. 76.). Il en résulte différentes méthodes pour déterminer ces points importans, selon qu'on suppose que l'obliquité soit donnée ou non. Chaque observation, de l'ascension droite du soleil donne la position des points équinoxiaux par rapport au soleil , et par conséquent pour un seul instant , parce que le lieu du soleil change continuellement 5 mais si l'on a trouvé, pour le même iiwtant , la différence d'ascension droite entre le soleil et une étoile fî<se,
avec laquelle, on pourra ensuite comparer toutes les autres, la position des points équinoxiaux relativement aux étoiles fixes est déterminée^ et le problème est résolu. Dans l'instant, où la déclinaison du soleil est nulle cet astre est dans l'un de ces points , quelle que soit l'obliquité j alors. la différence des ascensions droites du soleil et d'une étoile est égale à celle de l'étoile: l'observation des équinoxes fournit donc la première méthode, où l'on n'a pas besoin de connaître l'obliquité. Dans d'autres cas on calcule l'ascension droite du soleil , par le moyen de sa déclinaison observée et de l'obliquité connue. L'une et l'autre de ces méthodes peuvent être employées différemment, selon que l'on suppose que la hauteur du pôle soit connue ou non.
§. 87. On trouve la déclinaison du soleil , sans connaître la hauteur du pole^ en le comparant avec des étoiles connues, à l'aide d'un micromètre ou d'uni réticule (§. 62. suip.). La hauteur du pôle étant connue, la déclinaison du soleil se trouve,, en mesurant sa hauteur; si c'est hors du méridien, il faut connaître l'angle horaire (^§. S^.). Ayant observé le soleil au moment où sa déclinaison était nulle ,. on aura immédiatement l'ascension droite de l'étoile qui a été comparée avec le soleil; on connaîtra donc les points équinoxiaux. Mais comme il n'est pas aisé de saisir ce moment , il faut s'en tenir à des observations peu éloignées des équinoxes. Il suffira d'exposer ici le cas, où les observations sont faites au méridien,, parce que c'est le cas le plus ordinaire, et qu'il est aisé d'en conclure la manière dont il faut s'y prendre, lorsque les observations sont faites hors du méridien.
Vers le tems de réquinoxey on observera plusieurs jours de suite le soleil au méridien: la hauteur donnera la déclinaison, et le tems de la culanination servira à vérifier la pendule. De cette manière il se trouvera deux midis consécutifs^ où les déclinaisons ont été de nature opposée, l'une ziza, l'autre zzzèy ensorte que l'equinoxe est arrivé dans l'intervalle entre les deux midis ,. pendant lequel la pendule a indiqué le tems T. Les mêmes jours au soir on observera la culminatioii d'une étoile: nommant donc t, i% les tems indiqués par la pendule^ depuis la culmination du soleil jusqu'à celle de fétoile, le premier et le second jour, t sera plus grand que
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if, parce que le soleil, par son mouvement propre, va au devant de l'étoile* Le tems écoulé entre les deux culminations de l'étoile est T — i-\^i^j et pendant ce tems 36o degrés de l'équateur ont passé par le méridien. Pendant le tems T le changement de la déclinaison du soleil a été :zr:a-\-d; et l'on peut le supposer uniforme, parce quau tems des équinoxes la déclinaison , du soleil change avec la plus grande vitesse et avec la plus grande unifoi^mité, ensorte que ce changement ne varie, d'un jour à l'autre, que de sa 1400™*^ partie. La déclinaison du soleil changera donc de la petite quantité a, dans le tems — ^ Tzi::T{i r): c'est-à-dire, on trouvera le ^em*
et , . . A ^ rr»
de féquinoxe^ en ajoutant T au tems du premier midi, ou en otant T
de celui du second midi. ,
Dans ce moment le soleil est, -dans Téquateur, et la distance du point ■équinoxial au méridien, ou l'ascension droite du point culminant de l'équateur, qui s'appelle le milieu du ciel^ est donnée, si l'angle horaire 7 du soleil est connu. Comme cet angle croît de 36o degrés dans le tems T, on
aura T: -^- ::36o°: 7, donc 7:=: — %- 36o°. C'est l'angle au pôle que a -i-b a -i-b
le point équinoxial fait avec le méridien du côté occidental, dans l'instant de l'équinoxe^ l'arc de l'équateur, compris entre le méridien et l'étoile vers l'orient, répond au tem.s dont l'étoile culmine après finstant de l'équinoxe, donc au tems i T. Or, 36o degrés de l'équateur passant par le mé- •
ridien dans le tems T — • i 4- i\ le tems t — -T répondra à un anale
horaire d) iz: r _ et l'ascension droite de l'étoile dans l'in-
stant de fequiiioxe sera a :zz: œ -+- 7 :iz: — ^^ — — r, ou a zz
^ ^ ' [a-hb)^'i~-t-hr)^
36o°..( ,, -1 -. U C'est la distance occidentale du point
équinoxial à une étoile connue, qui détermine entièrement sa position. Si la pendule fait le tems r d'une culmination de l'étoile à l'autre, ou que 36o degrés de l'équateur passent par le méridien dans le tems t, l'étoile culminera après le point vernal au moment où la pendule montre le tems— --r: ainsi le lendemain le point
'■ , ÛOO ^
I ' • 1- 1 n r M 1 IV 360° — «
vernal passera au méridien après i étoile, dans i instant — ^— t: ;on trouvera
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donc, pour chaque jour , le tems que la pendule marquera lorsque le point verniàî est dans le méridien, en ajoutant le tems t d'une révolution des étoiles. Mais comme on ne peut pas supposer que la marche de la pendule soit uniforme pendant une année entière, il faut observer journellement le tems de la culmination de la même étoile , pour connaître la valeur de t qui a lieu chaque jour. La hauteur de l'équateur est la hauteur méridienne des points équinoxiaux; dans d'autres situations, le tems indiqué par la pendule donne l'angle horaire de ces points, d'où l'on conclura leur hauteur et azimut 5 de sorte que , pour une époque quelconque , on peut trouver les points équinoxiaux.
Si l'observation a été faite au commencement de l'automne, Fascensioa* droite de l'étoile n'est pas a mais 180® -f""- Ayant comparé le soleil avec plusieurs étoiles, dont les ascensions droites, trouvées par les formufes précédentes, sont a, a', etc. on peut ensuite comparer les étoiles entre elfes, pour voir,, si les différences de leurs ascensions droites sont les mêmes que a^ — a, etc, si l'on trouve de petites anomalies^ on prendra le milieu, pour plus d'exactitude. La comparaison des étoiles entre elles donnera fascension droite dé toutes les étoiles, une seule aj^ant été comparée immédiatement avec le soleil de la manière que nous venons de développer.
§. 88. On peut également employer la méthode qui sera développéeplus bas (§. 93.). Une autre méthode suppose que l'obliquité est connue. Si Ton a trouvé la déclinaison du soleil par sa hauteur, la latitude du lieu étant connue, ou par sa comparaison avec des étoiles, on en conclura son ascension droite par Te moyen de réquation sin f zz: ■^— (§. 76. IH, 2.), EU© donne F ascension droite avec d'autant plus^ de précision , que la déclinaisoa change plus rapidement, ou que ; — est plus grand; et :;:— zi: tg s cos ç cos^ 5' a sa plus grande valeur dans les points équinoxiaux, où ô est nul^ et ezzzQ ou =11 180'*^. Il en est donc de cette méthode, comme de la précédente: on observera la déclinaison du soleil quelques jours avant et après l'équinoxe^ on en conclura son ascension droite j et par la comparaison du soleil avec des étoiles, on en tirera l'ascension droite des étoiles, et par conséquent la position des points équinoxiaux^
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^. 89. Si Ton reprend ces cbservalions au bout de quelques" ans , on s'apercevra que l'ascension droi'.e de toules les éloiles a augmenté d'une certaine quantité; ce qui peut être expliqué par im mouvement en avant, commun à toutes les étoiles^ aussi bien que par nne rétrogradation des points ëquinoxiaux, d'où se comptent les ascensions droites. Mais comme, malgré ce mouvement, les étoiles ne changent point leurs situations réciproques, et qu'il est inconcevable que le nombre immense des astres ait un mouvement aussi général, relativement à des points qui n'ont aucune liaison avec les étoiles, dépendant uniquement du mouvement de la terre; on hésitera d'autant moins ici, où il ne s'agit "que de représenter les mouvemens apparens de la manière la plus simple, à laisser les étoiles en repos, en attribuant aux points équinoxiaux un mouvement rétrograde, égal à la quantité dont les étoiles paraissent avancer. Ce mouvement qui se fait de gauche à droite, fait que les points équinoxiaux viennent à la rencontre du soleil qui, par son m^ouvement propre, avance de droite à gauche; le soleil y parvient plutôt qu'il ne l'aurait fait, si ces points n'avaient eu aucun mouvement; donc les équinoxes, le printems, l'automne, et les autres saisons arriveront, que le soleil n'aura pas encore achevé son cours autour du ciel. Cest pourquoi ce mouvement remarquable a été appelé rétrogradalion des points équinoxiaux ou pré-' cession des éqiiinoxes. Ce mouvement tient à une cause qu'on apprendra dans l'astronomie physique. D'après cela, la véritable révolution du soleil est celle qu'il fait par rapport aux étoiles fixes: elle dure plus longtems que celle relative aux points équinoxiaux; et il est aisé de voir , qu'il en est de même des révolutions de tous les corps célestes. L'astronomie sphérique ne s'occupe que de la grandeur de ce mouvement, et de l'influence qu'il a sur les lieux apparens des corps célestes. Les rè^glcs suivant lesquelles cette influence est calculée, et la nature de ce mouvement, seront exposées dans le chapitre qui traite des étoiles fixes. Le soleil n'en éprouve d'autre altération, si non que sa véritable- révolution n'est pas d'accord avec celle dans l'équateur ou l'écliptique. L'obliquité n'étant pas altérée par ce mouvement, la longitude, et l'ascension droite du soleil se déduit de sa déciinui&ou observée, précisément comme si les points équinoxiaux étaieii?! ea
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repos; mais^ il est nécessaire de connaître la quantité de ce mouvement. §. 90. Dans la théorie du mouvement solaire , il ne s^agit donc que de savoir^ de combien sa révolution relativement aux points équinoxiaux est plus courte que par rapport aux étoiles, ou ce qui revient au même, vu que le mouvement du soleil se fait dans l'écliptique^ de combien les points équinoxiaux rétrogradent par an le long de Fécliptique. La longitude des étoiles augmentera nécessairement de la même quantité, ensorte que cette augmentation donnera immédiatement la précession des équinoxes. Ce mouvement étant fort lent, sa grandeur ne peut être exactement déterminée que par la comparaison d'observations fort éloignées l'une de l'autre; mais l'imperfection des instrumens antérieurs au seizième siècle rend douteuses les anciennes observations_, quand il s'agit d'une petite quantité. Il n'est donc pas étonnant, qu'on n'est pas parfaitement assuré de la vitesse de ce mouvement; cependant on verra, qu'on s^en est assuré à une seconde près, La comparaison des observations de nos tems avec celles d'Hipparque donne un accroissement annuel de la longitude des étoiles de 5o§ secondes; celles de Piolémëe donnent un peu plus. Xes observations de Tycbo, comparées à celles de Lacaille^ donnent 49'^'55 a Si''', 09; le milieu de la totalité est de 5o^'^ En comparant les observations du tems présent entre elles , on trouve 5o'''',o6. M. Delambre, dans ses tables du soleii, suppose la précession annuelle ou la rétrogradation des points équinoxiaux le long de Péclip tique, égale à 5o'''',i.
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CHAPITRE lY
Position du soleil relativement à réquateur. '
§. Qi. l_Ja déclinaison du soleil est l'élément le plus facile à observer immédiatement^ et qui a servi à porter la théorie de l'orbite solaire à sa perfection actuelle. Les tables du soleil sont arrangées de manière qu'elles donnent immédiatement sa longitude pour une époque quelconque, avec laquelle on calcule la déclinaison,, connaispnt l'obliquité de l'écliptique (^.76.1.2.). Les méthodes qui servent à trouver la déclinaison par les observations, ont été exposées plus haut. On la trouve par les hauteurs ^ mesurées au méridien ou autrement (§.5 7.") 5 ou^ parce que cela suppose un secteur très -grand et bien exactement divisé,, par la comparaison avec une étoile qui est à peu près dans le parallèle du soleil (§. 62. siui-'.) y ou enfin,- en observant les tems de la culmination du soleil et de celle d'une étoile connue ;, qui donnent Fascension droite du soleil [^. S^.V, et en calculant la déclinaison (§.76.11.2.).. Comme les observations des -culminations supposent une méridienne bien exacte, ou un instrument des passages^ on peut se servir aussi des hauteurs correspondantes (§. 44-) i mais quand cette méthode est appliquée au soleil, .elle demande, à cause de la variabilité de sa déclinaison, une correction que l'on trouvera plus bas (§, 168. sui^-'.). C'est toujours le bord supérieur ou inférieur y précédent ou suivant du soleil, que l'on a observé: il faut donc réduire les observations au centre du soleil ,. à Taide de son diamètre- (§. 73. suip.). . , ■
§. 92. L'ascension droite du soleil est conclue, par le calcul^ de la déclinaison observée, ou elle est trouvée immédiatement par les observations^ en comparant le soleil avec des étoiles : d'où il résulte deux méthodes. La
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première suppose qu'on connaît Fcbliquilé; alors la formule IIL •?. Tg. ^6.) donne Fascensîon droite que le soleil avait au moment de Tobserva^ion. Si la déclinaison est délerminée par des hauteurs, la hauteur du / pôle et la ligne méridienne sont supposées bien connues. Les erreurs de l'une ou de Taulre donneront un faux résultat pour la déclinaison et l'ascension droite. Le résultat conclu d'une hauteur est siisceptible d'une double erreur_, celle de l'observation niême ou de la réfraction, et une autre qui résulte, si la hauteur du pôle , qui entre dans le calcul , n^est pas bien exactement connue. Ces réflexions ont porté les astronomes, à préférer, et à employer pre^sque exclusivement, la méthode suivante, qui est même indépendante de l'obliquité de l'écliptique.
§. 98. Cette méthode consiste à comparer le soleil avec une étoile, les deux j»ours de l'année , où sa déclinaison est la même , sans connaître cette déclinarsonj et l'on a vu que cette observation se fait aisément avec le micromètre^ ensprte que les erreurs de l'instrument n'y ont aucune influence. Les équations III. i. 2. (§. 76.), dans laquelle le sinus de la longitude et de l'ascension droite appartient à deux angles qui font ensemble 180 degrés, nous apprennent, que les deux lieux du soleil observés, où les déclinaisons sont égales, ont nécessairement même distance du solstice, l'un avant, l'autre après le solstice d'été ou d'hiver, selon que la déclinaison est boréale ou australe. Soit donc {Fig. 23.) ADBEA l'écliptique, AFBGA l'équateur, 8,5-, le soleil lorsqu'il avait même déclinaison S T 11:5/, D le solstice d'été: AD, A F, BD, BF, seront des arcs de 90 degrés, et l'on aura ATzrB?, et AS-=B5, donc TFzzTifF, etDS:=D.ç. Cela posé, la demi-différence des ascensions droites TF donnera celle du point solstitial F relativement au soleil Tj et puisqu'elle est toujours de 90 ou 270 degrés, TF donnera l'ascension droite T même. ,
La comparaison du soleil avec Fétoile, relativement à la hauteur aussi bien qu'au tems de leurs passages, suivant les méthodes développées plus haut (§. 62. suiv^, donne la différence en déclinaison et en ascension droite, pour les époques des deux observations. Nommant donc x l'ascension droite de l'étoile, j:=AT celle du soleil le pren^ier jour, eî ktzzf celle du se-
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cond jour, ^5 y, j', sont les trois angles qu'on cherche, et l'on a y-j-y'ni: 180®. Supposons que x soit plus grand que y et y, c'est-à-dire, que l' étoile ait culminé toutes les deux fois après le soleil; on connaîtra par la première observation, x — jzna, et par la seconde x — y' zzzh, donc a — bzzzy — y.
Comparant cette équation à la précédente j-j-yzznSo", on aura yziiQo*-] ^
^izzQo" — , et X ziz a -\- y ziz ^o'^ -\ •. Cette méthode donne donc à
là fois, deux ascensions droites du soleil, et une de l'étoile.
§. 94. Quoique cette méthode puisse être employée dans cliaque saison;, elle ne donne pas toujours le même degré de précision. Puisque- l'égalité des deux déclinaisons en est la basse, elle sera plus sure , si les observations sont faites dans un tems, où la déclinaison change le plus rapidement, ce qui est l'époque des équinoxes (§. 88.). Gomme l'application de ia méthode est singulièrement limitée par cette condition, elle est ordinairement employée, moins pour trouver l'ascension droite du soleil que celle d'une étoile, pour déterminer par là les points équinoxiaux (§. 88.). Au reste il est aisé de voir que, si l'une des deux observations n'est pas exacte, l'ascension droite de l'étoile ne sera atTectée que de la moitié dé cette erreur. Si par ex. on a pris dans la seconde observation 3 -j- e au lieu de 3, l'erreur de l'observation est e, mais on trouvera xzz:^o°-\ — '■ — , ce qui
ne diffère de la juste valeur que de -. Si toutes les deux observations sont
fautives, l'erreur serait la moitié de la somme des deux erreurs; mais il est à présumer que , dans la première observation comme dans la seconde, on a pris une hauteur trop grande ou trop petite-j et alors les deux erreurs se détruiront mutuellement. En effet, dans le premier cas les points observés T, i, sont trop éloignés des points équinoxiaux A, B, d'un arc e-, dans le secdnd cas ils en sont trop près: on aura donc observé les différences d'ascension droite a — e et b ■\- e dans le premier ca« ^ et dan* le second cas a-{-e et b — e, au lieu de a et b: et dans l'un et l'autre cas il viendra
■ ^-.. 1 (g — g)-f(&4-g) ^ , (a-fe)-f-(6--e) __ a ■+ & • .
X — 90-1 ^ — 90 -|- — ;::Z9o°-|- juste.
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§, 95. Nous avons supposé que les deux déclinaisons du soleil sont exactement égales, ce qui n'arrivera peut-être jamais. Mais, ayant observé avec le micromètre, les deux ditférences d'ascension droite entre le soleil et rétoile, on connaît aussi la différence de ces différences, et par conséquent celle des deux ascensions droites du soleil. Moyennant cette différence on cherchera Tare de l'équateur , que le soleil devait parcourir en avant ou en arrière^ pour avoir précisément la même déclinaison que dans Fautre observation: ainsi les choses seront dansée même état que. dans le cas . précédent. Que la première déclinaison soit (tt, plus grande de <r f que la seconde st, et que l'ascension droite de l'étoile x réponde au point H de Féquateur: la différence des deux déclinaisons <t § zzz d, donnera celle des ascensions droites Trzize. Pour cet effet , il faut comparer encore le soleil avec Fétoile^ le jour précédent ou le jour suivant, ce qui donnera le
changement diurne de la déclinaison in; D, et celui de l'ascension droite
E ^::E*. d'où l'on tirera e zz — cL On peut se servir aussi des formules tri-
gonomé triques,
a § — — r— • (§. 88.); et cos ? =: — — ^g. 76. III. 2.),
qui donnent
d S 95' . COS £ ° ■"" cos^ô'. y^tg^Ê— ^tg2 ô") cosô. -j/i^sui*-^ £ cos"-^ ô' COS^ £ sin^ ô] » _
€U bien e m ■ — -r — ' . On connaît donc d, e, et les obser-
Talions donnent AH — Armrx — z'zzoy AU—At^zx — / = ^. Si l'on
fait ATznj;, on a Arnzsn:/-]- e, donc x — j-:: a -\- e, et/ — jzzza-j^e — b.
■ . a-f-e — 'b Q a-\-e — b En substituanty-t-j=:i8o°, on trouvera jur go'' -| , y. — 90 — ,
et :r =: è + y'zzzgo^ 4- ^ii_jlLf. Les quantités e, d^ sont toujours de même nature; ainsi ces formules sont justes, si la première déclinaison (tt est plus grande que la seconde sf^ comme \a fgure aJ. le réprésente: mais dans le cas contraire, d, et par conséquent aussi e est négatif.
§. 96. Nous avons encore supposé que Fétoile n'a pas ^changé de positionj pendant tout le tem& écoulé entre les deux observations; mais i]^ est visible que la précession des équinoxes (§. 90.) doit nécessairement produire
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un mouvement de l'étoile eïi déclinaison et en ascension droite; on verra dans la suite, que ce mouvement est trouvé pour chaque étoile indépendam* ment de la reclierche présente; on le trouve dans les tables astronomique*. Le mouvement en déclinaison peut aller jusqu'à lo''' dans l'intervalle entre les deux observations, qui est ordinairement d'environ six mois : il est aisé de voir, de quelle manière il faut en tenir compte. En nommant k ce petit arc, dont l'étoile s'est rapprochée du pôle boréal de l'équateur pendant ' le tems écoulé entre les deux observations^ et Ha différence de iléclinaisoii entre l'étoile et le soleil dans la seconde observation, l'étoile étant supposée être plus près du pôle boréal que le soleil, ensorte que k devient " négatif, si l'étoile approche du pôle austral, et ô sera négatif, si le soleil est au nord de l'étoile : il est clair qu'il faut mettre ô — /t au lieu de ô , lorsque d et k sont l'une et l'autre positives ou négatives, et qu'il faut mettre ^-\-k au lieu de ^, si l'une de ces deux quantités est positive, l'autre négative. Après avoir corrigé ô de cette manière, on connaît la différence d des deux déclinaisons dii soleil, d'où l'on conclura e, comme ci-dessus (§. qS.).
Soit h le mouvement en ascension droite, qui peut aller à 26'', ensorte que fétoile est avancée de H en h, ou que B a rétrogradé d'autant (§.89.), HA étant znh: soit, comme ci-dessus, AHzzo:, AT =z j, Atzny', Les observations donneront AH — AT zr, x — y zn a ^ et A/z — A/zn
x-\-h — y ziz-b: donc j' — yznaA^ h — h^ et y -|- J =^ 180°; d'où l'on tire
/ o I a-ffe — h a-hb — b -, a-hb — b
y = 90 H 2 , y— 9^ — ', et x — a-j-y — go" -\ .
Si l'on y joint la première correction i^§. gS.), où Trzne, la première observation donnera a.zizx — y — e, la seconde bzi:x-\-h — j/; donc y • — 'yzz. a^e-\-h — b, ei y ~\- y z^ 180% d'où il suit, y — 90° -[- "-^tlllzi^^
§. 97. Cette méthode servira aussi à trouver le tems où les équinoxes et les solstices ont eu lieu. L'ascension droite de l'étoile x étant connue, sa comparaison avec le soleil donnera, pour un tems quelconque, la différence de leurs ascensions droites zz: o. Nommant donc y l'ascension droite variable du "soleil, j- sera nul dans l'instant de l'équinoxe vernal, donc x — yziz
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fi'zzx', pour l'équinoxe automnal on aura j zn 1 80** , et a-inx — i8o*. Vers le commencement du printems, on comparera donc tous les jours le soleil avec une étoile dont l'ascension droite x est connue, jusqu'à ce qu'on trouvera dznx, ou deux jours dont l'un donne a"^ x, l'antre a<Cx^ ensorte que l'équinoxe est tombé entre ces detix jours. Nommant le tems écoulé entre les deux observations T^ et les deux différences d'ascension droite, que l'on a. observées, a et a' ; l'ascension droite du soleil a changé de a — a' pendant le tems T. Puisqu'il s'agit de trouver l'instant où azzo:, il faut que, depuis la première observation, l'ascension droite du soleil change de a — x:
pour cela le soleil employera le tems fin. ^ T, qu'il faut ajouter au tems
de la première observation , pour avoir l'époque de l'équinoxe.
Pour l'équinoxe d'automne, on a jzniSo'' et azizx — 180®^ pour le solstice d'été, jizigo^ eiazizx — 90°; pour celui d'hiver, jiz: 2 70° et azizx — 270**: il faut donc mettre x — 180°, x — ■90", et x •*►- 270°, au lieu de x-, et l'on trouvera les tems à ajouter à celui de la première observation, ce aui donnera l'épo-
■oue de l'équinoxe d'automne fziz.'' T ,. celle du solstice d'été t-zz
go°-+.a — X 1 . 1,1 • 370° -h a — a: _ ^. . ,■ ^
' ; — 1 5 et pour le solstice d hiver , t m — 1 . Il est aise de
a- — a' ^ a — af
.trouver les modifications dont ces formules ont besoin , lorsque les deux observations sont autrement situées que dans la figure. Pour tenir compte de la quantité h dont rascen5ion droite de l'étoile a augmenté, depuis l'observation qui a servi à déterminer x jusqu'au tems de l'équinoxe ou du solstice, ori n'a qu'à mettre x-\- h au lieu de x,
Om peut trouver ces époques^ sans connaître l'ascension droite de l'éiorle X. Sr le soleil n'a pas exactement même déclinaison dans les deux observations, on cherchera le petit arc e (§. 95.), qui donnera deux différences d'ascension droite entre l'étoile et le soleil, A, B, qui appartiennent à deux déclinaisons égales. Ces deux lieux du soleil étant nécessairement à la même distance du solstice, la différence des ascensions droites dans le sol-
stice même sera zr ■ . Ayant donc fait , au commencement de l'été ou
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a — r^fA-i-B) .. , . , ,.,„,
«& aura /iz: ~ ■ 1. Dans les equinoxes la diiieience des ascen-
aions droites sera — — it 90** : les observations , faites au commencement
du printems ou de l'automne, donneront donc deux jours où a était plus
grande et a' moins grand que ■ it 9^' : on aura donc / izz- — — i — z_ X.
§. 9B. Si Ton a observé deux déclinaisons du soleil, ô\ ^\ et la différence des ascensions droites, ?,?', par la comparaison avec une étoile, on peut en déduire les ascensions droites, et par conséquent aussi l'obliquité. En effet, les obser, rations donnant ô^ h'', et ?' — ? = ^, on a (§.69.) sin ^\, sin ?'::tgô:tgr, d'où il suit sin ^' -h sin ?: sin ^' — sin ^ :: tg l' 4- tg ô': tg ^' — tg ô", ou tg 1_1l? : tg ^-^-^ : : sin ^^' -\- 5") : sin (5' — ô), ce qui donne
,a„g t_l = ^-A^,-^ tang - , et tang e = — . (§. ,6. VI. ..), les deux ascensions droites éiant données par les équations ,_?:±i_l_^^ et e=^-t-^---
5^. 99. Ces résultats ont besoin, pour être exacts^ de plusieurs petites corrections qui seront développées dans le cours de cet ouvrage. C'est un de ces cas trës-fréquens dan-s l'astronomie , ou l'on commence par chercher des périodes simples et approchées des mouvemens célestes, pour les corriger et rapprocher de plus en plus de la vérité, par une suite d'observations bien soignées. Il fallait déterminer les élémens de l'orbite solaire, sans faire attention aux petites irrégularités, avant que la comparaison pénible de ces élémens avec des observations plus exactes donnât le moyen de les mettre à une épreuve rigoureuse, et de découvrir les corrections nécessaires. Les tables calculées d'après ces élémens ont paru longtems être d'accord avec les observations, jusqu'à ce que les anomalies devenaient sensibles, par des •méthodes et des instrumens plus parfaits.
Les deux élémens de l'orbite solaire, dont nous venons de parler, savoir la position des points équinoxiaux, et l'obliquité de fécliptique, déterminent entièrement sa ligne d'intersection et son inclinaison relativement à l'équateur, donc la situation de son plan^ mais la nature de la courbe gue le soleil décrit ou paraît décrire dans ce plan^ et la loi de son mou-
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vement., ne sont pas encore déterminées. On a vu, que les observalions donnent immédiatement la déclinaison et l'ascension droite du soleil, pour un tems quelconque , d'où l'on trouve sa longitude. Ainsi on pouvait découvrir la vitesse du soleil dans chaque point de son orbite, le tems qu'il met à parcourir sa route, et autres circonstances remarquables. On pouvait calculer des tables du soleil sur la totaliié des observ'ations faites jusqu'alors, et ces tables pouvaient être vérifiées, en calculant d'avance les lieux du soleil, et en les comparant avec les observations postérieures. Comme il esta présumer, que le mouvement du soleil dans l'écliptique, qui est proprement son. orbite, est plus uniforme et régulier que celui dans l'équateur , auquel elle est réduite par le calcul ^ il était naturel d'arranger les tables ensorte qu'elles contiennent la longitude du soleil pour un tems' donné. Cela suppose d'à* bord une bonne mesure du tems, et puis une suite continue d'observations, par lesquelles chaque point de l'orbite est exactement déterminé avec le tems qui y répond. Mais, le mouvement du soleil dans l'écliptique n'étant pas non plus uniforme, les tables seraient très-compliquées, si elles devaient indiquer immédiatement la véritable longitude. Pour les rendre plus simples et commodes, il a fallu commencer par supposer le mouvement du soleil uniforme 3 de sorte que le tems d'une révolution entière donne immédiatement^ pour chaque tems, une longitude moyenne, qui est ensuite corrigée et convertie en longitude rraie^ par le moyen d'autres tables. Toute cette recherche est donc fondée sur la longueur de Tannée , la vitesse du soleil dans chaque* portion de sa route, et une exacte mesure du temsj à quai il faut ajouter plusieurs petites corrections que nous devons à l'astronomie moderne, et principalement à sa partie physique. Rien ne répand plus de jour sur toute la théorie du soleil, que l'origine et l'arrangement des tables; et cela sera l'objet des recherches subséquentes. Cependant nous traiterons d'abord deux matières, très-importantes pour les fonctions les plus ordinaires de la vie, les saisons et les tems du jour, dont l'explication n'aura aucune difficulté d'après ce qui précède.
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CHAPITRE V
Les .saisons.
§. 100. J_Ja vicissitude des saisons, à laquelle nous devons non-seu-» lement les plus grandes beautés de la nature et les plus douces jouissances de la vie, mais aussi cette variété infinie de biens utiles et même nécessaires, dont la terre récompense l'industrie de ses liabitans d'une main libérale: cette vicissitude qui, par des nuances insensibles, réunit l'hiver engourdis-' sant au brûlant été , et qui revient toujours sous les mêmes formes — la diversité des climats, ce lien puissant qui,' par le sentiment des besoins mutuels , réunit les peuples de la terre, depuis les glaces éternelles des pôles jusqu'au sable brûlant de la ligne, et qui la première leur appi-it à étendre les vertus sociales, des individus et des familles aux nations entières — =• toutes ces variétés bienfaisantes, dont on reconnaît rarement toute l'étendue, sont l'effet d'un mouvement très-simple de la terre, de la direction de son axe, et des différentes situations des pays de sa surface relativement à cet axe. Quiconque est capable de sentir la différence entre la chaleur de l'été et 'le froid de f hiver , apercevra aussi, que l'une et l'autre est inséparablement lié avec la hauteur plus ou moins grande du soleil, avec son séjour plus ou moins long sur fhorison,. enfin avec sa situation relativement à l'équateur. L'Africain, brûlé par les rayons du soleil tombans verticalement sur sa tête, porte peut-être envie au voisin du pôle, que le soleil, en se traînant le long de son horison , défend à peine contre l'engourdissement; tandis que celui-ci désire pouvoir se réchauffer dans les déserts de l'Afiique, après son long sommeil hivernal. Tout se réjouit^ et la nature rajeunie se réveille, lorsque le soleil méridien remonte vers le zénit^ mais tout se meurt
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ou se fléfrit, quand le soleil redescend vers l'horison, pour donner dii repos à la nature épuisée , et pour verser sur nos frères éloignés les jouissances dont ils avaient été privés si longtems.
§. 101. L'astronomie sphérique ne s'occupe pas des mouvemens réels, mais des apparens- Il est donc indifféient , de supposer le mouvement du soleil autour de la terre, ou celui de la terre autour du soleil j il est cependant plus naturel, d'adopter ici la dernière hypothèse^ dont la vérité sera démontrée dans la suite. Mais il n'est pas nécessaire de s'attacher rigoureusement à une seule hypothèse j il est permis de se servir tantôt de l'une, tantôt de l'autre, et de préférer dans chaque cas particulier, celle qui répand le plus de clarté sur la matière dont il s'agit. Mais avant tout il faut prouver que les deux mouvemens donnent eiTeclivement les mêmes phénomènes, les mêmes longitudes et déclinaisons apparentes du soleil j ou plutôt il faut montrer, quel mouvement de la terre autour du soleil doit être supposé , pour qu'il en résulte les phénomènes que les observations nous font connaître. Comme les lieux apparens du soleil, ainsi que tous les points du ciel, sont déterminés par leur situation relativement aux étoiles fixes, il s'entend que cette substitution d'un mouvement à- l'autre ne peut avoir lieu, qu'en supposant en même tems la distance des étoiles si grande, que l'orbite entière de la terre soit insensible en comparaison d'elle^ car on voit aisément, qu'autrement le mouvement de la terre doit nécessairement produire d'autres phénomènes, que celui du soleil. La suite de cet ouvrage donnera les preuves de cette immense distance; nous ne la regarderons ici que comme une hypothèse qui représente les mouvemens apparens de la manière la plus simple. Il ne faut donc pas oublier, qu'il est constc.mment supposé que toutes les lignes et tous les plans , menés par une étoile et par un point quelconque de l'orbite de la terre, sont parallèles entre eux.
§. 102. Soit {Fig. 24.) AB la ligne des équinoxes, laquelle, étant déterminée par les étoiles fixes (§. 86.), aura toujours une situation parallèle, quel que soit le point de forbite de la terre par lequel elle passe (^§. loi.); soit S la terre, autour de laquelle le soleil paraît décrire le cercle CDTE. Lorsque le soleil est en C, sa longitude, vue de la terre, sera iiz ASC. Si
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es est prolongée jusqu'à la périphérie du cercle en T^ et que aT5 soit parallèle à AB3 ab sera la ligne des équinoxes, vue de la terre T, si l'on suppose qu'elle décrit autour du soleil S le même cercle suivant la même direction TE CD 3 la longitude apparente du soleil sera donc g T S — ASC. La longitude de la terre, vue du soleil, sera ASC-hCSD-j-DSTziiASC-j-iSo*': la différence entre la longitude géocentrique da soleil et la longitude liélîo' centnque de la terre^ est donc constamment de 180 degrés. Si, la terre avance de T en t, le lieu apparent du soleil S avancera de C en c, et sa longitude géocentrique a^S zi: arS =: «TS -f- TSi", a augmenté de l'angle TS/zzQSc: et ce même angle eût été son accroissement, si le soleil était allé de C en e autour de lar-'terre^ immobile en S,
. Soit {Fig. i5.) ADBE l'équateur, BGA la moitié boréale de l'éclipti-
que, AFC la moitié australe, donc la section commune AB la ligne des équinoxes , le soleil . en S , la terre en T au nord de l'équateur. Qu'on abaisse de T une ligne Tl perpendiculairement à l'équateur, et que l'on imagine un plan parallèle à l'équateur par T^ auquel la ligne S s zr.T i est perpendiculaire. Cela posé, ce plan sera l'équateur apparent relativement à la terre , et le soleil , vu de la terre , paraîtra au dessous de l'équateur de l'angle ST^^ donc la déclinaison géocentrique du soleil sera rr: STs australe, tandis que la déclinaison héliocentrique de la terre_est zziTS^ boréale. Or T S / zz: S T ç, donc la déclinaison géocentrique du soleil, et la déclinaison héliocentrique de la terre, sont constamment égales, mais de nature opposée. Le lieu apparent du soleil, ou sa longitude géocentrique, est le point C, TSC étant une ligne droite: il faut donc transporter le soleil de S en G, si l'on veut faire la supposition qu'il circule autour de la terre immobile en S. Sa déclinaison géocentrique sera pareillement australe, parce que T est au nord de l'équateur, et elle sera égale à CSc, si Ce est perpendiculaire à l'équateur: on a donc CSciizTS^ zz ST5, comme ci-dessus.
Il est donc visible, que les mêmes phénomènes et changemens, relativement à la longitude et à la déclinaison, et par conséquent aussi par rapport à l'ascension droite, auront lieu, soit que le soleil décrive autour de
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la terre , ou la terre autour du soleil , des orbites semblables et suivant les mêmes lois,
§. io3. 1,0. figure 26. représente la terre dans les points principaux de son orbite ATCBD autour du soleil S, et le papier représente le plan de récliptique, qui est déterminé par les lignes AB, CD, Supposons que la ligne SE^ perpendicnilaire à ce plan, qui est l'axe de l'écliptique, fasse avec celui de l'équateur SP un angle égal à l'obliquité i. Comme l'axe du monde S F ne change pas de position (§. 4i-)> tous les axes terrestres «a, tr,cy,b^, c?ôV seront parallèles à PS. Ayant donc abaissé, dun point P de l'axe, PQ perpendiculairement au plan de l'écliptique, SQ ou CD sera la commune section de l'écliptique et du plan passant par les pôles ESP, dont l'un est perpendiculaire à l'autre: partant AB^ élant perpendiculaire à CD, le sera aussi au plan ESPj PS A et ES A sont des angles droits, par conséquent AB est à la fois dans l'équateur et dans l'écliptique, d'où il suit que AB; est la ligne des équinoxes, et CD celle des solstices. Si E, P, a,7, c, b,d, sont les pôles septentrionaux, le soleil aura une déclinaison australe 1= £, lorsque la terre est en D-, car sa distance au pôle boréal d est SD<f=:CSP=rCSE-|-ESP = 90' -}- e. Le solstice d'iiiver arrivera donc sur la terre „ quand elle est en D | et allant de D en A, C, B, elle sera dans l'instant de l'équinoxe du printems> en A, elle sera en C lors du solstice d'été, et en B lors de l'équinoxe d'automne. Lorsque la terre est en A , le soleil lui paraît en B, sa longitude et ascension droite étant zno: AB est donc dirigée vers le point vernal, duquel les longitudes et ascensions droites se comptent suivant la. direction BDAC. Si la terre est dans un autre point quelconque de son orbite T,, et que TV soit parallèle à AB, VTS— X sera la longitude du soleil, donc CST =1:90° — X.. Le point F, auquel ST coupe la surface de la terre, est celui qui a le soleil au zénit: on le trouvera, en imaginant un triangle sphérique au centre S^ formé par lescotés PSCz=90°-f £, CST =190** -— X, et l'hypothénuse PST, vuque ce triangle a un angle droit surSC. On a donc cos PST =r cos PSC.cos CSTzi: ' — ■ sin £. sin X, et la distance du lieu F au pôle boréal est FT^, d'où l'on lire sa latitude boréale (3 = 90° — FT/. Or, T^ étant parallèle à PS, on ê PST — 180'— FT/=^9o'+[3, ou cosPST'-— sinp> d'où il suit sin p:=r
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sin e sin X, ou sin p = sin ô" (§. 76. I. 2.>. La latitude du lieu de la terre, qui a le soleil au zéiiit, est donc constamment égale à la déclinaison du soleil.
§. 104. L'équation que nous venons de trouver^ P=^, donne seulement la hauteur du pôle, et par conséquent un parallèle entier de la terre, ce qui est d'ailleurs évident: car conformément au mouvement diurne, le parais lèle entier dont la hauteur du pôle est =z ô', parvient successivement dans là situation du point F, ou sur la ligne ST. Mais comme la déclinaison î change continuellement, le point F seï^, dans un instant donnée celui dont la hauteur du pôle est égale à 6\ et qui a midi, ou le soleil au méridien. La latitude des lieux qui peuvent avoir à midi le soleil au zénit, croît et décroît, est boréale et australe, en même tems que la déclinaison du soleil. Elle est un maximum, et égale à l'obliquité de Pécliptique, au tems des solstices: elle est boréale pendant le printems et Fêté, australe en automne et hiver j elle est nulle, ou ce qui revient aa même, les lieux situés sous la ligne ont le soleil au zénit^ les jours des équinoxes. Les deux parallèles da la terre^ dont la latitude boréale ou australe est égale à l'obliquité, sont les plus éloignés de l'équateur, parmi ceux qui- peuvent avoir le soleil au zénit, et qui, étant enfermés par ces deux parallèles , forment une zone qui , à cause de la chaleur brûlante que produit le soleil vertical, a été appelée zo72e iorride. La ligne ou l'équateur terrestre passe par le milieu de cette zone qui a une largeur d'environ 23* 28' (§. 85.) de chaque côté de l'équateur. Le soleil, étant parvenu à l'un de ces parallèles, retourne vers la ligne: c'est pourquoi ces parallèles terrestres sont aussi appelés tropiques. Les tropiques terrestres et célestes (§. 77.) sont situés dans la surface du même cône droit.
§. io5. Nous avons pris, pour trouver l'équation sin p zz sin s sin X n: sin ^ (§. io3.), un chemin un peu long, exprès pour faire voir, que toutes les variations des saisons s'expliquent parfaitement par les mouvemens simples que la figure 26. représente: ces mouvemens sont, la rotation diurne de la terre sur un axe constamment parallèle ou immobile, et sa route annuelle autour du soleil, dans un plan coupé obliquement par cet axe. Qïi appelle
généralement été le tems de l'année, où le soleil à midi est le plus près du zénit, hwer le tems où il en est le plus éloigné , les époques de sa distance moyenne au zénit déterminent le printems qui précède l'été^ et Vautomne qui succède à Tété. La méthode la plus naturelley pour déterminer les quatre saisons, serait donc d'appeler été et hiver les quarts de l'année;, dans le milieu desquels la plus petite et la plus grande distance du soleil au zénit ont lieu, ensorte que le soleil serait, pendant tout l'été plus près , et tous les jours d'hiver plus éloigné du zénit ^ que dans tout autre jour de l'année. Alors l'arc de l'écliptique o" D tt {Fig. 23.) renfermerait l'été, [3 E 7 l'hiver, ce qui déterminerait en même tems les arcs de l'automne et du printems, TrBp et 7 A A «T. Mais comme les points <r, tt, p, 7, où les quatre saisons commenceraient, ne soiit pas marquans, et que cette méthode ne serait pas applicable à la zone torride, on a préféré de compter Vêlé depuis le jour, où le soleil approche le plus du zénit , c'est-à-dire , où (3 et ô' sont égales ou le moins différentes, jusqu'au jour où le soleil est à sa moyenne distance. Dans ce moment Vautomne commence^ et il dure jusqu'au commencement de Vhii-'er,ou l'instant où le soleil est le plus éloigné du parallèle du lieu : l'hiver finit, et le pj^intems commence, lorsque le soleil revient à sa moyenne distance dir parallèle. De cette manière, la détermination des saisons est très-facile pour tous les lieux situés hors des tropiques. En eiïêt, (3 étant plus grand que £, la différence p — ô' sera la plus petite i^ (3 — £, lorsque ôzziej elle sera
la plus grande zn j3 -|- s, si ô zz — s; et la moyenne valeur ^^ ziip
aura lieu, lorsque ô zz: o. Relativement à un lieu septentrional, l'été commence donc à l'entrée du soleil dans le tropique du cancer, sa longitude étant X iz: 90*3 l'automne commence au moment où le soleil passe par l'équateur, X étant zz: i8o°3 l'hiver à l'entrée du soleil dans le tropique du cap ncorne (Xnziayo*); et le printem» à son second passage par l'équateur (Xzizo), Un lieu méridional aura, dans les mêmes instans, les saisons opposées. On voit ,^onc que les quatre points cardinaux de l'écliptique déterminent les quatre saisons, pour tous les lieux situés hors de la zone torride 3 et l'on comprend ce qui a donné lieu aux dénominations de solstices d'été ou d'hiver, et d'équino^ xes d€ printefiis eu d'automne, qui se rapportent à un lieu septentrional.
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§. io6. Dans la zone torricle, ou entre les tropiques, [5 est moins grand que £;• en conséquence^ la distance du soleil au zénit, (3 — è\ devient nulle deux fois par an, lorsque S^z.^; mais cela arrive en diûerens tems de l'an- . née, qui dépendent de la latitude du lieu. Les lieux de la zone torride oni donc deux éiés, ou plutôt un double été, parce qu'aucun printems ou automne ne les sépare. Le commencement de l'été est donné. par l'équation sin X zz — — (€. io3.), qui donne deux valeurs de la longitude du soleil,
sin £ ^'^ -^ ^ '
dont la somme fait i8o degrés j dans un lieu par ex. dont la latitude est T (T {Fig. 23.), le premier et le second été commencent, lorsque le soleil est en cr et en tt. La distance au zénit, [3 — -ô', est un maximum ziz^j-\-^, lorsque h' ziz — £; l'hiver commence donc, à l'entrée du soleil dans le tropique opposé. Le commencement du printems et de l'automne pourrait être déterminé pai le passage du soleil par l'équateur, où ces saisons commencent sur toute la terre, ou par l'instant où le soleil est à sa moyenne distance du zénit zz: ^
C& qui doit être égal à p — ô', d'où il suit ô" zz — : le soleil est donc
de l'autre côté de l'équateur, ayant une déclinaison zz -,
Sous la ligne même on a (3 zz o. Il en suit, i. que fêté commence deux fois, au passage du soleil par l'équateur, où 5~ rz: o et [3 — ô zz 05 a. que l'hiver commence également deux ibis, à l'entrée du soleil dans les tropiques, ô' étant zz^jl £^ et ô' — P un maximum; 3. que le printems et
l'automne est aussi double, et que ces saisons commencent, lorsque (^" H — ^
Les lieux situés dans les tropiques, ont la hauteur du pôle égale à l'obliquité de l'écliptique, (3 zz. £. Leurs saisons sont donc les mêmes que celles des lieux situés hors des tropiques. L'éLé commence à l'entrée du soleil dans leur tropique [^^^-zz-t, (3 — Szzo); Thiver commence à l'entrée du soleil dans le tropique opposé i^ô zz: — £, [3 — 'Szz:ii);. le printems et l'automne commencent lors du passage du soleil par l'équateur (ôzzo, (3 — ôzzezz — J.
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CHAPITRE VI
Les quatre tems du jour.
%. 107. l-Jes quatre époques remarquables du jour résultent du mouxrement diurne de la terre , comme les saisons du mouvement annuel Le matin commence au le^er du soleil^ il est inidi^ lorsque le soleil parvient à sa plus grande hauteur dans le méridien; le soir commence au coucher du soleil; gt mmuit arrive, quand cet astre revient au méridien, étant le plus abaissé sous l'horison. On voit que trois de ces époques sont l'objet des observâ»tions, le quatrième seulement du calcul. Pour expliquer tous ces phénomènes du mouvement diurne, il suffit de supposer^ que la terre tourne sur un axe^ suivant la direction opposée à ce mouvement apparent, de droite à gauche. Soit {Fig. 27.) VQ cet axe, sur lequel la terre tourne dans un jour, suivant la direction :Z s d'occident en orient; soit PZQ le plan d'un cercle horaire immobile , dans lequel le soleil est en S, en faisant abstraction de son mouvement propre; et que la ligne qui joint les centres de la terre et du soleil^ rencontre la surface de la terre en s, dans un certain instant, ensorte que s sera le lieu qui , dans cet instant, a le soleil au zénit, et tout autre lieu Z dans le méridien PZ5 aura midi. Supposons que la terre, par sa rotation, ait décrit l'angle horaire ZVz, ensorte que le méridien PZQ ait pris la situation P2Q; et Z soit arrivé en z: alors le soleil sera éloigné du méridien du lieu Z ou z, du côté opposé ou vers l'ocident; sa distance sera mesurée par le même angle ZP^, et les lieux de la terre, qui ont midi dans ce second instant^ auront, par rapport au lieu précédent z, une longitude occidentale zir^PZ: les astres paraîtront donc tourner autour de la terre d'orient en occident. Le lieu z verra le soleil suivant une di-
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rection parallèle à C S (en faisant abstraction d'une petite dififérence qui dépend de la distance du soleil, et que l'on appelle sa parallaxe), et C^ est la ligne verticale de z: la distance du soleil au zénit est donc l'angle SCz^ ou l'arc d'un grand cercle sz. Dans le triangle sphérique P52 on a cos sz-zz, cos P 5 cos P ^ -f- côs -s Vz sin Vs sin Pz, et en se servant des désignations employées ci -dessus (§. 34-)» on & sz ou SCs zzgo» — y) , Vszizç^o'* — 3. P 2 m: 90" — p, 5P2 z= y, dona sin >! = sin S' sin (3 -|- cos 7 cos ô' cos (3, la même équation que nous avons trouvée par le mouvement diurne de la sphère (§. 34. ï. I-)- il 6st donc évident que les deux hypothèses donnent absolu» ment les mêmes phénomènes..
Dès que sz^ devient plus grand qu'un quadrans , le rayon visuel du soleil, qui est parallèle à CS, s'abaissera sous Fhorison , et la terre n'étant pas transparente, elle empêchera, de voir le soleil. Cet astre se lève donc ou se couche,, lorsque t] zz:o; il est midi, lorsque y-zzo, et minuit, quand 7 est de 180°.. Il en est de même des: autres astres, avec cette différence, que ces quati-e époques ne seront pas appelées matin, soir, etc.-
§.. 108.. Le teras qui s'écoule- d'un midi à l'autre, ou en.-, général d'un passage du soleil par un cercle horaire au suivant, est appelé yoz/r. L'usagé commun est de prendre pour commencement du jour, duquel on compte leS heures, le passage inférieur du soleil au méridipn , ou minuit. Les astronomes commencent le jour à midi, parce que c'est l'instant le plus aisé à observer, qui est le plus souvent observé, et d'après lequel sont réglées les horloges , surtout les cadrans solaires. Le jour est partagé en 24 parties égales qui sont appelées heures: une heure est donc la nl^^ partie d'une révolution diurne du soleil 3 elle est partagée en 60 minutes^ la minute en 66 secondes , etc. Au moment où le centre du soleil culmine , il est oh, cm. os. dans ce lieu, et les astronomes comptent de cette époque 24 heures de suite jusqu'au midi suivant 5 ce qui a l'avantage, qu'on n'a pa« besoin d'ajouter, si une observation a été faite avant ou après midi. Ayant donc remarqué le tems T qu'une pendule a fait d'une culmination du soleilk l'autre, il est aisé, si l'on peut supposer la marche de la pendule et du soleil uaiforme pendant ce jour, de troviver l'angle horaire du soleil, ou le
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tems du jour;, qui répond à un tems quelconque indiqué par la pendule. Si la pendule est bien réglée, elle fera 24 heures, ou en général, il s'écoule ^4 heures solaires, pendant que le soleil décrit un angle horaire de 36o degrés: il décrit donc un angle horaire de iS" en une heure, i5' en une minute, etc. On convertit donc le tems en arc, en le multipliant par i5, et les arcs sont converlis en tems par la division par i5, en mettant des heures au lieu des degrés, etc. Par exemple, à 7 h. 4™- ^^s. l'angle horaire occidental du soleil est z= ic6° y o'^; et quand l'angle horaire du soleil est de 55^3^10'' à Test, ou 3o4''56'5o^^ à rouest, les astronomes comptent 2oh. 7 9m.47-s. Il s'entend que tout cela est relatif à un seul méridien, et que sous d'autres méridiens on compte les heures dilTéremment ; mais toujours suivant la même loi.
§. 109. Un des problèmes les plus communs, qui peuvent être résolus par ce qui précède, c'est de trouver le tems où une étoile fixe ou un autre point immobile de la sphère est dans le méridien j il sera résolu dans le chapitre qui traite de la mesure du tems. Un autre problème regarde le tems du lever et coucher du soleil. Pour cet effet, on n'a qu'à chercher , par le moyen de la déclinaison du soleil^ son angle horaire à l'horison, ou son arc semi-diurne (§. 36.), qui sera converti en tems. Si l'on fait t) =: o, l'équation. III. I. (§. 34.) deviendra cos 7 1= — tg [3 tg ô. Le signe négatif nous apprend, que l'arc semi-diurne est toujours plus grand que 90 degrés^ tant que la hauteur' du pôle et la déclinaison sont de même espèce. Le tems qui répond à cet
arc, est zn — ■ (§.108,): il donne immédiatement le coucher du soleil, parce que
•les heures se comptent de midij pour trouver le tems du lever, on otera — de 24 heures. Il est supposé ici, que la déclinaison que le soleil avait à l'horison , est connue, quoique cet instant soit inconnu. Ce calcul se fait donc ordinairememt de la manière suivante: on égale ô' à la déclinaison du soleil à midi^ pour calculer 7; on cherche^ par le moyen du changement diurne de la déclinaison, la véritable valeur de ô" qui convient à l'instant 7; et cette valeur servira à calculer plus exactement cos 7 :=i: — tg (3 tg ô .
§. iio. Si l'on fait encore dans l'équation précédente 7zi:o, l'astre est, au moment de sa culmination p dans l'horison , donc il ne s'élève point sur
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rhorison. On a donc tgptgô'zz: — i, d'où ilsuit que ô' et p sont de nature opposée, et que p-j-'^^^Q^*- En faisant 7zz:i8o% l'astre est dans l'horison au moment de son passage inférieur au méridien, partant il ne se couche pas: on a pour ce cas tang p iang Szni, d'où il suit que S et {3 sont de même espèce, et que /3-j-ô~ — 90*. En général, on a pour la plus grande hauteur d'un astre, sin 7] zzL cos (p — S) , et pour sa plus petite hauteur sin t^ zz: ■ — • cos (p -|- S") (§. 34. I. I.). L'astre est. donc toujours sous l'horison, si cos (p — â") a une valeur négative, ou que p- — • ô' ^ 90", c'est-à-dire, si p et 6" sont de nature opposée, et que p-]-'5'^9o''. L'astre sera toujours sur l'horison, si — 'Cos p,+ ô') est positif, ou cos (p -|- d") négatif, donc p -|- ô >- 90"*, p et 6' étant de même espèce : d'où l'on conclut les propositions suivantes. Les astres dont la déclinaison est assés grande, pour faire avec la hauteur du pôle une somme plus grande que 90 degrés, ne se lèvent jamais, si la hauteur du pôle et la déclinaison sont de nature opposée^ ils ne se couchent jamais, si elles sont de même espèce {Voy. §. 35.). Les astres qui ont une déclinaison ô" telle que p -j- ô zr 90®, font les limites entre ceux qui ne se lèvent ou ne se couchent jamais, et ceux qui se lèvent et se couchent tous les jours.
§. III. Si l'on veut appliquer ces propositions au soleil^ il faut se rappeler que sa déclinaison ô' n'est jamais plus grande que l'obliquité £^ d'où il suit qu'au commencement de l'été;, sa déclinaison boréale ayant sa plus grande valeur m £, il ne se lève pas sur l'horison de tous les lieux, dont la latitude méridionale est plus grande que 90'' — s, et qu'il ne se couche pas dans les lieux dont la latitude septentrionale est plus grande que 90" — £. Dans le reste de l'année ô" est plus petit que s: il faut donc qu'un lieu, où le soleil ne se lève ou ne se couche pas, ait une latitude plus grande que 90'' — -ô", .et à plus forte raison plus grande que 90" — £j le soleil ne se lève ou ne se couche pas dans un lieu septentrional, tant que sa déclinaison australe ou boréale est plus grande que 90* — p. Il en est de môme de l'autre hémisphère; et l'on en tirera les conclusions suivantes.
Tous les pays, où le soleil ne se lève ou ne se couche pas une fois dans l'année, sont compris entre le polo et un parallèle terrestre, dont la hauteur du pôle est égale à 90° — a, ou dont la distance au pôle est égale
à l'obliquité de Fécliptique. Il y a un pareil parallèle dans l'un et l'autre hémisphère de la terre, et ces deux parallèles sont appelés le cercle polaire boréal et australy les pays circonpolaires , où le phénomène précédent a lieu, sont compris entre le pôle et le cercle polaire. Ils ont la plus grande hau- * leur méridienne du soleil, lorsque ô' n: s j ce qui donne sin t) zi: cos (p — g) (§. iitD.),^ ou viizrgo'' — (3 ~j- g : ainsi puisque p est plus grand que 90° — g^ là plus grande hauteur du soleil au méridien n'y peut jamais être plus grande que 2 g =1: 46° 56^.
§. 112. Il résulte de l'équation cos 7 r:z •— ig (3 tg ô' (§. 109.% que 7 > 90°, ou que le soleil est plus longtems au dessus de l'horison qu'ati dessous , tant que (3 et ô' sont de même espèce, et qu'au contraire l'arc nocturne est plus grand que l'arc diurne, si (3 et ô sont de nature opposée. En désignant par 7' l'arc semi- diurne dans- le dernier cas, on aura cos7''=z: — cos 7^ donc 7 -}- 7'' zz 180**, Or, les demi-^arcs diurne et nocturne- faisant aussi ensemble 180*, 7' est égal au demi-arc nocturne dans le premier cas 5 c'est-à-dire, la déclinaison d'un astre étant donnée, l'arc diurne et nocturne est égal- réciproquement à l'arc nocturne et diurne qui conviennent à la déclinaison opposée de même grandeur. Cela veut dire relalivement au soleil, que dans lout lieu de la terre, la longueur d'un jour deté est égale à celle de la nuit correspondante en hiver, et chaque nuit d'été est égale au jour correspondant d'hiver. On peut donc trouver le lever et le coucher du soleil en hi^ ver, des jours analogues de l'été, et réciproquement, en peimutant le lever et le coucher. Si [3 et 5" ont des signes opposés, cos 7'' :=i tg [3 tg ô' croît en même tenis avec [3, 7' diminue, et 7 augmente, parce que 7 -j-r 7^ nz i8o°5 c'est-à-dire, les jours d'hiver sont d'autant plus courts, et ceux d'été d'autant plus longs, que la hauteur du pôle est plus grande. En faisant varier ô, on trouvera de la même manière, que tous les lieux de la terre ont le plus long jour et la plus courte nuit , lorsque le soleil est dans le tropique de leur hémisphère, mais que le jour est le plus court et. la nuit la plus longue, lorsque le soleil est dans le tropique opposé. Sous la ligne on a [3zrO;, donc cos 7 z:= cos 7''rz: G, ou 7 zz: 7^ nz 90°, quelle que soit la déclinaison. dvi soleil: sous l'équateur,. tous les, jours et toutes les- nuits.de l'année sont do
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ia même dujëe de 12 heures. Quand le soleil est dans l'équaieur^ 3' est nul, et 7 zi:7' zz: 90*5 quelle que soit la hauteur du pôle: au commencement du printems et de l'automne le jour est égal à la nuit sur toute la terre. Ces deux propriétés ont donné lieu aux dénominations de Féquateur et des points équinoxiaux. Au pôle (3 est 1=90°, donc p-j-^'^Qo*, aussi iongtems que 5' est de même espèce que (3: il s'en suit (§. no.), que les pôles uont qu'un seul jour et une seule nuit d'un demi-an, ou que le soleil i^este six mois au dessus, et les six autres mois au dessous de l'horison des pôles, qui est Féquateur même. Tout cela ne doit être entendu que du centre du soleil, et en faisant abstraction de la réfraction^ mais ces recherches sont plus importantes pour la géographie que pour l'astronomie.
§. II 3. ha Jïgure 28. représente la terre avec les cercles dont il a été question. PQ est l'axe, P le pôle arctique, Q le pôle antarctique, AR l'équateur, PAQR le méridien qui est le plan de la projection de la terre. Les arcs AC, RE, AH, RI, PB, PD, QF, QG, sont égaux à l'obliquité de l'écliptiquej CE, HI, sont donc les tropiques du cancer et du capricorne, BD, FG, les cercles polaires boréal et austral. Les segmens sphériques BPD, FQG, sont les deux zones glaciales; l'espace compris entre les deux tropiques GHEI est la zone torride-, le résidu forme les deux zojies tempérées CBED, H FI G. La chaleur et le froid qui résultent de la hauteur du soleil plus oa moins grande, ou de la direction plus ou moins oblique, suivant laquelle les rayons solaires frappent les différentes parties de la surface de la terre, ont donné lieu à ces dénominations.
La différente situation d'un lieu de la terre par rapport aux autres , a encore donné lieu aux dénominations suivantes. Les habitans de deux lieux, diamétralement opposés l'un à l'autre, comme B et G, D et F, C et I, E et H, A et R, P et Q, ont élé appelés Antipodes^ leurs longitudes sont différentes de 180 degrés, et leurs latitudes sont égales mais opposées. Les habitans d'un même parallèle sous des méridiens opposés, comme B et D, F et G, C et E, H et I, A et R. sont appelés Antoecicns; enfin ceux qui, habitant sous le même méridien, ont des latitudes égales mais opposées, comme B et F, D et Q, C et H, E et I, s'appellent Périocciens. Les antipodes ont les saisons et les
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tems du jour opposés: les antoeciens ont les mêmes saisons^ mais les tems du jour opposés; les périoeciens ont les mêmes tems du jour^ mais des saisons opposées.
§. 114. Quand le soleil s'élève sur l'iiorison, il n'éclaire pas seulement tous les objets qui peuvent être frappés directem.ent par ses rayons, étant situés de manière que la ligne droite qui les joint au soleil n'est interrompue par aucun corps opaque; mais d'autres objets qui ne sont pas exposés aux rayons du soleil, sont illuminés plus ou moins, selon que l'atr mosphère çst plus claire ou plus obscure. Une cliambre dont les fenêtres font face au nord/- est parfaitement éclairée à midi, quoique les rayons solaires n'y puissent point entrer. Comme cette lumière dépend du tems du jour, elle est nécessairement l'effet des rayons solaires, non pas des rayons directs , mais de ceux qui sont réfléchis par quelque corps. Ce corps ne peut pas être un objet terrestre , parce que la lumière est d'autant plus grande, que l'exposition de la chambre est plus libre; c'est plutôt la portion septentrionale du ciel ou de l'atmosphère > qui éclaire les corps exposés au aord, en réfléchissant la lumière du soleil dont elle-mêm.e est éclairée directement. L'air a donc, ainsi que tout autre corps, la faculté de réfléchir les rayons du soleil; et c'est cette propriété de l'air, qui éclaire tous les objets qui ne peuvent être frappés directement par les rayons du soleil, ou qui sont à l'ombre. Un autre effet de cette propriété de l'air est sa couleur bleue par un ciel parfaitement serein,
§. ii5. Après le coucher du soleil, ses rayons ne tombent plus suv riiorison mais ils rencontrent encore les objets élevés, tels que les sommets des montagnes^ des tours, etc. L'atmosphère étendue au dessus de l'horison est donc aussi illuminée le soir, et renvoie cette lumière vers la terre. La même chose arrive avant le lever du soleil,, et cette lumière que l'atmosphère nous fournit, lorsque le soleil est sous l'horison, est appelée crépuscule. A mesure que le soleil s'abaisse sous l'horison , la portion de l'atmosphère visible qui est éclairée par le soleil,, diminue; la lumière du crépuscule s'affaiblit, et disparaît enfin tout-à-fait, lorsque le soleil est abaissé au point, que toute la portion éclairée de l'atmosphère «e trouve sous rhorison. ïl
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n'est pas aisé de déterminer les limites du crépuscule, et même la nuit la plus obscure nous laisse encore apercevoir des objets. Cependant les astronomes sont convenus de fixer les limites entre le crépuscule et la nuit close à l'instant oii les plus petiles étoiles commencent ou finissent d'être yisibles; ce qui dépend encore de la bonté des yeux. Ordinairement on. donne à lare c/e ^'/5/o7^* des différentes étoiles, c'est-à-dire à l'abaissement du soleil ■sous l'horison, lorsqu'on commence à les apercevoir à la vue simple, les valeurs suivantes; ii ou 12 degrés pour les étoiles de la première grandeur, i4* pour celles de la troisième grandeur, et 18" pour les plus petites étoiles. On suppose donc que le crépuscule commence le matin , et finit le soir.^ quand le soleil est abaissé de 18° sous l'horison: cela posé, il sera aisé d© résoudre les problèmes suivans.
§. 116. Si l'un cherche la durée du crépuscule qui aura lieu tel jour dans un certain lieu, la hauteur du pôle p, la déclinaison du soleil 6', ef l'abaissement de 18*, sont donnés: on en conclura l'angle horaire 7, et ayant soListi'ait le demi-arc diurne, le résidu, converti en tems, donnera la duré© du créj^\uscule. Faisant donc v] iz: — iS"*, l'équation lil. i. ^§. 34.) donnera
sin 18 -I- sin S sin ô" ^ , • i i
cos 7 — — . Cet angle est touiours plus grand que 00",
jusqu'au jour où [3 et ô' sont de nature opposée, et sm (3 sin ô ^ sin 18°, ou
sm [3 ■>> — , donc S "> 00 04 • 01 le crépuscule est>compte pour une
partie du jour, il en suit, que tous les lieux de la terre dont la latitude est au dessus de 5i degrés (ce qui fait à peu près ^ de toute la surface de la ten'e) , ont tous les jours de l'année plus longs que les nuits , par r effet de la faculté de l'air de réfléchir- la lumière. Aux pôles mêmes le crépuscule dure, jusqu'à ce que la déclinaison opposée du soleil surpasse i8°: les deux crépuscules avant le commencement et après la fin de leur «té ou jour de six mois, pris ensemble, durent quinze semaines.
Si la valeur prccédeate t.e cos 7 est zz: — i, le crépuscule dure toute la nuit. Alors on a sin i8°-|-sin [3 s;n ô izicos [B cos 6, ou sin i8°iz:cos ((S-j-ô), donc 5 zz-j'-i** — [3. Sous la latitude par ex. de 60"", il n'y a pas nuit close, aussi longtems que la déclinaison du soleil est au delà de 12 degrés; et il est visible que k portion de l'année, durant laquelle un lieu n'a pas nuit
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elose, augmente avec la hauteur du pôle. La même équation donne {3 = 7 -i® — 5", dont la moindre valeur est 4^* 32^ il s'en suit que les lieux qui, pendant quelque tems , n'ont pas nuit close, doivent avoir une latitude d'au moins 48® 32', ce qui est à peu près le parallèle de Paris.
§. Î17, Le problème inverse est, de chercher le jour de l'an où, dans un certain lieu, le crépuscule durera un tems donné. Soit {Fig, 29.) LS le parallèle que le soleil parcourt ce jour là^ HR Thorison, Z le zénit, P le pole^ S la limite du crépuscule: on connaît donc ZSzzzioS", Z^ingo*, .SP5=z7, PZmgo'' — 13, et l'on cherche ô' — 90®— PS. On a dans Le triaa- |;leZP5^
_ _ sin (3 sin 5"
CesZP5 = — — ^r T.J
cos p COS 0 —
et dans le triangle ZPS,
COS ZPS ou cosCZP5 4-7) = — ■ T — -K- 5
^ ' ' cospcoso '^
®u bien
cos Z P 5 Gos y — sin Z P 5 sin 7 =: cos Z P 5 — • — ■ . — - *
COS j3 COI 0 '*
d'où l'on tire
Sm Z P 5 Zr ■ r. TT^ — ^: -»
sin 7 cos p cos û
Mais la première équation donne aussi \%,
,. -{/(cos^jS — sin^S)
Sin Z P 5 zz: i— ^ t^ — - .
co^ p *^"^ o
En comparant ces deux valeurs de sin ZP^^ et prenant les carrés, on irom*
Tera sin ô' par cette équation:
♦.= sin"ô'^ 2sin^(3(i — cos 7) -f- cos^psin^7 > -j-2sinBsin i8*sin(3(i-^ cos7) -f-sin^i8* — cos^p.sin^7.
■Comme elle est du second degré , on trouvera deux valeurs de è, donc, puisque le soleil parvient deux fois dans l'année à la même déclinaison, quatre différens jours, où le crépuscule a la durée donnée 3 mais il ne faut pas oublier, que ô" ne peut être plus grande que 23* 28''.
Entre ces deux: déclinaisons qui donnent la même durée du crépuscule, il y en aura une, où cette durée est un maximum ou minimum. Il est évident qu'elle est un maximum, lorsque ôzz-J-ê; mais ce n'est pas le maxîmum dont il est question ici, parce qu'il est renfermé entre les deux dé-
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clinaisons égales qui arrivent deux fois par an, tandis que notre équation» quadratique donne deux valeurs inégales de ô'. Conformément à la nature des maximay le maximum qui appartient à l' zn s, doit être suivi par un minimum: il y a donc une déclinaison, à laquelle répond une durée qui est un minimum, et qui est donnée par les équations précédentes. On peut trouver le plus court crépuscule, et le jour où il arrive, de la manière suivante. ,
§i ii8. En différentiant les expressions précédentes de cosZPs et ed eos (ZP5-p'V) (§. iiy-)? on trouvera, en faisant varier 7 et ô',
<9ô'.sinj3 7> 7T) A_?^'^^/• ^ 3-(sin p -^ sin 16° sin ô")
c„s(3,cos'-^ ô'.sinZPs' ^* ' "^' "~ cos[3.cos2ô'.sin(ZPj-f7)'
Puisqu'il faut faire 37 =1:0, afin que 7 soit un minimum, on peut égaler ces deux expressions, ce qui donnera
sin(ZP5-+-7) sin [3-+. siniS'». sin 3'
ïiu Z P s sin (3 ' . •
Les équations du §. 117. donnent encore
sinZP.=z:>^^^"^"^,-"i^, et
cos p COS 0
,„_, ... i/fcos^S — sin2 ô" — 2 sin 18° sin G sin 3" — sïn* 18*") sin (ZP5 4-7) — 2-!^ S— — r -— !- ^ ■'
d'où il suit
sin(ZPj4-7) / ea$'j3 sin* 5' — 2 sin 1 5^ sin j3 sin 3' — sin* i8«
sm Z Ps ' cos^ |3 ■ — sm^ ô"
En égalant les deux valeurs de ^—^ ^, et prenant les carrés, on trouvera
sin Z P s
o zn sin^ 1 8° . cos^ ô' . (sin^ ô" -[^ sin^ P) "h 2 sin 1 8° . sin [3 . sin ô' . cos^ î, «t en divisant par sin^ 1 8* . cos^ ô",
. „ , , 2 sin S- sin ô; , . „• , . . — sin (3 -•- sin (3 -cos 18*
Les deux racines de cette équation sont sin 0' zz -. — — ZT-
^ sin 10^
sin (3 (i :^ cos 18^) , N • ,. sinp.sin^g^» • o4 o
o -, donc i) sin ô z= -^ -■- zz. — sm p tg 9" , et
Sin 18^ ' ' sing^^cosg^ o ^ »
N . , sinG'Cos^q" • ^ . a x i t ' i
2) sin 5 iz: — ! — zz — sm 3 cot q*. Le plus court crépuscule arri-
sing^. cosg^ r if i r
rera donc quatre fois par an, et toujours en hiver, parce que ô' est négatif.
Mais comme ô^ ne peut être plus grand que aJ"* 28', la seconde racine ^■sX
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limitée par la condition que sin (3 ne doit pas excéder tang 9'. sin 23* 28 : celte solution ne peut donc avoir lieu que sous des latitudes plus petites que 3® Sj^ La première racine a lieu pour toutes les latitudes, parce que sa plus grande valeur est sin 6' zz: tang 9^*, ou ô" zz: 9* 6' 47'''- Cela serait donc la déclinaison qui donne le plus court crépuscule pour le polCj où sinj3zz:i; mais ce problème n'est pas applicable au pole^ qui n'a qu'un seul jour, et par conséquent un seul crépuscule dans toute l'année. En général, il faut satisfaire à deux conditions, pour que plusieurs crépuscules arrivent successivement:.^ l'une , que la distance du soleil au zénit soit à minuit plus grande que 108 degrés, l'autre, que le soleil se lève et se couche le mêma joui-. La distance au zénit à minuit est (90* — [3) -[- (90 -j- ^\ ^^ soleil étant de l'autre côté de l'équateur, ainsi que la solution du problème le demande. Il faut donc, en vertu de la première condition, que 72® + ô' soit plus grand que (3. Conformément à cette condition, il résultera de la première racine, que sin ô' doit être plus petit que tang 9". sin 7.4° -r 5", ou. sin ù- < tg 9° (cos iS'cos ô' 4- sin 18* sin ô), d'où il suit tang ô' < —
tano; 9=*. cos 18^
-fg9^. sinji
/ f?9<'.cosi8=» fs;q='. C05i8^\ ., ^ r. ^
(=z ; -— — ±1 ~— , donc tang ô' < tang 9% et Ô^ < 9^ Il faut
donc que p soit plus petit que 72°-|-9'' ou [3<8i<». Alors on aura [3-j-ô'<90°, d'où il suit que le soleil se lève et se couche ce jour là '§. iio.): donc la seconde condition est aussi remplie. Supposant par ex. [3 =r 80",^ l'équation sinSzz: — sin [3 tg 9* donnera ô :zz S*» 58' 25'', d'où il suit que la distance du soleil au zénit sera au minuit de ce jour =z 10° --[- 98'' 58' 26", plus grande que ïo8*. A midi cette distance sera zi: '90°-]- ô) — (90° — p)zz:88°58'^ par conséquent, le soleil se lève ce jour là, et il se lèvera tous les jours, jusquà ce que ô" soit de 10 degrés, ce qui n'arrivera qu'au bout de trois jours; €i les jours qui précèdent et qui suivent celui où è' était zn: 8° 58', auront des crépuscules plus longs que ce jour. On voit donc, que la seconde racine n'est applicable qu'aux lieux compris entre les deux parallèles, dont la latitude est de 0° 37', et que la première est applicable à toute la terre, excepté les segmens autour des pôles, dont la base est le parallèle de 80** de latitude. Pour Téquateur , où pn:o, les deu^ ratines donùent ôzz:o:
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le plus court crépuscule a donc lieu sous la ligne , les jours des équinoxes.
§. 119. Connaissant maintenant la valeur de ô', on peut trouvef 'ym^PS, ou la durée du plus court crépuscule, de la manière suivante. Faisant pour abréger, sir\^'^ziza, cosg^zizb, sin p=:y^ cos pi=:^, b'^ — J"^:
iang ZV s zzz c^ et tangÎ7iz:^^ la racine i) est sinô'ziz — ^f, ce qui étant saibstitué dans les équations du §. 117. donnera
cosZP^zz:- r;, et cos (Z P 5 -j- 'V) m — ^ -— , parce que sin iS'^uzzab.
bgcosà , bgcosà '■ ^
De là il vient
C0SZP5 — cos (ZP5 + 'y)z=2sin fzP5-j-~') sin -=: ~^^, et
V 2/ 2 ogcosô
2P5-J- cos (ZP5 + 7) = 2 COS fz'Ps-]-^\cos - =
d'où il suit
f g — . tg Z P 5 H ) ou X zn : ce qui donne
2^V 2/ 1 — ex m^ ^
o zzioc^ ^ -1 -■ . Les deux racines de cette équation sont
■fi Q.-\- / ! f^ q1 , / ja,^2> r/2
œ=. =-Li — _t ). Maintenant les équations cos ZP5 ir — ~ —
2 m'^ ^ bgcoià
Sin ZP.=: r-^-^ (§• "?•) = '~T~~Ç - r^-^ ^«"^^ent
cos (3 cos ô è g cos 6 6 g cos 6
m 1, X -1 • . Tn-f-m-j/li — /ua^b'^') i~f-cosi8^ cziz-—; dou il vient x=: -^= — ^-^ — — -= . Comme a est
environ |, et m <; i, 2 «m est plus petit que |; donc le signe 4- ferait x plus grand que 3; mais on sait que Î7<45°, et en conséquence a:<<i: il
r X. 1 11 1 I — cos 18'' 2 a^ a .,,..,
laut donc^ prendre la valeur x zn riz — • — rz: — .• d où il suit
2 a VI 2 a m m
gle 7, converti en tenis, donnera la durée du plus court crépuscule.
On peut trouver le même résultat par une construction très -simple. On a dans le triangle Z^P, cos 5 = — ^ , et dans le triangle ZSP,
cos 0 07
c sin (3-f-sin ifl^sin ô' -r- ^ •
"~ — coî">8-'co.T~' ' substituant donc sin ô=: — tg 9° . sin p, il
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Tiendra cosbzz — ' ^ „^ -^— — — ^— ^=^t:os5, donc S=:5. Faisant donc
cosio^coso cosio^'coso
ZQ=:::i8'',. on aura entre les triangles PSQ, P^Z, ces relations, QS = 9o":z:Z;y, PS = 9o° -[-ômPs, etS^r^^ donc PQ — PZ =: 90^ — (3, ZP^mQPS, d'où il suit ZPQ =: 5PS z=i7. Ou a^ donc dans le triangle isoscèle ZPQ,
donc sin 1 7 un — ^ , comme ci-dessus. (*)
2 cos p ^
(*) M. Fuss a le premier donné une solution semblable, il y a plus de 3i ans, fVoyés Sey;- Un.^-dstron. JakibuchJ'ur- l']^'^, Gompar. ^stron. théor. et prat. par 31. Delambre, T. J». €h. 14,).-
CHAPITRE VIL
/- Longueur de Vannh.
§. 120. 1-J.a longueur de rannée donne la longitude moyenne du soleil pour un terns quelconque, si elle est connue pour une seule époque (§. 99.). La mesure du tems, d'après laquelle les horloges sont réglées, est le jour avec ses parties^ les heures, etc. (§. 108), ou la rotation de la terre. La question dont il s'agit ici, est donc proprement: combien de fois la terre tourne sur son axe, pendant qu'elle achève sa route annuelle autour du soleiil. Le tems que le soleil met à faire, par son mouvement propre, rnie révolution entière, ou à revenir au même point d''où il était parti, est appelle année} il y a donc autant de difFc rentes aig|MB^.> qu'il y a de manières de déterminer le lieu du soleil. Si ce lieu est déterminé par les seuls points fixes du ciel, les étoiles, le tems au bout duquel le soleil revient à la même étoile, est Pannée sidérale. Il paraît que cette année, qui est la véritable révolution du soleil^ doit aussi être la plus aisée à déterminer. En observant successivement le soleil et l'étoile au méridien, on trouvera, par rintérvalle du tems, la diiTérence des ascensions droites à midi vrai zr: a. On fera la même observation au bout d'un an ou de « jours, lorsque le soleil a à peu près la même ascension droite: ayant trouvé la différence d'ascension droite entre le soleil et l'étoile iz: b un peu plus grande que a; le lendemain à midi on trouvera cette différence me, et c <^a. Il est visible, que l'année sidérale est plus grande que n jours, et moins grande que n -[- I jours: on trouvera aisément ce qui manque à « jours, pour compléter l'année. Dans le jour écoulé entre la seconde et la troisième observation le soleil a parcouru l'arc de Téquateur, b — c, et après n joure il lui
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manquait encore l'arc b — a pour faire une révolution entière. En supposant
^onc le mouvement du soleil uniforme pendant le dernier jour, on -aura
^-— c à ^— G. comme un jour à t. Le tems tziz ~ , étant ajouté à «, don-
nera la longueur de l'année solaire zz (« -{- j jours.
§. 121. La méthode précédente donnera un résultat plus exact, si Ton fait les secondes observations après un intervalle de plusieurs anS; alors Ter- - reur_, étant divisée par -le nombre des années, deviendra inconsidérable: une remarque, faite déjà par Hipparque qui sut bien en profiter. Si par ex. dans i'intervalle de n jours, il s'est écoulé jji révolutions sidérales plus une à peu près, il faut ajouter ^m 7- — à n jours, pour avoir 7?^ -|- i années sidérales: on a donc m -|- i ans zz ( « -}- 7 ) JC'UI'S, et Tannée sidérale est de
nib — c)-i-b — «a . ^, , . • i 1, 1 •
'— — r r- Tours. L erreur qu on peut avoir commise dans i observation
{m-hi)[b—'c) ' ^ i'
des ascensions droites, a,h,Cf est donc divisée parj^z-j-i, et par conséquent [in-\-\) fois plus petite. Mais pour porter la précision à une seconde, il faut une longue suite d'années 5 et comme tout dépend ici de la bonté des pendules, on serait borné aux observations modernes, et celles des anciens astronomes seraient' perdues pour nous. Ainsi, puisqu'il est indifférent, quelle année on détermine la première, rien iTétant plus facile, que de réduire Tune à l'autre | les astronomes prennent pour base de ces recherches l'année tropique ^ qui peut être déterminée par les observations les plus anciennes.
§. 122. La révolution du soleil relativement à féquateur ou à l'éciiptique, qui ramène cet astre à la même distance aux points ëquinoxiaux et soistitiaux, est la cause des saisons, sur lesquelles sa position par rapport aux étoiles n'a aucune influence. Une pareille année^ dans laquelle la longitude du soleil augmente de 36o degrés, est appelée année tropique: elle conviendrait exactement avec l'année sidérale, si la précession des équinoxcs (§. 89.) ne changeait pas la situation des étoiles relativement aux points équirioxiaux. Pour déterminer la longueur de cette année, on n'a qu'à observer les équinoxes: car le tems qui s'écoule d'an équinoxe de printems ou d'automne, d'un solstice d'été ou d'hiver, à fautre, est une année tropique.
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Nous avons exposé (§. 97.) les méthodes qui donnent une déterminàtiou exacte de l'époque des équinoxes et des solstices 5 deux observations analogues donneront donc la durée de l'année. Les anciennes observations des équinoxes nous donnent le moyen de détruire les erreurs inévitables des observations , en comparant celles des anciens astronomes avec les nôtres. On peut même négliger d'abord les corrections, d'ailleurs ^^ien connues, qui résultent du mouvement des étoiles (§. 96.). En effet , puisque cette correciion/^— (§. 96. j j ne monte qu'à 10'', et que le soleil met environ 4 minutes à parcourir 10''', il n'en résulterait qu'une erreur de 4 niinutes ou 24^ secondes, relativement à la longueur de l'année; l'erreur serait donc d'une seconde , si les deux observations étaient éloignées de 240 ans l'une de l'autre.
S- 123. Pour éclaircir cette méthode, je vais tirer un exemple de Vastronomie de Lalahde. L'an i^Q avant l'ère vulgaire, le 24 Mars à 11 heures 55 minutes avant midi, iiipparque observa à Alexandrie Féquinoxe du printems. Le même fut observé par Cassini à Paris l'an 1^35 le 21 Mar^ nouveau style, à 2 heures 20m. 4° s- du matin. Eu réduisant cela au calendrier Julien, et au méridien d'Alexandrie, l'époque de la dernière observation sera le 10 Mars ^\\. 12m. 26s. avant midi. Il manqua donc i4 jours 7 heures 42 m. 34s. à la dernière observation, pour la faire coïncider avec la première: partant fintervalle est T zz: (17J5 -|- i45) années Juliennes moins i4j- 7h. l^im.. 34s. Or l'année Julienne étant de 365 ^ jours, l'ihtervalle est T zz: TiiSBo . 365 -| i4j jours — (^h. 4^m. 34s.) pendant
lequel 1880 années tropiques se sont écoulées. La durée d'une année est
donc A zn — — - zz 365 jours 6heures moins lom. 58s. 10 ^.zz365j. 5h,
49ni. I s. 5o t. On a négligé ici quelques petites corrections qui seront développées dans le tome II. de cet ouvrage; on y verra en même tenis, comment la longueur de Tannée tropique se trouve avec la plus grande précision. Elle est suivant Lalande zz363j. 5h. 48ni. 4^^- L)'apjès les nouvelles tables de M. Delambre, elle est zz: 365 j. 5h. 4*^"^- 5i^6o666sec.
§. 124. L'année tropique donne immédiatement f année sidérale. Lorsque le soleil, au bout d'une année tropique, revient au point vernal, sa Ion»
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gitude étant nulle, l'étoile, dont la longitude était également nulle au commencenient de l'année, s'esi^ pendant ce tems, éloignée du point zéro à l'orient de 5 o''',i, conformément à la précession des équin<)xes (§. G.&.): la longitude de cette étoile, -et de toutes les. autres, a augmenté de 5o^^^i. Le soleil aui'a donc besoin, pour rejoindre l'étoile, du tems i qu'il emploie à parcourir un arc de 5o'^,i. Mais comme la longitude de l'étoile aura encore augmenté pendant Je tems ^, on trouvera l'année sidérale plus exactement par la proportion suivante. Dans une année tropique , le soleil a parcouru,
relativement -aux étoiles fixes, un arc de 36o® — 5o'',i: nommant donc A la
60'' I longueur de l'année tropique (^. laS.) , il viendra t zn ■——:, — ~t- A rz:
20 min. 19,95632 sec. La durée de l'année sidérale S sera donc A-\-izz
365 j. 6. h. 9m. 1 1,56298 sec.
Outre ces deux années il y en a encore une Iroisième j L'année anù-
malistîque^ dont ij sera parlé plus bas.
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CHAPITRE VIIL
Longitude moyenne du soleîto-
^. Ï12.5. V^n appelle mouvevient moyen du soleil, celui- qui résulte do lai durée d'une révolution entièr-9 ou d'une année, en~^ supposant le mouvement uniforme', il est donc trouvé par le moyen d'une simple proportion,, et détermine la vitesse constante ou moyenne du soleil. Dès qu'on connaît encore la longitude du soleil pour un tems quelconque, on trouvera, par une simple addition ou soustraction , la longitude moyenne du soleil pour tout tems postérieur ou antérieur. Lorsqu'au bout d'un an, le soleil est revenu à la même longitude, l'ascension droite sera aussi la même qu'au commencement de l'année : le soleil décrit donc pareillement 36o° en ascension, droite, dans une année tropique. Les mouvemens moyens du soleil sont' donc; les mêmes relativement a récliptique et à Féqiiateur; et son ascension droite moyenne se trouve de la même manière que la longitude, si elle est connue pour un certain tems. Il- faut donc connaître deux choses, pour trouver la longitude moyenne à une époque donnée, sa vitesse ou son mouvement moyen, et sa longitude moyenne pour un tems quelconque. Cette longitude moyenne,, avec le tems auquel elle appartient, a été appelée par les astronomes Epoc/ue: c'est de là que se comptent toutes les autres longitudes, et elle est la base sur laquelle elles sont calculées. Les mouvemens de tout astre, même des étoiles fixes, ont besoin de ces époques qui sont le' fondament des tables astronomiques: il est donc nécessaire, de déterminer avec l'exactitude la plus scrupuleuse, la longitude moyenne et le tems répondant, qui sont 'destinés à servir d'époque. Au reste, une erreur relative à l'époque influe sur toutes les longitudes de la table de la même manière,
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en les faisant trop grandes ou trop petites d'une certaine quantité. Cette erreur étant donc découverte, les tables peuvent également servir à trojuver les véritables longitudes, par une simple addition ou soustraction de l'erreur de l'époque; et elle se découvre aisément, si l'on aperçoit que la différence entre les longitudes, tirées des observations et des tables, est constante.
§. 116. Le soleil parcourant 36o degrés de l'écliptique ou"~de l'équateur dans une année tropique A, son mouvement moyen ou uniforme dans un autre tems quelconque i sera zz — 360°. Les réductions suivantes ser-
virent à faciliter ce calcul.
SScr'* zz. logSooo'^; A zn 3i ôSôgBi , 60666 secondes^ un jour zi: 86400 secondes; une heure =z 36oo sec. Le mouvement moyen du soleil est donc
pour un jour, :^: 5 9' S'', 33; pour une heure rr 2' 2 7''', 85;
A jours
pour une minute =2'', 46; pour une seconde zzo^'', 04.
Le tems que le soleil emploie à parcourir un arc donné a, est
n: — — A. Le soleil parcourt donc 360" ^
i**' en 24,35 sec.; l'en 24 min. 20,97 sec.; i*en 24 heures 20 m. 58,i43s.
On en cpnclura aisément le moyen mouvement du soleil
pour une année commune de 365 jours iz: 359''45''4o'''5 368
. zi:ii'29<'45'4o'^368;
pour une année bissextile de 366 jours m 36o''44'48''')7
pour quatre années Juliennes, dont trois sont de 365 jours, et une de 366 jours = 0^0» 1^49'', 8.
Le mouvement séculaire pour cent années Juliennes, dont 25 sont bissextiles, est zz o^o°45'45'''3
pour cent années ^Grégoriennes , parmi lesquelles il n'y a que 24 bissextiles zz 1 1^2 9*46' 3 6^,7.
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§. 127. Une longitude quelconque du soleil, obsei'vée avec le plus grand soin, peut servir à déterminer l'époque. Mais comme les observations donnent la longitude vraie qui, à cause de la vitesse plus ou moins grande da mouvement, diffère de la longitude moyenne que les tables doivent indiquer, pour être plus simples et commodes 3 il faut réduire la longitude vraie à \x moyenne, ce qui sera expliqué plus bas. Les meilleures observations pour cet effet sont celles des équinoxes mêmes , parce qu'alors la longitude da soleil se trouve sans calcul, de 0® ou de 180*. Ainsi Tobsérvation d'une longitude vraie donne, au moyen de cette réduction, la longitude moyenne^ par conséquent une époque, d'où l'on peut conclure, à l'aide du mouvement moyen, autant d'époques qu'on voudra.
§. 128. Pour simplifier les tables astronomiques, on a, suivant l'exemple respectable de Ptolémée, calculé l'époque pour le commencement de chaque année, et nommément pour le midi du premier jour de l'année, suivant le méridien des tables, en se conformant à l'usage des astronomes qui commencent le jour à midi. Mais il faut observer, que l'époque répond au midi du 3 1- Décembre de l'année passée, ci c'est une année commune, et au midi du 1 Janvier, si l'année est bissextile. Si l'on avait fixé toutes les époques au i Janvier, les jours ne seraient d'accord que jusqu'à la fia du Février, et les dix mois suivans l'année bissextile différerait d'un jour. La disposition précédente fait qu'une année commune avance d'un jour pendant les deux premiers mois , et que du commencement du Mars, où l'année bissextile a rejoint les années communes, les jours des deux années sont d'accord. Le bureau des longitudes de France a changé ces deux arrangemens : dans toutes les tables, publiées par ce bureau, les époques sont fixées avi commencement du jour civil et de l'année civile, c'est-à-dire, au minuit qui sépare le i Décembre du i Janvier, ou l'année passée de la nouvelle année , sans distinction de commune ou de bissextile. Il en résulte que, depuis le i Mars, les longitudes répondent, dans l'année bissextile, au jour précédent celui de l'année commune. Dans les tables du soleil par M. Delambre , la Table JÏI donne les épocpies ou longitudes moyennes du soleil, pour le commencement de chaque année civile depuis 1760 jusqu'à
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1900, d'après le méridien de Paris. Dans la Table IV on trouve le mou ver ment moyen qu'il faut ajouter aux époques de la Table ÏIl, pour avoir cei^• les des années correspondantes dans les autres siècles avant et après le 19!'"^. Ges deux tables donnent donc l'époque du soleil au commencement d'wne année quelconque de tous les tems passés et futurs. La Table VI donne le mouvement moyen du soleil pour tous les jours de l'année, et la Table X pour les heures, minutes, et secondes. Ces tables suffisent, pour trouver, par une simple addition, la longitude moyenne du soleil ipour un tems quelconque, compté d'après le méridien, de Paris, ou d'un autre lieu, dont la.
longitude géographique est connue.. .
CHAPITRE IX
Longitude vraie du soleiL
f. lîig. 1-Ja définîtion de ia longitude moyenne suppose, cfue la vitesse, avec laquelle le soleil décrit son orbite, est constante, ou le mouvement uniforme. C'est aux observations à décider, si cette supposition est juste: en tout cas elle est utile, parce qu'elle donne le seul moyen de découvrir les irrégularités qui pourront avoir lie\i dans l'orbite solaire. Il est possible (et nous allons voir que c'est effectivement le cas), que le soleil parcourt sa route avec une vitesse variable, qui sera nécessairement tantôt plus tantôt moins grande que la vitesse moyenne; que par conséquent, le lieu moyen du soleil, calculé pour un certain tems, sera différent de celui que le soleil occupe dans ce moment, ou du lieu vrai. Pour connaître cette différence entre les longitudes vraies et moyennes, il faut calculer la longitude vraie par la déclinaison et l'ascension droite qu'on observera de tems en tems, ou d'un midi à l'autre, par la comparaison avec une étoile: on tirera des tables ia longitude moyenne pour les mêmes midis, et on trouvera pour chaque midi la différence entre les longitudes vraie et moyenne, ainsi que le mouvetnent vrai en ?4 beures. Si ce dernier se trouve tantôt plus tantôt moins grand que le mouvement moyen, il est prouvé, que le mouvement du soleil n'est pas uniforme. Les observations de peu de iours sutïisent, pour s'en assurer.
§. i3o« Si ces irrégularités n'avaient aucune période, au bout de laquelle elles reviennent suivant le même ordre , il serait impossible de calculer d'avance le lieu du soleil: car ce calcul, s'il est fondé sur l'expérience seule, ne peut se faire, à moins d'avoir vu plusieurs suites de changemens
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semblables, qui donnent lieu à conclure les changemens futurs des passés, c'est-à-dire des périodes} et s'il est fondé sur la théorie, il suppose une loi que l'on ne pourra découvrir qu'après une longue suite de siècles. On pourrait dresser des tables pour le tems passé , fondées immédiatement sur les observations 3 mais la science de l'astronomie, dont le but principal est de déterminer d'avance pour un tems quelconque , les périodes des mouvemens célestes et les lieux des astres, n'existerait pas. Quand on voit, que la longueur moyenne du soleil, déduite des observations de plus de mille ans, est parfaitement d'accord avec la durée actuelle de chaque année, et qu'au bout â'une année moyenne, le soleil occupe toujours le même point de son orbite qu'au commencement (en faisant abstraction des irrégularités presqu' insensibles qui sont l'effet de causes indépendantes du soleil et de la terre), on a une preuve complète, que l'année est toujours de même durée, qu'en conséquence toutes ces irrégularités se détruisent mutuellement dans le cours d'une année, ensorte qu'elles disparaissent au bout de l'année, pour commencer derechef; qu'enfin toutes les irrégularités de la route solaire ont nonseulement une période constante, mais que cette période est l'année même.
§. i3i. La vitesse du soleil dépend donc du point de son orbite, qu'il occupe 3 et dès que l'on connaît la loi, suivant laquelle la vitesse varie dans les différens points de l'orbite, on peut trouver, dans chaque point, la différence entre les longitudes vraie et moyenne, et par conséquent la longitude vraie même^ on peut dresser des tables pour tous les tems. Comme la longitude moyenne change uniformément, il est tout simple, d'arranger les tables ensorte qu'elles donnent, pour un tems quelconque, d'abord la longitude moyenne, qui servira à trouver la différence des longitudes moyenne et vraie, ce qui donnera la dernière 5 en d'autres mots, la loi, suivant laquelle le mouvement vrai varie, doit être donnée en fonction de la longitude moyenne. Comme il est à présumer, que cette loi dépend immédiatement du lieu vrai du soleil , et non du lieu moyen qui est une pure fiction; il faut procéder de celte manière. Il est certain que, même dans ce cas, la loi dépendra au moins médiatement de la longitude moyenne , parce que celle-ci est une fonction de la longitude vraie: la loi étant donc don-
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liée en fonction de la longitude vraie, on trouve pour une longitude vraie quelconque, la différence des deuxlongitudes, et partant la longitude moyenne. On calculera donc à l'aide de la longitude vraie, la différence entre la vraie et la moyenne, donc la moyenne même: on composera de ces deux quantités une table tellement arrangée, que la longitude moyenne donne la différence des deux longitudes, ou qu'elle en est l'argument, quoiqu'elle ait été calculée par le moyen de cette différence. §. i32. Il s'agit donc de découvrir par observation, la loi que suivent ces irrégularités, ou la cause dont elles dépendent. Pour faciliter cette découverte, il faut commencer par chercher les points, où l'irrégularité est un maximum, ou ceux où le vrai mouvement du soleil est le plus rapide et le plus lent. Ils seront les points principaux de l'orbite , et la vitesse actuelle du soleil dépendra de sa distance plus ou moins grande de ces deux points. En, observant le vrai mouvement diurne du soleil pendant une année entière (§. 129.), on ne tardera pas à s'apercevoir, quil est le plus rapide au solstice d'hiver, le moins vite au solstice d'été, et qu'il est égal au mouvement moyen de Sq' W dans le tems des équinoxes^ Le mouvement vrai est donc plus lent que le mouvement moyen, depuis Téquinoxe du printems jusqu'à celui de l'automne ; il est plus vite pendant l'automne et l'hiver. Les quatre points principaux du mouvement vrai coïncident donc, au moins à peu près, avec les quatre points cardinaux de l'écliptique. Un accord aussi parfait nous portera à croire, que la situation du soleil relativement à l'équateur est la véritable cause de ces irrégularités, ou que leur loi est une fonction de la longitude du soleil seules et cependant le raisonnement serait faux. Il est possible, que les véritables points dont cette loi dépend , ne coïncident qu'accidentellement avec les points solstitiaux et équinoxiaux. Cependant, si cette coïncidence était constante et exacte , cela serait indidércnt pour la construction des tables, et pour l'astronomie sphérique en général. Mais on va voir que ces deux suppositions sont fausses. Cette recherche se réduit à ces deux questions: 1) si la plus grande, la plus petite, et la moyenne vitesses coïncident précisément avec les solstices et les équinoxes, 2) si la vitesse est toujours la même , la longitude vraie du soleil étant la même.
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§. t33.. Le soin que Von a eu à faire les observations précédentes aussi exactement que possible, a donné le résultat, que la plus grande, la pins petite, et la moyenne vitesses arrivent environ huit jours après les solstices et les équinoxes: il faut donc répondre négativement à la première question. Mais comme cette recherclie demande une précision d'une ou de deux sec-ondes , parce que la difterence entière entre le maximum et le minimum du mouvement diurne ne se mante qu'à 4'î il f^"* faire ici u«e r-cmarque. Si deux quantités x, j, dont Tune est fonction de l'autre, varient suivant la loi de continuité , à laquelle tous les changemens que la nature, ©t particulièrement l'astronomie présente, sont soumis autant que nous les «5o,nnaissons^ et que l'une, j^ est parvenue, par des accroissemens et décroisseniens successlfe, à son maximum, ou minimum, ensorte qu'un instant après elle commence à diminuer ou à augmenter, tandis que l'autre x continue à croître: il est taujours -~~ iiz o. Cette équation indique que y change insensiblement, pendant que x prend un aceroissement sensible, il est donc extrêmement difficile dans un pareil cas, de déterminer x par j; il est aa contraire aisé de déterminer y par x. C'est par cette raison, que l'on -peut déterminer exactement la hauteur méiidienne ou l'obliquité de l'écliptique, sans connaître précisément le tems du passage au méridien ou celui du s al- «tice (§. 4i- 79-); '^sÀs qu'il n'est pas possible de déterminer exactement le tems du passage au méridien ou celui du solstice, par la plus grande haxKteiir (§. 4^v? ^t que l'on est obligé d'observer deux hauteurs égales, pour avoir deux instans également distans du tems que l'on cherche. Cette méthode qui est d'un si grand usage dans toute l'astronomie , et que l'on peut désigner par le nom général de la méthode des hacdeurs correspondantes , est eniployée ici avec le même avantage. En effet, ayant trouvé avant et après la plus grande ou la plus petite vitesse, c'est-à-dire, avant et après le solstice, deux Jours où les mouvemens diurnes étaient égaux; le jour moyea entre ces deux jours est celui, où le mouvement a été le plus grand ou le plus petit. Au contraire vers les équinoxes , le mouvement vrai , étant égal au moyen, change le plus rapidement^ on peut donc trouver avec assés da précision; les jours , du mouvement moyen immédiatement par des ohservationiï»
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g. i34. Mais^ quoique l'on ait dû répondre négativement à la prenaière question , il n'est pas toutefois impossible que la vitesse du soleil dé-» pende de sa longitude: car on sait, et l'astronomie en donne beaucoup de preuves> que le plus- grand effet arrive souvent longtems après l'époque , où la eause agissait avec le ptus de force; Mais' alors il faudrait au moins que ces points- eussent constamment la même situation relativement à l'ecliptiquejce qui est la seconde question (§. i32.), si Les points de l'orbite solaire, desquels dépend la vitesse- du soleil, ont constamment la même situation relativement aux points équinoxiaux, la même longitude, ou s'ils se meuvent Ife" long de l'ècliptique; Gomme il est aisé de prévoir, que ce mouvement sera extrêmement lent, les observ^ations du- mouvement diurne ne suffiront pas ici'. On pourrait chercher,- de jour en .jour, la différence des' longitudes vraie et moyenne (§. 129.)? laquelle, en s'accumulant , indiquera les points où cette différence est un maximum, ou minimum, ou nulle: alors on verrait-, si ces points répondent tous les ans aux mêmes degrés de longitude. Si au Gontraire, on trouve qu'ils avancent continuellement suivant un certain ordre , il est certain que la longitude n'est pas la véritable cause de la vi* tesse. Mais cette méthode exige pareillement des observations bien exactes et éloignées. On pourrait aussi retourner à la première question (§, iSa.). Apres avoir déienniné les époques, où le soleil a la plus grande, la plus petite, et la moyenne vitesse, ou les quatre points principaux de la véritable Grbits du soleil, qui sont un peu différens de ceux de rècliptique: il est naturel d'examiner, si ces points n'ont rien de remarquable sous un autre rapport. Aussi tôt qu'on leur a trouvé une propriété remarquable, dont dépend proprement' le vrai mouvement du soleil, et qui est de nature à pouvoir être observée sans peine 5 les- observations décideront immédiatement, si ces points ont un mouvement ou non. C'est l'objet du cliapitre suivant.
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CHAPITRE X
[anomalie du soleil.
§. i35. I— 'a détermination exacte de la grandeur apparente du soleil est probablement ce qui a donné lieu k une des plus importantes découvertes de l'astronomie, les variations de la distance du soleil à la terre. La lumière qui environne le soleil, quand il est regardé sans lunettes, opposait à la mesure exacte de son diamètre , un obstacle insurmontable pour les anciens astronomes 5 et il faut admirer la précision, avec laquelle Archimède, par une méthode imparfaite mais fort ingénieuse , a pu renfermer le diamètre du soîeil entre les limites de — et -— de Tangle droitp c'est-à-dire,
'^ 200 ibzj-
entre 27' et Z'x'b^",']. Les Egyptiens le déterminèrent par le tems que le
soleil emploie à s'élever sur l'horison, de -— - à • de la circonférence, ou
de 28^4^^' à 3o'5i^',5) et Aristarque de Samos le trouva égal à — zz. 3o'. Mais ces limites étaient beaucoup trop vagues, pour indiquer les variations du diamètre, qui ne montent qu'à i\ Les anciens ne- se doutant donc pas de cette variation, supposèrent le diamètre du soleil constamment égal à environ So', ce qui ne s'écarte que de 2' de la vérité. Mais depuis l'in- Tention des lunettes on ne tarda pas à apercevoir, que le diamètre du soleil était plus OU: moins grand en différentes saisons; et lorsqu'ensuite les micromètres donnaient le moyen de le mesurer bien exactement, on détermina aussi les époques, oii il avait sa plus grande et sa plus petite valeur. On trouva, qu'il était le plus grand au tems du solstice d'hiver, Je plus petit au solstice d'été, et qu'il avait une valeur mojenne au tems des équinoxes. Toutes les observations sont d'accord sur ce point, quoiqu'il y ai|
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wne petite dlfievence entre les résultats, trouvés par plusieurs astronomes, à l'égard de la grandeur même. Suivant Lalande le plus grand diamètre à la fin de l'année est "zii 32^35'''', 3^ le plus petit à la fin du mois de Juin zi:3i''3o^',5 ; suivant les tables de M. Delambre, {Tab. XXIX^ le plus grand est zz.'i'ifyy' .G; le plus petit zzz'ii'ii"', donc le moyen m 3 ^'S'', 3.
§. i36. La variation de la grandeur du soleil ne peut avoir d'autre cause qu'un changement de sa distance à la terre. Il faut en conclure Fan des deux: ou que la terre ne se trouve pas au centre de l'orbite solaire, ou que cette orbite n'est pas circulaire j il s'en suit encore, que le soleil est le plus près de la terre au commencement de l'hiver , qu'il en est le plus éloigné au commencem.ent de l'été, et qu'il est à une distance moyenne au tems des équinoxes. Comme la plus grande différence entre les diverses grandeurs du diamètre, pendant toute l'année ne nionte qu'à 6^". 6; elle change si lentement , qu'il n'est pas possible de trouver exactement le tems de la distance la plus grande, la plus petite, et la moyenne, par la grandeur apparente même; mais on peut procéder ici de la même manière que relativement à la vitesse du soleil (§. i33.) , en concluant le tems où le plus grand et le plus petit diamètres ont eu lieu, des deux époques où le diamètre était de même grandeur. Ayant trouvé de cette manière, que les plus grandes, les plus petites, et les moyennes valeurs du diamètre et de la vitesse du soleil coïncidaient, tandis que les' points solstitiaux et équinoxiaux en étaient éloignés de huit jours: il était naturel d"en conclure , que la vitesse du soleil dépendait de sa grandeur apparente , ou de sa distance à la terre. C'est au moins un point dont on peut partir, pour le soumettre à un examen plus rigoureux. D'après les observations les plus exactes , les plus grandes, les plus petites , et les moyennes Valeurs de la vitesse et de la grandeur apparente du ' jleil coïncident toujours. Quand même la grandeur ne serait pas la cause de la vitesse, les phénomènes ont lieu précisément, comme si elle rétait: en conséquence, il est permis dans Tastronomie sphérique, de regarder la vitesse du soleil, ou sa longitude vraie, comme une fonction de sa distance à la terre. Celte liaison aura un nouveau degré de probabilité, par l'observation que, dans le cas même où le mouvement du soleil «e
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ferail: unirorménient dans la périphérie d'un cercle ^ dorxt le ceiitre n'est pas cccupé par la tepre^ son mouvement vu de la terre devrait être d'autant plus grand, que le soleil est plus près d'elle»
§. ï3j. Si une quantité j eat fonction d'une au-tre quantité x, de manière que Ton peut trouver, pour chaque valeur de a:, la valeur correspondante de j;, les astronomes appellent x Vargument de y,- Les points de l'orbite du soleil ou de la terre y où la distance de ces deux corps est la plus grande ou la plus petite, s'appellent Aphélie ou Apogée^ et Périhélie ou Périgée. Ce sont les points les plus importons- relativement au vrai mouvement du soleil ou de la terre 3 et particulièrement, l'aphélie est le point que les astronomes ont pris pour bas« de tous ces calculs^r Lorsque la terre est dans son aphélie,, son mouvement est le plu« lent, A mesure qu''elle se rapproche du soleil, ou qu'elle s'éloigne de l'aphélie, son mouvement devient plu» rapide. La distance de la terre à l'aphélie est donc l'argument du vrai mouvement du soleil,, et par conséquent celui de la différence entre les- longitudes vraie et moyenne, et de la longitude même. C'est par cette raison, qoie la distance de la terre à Taphélie, ou du soleil à l'apogée^ duquel dépendent les anomalies de -la route solairej a été appelée Xanomalie du soleil.-
Dans les- derniers tems on a abandonné cette manière de compter lesanomaïieis, employée par tous les astronomes précédensj on a eu raison de le fairCy parce qu'il y a dans notre système solaire un grand nombre de corps (les comètes) qui ne sont visibles que près de leur périhélie. Dans les- ta^ blés publiées par le bureau de longitude de France, Yananialle du soleil est sa distance su périgée, ainsi que l'anomalie des planète* est leur distance au périhélie.
§. i38. Cette hypothèse répand un grand jour sur la théorie du soleil, et l'on lui doit toute l'astronomie rationnelle: c'est donc proprement le passage de l'astronomie sphérique à la rationnelle. Suivant cette hypothèse,, le soleil a la même vitesse à distance égale de l'apogée ou du périgée. Ayant donc trouvé deux fois dans l'année , le mouvement diurne du soleil de même grandeur,, on sait que l'apogée aussi bien que le périgée est situé dans le milieu entre les- deux lieux observés, l'un étant à Topposite de l'autre:
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ce qui est confirmé par la mesure du diamètre du soleil. L'apogée et le périgée sont donc éloignés l'un de l'autre de iSo d«grés , ils çont sur une ligne droite menée par la terre ou par le soleil., qui est appelée ligne des apsides. Les observations de deux mouveuiens diurnes égaux, serviront s 'déterminer la position de la ligne des apsides de plus en plus exactement, d'où résultera la loi, suivant laquelle le mouvement du soleil dépend de. son anomalie. Si les calculs, fondés sur cette supposition, sont parfaitement d'accord avec les observations^ l'iiypotbëse est prouvée. Toutes ces recherches seront développées dans l'astronomie rationnelle. Il suffit ici, d'avoir montré en général, cc^nment la ligne des apsides peut être déterminée, et comment on peut trouver^ par des observations journalières, la vitesse du soleil, et la dilTérence entre leê longitudes vraie et moyenne qui répond à chaque anomalie, sans connaître la véritable loi du mouvement. On sait maintenant^ quel doit être l'objet des observations plus exactes, et de quelle manière il faut construire, sur ces observations^ les tables astronomiques qui donneront pour chaque anojnalie, la correction de la longitude moyenne^ et par conséquent la longitude v^aie.
§. iSg. Quand on connaît la situation de la ligne des apsides, ou l^ lieu du périgée, celui du soleil est aussi complètement déterminé par son éloignement de ce point, ou son anomalie., que par sa distance au point vernal, ou sa longitude .j il faut donc distinguer ici pareillement les anomalies ?nojenne et l'raie, qui ne sont autre chose que les longitudes moyenne et vraie, moins le lieu de l'apogée ou du périgée. Comme c'est paj: le moyea de l'anomalie, que se trouve la longitude vraie. ^ il faut arranger les tables ensorte que leur argument soit l'anomalie moyenne (Voy.. §. i3i.,).. L'anomalie moyenne, comme argument, donne dans les tables, ce qu'il faut ajouter à la longitude moyenne, ou ce qu'il faut en ôter, pour la convertir ea longitude vraie) et. cette correction s'appelle équation du centre, qui est la différence entre les longitudes moyenne et vraie, qfui résulte de la nature de l'orbite, et non de faction d'autres corps ou d'une autre cause quelconque: elle est renfermée dans la Tub. V. des tables du soleil, qu'on trouve dans V Astronomie de Lulande. Cette ta])le fait voir que féquation du centre
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est nulle; lorsque Fanomalie est de o'^ ou de i8o**, c'est-à-dire dans l'apogée ou le périgée ; parce que c'est de la ligne des apsides que l'on part, et que par conséquent il faut supposer que la longitude vraie y est égaie à la moyenne. Une longitude observée dans les apsides est donc en même tems une longitude moyenne qui peut servir d'époque. Cette table nous apprend encore, que la plus grande équation du centre :zz 1^55^26' \S répond aux anomalies de gi''' et de 269°5 qu'elle est négative depuij»rapogée jusqu'au périgée, et positive dans les six autres signes. Tout cela sera expliqué dans la suite de cet ouvrage.
Parmi les tables du soleil par M. Delambre , les Tab. III. IF. donnent la longitude du périgée, d'où se comptent les anomalies, pour chaque année, et la Tab. VI. pour les jours; car ce point a aussi son mouvement qui n'est sensible qu'au bout de quelques jours. Ainsi après avoir trouvé, à l'aide de ces tables, la longitudte moyenne du soleil (§. 128.) et du péri-gée, la dernière ôtée de la première , donne l'anomalie moyenne du soleil^ avec laqueilç qu trouve {J'ah. XII.) l'équation du centre.
CHAPITRE L
Tems sidéral,
§. i4o. 1-Ja notion du feT7is est une al)stractioû métapliysique , que nous ne pouvons définir autrement, que par la suite plus ou moins grande des cliangeinens ou mouvemens qui ont succédé Tun à l'autre pendant ce tems; ainsi que nous ne pouvons nous (aire une idée de Vespace, qu'au moyen des corps y renfermés. Mais de même que cette idée de l'espace suppose tous les corps d'une, grandeur égale et déterminée, parce qu'autrement leur nombre ne déterminerait pas l'étendue de l'espace) de même la définition du tems suppose, que les mouvemens qui serviront de mesure du tems, ne se font pas brusquement ou .par Sduts, mais que conformément à la loi de continuité, ils sont proportionnels au tems, ensorte que- des mouvemens égaux se fassent toujours en tems égauxj et c'est ce qu'on appelle mouvement uniforme:, chaque mouvement non interrompu et uniforme peut donc servir à mesuycr le tems. Le langage vulgaire confond souvent le tems avec les évènemens ou mouvemens qui'^sont arrivés dans ce tems,
quoique cé soient deux choses hétérogènes: on se sert par ex. du terjne année pour exprimer un certain tems, tandis que ce n'est, dans le fond, qu'une révolution que la terre a faite autour du soleil, ou le nombre de 365 ou 3^6 fois qu'elle a tourné sur son axe, et par conséquent un mouvement. Rigoureusement parlant, il est impossible de mesurer le tems par le mouvement, parée que ce sont deux quantités toui-à-fait hétérogènes; mais on peut comparer difterens tems entre eux, par le moyen des mouvemens qui se sont faits dans ces tems , parce que les tems sont en raison directe des mouvemens uniforineSo Connaissant donc, ou prenant pour unité^ le tems qui s'est écoulé pendant qu'un oertain mouvement uniforme s'est fait , chaque autre tems de même espèce donnera, par une simple proportion, le tems correspondant. On peut donc comparer les tems par le mojen du mouvement, et faire ainsi du tems un objet de l'organe de la vue. Ce que l'on trouve de cette manière, est le rapport d\in tems à un autre tems connu; mais la quantité absolue du tems est une idée vague. Il en est de même de toutes les autres parties des mathématiques: on ne peut mesurer que les rapports qui existent «ntre les quantités de même espèce; et pour fixer le^ idées, il est nécessaire, de prendre une de ces qua,ntités pour unité qui servira à exprimer toutes les autres; le dioix de cette unité est arbitraire, mais il n'est pas indifférent. Jl est aisé de voir, que l'unité ou la mesure du tems doit satisfaire aux conditions suivantesa II faut que la période ne soit pas trop grande, afin qu'un grand nombre de sos révolutions s'accomplisse dans le cours de la vie humaine, ensprte que l'expérience nous en donne une idée claire. Il faut qu'elle ait des limites bien déterminées, et perceptibles aux sens; il faut enfin quelle renferme une suite complète de nos occupations ordinaires; c'est-à-dire, cette mesure doit en même tems régler les occupations de la vie civile, afin que sa durée s'imprime plus vivement dans notre ame.
§. ï4i. Il n'y a aucune période astronomique qui puisse être comparée, sous ce rapport, à la révolution diurne de la sphère, ou la rotation de !a terre: elle se renouvelle souvent, elle se fait d'un mouvement uniforme, elle fait une impression sensible sur nos organes, et elle a une influence importante sur les af aires de la vie civile. En conséquence , le jour a été
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employé, de tout tems, dans la vie civile et dans l'astronomie, pour mesurer le tems. La rotation des corps célestes en général, et de la terre en ^particulier, est de tous les mouvemens célestes que nous connaissons, le seul cjui soit parfaitement uniforme. Elle est donc jusqu'à présent la mesure fondamentale, à laquelle il faut finalement revenir,^ si l'on veut se former une idée juste des vibrations de la pendule, ou. du mouvement de notre système solaire. L'équateur et les parallèles passent par un cercle horaire quelconque avec une vitesse uniforme: depuis la culmination d'une étoile y ou de tel autre point fixe de la sphère, jusqu'à la suivante, il s'écoule chaque fois le même tems qu'on appelle jour sidéral, et qui est très-propre a servir d'unité pour la mesure du tems. Le jour sidéral est partagé, de la manière ordinaire, en 24 heures, les heures en, minutes, secondes, etc. Un tems, exprimé par le jour sidéral et ses parties, s'appelle tems sidéral ou tems du premier mobile , selon qu'on prend pour mesure du tems, le mouvement diurne d'une étoile fixe ou d'un> point de l'équateur.-
§r 142. On pourrait donc mesurer le tems^ de la manière suivante, La culmination d'une'^ étoile ou d'un point de l'équateur marque le commencement du jour, et son angle horaire dans^ \m autre instant quelconque détermine la portion du jour, qui s'est écoulée jusqu'au moment d'une ojjser*vation, et que l'on trouve par une simple proportion. Pour connaître le tems d'une observation , il faudrait donc pÎ25«rver en même tems l'^gle horaire de cette étoile, ou sa hauteur, pour en calculer l'angle hoçai^e et le tems. Mais on voit aisément les difficultés qu'on aurait à surmonter:: il serait pénible de faire deux observations au lieu d'une, il faudrait deux observateurs au lieu d'un, il serait presqu'impossible de prendre les hauteurs avec assés de précision, et dans le même instant où l'autre observation est faite. Cependant avant l'invention des pendules, les astronomes étaient obligés de se borner à cette méthode pénible et peu sure, pour déterminer le tems de leurs ob- »ervations. Ils sentaient bien cet inconvénient, et àes plus anciens tem3 on songea à effectuer un autre mouvement uniforme par le moyen des machines. Les plus parfaites sont nos pendules, auxquelles Tastronomie moderne deit une grande partie des progrés qu'elle a faits. La propriété la plus essentielle
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'de ces machines est rimiformite de leur marcliej il est assés indifférent, si elle est plus ou moins vite, pourvu qu'elle soit uniforme, mais il est plus commode, si sa révolution convient avec celle du mouvement diurne. Les pendules sidérales sont arrangées de manière, à faire un ou deux tours pendant une révolution diurne : elles font donc 24 lieures , pendant que 36o degrés de l'équateur passent par le méridien. Le point de Téquateur, dont la culmination marque Torigine fies heures de la pendule, est arbitraire 3 mais on a choisi à bonne raison le point vernal o V, de sorte que les heures de la pendule et les degrés de l'équateur commencent dans le même instant. Ainsi le tems indiqué par la pendule, et multiplié par i5 (§. 108.), donne l'angle horaire occidental du point zéro de l'équateur, ou ce qui revient au même, le point qui se trouve dans cet instant au méridien {Vascensîoii droite du mi' lieu du ciel).
§. 143. Là précession des é*4uinoxes fait qu'une étoile, ainsi que le soleil, emploie plus de tems pour revenir au méridien, qu'un point de l'équateur. La précession annuelle en longitude est zz: 5o^'',i (§. 90.\ et celle en ascension droite est à peu près la même, à l'exception des étoiles circonpolaires dont on ne se sert pas pour vérifier le mouvement des pendules. Cet arc de 5o'^, converti en tems, donne 3, 3 secondes dont l'étoile passera au méridien plus tard au bout d'un an , ce qui étant distribué sur toute l'année, est insensible. Mais les étoiles ont d'autres mouvemens , connus sous les noms d'aberration et de nutation, qui s'ajoutent à la précession. Ainsi, pour déterminer le tems avec une précision convenable à l'astronomie moderne, il faut tenir compte du mouvement des étoiles. On verra plus bas, de quelle manière on trouve, pour un tems quelconque, l'ascension droite ç d'une étoile, qui donne le tems que la pendule doit marquer dans l'instant de la culmination' de cette étoile;- ce qui servira à vérifier son mouvement. Si l'on a trouvé par ex. f zn 27° 43^" i5''', le tems aiderai de la culmination de cette étoile est n: j heure 5o min. 53 aec.
CHAPITRE II
Tems solaire moyen.
§. 144. J-Jc tems sidérai est une mesure du tems, qui, pat son uniformité et la simplicité du calcul, satisfait à tous les besoins de Tastronomej et il serait à désirer, que Ton en fit un usage plus fréquent dans l'astronomie pratique. Mais relativement aux besoins ordinaires de la vie, le jour sidéral n'est pas assés marquant: la culmination des étoiles n'est d'aucune importance pour les occupations civiles, et elle est invisible pendant la plus grande partie de l'année. Le mouvement propre du soleil fait que le commencement du jour sidéral arrive tantôt de jour, tantôt de nuit: la confusion serait donc inévitable, si l'on voulait régler le tems et les afîaires civiles sur le mouvement des étoiles. La nature elle-même paraît avoir destiné le jour au travail, la nuit au repos: car la plupart de nos occupations ont besoin de la lumière du jour. C'est pour cela qu'on a adopté pour mesure du tems , la révolution diurne du soleil , le Jour ch'il, ou le tems qui s'écoule entre un passage du soleil par un certain cercle horaire et le suivant. Le plus grand nombre des nations a choisi pour ce cercle horaire, la moitié septentrionale du méridien, ensorte que le commencement et la fin du jour civil est minuit. Les astronomes, qui se servent de la même mesure, commencent le jour, suivant l'exemple de Ptolémée ou plutôt d'Hipparque, dans l'instant de la culmination du soleil, en comptant 24 heures d'un midi à l'autre. Il en résulte que le matin, les astronomes sont en arrière d'un jour, et en avant de douze heures: ils compteïit par ex. le iï Décembre 20 heures, lorsque dans la société on compte le 12 Décembre 8 heures avant midi.
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§. 145. Le jour civil est donc réglé sur le vrai mouvement du soleil: il est midi ou 12 heures, lorsque le soleil passe au méridien ^ etc. Le tems civil est donc proprement compté d'après un cadran solaire , et il a toutes les irrégularités du mouvement du soleil, et encore davantage. Ce tems irrégulier , qui se détermine par le vrai mouvement du soleil , est appelé par les astronomes tems vrai ou apparent: chaque lieu de la terre compte midi ou 0 heures, quand le soleil est dans le méridien de ce lieu; il est 3 heures ou 17 h. tems vrai, lorsque l'angle horaire vrai du soleil est de 4^* à l'occident, ou de io5^ à l'orient. Or comme le soleil emploie tantôt plus, tantôt moins de tems, à achever sa révolution diurne, ou à revenir au même cercle horaire; que d'ailleurs le soleil change de vitesse, non seulement à midi, mais durant toute la journée, d'où il suit qu'il décrit des angles horaires égaux d'un même jour en difFérens tems: les Jours, ainsi que les heu' res du tems solaire vrai^ sont inégaux. A la rigueur il ne faudrait donc pas parler des heures solaires vraies, parce qu'elles n'ont pas une grandeur constante; mais néanmoins on emploie ce terme de la manière suivante. Ayant noté à la pendule, à l'aide de la lunette méridienne ou des hauteurs correspondantes, deux midis vrais consécutifs, on suppose le mouvement du soleil uniforme pendant cet iritervalle, et conformément à cette supposition on partage le tems noté sur la pendule en 24 portions égales, que l'on appelle heures solaires, relativement à ce jour. Ainsi, les 24 heures d'un jour solaire vrai sont égales entre elles, mais non à celles d'un autre jour.
§. 146. Cette mesure du tems n'étant pas uniforme , elle n'est pas commode pour l'usage des astronomes. Les pendules qui indi<jueraient le tem& vrai, et par conséquent suivraient toutes les irrégularités du soleil, ne pourraient être que fort compliquées sans aucune utilité. Il vaut donc mieux arranger les pendules ensorte, que leur marche soit uniforme, et qu'elles puissent en même tems servir à l'usage de la société de compter par jours solaires. Pour cet effet il est nécessaire , que les pendules ne s'écartent pas trop du tems vrai, que leurs écarts, au lieu de s'accumuler, se compensent au bout d'une certaine période, quand les pendules seront de nouveau d'accord avec le tems vrai. Il est naturel, de prendre l'année pour cette période,
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vu que toutes les irrégularités du soleil, au .moins les plus sensibles, ,ont là périodv*; d^un an. Il faut donc, pour ainsi dire, régler les pendules sur le mouvement d'un autre soleil, qui parcourt sa route entière dans le tems d'une année, comme le soleil vrai 5 mais d'un mouvement uniforme, ensorte que les angles horaires pendant toute l'année, sont décrits dans des tems proportionnels aux angles, et que par conséquent, tous les jours, toutes les heures, etc. sont égaux: en un mot, il faut régler ces pendules sur le mouvement moyen du soleil: c'est ce qu'on appelle tems solaire moyen.
§. 147. Il est aisé maintenant, de se former une idée nette de ces trois espèces de tems. Les jours, les heures, les minutes, etc. du tems sidéral, du tems solaire moyen et vrai, sont les tems, qu'emploie une étoila fixe, ou le soleil par son mouvement moyen ou i^rai, à parcourir un angle horaire de Sôo", de iS*, de i5', etc. Le tems moyen est le plus usité dans l'astronomie, et toutes les tables sont construites d'après Nçe tems. Comme le mouvement des corps célestes est la grande horloge, à l'aide de laquelle nous devons finalement mesurer I« tems, on peut imaginer aussi un corps céleste, dont le mouvement indique le tems moyen, comme l'aiguille d'une pendule^ nous l'appellerons le soleil moyen ou fictif: L'équateur et tous les parallèles tournent uniformément, mais il n'en est pas de même de l'écliptique; c'eat-à-dire, dans le même tems il passe toujours le même arc d'ascension droite, mais non pas de longitude. Il faut donc supposer le mouvement propre du soleil fictif, tel, que son ascension droite change uniformément, ou que son mouvement relativement à l'équateur soit uniforme, et égal au moyen mouvement du soleil en longitude (§. 126.). Ceci nous conduit à la comparaison du tems sidéral avec le tems moyen solaire.
§. 148. La longueur de l'année tropique nous a donné (§. 126.) le moyen mouvement diurne du soleil =1 69' 8'', 33; et le mouvement horaire zi: 2' 27''', 85. La première question est, de quelle espèce de tems sont ces jours et ces heures. Pour la décider, on n'a qu'à se rappeler la manière dont la durée de l'année a été déterminée (§. ï23.). Le soleil avait fait 1880 révolutions, dans 1880 années Juliennes moins i4 jours etc.; et pour trouver le nombre des jours, et des heures, etc. nous avons multiplié le
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nombre d'années par 365 î, parce qu'une année Julienne est égale à 365 ï jours. Les jours, dont on s'est servi dans ce calcul, sont donc des jours solaires civils ou vrais j mais comme ils courent par toute l'année, 365 jours vrais sont égaux à 365 jours moyens. Lorsqu'on en a conclu le 'moyen mouvement du soleil par la division, on a supposé égaux les joms et les heures, etc. pendant toute l'année: par conséquent le tems, pour lequel on a trouvé le mouvement moyen , est le tems moyen solaire. Or le tems moyen étant uniforme , aussi bien que le tems sidéral ^ on peut comparer entre elles ces deux espèces de tems, dès que l'on connaît le rapport de deux portions analogues. Dans un jour solaire moyen, c'est-à-dire, d'une culmination du soleil fictif à l'autre , son ascension droite et longitude moyenne s'est accrue de 59' S''', 33 : en conséquence, 36o"* 59' 8^'', 33 de l'équateur passent au méridien en 24 beures solaires moyennes. Le tems sidéral qui répond à cet arc, est de 24 h. 3 m. 56 s. 33, 3 t. (§. i^'^-)- donc 24 heures solaires moyennes sont égales à 24 h. 3 m. 56, 55 s. tems sidéral j et 24 heures sidérales sont égales à 23 h. 56 m. 45O90';/ sec. tems moj'en , ou à 24 heures moins 3 min. 55,9093 sec. Ce tems de 3 min. 55,9093 sec. est appelé accélération des étoiles fixes en tems moyen: et le tems précédent de 3 min. 56,555 sec. est le retardement du soleil en tems sidéral.
En nommant H, M, S, T, les heures, minutes, secondes, tierces, du -tems solaire moyen, et h, m, s, t, celles du tems sidéral) on a l'équation,
24 H ::= 24 h -I- 3 m + 56 s -f 33, 3 tj d'où l'on tire, en divisant par 24, ' f
H=irh-)-om-f-9s-|-5i,4t| et en divisant par 60,
M — m -f- 9,9t, et S =: s -|- o,at. On trouvera de la même manière,
h = 59 M -f- 5o S -1- 10, 2T5 m = 59S -f 5o, îiT; s = 69, ST, et t — T. Maintenant, il est aisé de trouver l'arc de Féquateur qui passe par le méridien dans un certain tems moyen, et réciproquement. Dans le premier cas, on convertira le tems moyen donné en tems sidéral , à l'aide des équations précédentes, et on le multipliera par 15^ dans le second cas, on divisera l'arc
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donné par i5, ce qui donnera un tems sidéral qui sera converti en tems moyen. On trouvera de cette manière, qu'en une seconde de tems moyen un arc de l'équateur de i5"i''\S passe par le méridien, en une minute 1 5' 2^28''", en une heure 1 5®2'2'^''^5 i''^'j et qu'un degré de l'équateur emploie 3 min. 69 s. 20, 8 1. tems moyen, à passer par le méridien, l'passera en 3sec. 69, 3 1. et i'' en 4 tierces. En général, on trouvera l'arc de l'équateur a, qui passe par le méridien dans le tems moyen t^ en multipliant t par 15,041069; et le tems / qu'un arc donné a emploie à passer par le méridien, en multipliant a par 0,066484^6; eu en divisant a par 15,041069,
§. 149. Maintenant on peut convertir le tems sidéral en tems moyen, et réciproquement; mais on ne sait pas encore, comment il faut compter les heures solaires moyennes, ou à quelle époque il faut fixer le commencement du jour solaire moyen , ou la culmination du soleil fictif. Ordinairement on s'y prend de cette manière: on règle sa montre de tems en tems sur un cadran solaire ou d'après la culmination du soleil, donc sur le tems vrai; et dans l'intervalle on se sert du tems, indiqué par la montre , comme du tems moyen. Tel est le procédé vulgaire, qui est passablement exact pour les besoins ordinaires , mais qui ne peut servir d'aucune manière aux besoins de J'astronome. Une montre réglée de cette manière n'indique ni tems vrai ni tems moyen; les montres, dans un même lieu, indiqueront diûérens tems, selon le jour où elles ont été réglées; enfin, cette méthode est tout-à-fait vague. Il faut déterminer une époque , d'où le tems moyen, est compté sans interruption. Comme il est aisé de trouver le tems vrai par des observations, tout se réduit à déterminer la différence entre le tems vrai et le tems moyen: c'est l'objet du chapitre suivant.
CHAPITRE ÎIL
Equation du tems.
§. i5o. I-Je tems vrai est en avant ou en- arrière sur le tems moyen, d'un€ quantité que l'on trouve en convertissant en tems la différence d'ascension droite entre le soleil vrai et le soleil fictif (§. i4'}-)* -^'^^ ^^ l'autre font une révolution entière dans le tems d'une année tropique, mais le dernier seul la fait d'une manière uniforme. On fait partir les deux soleils en même iems d'un certain point de Téquatéur, ensorte que tantôt l'un tantôt l'autre eist' en avant dans l'équateur, mais qu'au bout d'une annie tropique, les deux ascensions droites sont derechef égales. Dans le cours de Tannée la différence entre les deux ascensions droites sera plus ou moins grande, positive, ou négative, ou nulle j et étant convertie en tems, elle donne la différence entré le tems vrai et le tems moyen, parce que chaque lieu de la terre compte midi vrai ou midi moyen, lorsque le soleil vrai ou le soleil fictif est au méridien de ce lieu. Toute cette recherche se réduit donc aux deux problèmes suivahs : i) trouver la différence entre les deux ascensions droites pour un tems donnée 2) déterminer l'instant et le point de l'équateur, d'où les deux soleils sont censés partir en même tems, et d'où par conséquent le tems vrai et le tems moyen sont comptés sans interruption.
§. i5i. Le premier problème, ou la différence des ascensions droites, se déduit de ces deux propositions: i) le mouvement du soleil vrai en longitude n'est pas égal au mouvement moyen, mais plus ou moins grand, ensorte que le soleil vrai sera tantôt en avant tantôt en arrière, sur un soleil qui parcourrait l'écliptique d'un mouvement uniforme 3 2) la longitude vraie clans l'écliptique, pour pouvoir servir de mesure du tems , doit être réduite
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à réquateiir, et par là elle sera encore plus irrégulière r car il est aisé de voir, que rascension droite du soleil ne changerait pas uniformément, quand même son mouvement dans l'écliptique serait uniforme. La différence entre le tems moyen et le tems vrai, qui est appelée équation du tems, est donc composée des deux précédentes , la différence entre les longitudes moyenne et vraie, ou l'équation du centre (§. iSg.), et celle de la longitude vraie et de l'ascension droite vraie, ou la réduction à l'équateur, Tune et l'autre étant convertie en tems. La première dépend de la distance du soleil aux apsi' des, ou de son anomalie, et elle est donnée par les tables (§. iSg.)-, la seconde est déterminée par la longitude vraie, d'où l'on conclut l'ascension droite , à l'aide de l'équation tang g» zz: cos s tang X (§, 76. L i.); auxquelles il faut ajouter les petites altérations de l'ascension droite du soleil, qui résultent des perturbations de la terre par les actions des planètes.
§. i5'2. En nommant û? V équation du centre y /? la somme des perturbaiions des planètes, |u., v, les accroissemens de la longitude et de l'ascension droite du soleil, qui résultent de la niitatlon (§.85.), r la réduction à l'équateur ^ ou la différence entre la longitude et l'ascension droite, X, X', les longitudes moyenne et vraie du soleil, ç, ?', les ascensions droites moyenne et vraie; on aura X'=:X-f-œ4-/î 4-P^, ?z=X-|-v, e'=-X'4-r=iX-|-«?-|-jo-j-/x-|-r, donc ^' — ^ zn œ A^ f -\- r -\- V- — v.
Si l'ascension droite du soleil vrai (gO est plus grande que celle du soleil moyen (f) , le premier passera au méridien plus tard que le dernier , de la différence {^' — ?) convertie en tems, et le tems moyen est plus avancé que
le tems vrai, de la quantité ^ — -^ :zz zizx, ce qui est Véqua-
iîon du tems, qu'il faut ajouter au tems vrai, pour avoir le tems mo3'en. Si ç est plus grand que i'i x devient négatif, et il faut l'ôter du tems vrai.'
On verra dans la suite de cet ouvrage, que vm^icoss, £ étant l'obliquité de l'écliptique, et ju, =: 19'' sin ^ (§. 85.), f étant un angle dépendant de la situation de l'orbite lunaire. Cela donne
— l-^{'^+P + r)-\-o", loiiGsine.
La réduction (r) dépend de la longitude du soleil (X) et de l'obliquité (e); l'équation du centre (^œ) dépend de X et du lieu du périgée (§. i^g.); mais p dépend des différentes situations des planètes. Si la ligne des apsides et l'obliquité étaient invariables, œ et r dépendraient de X seulement: pour une certaine époque, on peut donc renfermer œ-\-r dans une seule table qui n'aura pas d'autre argument que X; mais si cette table doit être appliquée à des tems éloignés, elle exigera, à cause de la variation du périgée et de l'obliquitéj une correction que l'on appelle variation séculaire. Les perturbations p ont besoin, pour chaque, planète, d'une table particulière, auxquelles il faut encore ajouter une table pour o'',io476.sin ^. Dans les tables de M.Delambre, la Tab. VIII. présente la valevir de- — —pour l'an 1810, avec îa variation pour cent ans, qui ne monte qu'à i5'',6. La Tab. IX. renferme la somme -- -\- o'', i . sin ^ , savoir , la perturbation due à l'action de Vénus (C), celle de Mars (D), de Jupiter (E), de Saturne (F), et de la Lune (A); ia dernière ligne (N) donne la nutation zz. o'\ 1 , s'm ^ ; toutes ces perturbations ensemble ne montent pas à 3 secondes, et le plus souvent leur somme est encore plus petite. Tel est le calcul de l'équation du tems, qui peut être expliqué en peu de mots de cette manière.
Pour un tems donné on trouve, à l'aide du mouvement moyen, la longitude du soleil moyen, laquelle, étant corrigée par la nutation en ascension droite, donne l'ascension droite moyenne: pour le même tems on cliercliera l'anomalie , d'où l'on conclura la longitude vraie , qui doit être corrigée par la nutation en longitude et par les perturbations des planètes 3 aprè« quoi, elle sera convertie, à l'aide de îa réduction à l'équateur, en ascension droite vraie. La différence entre ces deux ascensions droites , convertie en tems, est l'équation du tems. Sa plus grande valeur de -— 16' 16'''', 7 airive le 3 Novembre j son plus grand changement en 24 heures est de 3o^, le jour du solstice d'hiver , où l'équation , étant négative (? — g'O diminue de 30", ensorte que le jour vrai est alors plus long que le jour moyen de 3o secondes. Le plus grand changement de nature opposée a lieu dans le commencement de l'automne: alors l'équation négative (^ — ^') augmente de ai" en 24 heures, donc le jour moyen est plus long que le jour vrai de ai secondes:
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il s'en suit, que le jour vrai au commencement de l'hiver est plus long que le jour vrai au commencement de l'automne, de 5i secondes j ce qui est la plus grande différence entre deux jours, qui soit possible dans toute l'année. Le changement diurne de l'équation est nul quatre fois par an, le 11 Février, le i5 May, le 27 Juillet, et le 3 Novembre: alors le jour vrai est égal au jour moyen.
§. i53. En nommant x l'équation du tems, A ^ son accroissement en 241^eures, A A a; la variation de cet accroissement d'un jour à l'autre, v le jour solaire vrai, m le jour moyen; on aura en général, v — m= Aa: ou v^zi^\\.-\-^x. Il en suit, i) que le jour vrai est plus ou moins grand que le jour moyen, selon que A a; est positif ou négatif; 2) qu'il est égal 'au jour moyen, lorsque Axrro; 3) que la longueur des jours augmente ou diminue, selon que A A x a une valeur positive ou négative; 4) ^I^^ cette longueur est un maximum ou minimum, lorsque AAa;ziio. Gela posé, on n'a qu'à jetter un coup d'oeil sur les éphémérides, pour se convaincre des résultats suivaus. i) Les jours vrais sont égaux au jour moyen, le 1 1 Février, le i5 May, le 27 Juillet, et le 3 Novembre. Ils sont plus longs que le jour moyen, du i Janvier au n Février, du 16 May au 27 Juillet, et du 4 Novembre au 11 Février: ils sont plus courts, du 12 Février au i5 May, et du 28 Juillet au 3 Novembre, La longueur du jour augmente du 3o Mars au 20 Juin, et du 20 Septembre au 22 Décembre; elle diminue du 24 Juin au 34 Septembre, et du 24 Décembre jusqu'au 25 Mars; les plus longs jours sont le 20 — 23 Juin (24h. om. i3,is.) et le 22- — 24 Décembre (24h. om.3o,i s.); les plus courts le 25 — 3 o Mars (23 h. 69 m. ^ï,5s.) et le i5 — 19 Septembre (23 h. 59m. 39 s.). Les plus longs jours arrivent donc aux solstices, et les plus courts aux équinoxes. Il faut observer, que les dates et les nombres employés ici, se rapportent à l'an 181 9: dans d'autres années il peut y avoir une différence d'un jour et de quelques dixièmes de secondes.
§. 154. Passons maintenant au second problème (§. i5o.), la détermination du point de Téquateur, d'où les deux soleils partiront dans un même instant. Il est vrai que, l'elativement au calcul, ce point est arbitraire, et que l'on pourrait même se dispenser de fixer un tel point. En supposant
par ex. que les deux soleiîs soient toujours éloignés l'un àe l'autre de i8o degrés, la valeur moyenne de l'équation du tems sera de 12 heures. Mais comme l'équation serait alors plus compliquée sans aucune utilité, il |est naturel ^ de fixer un point de l'équateur, où les deux soleils se trouvent dans un même instant: il faut donc que ce soit un point équinoxial, parce que le soleil fictif marche dans l'équateur, et l'autre dans récliptique: le plus naturel serait donc le point vernal, d'où l'on compte les longitudes et les ascensions droites. Alors, en faisant abstraction de la nutation et des perturbations, l'ascension droite du soleil fictif sera toujours égale à la longitudemoyenne du soleil vrai,- et l'équation du tems est dans ce cas simplement la àijféreime entre la longitude moyenne et ^ascension droite vraie, convertie en tems: c'est la définition ordinaire que l'on^ en donne. Je ne connais aucun livre ^'astronomie ,- où cette matière soit développée avec la clarté et solidité qu'elle mérite : il ne me paraît donc* pas inutile de l'aprofondir.
On conçoit qu'il s'agit ici, de trouver un point où Téquation est nulle)' mais comme elle est composée de deux parties (§. i5r.), en faisant abstraction de la Hutation et des perturbations,, elle sera nulle, non-seulement lorsque chacune de ses parties s'évanouit, mais encore lorsque ces deux parties" se détruisent l'une l'autre j ce qui peut arriver dans différens points de l'or^ bite , parce qu?une partie dépend de la ligne des apsides , et l'autre de la' situation de Fécliptique relativement à l'équateur, et que par conséquent, les deux parties sont indépendantes l'une de l'autre. On trouvera dans les éphémérides, que l'équation est nulle, ses deux parties se détruisant mutuellement, quatre fois par an, environ 26 jours après l'équinoxe du printems; 6f jours avant le solstice d'été, 22 jours avant l'équinoxe d'automne, et 3 joursaprès le solstice d'hiver. Si l'on ne faisait partir les deux soleils d'aucun de' ces quatre points, leurs ascensions droites ne seraient pas égales dans ces points. Supposons que l'ascension droite vraie, au point d'où l'on part, soit plus petite que l'ascension droite arbitraire du soleil fictif,- d'un arc qui, converti en tems,soit égal à oj. Alorsàl faudrait toujours- ajouter au tems moyen, ouLre la véritable équation encoîe co, pour avoir le tems vrai. Pour éviter cet inconvénient,, on pourrait, faire pai'tir les deux; soleils à la fbi« de ces quatre- points^
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En effet on peut envisager les choses de cette manière, sans qu'il en résulte une erreur dans le calcul; et il est aisé de voir, que les tables sont réellement basées sur la supposition, que les deux soleils se rencontrent dans ces quatre points, parceque l'équation entière y est nulle, d'où il suit que i-es deux ascensions droites sont égales. -Cependant il faut observer, que les deux eoleils répondent seulement aux mêmes points de l'équateur, sans se rencontrer, parce que ce ne sont pas les points équinoxiaux. Mais quoique cette manière d'envisager cet objet ne produise aucune erreur dans le calcul de l'équation, elle n'est pas celle qui donne une idée ckire et complète de cette matière. Le conc<3urs <les deux soleils dans ces quatre points n'est qu'accidentel j ce n'est pas le soleil vrai lui-même, mais son lieu réduit à l'équateur, qui y rencontre le soleil moyen j ces quatre points sont trop vagues et trop peu marquans, pour servir de base à tout le calcul; l'inégalité des mouvemens des apsides et des points équinoxiaux fait qu'ils coïncident avec différens points de l'orbite d'un an à l'autre 5 il faudrait un calcul compliqué, pour les déterminer exactement: on aurait donc pris pour base de cette théorie, des points inconnus. Enfin, les deux parties de l'équation ne «ont pas nulles dans ces points 3 elles se détruisent seulement, sans avoir une valeur déterminée: on commencerait ainsi le calcul par des nombres tout-à-fait indéterminés. Il est xlonc nécessaire de choisir un autre point.
§. i55. La nature des choses nous engage à choisir un point, où chacune des deux parties de l'équation est nulle. La première partie (§. i5i.) est la différence entre les longitudes moyenne et vraie, ou l'équation du centre: comme elle ne s'évanouit que dans les apsides, le point cherché doit être l'apogée ou le périgée. La seconde partie est la différence entre la longitude et l'ascension droite^ ou la réduction à l'équateur, qui ne devient nulle que dans les quatre points cardinaux de l'écliptique (§. 77.)- il faut donc que le point cherché coïncide avec un point équinoxial ou solstitial, ou plutôt avec un des deux premiers, parce que dans les points solstitiaux ce n'est pas le soleil vrai lui-même, qui coïncide avec le soleil moyen, mais -SOU lieu réduit h l'équateur. Il s'en suit qu'il faut prendre pour base de l'équation du tems, l'époque où la ligne des apsides coïnt^ide avec
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celle des équinoxes, ou au moins avec , celle des solstices. Il en résulte quatre époques, dont la plus naturelle et la plus simple est celle, où l'apogée ou le périgée, d'où Ton compte l'anomalie, coïncide avec le point vernal, d'où la longitude et l'ascension droite sont comptées. Il suit du mouvement des apsides, dont il sera parlé dans la suite (II. g. g-î.), et de celui des points équinoxiaux (§. 90.), que l'époque la moins éloignée a été l'an 1248, où l'apogée coïncida avec o^; mais qu'il coïncida avec oT, ou le périgée avec o i£i , l'an 8985 avant l'ère chrétienne, ou Fan 728 de la période Julienne. Cette époque, antérieure au tems actuel de 58o5 ans, où l'apogée du soleil coïncida avec le point équinoxial du priutems , est donc la véritable base de la théorie de l'équation du tems, si l'on veut traiter cette matière systématiquement, et en faisant abstraction de la nutation et des perturbations des planètes. Si l'on voulait en tenir compte, il faudrait chercher une époque, où non-seulement les apsides coïncidèrent avec les équinoxes, mais où les quatre planètes et la lune eurent chacune la situation, dans laquelle elles n'altèrent point la longitude du soleil, et où encore le plan de l'orbite lunaire fut tellement situé, que la nutation était nulle. L'époque que l'on trouverait par cette recherche inutile, serait antérieure à l'histoire de notre globe de plusieurs millions d'années.
§ i56. L'équation du tems n'étant autre chose que la différence entre les ascensions droites vraie et moyenne , convertie en tems , la question est maintenant, suivant quel rapport cette conversion doit se faire ; la question, quoique facile à décider, n'est pas sans intérêt, parce que de grands astronomes se sont trompés là-dessus. Il est évident, que l'équation doit être exprimée en lems solaire^ parce qu'elle est la différence entre deux tems solaires. Mais la question est, suivant quel rapport cela doit se faire.
Le tems vrai est l'angle horaire occidental du soleil, divisé par i5 (§. 145.): chaque lieu de la terre compte midi vrai, dans l'instant de la culmination- du soleil 3 il compte 12 heures ou minuit, 6 heures du soir, etc. lorsque l'angle horaire du soleil vrai est de 180** ou de 90*, etc. Il en est de même du tems moyen, si Ton substitue le soleil moyen au soleil vrai: le tems moyen est l'angle horaire occidental du solçii Hctif, divisé par i5,
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parce que 36o degrés font 24 heures. Il faut donc, que la différence des deux angles soit également divisée par i5, ou bien, l'équation du tems est la différence entre les ascensions droites vraie et moyenne , divisée par i5. En nom-
liiant 7, 7^ les angles horaires occidentaux du soleil moyen et du soleil vrai,
?, /, leurs ascensions droites; le tems vrai est ==:— , le tems moyen z=-—,
d'où l'on conclut le tems, duquel le tems moyen est plus grand que le tems
.vrai, ou féquation du tems G =: — :=: — —5 mais on a aussi 7 — 7
zzTf'' — f, donc G m -^^ — 7-^, comme ci-dessus (§. i5i.}.
On peut l'envisager encore sous un autre point de vue. Supposons le soleil vrai dans un -méridien A, et le soleil moyen dans le méridien B, à l'orient de A d'un angle horaire c. L'équation est nulle, lorsque A et B coïncident , ou que aiiz o' elle ne peut donc être autre chose que le tems moyen que le soleil moyen emploiera , ou que le soleil vrai a employé , à aller de B en A. Ces deux tems ne sont pas égaux, mais ils sont exprimés par le même nombre d'heures , de minutes , etc. parce que l'angle parcouru a est le même: on aura donc l'équation en tems solaire, en divisant par i5 l'angle horaire a, ou la différence des ascensions droites. Au premier regard on pourrait croire, que la division d'un arc de l'équateur par i5 donnera le tems sidéral, et non le tems solaire. Mais ce n'est pas ici un arc de l'équateur, qui passe par le n.éridien suivant le mouvement diurne: l'arc a s'accroît de l'arc que le soleil cécrit par son niouvement propre, pendant que a passe par le méridien. En divisant par la l'arc a .sans cet accroissement, on aura un tems;^olaire et non pas sidéral, aussi bien qu'en converiissant en tems l'arc a avec son accroissement, à raison de i5°2.^iy,S par heure (§. i4^'.).
Il s'en suit encore, que la question, si le tems vrai ou le tems moyen doit être employé, ne peut plus avoir lie*i: car l'un et l'autre donnent précisément le même nombre de secondes, comme nous venons de le voir. La plus gi'ande différence enlre les ascensions droites vraie et moyenne, est d environ 4 degrés, ce qui étant converti en tem.s vrai, donne i5^57'',3ou i5'5'j'%5, selon qu'on emploie le mouvement le plus vite ou le plus lent; le tems moyen
est j5^5'j'\^ (§. i48.)« La dillérence «ntre le tems vrai et le teais moyen serait donc tout au plus d'un dixième de seconde^ mais elle est tout^à-fait nulle, quand on emploie le mouvement actuel du soleil à l'époque donnée, comme cela doit se faire.
§. iS^. Toutes les tables astronomiques sont construites sur le iems moyen , qui ne peut pas être observé immédiatement. Si l'on pouvoit se fier entièrement sur la marche des pendules, on n'aurait besoin que de déterminer, par une seule observation, l'angle horaire vrai du soleil ou sa culmination, ce qui donnerait le tems vrai, et à l'aide de l'équation du tems, le -tems moyen. Alors on n'aurait qu'à mettre la pendule à rbeure, pour qu'elle indiquât toujours le tems moyen. Mais nos meilleures pendules sont encore -i)ien loin de cette exactitude. L'astronome est nécessité de vérifier, tous les jours, les pendules par des observations, donc par le tems vrai. Si l'on a calculé, d'après les tables, une observation qui aura lieu dans un certain •tems., c'est le tems moyen qui doit être converti en tems vrai. Cela «e fait ipar le moyen de l'équation, que l'on ne trouve pas sans connaître la longiiude du soleil. Il faut donc tirer des tables , pour le tems moyen donné, la longitude et les autres argumens (§. i52.), et calculer avec ces argumens J'équation. Les signes des tables et des éphëmérides (-4- ou — ) se rapportent au cas, où il s'agit de convertir le teins vrai en tems iBoyen: dan« le cas j)résent, il faut .employer les signes contraires.
§. i58. Si, au coiitraire., on a observé quelque phénomène et le tems correspondant, c'est le tems vraij c'est encore le cas, quand on veut calculer des .éphémérides , qui donnent les lieux des planètes pour midi vrai. Pour calculer ce phénomène à l'aide des tables, qui sont construites sur le tems moyen, il faut convertir le tems vrai en tems moyen. Mais comrn^ on îie peut trouver l'équation du tems, sans connaître la longitude du soleil, il faut se servir d'une approximation. On commence par supposer le tems vrai égal au tems moyen des tables, et en tire la longitude et l'équation qui répondent à ce tems moyen. L'équation, appliquée au tems donné, donne le tems moyen. Ce premier résultat n'est pas exact; il le sera, si l'on réitère le calcul avec le tems moyen qu'on vient de trouver; mais cela est le plus
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souvent inutile. L'erreur qu'on a commise dans le premier calcul, est la différence de l'équacion , qui résulte de ce qu'on a employé le tems vrai au _ lieu du tems moyen : elle est donc égale à la variation de l'équation , pendant un tems qui est égal à la différence entre les tems vrai et moyen, c'està-dire, à réquation elle-même. L'erreur sera donc d'autant plus considérable, que l'équation et sa variation sont plus grandes: elle est nulle, si l'équation ou sa variation est nulle: l'un et l'autre arrive quatre fois par aa, mais à différentes époques f le premier arrive (§. i53.) au milieu de l'Avril et du Juin, au commencement du Septembre, et vers la fin du Décembre; le second (§. i52.) a lieu le ii Février,- le i5 May, le ^j Juillet, et le 3 Novembre, Il y a donc, dans chaque année, huit époques où l'erreur est absolument nulle, et- elle ne peut être sensible que dans les laoïs de Janvier, Mars ,. Septembre , Octobre et Décembre. Nommons cette erreur zzi ^, l'é-
quatian zzz x, sa variation diurne m A x: cela posé, ^m— ^^ sera un ma-
ximuin en même tems que le produit x,A.x: ceci arrive le i Décembre,
X étant zzzii', a :r zi: 23^', donc ——-: 0,00708 , et ^z^Q"^iQy dans tous l«sau Les cas l'erreur sera beaucoup plus petite.
mm
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CHAPITRE IV
Détermination du tems vrai par des observations,
§. i5g. l_i'utilité d'une observation dépend non -seulement de la précision avec laquelle les angles sont mesurés, mais encore de /la^détermination. exacte du tems où l'observation a été faite. C'est donc un objet très-important; et les grands progrès de l'astronomie moderne sont, pour la plupart, dus à la facilité et la précision avec laquelle le tems vrai d'une observation 3e détermine actuellement. Il y a en général deux méthodes qui peuvent conduire à ce but. Le tems vrai est déterminé , ou par de nouvelles observations, ou par le moyen des pendules, dont la marche doit !être vérifiée par des observations. La première méthode est fort incommode, parce qu'il faut faire chaque fois deux observations au lieu d'une, qu'elle demande deux observateurs et beaucoup de calculs, et qu'avec tout cela il est difficile, que les deux observations se fassent dans le même instant. Il est Vraf que la vérification des pendules demande aussi des observations; mais un seul observateur suffit pour les faire, parce qu'il n'est pas nécessaire qu'elles soient faites dans le même tems que l'observation principale. K'usage des pendules est, par cette raison, généralement adopté; et la mécanique, la physique, et l'habileté des artistes, ont également contribué à donner à ces machines utiles le plus haut degré de perfection.
§. 160. Le moyen le plus simple pour déterminer le tems vrai, aérait sans doute l'observation de l'angle horaire du soleil ou d'une étoile, à l'aide de la machine parallatique; car cela donnerait immédiatement le tems vrai solaire ou sidéral. Les cadrans solaires équatoriaux qui , dans le fond , sont une espèce de machiae parallatique, conduiraient au mêaie bût. Mais toutes
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ces aiaciiines sont bien loin de donner la précision nécessaire. Si l'on a observé l'u^imut du soleil ou d'une étoile, à Faide d'un quait-de-cercle azimuial;.. on peut cijiculer l'angle horaire, connaissant la hauteur du pôle et la déclinaison. Mais cette mélh-ode est encore plus incommode, à cause du calcul,
§. 161. L'usage des hauteurs du soleil ou des étoiles est plus fréquent^ et il faut convenir, que cette méthode, inventée au milieu du quinzièn.e sièclo par Purbach et Muller {Bcgiomonfaniis), à qui nous devons le renouvellement de l'astronomie, a de grands avantages. Les observations sont simples, et susceptibles d'être multipliées c!ans une seule nuit, et sur plusieurs étoiles. Mais pour qu une erreur, commise dans Tobservation des hauteurs, ne produise pas une erreur trop considérable relativem.ent à l'angle horaire, il faut choisir des éloiles dont la hauteur, dans le tems de l'observation, change le plus rapidement (§ 38.). Ayant mesuré la hauteur rj d'une étoile, sa déclinaison ô" et la hauceur du pôle (3 étant données, on trouve l'angle horaire 7, à l'aide de lequalion (§. 34- III. i.)
sm i 7 zz:
- eus (3 ces ô"
L'angle 7 donne immédiatement le ten;s siciéral. Pour le convertir en tems solaire, il faut connaître les ascensions droites du soleil et de i'éloile dans l'instant de l'observation, leur difiérence donnant celle entre ^ les deux tems. L'ascension droite de féiolle se trouve dans les catalogues, à l'aide des corrections qui seront expliquées dans la suite; celle du soleil est tirée des tables ou des éphén.érides; mais pour cela il est nécessaire de connaître la longitude du lieu B où l'observation est laite, relativement au m.éii'lien A, pour lequel les tables ou les éphémérides ont été calculées. Supposons que B soit à l'orient de A, d'un angle qui, étant converti en tems ou divise par i5, donne le tems ii, de sorte que B aura d'autant plutôt midi que A. Soit l'ascension droite de l'étoile zz R, celle du soleil au midi de Azuç, sa variait, n diurne zn A f : nommons encore l'ascension droite du soleil au midi de B zz ?', et au moment de l'observation zz: §'\ et supposons les angle6
horaires de l'étoile et du soleil à roccident du méridien B: le premier est 7, nom-
OC
mons l'autre x. On aura d'abord p'in p ;; — a p et p^' nz / -] — a *
24 h. ' ' ûôo"» '^
me p -1 — ap; mais la distance occidentale du point vernai au
^ 2/|]i. ^ ' 38oO ^^ '
Kiéridien B est zi:R-|-7, d'où il suit x-z:zR-\-y — ^ ?'^ En y substituant la valeur de p'\ il viendra x ( i -\ r— ) ru R -4- 7 — S -\ r— a f donc
^ ' ■ \^ ' 3co^/ ' ' 2^ h.
' 3 6o« Les ascensions droites sont ordinairement données en tems. Nommant donc
(R), (p), {^§), ces valeurs tirées des éphémérides, et (7) l'angle horaire
converti en tems, on aura R zi: ^ , etc. Lanele x converti en- tems
Ix) 36t)°
donne le tems vrai (x) de l'observation, de manière que xzz.- — — — • , d'où ^ ' 24 "•
il suit
(R)4.(7)-(ç) + -i-{Af)
Si le lieu B est à l'occident du méridien A, n sera négatif; si l'angle ho-
/raire de l'étoile est oriental, 7 devient négatif. Dans la connaissance des tems, chaque "jour a une colonne sous le titre Distance de Féquinoxe au soleil ;, qui donne le supplément de l'ascension droite à 360°, ou 36o® — p.
§. 162. Quand on veut déterminer le tems par une hauteur du soleil,' il faut connaître sa déclinaison dans l'instant de . robservation: elle est tirée des tables ou Aqs éphémérides, par le moyen de ia déclinaison à midi et de sa variation diurne , de îa manière qui vient d'être expliquée. Comme la déclinaison change beaucoup moins vite que l'ascension droite, ensorte qu'elle 661 parfois invariable, et qu'elle change tout au plus de i' en une heure, ce qui arrive au tems des équinoxes, on peut le plus souvent employer ladéclinaison que le soleil avait à midi. On peut le faire même dans tous les cas, en employant la correction suivante. Après avoir calculé l'angle horaire du soleil y, par le moyen de sa déclinaison à midi ô', et de sa hauteur observée o^, la variation diurne donnera la déclinaison pour le ttms
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qui répond à Fangle 7: supposons qu'elle soit plus grande que ê' du petit
angle d 6', et cherchons la correction 3 7 qui en résulte. En différentiant
rëqiiation (§. 34- lîl. 1 .) cos (3 cos 7 cos 6' m sin t] — sin (3 sin 6\ on trouvera
dycQsà — '^ -— izn—^ §.34.1.3. , donc 37= ^_ ;
si!i f îg 5 cos 0 1g^
l'angle parallactique- ^ est trouvé à l'aide de l'équation (§. 34. IV. i.")
c.')? 8 çïtî 7 Sin c iz: ^^ • L'angle 7-1-3 7 donnera exactement le iems vrai.
§. i63. T*ontes ces méthodes ne peuvent être comparées, relativement à la commodité et à la précision, aux horloges que l'on peut consulter à chaque instant. Mais pour cet effet il est nécessaire que l'astronome con- Maisse parfaitement la marche de la pendule, et tous ses défauts, qui ne peuvent déranger les observations que lorsqu'ils sont inconnus. Les défauts d'une pendule sont de, deux espèces, la marche non uniforme qui dépend de k consiruclion même de la pendule, et son mouvement trop vite ou trop lent, auquel il est aisé de remédier, La marche d'une pendule est uniforme, lorsque toutes les heures, minutes, etc. qu'elle indique, sont de même durée, ensorte que dans chacune le même arc de l'équateur passe par le méridien, quand même l'arc qui passe dans une heure, ne serait pas précisément de i5 degrés. C'est la qualité la plus essentielle d'une bonne pendule, mais elle ne suffit pas. Si la pendule est destinée à indiquer le tems sidéral ou le^ tems solaire, et qu'elle ne fasse pas exactement 24 heures, d'une culmination d'une étoile ou du soleil moyen à l'autre, sa marche n'est pas juste, quoique parfaitement uniforme. Ainsi la marche d'une pendule, réglée «ur le tems solaire, n'est pas juste, si on la considère comme une pendule sidérale. Mais cette erreur est sans conséquence, dès qu'on la connaît: car alors la réduction du tems marqué par la pendule se fait de la même manière, que la conversion du tems sidéral en tems moyen. Mais de même que cette conversion se fonde sur l'uniformité des deux tems, de même la l'éduction de la pendule suppose que sa marche est parfaitement uniforme. Alors on a trois espèces de tems uniformes, le tems sidéral, le Iems moyen, et celui de la pendule . et il est aisé de convertir fun en fautre. Cela se fait d'une manière très-simple, par l'observation i\ç% culminalions d'une étoile à l'aide de la lunette méridienne: les tems marqués par la pendule lors de
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deux cuîminations conséculiveî de lu même étoile, donnent le nombre des heures, niiautes, elc. delà pendule, qui est équivalent à 24 heures de tems sidéral^ ce qui suffit pour réduire un tems quelconque, marqué parla pendule, au tems sidéral. Si l'on a observé deux culminalions du soleil, il faut chercher le tems moyen, ou réquaîicn du tems qui répond à ces deux midis vrais. On la tire, par une simple proportion, des éphémérides qui donnent l'équation du tems , ou le tems moyen au midi vrai, pour chaque jour. La variaiion d'un jour à l'autre donnera donc le tems moyen à deux midis vrais consécutifs du lieu où l'observation est faille, de la manière qui a- éîé expliquée (§. 161.) ^ et la comparaison- de ces tems mojens avec ceux marqués par la pendule lors des deu?i culminalions, donnera la différence entre ie tems moyen et celui de la pendule 5 ce qui suffit pour réduire l'un à l'autre, parce qu'ils sont supposés uniformes tous les deux.
§. 164. Si la marche de la pendule n'est pas uniforme, de manière que dans une seconde ou minute il ne passe pas par le méridien le mêmearc de réquateur, que dans la seconde ou minute précédente ou suivante, il y a ancore deux différens cas. L'arc qui passe par le méridien dans une minute^ peut être plus ou moins grand que celui qui a passé dans la minute pré" cédentet dans le premier cas la marche de la pendule est rcUirdée, dans lé second cas elle e&i accélérée. Mais le retardement, ainsi que l'accélération, peut être de deux espèces. L'arc qui: passe par le méridien dans la seconde minute, peut être plus ou moins grand que celui de la première minute, d'autant qttil est moins, ou plus grand que celui de la troisième minute j ou il en est autrement. Dans le premier cas , les dillerences entre les arcs sont égales de minute en minute 3 les premières cliff'crcnees sont constantes, les sc~ condes dîfTérciices sont nulles 3 la marche de la pendule n'est pas uniforme, mais elle est uniformémenl retardée ou accélérée. Dans le second cas la marche ne change pas uniformément, mais tantôt plus tantôt moins vite 5 elle peut même se transformer de retardement en accélération. Dans un pareil cas même la pendule peut servir à l'astronome, quoique avec nioins de commodité, pourvu que toiis les changëmens ne se fassent pas brusquement, mais par des nuances insensibleg,. Gonforménient à la loi de conlicuité.
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§, i65. Les obsëvvaiîons de deux culmiaalions consécutives donnent wne équaf-ion de cetle forme, zzz.m, m éiant le tcms moyen, et s cehii marqué' par la, pendule, qui s'est écoulé entre les deux observations: de îà on conclut le tems moj en i qui- est égal à 24 heures de la pendule , savoir t. zz: —■ o-S^h., Mais cette valeur n'est ^xAciz qn? pour 'ce jour, et clans la supposition que la marclie de la pendule soit uniformeo Nommons donc 'i,"t, '"t, etc. les valeurs que Ton a trouvées de cette manière pour le second Jour, le troisième, le quatrième, etc. c'eit-à-dire, le tem-s moyen qui s^est écoulé les jours suivans, pendant que la pendule a fait 24 heures^ réduisons les tsms moyens y de cliaqus jour au même tems. jt que la pendule a marqué le premier jour, et nommons x, 'x, "x, '"x, etc. le tems que la pendule a marqué clia'que jour, et y, 'y, "y, '"y, etc. les tems moyens. Cela posé, on aura 'x zz jr -j- 24 ^'v " xzn'x -f- 24h. etc. 'y zziy -]- t, "y zzz'y -\- V, etc. Soit 'j— jrziAj, 'y—y — 'Ay, "'y—"y — "ù.y,^\Q. 'Ay — Ay=zA\y, "Ay — ' A yzz.' A^y , etc. ' Ar y — A^jzzzA^j, etc. 'x — a = A x zz 24 !^.; "x — • 'j: zz ''a X izi 24 lu etc. A"a; zz o,. etc. Maintenant il est aisé de voir, 1) que la marche de la pendule est uniforme, si y zn'y ■:zz"y^ etc. ou si les premières dijféreuces Ay, '^y, etc.. sont nulles, et qu'elle est trop lente ou trop vite, selon que y est plus ou moins grand que 2l(. heures; 2) que la marche change uniformément, si A y zzi ^A y zz "a j, etc. ou si les secondes différences A^j, 'a^j, etc. sont nulles, et qu'elle est uniibrmément accélérée ou retardée, selon que les premières différences sont négatives ou positives 3 3; que sa marche ne cliange pas d'une manière uniiorme , si les secondes différences ne sont pas nulles- Or, si y est une fonction quelconque de X, et que l'on connaisse deux valeurs correspondantes A^^s accroissemens Ax^ Ay, que prenn-vit ces deux quantités en même tcms, il est prouvé dans la théorie des difiérences, que Taccroissement (Aj) que y prendra, lorsque x est augmenté d'une quantité quelconque nA.Xf se trouve par le jnojen de cette équation:
{Ayj — nAyJç-n . -— , A^y-}-» . — — . —^ . A^j-j-cel. Si Ton veut trouver par le moyen de celte fornuile, le ten.s nun en y qui répond à un tems x, marqué par la pendule, il faut se rappeler, que le«
yaleius dé A x sont constamment de ^/^h^ures, et qu'il s'agit ici. de trouver le tems moyen y-\~(Ay) qui répond au tems marqué par la pendule x--\-a zz:x~[-nAx; y et x étant le tems moyen et celui de la pendule au premier midi. On a donc «Aor^zra, ou n2^ — ^ zr — , — . Cela donne le tems mo-
Ax =4 h. .. ,
yen qiu répond au tems de ia pend v; le x -^ a^
cet.
Supposons que la pendule ait marqué à midi, le premier jour iih. 4o' 25''', le second jour iih.. ^o%S" , le troisième iih. [çJ?i'-\ le quatrième iih. ^\''i'^'\ le cinquième 1 1 h. ^"^l'io"^ et que les tems moyens aient été 1 1 h. ô'^'ao^'', 1 1 h. ^']'i<^'\ 1 1 h. 'S'j'à%'\ 1 1 h. 57'48'',. 1 1 li. b'^'bW. Les valeurs de z et de m sont donc pour chaque jour, en faisant pour abréger, a4heuresz= A, zznA -|- 20''', 'x = A4-23^ ''z—^-^^1i^'\ '"z — A~^^y\ 772=:A + 9^ 'm~A + 9;',
' — A + iQ'\'"mz=:A+W; donc^-~A=:
A =iA
!= ^ A=rA-:4", "'= ^' A^A-ig", ^ zz: jj^ AzzA — 23^', d'où l'on tirera jzz 11 h. ^'^':i.o",'yzizy + t,"yiz:y + 't,'e\x:. X étant constamment n: ii li. 40'' aS'''. La table suivante présente toutes les Taleurs, dont on a besoin pour le calcul.
Jour
Tems
oyen
JZZII
>Z=ZII
J=II
'-rzzii
Clierclions maintenant le tems moyen (j), lorsque la pendule a marqué
2" h. 4o' aS'' zz: jr -j- a. On a donc a =1: 3 heures, 72 zz: -, et (j) zz: j -j ^ — .
T.A^'V , SSA^ï-v 8o5a4v
— o'^, 074 zzz ah. 57^20'" — 1", 353. Le tems moyen était donc 2h.57'i8'',65.
Il serait inutile de montrer comment ce calcul peut être abrégé. Les
pendules astronomiques sont ordinairement assés régulières, pour qu'on puisse Hé-
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gliger les secondes diiTérences et les suivantes. Alors le premier terme ~r ^y
reste seiil, et l'on emploiera une simple proportion, comme nous l'avons fait, j30ur tirer des épîiémérides la déclinaison et Fascension droite du soleil (§. j6i.). Mais relativement à la lune, et en plusieurs autres cas, il ne faut pas se contenter des premières différences, et l'équation précédente, ou la Kiéthode des différences, est d'un grand usage dans toute l'astronomie pratique.
§. ï66. Le premier objet est de voir, si la marche de la pendule est assés régulière, pour que l'on puisse se permettre de la supposer uniforme pendant un jour, avant que d'examiner, de combien elle diffère du tems moyen. Pour cela, le moyen le plus usité est l'observation journalière du soleil au méridien, qui sert en même tems à régler la pendule. Les observations des étoiles au méridien sont encore plus utiles, parce qu'elles peuvent être multipliées autant qu'on veut. Faute de lunette méridienne, on peut se servir d'un quart-de-cercle, fixé à une certaine hauteur. Les tems que la pendule marque d'un passage d'une même étoile à l'autre , doivent être égaux, si la marche de la pendule est uniforme j et ces observations étant continuées plusieurs jours de suite, on verra bientôt, si sa marche est uniforme, ou accélérée ou retardée.
§. 167. Quand Tastronome s'est assuré que la pendule est assés régulière, pour pouvoir lui être utile, il doit s'occuper des observations qui sont nécessaires, pour que le tems marqué par la pendule lui donne, dans chaque instant, le tems sidéral ou le tems moyen. Le moyen le plus simple est, d'observer à la ^lunette méridienne, les culminations du soleil et des étoiles. Si l'on n'a pas cet instrument à sa disposition, la meilleure méthode est celle des hauteurs correspondantes. Elle consiste à observer deux hauteurs égales du même astre, l'une a l'orient et l'autre a l'occident du méridien: le milieu ou la demi somme des tems est le tems que marquait la pendule lorsque l'étoile était au méridien, en supposant que sa marche a été uniforme pendant ce tem^ , pajxe que les angles horaires des deux côtés du méridien sont égaux. Le résultat sera plus exact, si l'on choisit le toms où la hauteur de fétoile change le plus rapidement' (§. 38.) , et si Ton répète l'observation plusieurs fois de suite, avant et après le passage, pour prendre le milieu de toutes
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les dpmi-sommes. Ce que l'on trouve de celte manière, c'est le teiES de la culmina lion de i'éioile, ou .le tenis où son angie horaire 7 était nul. Four en déduire le tems solaire, on se servira de la règle donnée pKis iiauî {§. î-6j.), en y substituant 7 zi: a.
Cette opéralîon est fondée sur deux snpposilions, i) que, les angles horaii-es ont été égaux dans les deux observations., que par conséquent la déclinaison est invariable pendant ce tems, 2) que l'astre se -meut uniforme^ ment relativement k Téquateur, c'esï-à-dire que le changement de son ascension droite est nul ou uniforme. L'un et l'autre a lieu pour les étoiles fixes, mais non pour le soleil, à cause de son mouvement propre. Cependant la seconde supposilion est admissible , parce que son ascension droite croît .assés uniformément dans 9-4 heures , et encore plus dans six heures , l'interyalle ordinaire entre les àeux observations. Mais la variation de sa déclinaison nécessite une correction qui est assés considérable.
c /?■> T^' i- z,^ '«/ TTT N « sin :>) — sin j3 sln 5"
^. ifoô. L équation (S. ôA. IIL i,) cos 7 m ^7 nous ap-
' COS p COS 0
prend que, si la déclinaison ô" peut, être regardée comme constante, les angles horaires 7 qui répondent à la même hauteur tj des deux côtés du n^éridien, sont égaux, 1^7; mais chaque variation de la ctéclinaison changera .aussi l'angle horaire, -d'où il r-aît une correction qu'il faut appliquer à la deraisonnr.e §. 167.), et que Ton peut trouver de deux manières. En eifèt, conniiasant les déciiuctisons ô, ô', qui avaient lieu dans chacune des deux observatioiis, on peut calculer chaque angle horaire: mais alors celte métliode ne Serait pas difTérente de la précédente {^. iS'^..), et l'on perdrait tous les avantan^i'S qu'oîi're ia méthode des hauteurs correspondantes (§, 45.)'' Puisque la déclinaison ne change pas beaucoup dans quelques heures, on peut, sans calculer exactement les angles horaires, trouver leur différence qui donnera la correction du midL Nous avons déjà trouvé la difiérentielle de Téquatioû précédente (^§. 162.) . ' ' ^^
\sin7 tg7y* ^
C'est la quantité dont l'angle horaire occidental est plus grand que i'oriental, tant que 07 a une valeur positive; le' contraire aura lieu, si elle Ç5t négative. L'angle oriental étant 7, celui à l'occident sera 7-f-^'^; les
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deux lieux du ciel où le soléllti été observe, comprennent donc l'angle 3 7-1-5 "V. En nommant donc 1 1 le tems écoulé entre les deux observv^tions, et r le tems qui^ étant ajouté avec le tems T de lapremière observation, donne le midi vrai ', on aura rzzi ^^- , et le tems que la penduls a marque au midi vrai
zzzl^ -i '■ . La demi-somme des deux tems observes est — ~ zz:T 4-^,
ce qui est trop grand de i — — ;; — r— =:^ •—: r — . La confection qu'il faut
ôter de la demi-somme , est donc -^-'tzur. Cette expression deVien-
£ 7 H- cJ f /
dra plus simple, si Ton déiermiEe une fois pour toutes, îe rapport
qui ne peut cnani^er' s'ensiblemert. En Cxiet, zt étant le tems dans
lequel l'angle ^y ^d y est décrit, il sera toujours à tres-peu prés,
360^^ : 2 7 -|- 3 7 : : 5,4 \i. : '2. t , si la pendule est réglée sur le tems moyen,
comme nous le supposons; et le raonort ■ zz —r— ne peut" clianger
^^u'en vertu de l'équation du tems et des irrégularités de la pendule, ce qui est tout-à-fait insensible. En supposant donc que les tems _et les arcs sont toujours exprimés en parties analogues, en heures et degrés, ou en minutes,
ou en secondes, on aura — -— zz — : d'où il suit la correction du midi,
qu'il faut ôter de la demi-somme des tem.s,
dy 5J/tang,a tang 6'^
3 o 3 o l sin 7 tang7/"*
En substituant la valeur /zz——^: , ce qui donne à très-peu près,, y z^ i5 i,
en aura
^ dû /tai^j: j3 targS'N
ô" étant la déclinaison du soleil ali midi vrai du lieu de Tobservateur, et 35" sa variation dans le tems i i; l^'une et l'autre se trouve à l'aide dey éphéniérides (§. 162.). En nommant d la 24 me partie de la diilerence entre les deux déclinaisons que l'on trouve dans les éphémérides pour le jour de l'observation et pour le jour suivant ou précédent, et / la longitude du lieu à l'orient du méridien des éphémérides, exprimée en heures, enfin D la déclinaison que les éphémérides donnent pour le jour de l'observation, et exprimant / aussi en heures, on aura ô zz D — l d, d 0 zn-xt d, et ■
i5 \sxn 16 /•
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Il serait inutile d'observer que / devient négatif, si le lieu de Tobsçr- "Kateur est à l'occident, du méridien des éphémérides, que les déclinaisons australes D sont négatives , et que cl est négatif, si le soleil se rapproche du pôle austral, la hauteur du pôle (3,éiant supposée boréale^ si, elle était, australe,, il. faudrait mettre boréal au lieu, dH austral àans,, les deux dernières con-ditions.. On observera, encore, que tang i5 t sera, négatif^, si l'intervalle enîrel:eS; deux., observations est de plus de 12 heures..
§;. 169. Il faut ôter X de la. demi.-sorome des tems:. ainsi la, correction
t ^ ^ /tang S tang 5"\ . _ ^ . . .„
est: X HZ.-"- -— ~ — -' • — r- \ £.n prmtems ô' et d 0" sont, positits, en été
3o \5i!î l5 f tg ïStJ' ' ^
ô- est positif, d à' négatif,, en automne ô' et. ô 9, sont, négatifs, en hiver 6' est négatifj, d 6] positif,. La correction à ajouter, à la. demi-somme j. sera, donc, en. ïais.>aii, abstraction, des, signes de ô: etdô',.
d 6' /tang 5~ tang p V
en: pnntems m —— ( — rz. : — n /»•
, , de' ( tang p^ • tang o
V^i" i5 t tg i5 fy
è S /tang (3 , tangÔ'N
en; automne zzz ■ — t- ) ,,
3(> V sm i5 ]^ ' tg i5 /■/ ^ ^
1 ' à S / tang 3 i t^"g '5\
en: furer zzz — - — ( - — '- \- r- le.
3o V^m i5 t tg 10 tJ
Il y ai quatre, cas où cette correotion. s'évanouit:, i) lorsque' 9 6' zz: 0, cegui; arrive- au. tems des solstices]: 1) dans le printems et Tété,, lorsque
tangp tang ô' ' ' ,
-T— 7— =: ;— 'IT^' ou.tgSZ tg6'cos7, et dans le reste dejannee, si.tg (3z:-tg ô'cos'V,. 7. étant plus grand que l'angle droit;, l'une et l'autre condition suppose que |3. est. pluS: petit que ô, ou que le lieu esl situé entre les tropiques; 3; lorsque ^ m o et ô.zz:o,^ l'observation, étant, faite, sous l'équateur le jour de l'équiiioxe y 4) lorsque p, zno, et 7 ingo^j, c'est-à-dire,, si le. lieu est dans réquateur et que- le soleil ait été- observé à. l'horizon,.
§.. 170., Quand les nuages ou autres causes-ont empêché: de prendre-après. midi les mêmes hauteurs qu'avant îï^àdi, on peut. en observer d'autres, pour, les com.parer avec les, mêmes hauteiirs qu'on aura, observées le lendemain matin.. Le iràiieu,, ou la, demi-somme donnera ÏQ-minmi v.rai. non-, coriigéo. Pour, trouver: la. correction, pour ce cas , on observera; que- l'angle- horaire 7, de la. première- observation, qui a. été; supposé- orientalj. est; maintenant; occidental., Q.U. en. l'envisageant, toujours, comme, oriental 5 il e&t plus, grand que i8o°c.
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En nommant donc g l'angle horaire, compté depuis îa moitié boréale àB méridien, on aura 7 =1: i8o''-|-^, d'où l'on tirera la correction
■ ' 3o \ sin s iggj
"qui ne diffère de la première correction, que dans le prem.ier terme.
§. r7T. Pour faciliter l'usage que les astronomes, qui n'ont pas de lunette méridienne à leur disposition, font chaque jour de cette correction-, on a calculé des tables qui la renferment, et qui peuvent être construites de deux m^anières, pour \me certaine hauteur du pôle, ou pour toutes ^fes latitudes en général. Les premières sont plus utiles pour l'astronome qui observe sous cette latitude, parce que les tables générales demandent encore un autre calcul. Dans le premier cas, p ayant une valeur constante , on peut réunir les deux termes de la correction en im seul. Les quantités tg 5" et 8 ô dépendent non seulement de la déclinaison ou du lieu du soleil, inais aussi de la vitesse avec laquelle elle change; et cette vitesse dépend du lieu que le soleil occupe dans l'écliptique, et de la vitesse de son mouvement, laquelle dépend de l'anomalie du soleil : ainsi tg ô" et d S sont fonctions de la longitude et de l'anomajie du soleil. En regardant la position des apsides comme invariable-, on peut Teunir ces deux argumens en un seul: il est vrai qu'à cause 'du mouvement des apsides, la table ainsi, construite ne sera exacte que pouf une certaine époque ; mais comme ce mouvement est très-lent, elle servira longtems sans erreur sensible. On aura donc un seul argument pour les termes tg ô" et d^'. savoir la longitude du soleil == X. Les deux autres termes, sin i5 ^ et tangi5^ ont pour argument la moitié de l'intervalle t. La table sera donc à double entrée, ayant les deux argumens X et /; et elle sera composée de deux parties, ï et — -~, la première devant être multipliée par tang (3. Si la
3o sin 1,5 /• 3o Ig iD /•
laiitude du lieu est de 4-^^, celte multiplication n'a pas lieu: et dans les tables spéciales pour un certain lieu , le terme - — — 7-7 esi cieja muni-
ri- 3o siD lû f
plié par tg [3. Si l'on veut conslruire des tables pour l'argura-ent X, il faut éliminer ô' et 3 6, à l'aide de l'équation sin ô" iz: sin g sin X (§. 76. ï. '■^)- Elle donne tang ô zz: ^'" ^ !'" tt» et sa différentielle est 3 6 cosôzzaXsin îcosX,
y il — • sin^ c sin^ X)
OU dô=: '^^""'^"''^ , =0 X. ^. On calculera donc, pour chaque va-
y \^i — iLii^ i ixn'^ a] tg a
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leur de X , la déclinaison à Faide de l'équaiion sin ô' ni sin s sin X^ d'où Ton
, , r . -> ^ <^ X sin E cos A (g ô" ,-
conciura tango, et â à' zzi- . La vitesse dX dépendant de la
loi générale, suivant laquelle la terre et les autres planètes décrivent leurs orbites, Tanalj^se de ce terme ne peut pas être donnée ici: mais on trouve parmi les tables astronomiques une qui donne la valeur de d X, ouïe mouvement horaire du soleil j pour chaque degré de son anomalie: elle est la XXÏX. parnii les tables du soleil par 31. Delambre, La Tab.^ XXXV. donne îa correction du midi pour toutes les lalitudes.
CHAPITRE V
Longitude géographique.
§■. 172. -Lja longitude géographique des iieux, ou plutôt l'angle liorsïre au pôle, compris par deux méridiens, est si intimement lié avec la mesure du tSms, qu'il sera à propos d'expliquer ici, au moins en général, les mé-r tïiodes qui servent à déterminer la longitude. Car, quoique cette matière semble plutôt appartenir à la géographie, elle n'est pas moins importante pour l'astronome. Sans connaître la longitude du lieu où il fait ses observations, ou la difTéren^ie des méridiens, il ne peut se servir des tables et des éphémérides, qui sont nécessairement calculées- pour un certain méî'idien: il ne saurait comparer les observations avec celles qui ont été faites autre part, et par conséquent elles seraient perdues pour l'astronomie. La plupart de ces méiliodes sont fondées sur une théorie qui sera développée dans le Tome suivantt ici je n'en puis donner qu'un aperçu générah
§. 173. Puisque tout se ré luit à déterminer l'angle horaire compris par deux méridiens, il est clair que le problèine sera résolu , aussilot que ron connaît la diilerence entre les ievas qui sont ci/niptés sons les deux mériJ.iens^ et qu'il est inditlerent, si l'on emploie le tems sidéral, ou le lems solaire, soit vrai soit moyen. On peut concevoir, outre les méridiens des deux lieux, A, B, un' troisième G, dans lequel se trouve à une certaine époque, une é[oi4e, le soleil vrai, ou le soleil moyen. Les tems- qui sont comptés sous ces méridiens au même instant , donnent les angles horaires , compris par les méridiens A, C, et B, C, par conséquent leur ditTérence, ou l'angle compris par les méridiens A, B, ou la dilïérence des longitudes. Les astronomes emploient ordinairement^ pour cet eilèt , le Leni* vrai qui est réduit au tems
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moyen. Dans l'instant où le soleil passe au méridien dim lieu A, on y compte o lieur. tems vrai, et lorsque le soleil est dans le méridien C, qui est de x degrés plus à l'occident que A, et de y degrés à l'occident de B, le tems
coinpté en A est ^ :iz: — heures, et enB,TZ=: — h. Connaissant donc les tems t, T, qui sont comptés au même instant en A et en B, on trouve l'angle X- — j, dont B est à Toccident de A, savoir x — j:= i5 [t — r), les henres représentant des degrés, etc. Si y est plus grand que .-c, B est à l'orient de A, de l'angle y — x. Tout se réduit donc, à trouver par un moyen quelconque, le items vrai qui est compté au même instant, d'après deux méridiens.
§. 174. Le chapitre précédent a expliqué les diverses méthodes, pour déterminer le tems vrai. Il ne nous reste donc qu'à chercher des phénomènes célestes qui seront vus des deux lieux en même tems «t de la même manière, ou à conclure par le calcul la manière, dont une observation, faite dans un lieu, doit se présenter en même tems dans un autre. La première classe comprend tous les évènemens qui se passent dans les corps célestes eux-mêmes, tels que les éclipses deîune ou des satellites de Jupîtcr. Il importe d'observé? dans chaque lieu le iems vrai du commencement ou de la fin de l'éclipsé, de l'immersion dans l'ombre ou de l'émersion de quelques taches distinguées de la lune^ les époques où la lune est totalement obscurcie et où elle commence à sortir de l'ombre, où les satellites de Jupiter disparaissent et revien- .îient à paraître, etc. Ces méthodes sont les plus simples, et ne demandent aucun calcul 5 mais elles ne sont pas exactes. Il est extrêmement difficile, d'observer, exactement les limites de l'ombre dans une éclipse lunaire, et une vue iperçante et une bonne lunette font voir les satellites, lorsqu'ils ont déjà dispara à des organes moins parfaits ^ Fëtat de l'atmosphère même a une influence sur Tapparence de ces phénomènes. Les méthodes suivantes sont beau» coup plus exactes.
§. 175. Il y a d'autres phénomènes remarquables, qui ne sont pas vus partout dans le même instant: mais la différence peut être calculée, sans qu'on ait besoin de connaître la longitude, au moins exactement; et dans le dernier cas, ces observations serviront à déterminer avec plus de préfcision, la longitude trouvée par la première méthode (§. 1 74.). Ce s-ont pri»»
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cipaîement les éclipses de solsj'/^ les passages de F^énus et de Mercwe sur le soleil, et les occultations des astres par la lune ou par des planètes. L'essentiel de cette mélliode consiste à déduire, des phénomènes apparens qu'on a obsei-vés 5 \qs vrais phénomènes, c'est -à.- dire, ceux qu'on aurait vus en même tems du centre de la terre: cette réduction, se fait par le moyen du calcul des parallaxes , qui sera explique plus bas. Le même calcul aj'ant été fait relativement aux observations faites dans un autre lieu, on. a les tems du même phénomèlie géocentrique ou du même inslant, d'après ces deux méridiens. Les moniens les plus importans sont ici de même, le commencement et la fin de Féclipse en général et de l'obscurcissement total, l'immersion des taches du soleil dans Fombre, \qs différentes phases ou distances des cornes , c'est-à-dire , les cordes entre les deux points d'intersection des disques du soleil et de la lune, etc. dans les passages , le contact extérieur ou intérieur des bords du soleil et de la planète , les diverses distances de leurs centres , etc. dans, les occultations, la disparition et l'apparition de rétoile derrière la- lune-, etc.,
§. 176. Ces deux méthodes sont impraticables »ju inutiles sur mer^; la première (§. 174-)? parce qu'il, est difficile de: fixer la lunette dans sa direction, vers l'objet qu'on, se propose d'observer 5. la. seconde (§. 175.^ parce qu'elle demande- des- cslIcuIs compliqués, et. qu'elle suppose- des observations faites dans un autre lieu^ l'une et l'autre, parée que ces. phénomènes sont trop rares, et que par conséquent le navigateurne peut pasdes consulter, quand il lui importe le plus.. Les nations dont la prospérité est fondée sitr la navigation, se sont occupées depuis longtems du fameux problème, de trouver les longitudes en mer. Parmi une fouie de projets il n'y a de praticables et. d'utiles que les deux méthodes suivantes. ïi est aisé, de trouver l'heure qu'il est sur un vaisseau, par une des méthodes-» précédentes. Cela posé, il ne faudrait au navigateur qu'une montre qui , ayant été mise à l'heure du lieu dii départ, marfcherait assés régulièrernent,. pour marquer toujours à peu près l'heure qu'il est au lieu du départ, durant tout 4 le voyage; alors la comparaison de cette heure avec celle qu'il a trouvée par l'observation, lui donnera, la. dilïërence entre les deux, tems et les deux. longitudes. Ces mon—
îre5 marines sont nécesséiires au navigateur, non seulement pour lui doEner le tems du lieu -du dépari, mais aussi .pour ses propres -observations; et la ■navigation leur doit une grande partie des progrès qu'elle a faits. L'anglais Harrison en est le premier inrenieur [Harrlson^s time-keeper) ; mais denuis son tems-, ces machines que Ton appelle ordinairement Chrono mètres , ont elé portées à une grande perfecLion.
%. Î.77. Il n'y a aucun corps céleste, dont la situation, et la distance au soleil et aux étoiles, change a^issi vite que la lune qui, par cette raison, peut servir d'iiorloge. Dans ks éphéméridea, telles que la Commissance des tems ou îe Naulicaî Almanac , on trouve les disu.iices de la lune au soleil et à plusieurs éioilcs , calculées de trois en trois lieui-es pour le centre de la terre. On a choisi avec raison les éieiles les plus brillantes qui sont situées à peu près dans le plan de l'orbite lunaire, ou près de -i'éclipiique^ parce que c'est relativement à elles cv.^ les distances de la lune changent le plus rapidement. Si le navigateur a observé une distance , il la convertira en distance géocentrique, par le calcul parallactique, et il cherchera dans les éphérnérides le tems oii cette distance doit avoir eu lieu: la comparaison de ce tems avec celui de son observation , lui donnera la différence -entre le anéridien de Paiis ou de Londres et le sien. Mais comme la conversion de la distance observée en ,„distance géocentrique se fait par le moyen des réfractions et à^& parallaxes , qui déperrdent^de- ^la hauteur, il faut observer en même tems les hauteurs àt^ deux' astres, que l'on convertit en hauteurs vitales. Alors on aura une dislance apparente 5 deux hauteurs vraies et apparentes; et ces cinq angles suffisent pour trouver la \raie distance. Soit i^Fig. 3o.) Z le zénit , S le soleil ou une éLaile qui sera élevée en 5 par la réfraction, et L la lune que la parallaxe abaisse de L en /; on connaît dans les triangles SZL, s 2a l , auxquels l'angle Z est ccmmun, les distances zéuitales apparentes et vraies, 5 Z, /Z, SZ, LZ, et la distance apparente s L Les- trois parties sZ, /Z, si, du triangle 5Z4 donnent Fangle Z, à l'aide duquel et des côtés qui le comprennent, , SZ, LZ, oa trouvera dans le triangle SZLj la yraie distance SL.
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Le calcul des distances vraies pour les éphémérides se fait de cette manière. Soit b la vraie latitude de la lune, (3 celle de Fétoile, / la difFérence entre leurs longitudes, e la distance que Ton clierclie, et Z le pôle de Féclipllque. On aura dans le triangle SZL, Zz^l, SZ = 9o'^ — ■ P, LZrzgo* — b, SL zz: e; d'où il suit cos eznsin b sin (3 -\- ces /ces h cos p : on cherchera donc
. cos l
Tangle subsidiare cp, par 1 équation tang cp zz: — ^; après quoi on aura cos e zz"^'""^'"^' -. Si S est ie soleil, 3 est nul, et l'on a simplement
cos vp
COS e zi: cos / cos b.
CHAPITRE VL
Lever et coucher des astres.
§. 178, Un des problèmes les plus fiéqiiens dans l'astronomie pratique, cest de calculer le tems où un astre sera dans le méridien ou dans l'horison. Le dernier tems suppose le premier: en elFêt, ayant calculé la culmination, la déclinaison donne l'arc semidiurne, et par conséquent le tems du lever et du coucher. Le tems solaire de la culmination se trouve indépendamment de la déclinaison, par les ascensions droites, du soleil et de l'éloile: celle-ci est invariable j la première varie d'une manière sensiblement uniforme, elle est donc trouvée par une simple proportion, pour un tems du jour quelconque, si elle est connue pour les deux midis qui sont les plus pi'oches^ ce qui est donné par les éphémérides (§. 161.). Supposons que le lieu B, pour lequel on fait ce calcul , soit à l'occident du méridien des épliémérides d'un angle horaire 7, et nommons §, ^', les ascensions droites du soleil, indiquées dans les éphémérides pour les deux midis, la variation diurne f' — pmw: cela posé, on sait que l'ascension droite change de oa, pendant que le soleil décrit un angle horaire de 360**; elle sera donc à midi du lieu B m p -4- -——■ et pour un tems i après midi, e -4- w { — -— ■ -| — -— ),
' ùbo° ^ ' ' ^ I \^36o° ' 24-11./
Le problèmej de trouver le tems vrai de la culmination d'une étoile, ou ce qui revient au même , l'angle horaire occidental du soleil dans l'instant de la culmination, sera maintenant facile à résoudre. L'ascension droite de l'étoile c. ne changeant pas sensiblement, il est visible qu'à midi vrai du lieu B, l'étoile était à Forient du méridien d'un arc de l'équateur
'V eu . . ,
■zz a — § — --— . Or dans 24 heures tems solaire vrai il passe par le méridien un arc de i'équateur zz ÔQo° -\~ w. En conséquence le terne i qui &*é-
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coule entre les culminations du soleil et de l'étoile, ou le tems vrai de îa
culmination de l étoile est tin — —- 77r~r — ; heures.
L'exemple suivant est tiré de ï Astronomie par Lalande , ^, 994 — 996^.
On y trouve a zzz 277* 12' 17'', ^ zz 39*2' i5'', oi zz Z^ iS'', et 7 zz: 0, parce
que la culmination est calculée pour le méridien des éphémérides ou de
238" 10' s'' Paris. Notre formule donnera donc t zz — - — ;: — — 24 lieures zz ï5, 83584 heures
zz: i5 h. 5o m. 9s. Lalande trouve par la première approximation i5h. 52'4o", par la seconde i5h, So', et par la troisième i5h. 50^9'''.
§. 179. Pour les planètes, dont l'ascension droite n'est pas invariable, on emploie ordimiirement une approximation: on regarde d'abord l'ascension, droite a comme constante, d'où l'on conclut le tems de la culmination t par la méthode précédente (§, 178.); alors on cherche, à l'aide de la variation diurne, l'ascension droite a' pour le tems t, et l'on répète le calcul, en substituant a! au lieu de a. Mais il est aisé de trouver une formule directe pour ce cas. Nommant ^, a, les ascensions droites du soleil et de la planète à midi, w, vp, leurs variations diurnes, et t le tems de la culmination; il est clair que, dans l'instant de la culmination de la planète, l'ascension droite du soleil estzzp-j , et celle de la planète z= a -j ~, Or, la
dernière moins la première est l'angle horaire occidental du' soleil, lequel,
étant converti en tems ou multiplie par--—-, donne le tems tz:—~ aah.-f- — ;: — t,
d'où l'on tire y
t — '^4-i^^— g) heures.
On serait parvenu immédiatement à la même équation, en attribuant au soleil, au lieu de son propre mouvement, le mouvement relatif à la planète, c'est-à-dire, en substituant w — vp au lieu de w dans la formule précédente (^§. 178.),
Les inégalités du mouvement de la lune sont si considérables que, pour plus d'exactitude , ■ il faut tenir compte des secondes différences , ce qui se fera aisément par la méthode du §. i65. Mais il est bien rare, que l'astronome ait besoin de cette précision.
§. 180. Après avoir trouvé le tems vrai de la culmination / (§. 178. 179.), on n'a qu'à calculer l'arc semi-diurne 7, le convertir en tems solaire^ et i'ajou-
trouvera le tems corrigé du lever et du coucher de la lune, t"~ „l ,, ' ,_ heures.
ter avec L pour avo»r le tems vrai au coucher iz: — ^ heures, celui
^ SDo'^-ha)
du lever =z— ^-^ — ^^ — heures; p et a. eiant les ascensions droites a midi
du lieu B. ' ..
Si c'est une planète, dont la déclinaison change insensibiement en 24
heures, ce qui est presque toujours le cas, on aura le tems vrai du lever
24(a— .pX?! , et du coucher in. -— r heures.
Sbo" -f- Lu — 'vjy
La variation diurne de la déclinaison de la lune est trop considérable.
pour pouvoir être négligée: nommons ô" sa déclinaison à midi, f/ sa variation
diurne. Ajant donc iroiivé le tems / du lever ou du cuacher, à l'aide de
V à la formule précéncnte, la déclinaison dans cet instant sera m ô -] — : elle
donnera un aune arc semi-diurne 7', avec lequel on répétera le calcul, et l'on
§. 181. Un autre problème d'un usage fréquent dans rasironomie pratique, appliquée à la navigation, est de trouver l'azimut d'un astre au monic-nt de son lever ou coucher. Dans l'un et l'autre cas la hauteur 7) est nulle: en
1 • •> / 1 sin ^
suii'Stituant donc tiuzo, l'équation III. 2. (^. 04.) donnera cosazz: — -,
^ cosp
a étant l'azimut compté du méridien ou du Sud^ le signe négatif indique que cet azimut est plus grand que 90°, tant que [3 et ô sont de même espèce, c'est à dire, que le point du lever ou du coucher tombe entre Nord et Est ou Ouest. L'azimut, compté du vrai point Est ou Ouest, est appelé amplitude ortîve ou occase. En la nommant a^ on aura aziz a — 90°, donc sin «zz — cos a :=z . Le point du lever et du coucher tombe vers le Nord ou
cos j3 *•
vers le Sud, selon que (3, ô", sont de m.ême espèce ou de nature opposée.
§. 182. Le point de l'équateur, qui se lève avec une étoile en même îems , est appelé son ascension oblique, pour la distinguer de l'ascension droite qui est le point de l'équateur, qui passe au méiidien avec l'étoile 3 celle-ci étant déterminée par un cercle horaire, perpendiculaire à Fhorison, la première par un cercle horaire, oblique à l'horizon. La différence entre les deux ascensions s'appelle différence ascensionelîe. Soit {Fig. 3i.) LE le parallèle de l'étoile L, ensorte qu'elle se lève avec le point Q de l'équateur, Q étant son ascension oblique et M son ascension droite: consé-
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quemment la différence ascensionelle est l'arc QM, dont Fascension droite est plus avancée que l'oblique. Dans le triangle QML, rectangle en M, on connaît ML zn ô, et MQL zz 90'' — p, d"où l'on tire
. ^^^ tangML
sin Q M m ^^- :zz tang S tang 0.
^ tang^ o r o
En ajoutant l'arc CM avec AQzz:go°, si [3 et 0 sont de même espèce; ou en l'ôtant dans le cas contraire, on aura l'arc semi-diurne AMzizAPL. On s'en servait autrefois, pour calculer le lever ou le coucher des astres.
CHAPITRE L
Figure de la terre.
§. i83. A-/ans toutes les matiëres, exposées jusqu'ici, on n'a pas en î)esoîn de connaître la figure de la terre. La distance des étoiles fixes et du soleil même est si immense, qu'on parvient. aux mêmes résultats, soit que les observations soient faites dans un, lieu de la terre ou dans un autre, soit qu'on prenne un lieu ou l'autre pour le centre des mouvemens diurne et annuel. Mais comme nous allons maintenant tourner notre attention au détail du système solaire, et à des phénomènes où il n'est plus indifférent, s'ils sont vus d'un point de la terre ou d'un autre , il est nécessaire avant tout, d'examiner l'altération qu'un phénomène éprouvera, s'il est vu d'une autre station , et d'exposer le calcul qui la fait connaître. Pour que les observations, faites en differens lieux de la terre, soient utiles à l'astronomie, il faut qu'on puisse les comparer entre elles: et cette comparaison deviendra plus simple, si l'on convient, une fois pour toutes, d'un certain point de la terre auquel toutes les observations seront réduites. Le plus naturel est
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sans dente, de choisir un point qui est également éloigné de tous les points de la surface de la terre, ou dont la situation est la même relativement à tous ces points: ce sera donc le centre, si la terre est tellement formée, qu'il y a dans son intérieur un point qu'on peut regarder comme son centre. Il faut ajouter à cela, qu'il est impossible de se former une idée juste et distincte du mouvement de la terre, sans connaître celui de son centre, ni des mouvemens d'autres corps célestes autour de la terre, sans connaître leur apparence , lorsqu'ils sont vus du centre. ,La base de tout ce calcul " est donc la recherche de la figure de la terre, .
- §. i84- Dès que le genre humain fut délivré des plus crasses préjugés de son enfance, il était aisé de prévoir, qu'il se développerait des idées moins absurdes relativement à la figure de la terre. Routes les formes que l'imaginatioa peut attribuer à la terre, sont de trois espèces: ou la terre est un plan, c'est à dire, un solide dont une seule face est habitable ou accessible; ou elle est composée de plusieurs plans qui se coupent sous différens angles; ou elle est terminée par une surface courbe. Le dernier cas est compris dans le second, quand on suppose un nombre infini de plans, dont la direction change suivant la loi de continuité, ensorte que l'inclinaison relative de deux plans eontigus est partout un angle infiniment petit.
Dans le premier cas, le plan habité serait l'horison de tous les habitans de la terre; il faudrait que la hauteur du pôle, et la plus grande ou la plus petite hauteur des astres, fût la même sur toute la terre; il faudrait que, sur mer ou dans un lieu libre, les objets les plus éloignés ne devinssent invisibles, que lorsque leur angle visuel est insensible, et jusqu'à ce point, les parties inférieures des objets se présenteraient aussi distinctement que les parties les plus élevées; enfin il serait impossible de faire le tour du monde. L'expérience seule suffit donc, pour détruire cette hypothèse.
Dans le second cas, la surface de la terre étant composée de plusieurs plans, dont les inclinaisons relatives sont d'une grandeur finie, les voyageurs qui ont, parcouru la surface dans tous les sens, seraient parvenus à un pareil angle d'inclinaison; et dans ce lieu, il faudrait que la direction de la pesanteur, la situation de l'horison, la hauteur du pôle, la hauteur méridieiine des
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étoiles , les .saisons et le climat , etc. changeassent brtisqliement d'un angle sensible,- les objets peu éloignés disparaîtraient tout d"un coTtp^ etc. Tout cela est démenti par les expériences les plus connues.
§. ï85. Il ne reste donc que le troisième casî la surface de la terre est courbée et arrondie dans tous les sens: des expériences, connues de tout le inonde, mettent cette vérilé hors de doute. Les navigateurs modernes ont fait le tour du monde dans tous les sens^ en suivant toujours la même direction, ils sont revenus au lieu du départ, sans s'être aperçus que Fhorison ou le pôle changent brusquement de position. En approchant du pôle, on aperçoit que la hauteur du pôle ou la hauteur méridienne des astres change uniformément, et par des nuances insensibles, jamais brusquement. En s'éloignant d'un objet sur mer ou sur un autre plan, on voit disparaître successivement les parties inférieures jusqu'à la plus élevée; on distingue encore le haut du mât, quand le corps beaucoup plus volumineux du vaisseau a disparu depuis longtems. Les sommets des montagnes sont encore dorés par les rayons du soleil, lorsque la plaine qui les environne, est dans l'obscurité. Tout cela prouve, que la surface de la terre change de direction d'une manière non-interrompue et insensible, ou qu'elle a une courbure uniforme. Les éclipses de lune en donnent une preuve encore plus sensible. On sait qu'elles sont produites par l'ombre de la terre: or la projection de cette ombre sur le disque de la lune est toujours circulaire, quoique la terre, et pendant une seule éclipse, et dans différentes éclipses, prenne toutes les situations possibles relativement au soleil, vu qu'elles arrivent à toute heure du jour; d'où il suit que la terre, suivant chaque direction, jette une ombre cylindrique ou conique, et que par conséquent, sa forme est sphérique, ou à fort peu près. Ayant observé, à l'aide des lunettes, que tous les corps célestes, ceux même qui tournent successivement à la terre tous leurs côtés, ont la même forme circulaire ou sphérique, on pouvait d'autant moins douter que celle de la terre ne fût sphéiique f^),
(l) Les anciens astronomes avaient des idées très-justes de la rondeur de la (erre. Pioiéme'e en donne la preuve suivante: deux lieux qui ne sont pas situés sous le même méridien, voyent une éclipse lunaire à différentes heures; et la différence entre ces heures est proportionnelle à la distance d'un lieu à l'autre, s'ils se trouvent sous le même parallèle. Cet as- ^ouomc fait voir que la surface de ia terre D'est pas eoncewe^ parce qu'alors les habitaas
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§. i86. Si l'on approche .du pôle, sans s'écarter du mérkllen. la liauteur du pôle augmente constamment dans le même rapport. Si, en allant vers le nord dans le méridien }lZV{F/'g. Si.) 25 lieues de Z à 2-, la liauteuf du pôle a changé d'un degré, 26 autres lieues de ^ à ^ la feront encore changer d'un degré. Les degrés du méridien Z z, z ^, sont donc de même grandeur. Soit {Fig. 32.,) ABP le méridien, Vp l'axe, B V, by, deux lignes verticales très-près l'une de l'autre: étant perpendiculaires à la surface de la terre en B et b, elles se rencontreront dans l'intérieur de la terre en nn point quelconque G, parce que la hauteur du pôle augmente de B en b. Or la hauteur de l'équateur en B est égale à l'angle Vcp, compris entre la ligne verticale et l'axe, donc la hauieur du pôle est :izgo° — Y cp (§. 33.): conséquemment la différence entre les hauteurs du pôle en b et en B est zzzY op — ■u'ypzn.HCb,
Or les lignes BC, bc, étant perpendicnlaires à la courbe B«^, sont les
B h rayons de courbure.,- et l'on a B Z'Zi: B G . B G è, ou B G =z - — 7. Donc la
différence entre les hauteurs du pôle, B G 3, étant toujours la même pour des arcs égaux B b, par hypothèse, le rapport - — - , et par conséquent aussi le rayon BC est constant. Mais une co<urbe, dont les rayons de courbure sont constans, ne peut être que le cercle: donc les méridiens terrestres sont des cercles. Gomme on doit dire la même chose de tous les méridiens, on peut regarder la terre comme un solide produit par la révolution d'un cercle autour de son diamètre, qui est l'axe j c'est-à-dire, la terre est une sphère., au centre de la'quelle toutes les lignes verticales viennent se rencontrer.
On trouve le même résultat par la distance de deux lieux^ qui est mesurée par l'arc d'un grand cercle, compris par ces lieux. Soient {lig' 8.) Z, S,
deux lieux sur la terre, P le pôle; en nommant b, |3, leurs latitudes, X la diffé-
des pays occidentaux verraient le lever d'un astre plutôt que les orientaux; qu'elle n'est •çixs aplatie , parce qu'alors on verrait le lever et le coucher d'un astre dans tous les pays en même tems; qu'elle n'est pas composée de plusieurs plans , parce que dans ce cas, au moins tous les habitans d'un même plan, verraient les pliénomènes en même tems; qu'elle n'est pas un cylindre, ayant pour axe celui du monde, attendu que cela est en contradiction avec l'expérience généralement connue, que plus loin on va vers le nord, plus les étoile.» boréales s'élèvent sur l'horison, tandis que les au-slralcs disparaissent successivement, etc. Ptolem. jdhnag. Lib. J- Cap. 4.). Ce passage est remarquable, parce qu'il nous apprend les différentes opinions du peuple, ou des philosophes de ce tems, relativement à la figure de la terre.
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rence entre leurs longitudes, e leur distance, on aura PZzgo" — b, F 8:1:90° — (3, ZPS:zzX, ZSzze: donc (§. 177.) coseiz:sinZ)sin p-["COS(^ cos[3 cosX. Ayant donc déterminé les latitudes et les longitudes de deux lieux par des observations astronomiques, et mesuré leur distance par des opérations géodésiqueS;, la terre sera une sphère, si celte équation a toujours lieu. En effet, toutes les observations donnent ce résultat; au moins, on n'avait aperçu pendant longtems, aucune exception de celte règle: il est donc sûr, que la terre ne s'écarte pas sensiblement de la figure sphérique.
§. 187. Vers la fin du dix-septième siècle, des considérations physiques firent soupçonner aux astronomes, que la terre n'était pas exactement sphérique, mais plus élevée sous l'équateur, et aplatie vers les pôles. Newton prouva le premier, qu'en supposant que la terre tourne sur un axe, et qu'elle ait été originairement un corps homogène et fluide ou. mou, les forces centrifuges résultant de la rotation lui ont nécessairement donné la forme d'un sphéroïde aplati vers les pôles, et que l'équilibre entre les différentes parties de la terre n'a pu être rétabli, que lorsque les méridiens avaient pris la forme à^ ellipses, , dont le grand axe (le diamètre de Téquateur) était au petit (l'axe de rotation) comme- 280 à 229. On trouvera dans l'astronomie physique la démonstration de- cette proposition : nous la regarderons ici comme une hypothèse q^ui doit être vérifiée par les observations j et pour cela on peut se servir de la longueur du pendule à secondes, ou des degrés de latitude. La première méthode sera réservée à l'astronomie jDhysique^ nous allons développer l'autre.
§. 188. Comme il est visible que les latitudes doivent nécessairement changer suivant une autre loi dans le méridien elliptique, que dans le cercle, les observations suffisent pour décider, si le changement de la hauteur du pôle , ou ce qui revient au même , si la longueur des degrés de latitude est conforme à l'hypothèse de l'ellipse. Il faut donc déterminer le rapport àei degrés de latitude, qui a lieu dans rellipse. Soit {ïig. 33.; AMP un quadrans de l'eUipse, son centre et celui de la terre en C. P le pôle, GP le demi-axe, Ç A le demi-diamètre de l'équateur, M un lieu de la terre 5 M V sa ligne verticale qui est perpendiculaire à l'arc elliptique en M , et qui rencontre l'acte, non pas en Cj mais dans, un point E. Soient MN, mn^ deux ordonnées
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infiniment peu éloignées Tune de Fautre , et nommons CNizi^v N M riZj, C A n a, C P zi:?i a, et la latitude du lieu M zr [3: cela posé on aura
J^ = «"(«' — ^')- Mais on a aussi N M D =: V E P zz 90» — p, donc iang [3 =: ^^, Or la sous-
normale est N D — ^^— ^ == — «^ ^-, d'où l'on tire tang p 1= ^, et
j^ - ?i^ (a^ — x^-) — /2^ o;^ tg^ p, dono ^ = ___-^— ^-^,, d'où il viendra
d X :iz
cos2 p(^i+. n'^ tg^p) 3*
Nommant donc l'arc PMrs, on aura dans le triangle Mot|j-, Mm-dsz.- rr— ,
d X nP' d d Q
ou à cause de 77z M m. :=: oo* — NMD=zp, 35= — — - =: -~ — — — — r-.-^-v,-,
' ^ ' sm |3 (cos^ p-l-n.2 sin^ p)|
Comme n est à peu près z=: i, en faisant n^zni — w^, m sera un très-petit nombre, dont les puissances supérieures peuvent être négligées. Cela donne
Ô5=;î^aap(i--m^sin2p)"'5— ,i2^iô|3(i_|_3,;22sin2p)=:a3p(i— m^(i — 3sin^P;), ou
d szuad ^iï — ■— (t -|- 3 cos 2 p) 1, §. i8g. Il s'agit donc de déterminer par des observations astronomiques, la différence entre les latitudes de deux lieux, situés dans le même méridien à peu nde distance, (5 p), et de mesurer par des opérations -géodésiques, leur distance (as); alors on verra sv l'équation 3 5 iz:
: — i|m^ sui^ P
a toujours lieu, quelle que soit la latitude p. Suivant l'hypothèse de Newton (§. 187.) n est =1 ^^ donc (i -|- /z) (i ■— ??)i=i m^ zz—"!^ m 0,00867675. Si
l'on ne veut se fier qu'aux observations, il faut changer la valeur de n, jusqu'à ce qu'elle satisfasse dans tous les cas, à l'équation précédente: alors il est certain que les méridiens sont des ellipses, et l'on connaît en mêmetems le rapport des deux diamètres n. Mais sans connaître ce rapport, on peut examiner en général, si la terre est aplatie vers les pôles. L'équation précédente nous apprend que, 3p conservant la même valeur, ds croîtra avec p, c'està-dire, que les degrés de lat'Uude augmentent , à mesure gu'on approche du pôle, ce qui est d'ailleurs évident, parce que l'ellipse est moins courbée vers le petit axe. Ayant donc mesuré un degré vers le pôle, et un autre auprès de l'équateur, on verra, si le premier est plus grand; et dans ce cas, il est prouvé que la terre est aplatie vers les pôles.
ao4
§. 190. L'équation ds
siilErait pour délerminer ai par
I — I m^ sin2[3
la mesure d'an seul degré, si a était connu. Mais comme le diamètre de la terre n'est trouvé que par la longueur d'un grand cercle^ il faut connaître au moins la longueur de deux degrés d s, d s\ sous les latitudes (3, (3'. En faisant donc ^9(3r3p'zr)'',, féquation précédente donnera 85 : 3/ :: i —^m^sin'jS'': i~|/.'rsin^j3j
d'où, il suit m'^
s f 5 s — a sO
Or, n étant à peu près Zi, et i -hnZ'^r
©n aura w^:^: (i -j- n) (i — «) zz 2 (^i — 7?), d'où Ton tire
I — n zz: .
o(cJssin2p — às^sin^^')
Cesï la différence entre le demi-diamëtre de Féquateur et le demi-axe, di-
Visée par le premier, ■ ^ ou \ aplatissement de la terre. Il est aise de
voir que la valeur de i — ?i sera plus exacte, si les degrés mesures sont,
l'un prés du pôle, l'autre près de Féquateur. Si ds' est sous l'équateur même,
on a (3 =: o, et î — nz=: '■ • — , ou d s — d s' zizo [1 — rAd s sin^ S. La
dernière équation nous apprend que, dans fliypothèse de l'ellipse, les degrés de
atdiuls croissent, à peu près comme les carrés des sinus de lu lafifiide. Si l'autî'e
degré ds est mesure sous le pôle même, on a i — /? zz : d ou il.
suit que l'aplatissement est à peu pi-ès la troisième partie de la diirérence entre les deux degrés extrêmes, divisée par la longueur d'un degré.
§. 191. Pour décider là question importante de la figure de la terre^,. l'Académie des sciences de Paris fit mesurer,, dans les années tj'Sô a 1741»plusieurs degrés, sous l'équateur, le cercle polaire, et dans la zone tempérée,., dont jo clioisirai les trois suivans, pour expliquer ce calcula.
Lieu d'observation
Latitude i Longueur d'un moyenne I degré en toises
L Pérou IL Paris
Iir Ijaponie
Cette table fait \oir évidemment l'accroissement des degrés vers îe'poTef ce qui forme une démonstration complète de l'aplatissement. Les dillérence» sont, d s' — 5#zz376 et d s'^ — dszz:66g. Si les méridiens étaient des ellipses (■§. 190.}, il devraii élre 3i6 : 6()9 :z: (sin 49* 2Î>')^ : i^sin 6u° 20')*;; mais on
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frotrve (sin 49°^3'*~;^ : C^in 66*' 20')^ zz: 3 16 : 4^o, ce qui es! bien îom du rapport qui a lieu dans l'ellipse. En employant les quatr'èmes puissances des sinus au lieu des carrés, on trouvera (sin 49" 28')'^ : (sin66* -.40' i^î- :: 316:669, 7^, ee qui est parfaitement d'accord avec les naesures» Cette hypothèse, imaginée par Bouguer, que les accroissemens des- degrés de lafitude sont en raison des fjuatrièmes puissances des sinus des latitudes, est assés bien d'accord avec d'autres mesures: le calcul des parallaxes, suivant cette hypotîièse, sera développé plus bas.
§. T92. Si l'on emploie ces trois degrés, pour déterminer l'aplatissement suivant l'hypothèse de l'ellipse (§. 190.), I et ÎI donneront
57069 l^sin 4r9"^ 2;
zrz o,oo32o32 zn
Gï I et III, I — n — -— — , '• ' „, TTT z=i 0,0046395 zn -^,.
sin 6o°2o']2 ^ 2jg
Ces degrés ne sont donc point conformes à l'ellipse , et d'autres mesures le sont encore moins.
La mesure d'un arc du méridien, qui a été faite vers la fin du siècle passé, sous la direction de M. Delambre, est relativement .à la perfection des instrumens, à l'habilité et l'application des observateurs, et à la grandeur de l'arc mesuré, la plus importante entreprise dans ce genre. Elle embrasse l'étendue du méridien de Paris depuis Dunquerque jusqu'à Barcellonej elle fut ensuite prolongée, d'un côté à Greenwich, de l'autre à l'isle de Formentéra, ce qui fait treize degrés de latitude. Cependant, les deux extrémités de cet arc élant éloignées de 39- degrés du pôle et de l'équateur, on pouvait prévoir que Taplatisicment, ou la dilïerence entre les degrés sous le pôle et sous l'équateur, ne serait pas exactement déterminé par cette mesure. Ce travail pénible a donné les résultats suivans: i) on avait paiiagé l'arc entier en cinq portions qui prouvent en général l'accroissement des degrés vers le pôle,, ou l'aplatissement de la terre 5 2) la comparaison de l'arc entier avec celui de Pérou donne l'aplatiss€ment ziz , 3) la comparaison des cinq portions entre elles donne l'aplatissement zz: ou — — , ce qui est d'accord avec l'hypothèse de
Bouguer, qui donne — , > 179
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La théorie de Newton, qui donne l'aplatissement zn -— -, suppose îa
masse entière de la terre parfaitement homogène 3 mais cette hypothèse est contredite par la loi, suivant laquelle la pesanteur augmente vers les pôles, conformément à la longueur du pendule à secondes sous différentes latitudes. Il est d'ailleurs plus vraisemblable, que la masse de la terre est plus solide vers le centre: cela posé, la rotation de la terre, et l'ellipticilé des méridiens, donnent l'aplatissement :=^7t-. ^^ plus, M. le Marquis de Laplace a trouvé, par la théorie de l'attraction, deux irrégularités de la lune, dépendantes de la figure aplatie de la terre, qui toutes les deux donnent l'aplatissement -zz ■ — . Tous ces différens résultats prouvent qu'à la vérité la terre est aplatie vers les pôles par sa rotation , mais que sa masse n'est pas homogène , et que sa figure n'est pas elliptique ni même régulière , ce qui est d'ailleurs prouvé par l'inégalité de sa surface et de la profondeur des mers. Les mesures, faites au Cap de Bonne Espérance, prouvent même, à ce qui paraît, que l'accroissement des degrés y suit une autre loi, ou que les hémisphères austral et boréal ne sont pas formés de la même manière.
Il suit de tout cela, que cet objet est encore sujet à beaucoup d'in* certitude et d'obscurité, et qu'il le sera apparemment toujours. Les recherches qu'on a faites jusqu'à aujourdh'ui, donnent pour l'aplatissement les limites
^ — et — et il est remarquable que le rapport que donne îa théorie de i5o 332
Newton, est à très - peu près le milieu entre ces deux extrêmes: on ne se trompera donc pas beaucoup, en l'adoptant. Le moyen le plus sûr, pour examiner les irrégularités de la terre , serait la mesure d'un grand arc du parallèle, ou plutôt du grand cercle, perpendiculaire au méridien mesuré en France, comparée avec les azimuts et les latitudes de ses différens points.
Nous allons maintenant exposer le calcul des parallaxes, pour le cercle, pour l'ellipse, et suivant l'hypothèse de Bouguer,
CHAPITRE IL
Calcul des parallaxes dans la sphère.
§. 193. IT uisque l'aplatissement de la terre, suivant la tliéorie et les observations , est très-petit, on peut, dans tous les cas où il ne s'agit pas de la lune, regarder la terre comme parfaitement sphérique, ce qui simplifie singulièrement le calcul des parallaxes.
Quand un astre est si éloigné de la terre, que toutes les lignes droites qu'on peut mener de cet astre à un point quelconque de la terre, ou les deux tangentes opposées de la terre, sont sensiblement parallèles, il est indifférent si cet astre est observé d'un point de la terre ou d'un aufre: partout il sera vu suivant la même direction, tous les observateurs trouveront la même déclinaison , ascension droite, etc. que s'ils l'avaient vu du centre de la terre. Mais si la distance d'un astre est moins grande, si les tangentes menées de l'astre à deux points opposés de la terre forment un angle sensible^ cet astre, vu de différens lieux de la terre aura une autre déclinaison,, ascension droite, etc. Le changement qu'éprouve le lieu apparent d'un astre, lorsqu'il est vu de différentes stations, est en général appelé sa ■parallaxe, et spécialement la parallaxe diurne ou annuelle, selon qu'il est vu de différens points de la surface ou de l'orbite de la terre. Pour éviter toute confusion, il sera bon de réduire constamment le lieu des astres au centre de la terre (§. i83.): alors l'objet du calcul des parallaxes sera la solution de ce problème: le lieu vrai ou géocentrique étant donné, trouver le Yieu' apparent pour un point quelconque de la surface de la terre, et réciproquement.. Pour juger, si un astre a été déplacé de son vrai lieu, il est nécessaire de le comparer avec des points ^xes dans le ciel, qui ne sont pas su-
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jets à la parallaxe: c'est donc un grand avantage pour l'astronomie, que l'iminensité de la distance ^des étoiles fixes, qui fait coïncrder toutes les lignés 'menées d'une éioiîe à la terre (§. 19.), ensorie que les étoiles fixes ifont aucune parallaxe. Une planèi^e dont le lieu est aUéré par la parallaxe, étant vue de deux points de îa terre en même tems, paraîtra avoir dilïérentes disiances à la même étoile , diflerentes ascensions droites , déclinaisons, etc. Il en résulte différentes méthodes , pour déterminer les parallaxes par des observationso
C'est sans doute Hipparque qui eut le premier des idées justes de la parallaxe. La îlianière dont Ptolémée, apparemment suivant Hipparque^ explique la parallaxe de la lune (^), est à Fégard de la géométrie et de l'astronomie, si solide, exacte, et claire, qu'on ne saurait rien y ajoutei:- «Comme »la terretf, dit-il, «n'est pas comme un point par rapport à la distance de »]a lune, il faut tenir compte des parallaxes de la lune, qui -donneront le »moyen de se servir des niouvemens vrais rapportés au centre de la terre, » pour déterminer ceux qui sont apparens , c'est-à-dire qui sont vus de quel- »que point de la surface de la tex-re , et réciproquement. Mais comme il » est impossible d'assigner les quantités des parallaxes , sans connaître le rap- 3» port de la distance, ni réciproquement; on ne peut pas avoir le rapport de »la distance des astres qui n'ont pas de parallaxe sensible, c'est à-dire à Fé- » gard desquels la terre n est qu'un point. Quant à ceux qui ont une paraliilaxe sensible, comme la lune, il ne s'agit que de trouver le rapport de la » distance par le moyen d'une parallaxe connue, attendu qu'on peut observer i) immédiatement la parallaxe, mais non pas la distance.» Après avoir critiqué la méthode d'Hipparque qui avait voulu déduire la parallaxe de la lune de celle du soleil, tout-à-fait inconnue, il expose sa méthode, et l'instrmnent qu'il avait construit, pour observer exactement la parallaxe de la lune pour chaque distance au zénit. Cet instrument est «n dioptre par lequel, à l'aide d'un fil-à-plomb, la distance de la lune au zénit, ou sa hauteur est mesurée (^).
(i) ^Imag. LU. V. C. ii. ITfç/ twv rT;: enXr.y^s tcx^kWu^swv, (s) ^4hnag. Lib. V. C, 12.- île^i x«T«(r«it/?fJ payocys 'xxgx'K'kKKriKS,
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5. 194. Soit [Fig. 34.) ADB un quadrans d\in méridien terrestre, «îvipposé circulaire, dans le plan duquel se trouvent les lieux B, D. et i'a-^îr» S; soient B L, DM, parallèles à l'équateur, ou la commune section deréquateur avec le méridien ADB, rue de B et de D: les liguas BL,'' DM, seront aussi parallèles entre elles, parce que la position des cercles de la sphère est déterminée par les étoiles fixes qui sont vues de tous Ips lieux de la terre suivant des directions parallèles (§.193,). L'observa ter.r en B trouvera donc la déclinaison de Fâstre SzzSBL, tandis qu'en D elle paraîtra rzrSDM nr SEL: la difterence BSD est la parallaxe de déclinaison de l'astre S pour ces deux lieux. Il en sera de ^aênie, si l'on substitue à l'équateur. tout autre cercle de la splière.
Le point -G est le centre de la terre, la tangente BL représents l'horison ■du lieu B, CBV est sa ligne verticale, VBLzz:90°, et SBI^ est la hauteur apparente de l'astre S, ou VBS sa distance apparente au zénit de B; tandis que la distance vraie ou géocentrlcjue est VCS, et la vraie hauteur se A. La différence entre les hauteurs vraie et apparente, ou la parallaxe est SGA' — 'SBLzrSEL — SBLzzBSC: donc généralement, la p,arallax9 d'un astre est l'angle compris par deux lignes qui sont menées^ de l'astre au v centre de la terre, et à quelque point. de sa surface. C'est encore une idée Vague, parce que le point de la - surface n'est pas détermin.é, ou que l'angle BSG dépend de la situation de l'astre relativement à Fhorison de B. Il est aisé de voir, que BSG aura sa plus grande valeur, lorsque SB touche la surface de la terre, c'est-à-dire lorsque VBS =1190'*, et que par consé* quent S est dans l'horison de Bj il est aussi évident, que BSG est nul, lorsque B et D coïncident, c'est-à-dire lorsque S esil au zénit de B. La parallaxe dépend donc de la hauteur de l'astre, suivant une loi que nous allons déterminer.
Ç. iq5. Dans le triangle BSG on a sin BSGzi: '— . En noni-
, es
mant donc la hauteur apparente SBLiz:-,^, le demi- diamètre de la terre CBrza, la distance de l'astre au centre de la terre GSrz/v et la parallaxe inconnue BSGzii/z, on a sin A =z - cos r). La! parallaxe des planètes n"est jamais plus grande que Zo" , et celle de la lune, la plus grande de toutes,
n'est qvie d'un degré: or le sinus d'un degré nélant différent de son arc que de 0,00000089 ou de c", 185 on peut supposer dans tous les cas sin hzzh, ce qui donne
h zn — cos V].
Les parallaxes des astres sorti donc cowme les cosinus des hauteurs opparenteSp
et celles de diffcrejis astres à la même hauteur sont en raison im'erse des distatices. Les parallaxes sont nulles au zénit , elles ont la plus grande valeur à l'horison, où h:zz—: c'est ce qu'on appelle parallaxe horlsonihle. Nous la désignerons consîarnment par PI, et la parallaxe de hauteur -pELV h, ensovte que H zz — et // iz: II cos y\ : la dernière formule suffit pour trouver la parallaxe h pour chaque hauteur y), la parallaxe liorisontale H étant connue.. Il est visible que la hauteur apparente SBL {Fig. 34-) est toujours moindre que la vi^aie SELj ou que la parallaxe abaisse les astres. Ayant donc observé une hauteur y\, on en conclura la vraie hauteur V^^^ il -j" H ^^^ "^^ ^^ r/zz: n -j-sin llcos 7). Si l'on veut porter la précision^ jusqu'à la troisième puissance des parallaxes, on a sin h zz: sin H cos y) zz: cos v) (H — f)^ ^^^^^ ^^"^^
H^ cos^ Tj, donc h z=. sin h -j- -—- — :=rH cos 7) — — cos 7] sin* v) izi H cos y\ — •
— sin 7] sin 1 t], ou A zz: H cos t) — —- (cos y) — cos 3 t]"). On verra dans le §.
suivant, que même pour la lune, — est zz: o'^j o4 : on peut donc, dans tous les cas,, l'aire sans erreur sensible,
h :zz H cos ?!.
§, 196. La hauteur qu'on aura calculée par une àes méthodes précédentes,, est celle que l'on verrait du centre de la terre, pour lequel toutes les tables sont construites: on connaît donc ■>/, d'où l'on conclura la hauteur apparente tjizzti' — A zz; tj' — sin H cos t). Mais la hauteur r\ étant inconnue^
il faut l'éliminer du dernier terme, ou il faut exprimer h par AGSizzt]'',
-^n^ ' BC.smBCS i-*ûur cet ehet, en a tang BSCizz — —— ^TT? 5 ou
sin H cos 7^''
X — sin H sxnrf
Or H n'étant^ pas plus grand que 1° , H"^ sera tout au plus ziz o'',02 : développons donc l'expression précédente jusqu'à, la troisième puiesance de H
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inclusivement. On trouvera tang/i=:sinHcos7)'(i4-sinHsin:')''-|-sin^Hsin^->lO,
donc hz:ïgh — ~~z:sln H cosT^'-f-^sin^ H . sin 2 7]'+ -sin^ H (3 cos7]'sin^ri''-'COs3 V)? le dernier terme étant nz: — | sin^ H cos 3 v]'. On aura donc pour la lune,
h m sin il CCS ■»') -A sm 2 71 :: — cos o y] ,
et. pour toutes les autres planètes, /z zz: sin H cos t]', ensorte qu'on peut employer ici indiiféremment la hauteur vraie ou apparente, pour calculer les parallaxes. Si l'on veut introduire H au lieu de sin H, on a sin HzirH — ^—-, sin-H~H% sin3H=H3, donc
h zz: H cos 7)'-j sin ^y{- (cos y{ -\- 1 cos 3V)-
La valeur moyenne de la pai'alîaxe horisontale de la lune est m 57^ ce qui donne H^=:o'',94'. on peut donc substituer — zn o''', 1 07 , et — zz o''',o4. Comme H est ordinairement donné en s.econdes, on aura également en secondes,
nZHii l cos 71 -+ ' SUl 2 7] ^^ T (cos 7) -4- 2 cos d 71 ) > .
On peut se servir aussi de la méthode suivante, pour conclure h de y{. Connaissant dans le triangle BCS {Flg. 34.) les deux côtés GB zn. a, CSzzr^ et l'angle compris BCSzzzgo" — V, la trigonométrie donne cette équation, tang ' — ^zz — — tang •^-^— , B étant zz 180' — f C -{- S). Cela donne
,a„g fgo»- ^) = — i ,ang(90'-ÎC-S), cot ?^i±îil|cot rs^^),
° \^"-' 2/ a 2 ' 2 1 — sin H \^ ' a/-»
ou
lang S -4- - zz: :-— lang — . Mais zz rang-^ 4^ H «
C zz 90® — y\\ et Szz: h. En faisant donc 4^° ^ iz: — ■=! 0, on aura
tang (^ -|- h) zz: tang ^tang^ (45^+ — ) , et h ziz {ù -|- A) — (J. L'équation /^ zz: H cos 71 ( §. tqS.; nous apprend que, pour les mêmes hauteurs et abaissemens au dessus et au dessous de Ihorison, la parallaxe a la même valeur, et qu'elle devient un maximum, lorsque l'astre paraît dans l'horison, r^zlO. Alors la vraie hauteur sera tj'^zt] -|-H ou 7)' zz: ïî. On trouve le même résultat
a cfis 7) • — • a sin • maximum^ "ozz(«sin7)' — r)sin7]''-|-ûCos^7l'zza — rsinT^', donc sin->i'zz~izsinlî,
par la differentiation de l'équation tan" /i zzz — — —- — : elle donne pour le
^ ^ '^ r~ci sin 7/ ^
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i / TT J' ^ M • j A 7 sin H cos y sin H ^,
et V^H^ dou il viendra tang /z =: — — :=z - — -zztangll, donc
!• Sl!l H SUl iQ'' COS H ° '
/iZ=:H; et V] =z; V}'' — /z zz: rj' — - H zz 0 , comme ci-dessus. En faisant yj' =z o, on troiitera tang hzzi ~ -nz sin li , d'où il suit que h est plus petit que la parallaxe ïiorisontale.
§. 197. Ayant mené du centre d'une planète, deux lignes qui touclient îa surface de la terre en deux points opposéS;, l'inclinaison de ces lignes est le double de Ja parallaxe borisontale de la planète j irais elle est aussi le diamètre apparent de la terre^ vu de la planète: conséquemment /a purallaxe honsontale d*ane planète, est égale au demi-diamètre apparent de la terre à la distance de la planète. On en conclura la vraie grandeur de la planète, quand on a mesuré sa grandeur apparente^ c'est-à-dire l'angle optique sous lequel son diamètre paraît, vu de la terre. En nommant w cet angle, et D le véritable diamètre de îa planète, Tangle — est compris par deux lignes menées de îa terre, dont l'une est dirigée vers le centre de la planète, et l'autre est sa tangente:
on a donc ?Dzz:/-tang — ou rsin —, selon que la disli.;,ce r est la ligne 2 22,
înenée de la terre au point du contact ou au centre de la planète. On a donc
clans tous les cas, sans erreur sensible, Dzurco: d'où l'on tire — zz: ,
_ ■• a siii H'
te qui donne le rapport entre les vrais diamètres de la planète et de la terre B 0.) , . oj
— =:, — :— ?> ii S en suit encore que — ou le rapport entre la parallaxe d'une
pianéte ei son diamètre apparent est constant, Ajant donc mesuré en
même tems la paraliaxe horisontale H d'une planète, et son diamètre apparent
a>, on connaît le rapport constant — zi; — zz: A , d'où il esi aisé de trouver
~ Ha
pour un len'is quelconque, sa parallaxe Ïiorisontale TF, en mesurant son dia-
Bietre oj : en eiiei on a — zz: -- zz: — „ donc H zz: — ,.
L'équation sin H :zz •— donne — zz: ;■ par ià on trouve an moyen de--
îa parallaxe horis-ontale d'une planète, sa disiance au centre de la terre par rapport au demi-diuiiièire de la terre. Ainsi les parallaxes donnent le rapport des distances de toutes les planètes à la terre, et par conséquent de leurs distances -entre elles>' et au soleil, ce qui donnera l'échelle de tout le système solaire, quand on aura déterminé le demi- diamètre de la terre. par la mesure d'un degré de sa surface. On voit donc, de quelle importanct^ est la lliéorie des parallaxes pour ie système entier de l'astronomie.
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§. 198. Le plan CSB, dans lequel sont situées les lignes C S, B S, c'est-à-dire, les lieux vrai et apparent de l'astre, est le plan vertical par S: Feirêt entier de la parallaxe consiste donc a diminuer la hauteur d'un astredans son cercle vertical, sans le faire paraître hors de ce cercle, c'esl-à-dire sans changer son azimut. Il s'en suit que, Fàstre ayant été observé au méridienj la parallaxe changera sa déclinaison, mais non pas son ascension droite, parce que le ïnéridien est à la fc^s cercle horaire et vertical 3 il s'en sviit encore, que la latitude aussi bien que la longitude est changée par la parallaxe, vu que Fécliptique n'est pas coupée perpendiculairement par le méridien. Pour trouver tous ces changemens, on n'a qu'à corriger la hauteur par la parallaxe suivant ks formules précédentes. Cette hauteur corrigée donnera la déclinaison corrigée,, laquelle, étant combinée avec l'ascension droite observée, servira à calculer la vraie latitude et longitude. Mais si la planète a été observée hors du méridien, on doit avoir observé en même tems son azimut ou son angle horaire : dans le .premier cas on a l'azimut vrai , et là pai^allaxe donne là hauteur vraie. Dans le second cas, l'angle horaire est ordinairement trouve par le tems que la planète emploie à parvenir au méridien: donc, le mouvement diurne étant uniforme autour du centre de la terre, et non autour dii lieu de l'observateur, la pendule donne toujours le véritable angle horaire. Ayant donc corrigé la hauteur par la parallaxe, on s'en servira pour calculer, par une des méthodes précédentes, la situation de la planète relativement à féquateur et à fécliptique. Réciproquement, pour calculer le lieu apparent par le lieu géocentrique, après avoir trouvé la hauteur vraie, et l'azimut ou l'angle horaire vrai, on corrigera la hauteur seule (§. 196.}^ et fon se servira de c|54= éiémeus,. pour calculer la déclinaieon, latitude, et longitude apparente*.
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CHAPITPyE iil
Calcul des parallaxes dans le sphéroïde elliptique.
§. 199. Oi la terre n'est pas supposée spliérique, le calcul des parallaxes devient plus compliqué par deux raisons. Les formules pour la sphère (§. 195. 196.) sont extrêmement simples, parce que le rayon de la terre a est constant, et que la ligne verticale B V passe toujours par le centre de la terrC; ni l'une ni l'autre de ces suppositions n'a lieu dans le sphéroïde elliptique. Dans ce cas la quantité a elle-même est variable, et il faut la déterminer par un calcul particulier, pour chaque point de la terre, de plus, la direction de la pesanteur qui est perpendiculaire à la stirface , ou la ligne verticale qui sert à déterminer la latitude du lieu et toutes les hauteurs, à l'aide du fil-à-plomb, ne passe point par le centre de la terre, mais elle fait avec le diamètre de la terre diiférens angles^ VBC, qui ne sont égaux à 180 degrés, comme dans la sphère, que dans deux cas. Nous allons donc déterminer ces deux élémens qui sont la base de tout le calcul elliptique.
§. 200. Soit (lig. 35.) AMV un quadrans du méridien elliptique, G -îe centre, P le pôle, A l'équateur. La ligne VME qui est perpendiculaire à l'arc elliptique 'en M, détermine ce qu'on peut appeler zénit apparent V {yei-tex) du lieu M, au lieu que le rayon de la terre CM indique le zenit vrai Z (§. 25.). Les deux objets qu'on cherche ici, sont donc le rayon CM:zr?, et la diiférence entre le zénit vrai et apparent, ou l'angle VMZmco. En nommant a le rayon de l'équateur C A, —a le demi-axe C P , (3 la hauteur du pôle du lieu M = 90* — V E P, et x, j, les coordonnées C N, N M, on aura
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Il s'en suit 2^;=: .x^ +j- — -^ a^ -f- i i) ^ = ; « , ou eii
multipliant en haut et en bas par m'^ cos^ (3^
' m4 — m^ (m^ — ?i^) sin^ P On indique ordinairement le rapport des deux diamètres de la terre de manière que les nombres m et n ne difFèrent que de l'unité: ainsi on a nzzzm—'i donc m"^ — 72^ zz: 4 m^ — 6 m^ -{- ^ m — i , et m^ — n^ zz: 2 m — i . En substituant ces valeurs dans la dernière équation, il viendra .
^ m^ — (4 vi^ — . 6 m^ -f- 4- 1^ — 0 sin^ (3
a^ m4 — m^ (2 m — i) sin^ p ''
Suivant les liypolhèses précédentes (§; 191.) la plus petite valeur de m est i8oj d'où il vient -3=1:0,00000017. Il suffira donc de développer l'expression
précédente jusqu'aux termes de l'ordre -^r, ce qui donnera 4- 6
I— — ' sm
(3? ^i+f- — ^\in^(34-4sin4p?
iz: I — — sin^ G -|- -^^- (5 — 4 sin" (3), dont la racine est
sin^p^ 5 sin2 (3 cos2 [3 (sin p)2 5 (sin^ p)2
- =: I ^ — - -1 ^ =11 — ■'^ 1 ^r — - — , conséquemmeni
Cl f ■ . r.\i 5Tsin2G)2\
c— '5=-Ksinp)=^ S— ^ •
-wt V ô m y
C'est la quantité qu'il faut ôter du rayon de l'équateur c, pour avoir le rayon de la terre z sous la latitude (3. Le dernier terme ne peut jamais aller au delà de a. 0,000019, et le plus souvent il est beaucoup moindre, de «prte qu'on pourrait le négliger tout-à-fait. Alors on aura ,
a — 2 = - sin'' G :=: — ■ (1 — cos 2 G), m 2 m ^ ' '
Cette expression est très -commode pour calculer, suivant l'ellipse ou la va» leur de m que l'on choisira, des tables qui renferment pour chaque latitude p, ce qu'il faut ôter du rayon de l'équateur «, pour avoir le rayon z sous cette latitude : nous pouvons donc maintenant regarder z comme une quantité donnée.
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$. 201. Le petit angle wirVMZ=i:GMD est donné par là sous^ normale ISl D ziz ~ X (g. 188.). Comme elle est toujours plus petite que* :rz=NC, à cause de ji<C.m, D tombe nécessairement entre C et N, et le zenit apparent V entre le pôle et le zénit vrai Z: le zénii vrai est plus loin du pôle que le zénit apparent. On a donc co=zCMD=rMDN — MCN, MDN étant la latitude p, et tang M C N =: "^ — ^ tang (3 (§. i88.). Il s'en suit
tang co =: (^^'-^^Itangg _ (^m-Q sin p_cos_p_ __ ^^/ _ 1 V ^ _, ^ 3^^. .A _ 7tt2-+.?i2tang2p m^ — (2m— ï)sin=*i3 am\ mj \ ^ m '/
*^" ^ P / 1^1 — 2 cos 2 p\ sin 2 p sin 2 p — sin 4 p sin 2 p sin p cos 3 p
La valeur de cette formule devient un maxinw?n , lorsque pzi:45°: alors on a tangcozn 1 ce qui donne^ en faisant suivant l'hypotlièse de Newton
~= ^-, w=z I4''58'^ 7: le dernier terme n'allant jamais à 2'', on a à très-
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peu près, cozz:^^-^, dont la plus grande valeur est - zr -^ =: i4'56''/8. Cet angle est donc proportionnel au sinus de deux fois la latitude; et il est aisé de construire des tables qui donnent cet angle pour chaque latitude p, ^n JBultipliant -^ par sin 2 G.
L'angle MDN est la latitude qui est trouvée par les observations avec Te fil -à -plomb p on pourrait l'appeler latitude appaj-ente: l'angle MCN est la distance géocentrique du lieu M à l'équateur; désignons cette latitude géocerz' irique par p'. On a donc oj = p — p', ou p' =: p — co, et tang p' =: — ^ tang pr le moyen le plus simple, pour construire des tables, est donc, de calculer pour chaque latitude p, la valeur de p' au moyen de l'équation tgp''iz: — tg P; alors on aura cozzp — p', et on trouvera en même tems une expression plus sira»
pie de z. En substituant n^tang8iz:m"tgp' dans l'équation -— -zz:— -— -'■ ^"
fc N 2' Ti^ sec^ P' n"^ ^ ■
'%h. 200.), on aura — zn ■ — — • =: . Or sm 3 =r
tg p cos p z= — tang p' cos p, d'oii l'on tire cos (p — pO zz cos w r=r
cos p f cos p' -f ^ tg p' sin pA 'zn -^^; {jî^ cos^ p' -\- m^ sin^ pO , d'où iî V^ vr- ' / n^ cos p'^
cos 3 2J ' / cos (3'''+ w
Viendra . — zn ~ — , ou — z:z y — — — , expression qui est exacte.
'ar cos p' cos cj a cosp'cosco'
§. 202. L'astre S est vu de M suivant la ligne M S^ et du centre de
la terre suivant CS: conséquemment les deux lieux de l'astre, l'apparent el
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le lieu vrai ou géocentrique, sont situés dans le plan MCS ou ZCS, et leur différence ou la parallaxe est l'angle MSC. Puisque le plan vertical n'est pas déterminé par ZM mais par VM, et que les points Z, V, sont dans le plan du méridien, il en suit, que le plan des parallaxes n'est vertical que lorsque l'astre se trouve dans le méridien: dans tous les autres cas, les lieux vrai et apparent ne seront pas dans le même cercle vertical, et par conséquent l'azimut sera aussi altéré par la parallaxe. C'est une circonstance très-importante qui distingue le calcul elliptique du calcul sphérique (§. 19B).
§. 2o3. Employons maintenant le vrai zénit Z au lieu de l'apparent V;, et nommons la distance apparente au zenit vrai ZMS 111:90° — ô, la distance vraie ZCS =190® — ■ ù\ la distance de l'astre à la terre - C S zn r, et la parallaxe de hauteur MSC.zzh. On aura de la même manière que ci-dessi;s
(§. 195. 196.), les équations sinAzi: — cos^, ô'zzù + h, tang/iZ -cos/-i ^sina^^
et ôzizQ^ — h. Ces équations sont absolument semblables à celles que nous avons trouvées pour la sphère, avec cette différence, que ê, ô\ ne sont pas les hauteurs v), -Y, mais les élévations au-dessus du grand cercle dont le pôle est le zénit vrai Z, et que z doit être calculé particulièrement pour chaque lieu de la terre (§. 200.): elles sont la base de tout le calcul des parallaxes, et suffisent pour trouver la vraie distance au zénit par la distance apparente, et réciproquement. Ce que nous avons appelé la parallaxe horizontale H, ou la fraction —, est ici une quantité variable. On voit donc qu'ici — rz: H
n'est pas la parallaxe à l'horizon, mais à 90 degrés du zénit vrai, dans un plan qu'on pourroit nommer Vhorizon du zénit i^'rai, et qui coupe ïhorizon du zémt apparent^ ou le plan horizontal auquel la direction de la pesanteur est perpendiculaire, sous un angle égal à VMZ = oj. Cependant l'usage est de désigner Hzz: — aussi parle nom àe parallaxe horizontale sons la latitude, à laquelle appartient le rayon de la terre z. Elle a pour chaque parallèle une valeur constante, tant que la distance de l'astre r ne change pas: elle croît et décroît avec c, elle a donc la plus petite valeur sous les pôles, et -la plus grande sous l'équateur. Cette dernière qui a été appelée parallaxe équatoriale, sera désignée ici par œ: en faisant jzza, on trouve truz — , et pour chaque latitude, H zz: — zz: — a' rz:
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] ziz œ ( I 4- ) (§. 200.): par le moyen dg cette for-
îûuïe on trôuvrera la parallaxe liorizonlale pour cliaque latiiude^ celle sous î'équateur étant donnée,.
§. 204. La condillon qui, dans le caïcul elliptique, fait dépendre la parallaxe- de la distance au zénit vrai, n'^a aucune difficulté, quand la distancevraie ou ô' est donnée, et qu'il s'agit de trouver la parallaxe h et la distance apparente $. La hauteur du pôle p donne l'angle PEV ::=: 90° zr (3, d'où l'on conclura PCZ=:PE V-f-G MEzzrgo'" — p-f-^v ^^ ^î^'-^ qu'on a dans là spEère PCZzi:9o'^ — (3. En substituant donc '[3 — -oi au lieu de (3, dans toutes les formu^ les qui servent à calculer l'a hauteur apparente, V se changera, en Z, c'est-à-dire ©n trouvera la vraie distance au zénit vrai, 90° — ô'\ au lieu de Ta distance au zénit apparent, 90° — r{-, et au moyen de ô'' on calculera la parallaxe comme dans la sphère (§. 2o3.). Le calcul' est plus compliqué, lorsqu'il s'agit de conclure la îiauteur vraie rf d'une hauteur observée v]. Les observations donnent l'angle VMS=i:9o'' — 71,, tandis que l'angle ZMS est 1=90° — ù. Si l'astre est dans le méridien, le plan de V et Z, on a Z.MScuVMS — VMZ, ou 90^— a:=Z9J«— >l-^co, e'est-à-dire, (jzzrr)-}-^? si l'astre pass« au méridien entre le zénit et l'équateur,. et ôzzzri — (X), s'il culmine entre le zénit et le pôle. Il y a encore un troisième cas: Ifastrc peut passer entre Z et V, ensorte que ZMSzzZMV — VMS, Ô — 9o*zz
10 qqoJ 7j, donc ôzzzvj-j-oj. Comme tout ce calcul est seulement nécessaire
pour la lune, cela ne peat avoir lieu que sous des latitudes au dessous de 3o degrés. On voit par ce qui précède, que le calcul e&t très-simple ,_ si l'astre a été observé dans Is méridien j mais dans tous les autres cas l'azimut est aussi changé v§. 202.), ce qui demande un calcul plus complique..
§. 200.. Quand il s'agit de conclure du lieu observé d'une planëtè,. son. lieu géocenirique,, ou. sa déclinaison et son ascension, droite vraies, soit Œig- ^6.) P le pôle, V le zénit apparent, Z le zénit vrai^ S le lieu géocenirique de la planète, qui est abaissé par la parallaxe dans le grand cercle ZS'§.. 202.) de la quantité èszi:h qui est la parallaxe de hauteur,. Si l'on, a observé, outre la hauteur, l'angle Ijoraire ZP^, par le moyen du tems: écoulé depuis 5 jusqu'au méridien, cet angle sera égal à Fangle horaire vrai ZPS" (^§. 19S.); mais si c'est l'aaimut que l'on a observés il a besoin d'une
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correction. Ayant donc olîservé la hauteur nzy], et Tazimut =: œ, on aura
V s-n:.go^ — y], ZVsz^a, et l'on connaît la hauteur de réquateur P Vrzz-go® — (î,
xjni donme z et w zz; VZ (§. 200. 201.). Or Z5zr<)0^ — 1% ZS 1:390'' — $',
«t le triangle ZsV fouriiit Féquation, eosZ^ ou
•sm d zz. cos oj sin vj -|- sm w cos ri. ces a.
IL-'anarle $ donne S6Iz:/j:i=: — cos ^ zn — œ cos ù (v 2o3.), et ZS in'Zs — h,
•OU ô'zizù~\~h. Dans te même triangle ZsY on peut calculer l'angle VZ 5, iequei, avec les deux. côtés qui le comprennent, ZVznw et Z 8^1:90° — & — h^ donnera dans le triangle VZS, l'angle ZVSzza' qui est l'azimut vrai, et la distance vraie au zénit apparent VSzziqo* — V- Au moyen de ces trois .parties, VS, PV, PVS zz 180° — a', on trouvera à l'aide des formules connues (§. 34. n. I. 2.) PS et ZPS, qui donnent la déclinaison et l'ascension, •elroite vraies de la planète.
Ce calcul est exact, mais il est un peu long: on peut l'abréger de îa manière suivante. Comme w est tout au plus un quart de degré (§. 201.), •on peut faire cosuzzi et sin cozzw, d'où il viendra sin3 zz sinTi -f- cvCCSTicosa. En faisant donc cocos azz\p, on peut à plus forte raison, supposer izzioosvpet xl^zzsinvl/., ce qui donne sin 0 zz sin yj cos 4* -|- ^^^ '^> ^^^ ^ ^^ ^^^ ("*! H~ ^)* ^^ ^ donc immédiatement Ozz7)-|-co cos a, et ^zzH cos (ti-j-w cos a\ Après' cela, on aura dans le iriangle Z.s v. sinZ^V zz , ou a cause de la peti-
sin 'L S
tesse de ZV, et par conséquent aussi de Z5V, si l'astre n'est pas près da
W sin a ^ , -, ^^, sinSssinZsV
zénit, Z5 V ZZ — — ~, Cela donne tang SV^zz :ause SYs
cos^ cos S s sin V S— sin S S cos Z s V cos V s'
€t à cause de la petitesse de Ss, ZsV et SYs,
Ss. ZsV ^co sin a -.cos 9 H usina
cosSssinVs- — sin S 5 cos y s sin (^Y s ■ — S s) sin [90^—7] — h)^
d'où l'on tire Fazimut vrai
^^ „ . H w sin a H 00 sin a H ca sin oc
Z V Î5 ZZ a ZZ a ■
r , U. • : , Lt —— —————— r^r»
cos(^y)-f-è) cos ( y) -f-H cos 0) cos (yj-j-H cos ^^Tj-f- wcos a!)
La distance vraie au zénit apparent se trouve par l'équation
cos VS zz cos 85 cos Y s -j- sin 85 sin V5 cos Z5 V zz cos (V5 — 85), c'est-à-dire VSzzgo" — v) — A zz 90° — v)', donc Vzzn -|- /z^- Le changement de la hauteur y\ dans le cercle vertical est donc sensiblement égal à la parallaxe de hauteur hj ou au changement de l'arc ô dans
le cercle qui passe par le zénit vrai. On a donc trouvé l'azimut vrai a', ou PVSzi:i8o° — a', la distance vraie au zénit apparent VSzizgo'^ — V, et l'on connaît la hauteur du pôle, ou PVizigo^— [3^ et ces trois parties donneront dans le triangle PVS, PS et ZPS, ou la déclinaison et l'ascension vraies, et par conséquent aussi la longitude et la latitude vraies.
Nous avons déjà observé, que ces formules ne sont plus exactes, si l'astre est très-près du zénit, et l'on pourrait croire que cette méthode était par-là limitée. Mais on verra que près du zénit, les parallaxes sont si petites, qu'il serait inutile d'y appliquer ces formules, parce qu'on peut alors. sans erreur sensible, employer celles qui ont été trouvées pour la sphère.
Si l'angle horaii'e ZPSiz:7 a été mesuré par le tems, l'arc V^izrgo^ — y\ observé, et P V :=: 90'' — p donné, le procédé suivant paraît le plus court. Pour calculer la petite correction cocos a, il n'est pas nécessaire qu'on connaisse ce bien exactement: on peut faire sans erreur sensible, $zizy], h ziz H cos 7], d'où il viendra ô' =: v) -|- H cos t) ,. ZSiuqg® — ¥. Par le moyen des deux côlés;, ZS, ZP zz go'^*— p -f- "> ^^ ^^ l'angle ZPSzz7, on calculera l'azimut a (§. 34- IV. 3.), ce qui donnera w cos a, et les valeurs corrigées ô zr 7) -|- co cos a , ô'zz: ô -j- H cos ^j et ZS nz 90°^= ô'. Maintenant, les ïnêmes trois parties du triangle ZPS, ZS, ZP, et ZPS, serviront à calculer SP, ou la déclinaison vraie ô' (§. 34» IV.. 2.):. L'ascension droite vraie est donnée par l'observation de l'angle 7.
§. 206, Dans le problème inverse la déclinaison et l'ascension droitesont données, d'où l'on conclut la hauteur et l'azimut apparens , t) et a, de la manière suivante. Après avoir trouvé l'angle w qui convient à la hauteur du pôle (3 (^§. 20Î,), et conclu l'angle horaire 7 du iem&- donné et de l'ascension droite, on connaît dans le triangle VPS, les. côtés PVzzrgo" — p,, P 8=1:90® — ê", ei l'angle compris ZPSzz;7, d'où, l'on tirera, à l'aide des formules I. 1. 1. (§. 340î VS~9o'' — ■>i'' et ZVS^a', ce qui. donnera (§..2o5.) ô'~7)Vu)cosa'':i:. 90'- ~- ZS. On a donc (§. 2o3.) h zz H cos ^' -]- ~ li^ sin ? ô\. et ô zz; ù' — h zr 90* — Zs; d'où il viendra (§. 2o5.) ZsVziz ~ — , parce qu'on peut substituer ZVS à ZV^ sans erreur sensible, et V5 zz: VS -|- A zz: 90" — ,y{-\^]ij donc SV51Z: , (§. 2050, ou a tres-peu près, bV^zz ^— r • Cela
LIVRE IV, C H A P. m. 22Î
dorme la hauteur apparente 75 rz: V — h, et Tazimut apparent ZV5:ii:a=z:
«■'-1 . En mettant p — w au lieu de (3 dans les formules I. i. 2.
(§. 34.), on trouvera immédiatement, dans le triangle ZPS, ZSurgo® — 6' et A Z S 1= a j d'où l'on conclura pareillement , A zz H cos 0' -]- i H" sin 2^', Ê! zz 0' — hp et vj zi: 0 — co cos a (§. 2o5.), ou. sans erreur sensible, vj zz: ^ — co cos a''. On trouvera- plus exactement la hauteur apparente v>, à l'aide da triangle ZYs^ dans lequel on connaît les côtés ZViz:co, Zs zn. po^ — (5j et l'angle compris V Z5 zz: 180® — a: cela donne ces V^zi: sinvi zz cos co sin () — sin oj cos 5 cos azu sin 0 — co cos ^ cos ci ,. L'azimut apparent A V 5 zz a. est trouvé par l'éqiiationi
sin a' sin a/'
tang a zz — zz: ..
sin co 1g â-4-ct)s OJ cos a ojtg 9 4- cos a'
§1 207. Les équations précédentes suffisent pour résoudre tous les
problèmes qui pourront être proposés dans le calcul des parallaxes. La parallaxe de hauteur S^zzA est la même, sort qu'on la prenne dans le cercle vertical, ou dans celui qui passe- par le zénit vrai (§. 2o5.): les distances au zénit vrai, et au zénit apparent,, éprouvent le même changement'. On conclut h de la distance au zénit apparente ou vraie, ù ou ô', par le moyen des équations /izzHcos^, et /z zz H cos ô'-j- '^ H^ sin 2$' (§. 2o3.). Les angles ^, /, sont déduits de la hauteur et de l'azimut, vrais ou appareils, y\ et a\ ou V) et a, au moyen, des équations 0 zz t] -|- co cos a (§. 2o5.) et e'izi-n'-|-co cos a' (§. 2c6.). La hauteur est toujours diminuée par la parallaxe, ensorie que la hauteur vraie est >)'zz v) -j- /?. La parallaxe d^azimul zz 2^ se trouve par l'azimut vrai a', et la hauteur vraie oq^, au moyen de Péauation 2' zz ^ — ^
^ COS^ y^
(§. 2c6.}, ou par l'azimut apparent a et la hauteur apparente tj, à l'aide de l'équation v zz -' — -^ (§. aoS.}. L'effet de la parallaxe consiste dans tous
cos ^7]-f-/j) ^-^ ' r
les cas, à augmenter l'azimut, attendu que ZV5 est plus grand que ZVS, d'oii il suit que Fazimut vrai est a'zz a — r. La parallaxe d'azimut s'évanouit au méridien, elle a sa plus grande valeur, lorsque azzgo". Les azimuts étant égaux, le rapport de la parallaxe d'azimut à celle de hauteur croit et. décroît avec la hauteur.
Le lieu d'un astre étant entièrement déterminé par sa position relativement- à l'horizon pour un tems donné , de sorte qu'on peut en déduire
sa posiiion relaiivemcni à Téquateur ei à récliplique , ioute la théorie des parallaxes^ conforme à rhjpotlièse des ir.éridiens elliptiques., est maintenant épuisée. Quand il s'agit de c£)nclui€ des oiiservations la déclinaison et Fascension droite d'une planète, ia métliode exposée ici est la plus courte: aprèsi avoir corrigé par la ^parallaxe, la hauteur et l'azimut, donnés par les observations, ou la hauteur seule, si l'angle horaire a été mesui'é par la pendule, on .en conclura la vraie posilion de la planète relativement à Téqualeur. Mais si l'on se propose de tirer la position apparente r-elativement à l'équateur, de la position vraie qu'on a prise dans les tables, on peut abréger le calcul, en cherchant immédiatement les changemens de ia diclinaisou et de l'ascension droite, qui résultent de la parallaxe.
§. 208. En nommant 6~ et ç "la déclinaison et l'ascension droite vraies de la planète, S^ et / les mêmes élémens altérés par la parallaxe^ A3'etAf les parallaxes de déclinaison et d'ascension droite, p la hauteur du pole^ i .et / le vrai tems sidéi^^l et solaire de l'observation , 7 l'angle horaire çrientaly M l'ascension droite du milieu du ciel (§. i42-); P donnera to et H (§. 201. 2o3.), donc la hauteur du pôle corrigée p'=p — co (§. 2o4.)j et l'on aura
Mzz: \S t'ziii^ t' -\- asc. droite du soleil, /=r p -j- ^ ?» ^'^^ ô' -|- A 5", • 7 zn ç — M, donc Afn:A7-i~AM.
Comme l'ascension droite du point culminant M n'est pas altérée par la parallaxe, A M n'est pas l'effet de la parallaxe, mais du mouvement diurne qui augmenté M en raison du tems. Or Tangle 7 diminuant dans le même rapport, ces deux variations se détruisent réciproquement, et il reste
A ^ ^: A 7, A 7 étant l'accroissement de l'angle horaire, produit par la parallaxe. En employant les mêmes désignations ô, ô', A, que ci-dessus, on a dans les triangles ZPS, ZP5, ^VsiFîg.m.), ZP:=:90«-p', PS^r^o»— ô-, Pszzi^o^-Ô^ ZPS = 7, ZP5=:z:7':=i:7-f-A7, SP5=a7, Z^ z=z qo" — &' , Z^nigo^— ^ Ssz=:h. On a donc dans le tùangle SP5, sin A7:ir''" ''"..^^ , et dans le triangle
^ COS S'' sin 7'' . . sin fe COS S' sin 7'
ZP5, siriZ5P==~^^7-, d"où il suit sinA7:z::— -^;j^^— -^— , ou en substituant sin h "zz sin H cos ô (S- 2o3.),
L ï ¥ R E ÎV, C H A P. IIÎ.- ^2^
sinHcos8^sin7'
(A) . . .. . sm A 7 iz: ^ -
En- substituant 'V + A? au lieu de V, et divis-ant pai- cos a 7, on ani'a: tg A 7 cos ô',zz:siu H cos p' (s in 7 4~ cos 7 tg A 7), partant
,„ sin H cos B'^i" 7 , / , .
B) ..... tang A7 := r . ^^ .., ^ ^ x; et / " ? -f ^ ^^
C03 0 — sia M cos p'^cos Y
L'équation (A) nous apprend, que A 7 ne peut avoir une valenr négative, que iorstjue 7' est négatif,, c'est-à-dire, occidental: dans ce cas on a ç^m § — A 7. L'^équation (B) donne le même lésuliat,. mais elle nous apprend en même tems, que tang A 7 devient aussi négatif, lorsque cos ô" est plus petit que sin H cos (3' cos 7, la déclinaison étant presque égale à- 90°, ce qui ne peut a,rriv8r à aucune planète; et dans ce cas même, A 7 ne serait pasnégative, mais plus grande que 90^, parce que tang A 7 a passé par l'infini,, pour devenir négatif. Il suit de tout cela, que l'ascension droite apparente est toujours,, à l'arient du méridien plus grande ^ et à l'occident plus petite ^ue l'ascension droite vraie.
Quoique la formule (S) soit exacte, cependant en calculant suivant elle on. trouvera parfois un résultat fautif de quelques secondes: on obtiendra plus de précision, en cherchant une approximation par une série sui-
.1 - 1 • TT Tn r • i ^ ' sin H cos G'
vant les puissances de sm H. Jin taisant pour anreger, :-^ ■zz m, le-
' cos a
quation (B) donnera
■X ziim &\ix 7(1 -\- m cos 7 -f- m^ ces" 7 -f- ^ïc?)^ et A 7 ou A p rz x ::- -|- etc.
Comme il est inutile de porter le développement au delà de sin5H(§. 196;), on trouvera A p zz m sin 7 ^ i -|^ m cos 7 -4- /«^ ( cos" 7 > ; ou en sub-
/ sin 2 7^ sin 7
stituant sin 7 cos 7 zr; ? sin 27, sin 7 ( cos" 7—- ^ — 1 zz: -. (i --j- i cos 2 7) ru:
s'in 5 7
'—z — , on aura' en secondes d'un degré, ,pv . __ /sinH;cosj3^\ sin 7 /-in H-cos(3'\3 siix27 /sin Kcos (3'\3 sin 3'7'
\^ cos 6' J %i.ni" ' \^ cosô / sin "i" 1^1 cos ô' / sin 3'' "*
Pour le soleil et les planètes le premier terme suffit, de sorte que
H cos 6' sm 7
A P zz: ■ — ^ „
cos 6
gl 209, Les triangles ZPS et ZV s donnent les équations
. _ cos.(5siii7 cos S"' sin 7' , , . cos ô cos ô' sin 7**
Sin z- zi: -7— zz: — — - — . donc (a) .... :zi , ec:
cos ^^ cos a cos 6< cosâ'siu7 '
„ sin^'. — siiiS'sin^'' sin ô' — sin Q' sin ^
co&Z— ~^T, — ■ ::=; ,vr-^- — ~, partant
cos i^' eus $.' cos '^' cos ô.
sin 6" cos ù — siiî ô^cos ù' z= sin (3' sin (V — $) :=z sin [3' sin h = sin (3' sin H cos d; d'où Ton tire sin ô'iiz ^-^^ (sin S — gin H sin pO^ et en substituant (ci),
sin7^(5in 0 — sin Hsin [30
• (D) . . . . tang ô' = ^ r— ^r^ '— .
^ ^ '^ cos ô sin y
Comme on a déjà trouvé A 7, et par conséquent y' ■=!: y -\- A y ^ à l'aide des
formules (B) ou (C);, on connaît maintenant ô' zz: ô~ -|- A ô", et a Sznè^ ~ 6'.
Si Ion veut exprimer tango' par a 7, on na qu a substituer — :—— — - au
i or' ^ s^n H cos j3'
lieu de sin 7' (§. 208. (A)), d'où il viendra
^. ,, sin A 7 (sin 5" — sin H sin û')
(E) tang 5' z=z r\- ,,, . ^ — ~,
^ -^ ^ sm H cos [3' sm 7
Il faut faire ici la même remarque que ci-dessus. La formule (E), quoique exacte, n'est pas commode pour le calcul; et il est plus sûr en général, de chercher Ja diiférence entre deux quantités presque égales, ô'^ S% que de les chercher elles-mêmes. On tirera aisément de l'équation (D)
tg 5'(sin7'— sin^) sin H sin p' sin 7^
(è) . . . . tang y — ■ tang ô' zz ^ — tt; ■ ,. . .^ — :
^ -^ ^ ° sin 7 cos à sin 7
en substituant donc '-^^zz:"" ^ . "'^■'^— ^cos A7-j-sin A7cot7, et (§. 208. (B))
sin 7 sm Y
. ,^ xcosô~ sin H sin 3' sctangp' ..
Sin H zr: ■ r—- — r-r , ou — :-*— =: . ^,, 7-T , il viendra
cos p',(sin 7-(-x cos7) cos ô sin 7(t -+- ;c cot 7) '
tang ô"' — ■ tang ô' iz: tang ô' { sin A 7 cot 7 — (i — cos A 7) } —^ (i . — ^ cot 7 -|- ^^ cot" 7) (cos A 7 -f- sin A 7 col 7).
^3 ^ yo ^3 a7^ x^ Or on a A7zz::r- , sin A 7Z A 7 ;: — Zla: , et cos A7Zi- z i- .
La substitution de ces valeurs donnera à l'équation précédente cette forme, tang ô'' — tang ô" zz tang è < x (i j CGt|7 >
— ^^ fi __ "^^ (i 4_ ;x: cot 7) {i—x cot 7 -|- x- cot^ 7) zz: -\ fi - -) (fg S' cos 7 - tg (30 - ^ tang Ô-.
sm y \ a y 2
On trouvera une formule plus commode paur les logarithmes , en cherchant
im angle subsidiaire (p par l'équation
(c) . . . . tang (p zz tg ê' cos 7 ;
alors on aura tang S cos 7 — tang S zz ^^^ -— , donc
" " ' cos Cp cos p'
, ./ . r x(i — ix^)sin(Cp — (30 X^ , .'
(F) tang S'~ tang ô zz -^ ^^__A^_!_: tang 5 .
^ ^ ° ^ cos (y sin 7 cos (p 2 ^
L'angle (p est toujours plus petit que ô' ou que 3o*, parce que la déclinaison de la lune, le seul astre auquel ce calcul est appliqué, ne va jamais à
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3o': dans tous les pays au delà du parallèle de 3o ou ag degrés, sin(0— (3) est donc négatif, et tang ô' < tang ô', ce qui veut dire que les déclinaisons boréales sont diminuées, les australes augmentées par la parallaxe, parce que X et sin 7 sont toujours de même espèce (§. 208. (B)). Les équations. (c) (F) donnent avec une grande précision, ce qu'il faut ôter de tango", pour avoir tango''; on connaît donc ô', et AôriiS — ô'.
On peut ti'Ouver Aô" immédiatement par une série encore plus commode. Les équations {h) (E) donnent "" ^ . ,/ .- = ^g ^^ — ^g ^) =^ ^^'^"^0 A ô' ::zr
[?in 5" (sin 7'— sin 7) — sin H sin 3' sin 7'] s.n H cos p' -
_± 1; : : — i !__ , et eu subslituant au
cos 6 [sin H cos (3' sin 7 -f- sin A 7 f g ô" (sin ô — sm H sni jj' )]
lieu de sin A 7 sa valeur (A) (§. 208.),
sinô(sin7' — sin 7) — siii H sin [3' sin 7''
tan''' A 0 — ^^^ \ — ^ •
^\ cos â' sin 7-+ sin 5' tg ô sin 7' — sin H sin [3' tg ô" sin 7'
En faisant pour abréger, ^^^'-l, cos(7-[-"0)^^c, et substituant sin7'' — ^^sin7rr
. 7' — 7 7'-f7 . . cos ô' sin 27] , . . 2 sin V) cos 71 cos ô' 2 sm . cos -zzi c sin v), sin 7 zz ■. ::; \,A) zz ■_ — — i
2 2 sin H cos p' ^ ' sin H cos jj'
et sin 7 zz sin 7' — acsinv), la dernière équation prendra la forme,
sin H [c. cos 8' sin ^ — sin 8' cos ô" cos y\\
tano- A ô" ZZ = ^^ ~ •
° cos y] — ■ c sin H cos [3' cos 6 — sin H sin jS' sin ô" cos 7}
Pour rendre cette formule plus propre à fusage des logarltlimes , on calcu-
c. coî (y lera un angle auxiliaire ^i' par l'équation tang vl/ zz: ~ , et l'on trouvera
sin H (cos (3' sin Ô — cos S' cos 6' col xL») sin H sin [3' cos f 5' 4- vi/)
tang Aô"~ ^^ : — ■ — ■ — — — ' -^ ■ ■ 9
cotjS'colvf — sinHcoSj3''cosô — sinKcoSj3''sinôcolvp cos\I/ — sin Bsin p'sînl^iS -h"^)
OU en faisant ^ --^i:/?, tang A(5"z-;z cos: ô'+vp) -^ H-nsin(ô'-f-4')+/rsin^>ô'+vp) > ,
cos U» ^ t \ / v / ^
Mais A ô' zz: tg A ô' : on aura donc
AS — -.n cos(ô- -^ 4>) S I 4- „sin (5' + ^) +■ //-/'sin^^ô'-j-vl/)— î^flilll^j '^ ^ et en développant le dernier terme, on trouvera en secondes,
sinHsiiij3''\^ sin2(^(5'-+\p) /sinHsin[3'\3 cos3(5'-f-'v}^\
,p. .._ /sinHsinP'Xcos^S-f-vp) /sinH
~ \. cos \|/ / shi i" \^ co
\|y / sin 2^' \^ cos \|/ ./ sin 5" ^
■^ étant trouvé par l'équation
. 7, . , cos(7-|-§ Ap)
> (d) tang vb zn ^ — —^
et A ^ étant donné par l'équation (G) (§. 208.).
Ces formules ne sont nécessaires que pour la lune; pour toutes les autres planètes on peut se borner à la première puissance de a ^ et de sin H, ce qui donne
. , cos7 cos[S^yp) ^ sinÔ'cos'V
*S ■ — ITT^s T — = cos ô --— , donc
A5-_-sinH (sin [3'cos c-cos p'sin ô cos 7)=-sinH sin (3'cos Ô-sin a tang Ô+sin p^sinS" igS"}
(^ '^k. I I ^ '. ^^" ^ ( ^'" P^ """ s^" ^ sin ô') fc (sin ^' — sin 0 sin cS")
cos ô cos Ô cos ô" "^
et en substiiua-nt la valeur de cos ^ (§. 34. lîl. 3.),
(H) A ô " — /z cos c*.
Par la substitution de sin ^ S-^4-IV. 7.), Téquation (§,208.)
HcosP'sin7 ^ cos S' sin 7 , , .
^ ? — r; rz ---^ prendi-a la iorme
cos- û cos {} cos ô '
(K) Ae = ^.
cos 0
%. 210. Si P {Flg. 36/1 représente le pôle de Técliptique, on trouvera les parallaxes de longitude et de latitude par des formules tout-à-fait semblables. Mais comme le pôle de l'écliptique participe à la rotation de la sphère autour du pôle de l'équateur, l'arc PZ varie d'un moment "à l'autre, et l'angle ZPS n'est pas aussi facile à, trouver que fangle horaire; mais l'arc PS est invariable. La l'ig. 3j. représente le ciel oriental, Z le zénit vrai ou géocentrique, P le pôle de l'équateur, PZM le méridien, M l'ascension droite du milieu du cieîy H R l'horizon de Z, S une planète qui est abaissée de S en 5 par la parallaxe ^szz.h; que le pôle de l'écliptique 16 J soit en Eî au moment de l'observation, et qu'on mène les cercles de latitude par le pôle de l'équateur ou par les points soltitiaux ©E;6, et par les points équinoxiaux "YE^G;. La parallaxe de longitude est l'angle SE^^ celle de latitude est la différence entre les arcs ES et E5: l'une et l'autre se trouve comme ei-dessus (§.. 2o8„. 209.'), dans les triangles ZES, ZE5, par les côtés EZ et ES ou E5, et l'angle compris ZES ou ZE^; ES étant le complément de la latitude, il ne s''agit que de chercher ZES et EZ. L'ascension droite du pôle de l'écliptique est mesurée par l'arc de l'équateur ^©i:^ ;6, elle est di).nc de 270°. Nommant g l'obliquité de Fécliptique , p'::=P — w la hauteur du 4>ole corrigée, / et b la longitude €t la latitude de la planète, M=i5^zri5^' -f- asc. droite du soleil ( §. 208.) l'ascension droite du milieu du ciei nzY^oM,- on. aura dans le triangle EPZ,
cosEZ-cosPEcosPZ+sinPEsinPZcosZPE, et H^^'^'^' ^^^^^ZZ:^^,^.^,,,^^^^, ou à cause de PEri^e, PZ:il9o° — p% ZPË :z= 250'' - M,
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cos E Z = tx)s £ sin (3^ — sin £ cos p^in M , tg P E Z zr - 3^„ , ,g p':!^,^3 , ,^„ m' Depuis les plus anciens tems les astronomes sont accoutumés à désigner la situation du pôle de Técliptique relativement à un lieu de la terre dans un instant quelconque, par la longitude et la liauteur du point N de l'écliptique, qui se trouve dans le cercle de latitude EZ passant par le zénit, et qui a été appelé le Nonegésime. En nommant donc N la l'ongitude du nonagésime, et K sa liauieur au dessus de l'horison de Z, on aura EZ^zgo'^' — ZNiz:K, et PEZinYEN — -TErziiN— "-90®. Les équations précédentes prendront donc cette forme:
(L) . . . . cosK=cos ssiTi p'— .3in s cos p'smM, (M), .«,igN=i ^^Th "
Pour les rendre plus commodes, on €herchera un angle auxiliaire cp par l'équa-
sin M sii (3'cos(? + 4;) tgMsin(£-f-Cp)
hon tang (p =1 j-— , et 1 on aura cos K=: — -^ , tang N =: — -^ 5
ZE^S — TES— TEZ^i/— N, et EZ — K.'
Après avoir calculé K et N, on n'a qu'à substituer dans les formules des §. 208. 209. EZ, ES. et ZES, au lieu de PZ, PS, et ZPS, c'est-à-dire K, 90° — è, î — N, au lieu de 90° — [3', 90" — -ô", 7, ou enfin 90' -^K' au lieu de p', b au lieu de 6', et / — N au lieu de y-, alors ^S se tra^nsformera en A b, et a 7 ou A ^ en A L On trouvera donc par le moyen des formules (B) (C) (E) (c) [cl) (F) (G) (§. 208. 209.%
sin H sin K -sin il — N")
CN) .... tans A /m ^^ — v.
^^ ° COS& — sin H sin K.COS (z — ]N) •^'
/sinHsinKYinf7~N) /sinHsinKV2sin2(Z— N) AinHsinK.\3 sin 3(2— N)
^ ;..,. .^ cos 6 / sin i^' ' \^ cos ô / sin 2''' ' \^ cos & / sin S'''' '
.-p.. ^ /7 I . i\ sin A Z (sin & — sin H cos R) ■ _,
. (P) , . . . tang (b -^ ù^ b) zz: ^ '- nz tane b'.
(/) , , . - taag K in tg b cos (/ — Nj,
tgKcosf/--N+ — ^ (p) ta; t' — — . 1 __1Z
cos —
j A — — )cos (K 4- k)
(9)....tang5— tangy — -^: ^-^T— -f^tang^,
^* sin K sin y — ]N ; cos k "^ q *
«N , /sinHcosR\co5(5+g) /sinHcosK\2sin2(5-|-^) AinHcosK 3cos5(5^+.^)
^ "" - V cos^ / sini" \^ cos ^ / sin ^ ' i^^os ^' / sin 3''
Pour toutes les planètes, excepté la lune, on aura
• ' (/O .... tang ^ z= tang K cos (/ — N),
^^ , H sin K siîi [l — N)
__ ,/^ ^ ^ cos 6 *
• .«-.x . » HcosK cos {b-h'^)
cos ^ *
La longitude apparente, l':izl^A /, est plus ou moins grande que 1& longitude vraie, /, selon que / est plus ou moins grand que N. (Voy, (O)).^
L'équation (Q) nous apprend que, y étant toujours de même espèce que sin (/ — N) (par l'équation (^N)), b est plus ou moins grand que b', selon que L"-!.'-.^ — -■'est positif ou négatif. Or v. étant plus petit que b (par l'équation (y,;),
cos K
et b n'étant jamais plus grand que 7°, si l'on excepte les quatre nouvelles planètes, il en suit que b^ b\ tant que K -f- 7° < 9°°^ o" tant que KzzEZ est plus petit que SJ'', et par conséquent PZ<6o° ou (3>3o°, comme cidessus (§. 2C9.). Au delà du parallèle de So", les latitudes boréales, ainsi que les déclinaisons, sont toujours diminuées par la parallaxe, les latitudes, australes étant au contraire augmentée;s.
gi / — N est entre 90° et 270°, h devient négatif, mais cos k, et pàr conséquent tang ^ — ian^b', reste positif. Si / := N , j est nul': la parallaxe de longitude est nulle, et celle de latitude, A/^:=i:— Hcos (Z>-[-K\ parce que
j. K (Voy. (^)). Or, la planète se trouvant alors dans le cercle de latitu-
tude EZN quelque part en S', on aura Z» ziiNS', K ^ziEZ:,. donc^-j-JKis-. go^ — Z S' =1: ^5 et A ô =1 — H cos a zi: — h.
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CHAPITRE IV
Calcul des parallaxes suivant VhypotJiese de Bouguer.
§. 211. V-/11 se rapellera que, dans le chapitre précédent, on n'a tenu compte de la nature de l'ellipse, que pour déterminer le rayon z et l'arc w entre le zénit vrai et le zénit apparent. Aussitôt qu'on avait déterminé, pour chaque latitude (3, ces deux quantités, z, co, qui dépendent de la naturo^de la courbe que Ton adopte pour le méridien, le reste du calcul des parallaxes a été- fait par le seul moyen des relations trigonométri» ques qui ont lieu dans-: les^ triangles- ZVS, ZV5, {Fig. à6^, et il était toutà-fait indifférent, si le méridien était une ellipse ou une autre courbe. Le calcul se fera donc de la même manière, sui%'ant une hypothèse quelconque, avec cette différence,, que s et co seront déterminés par d'autres équations. Si l'on choisit une autre ellipse, il n'y aura rien de changé que le coefficient — (§. 200. Q.Gî.)y mais si l'on adopte une autre courbe, les équations elles-
Ttl'
mêmes, qui donnerij z et to, seront changées^ mais tout le reste, les formules qui donnent la parallaxe en fonction de z et w, seront les mêmes, quelque hypothèse qu'on adopte, même celle de la sphère, 011 l'on mettrait — ^i i, partant z:zza et wzzro. Le seul objet de ce chapitre est donc, de déterminer les quantités z et w, conformément à l'|iypothèse de Bouguer.
§. 2T2. Soient d s, 5/, les longueurs des degrés du méridien sous les latitudes (3, |3', et d s" la longueur d'un degré sous féquateur: on aura suivant l'hypothèse de Bouguer (§. 191.), ds — ds'^ : d s' — d i-^': : sin+|3 : sin'^ (3'. En faisant donc (3' in 90**, d s' sera la longueur d'un degré sous le pôle, et il viendra \
ô 5 « ô y' : 9 5' — 8 /' : : sin'^ G : i, donc Ci) , . . . d s' zzd /' A j ••
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Connaissant donc la longueur d'un degré sons l'équateur. ds'^, il suffit de mesurer un degré 8 5 sous une latitude quelccrnqiie (3, pour trouver le degré au pôle même, d s\ Quand ce degré polaire, 3 5', a été ainsi déterminé, 011 aura les degrés, d s, sous cLaque latitude p, par le moyen de l'équation
(2) . . . . a 5 = a /' -j- (a / — a s") sin^ p.
En prenant pour base la mesure des trois degrés (§• iqt.)? ^^^ ^ pi=i66°2o', ds — a,5'"iz:.669 toises, p'zz:49°23'', ds^ — ds"zzz3i6 toises: en nomniant donc n l'exposant inconnu de la puissance des sinus des latitudes, suivant laquelle les degrés croissent, on aura 669 : 3i6 :: (^sin 66^ 20^;"" : (sin 49° 2i3''j^ , d'où l'on tirera
lor 66q — ]o^5i6 o.^GSySo ~ ,
n m ' r- ■ — — — —, m ■— rz a, qq4;
sin fa6o 2o' — Z.sin 49023'^ 0,0616576 ' i^ft
OU à très-peu près, n nz 4> ce qui est d'accord avec l'hypothèse de Bouguer,
En substituant dans l'équation (i), ^■zz:66'^ 2.o\ ds'~d/^:zzG6g, la diiTérence
entï^e les degrés sous Téquateur et le pôle sera
a 5' — a /'' =: 960, 694 toises;
ce qui donne la longueur d'un degré sous une latitude quelconque 'P, ea
vertu de l'équation {2),
d s zz: (56^53 -|- 950, 7. sin"'' p) toises (^).
§. 2i3. La longueur du degré donne le rajon de courhiire, quelle q[ue'
soit la figure du méridien. Soient B, b (Fig. 32.), deux lieux très - proches
Fune de l'autre dans- le même méridien , VB, v b, leurs lignes verticales
qui viennent se rencontrer en C: on aura VCp'::z:ap, Vib'Ziias^ et BOizir
le rayon de courbure; donc
" BÔ — BG.VG'u, ou r=r —.
En faisant donc a p iz: i°zz 0,01^4^329 ... .:=i: f^, on IrouTera pour t;haqu£ latitude le rayon de courbure, en divisant la longueur du degré 9 5 ^ous cette latitude, par îe nombre jli. La figure des méridiens suivant l'hyppthèse de Bouguer est donc trouvée par la solution de ce problème: le rayon de courbure étant donné, trouver la nature de la courbe. En nommant le degré sous l'équateur, d s'' zn ^'G'j^'à'zz a (§. 191,^ le n-ombre 950,694, ou suivant Bouguer, 959,22=^8/ — ds"zzib; on aura sous une latitude quelcon-
(x) Fig. de la iene par Bouguer, Sect. VI' %• l8 — 23.
LIVRE IV, C H A P. IV. a^i
que p, la longueur d'un degré du méridien, s- -iz: a -\- 5 siiâ ^. C'est l'arc du cerc/e oscidateiir, qui mesure l'angle d'un degré au centre j mais dans ce cer-cle les arcs sont proportionnels aux angles au centre, d'où il sujit
/x : 3 ^ : ; 0- : d 5, ou o 6- zn -- a p =1 o (5,
, , , , d- s a-hh sin4(3
et le rayon de courbure r zn —— zzi •
cJ (3 H-
Ce rayon prend sa plus petite valeur = — sous l'équateur, ef sa plus grandes:
sous le pôle : les méridiens terrestres sont ie plus et le moins courbes
sous l'équateur et sous le pôle. ^
§. 21 4- Il est aisé de voir, que cette recherche se réduit an problème, de déterminer la développante par la développée qui est donnée par le rayon de courbure. Soit [Fig. 38.) AMP un quadrans du méridien ou de la développante, P le pôle, C le centre de la terre, A un point de l'équateur, M un point quelconque de la surface de la terre, VMNF perpendiculaire à la courbe AMP, ou la verticale de M, Z le zénit; CAizim le rayon de l'équateur, CP=z/z le demi-axe, AB— -, PE=^-^, etMN — o les rayons de courbure en A, P, M; soit enfin BN«E la courbe dans laquelle sont situés tous les centres des cercles osculateurs du méridien, ou sa déi'ç^ loppée, qui dans chaque point N, est touchée par la ligne verticale, ou ce •qui revient au même, par le rayon de courbure MN du point correspondant M du méridien. La longueur de l'arc B N de la développée est vzur — A B :zz — ^— , et la longueur totale de la développée B N E zn
PE — ABzz -(g. 2i3.V
Voyons , quelles conséquences- on peut tirer de là. Les degrés du méridien allant en croissant depuis l'équateur jusqu'aux pôles, d'après toutes les observations, il en suit d'abord, que les diamètres de l'équateur «ont plus grands que l'axe, ou ce qui revient au même, que la terre est aplatie vers les pôles. En ellet, on aAG = CB-|-AB, PC — PE — EC, donc AC — PC zi: CE-i-CB — (FE — AB) — CE-I-CB — BNE, valeur toujours positive, parce que la somme des deux tangentes CE-f-GB est nécessairement plus grande que l'are BINE-, on a donc AC>>PC. D'ailleurs on a PE — ABrzBJNiL — 2BiSE — BNE:z;AG — PC-f 2BNE~.^CE-fCB).
Comme la terre dififère très-peu d'une sphère, BNE sera aussi peu di/ïérent d'nn quart de cercle: or dans le cercle on avirait 2 BNE zz: 3, f4 . . . . CE, et CE -|- GBin a CE; il est donc certain que 2 BNE est plus grand que CE-f-CB, d'U il suit (PE — AB)>(AC - PC), c'est-à-dire la différence entre les rayons de courbure des degrés du méridien est plus grande que celle des diamètres de la terre, ou bien, l'accroissement des degrés depuis l'équateur jusqu'aux pôles se fait dans mi plus graad rapport, que le décroisssement des diamètres de la terre.
En nommant sm ^jZHu, cos ^-zZw, on aura vul—^ ^ dvzz drzz. ^
uduzzi^wdw, et AHM=z:CHF=i=GNF — KNV:=:p. Soit BD parallèle à PE, soient KG, kg^ deux perpendiculaires à PE, infiniment peu éloignées l'une de l'autre, Nv parallèle à PE, et nommons BKzrx^ KNzzj; cela posé, on aura dans le triangle élémentaire N/zv,
K n V m (3, '^nzndv, N v =: 3 .r, v « !=: dy, partant
4 & 7^4 du . -, ^ 4 Z) n^ n.v'^ à v) 4& <9 lu [".0- -^ Tt;4'| d X "iz: u a V zn , et âyjziwavzz: z=z '-.
Les intégrales de 9^ et 3 j doivent être prises, de manière qu'elles s'évanouissent en B, où p zn o: cela donne
4&tt=5 4 2'/i~'îy^ I — nu^\ 4^(2 — 5 ly^-f-S to5)
^ 5ja' p. \ 5 5 J lô/u.
Si l'on fait [3 = 90°, ^ deviendra BDzzCE, et j=z:DEz=:BC: on a donc
Maintenant on trouvera dans le triangle GFN, où GNF =z j3,
FN — z=z ~ ~ ■ ■' , F G :=:.NG tang pzn - — ~—\ ; , donc
cos p i5 jU, i5 ft
FC— a:-4-FG --4&x^l^+^.^Jl. ^,^^ j,^^ ^.^,g CHzz:FCcot3, ou
et FH =r nz • ■ ■ ^ — '-. On a de plus NM=:m , d'où il
sin p ï5 JU. ^ /x
suit FMzi; FN-j-NMzz ^ , partant
HM=-FM— FHzz: ^ » ——^f ou bien
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^. 2i5. Il est aisé d'en conclure le rapport des axes m, n, du sphéroïde. En effet, on a m — AB -4-BC = --^^ti^, et nz=PE— CEzz^— , donc
m : n :: iS a -\- 'è b : i^ a -\- ^ b,
et- V aplatissement
En faisant donc (§. 2i3.) «zz: 56^53, ^zrigfïgjSa, on trouvera
^=: -^, et m :n:: 179 : 178.
C'est le rapport adopté par Bouguer, qui est parfaitement d'accord avec les dernières mesures que l'on a faites en France (§. igi.^.
On peut encore en tirer, pour chaque latitude (3, le rayon de la terre CM = 2^ et l'arc compris entre le zénit vrai et le zénit apparent, ou l'angle CMH — w. Connaissant dans le triangle CHM, les côtés GH, H M (§. 2i4-), et l'angle compris CHM =1:180° — (3, on a
z=.y {CR^^RM^-\- 2 CH . HM . Tv) = ~.y[i5.i5.aa^3oab(S'-'^u-^u'^)-\-bb^6^ — ^ou^-^i5u^)l
Comme b n'est que la soixantième partie de a, il viendra
l5a-hb[Q — 4.u'^ — u'^) 8&^i^^ (4- — 5^4— u^)
^ Ts'ix. ' iS.iS.afJ. _ ^
OU en développant les puissances de u en cosinus des multiples de (3,
zz:zm—-^(~ cos 2 p -|- 1 cos 4 i3)
, bb /lOI 5 25 /r,!^ i: r, * o/^^
cos 2(3— — cos4p-|- 7- cos6p cos 8 p
La substitution des valeurs de a^ b, |j, (§. 2i3.) donne m zi: 3281019, donc
s =3272343, 2 -f 9154,7 cos 2(3 — 4^3,8 cos 4p-|-5,2 cos6(3 — 0,3 cos 8(3. C'est la grandeur du rayon en toises : pour le calcul des parallaxes on a besoin du rapport de la parallaxe horizontale H sous chaque latitude (3, à la parallaxe sous l'équateur <r; et ce rapport est le même que —, il viendra donc
— = — =11 0,9973557-4-0,0027902 cos2(3 — 0,0001475 cos4 (3 -|- 0,00000 16 cos 6 (3. §. 216. Le même triangle CHM fournit pour l'angle CMH = w l'équation
C H sin (3 a?) {i -h U^) sina^
tang w __ H M -+> c H coTp ~~ iSa-hb (8— .47y,2_„2)'
En divisant le numérateur par le dénominateur, et mettant w à la place de tang co, il viendra
co
lô a \ iS a j'
et en développant les prodaiis de u en sinus des nmUiples de (3,
w = - — \i o sin 2 8-sin4(3) — — — (80 sin 2 [3 -f- 11 sin4 13-3 sin 6 (3 -h 0,1 .sin 8 fîV
La substitution des valeurs de a et z?» donnera
co zz 0,00659857. sin 2 (3 — OjOoo56775,sin4(J-l- 0,000001 19. sin 6 (2,
©t en secondes, d'un degré,
w =z 1 1 54'',8 . sin 2 p — î I a'',i .sin 4 p -j- o''',3 . sin 6 (3.
L'angle w: s'évanouit sous l'équateur et sous le pôle: il faut donc qu'il sort
quelque part un maximum. Pour le trouver, on fera ôcjzzio. ce qui donne
ri54,8.cos 2p rz: 234,2 ..cos 4(3 zi: 46^,4 cos.2 (3)^ — 234,2; ou
0:zz(cos2(3;^ — 7Tft7 ^'os^p ^ dont la seule racine applicable au problème,- est
ii548— y(ii5482-|-Q..46842)
cos 2 s ZZ ^^^ 5— i ^^ -^^ -^— i zz — 0,1 ôb4.
Gela donne 2 pzz 100° 5 1^36''', et (3:zz5o''25'4^^', au lieu que dans Tellipse, co devient un maximum sous la latitude de 4^° (§• 201.). La valeur de p que nous venons dé trouver,, donne la plus grande valeur de co zz 19' 37'''.
Il ne faut pas oublier , qu'on n'a besoin de ce calcul , que pour la iunef les parallaxes de toutes les autres planètes sont si petites, que les formules q^ui- ont lieu dans la sphère {Càap. 11^), sont assés exaeteâ^
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CHAPITRE V
Détermination de la parallaxe par ohservaûorL
§.217. J- outes les formules précédentes donnent la parallaxe de lïauteur A en fonction de la parallaxe horizontale H: il nous reste donc à montrer, comment cette dernière est trouvée per les observations. La parallaxe n'étant autre chose que la différence entre les lieux vrai et apparent d'un astre, et le dernier étant donné par les observations, le problème est résolu, si l'on peut trouver par un moyen quelconqxie, le lieu vrai ou geocentrique pour l'instant de robservation. Un moyen très-simple, serait donc d'observer l'astre dans xm lieu où il passe par le zénit, et dans un autre lieu où il est dans le même instant près de l'horizon : la première obseivati'on donnerai! immédiatement le lieu vrai, parce que la parallaxe est nulle au zénit (§. igS.), tandis que la seconde donne le lieu affecté de la parallaxe presque horizontale. Mais comme les observations dans le zénit même sont extrêmement rares , il faut se contenter de comparer les observations d'un astre au méridien et près de l'horizon. La comparaison d'une planète aux étoiles fixes' qui ne sont pas affectées de la parallaxe, peut encore conduire au même but. Il en naît différentes méthodes, dont nous allons exposer les principales.
§. 218. La première méthode, et la plus ancii=mne de tontes, n'est applicable qu'à celles parmi les planètes, dont l'orbite apparente est un grand cercle, donc à la lune et an soleil seulement j mais pour le soleil elle n'est pas assés exacte, car la parallaxe de cet astre est si petite, qu'elle demande des méthodes particulières qui seront expliqirées plus bas. La projection de l'orbite lunaire sur la sphère étant un grand cercle, elle coupera nécessaire-
ment tous les grands cercles, comme l'équateiir et Técliptique, en deux points diamétralement oppose's, en s'éloignant de ces grands cercles de la même quantité vers le nord et le sud. Supposons donc que la lune ait élé observée au méridien en / {Fig. 3g}, et au bout d'un demi-mois en m, lorsquelle élait à sa plus grande décli; aison boréale et australe, et soit A C Téquaieur: nommons les hauteurs observées B/zut], Bmzn:-/)', et supposons que les lieux vrais soient L, M: alors les déclinaisons apparentes , ou données par les observations, seront A/z=:B/ — BAurv) — 9:°-f-P' A m =190° — (3— 71', et les déclinaisons vraies, ALztzv) — 90*-|-[3-j-Hcos7i, tjAMzrgo* — [3 — '/]' — H'cosV, H et H' étant les parallaxes horizontales dans la première et dans la seconde observation. Or on a, par h}/pothèse, AMmAL, d'où Ton tire, en supposant ir=z:H, la parallaxe horizontale
Hi:nIJ"°-'P~^-~^'--.-fA).
, cos y) ■+ cos y)
Nous avons supposé, que la parallaxe horizontale, ou la dislance de la lune à la terre a été la même dans les deux observations, et que AL, A M, étaient précisément les limites de la déclinaison. Le dernier point n'est pas d'une aussi grande importance que le premier, attendu que la déclinaison vers les limites change si lentement, que la théorie de la lune donne assés exactement les déclinaisons vraies pour les deux instans. Cest le procédé doiît se servit Ptolémée à Alexandrie , où la lune passe à une distance de 2.' Y 3o'^ au zénit, lorsque sa plus grande latitude boréale arrive au solstice d'été, et à la distance de 5o° 55', lorsqu'au bout de neuf ans, elle arrive au solstice d'hiver. Ptolémée supposa la parallaxe nulle dans la première obser?» vaiion I en elFêt, elle n'est que de 2' à la hauteur de 68", ce qui élait imperceptible pour ses insirumens. Pour la seconde observation il calcula, avec les é.émens de l'orbite lunaire , la distance vraie au zénit , et la trouva de 49* 4^', ensorte que la parallaxe à la hauteur de 39° 5' était de 50^0^^^-^^° ^S/ziz. 11" 7', ce qui donne la parallaxe horizontale zz: 7-,^^ ^^ ^6' 19'', et la
^ cos 39° 5
distance de la lune =3 9,83 rayons de la terre, ou ci'dprès Ptolémée ^'9.75 (^),
§. 219. Cette méthode donnera un résultat plus juste, par le procédé
suivant. Après avoir obs^^rvé la lune au méru'ien plusieurs jouis de suite,
(Jj ^imag. Lib. V, C. ij., i3.
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on povrrra déterminer , par le changement diurne de la liauteur méridienne ou de ia déclinaison, et par les iems des passages, lïnstant de la plus grande déclinaison, et Tangle horaire de la lune dans cet instant, où je suppose que. la lune a été observée hors du méridien en / {Fig. ^0.). On connaît donc sa hauteur Bl—Vi ou V/— 90^ — t], PV^rgo'^-.p, et VPL ou VF/— 7, d'où Ton conclut l'angle P/Vzi:^, et la déclinaison apparente ô'— go"^'— P^ (§• 34. IL I. 3.). Cela donne la déclinaison vraie,
6 zi: y-j- h cos ^ zz: ô'-|- H cos v) cos ^ (§. 209.). En désignant par s, e", H', V, ^', les mêmes quantités relativement à la plus grande déclinaison australe dans la seconde observation, on aura de la même manière, e =: s' — H''cos r)' cos $": d'où l'on tirera, en supposant H'^z:H, à cause de a zz: ô", --
cos /•) cos ^-f- cos ,) cosç
Comme nous n'avons tenu compte que du premier terme de la parallaxe de déclinaison h cos ^ (§. 209.), cette formule n'est qu'une approximation qui, par rapport à la lune,^ est susceptible d'une erreur de i'; mais il serait inutile, de lui donner plus de développemeni, parce qu'il y a des méthodes plus exactes, La Variation de la distance de la lune d'une observation à l'autre, oa la différence entre H et H', demande des corrections qui, supposant une connaissance parfaite de la théorie de ia lune, ne peuvent être expliquées ici. Mais il ne sera pas superflu de montrer ici^ comment on pourrait trouver ces corrections par la mesure du diamètre de la lune. L'équation wzuAH (§• Ï97) 1^0 us apprend, que les diamètres apparens des astrts, à ditrérentes distances, sont en raison de leurs parallaxes horizontales. Ajant donc mesuré, à l'époque des deux observations,, les diamètres apparens de la lune, D, D', vit
aura H' zi: — H, ce qui transforme les équations (A) et (B) en
, ,So° o 3 _ (-7) -+- >lO £' Ô'
H=z 4r, et H = -; ;
cos y] -[ cos 7j' cos 'i <:os ^ -\ cos r\ cos ^'
C'est la parallaxe horizontale H pour le tems de la première observation.
La première formule qui se rapporte aux observations faites au méridien , peut encore être corrigée de la manière suivante. Pour la simpUtiet . .- D''
d'abord, faisons — cos vj' zz cos rj", ensorte que
H zz: — ———7, — >7 .... (C).
cos -, cos ■
Comme il n'arrivera guères, quelles déclinaisons, observées au méridien, soieni:
précisément les limites, supposons que ô', 0^, soient les déclinaisons qu^on a
tirées des tables, ou calculées pour' i'époq-ue des deux observations. Ce calcul
suppose que Ton connaît l'inclinaison y\j de rorbile lunaire relativement à
l'équateur, le point cp de leur commune section^ et les deux ascensions droites
f, /. Les observations ajant été faites les jours où la lune était à sa limite
horéale et australe, ô" et ô' seront de nature opposée, mais peu. différentes
de vj/. On aura donc [I^/g. 3 g.) A L z= ô", AM=zô^ ZA — Z/ — /L-fAL —
90 « _ 7] ^ H cos 7) -|- Ô , et Z A =1 Z j?i — m M — A M = 90^ — t]' — H cos 'f{' — i"'.
En comparant ces deux valeurs de Z A, on aura
.0 zi: >î — y{ — ô' — 5' -j- H (cos v)' — cos ->y05 partaid:
H HZ — — ^—-—. — .... (DV
2 sm sm ^
Les angles 75, >]'', r(\ ç, ( , ont été immédiatement observés, les deux preniiers par les hâuicxus^ les d-eux derniers par le tems; les angles ^^ ô'^, sont tirés des tables.
§. 220. La seconde métliode est fondée sur ce principe, que la parallaxe d^iiscension droite est nulle au méridien (§, 198.): elle consiste donc, à olDserver Fascension droite vraie au méridien, et l'apparente hors du méridien^ la difïérence donnera la parallaxe d'ascension droite, d'où l'on -tirera aisément la parallaxe horizontale. Le mo^-en le plus simple est, de comparer plusieurs jours de suite la planète à une étoile fixe au méridiens comme on n'a pas besoin de connaître l'étoile, on en choisira une qui, ayant à peu près la même déclinaison que la planète, traversera la lunette, sans qu'elle ait été -déplacée de sa position dirigée vers la planète. Les tems écoulés entre les passages de la planète et de l'étoile au méridien, donnent la diiTérence de leurs ascensions droites d'un jour à l'autre;- et du changement diurne de cette différence, on conclura, à l'aide des sejcondes difféi'ences s'il est besoin, la vraie différence pour un ,tems quelconque intermédiaire. Maintenant on n'a qu'à comparer les deux astres près de l'hoTizon, .en leur faisant traverser le réticule.
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ce qui donnera la diJïëtence apparente des ascensions droites (§. 62. — 65.), laquelle, éiani: ron! parée avec la vraie diilerence qiron avait calculée pour l'instant de rûbservaiiun, donnera la pai-allase d'ascension di'oite d§. ïl nous reste à en conclure la parallaxe liorizontale. Pour cet effet, l'angle horaire > est donné par le lems écoulé entre Tobservation et le passage au méridien.
Or, d 9 étant :rr ^ :^. 208J, et sm <^ iz: ■ ^§. 04. IV. 1.), on aura
CXJS Ô- COS 7]
dpcviS ^^ h d p COi s ^ . , .. . s- . . f
hzzL—^ — ■— - , et H HZ = — - — : — r-. La déclinaison è est trouvée par
sin^ COS 7] eus p sm /
les hauteurs au méridien, ou pav la compai'aison avec une étoile dont la déclinaison est connue. Comme" ces formules ne renferment que le premier terme de la parallaxe, elles ne sont pas applicables à la lune.
§. 121. La troisième métîiode suppose deux observ'ateurs trés-éloignés l?un de l'autre clans le m.ême méridien, lesquels, par conséquent, observeront la cuimination de la lune dans le même instant. C'est par cette méthode, que la parallaxe de la lune a été déterminée avec la plus grande précision. Soit {Fig. 4'-) PA/j le méridien commun, dans lequel les lieux des deu.x ©bservateurs M, N, sont situés des côtés opposés de l'éq^uateur C A5 soient P, p, les pôles, et L la lune dans le méridien^ et supposons que les lignes v^erlicales VM, 'uN, rencontrent le diamètre de l'équateur en m, n, et la ligne CL— r qui joint les centres de la terre et de la lune, en \i, v: CMZ, CNs, sont les lignes dirigées vers le zénit. Les latitudes des deux lieux AmViz:(3 et Anvuz^', donnent les raj ons de la terre CMzzis, CNzizs', et les angles VMZzzCM/^îZZco, et CN«i=:w', selon l'hypothèse qu'on choisira relativement à la figure des méridiens. Les observations au méridien donneront immédiatement les distances apparentes au zénit apparent^ VML— 190° — >], et •z;]SlLzz90° — V, donc aussi ZMLzzrgo" — ->■) — w, gNL 11:90^ — t^' — oj'. Maintenant on a
V' ML =: V;iL-|- CLM, rNL = ^'vL -f CLN,- V)xLrC|j,,'?2-AmV-AGLz[3-ACL,i;vL = C/2v + ACLzA/2^;+ACLz:p'+ACLj. d'où il suit
90''— 7i=z[3 — ACL-J-CLM, et 90°— y)'=z (^'-f A CL -j- CLNj: et: la somme de ces deux angles
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(i).... i8o« — (Yj-f V)=:(3-i-(3'-fMLN/ Or on a
sinMLC=i:^i^^iMïLIl-îf!!lil±ii\ et siiiNLC =: ^'^"^ ^^'^^'^
CL r r
Comme les angles MLC, NLC, ne sont pas plus grands que So', ils ne
difFèreront de leur sinus que de 0^^^,0002 tout au plus: on peut donc les
substituer pour leurs sinus , sans erreur sensible. On aura donc leur somme
(^) . . . . M L N == l^^:iil±ii±^l^^^ (par l'équation (i)); d'où l'on tire
2 COS (V) -f-Oj) -fz' COS (7]'-J- W')
'*"" 180'^ — (>)-+. 7iO — lP H- (3Ô Les ^parallaxes horisontales H, H'', pour les latitudes (3^ (3^, sont donc données par les équations suivantes (§. 2o3.):
/Dx . „ z 2(180'» — 7] — -/)'— p — (3') . • rr/ ^^ ' TT
(^) . . . . sin H =: - =: — ^^ ^ r-r— ^ , et sin H' iz: — sin H,
V 2, COS (7]H-Cl))-+- Z' COS (7}'-l- W') 2
ce qui donne la parallaxe sous l'équateur te, par l'équation sin ce zn
(§. 2o3.), donc
... . iao°--7i — V — p — (3' (4) . . . . sin œ :zz < ; r — /-, , — r^*
Nous avons supposé p et p' de nature opposée. Si N est du même
côté de l'équateur que M, mais entre A et B, ensorte que p' devienne né-
gatif, et ô' > p', on aura sin œ z=l ; — ■ — r- — -, —7^- — ^. Si N tombe
entre B et M, ^'NL=Z9o• — y{ devient négatif, ou tj'^^o*, attendu que, N passant par B, la lune L passe de l'autre côté du zénit, et la hauteur tj' au dessus du point sud de Thorison devient plus grande que 90°: en désignant donc par y{ la hauteui sur le point nord, qui est plus petite que 90*, il faut mettre i8o* — -V à la place de y{ ^ et — '<J avi lieu de -|-w''j on aura donc sinoszz- ~ — -r^^ \ t— Enfin, si les deux lieux M, N,
2; cos (t] -f- oj) — 2; cos (y)' -f- OJ ) '
sont du côté de l'équateur, opposé à celui de la lune, p est négatif et v)^90°: en désignant donc par vi la hauteur qui est moins grande que 90', on trouvera de la même manière, sm.œzii—, 7—7 7; ;; 7= Lom-
z'^cos (>]'-+- w'j — 2 cos (y) 4. oj)
me cette expression est identique avec la précédente, on voit qu'il est indifférent, si la lune est du même côté de l'équateur que les deux lieux^ ou du côté opposé.
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La supposition, que les deux observateurs soient précisément dans le même méridien , bornerait cette méthode d'une manière qui la rendrait toutà-fait inutile. Mais il suffit que les deux méridiens soient peu éloignés l'un, de l'autre, par ex. de 20 minutes, et l'on verra aisément, comment il faut s'y prendre, si la lune passe au méridien de N plus tard qu'à celui de M, par ex. de 20 minutes. Ayant observé les hauteurs méridiennes de la lune plusieurs jours de suite, on trouvera par le moyen du changement diurne de la hauteur , de combien elle change en 20 minutes , et par conséquent la hauteur que l'on aurait observée au méridien, dans le même instant où l'observation a été faite en M. Cette hauteur sera mise à la place de ri', dans la formule (4).
§. 222. La méthode précédente demande des arrangemens qui ne pei*mettent pas de l'employer souvent. En voici une autre qui peut être employée dans tous les cas, et qui sert à déterminer la parallaxe par les observations de peu de jours, avec une grande précision. Elle consiste, ainsi que la seconde (§. 220.), à observer la planète au méridien plusieurs jours de suite, et une fois dans l'intervalle aussi pi-ès de l'ii^orison que possible. Les observations méridiennes serviront à trouver, par interpolation, pour chaque tems intermédiaire^ l'angle horaire de la planète, et la hauteur qu'elle aurait, si elle se trouvait au méridien dans cet instant^ et le plus souvent les premières différences suffisent pour l'interpolation. Soient donc r{ , y\", les hauteurs observées aux deux passages consécutifs^ i\ t' ^ t, les tems de ces deux passages et de l'observation intermédiaire, y\ la hauteur méridienne qui répond au tems /, et 7 l'angle horaire. On aura donc
et i"^ t! '.t — i : : y)" _ ^ : yj — V, donc >] =: ^73;^, (V'— V) -j- W, Oiâ
On trouvera donc par interpolation la déclinaison dans l'instant /,
(3)....ô=:v,-(90^-(3), qui est affectée de la parallaxe A7)zz:Hcos yi, La déclinaison vraie sera donc ô-f-^^ — '^— '(90'' — P)-l"Hcos-/i. Soit la hauteur observée loin du méridiea
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:zzô, et nomiïions é' la vraie hauteur inconnue: la parallaxe de hau'teur sera>
h:ziB.cosùzizû^ — $-, ainsi tout 3e réduit à trouver 6'. Nommons $'^ la hautetir que l'on trouvera par le calcul, en y employant la déclinaison ê;, et Q'^-\-AÙ^'' la hauteur vraie, de sorte que 0"+Aô''=:ô'. L'équation (§. 34. I. i,) donne (4~) . . . • sin è'^'zz sin p sin ô' -|- cos [3 C05 7 cos 6'.. ^ En mettant au lieu de 0 la déclinaison vraie ô -|-^"0, on aura la hauteur vraie, (5) .... sin {ù" -\- A $'') =: sin (3 sin ^ô^ -L- At] -j- cos (3 cos 7 cas (5' -\- At]). Cela donne (5) — (4\ (6 ) sin ( $"-h A$'^) - sin /'z sin [3 [sin ', ô' + At]!" - sino'] - cospcos^ [ cosô' - cos(_5' + At}) Jv
Le premier membre de cette équaiion est
(a e"]"^ . sin A 6'' cos ô'^ -— sin e^' ( i — cos A è") =1 sin A i)''' cos 0'' — ^/ ■ sin â'', ^
en négligeant la quatrième puissance des parallaxes. On trouvera de la mêmer
manière le premier terme du second membre msinpf sin A7}cosâ^ sin5"L
et le second terme zz — cos p cos? (sin A yr sin «3 -| ^cos5). En rassemblant
tous ces termes, l'équation 6) deviendra
sin A $"■ cos 0'^ — -^^ — sin e'^zn sinp I sin A v) cos 0" sin Si
— cos (3 cos 7 ( sin A y\ smô -\ • cos 0 j ^
©u en substituant (4), et faisant sin [3 cos 5' — cos (3 cos 7 sin ô" iz: sin A,.
sin Aa'''cosô''=:sin ATjsinA sin ^'' -\-- ^sina''^
et en. divisant par col'ô'', et mettant A 6^'', Ayj, au li«u de leurs sinusy
(7) Aô'' zz: ÀTi r, ~ tang ê"-f- ^-^- tang ^ '. ^^^
- Cette é'quation donne à peu près A 0''= A t) •^-^— : en négligeant donc la troisième puissance des parallaxes, on peut substituer dans le dernier terme
A r''' HZ A 7] ^ — --, d'où il viendra
cos a''^
sin A A r,^ sin à" (cos^ Q'^' — sln^ A) A 6^'= A 71 — — . —^ =. -^.
cos a ' 2 COS*-* ô''
Or nous avons vu que Ai^'^zziô' — ^"zz:^ — ô"-|~Hcos^5 et AyjzzHcosT): §n substituant ces valeurs, la dernière équation deviendra
, ^^ sinAcosr} H^ cos^ yi sin e^' (cos^ é^'' — sin^AV
H COS ô =: r — ô 4- H -—' ^ ~^— — -W-^ ^3^,
sin A cos y\
OU en faisant ces ô ■ —
cos ô'*'
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"La première approximation est Hz : supposons donc Hz hFf ;
^ ri ^11 m \ m / ^
alors il vienàm o 11= f F -J ^^ ~-^ , d-ou il suit
cos^ Tjtan"; (î" (cos^ (J'"''. — sin'- A)
2 mcos^ ^" '
\ ■> " ' " ' ^ \ m J amcos^f^
Or on a cos^ ^'^ — 'sin^A ::= (cos ô''-{- sin A) (cos ù-'— sin A) r= (cos $''+cos (90' — A)'x
. .. ^ «*x , - 90°-A-(-^''' go^—A-hd'' . 90°— A— '6'' 90°— A — ô"
(cosô' — cos^QO— ®A:Z4sin^ — . cos^ .sin -.cos
;:i:sin (90° — A-|-^'0 si" (90" —A — ô") = cos (A — ô'') cos (A 4- è'')-, et en faisant
sinAcosT} ^ -D • ^-+-^ • ^ — ^ 17 u +•
r,— ::=: cos B, on aura m :z= cos ô — cosbziiasin sin . tLn sunsti-
tuant ces valeurs dans l'équation (8), elle deviendra
0" — e __ (Ô'' — $f.cos^rit3^ô[' ^ cos(A — rOcos(A4-g^^,) , (9)...H_ _ g_^^ 7"b^^ „/ . ii-^Q\3/ . B — ^\3*~" cos2^'' •
2 sin -, sin 10 sin sin — ■ — )
011 se rappellera, que les quantités ^ue renferme cett« formule, sont trouvée»
de la manière suivante: ~
6 est la hauteur observée lom du méridien,
'/{, r,", sont les deux hauteurs observées au méridien-,
i', f, t, sont 1-es tems des trois observations,
n - ~p [yï'^-yfj + V, ô- = t] ■+- p - 90% 7 - —, 36o%
sin ô":= sin p sin ô -|-.cos j3 cos 7 cos ô',
„ sinAcosT^
sin A zr sin (3 cos 6" — cos (3 cos 7 sin à" , cos ti =: -7— .
Four peu qu'on ait fait attention aux opérations qui ont conduit à l'équation (•9), on aura aperçu , que les quantités de l'ordre H^ ont été négligées, d'oii il peut naître , relativement à la lune , une erreur d'une à deux secondes.
Pour les autres planètes, on a exactement H zr l^^ô 5^117 ( ^ ^'
sin . sin
§. 223. La troisième méthode (§. 221.) est la plus exacte, au moins pour la lune. Pour la mettre en pratique, les astronomes Lalande et Lacaille choisirent Berlin et le Cap de Bonne-Espérance, k cause de la situation
(i) Voy. ^slr. ihéor. et .prat. par M- Velambre, T. IJ. p. a85. suiv.
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favorable de ces lieux; en eiïëf, la différence entre les deux méridiens ne monte pas à 20 miaules, et l'arc du méridien compris par les deux parallèles est de 86 à 67 degiés, ensorte que l'angle MLN {Fig- 4^0 ^st à peu près égal à la parallaxe horisontale. Le résultat de ces observations est,- que la parallaxe équatoriale de la lune à sa moyenne distance est de ^'j'w", et qu'elle peut augmenter et diminuer d'environ ^' , selon les dillerentes distances de la lune à la terre. La parallaxe de Mars a été déterminée par la même méthode. Mais celle du soleil n'étant que • de 8'' à 9'', elle ne peut être déterminée par cette méthode, à un dixième de seconde prèsj et cependant cette exactitude est nécessaire, parce que la parallaxe du soleil sert d'échelle à tout le système solaires II fallut donc chercher une méthode plus exacte, et on la trouva dans les passages de Vénus sur le disque solaire: elle sera exposée dans le second tome.
Les observations de la lune, pour déterminer sa parallaxe, demandent plusieurs corrections qui ne pourront être expliquées que plus bas. Ce n'est pas le centre de la lune, qui est observé, mais le bord : il faut donc réduire au centre chaque observation (§. 1^3 — 75), en ajoutant avec la hauteur ou l'angle horaire, le demi-diamètre de la lune, ou en l'ôlant. Mais le diamètre apparent de la lune change non seulement dans l'intervalle de quelques heures, mais encore à différentes hauteurs dans le même instant 3 et le diamètre vertical n'est pas égal au diamètre horisontal , ou à la distance des cornes qui a une position oblique à i'horison. On verra dans la suite, qu'il est facile de tenir compte de ces corrections. Outre cela, toutes les observations doivent être corrigées par la réfraction, qui fait paraître les, astres plus éie- Yés qu'ils ne le sont : elle est l'objet du V. Livre.
CHAPITRE L
Découverte de la réfraction:.
§. 224. V3S-uand on apprend, que la hauteur apparente ées astres? est altérée aussi bien par la réfraction que par la parallaxe, quoique dan» le sens opposé j que la réfraction élève les astres,, tandis que la parallaxe les abaisse: il paraît naturel de penser,, que c'est peut-être l'effet d'une seul» cause, et qu'on a eu tort de supposer deux causes au lieu d'une^ ou qu'au, moins il doit être difficile, peut-être impossible, de séparer les deux effets, et de déterminer, combien il faut mettre sur le compte de l'une et de l'aufre. L'éclaircissement de cet objet, et l'histoire de la découverte des réfractions, lèvera aisément ce scrupule. La théorie des parallaxes était aisée à prévoir, même à démontrer à priori. Que des corps qui ont un mouvement sensible et assés vite autour de la terre, qui ont une grandeur apparente assés considérable, dont le changement périodique prouve évidemment celui de leur distance à la terre — que de tels corps soient en même tems si prodigieusement, éloignés, que toutes les lignes, menées à la terre, deviennent parai-
lèles entre elles — cela paraît une contradlcfion évidente. Sans le témoignage de l'expérience, il fallait supposer que tous les corps célestes avaient une parallaxe, parce que c'est une vérité purement géométrique, que le lieu apparent de chaque ohjet doit éprouver des changemens, lorsque l'oeil change de place. C'est par de pareils raisonnemens que Hipparque et Plolémée furent persuadés de la parallaxe de la lune et même du soleil, avant qu'ils entreprirent d'en déterminer la grandeur par des observations (§. igS.); et il fallait avoir appris, par les observations, la distance immiense des étoiles, pour croire que cette règle générale pût avoir des exceptions. La parallaxe du soleil, de la lune^ et des planètes, était donc hors de doute 3 mais des pliénomènes bien simples (§. 19.) prouvèrent en même tems, que les étoiles fixes n'^ivaient point de parallaxe. Si l'on apercevait donc, que leur lieu apparent était différent en difterens lieux de la terre, ou à diverses hauteurs, cette différence ne pouvait être l'effet de la distance de l'observateur au centre de la terre, d'autant qu'elle était opposée à l'eiTèt de la parallaxe qui abaisse les astres: il fallait donc cherclier une autre cause de ce phénomène* ainsi les ohservations des étoiles fixes donnèrent lieu à la découverte d:e la réfraction. Aussi tôt que cette découverte était faite, et qu'on eût trouvé, que la réfraction devait exercer ie même effet sur tous les astres, quelle que fût leur distance, il était ais€ d'appliquer la loi de la réfraction également aux planètes: et la partie du changement total de leur hauteur apparente, qui ne pouvait être expliquée par la r^ifraction^ devait servir à déterminer leur parallaxe. La hauteur obeervée des planètes, corrigée par la réfraction que les étoiles fixes avaient fait connaître, était la hauteur affectée delà parallaxe seule, d'où Von pouvait conclure sa grandeur. Ainsi dans toutes les opérations du chapitre précédent il -n'y a rien à changer, si non qu'il faut supposer que les hauteurs sont corrigées par la i-é fraction.
§. 225. Si l'on mesure la distance d'une étoile à une autre, à différentes heures du jour, on la trouvera tantôt plus tantôt moins grande. Ce phéno-^ mène ne peut s'expliquer par un mouvement propre des étoiles, parce qu'il a une période diurne, et dépend évidemment de la hauteur, ensorte que chaque jour on trouve ks m-êmes différences à égaie hauteur. Ce phéno-
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mène est plus frappant, si Ton eompare une étoile qui, ne se eouchaat jamais, passe une fois au méridkn près du zéniî, et Tautre fois près, de l'horison, ave® wne étoile circonpoiaire, dont la hauteur est presque invariables alors on trouvera leur, distance au premier passage plus grande d'environ un demi-degré,, qu'au second- Il est visible que ee phénomène consiste à approcheF les étoiles, étant à l'horison, du pôle visible., et par conséquent à les élever, au lieu que k parallaxe les abaisse. D'un autre côté,, cet eûet est le même, à l'égard de toutes les étoiles,. et même de la lune et des planètes-, sans être aucunement altéré parleurs distances très-différentes ,^ tandis- que la parallaxe dépend immédiatement de la distance.-
Celte élévation des astres exerce sur le soleil et la lune à l'horison;, un effet très-sensible et connu de tout le monde.. On aperçoit à la vue simple, tfue leur image, d'ailleurs circulaire, est elliptique à l'horison, et les micromètres font voir, que le diamètre horisontal est de 4' ^ S' pl^s grand q,ue le •vertical. Il est ai^ de voir, que cela s'explique parfaitement ,. en supposant que cet effet, ainsi que la parallaxe, diminue à mesure que l'astre s'élève sur l'horison. En effet il en résulte, que le bord inférieur, étant plus élevé par la réfraction que le bord supérieur, en est rapproché, pendant que les bords oriental et occidental étant élevés" de la même quantité,, leur distance ne peut ehangep sensiblement. Le diamètre du soleil étant de 3?/, cette expérience nous apprend^ que la réfraction est de l\ plu« petite à la hauteur de Sa.', que dans l'horison 3 d'où il suit,, qu'elle change beaucoup plus rapidement que la parallaxe. Ces deux phénomènes suivent donc des lois tout-à-fait ditférentes-, et ont par conséquent diverses causes.
§. siâô. Les. expériences, précédentes prouvent, que cet effet dépend de la bailleur; cependant de& observations, continuées avec soin, firent voir qu'à la même hauteur l'effet était un peu diilérent de tems en lems, et que cette différence était liée avec l'état de l'atmosphère. Il était naturel d'en conclure, que les phénomènes eux-mêmes étaient l'effet de l'air qui nous envi-ronne. Les anciens astronomes reconnurent déjà finfluence de l'air, ou des vapeurs flottant dans l'air, sur les phénomènes astronomiques; mais il a été réservé aa dix-septième siècle, et surtout au dix.-huitième , d'aprofoudir cette matière.- Dans le même tems , où le soleil et la. lune prennent une forme
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elliptique (§. aaS.), leur lumière est si faible et rougeâtre, qu'on peut regarder le soleil à l'oeil nûj le bord du soleil à l'horison a un mouvement tremblant ou ondoyant, et la forme des étoiles est irrégulière. Ces phénomènes ne sauraient être expliqués que par les vapeurs qui sont plus condensées à l'horison: il est donc très - probable , que l'élévation des étoiles est pareillement l'effet de l'air. Lorsque les recherches, faites sur la nature de l'air, avaient fait connaître les grands effets qu'il est capable de produire, on ne put hésiter à le regarder comme la cause de ce phénomène qui change avec l'air. Les crépuscules nous ont fait voir un effet sensible que l'air exerce sur la lumière en particulier. Enfin cette question est décidée d'une manière qui ne laisse aucun doute, par une foule d'expériences qui prouvent, que les rayons de lumière changent de direction, en entrant dans un milieu transparent plus ou moins dense: expériences bien connues des anciens. Un bâton, enfoncé en partie dans l'eau, a l'air d'être rompu: la partie sous l'eau ne forme pas une ligne droite, mais un angle considérable, avec la partie qui est hors de l'eau. Les rayons de lumière, en passant de l'air dans l'eau, le verre, etc. ou réciproquement, changent de direction, ou sont j-ompus. Or l'air devenant moins compact, à mesure qu'il s'éloigne de la terre, il était naturel de conclure, que le rayon de lumière, en entrant continuellement dans un air plus dense pendant "iqu'il traverse l'atmosphère, devait être rompu; et l'on ne tarda pas à s'apercevoir, que cette supposition expliquait parfaitement tous les phénomènes précédens.
§. 227. C'est ce qu'on appelle réfraction astronomique, dont l'existence n'était pas inconnue aux anciens, et nommément a Ptolémée; mais leurs observations étaient trop imparfaites, pour pouvoir décider, combien il fallait mettre sur le compte de la réfraction et sur celui des erreurs d'observations. Il paraît même qu'ils évitaient par cette raison , les observations trop près de l'horison. Tycho^ aidé par ses inslrumens plus parfaits et ses observations plus exactes , mit la question hors de doute. Kepler indiqua le premier les expériences, qui ont conduit à la connaissance de la théorie optique des réfractions, qu'il ne faut pas confondre avec la théorie physique; et par là^ il donna lieu aux plus importantes découvertes dans les sciences optiques et astronomiques.
§, 228. Les observations qui avaient fait découvrir l'eAisience de la réfra" ction, devaient aussi servir à trouver ies lois suivant lesquelles elle agit. Si l'on a déterminé par expérience, la réfraction pour chaque hauteur depuis zéro jusqu'à 90 degrés, on peut construire des labiés de réfraction qui serviront à en découvrir ia loi. Mais pour abréger ce travail pénible, et pour éliminer les petites erreurs des observations, il serait très-utile, de déduire cette loi de la théorie connue de la réfraction dans d'autres milieux. Cependant comme cette recherche a plus de difficultés, quand il s'agit de l'atmosphère, le procédé qu'on a employé ordinairement, est de mettre pour base quelque hypothèse qui n'est pas rigoureusement démontrée, et de vérifier la théorie qui en résulte, par la comparaison avec le.> observations. Mais quand-même on aurait découvert la loi, suivant laquelle la réfraction dépend de la hauteur, il faudrait encore se servir des ol^servations, pour déterminer sa grandeur absolue, ou sa valeur à une hauteur donnée; et il est naturel, de choisir la hauteur où la réfraction a sa plus grande valeur, c'està-dire la réfraction horisontah. Les recherches suivantes se réduisent donc à deux points: 1) la loi suivant laquelle la réfraction dépend de la hauteur, 2) sa grandeur absolue, ou la réfraction horlsontcde, La première peut être déterminée et par les observations et par la théorie; là seconde uniquement par des observations. Ainsi, avant d'entreprendre la recherche théorique de cette matière, il faut expliquer les méthodes qui font connaître la réfraction par les observations seules. Nous ne supposerons que le principe généralement connu, que la réfraction se fait dans un plan, perpendiculaire au milieu réfraclif; qu'elle est d'autant plus forte, que la direction est plus oblique, suivant laquelle le rayon de lumière rencontre le milieu réfractif, et qu'elle est nulle, si elle est perpendiculaire au milieu. Comme il est clair par les principes de l'hydrostatique, que l'atmosphère environne le globe terrestre comme une surface sphérique concentrique, à laquelle est perpendiculaire la ligne verticale, il en suit, que la réfraction astronomique , ainsi que la parallaxe , ne fait pas sortir les astres du cercle vertical, qu'elle diminue à mesure que les astres s'élèvent sur fhorison, et qu'elle est nulle au zénit.
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§. 229. \^omme il s'agit ici, ainsi que dans l'a iîléoriè des pOTalîaxesv «lé trouver là différence entre les hauteurs vraie et apparente, on pourrait croire, qu'on n'a pas Besoin d'autres méthodes; mais il y a une drfférence importante entre ces deux problèmes. On ne peut pas détenniner ici le lieu. Yrai par la comparaison avec tes étoiles fixes, parce quelles ne sont pas moins affectées de l'a réfraction, que lès planètes: ïï faut donc substituer les observations zéhitlîes 5 où là réfraction est nulle (g. 22§.y, à îa pîàce~ dès astres exempts de réfraction. It a donc fallu imaginer des méthodes particu» lières, dont îè But principal est, de corriger de plus en plus les réfractions imparfaitement connues. Il feut commencer par lès déterminer à peu près, et pour se former une idée grossière de l'a grandeur des réfractions;, on peut se servir d'une méthode très-simple, quoique rarement employée.
§. 23oo îl est aisé de voir, que la figure aplatie du soleil à Flioïîson (§. 225.) peut servir à déterminer la réfraction , dont elle est reffêf. Supposons qu'on ait' observé là hauteur du bord inférieur & du soleil {Fig, 42.) très-près de l'horisou HR-, TShtt]', et qu'ion ait mesuré avec an micromètre le diamètre vertical du soleil Ssz^B^, ou ce qui revient au même, qu'on ait observé les hauteurs des deux bords; et nommons x' la réfraction à la hauteur y{, y celle a la hauteur T 5 :r; V-h D^^ lâ hauteur vraie du bord inférieur TXzUT^j du bord supérieur zr:y\-\-Yy^ D étant le vrai diamètre qui est donné par les tables, ou par. la mesure faite à upe^ hauteur considérable^ ou par le tems que le soleil a mis à passer par le méridien. Alors ©n awra
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On a donc trouvé la différence entre deux réfractions ^qui eonvleHneht aux hauteurs apparentes y{ et tj'-j-D^ En répétsnt ces observations à différentes hauteurs r' ^ on aura plusieurs équations de cette forme, dans lesquelles D est constant^ et D' variable: elles peuvent servir à construire des tables grossières de réfractions^ et même à trouver la loi des réfractions, si Ton connaît la réfraction horisontale. <^uand on a observé le bord inférieur dans rhorison même, v{ -est nul, x la réfraction horisontale, et yzix-^-'D* — D la réfraclion à la hauteur D'. En faisant une seconde observation, dans l'instant 0Ù Je bord inférieur est à la liauteur, oii le bord supérieur était dans la première observation., et nommant D^' le diamètre vertical qu'on a mesuré, yj', 7)'', les hauteurs apparentes des bords inférieur et supérieur,, et z la réfraction à la hauteur Y^ on aura y{z:iW, y\" zizTi' -\- W , et les hauteurs vraies du bord inférieur ihty}, du bord supérieur znfj-j-D: d'où l'on tire jzirD'— ig, ^i^iD'-f-D''— (71-f-D), donc ' - .
j — 5zrD — D'^ ou 2=j-|-D'*'— D=:^-|-D''-|-D'-2D. Ainsi on trouvera les réfractions pour toutes les hauteui-s d'environ 82' à 82 , la réfraction horisontale étant connue.
Supposons qu'on ait mesuré en même tems :e diamètre horisontal OoUc?^ dont la hauteur apparente est =1 >}-'-|- î D'', et que la réfraction l'ait élevé de L/ en Oo: alors le vrai diamètre est L/zz:D, et U est une corde, parallèle à l'horison, et comprise par les mêmes cercles verticaux VO^ Vo, parce que les points O, 0, ne sortent pas de leurs cercles verticaux. Or on a L/:Oc?, ou D:rî'::sin VL:sinVO, d'où l'on tire sinVL:=:?cos (vi'-l-ÎD"), et VL— V0 = VL-f-V-j-ïD" — 90° est la quantité absolue de la réfraction à la hauteur apparente V-j-iD". La combinaison de plusieurs observations seinblables donnerait une première approximation de la loi et de la quantité des réfractions.
§. 23 1. La réfraction est connue, si l'on calcule la hauteur iraie d'une étoile, pour l'instant où sa hauteur apparente a été observée. Dans ce calcul on peut regarder plusieurs angles comme donnés, d'où il résulte autant de différentes méthodes pour déterminer la réfraction. La latitude du heu ou l'on observe, peut être supposée connue préférablement à tous les autres élé-
îrsens, parce qu'il y a des moyens, de la trouvei' indépendamment des erreurs de la réfraction et du quart-de-cercle (§. 53. suiv.). Le second élément quon peut supposer connu, est la déclinaison de l'étoile, si Ton en choisit une, dont la déclinaison a é.té déterminée dans un lieu, où elle passe très-près du zenit, afin qne la réfraction soit éliminée. Outre ces deux élémens, il faut dé.terminer par observation un troisième, qui ne peut être que l'azimut ou l'angle horaire^ l'un et l'autre étant égal à l'angle vrai, le premier, parce que la réfraction ne fait pas sortir l'étoile de «on cercle vertical (§. 2-28.), le second, parce qu'il est déterminé par le tems. écoulé entre l'observation et le passage au méridien (§. 19S.). Avant l'usage des licrloges, on employait l'azimut j mais comme il est difficile de l'observer exactement^ la méthode des angles horaires est usitée aujourd'hui..
Si l'on n'est pas sûr de la déclinaison^ on peut diminuer l'erreur delà hauteur qui en résulte, de la manière suivante., La dilTérentiation de l'équation L I. (§. 34.) donne
d-^ sin j3 CDS .^' — cos p si'n rV cos 7 co5 (3 sin 7 ,, ^ . ._ ^
à s ' cos :■) COS ,1 ISC
Pour diminuer l'erreur ô vj , iJ faut donc choisir les hauteurs ou les étoiles,. ensorte que ^ soit un maximum, c'est-à-dire suivant les règles du §. 38.
§. 202. Comme ces observations sont un peu compliquées, on a cherché d'autres méthodes,, où rien n'( st supposé connu, ou tout au plus la hauteur du pôle. Si elle est pk'.s grande que 4^ degrés, une étoile qui passe entre le zénit et le pôle, ne se couchera pas. Supposons, donc qu'on ait observé les deux hauteurs méridiennes d'une pareille étoile (^Fig. 43-\ F R = tî et f/Rzz:^, et que F soit assés près du zénit, pour pouvoir supposer la réfraction nulle. Gela posé, on connaît Ff/zz:-/] — 0, et FP — u — (3,. PRznp étant. la vraie latitude. Nomm.ant donc x la réfraction Dc/,^ la hauteur apparente g. D sera le lieu vrai, et PD = [3 — Ô -f a". Or on a FPznPD, d"où il suit.
^' a; zn 71 -{- 3 — 2 Pf
îa réfraction à la hauteur e est égale à la somme des deux hauieurè -moins deux fois la Jiauteur du pôle.
§. 233. La m.éihode précédente suppose, que la réfraction de rétoile en F est nuUej et que la hauteur du pôle est exactement connue. Ces deux
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suppositions ne sont pas nécessaires, si Ton veut se permeitre d'employer la loi des réfractions, suivant laquelle les tables sont conslrailes, et qui est donnée par la théorie et les observations. On vena {§. 255.), que les réfractions sont en raison des tangentes de la distance apparente au zcnit moins trois fois la réfraction, et simplement comme les tangentes de la dis lance zénitale, si elle est de moins de 60 degrés. Ayant donc observé les deux distances zénitales de l'étoile au méridien/ \7—(?, Ydzna', et nommant xz=:fV, x'ziidï). les réfractions qui conviennent à « et a! ^ et jSurPR la véritable hauteur du poiej on aura F V 11:90* — (3. Or il est
PV^=:PF-fF/-l- V/— yf/-|-Df/-~PD, et PF:=:PD, d'où l'on tire
(i) -xVY ■=la-\-x'~a~x, (2) iVY z=.a'^x'-^a-\-x.
Si Ton a observé de la même manière une autre étoile, et que l'on nomme b et h' ses distances apparentes au zénit, y et / ^ les réfractions qui conviennent à Z) et h\ on aura de même ^VYz:::b'-\-y^b-\-y, ce qui étant égalé à l'équation (2),. donne .
(3)- h-\-b'—a — a':=zx-\-x' — y~/.
Biais on a, suivant la loi précédente des réfiactions,
X : x' : : tang (a — Sx): tang (a' — 3 x^r. eir. faisant donc a — 3 xziz /;?, 1/ — 3 x^ziz m\_ b — 3 j zn «, b' — 3 >':=: n\ on
aura xzzz . r-^z. , r _: ; ensorte que 1 équation (3j deviendra
tgm ' ^ igm ' -^ tgm ' ^ ^ ^ '
... [h-\-l' — a — a.')\?ir\«^-m ,
ce: qui- donne en même tenis les trois autres réfractions,
,^x , tgm' ign , tgu'
( 0 ) .... X zz: X — — , yzzzx — , y — ,x ,
^ ' tgm ' -^ tgm' ^ tgm
ïl est vrai que les angles w, /?/, «, n' , renferment les réfractions inconnues
r, x' ^ y-> J'y niais comme elles sont extrêmement petites par rapport à a, a',
b, b' y on peut (es tirer, sans erreur sensible, des tables. Mais pour ne rien
supposée, on les négligera d'abord, en faisant mzna, niZZ.o'^ wzzb, îi'zzlL'j
et après avoir trouvé les valeurs de v, x\ j, y, au moyen des formules (4)
(5), on substituera ces valeurs dans m, in\ /;, //, pour trouv^er une valeur
plus exacte de x par le mo^ea de féqaation \^4)«
§. 234. On trouvera par la même méthode la vraie hauteur da pôle
et les vraies déclinaisons des deux étoiles. En effet on a x'ziz- ^^"^ ^ àono
tang VI ^ (par l'équation (4)) ,
. I / [h -H h' — g — a') (tang m -f- <ang m')
tgm-f-tg m'— tg 71 — tg 7Z.' > d'où il suitj par Féqualion (2),
r6^ . , . . aP .r._(^+^^U*gm4^f.mO-(g + aO(tg^ + tguO __ ^go» -aS langm -(- iaiigm'' — -tangu. — tangn' ^,
et par réquation (i),
tang m-4- tiing m' — tang n — lang n' Après avoir déterminé de cette manière, avec une grande précision,
la hauteur du pôle, t5t les réfractions à des hauteurs considé>rables, on trouvera d'une manière semblable, les grandes réfractions près de l'horison. Pour cet effet les lieux ^ont très-favorablement situés, dont la latitude «st d'environ 4'J°5 comme Paris, ensorte qu'une étoile passera au méridien très -près de rhorison et du zénit, en D et en F. En nommant donc x' la réfraction en D, les équations (6) et (2) donneront '
x' zn 180'^ — 2 (3 — • « — a* —' x^ (3 et X étant données par \ee observations précédentes. Si arzVy n'est que de peu de degrés, .x ne se montera qu'à 2f\ si la pa-rallaxe horisontale x' est trouvée avec une grande prcDision.
§. 235. Après avoir observée de cette manière les réfractions h diffé^ rentes hauteurs, on s'aperçut que, les hauteurs étant de plus de 3o ou 4° degrés, les réfraclions étaient à peu près comme les tangentes des distances au zénit (§. 233,)., et qu'elles changeaient comme les hauteurs, que par ex. k réfraction depuis 'ixf jusqu'à 4,^' diminuait de la même quantité, que de 40*" à 4'"- Ce n'est pas exact, et les tables, construites suivant cette loi, pour de petites hauteurs,, seraient très-défectueuses j mais on pouvait se ser- •V'ir de cette reîatioii, sans erreur sensihle, pour conclure par interpolation, d'une réiraction observée à une grande hauteur, une autre qui convient à une hauteur plus _ou moins grande d'un ou de deux degrés. Ainsi il fallait observer avec le pkns grand soin les petites réfractions à des hauteurs entre 3o et 4^ degrés, pour en conclure celles qui conviennent aux hauteurs plus grandes que 4^°? P^ii' ie moyen du rapport des tangentes. On imagina donc
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plusieurs moyens, pour o])serveT la valeur double ou h-'ipie d^une oetite réfraction , parce que les eireurs iné\ itabîes devaient the moindres daiis^ le même rapport. On se servit de ces niétliodes principalement, pour rectifier les réfractions qu'en avait déjà observées, et par ià les tables de réfractions. Pour s'en former une idée claire, il faut connaître l'influence de la réfra^ etion sur b hauteur du pôle,, qtie l'on suppose être déterminée par des étoiles circonpolaires.
§. 2J6. Soit (Fig. 42.) F le vrai pôle, S, Q\ les lieux vrafs d'une étoile au méridien, s, ç^/ les lieux altérés par la réfraction, QqzziJ^et Sszr./'étant les réfractions aux hauteurs apparentes R 9-, R5; soi! p le milieu de i'arc c/ s. En se servant donc de la méthode ordinaire (§. 49-)' '^^"^ ^^ correction des réfractions, on prendra p pour le lieu du pôle; et il es-ï p$ zizp q, c'est-à-dire, P S — P,y -f S 5 =: P Q -f- Pp — Q y, et P S := P Q, donc âP/j zzz Qq -f- Ss,. ou
C'est refTèt des refractions relativement à la hauteur du pôle: elle est la moyenne proportionnelle arithmétique entre les réfractions, qui conviennent aux deux hauteurs méridiennes de l'étoile qui a servi à déterminer la hauteur du polcf et cette valeur est exacte. Mais eiïe est aussi à peu près égale à la réfraction y^^, qui convient à la hauteur du pôle, si celle-ci est dé plus de 4'^°» ^t que la distance de l'étoile au pôle PS, PC, n'est que de peu de degrés: car alors (§. 235.) les réfractions des points P, Q, S, changent comme les hauteurs: on a doncj^ — /''': J''' — J^^ : : PO : PS : : i : i : d'où il suit y' -zz -— — zz V p. Aj'ant donc détermrné la hauteur du pôle par des étoiles, circonpoiaixes, suivant la méthode ordinaire (§. 49-5 sans tenir compte des rétractions, il faut la- corriger par la réfraction qui convient' à la hauteur du pôle qu'on a trouvée: le résultat est donc le même, qiie si l'on avait obser?é immédiatement le pôle, ou une étoile au pôle.
§.23";. Cela po&é, on comprendra aisément les méthodes suivantc-s, qui servent à déterminer les petites réfractions avec la plus grande précision. La pi'emiëre méthode est la même que celle qui a été employée pour les parallaxes ig' 221.), avec cetto diâerence, qu'il suffit ici, que les devi.i; obser-
9ZG ASTRONOMIE S P H É R I Q U E valeurs soient, Tiin au nord, l'autre au sud de l'équateur, et tx'ès-éloignés l'an de l'autre, sans qu'il soit besoin qu'ils se trouvent à peu près dans le même méridien, parce que les étoiles n'ont pas de mouvement propre. Ayant donc trouvé, par les observations et corrections précédentes, les latitudes "^ l>j [3, des deux lieux, A, B, il faut observer une étoile dont la liauteur méridienne est- presque la même pour les deux lieux, ensorte que sa distance à chacun des deux parallèles soit à peu près ziz -, c'est-à-dire, si la latitude b est boréale, p australe, il faut que la déclinaison boréale de l'étoile
0 soit a peu près zn b — — zz: !- ^ équation qui servira a choisir les
étoiles qui sont les plus propres à ces observations. Ainsi les réfractions au méridien seront à peu près égales dans l'un et l'autre lieu. Supposons que réloile soit plus près du zénit A que du zénit B, et que les réfractions en A et B soient /^^ y'; on avYaf''zi:f^-\-x. La distance de l'étoile au parallèle ou au zénit des deux lieux ne sera pas exactement : supposant donc que la
distance vraie au zénit A soit sznz , celle au zénit B sera cm ;
tandis que les distances apparentes sont, au zénit A, s' zz: — ^
au zénit B, cr' zz: ^ , 5 et o-' étant donnés immédiatement
par les observations. On connaît donc la distance apparente des deux parallèles s' -\- ^' zz h -\- '^j — if — Xy et la distance vraie s A^ <j zzl b -\- '^'- <-Voù Ton tire (•« -f- <^) — i^^' ~\~ '^')-) '^^
C'est la somme de deux réfractions qui conviennent aux distances zénitales apparentes / et a'. Comme Z» -|- P ii^ sera guères au delà de 90*, s et cr ne seront pas plus grandes que 45*i en peut donc employer les deux relations' précédentes (§. 235.) , attendu que la ditlérence entre s et o- est supposée/tiès-peiite : conséquemment on peut partager la somme Z»-|-j3— (-s'-f-o"') en deux portions à raison de tang 5' à tang cr% ou supposer la diiTérence des réfractions proportionnelle à celle des hauteursj c'est-à-dire
ic zz m {(î — s), Iriiaginons maintenant une autre étoile qui passe au méridien précisément à la même distance au zrnit A et B, c'est à-dire à la distance Szz: zz; ,
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et supposons la" réfraction à cette hauteur nnf-ziLf -f-s.- on aura pareillement
« zz m iS — s) z= — ^^ zz -, d'où l'on tire
(.) /=:/' + îx=: *-i^::^ïil±^^ (par l'équation (.)).
Il en résulte cette règle:
La demi -somme des distances apparentes au zènit^ est ôtèe de la demu somme des hauteurs du pôle: le reste sera la réfraction à la distance au zénit, gui est égale à la demi'somme' des hauteurs du pôle.
Comme ces observations donnent la réfraction double 2jrn:5-|-p— (s'-j-cr'), l'erreur sera deux fois moindre.
§. 238. Une autre méthode, qui suppose une situation particulière du lieu de l'observation, donne la réfraction triple, ce qui réduit les erreurs à un tiers. Soit {Fig. 44.) PMAQ le méridien d'un lieu M, ses intersections avec l'équateur pt les tropiques, A, B, C, les pôles P, Q, l'obliquité de l'écliptique ABiiiAC=i:s, la hauteur du pôle AM=i:(3, et supposons que les points P, B, C, soient rapprochés du zénit M par les réfractions, de Vpz=if, Bbz^ifr, et Qczizf", ensorte ^v^^ f, f , f" , soient les réfractions qui conviennent a la hauteur du pôle p zz:: 90** ; — MP, et aux hauteurs apparentes 90® — Mi» et 90*^ — Me. Supposons la situation du lieu M telle, qu'il soit à peu près MC = MP, donc (5 -f- s z= 90" — p ou p =r — zn Sj" \Ç>' : alors y et y' appartiennent à des hauteurs presque égales, 90" — MP zz pzzSJ'^iô'; conséquemment, quoiqu'*il ne soit pas permis de tirer des tables les réfractions elles-mêmes, on peut sans aucune erreur y prendre leur différence. D'ailleurs, MB étant de ,9 à 10 degrés, la réfraction y ne sera pas au delà de lo"^ on peut donc tirer y' des tables de réfractions, sans erreur sensible: cela posé, on connaît y zza ety^'' — ,/:=«.
A}'ant observé la latitude apparente ^^^1:90"* — M/?, et par le moyen des hauteurs méridiennes du soleil aux solstices d'été et d'hiver, les distances apparentes au zénit, yihz:z.h, Mczzc^ on connaît
P' — p -f- / , §. 236.), M/? =1 90° — p', M c =: c, M B == Z- -f a, donc B/;=i3-}-a-[-9o«— p', et MyD-[- Mc + B/p=:t8o°— 2p'-{-c-|-Z' -^a = S. Mais on a aussi Mp z= M P — /, Me =: M C —f", et en faisant Ç^q-=z.Vp ■=:/, Bp — C(/^CQ—f; d'où, à cause de MP -f-MC-j- CQ = 180% on tirera
Mp -j- Me -fBp =:.i8o'' — 2/—/'' = S. En égalant ces deux valeurs de S, on trouvera 2 p' — c — b — a:ziif-\-f^'-^:i ^f~\~ ^> donc ia réfraction à la hauteur apparente p',
Le Cap de' Bonne-Espérance, dont ta latitude est —33® 55', ayant la situatioît que cette méthode suppose, Lacaille profita de son séjour au Cap, pour employer cette méthode avec un grand succès.
§. 239. Si la hauteur du pôle, et par conséquent aussi celle de l'équateur, est renfermée entre 3o° et 60", les observations des équinoxes donnent un moyen de trouver avec une grande précision, les réfractions qui conviennent aux hauteurs du pôle et de l'équateur. Le soleil ayant été observé au méridien les jours des équinoxes du printems et de Tautomne en: S et 5 [Fig. 23.), à des hauteui-s presque égales, on trouvera, par la méthode ©xposée plus haut (§. gS. suhr^), la différence TY entre les ascensions droites vraies, qui n'est pas altérée par la réfraction: on a donc AT =1:90'° ^
et les changemens diurnes de l'ascension droite et de la hauteur au méridien donneront le teins où AT était nul ou T^ziiiSo®, ainsi que la hauteur méridienne qui répond à cet instant, c'est-à-dire la hauteur apparente de l'é- ' c|iiateur U^ ou ce qui revient au même, la hauteur vraie b avec sa réfraction g, savoir h'-zizb -\- g, La hauteur du pôle, observée par le moyen des étoiles circonpolaires, est la hauteur apparente (3^ n: (3 -^f. On connaît donc par les observations è'-}-p'=B, et Ton a B =1 ^ -[- P +/+ ^- C^^ ^ + P étant égal à 9,0 degrés, il viendra
Comme V et (3' sont plus grandes que 3o°, on a (g. 235.) ^r^ :r cot (3^:cot ^^^ç
f tang h
T T ft T\ ^ ri
l%b':i%^', Q^-r-rz^^Tzrr—ZTT,' En substituant donc/-|-ê^ = B — 90°, on aura
(B — 9o^]tg6' (B — 9()°lsinJ''cosp'' (B — 90°) sin h'coi ^'
^ '-"' "tgô^-Mg'p^ ~" sm [h'-h^] ~~ cos (B — 90^) ^
Puisque B '—90^ n'est que de quelques minutes, &n peut faire cos (B' — 90®') '■;^^^ ce qiii donne fzz (^B >— 90'*} sin b' cos (3'»
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§. 240. On peut enfin quadmpîer l'éifêt des réfractions, par un procédé semblable à celui du §. 287, et par là rendre quatre fois moindres les erreurs inévitables. Supposons deux observateurs en M et en N {Fig. 45.)» soient AM=:(3, AN = ô, les latitudes vraies, Vp:=^f, ^qzz.f', les réfractions qui ont lieu aux hauteurs du pôle observées, p', V\ oa aura (3i=(3'— ^.^ biizb'—'f^ donc l'arc compris entre les parallèles vrais MN =: p +• ^ = i3^ 4- 6' — (/-f/Ô.
Ayant donc observé en M et en N la hauteur méridienne d'une étoile S, qui a à peu près même distance aux parallèles M et N, ensorte que sa décli-
naison AS soit à peu près, ô' = ■ -^ supposons que ses lieux apparens,
par rapport aux lieux M, N, soient s, cr, et les réfractions Sszzig, S 5- = ^', qui ont lieu aux hauteurs apparentes 90** — MiS et 90° — No". Cela posé on a
. MN z= M5 4- No- -f ^ -I- /, M5Z=:5 et No- 1=0- étant donnés par les observations au méridien. En comparant les deux valeurs de MN, on trouvera
la somme de quatre réfractions qui, à la vérité n'ont pas lieu à la même hauteur. Mais les quatre hauteurs étant supposées assés considérables , on partagera la somme S en quatre portions, à raison des hauteurs [3', b\ 90°— 5, go° — 0- (§. 235.J : ce qui donnera les réfractions à quatre ditïerentes hauteurs. On verra bientôt, comment ce partage peut être effectué avec une précision encore plus grande.
§. 241. Par le moyen des méthodes précédentes, On a déterminé les réfractions à différentes hauteurs: et ces observations, combinées avec la théorie ou l'hypothèse dont il sera parlé dans le chapitre suivant, ont servi à construire des tables de réfractions pour toutes les hauteurs depuis o jusqu'à 90°. ' Mais puisque l'air qui nous environne est la cause de la réfraction, la variation de l'état ou plutôt de la densité de l'atmosphère, qui est indiquée par le baromètre et le thermomètre , doit nécessairement altérer la réfraction: les tables ne peuvent donc être justes que pour un certain état de l'atmosphère, et l'on s"est servi des observations les plus délicates, appuyées par la théorie, pour calculer la variation des réfractions, qui dépend de
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l'état variable de i'atmosphère, pour les différentes hauteurs du baromètre et du thermomètre. Parmi les tahles astronomiques, publiées par le bureau des longitudes de France^ on trouve à la fin de la /. Partie, les tables de réfractions, dont la Tub. IX. renferme les réfractions pour l'état moyen de Fatsnosphère, la Tab, IV. présente les logarithmes de cette léfraction moyenne, auxquels il faut ajouter les logarithmes, tirés des Tab. VI„ et VIT, selon la hauteur du baromètre et du thermomètre: la somme de ces trois logarithmes donne {Tab. VIIJ.) celui de la réfraction vraie^ (Quelques observations -font même croire, que non seulement les réfractions sont différentes en différens lieux , ma's que dans le même lieu , et à égales hauteurs , elles sont plus grandes dans la partie méridionale du ciel^. que dans la partie septentrionale {^). . , ' '
§. 242. Aussi tôt que la loi des réfractions à différentes hauteurs s été découverte, il parait qu'il suffira, d'observer une réfraction quelconque à une certaine hauteur, pour déterminer la quantité de la réfractron horison» taie, ainsi que de toutes les autres. Mais comme la véritable base des tables est la réfraction horisnntale ^ laquelle, étant la plus grande, est la plus propre à déterminer les autres j et que d'ailleurs la loi qui a lieu à des hau-= teurs considérables, ne peut pas être appliquée immédiatement aux réfractions, près de l'horison: il sera bon d'exposer ici les méthodes, par .lesquelles on peut observer immédiatement la réfraction horisontale. Nous commencerons^ par une méthode qui^ à la vérité, n'est pas favorable pour la pratique, attendu qu'elle suppose une observation, très -difficile à faire exactement. Elle consiste à observer le point de l'horison où se lève ou se couche une étoile dont la déclinaison est connue, dans un lieu dont la latitude est aussi connue, c'est-à-dire son amplitude ortive ou occidue. II est aisé de voir, que cet arc de l'horison est pareillement altéré par la réfraction: ayant donc calculé l'amplitude vraie» sa comparaison avec l'observation donnera l'effet de la réfraction dans l'horison.
Soit {Fig- 46- J V le zénit, P le pôle, R le point nord de rhorlson HR, RC=::9o°, donc C le vrai point est ou ouest, et AB le vrai parallèle
(i) Voy. Méthode directe pour déterminer les réfr. par M^ Cas'sinL Mém. de JParis^ année i^J^^
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d'une étoile, partant CBzna son an>plitude vraie. Concevons un cercle h r parallèle à Fhorison , et abaissé sous lui de la réfraction horisontale x: alors, A étant la commune section de cet almicanta]fat et du parallèle A B, l'étoile sera élevée par la réfraction de l'arc ADizix: elle se lèvera en D, et son amplitude apparente sera GDzna', qui doit être observée exactement. Maintenant il s'agit de calculer l'amplitude vraie CBz=:«, et de trouver la réfraction horisontale ADz^^, par le moyen de l'arc BDz::^''— a» Pour cet effet, soit la hauteur du poie PR=:[3, la déclinaison Szzigo'* — PB=:9o°— PA; Cela posé on aura (§. i8i,) sin «=:——, PVB — 90°— a, PVA:=90*— a', et les triangles PVB, P VA, fourniront les relations suivantes, cos P B zi: cos P V cos V B -f sin P V sin V B cos P V B, cos P A =z cos P V cos V A -[- sin P V sin V A cos P V Ae En substituant PBzziPA, VBzngo^, YA^zizgo'^'^x, on aura cette équation,
(i) . . . . cos p sin azzz — sin (3 sin :r -|- cos (3 sin a' cos x. Pour en conclure immédiatement l'inconnue x, il faudrait résoudre une équation du second degré; mais on n'en a pas besoin, pour trouver la valeur de
i-, „ . sin a'
Xf aussi exactement que les observationis le permettent. En taisant — -r— zztgç, on connaît c, et l'équation (i) prend cette forme,
sin ( c — x) ,
eut B sin a zz tg c cos x — sin x m , donc
^ ^ cos c
' . sin a cos c sin a sin c sin ô' sin c
C») . . ♦ . Sin ic — x)zzi r— — . j~ T— -ji
^ ^ ^ ^ tang [3 sin a,' Cos p sin a'
et xznzc — (c — x).
Ainsi le petit angle x est donné par la différence entre deux grands angles,
ce qui ne peut pas donner une grande précision. Il vaudra donc mieux chercher
X par une approximation. En faisant sin a' cos a; zz: sin A, on trouvera une
valeur très-approchée de l'angle A, en mettant à la place de x, Sa' ou 33^-
alors l'équation (1) deviendra
./ .. -N -.A — a A-f-a (3) . . . . sin X zn cot (5 (sin A — sin a) =1: 2 cot (3 sin ■ — cos •
La seconde approximation donnera sin K'z:^ sin a' cos x'^ et
Sin xzn "i- cot 3 sin cos . •
Une approximation plus simple, et non moins exacte, sera donnée par le proce* dé suivant. Gomme x n'est pas plus grand que '6d\ on peut d'abord mettre
X au lieu de sîna;, et i au lieu de cosx, dans réquation (i), d'où l'on tirera
(q.) .... a; zn cat (3 (sin a — sm a) zn 2 cot S sin cos zn 3/,
On pourrait se contenter de cette valeur^ mais on trouvera x pl-us exactement par ia seconde approximation qui donne
sin a; m cot (3 (cos ^^ sin ft' — sin a), ou après avoir calculé sin B =z — '■ — ,
cos x/-*
siaxzzcotiS cos a;' (sin a' — sinB)z=; 2 cot Scos a;' sin cos — -— .
Il est vrai que l'azimut au moment où l'étoile est dans l'horison, est difficile à observer exactement. Voyons donc, comment la valeur de x est affectée d'une erreur commise dans Fobservation de l'azimut a\ Pour cet effet, différent ions l'équation (i), ce qui donnera
.^ d a' co% a' . , . , ^ 5 /cos a' <^ ^ — : — r— — : — ;; — - , OU a très-peu près, axzzi — — ,
tg (3 + sin a'' tg X ' ^ ^ ' tang(3 ^
d'où il suit d a' -.d x:: tang p : cos a\ Si donc la latitude [3 est plus grande
que 45®, d X est toupurs moindre que d a', et l'erreur diminuera, à mesure que l'amplitude est plus grande. Si l'on clioisit une étoile, donc le parallèle est presque entîprement au-dessus ou au-dessous de rhorison, on a à peu près cos a' 1:1: o, et l'erreur est tout-à-fait insensible. Quand le parallèle touclie Ihorison en R, on a sina'zni, ce qui étant substitué dans l'équation (1), donne
cos (j3 -|- ^) zi: cos (3 sin a ziz sin ô"., d'où l'on tire immédiatement (3 -}- x zz: 90'' — ô~, ou .r zz 90° — ô" — (3.
§. 243. La méthode suivante peut servir à déterminer immédiatement par observation , toutes les réfractions depuis le zênit jusquà fhorison. Elle consiste à observer une étoile deux fois dans le même cercle vertical, ou dans ses deux passages au centre de la lunette, le quart-de-cercîe ayant la même position. Si Ton a encore observé l'étoile au méridien, Fintervalle du tems donnera les deux angles horaires vraisj et si Ton connaît la hauteur du pôle, ou si l'on a observé les azimuts vrais^ qui ne diffèrent pas des apparens, on peut calculer les hauteurs vraies qui, comparées aux hauteurs observées, donneront les réfractions. Soit {Fig. l^'^.)^Vi Thorison , V le zénit, P le pôle, MABN le parallèle d'une étoile qui a été observée au méridien en M, et deux fois dans le cercle vertical VABG en A et B^ l'azimut vrai HVCzza, qui est
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le même pour les deux observations^ les angles lioratres vrais. VP Azz'V . VPBzn7', la hauteur du pôle 90°— VP— (3, la déGlinai<soào 9i^-»«PB:=z5V les distances apparentes au zénit^ qu'on a observées, «, a-, lés ' <iist4nces vraies^ qui sont inconnues, YAzz.a-j YBzz:x\ Les triangles VP,A, VPB^ fournissent ces relations, - ._
,x ,-r, . ,-n-n . *• sin ^ tg; r/ cos ? -f sin 7 sin 3 f£ Cfcos 7'^.sin ^-^
(i) cotP AmcotPBzrtangô^zir — "-— — zn — ^— ~~ _°
^ cos |3 tan^ a cos j3 tang a ^
d'où l'on, lire , - "
\ N ■ n— sin7'— sin7 col 1(7 +-7')
(2) . . . . sm Q n: 7 ^ 13 ■ — — — — '
^ (cos 7 — cos 7') tg a tang a " '
Cette équation donne la latitude vraie,, indépendamment des réfractions, si Fazi-
mut a été observé. Alors on trouvera aussi la déclinaison vraie au moyeu
7^+7 eot
de l'équation (î): en y substituant la valeur /a) tanga=r ^ — on aura.
^ sin j3 '
cos 7 eot — 1- sin 7 cos 7 cos — - |- sin 7 sin
*angô:=< L^ _ — ___ ^ __„2_, donc
eot § eot . eot (3 cos — ^-L
7'— .7 cos-
.(3) , _ . fang 5' = tang S !__,.
eos
Ensuite on aura dans les mêmes -triangles,
,,. ^ sin a -f- sin S cos a <g 7 , , sin a + sin 3 cos a ta; 7*" (4) ... . cot:r iz: , eot. .a; zz ■ -! , ■ ,
^^ cos jj Ig 7 ' cos (3 tang 7' '
Ayant donc calculé les angles 4", xj^', par les équations tg \|^ ziz sin j3 tang 7^
-,/.-,,,/ . sin a cos \I/4-cosa sin \1> sinfo;-+-\I/l
tang 4»'=: Sin (5 tang 7% on aura eot^=z ■ — — zz — !^ — -^, dono-.
cos j3 tang 7 cos 4^ eot ^3 sin ^ /irv ^ eot S siji \L/ ~ eot 8 sin \J/' (5) .... tang X =z ^ ^ et tang a;' rz ^ '
ce qui donnera tes réfractions x — a et x^ — c', qui répondent aux hauteurs âpparenfes 90* — a et 90° — a\ Mais comme l'azimut est difficile à observer exactement, on peut supposer la vraie latitude p' connue par une des méthodes précédentes. Alors on aura par Féquation (2) tang a zz: ^"' ^ ^ — — — ^
sin |3 *
par l'équation (3) ô", et par les équations (5) x et x\ On peut aussi trouver X, x', sans connaître l'angle a. En efïèt, les mêmes triangles donnent (6) . . . . cos a; z= sin [3 sin ô-|- cos (B cos 5" cos 7, cosx'zzsinpsinô-^cos jScoso 005 7',
cos 7 CCS 7'
d'où il suit, en faisant tang (p zz; et tang (p'z= ,
cos j: ~ sin p (sin d -|- cos ô" tg <p), donc
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(7) .... cos X = £^ sin (ô- -\- (^\ et cos x'zn £^|-, sin [^ -\- c^O- Les seules étoiles propres à ces observations, sont celles qui culminent entre' le i^zénit et le pôle, parce qu'autrement le cercle vertical VC ne pourrait couper leur parallèle en deux points: il faut donc que S"- soit plus grand que p. Du reste il n'est pas nécessaire que l'étoile ne se cduche jamais, ainsi que dans ]a. Jigiire 47, parce qu'elle n'est pas observée en N. Supposons donc que le parallèle devienne plus grand, ensorte que M avance jusqu'au zénit, et que N tombe sous Thorison: alors l'étoile aura dans sa route diurne, toutes les hauteurs depuis o jusqu'à 90°. On peut donc changer (Fa^imut HVC de manière que a et a' reçoivent toutes les valeurs entre o et 90**, ce qui donnera successivement toutes les réfractions depuis la réfraction horisontale jusqu'à celle au zénit. Pour que M tombe au zénit , et N sous rhorison, il faut que PVsoit plus grand que PH, ou que la hauteur du pôle soit plus petite que 4^ degrés. •
§. 244« Quand on a déterminé, par les méthodes précédentes, les réfractions aux hauteurs de 40** ^ 9°*? on peut trouver très-exactement la réfraction prés de l'horîsnn^ par le procédé auirant. Si la hauteur du pôle est d'environ ^5 degrés, on connaît la réfraction à cette hauteur (^§. 2.36.), et par conséquent la vraie hauteur du pôle. Ayant donc observé une étoile (/%. 47') ®i^ M au méridien près du zénit, et en B près de l'horison ou dans l'horison même , on connaît aussi la réfraction à la distance apparente au ■zénit, qu'on a observée, d'où l'on tirera la distance vraie YMziza. Cela donne PM:=:PV- — VM, c'est-à-dire 90° — on: 90° — p — a , ou la déclinaison vraie ô~ zn (3 -j- «. Connaissant donc dans le triangle VPB, l'angle horaire VPB:i=:7 par le tems, et PV = 90° — p, PBmgo® — S-, on trouvera la hauteur vraie BC=i:vi, au nioyen de l'équation ï. i. (§. 34.;: cette hauteur comparée à la hauteur observée v]', donnera la réfraction yf — v) pour la hauteur apparente V)' qui est très-petite, par hypothèse. Si l'étoile a été observée au méridien mêftie en N, 7 est =180*, cos7r=:— 1, et l'équation I. i. donne sin 75 zz — cos (^(3 -|- ô), donc v] ~ p -|- Ô' ~ 90°, c'est-à-dire Hî^ = H P — P N»
CHAPITRE m
Théorie physique des réfractions.
§. 245. V->'omme cette matièx-e appartient proprement à la physique, nous nous bornerons à exposer ce qui est nécessaire , pour se faire une idée de la loi des réfractions astronomiques. Les principes qui seront empruntés de l'optique, sont connus de tout le monde;, et fondés sur des expériences si simples, qu'on peut s'en convaincre d'une manière sensible, en faisant passer le rayon de lumière par une petite ouverture dans une chambre obscure.
Un rayon de lumière AB^i*?^. 48.), en rencontrant obliquement en B la surface plane MN d'une masse transparente, plua ou moins dense que la masse MAPB^ laquelle il vient de traverser; au lieu de continuer sa route suivant BD, prolongation de AB^ s'infléchira, en prenant une autre direction BC, qui fait avec sa direction originaire ABD un angle CBD, ensorte que le rayon entier ABC est brisé ou réfracté en B. Ayant mené par B la ligne PBQ perpendiculaire à la surface MN, AB est appelé le rayon înci- (lenf, BG le raj^on réfracté, ABP l'angle ô^ incidence ou ^inclinaison, QBG Vslw- ^Q rompu; la différence entre ces deux angles, ou l'angle CBD, compris entre le i-ayon incident et le rayon rompu, est la réfraction. La masse MQCN qui produit la réfraction, est appelé le milieu réfringent, la surface nfringente est MN où se fait la réfraction.
§. 246. Les principales expériences . sur lesquelles il faut fonder cette théorie, sont les suivantes.
I. Le rayon rompu BC est constamment dans le plan A^BP, conduit suivant le rayon incident, et perpendiculaire à la surface réfringente: c'est pourquoi ou a appelé plan de la réfraction, \q plan A PBQ CD, dans lequel
se fèît îoiile la réfraclion, qui par coEséqueni, ne fait pas sortir la lumière de ce plan.
2. Si la lumière passe d'un milieu moins dense MPN dans un milieu, plus dense MQN, le rayon rompu BG se rapproche de la perpendiculaire VQ, de sorte que l'angle rompu est plus petit que l'angle d'incidence; le contraire a lieu, lorsque la lumière passe dans un milieu moins dense, ïl est visible, que ees phénomènes seraient absolument les mêmes, si la lumière éiait aiàrée par les deux milieux, séparés par la surface réfringente, suivant cette loi^ que les milieux attirent plus fortement, à mesure qu'ils sont plus denses. En effet, puisque les deux attractions sont perpendïcukires à MN^. la résultante sera leur différence dirigée vers le milieu le plus dense, suivant BQ ou BP, ensorte que la lumière, aj^ant deux vitesses suivant BD et BQ^ ©u BP,, prendra une direction moyenne B C ou B E. D'ailleurs il est évident que, BG étant une ligne droite, la lumière n'est réfractée qu'une seule fois^ au moment de son entrée dans un autre milieu»
3. Les &mm de l'angle d'incidence et de l'angle rompu sont dans im rapport constant,, auel cjue soit le premier angle, tant que les deux milieux sont les mêmes| c'est-à-dire
sin QBD rain QBC :: m vw,- Ee rapport — est fonction de la densité des deux milieux, mais îi est indépendant de l'angle d'incidence: par ex, la lumière passant de l'air dans le verre j m est à n comme 3 à 2j si elle passe de l'air dans l'eau, on a trouvé m-n;:L^:.X Cette loi fondamentale des réfractions, découverte au com.men^ cernent du dix.-septième siècle, a été constatée par une foule d'expériences.
4. Lorsque la lumière passe d'un milieu A moins dense dans un mi= îieu B plus dense, l'angleVompu est. plus petit que l'angle d'incidence3 il est plus grand dans le cas contraire (n» 2.). Dans les deux cas, le rapport de» sinus de ces deux angles est la même, mais, l'un est l'inverse de l'autre: ù dans le premier cas, sin ABP est à sin QBC comme m à n, on aura dans le second cas, le rayon incident CB étant réfracté en BA, sinQBCtsin ABP: rwswj ce qui- est le même rapport; d'où il suit que, ai le rayon, étant arrivé ea C5 rebroussait chemin^ il prendrait la aaiême route qu'en arriyaaî.
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5. Sïl y a au dessus du plan MN un milieu 0: {Fîg. ^g.), entre le* plans parallèles MN.. m ri. un irilieu 3 plus ou nioias de2is6 , et au dessous de mn le preiTiier milieu ocj la lumière, en passant p^r ces trois milieux, sera brisée en B et C ensortej, qu'elle finira par iraverser le dernier milieu a suivant la direction CD, qui est parallèle à sa direction originaire AB5 de sorte que la réfraction est annullée. C'est une euite immédiate du ji. 4. Si sinABP est à sin CBQ comme ?n:n^ on aura smBCp'.sin gGT)'.:n:ni, et BCp = CBQ, donc s'm ABF t &'mqCD :: mm n.mi: 1: i ; ÂBP zr ^CD., et CD parallèle à AB.
6. L'expérience donne le même résultat, lorsque k lumière passe par plusieurs milieux de différentes densités, séparés l'un de l'autre par des plans parallèles j pourvu que le premier et le dernier milieu soient les mêmes. Il est aisé de l'expliquer par la proposition précédente. Soit {Fig. 5o.) ABCDEF la route de la lumière par les milieux a, (3,7, (3, a, et soient PC, pq^ B.S, rs, perpendiculaires aux plans qui séparent les milieux, et par eonséq^uent parallèles entre elles: alors ks angles d'incidence seront ABP zz a, B.C/JZzp, CDErz:7, DErzrô^, les angles rompus CiSÇzza^ T>C(fT=zh, EDSzzc, FE5ZZ0?. En supposant donc les rapports de réfraction entre
les milieux a, 3., zz — , entre les milieux S et 7 zz — , on aura sin a : sin a : ;
mm, sin p:sin 6: : /j,:.v, et par le /z. 4- sin 7 rsin c: : v:/a, sin ô':'sin c? : : b:/7j^ d'où l'on tirera, en composant les proportions^
sin a sin p sin 7 sin ô' : sin a sin b sin c sin c? : : /rz /x v n t « v jki m : : i : i. Or, (3 étant zztt, 7zz/^, ô =z c. on a azz:d, et AB, E F, sont parallèles.
7. Si la lumière passe par un nombre quelconque de milieux, tous séparés l'un de l'autre par des plans paralibles^ le premier milieu étant appelé a, le dernier co^ la réfraction totale sera la même, c'est-à-dire la lumière traversera le dernier milieu w suivant la même direction, ou le rapport entre les sinus du premier angle d'incidence et le dernier angle rompu sera le même, que si la lumièrfi avait passé immédiatement de a en co. Cette expérience, qui est d'une grande importance dans cette théorie, se déduit aisément de la proposition précédente (n. 6.). Considérons trois milieux, a, p, 7, (Fig. 5o.)î et supposons qu'au dessous du troisième milieu 7, qui
est ici le dei'nier, il se trouve encore le preirler a, et que le rapport àes réfracîions, lorsque la lumière passe de a en p, so\ïziim:n, de p en 7ziip-:v, de y en azzzoc'.y. En désignant les angles de la même manière que n. 6.. on aura ces proportions, ABGDE étant la route de la lumière par les milieux a, p, 7, a:
sin a : sin a '.: m : n, pour le passage de a en p, sin « : sin Z> : : p. : v^ — — — de p en 7, sin b : sin c : : x : y, — ~ — — de 7 en a. La composition des deux premières proportions donne
(i) .... sin a : sin b zi: m p. : n ■^, pour le passage de « en 7 par p. D'ailleurs, on a (par le n. 4 ^t la troisième proportion).-
(2) . . . . sin c : sin b : : j : ci\ pour le passage immédiat de a en 7. Enfin il suit du n. 6. x]ue DE est parallèle à AB, ou czna, parce que le 'premier et le quatrième màlieux sont les mêmes (a). L'équation (2) de- %^ient donc, sin a : sin 5 : : j : .t; ce qui étant comparé avec l'équation (r); donne j : a; : : m |x : « v; c'est-à-dire,, la réfraction est la même, soit que la lumière passe de a en 7 immédiatement, soit qu'elle y passe par un troisième milieu p. Maintenant, s'il y a quatre milieux au lieu de trois, ce cas se réduit à celui que nous venons de considérer, parce que la réfraction se fait dans les trois prem.iers milieux, comme s'il n'y en avait que deux. C'est donc encore vrai, lorsqu'il y a cinq, six, et autant de milieux qu'on veut»
§. 247. En appliquant ces expériences à l'atmosplière , qui enviroiine la terre comme une couche sphérique concentrique, sa densité croissant continueilem.ent vers la terre; on sera convaincu de la vérité des propositions supposées plus haut (§. 228.). Les plans réfringens. MN sont ici des surfaces splîériques autour du centre de la terre, ou plutôt des plans qui touchent ces surfaces; la perpendiculaire PQ passera donc par ie centre de la terre et le zénit de l'observateur. Le plan de la réfraction est verlical, et la réfiacticn ne fait pas sortir l'aslre de son cercle vertical t§. -2^6. n. i.\, ou ce qui revient au même, elle ne change pas l'azimut. Le rayon de lumière est rapproché de la ligne verùcale (^§.. 2./{6. 11. 2.), donc la réfraction
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angnierile îa hauteur. En nommant 7] la hanleur vraie, r\ la hauteur apparente,, ou altérée par la réfraction^ on a (§. 246. n. 3.) cos y]'ii: ,a cos 7), et /;. ■< i: d'où il suit sin (_V — >1 = cos t] (sin Y ~ f^- sin -/î\ Le dernier facteur est toujours très -petit, parce que /x dilFère peu de Tunité: sin (?}' — 7]) décroîtra donc à peu près comme cos t), et la réfraction tj'' — • y\ diminuera avec la distance au zénit. Si ii =: 90*, on a cos r. rz o, et la réfraction est nulle au zénit. Si MN {Fig. 4B.) est la couche d'air la plus élevée, dans laquelle le rayon de lumière entre suivant AB, il est évident que la réfraction dépend uniquement des couches d'air qui sont au dessous de MN, ainsi que de la direction AB, et qu'il est indifférent, si la ligne AB est plus- ou moins longue: d'où il suit, que îa réfraction est indépendante de la distance des. astres, pourvu qu'ils soient hors de ratmosphère..
§. 243. Ea concevant la terre, environnée de son atmosphère sphérique et concentrique, et en se rappelant, que la densité de l'air augmente de haut en bas suivant la loi de continuité; on verra aisément, que la réfraction doit nécessairement dépendre , et de la loi suivant laquelle la densité de l'air augmente, et du rayon de cette surface sphérique, ou de la hauteur de la surface supérieure de falmosphère. Le rayon de lumière, en traversant l'air ^ pour frapper Foeil à la surface de la terre, entre dans chaque instant dans un milieu plus dense, il est donc continuellement rapproché; de la ligne verticale: pas conséquent, sa route par les airS: sera une ligne courbe. Imaginons un nonibre infini de cercles concentriques, qui partagent la commune section de l'atmosphère et du plan vertical de l'astre, en anneaux infiniment minces: alors on peut supposer chaque anneau d'une densité uniforme, de sorte que îa lumière, en entrant dans chaque nouvelle couche, est réfractée une seule fois, d'un petit angle que Ton peut regarder comme la ditrérenlielle de la réfraction totale , qui sera la somme de toutes, ces' réfractions infiniment petites: la réfraction totale sera donc trouvée par rintégration. L'espace d'où la lumière passe dans l'atmosphère, peut être re» gardé comme vide, ou comme rempli d'un fluide uniformément dense: dans. le dernier cas, le rapport de la réfraction entre ce fluide et la couche S4i««périeure de l'air nous est absolument inconnu..
§. 24§.- L-Irypotîièse .imagmée par Cassini e€ï sans ciouie Î2 plus simple,- Quoique il n'y a.it pas de doiilej que la densité de Pair., dans toufe Fëtendsre de ratniosphèr,e 5 r^e varie dime couche à rentre, on peut cependaut iniaginer un flnide d'ane densité nioyenjie et .conslanie,, telle qu€ 1?^ réfraclrion. unique que la iiimière éprouverait tout d'un ccup dans .ce fluide, isoit égaie -à îa somme des réfractions qu'elle éprouve. aciaclieiiimenl dans toaie sa- route par les airs. Celle route fictive sera droite , ou plutôt composée de deux lignes droites qui touchent la vraie courbe à sm deux exlrciiiités , le point le plus élevé de l'atmosplière ^t Toell. Comme cette hypothsss suppose deux choses, la densité moyenne de l'air ou le rapport de la réfraction unique, et la hauteur de l'air .moyen; deux rélractiQns, observées à différentes hauteurs, suffiront pour cela.
^Cett-e id^e est ingénieuse, et n'admet aucun doute: c'est-k-dire. pour chaque réfraction particulière qui est l'intégrale d'un nombre infini de réfractions élémentaires, on peut supposer une den&ilé moyenne d^ i'air, qui produirait d'un ccup la même réfraction totale. Mais il est possible que la loi des réfractions dans l'atmosphère est telle, qu'il faut adopter une autre densité moyenne pour chaque angle d'incidence , ou pour chaque hauteur des astres: dans ce cas l'hypothèse ne serait d'aucun usa^e. Cette question ne peut être décidée que par les observationso
Soit {Fîg: Si.) G le centre de la terre EH A, FBè la couche supérieure de l'air moyen, supposé d« densité constante., BH son épaisseur,, CV la ligne verticale d'un lieu A, ABT son horison, SB le rayon de lumière cfai , par la réfraction, prend la direction horsisontale BA, donc SBTzz:,/" la réfraction horisoEtale» Une autre éloilo s étant vue suivant la direction Abi^ shtzz.g sera la réfraction à la hauteur apparente BAb-zri: supposons donc, que / et g soient donnés paries observations, et nommous A B C ^ Cp , k:bC-=.^., Alors, sin S B D : sin T B D : : sms bd : sin th d : : a : i., sera le rapport constant des réfractions, et /.i >> i. On aura donc (1} , . . .sin {(p -\-f) = )x sin (p., et sin (\\j -\-^) 7=: fx sin \|y,
d'^ù l'an tirera ^g'^^—^rf' ^§ "^ " jrir^si ' P^"^""''^
(:.) . . . . .in (p ::=: ^ ^^.Jl^^^zT]::^) ' ^^ ^"^ ^ =^ TôT^^r^oliTo *
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En faisant donc GAzzCEn;./, CBz:z Cù zz^x,. les triaiigWs ABC. AùQ^ domieroat a? iz: - — — m— r— ,— , clou il suit
sin.cp sin \f>
(3) , . . . sin y zz: cos y)- sin cp^ La subsiitulîorx de cette valeur dans les équations (2)^ donnera
_ sin^y(,u.^— 2 fvcos/-4- i) =cos7îsin/y(ju.2_ 2 ^ cos ^ -f i),. d'où il résultera pour /a une équation du second degré. Comme elle est un peu conijîîiquée, 011 peut se servir d approximations successives. Les équations (i) donnent »in((p'4-/)— sïn(p=r2sin|/cos(cp-|-|/)zi:(/A — î)3inCpV '
«in(4/H-âO— sin^|^ — 2sin|^cos(xj/-f'I^)z=:(t(,~i)sinv|/~(|a~- (3).
d'où Ton tirera
^ cos v) sin (p = sin |^ cos (xjy + |>);zf cos >i sin |/cos ((p 4- ?/), su en faisant pour abréger, •^j— zz:«^ /
(4) .-. . 3 cos *^ 4- i^ - ^ ^^iittif).
^ cos y]
Puisque sin 4) =r 2. est à peu près égal à l'unité, l'épaisseur de l'atmospHère moyenne, a;— a, étant très-petife par rapport au rayon de la terre a, on aura à peu près (3) sin y rz cos >) ou \p = 90*-— v). On peut donc, pour avoir une première approximation , faire \p -j- ?^ z= 90°-— yj: alors en nommant Cff, cp'', <p'^', vp% xp'', les valeurs de cp et v|/, trouvées par les approxianations successives, on aura par l'équation (4),
eos {(P' -\-lf)=zn tàiig 71, et cp^zr (cp'+ ?/) — |/. Cela donne, par l'équation (3)
sin vp'zr: cos tj sin cp^,- En substituant successivement les valeurs qu'on a trouvées j dans les équations- (4) et (3)j on trouvera
cos (cp^'H-f/) ir: !Li:±W£±i£)
" cos y\, ''
sin y!/^'-:zz cos ?) sin (:p'',; co»(r-+î/).::?°"'('J'"+iri, etc..
« COS y) '
€ela donns enfin
îin cp ' sin $'
En supposant avec Cassini, f zn'l'i! 10"' ^ rizzio'', ^ iz: 5' aS'', on trouvera
iog ;,?= 9,0.28. 07. 37^ (î)'-|-î/— 88^17^ 29'^9; (p' = 88°i' i9'^9_
^^^=:79-4P/29'^7 5 4''+is- = 79°5i'i3^7; 0"+- ï/=: 88° tÔ^-o-^oJ
Celte valeur trë^-exacte de Cp donne
Cp -|-j^= 88® 32' 8^'', M-= 1,0002847; .r =: a . 1,0006116; et la liauieur de ralmosplière H B zz a . 0,0006116 =: 2000,7 toises. Après avoif. trouvé /.i et x^ on peut calculer la réfraction g à chaque hauteur apparente 7], par le moyen des éqnalions précédentes,
sin 1^ iz: — cos y\ , sin (4* -hé") ^^ 1^ ^^^^ 4^j ^^ 8^^ (4" -i"^) — A'- Mais en comparrait les réfractions ainsi calculées avec celles qu'on a trouvées immédiatement par observation, on verra que cette hypothèse s'écarte considérablement de la nature, attendu qu'on trouve de, difFérentes valeurs de /x et X, selon les réfractions qu'on prend pour base. Il faut donc recourir à d'aufres hypothèses.
§. 25o. Soit IFîg. 32.) n le centi-e cle la terre, autour duquel on a décrit deux- cercles infiniment proches l'un de l'autre, OF, A M, qui renferment une couche d'air extrêmement mince, et par conséquent d'une densité uniforme. Un rayon de lumière SF, entrant dans cette couche en F, continuerait sa route sui'/ant FHE, prolongation de S F, s'il n'était pas infléchi vers la ligne verticale CF; et cette réfraction est la même que si la lumière était attirée par les couches inférieures perpendiculairement à ces couches, c"est-à-dirç vers le centre de la terre (§. 246. n. 2.). Le rayon a donc une certaine vitesse v suivant F H, étant en même tems sollicité s'ui-, vant F C par une force accélératrice p qui dépend de l'attraction que l'atmosphère exerce sur la lumière: il résultera de ces deux vitesses un mouvement moyen suivant FA, et la route de la lumière par la couche FOAM sera l'élément FA d'une courbe. Le rayon aura en A une autre direction BAG, tangente de la courbe en A; cette direction fei-a avec la précédente en F l'angle GIE, qui est la déviation du rayon dans cette couche, ou la différentielle de la réfraction. En nommant donc k la réfraction totale à cette hauteur,
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on aura GIEitiBk, dont lïntégrale donnera k. Pour cet e/Fèt iî. faut cher* clier une équation entre 3 k et la hauteur de l'étoile en A, ou l'angle BAY (g. 248.); ^^ ïa solution du problème se réduit à déterminer le dernier rapport entre v. et la hauteur 7i,*au moment où le. rayon parvient à l'oeil.
§. 25i. Appelons CA:=:s^ donc MF = 3 5^ et les -perpendiculaires aux directions de la lumière en F et A, ou aux tangentes de la courbe F A, GH=:/, CG=y. Il sera démontré dans l'astronomie physique, qu'une propriété commune à toutes les forces centrales, telles que p qui est coasiamment dirigée vers "G, c'est que, quelle que soit la loi- suivant lacjHelle la force agit, les vitesses sont toujours en raison inverse de ces perpendiculaires y, y.° en nommant donc -v, n)' , les vitesses en F et A, on aura
'V'.'v' :: ./: j; d'où il suit que, dans toute la route d'un rayon de lumière par les airs, î© produit 'ujzz'u'y est une quantité constante, mais diilerente pour chaque} rayon, ensorte qu'elle dépend de la hauteur y\ de l'astre: en nommant dono cette quantité constante n, on aura
{i) . . . . n) y zzin.
L'arc infiniment petit de la trajectoire, Y h.-n.ds ^ est parcouru par la lumière dans le tems 3 L avec la vitesse 'v, d'où* il suit
- (2) , . , ^'ès ZIL 'v'èt.
Ayant mené FN perpendiculaire à la tangente FH, et NQ. parallèle à FH, on peut décomposer la force p dirigée vers FC, en deux forces suivant FN et NQ: la première ne peut aucunement influer sur la vitesse suivant F H, pendant que l'autre tend à l'augmenter. En nommant donc p' la force N Q suivant la tangente, on aura /;://iirF Q:NQ, dono //ziip sin NFQzzp cosCFH.
On peut regarder le triangle élémentaire FM A comme rectiligne, ayant en
M un angle droit, dou il suit cos GFH nu cos MFA=: ■ — iz. , partant
~ p'-tl^.
^ -vàt
En exprimant la force accélératrice // par son rapport à la pesanteur sur la terre, et nommant g l'espace parcouru par les corps graves dans la première «econdej il est connu par les élémens de la dynamique, et il sera démontré
éans l'astroRomie ph/sifjne, q^-e dvziz^gj/dl: on a donc d^jzz: -^ — , ou 'V'dvzz 2g^i;dC;, dont l'intégrale est
(3) v-izz/^gfpds.
§, aSa. L'attraelion àe Yalvaosphhre- p ne peut dépeiidre quef de la densité de FaiT, et du nombre des couches niféiicures , ou de la distance à la terre. En supposant doiic que l'état de l'atmosplière ne claange pas, la tbrce p dépendra seulement de la distance z^ ou p sera fonc'tioii, de zi eil faisant donc p zz. Z,- ©n aura. , . ' .
d'où il suit que la vitesse i? est une fonction de la seule variable ^, et qu'elle ne dépend point de la direction de la lumière, ou de la îiauteur >]: ce q^ui est d'ailteurs évident, parce que le même rajon de lumière peut être rapporté à différens lieiix de la terre, ce qui donnera à v} autant de valeurs diiierentes , sans changer x'^. attendu que le ra^yon ne peut avoir plusieurs vitesses à la fois^. en d'autres mots, y\ dépend du lieu de l'observateur, et il est visible que la vitesse i; en est indépendante. Or puisque chaque rayon de lumière doit traverser toute rsimoepLère, il cs'cn ôuii que, pour chaque raj^on, au moment on il entre dans foeil,, ou plus généralement, quand il est parvenu à la même distance Zy l'intégrale J'p'àz-zz-J2.àz aura la même valeur, ensorte q^ue tous les rayons j quelle que soit leur direction ou la hauteur r(\ auront à égale distance au centre de la terre la même vitesse, La constante qui entre par l'intégration , n'y peut rien changer, vu qu'elle est déterminée par la vitesse originaire, avec laquelle le rayon entre dans l'atmosphère , laquelle ne peut dépendre, de la hauteur t], ou ce qui revient au même,- du lieu de l'observateur,. ei qui est probablement la même pour toutes ies, étoiles: du moins les observations n'ont iait soupçonner jusqu'à présent aucune diiiérence..' Si donc F est le point le plus élevé de l'atmosphère, et A le point de la terr© cù la lumière ei.lre dans l'oeil, supposons le rayon de là terre CAzz:a_, la hauteur de ralmosphère MF ma, C F iz: s -j- a zn i/^ la vitesse primitive de la lumière en F =: c', la- vitesse finale avec laquelle la lumière frappç l'oeil en Azizc^ et la dislance apparente au zénit B AV zz: 90* — ?i. Oi* aura donc pour les deux points, F, A,, (^par l'équalion (i) {$. 25i,)^
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nzzL'vyz-i c' . C. H zr: ùf d sin C F«,
et w zn c . G-G Z3: <2 c « .sin È A V zz: ,3 c -cos v},
ne '
trou il suit sin CFH=r — -, cos v).
cv c
Dans cette équation a et c' .sont c/jnstantes par eUes-mêùies: ci , c^ le sont,
tant que l'élaf de l'alniosphère ne cliange pas. Or comme nous faisons ici
et c abstraction des variations de i'air, -^—-.znm est une quantité constante, d'où
il résulte un C¥ R zz. m cos r^. Or on a "
CEH ou AEI.z=HÏG—BAy — 180' — EÎA— 90"*-|->i, et CEH ou CEFzi: 180^ — CFH — FG V. La comparaison de cqs deux valeurs de CEH donne
CFHzngo^ — Tî-j-EÏA — FCV^ • eii faisant donc Tangle FdVi=:0, et la réfraction totale EIAi=:k, on aura
(4 ^ . . = m cos y\ zn sin (go* — ^ y\ — \<p — k)j, où il faut encore déterminer Tangle (p..
§. 253. La force p, avec laquelle Paùnosplière attire la lumière vers C, dépend de z (§. aaa.)^ mais elle ne peut changer qu'insensiblement, à cause de l'épaisseur inconsidérable de VaTmosplibic. Comme on est donc nécessité d'adopter une lijpothèsé, il est naturel de choisir celle qui esl la plus simple, et en même tems la plus vraisemblable j c'est de supposer constante la force p. En eUêt , le rayon de lumière, en entrant dans Fatmosphère ea F, est attiré par toute sa masse: à mesure qu'il approche des couches inférieures qui sont plus denses, il en est attiré plus fortement, pendant que le nombre des couches supérieures qui le retii'ent en haut, augmente, ensorte que la force p, dépendant de la difiorence entre les attractions des couches inférieures et supérieures, croît et décroît en même tems. Il est donc probable qu'elle ne change qu'insensiblement, dans toute l'étendue de l'atmosphère: la conlparaison des observations avec les réfractions, calculées d'après cette hypothèse, décidera, si elle est juste ou non. En supposant donc la force p constante^ l'intégration de l'équation (3) (§. 26 1,) àonn^vdL: ^o~zz- l\gp z-\-C, I^a constante C doit être déterminée ensorte que v soit zz: c^ lorsque z'z:za. Cela donne Czz:c^ — isP"^ ^''<^'ù i' suit
^5) X'- ziz 4 ^ (j ^5 — a) 4-
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Soient maintenant F, A, deux points de l'atmosphère infiniment procLes l'un de l'autre: alors CA sera égal à z, et le petit angle ACF est l'élément de langle (^ (§. 252.), AGFirzOcp. Si les tangentes des deux extrémités du petit arc FA se reconirent en ï, et que AL soit parallèle à CF, on aura, ALI=iGFIzi:CFAj parce que l'arc en F coïncide avec sa tangente FI. La force p agissant suivant F G ou LA, et le rayon de lumière ayant la direction FL; LA sera l'espace que le rayon parcourra en vertu de la force -p seule, d'où l'on conclura, par les élémens de la dynamique.
En regardant le petit arc VKz:z.-ds commfe im arc circulaire, décrit du rayon
de courbure^ les tangentes AI, FI, seront égales entre elles, et à la moitié
âe l'arc: on a donc AI ri:: — -ou
AI
Maintenant le triangle élémentaire A MF donne sin AF G n sin AFPvl rr
— , et AMii:CA.ACF=z^3c[), AF zr 3^ — 'ua^, donc
-•cm A. h K^ rrrz •
On connaît donc dans le triangle AIL, ALI:=rCFIi=:CFA, AIL=:
180* — GIEzirioo* — dv. (§. aSo.), et l'on a la proportion AI:i
d'où Ton tire
AI : AL ;; siîi ALI : sinAIL, ou :gpdt^:\ '^~^-'' sm dy..
Les quantités v, z, ne peuvent changer qu'insensiblement, parce que la hauteur de l'atmosphère est inconsidérable par rapport au rayon de la terre.pn peut donc supposer le rapport — constant, ainsi que la force p: en faisant
donc» rz:' e, e sera une quantité constante; et l'on aura 5(1) zziedK, et
en intégrant,
(6) . . . . Cp ir: en,.
Il ny a aucune constante à ajouter , parce que (p et k s'évanouissent en. même fems en F.
§. 254. En substituant (^-ziie% dans l'équation (4) (S- aSa.), on aura (7; . . . . w cos Y) z:^ sin (^90® . — n — ■ (« "— i; J^)?
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on en nommant a la distance apparente au zénit,
(j) .... m sin a zz sin (a — (e — i) h) ; ce qui est la règle-- de Simpson. Les coefficiens m, e, doivent être déterminés par observation, et deux réfiactions connues sutHsent pour cela. En employant, suivant les tables de M. Delamlore, la réfraction horizontale A z= 33' 46", 3 et la réfraction x =: i'4o'',6 à la hauteur de 30"*, la première donnera m :=: cos (e — i) 33^46^^35 ^"^ ^^ seconde
z72sin6o'^ — cos (3o°-{- (e — i) K% donc
e — I ^^ — Arc cos , m =r — Arc cos , m y -r ,
d'où l'on tire •
Arc cos . 772 "j/ — — — Arc cos . rn zr: 3o°. 4- '^ II, est aisé de résoudre celte éq^uation indirectement par des essais successifs:
et r^^ii trouvera qu'on y satisfait par la valeur m zz; 0,9983495 ce qui donne
€ -^ izn ■■ z= — ,— • zr 5,85. Suivant Simpson e — -i est — 5, 5;
suivant Bradley, e — i zz:6, ce qui est à peu près la valeur que nous venons de trouver. On a donc par r<iqn,itir)n (7)
(8) . . . . sin (a —5,85 y.) iz: 0,998349 . sin a.. Au moyen de cette équation on trouvera, pour chaque distance au zénit apparente a, l'angle a — 5,85>t=:\!>, et la réfraction k=z— -— • Etant don-née par ex. la hauteur zz: i5'='45'', on aura a=: 74" I5^ donc \j^zz:7j''55'4',75; a — vp — i9'55'',25= 1195^255 et k zz '-^'^ — 3' 24'^ 3^ ce qui est parfaitement d'accord avec la table de M. Detambre, qui donne xzi:3'a4"-
§. 255. L'équation (7) mcosTi— cos.{ v)4-(e— 1)^ }, (§. 234.) peut être transformée de la manière suivante. En faisant pour abréger, e — i zz /i, "^ — zz: r, — izzf, on aura mz=:cos/i/(-(§. 254,;.. ^^ ^^^ ^ ^^^ général l tang — ] zz: , d ou il suit
V° 2 y I-f77l eus /) -H cos (^'5 + ;t /.) V 2 / ° 2 '^
fang'-' r
(9) . . . c tang 9 z=. ; — ---r. -
En lîommantK'' la réfraction qui convient à une autre hauteur Y, et — _? , on aura
■tang^^:.tàngp';.;.cût(^-[-?J = '^oM''l~?')> ou à peu pi'èLS ?:?':: tang(a — ^j-^àw^y—^lf c'esi-k-dire, - '
2^8 A s T .R 0 N OM ï E S P H É R I Q U -E
/ e — I \ / . <? — T A (îo) .... K : h': : tang-/ a ^— k j : tang i.a ^— >'. ) ;
* ce qui est ia règle de Bradlej. En snpposanl avec cet asironome, la réiractiaa
,. Jô'. ta n|:( a — 3 >i)
Jiorisontale yf-=z. ô3', ,et e — i —6, an a a :i_ 90 , et k zz: t~t
V-ZZloo'. .: — r
tang (^y]'+'0 x]
Si l'on veut construire des tables de réfractions par le moyen de cette formule, la réfractiou k étant tout-à4ait inconnue, on la négligera d'aborô, en calculant ^ :^ 33/ ÎLlUi. : en substituant cette valeur dans le dénominateur tg (7}^ 3 k)^
taiig Y]
la formule précéde^ite donnera h plus exactement.
■On peut substituer à -cette méthode indirecte une solution directe de
l'équation Cq). On en tire immédiatement tangç:=:tang^r.-— -- — -, doù il suit :'f
U \.ift Ig >] T- <& f
o = tangue + tg ?. tgvjsec^r—tg^r,
— tg 7) sec^r-f-y (ig^T) sec4r -f 4- <?;"^ ^)
dont la racine positive est tg ^ :z=: — — , ou
_*ffn ^ K-(^6" '7-^4--"'"^' ti"s"^1 — tg y) -+- y (^g^ y\ + sln^ 2 r)
tane: e — ;; — 7, ,
« O b Ti COS"' T 2 cos'' r
Supposons sinar ou sinw/^ iz: tgi^tg^; alors cette équation se transformera €b
, ig 7] tg X tg —
tgTifsecx — i) fg 75 (i — coso:) 2
tang 9 -zz. — — ' =: := i :
°^ 2 cos^ r 2cos^rcosx 2 COS T
et en substituant sin 2 r au lieu de tg v) tg x,
(11) .... tang ^zn tang r tang— , .
et en -négligeant les troisièmes puissances des réfractions^
(12) f =1 r tang ~.
Soit k' la réfraction à la hauteur y{, — ~ m p' et - — -— - cz: tan^ .1/: on aurii
2 lair, 7)'
pareillement p'zzir tang— , donc — rz:— ^ — , Mais les équations tg^zzz
^ ^ ? tg I X tg 7)
et tg ^ z= — ^ , donnent tang -^ z= J tg ^ ( i ^ tg^ -J =z. — -^i ~ tg^ -j, et
OC sin 2 ?^ / X \ Dcf o X
tang — zz;- 1 1 — tg^ — , ou en substituant tg — zz: — tg, — dans le dernier terme,
^ 2 2tg7)\ ° 2/' ^ 3 p *= 2 V
tg —
, k;' sin 2 r/ p'2 ^:)c\ . , , . , , ,, , . f 2
tg - zz:- — — ( I — — tg~— ), ce qiu étant substrtue-dans lequatiojr — zz: ^ donne
OU
, — ig >7 cot 75' — r ? . '
Ainsi nous avons trouTe par uns méthode directe, quoique approximativej
éfant données deux réfractions k, y/, qui conviennent aux hauteurs apparentes
/ — tg y] cot r{ — I
rj-, 72^, l'angîe o:^ à l'aide de Féquation tang — zz "^ / — : d'où
I — tg TQ cot 7] ï
X^ P 00 K^ y^ ÛQ OC
l'on concima iang — i: — tg - z: - tg — ,. rz=. ? cot —, ou k:rz k cot — „ sin 2 7^ ou
Ti k »m /z /iT m tg 7] {g X' zi: tgoQ^ tg :jc', donc /z zz -— r ,. Si la réfraction hoiisontale
e&t connue, on a kzzI, 7^=290*, tang — m^ (12' zz: :^-i r^ tang-zz^^ et sin /z ,^ iz: tg >i' tg a;'. En supposant k^^3â' ^&'y3; et yJ z=z l' io" ,6 a la hauteur V zz 3o'' (§. 254.) , on trouvem log sin n A ziz 8,7 594354 j n k zz. 3° 1 7' 4o'', 4i donc « ou e — 1 zz ,^^ , /•>7~7~ — 0^85 J,i^ t-crn^-ïio oi aosc-uc i ç 0î54.j..
§. 266. La théorie piCcéde^îte, et les deux règles que nous en avons conclues, sont fondées sur la supposition, que la force attractrice ou rétringente de l'air p est constante {^§. ibo.jy ce qui probablement n'est pas rigoureusenleiit vrai. On approcherait peut-être d'avantage de la vérité, en supposant que les^coëtficiens m ou «, au lieu d'être constans, sont fonctions de la hauteur ri, lesquelles me pourront être déterniinées que par des essais. M. Bonne a trouvé parmi grand" nombre d'^observations , qu'on approche beaucoup de -la véiité, en supposant
:i= 3,199.53 -|- 0,03428. sin 73;
En substiti^ant donc la réfraction horisontaie k au lieu de y/\, et y{.z:i 0, l'équa-
lion (10). deviendra .. * *
/î-tan^f 90*— 7)- X zr
tang (00""— '^—^ k) En supposant suivant I^I» Bonne^ Azz32'24'>. ou aurai
taniî
28o A s T E. O N 0 xM I E S P H É R I Q U E
I944'"- ^^^'? \s^o!-}ly" (.5, TQg53_},o, 0,3423. sin ^4)1
tang [,]•+ R [5,19953 -H 0,03426. siii 7])]
§. 25-7. Quoique les suppositions que nous avons faites clans l'analyse précédente, que p et — sont des quantités constantes (§. 253.), ne puissent s'écarter beaucoup de la nature; il ne sera pas superflu de faire voir, qu'on peut trouver la théorie des réfractions sans aucune hypothèse (^).
Soit {Fîg. 53.) G le centre de la terre et de toutes les couches d'air, A « la surface de la terre, N n la couche extérieure de l'atmosphère, M^nune autre infiniment peu éloignée de Nn, la route de la lumière la courbe NMA, entrant dans l'oeil en A, et touchée en N, M, A, par les tangentes N/, MT, AD, auxquelles C/, CT, CD, sont perpendiculaires. La vraie, direction avant la réfraction est donc N/, Papparente après la réfraction AD : si donc DAG et Ni se rencontrent en G, la réfraction totale sera DG^z=:x, qui répond à la distance apparente au zénit VAGzzia: dans la couche NM la lumière est infléchie de l'angle '^NTj la différentielle de la réfraction est donc fNT=i:3K. En faisant le demi-diamèlre de la terre CAziri, la distance CMzi:.::, et la perpendiculaire CTzrr, on aura Cri^CT, donc ir^ndy, ™^z=:tZ_=^,c-.sL.a-au-e,
. (i)....ax- ^y
En développant le radical, on trouvera
^'^ • • •; ^; - t^l^ + 7 • ^ + ^4 • ^ + ^476 • ï6 + ttt:^^ ' r^ i- ^^S-
Pour intégrer cette équation, il faut exprimer « en fonction de y.
Si l'on imagine l'atmosphère partagée en couches infiniment minces, on peut en regarder, chacune comme uniformément denje, et les plans qui touchent les surfaces sphériques de deux couches consécutives N, M, - comme parallèles. La proposition (§. 24^. n. 7.) est donc applicable à la route entière de la lumière par l'atmosphère NMA: le rapport entre les sinus de l'angle d'incideni;e TMCz:=:(|) dans chaque couche M w, et du dernier angle rompu DACzrv}/, est le même que si la lumière passait immédiatement de la couche Mm dans la dernière couche Aa. Pour une couche donnée M777, et pour le même état de l'atmosphère, le rapport sin (|5 : sin \p : : /i, : i est donc constanîj;
I (l) V^oy. fropriétes de la rouie de la lumière par les airs, par Lambert.
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«t en faisant abstraction des variations de l'atmosphère,, comme nous faisons toujours ici, lu. dépend uniquement de la liauteur de la couche Mm, c'est-àêii'G >v eat fcnctlon de z seul: en faisant donc |.iziiZ, on a dans chaque couche
sin Cp rz: Z sin ■^.
Soient {Fig. 54-) Nn, Mm, B5, Ac/, des couches infiniment proches Tune ds l'autre, que la lumière traverse en décrivant la ligne brisée NMBA: alors l'MCzzzcp sera l'angle d'incidence dans 'la couche M 772, tBC l'angle d'incidence et ABCzzr^p l'angle rompu dans la couche Bè. Si donc CT, Ct, CD,
CT
sont perpendiculaires aux prolongations de N M, MB, BA, on aura sia(^rz:— — ,
Cf. et CD
sin tB-C ri- -— - . sin B M C =1: , et sin ^ -zi: — , d'où l'on', tire
5in(psin/BG:sinBMCsin >]^ :: CT : CD.
Or Mm étant parallèle à Bb.on a ^BC:=r90°— ?B^~90°— BM/72=:BMC, ou plutôt, ^BG et BMC ne diffèrent que de l'angle infiniment petit BGM; on a donc
sin (p : sin 4; : : C T : CD.
Il est facile de voir, qu'on peut faire le même raisonnement, quel que soit le nombre des couches: d'où l'on coneUu-a la proposition générale pour l'atmosphère, que le sinus de l'angle d'incidence dans chaque couche est au sinus du dernier angle rompu à l'oeil, comme la perpendiculaire à la direction du rayon incident à la perpendiculaire au dernier rayon rompu. En nommant donc cette dernière perpendiculaire (l'ig. 53.) CDzno, CT étant zz:/, on
sin (b y
aura — -^z^Zz^donc a zzz sin a, et
aura ^"-f == Z z= "^ , ou r==:aZ. Mais CDzziCAsinCAD et CAD— VAGzza:
sm y a
y zzzZ sin à.
§. 258. Povir chaque hauteur d'une étoile, a est une quantité constante, d'où l'on conclura 3 j :==: ^ Z sin a, ce qui étant substitué dans l'équation (2)
.(§. ^^'j-\ donne en intégrant,
,„. . rdZ . siu5a/>Z2 9Z , 3sin5a^z4 5Z , 3 • 5 . sin7a /«ZS 3 Z , (J),...nz:isina ' 7 — _ L____ / — / — ^_L.cet.
/r) Z rZ."^ 5 z -^, J —-3— , etc. sont des fonctions de z ou de la hauteur
des couches d'air, dans lesquelles il faut, après l'intégration, égaler 2 à la hauteur entière de l'atmosphère, parce que nous n'examinons pas ici la nature de la courbe que la lumière décrit dans les airs, mais seulement la différence
entre la direction suivant laquelle elle eniie dans l'atmosphère, et ce4le dans laquelle elle frappe l'oeil. Ces intégrales, dépendant donc uniquement do l'état variable de l'atmosphère, dont nous faisons abstraction, devront être regardées comme constantes: ainsi l'équation (3) prendra la formé,
(4) • • . . H HZ A sin a -| B sin- a A — C sin^ a 4- ^1^ D sin? a + cet.
On peut rendre cette série plus convergente, en employant les tangentes a.o
lieu des sinus. Or on a sin a zz -^— iz: tane ai\ -I- tg'^ a) ~ ^ zz
sec a o \ I o /
tang af I — ^, ^g"a-j- -^ Ig'^ét — - ■ ■' tg6a-|-cet.]: l'équation (4) deviendra donc (5)....HzAtanga-|(A-B)tg3a + |(A-2B-i-C}tg5a-^(A-3B + 3C-D)tg'?a+cet.
Si tous les coëfficiens A, B, C, etc. étaient égaux, tous les termes de cette série s'évanouiraient, à l'exception du premier Atang a. Comme fis sont en effet peu différens l'un de l'autre, ainsi qu'on va le voir, cette série est très-convergente, si tang a n'est pas très-grand, ou la hauteur très- petite. En faisant donc
(6) .... H zz: a tang a — b tg^ a.-\-c tg^ a — e tg'^ a -\- cet. les coëfficiens c, ^, etc. diminupnt rapia©iïicntî d'où Ton voir, qu'à des hauteurs considérables (au delà de 4^°, où tga<:^i), les réfractions «ont k tvèspeu près comme leis tangentes des distances zénitales, et qu'à de très-grandes hauteurs, elles changent à peu près comme les hauteurs (§. 235.). En effet, « étant petit, on peut, sans erreur sensible^ supposer deux réfractions consécutives Kzzatga et x/zzatga'', d'oîi il suit k — K'zz<2(tga — tga')^ mais il es!
aisé de voir par les tables trigonométriques , ou par la formule différeniielîe 9 a.
5 . tg a ::z: — —^ que si les angles sont petits, la différence des tangentes
est à très-peu près proportionnelle à celle des angles^ d'où Ton tire k-^h'::^
6 (a— a'). On pourra donc déterminer les coëtficiens a, h^ etc. de la manière suivante.
§. aSg. En prenant azz45^, on peut, en négligeant îe^ termes suivans, iiupposer îi zz: ti tg Ci zz «: la réfraction y. à la hauteur de 4^*^ (§• 241.) donnera donc à très-peu près le premier coefficient a. Si a est plus grand que- 4o**j les puissances tg^a, ^g^a, etc. au-gm-enteni de piu§ en plus: ii faut donc calculer d'autant plus de ternies de la série (6), que la hauteur est plus petite. En ne conservant que les deux premiers termes pour ezzôe**, on aura «^«iangôo* — ^ tg^6o°: ©r a étant déjà connu, la réfraetio» v à la ka*-
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teiir de 3o®, donnera le second coefficient b. Si Ton fait « = 75®, et x=, 0\^fd° — h ig^ ^^ô^ -\- c i^,^ ']'ù'^ y la réfraction à la hauteur de i5^ donnera le troisième coefficient c; et ainsi du reste.
On voit que^ rigoureusement parlant, il faut déterminer immédiateanent par observation, autant de réfractions qu'il y a de coëtBciens dans la série (6), c est -à- dire un nombre infini, ou ce qui revient &u même, que cette théorie ne donne aucune réfraction, mais que toutes sont déterminées empiriquement. Cependant cette théorie est utile, parce qu'elle nous apprend d'abord la loi de la variation des réfractions à des hai teurs plus grandes que 45^ dont on a fait un grand usagé pour observer les réfiaclions (§. 235.), et qu'elle donne ainsi assés exactement toutes les réfractions à des hauteurs plus grandes que 45® ou même que 3o^, deux réfractions étant données par les observations. Cette méthode nous apprend encore, que le problème est proprement indéterminé, et qu'il est impossible de le résoudre rigoureusement par la seule théorie, sans adopter aucune hypothèse. Il ne peut être résol* que par â^s approximations, appuyées sur l'expérience, et la théorie physique est en défaut, si les hauteurs sont petites. Nous allons en roir un» preuve plus convaincante.
§. 260. La série (6) et la formule différentielle 3 . tang a rz — j— , HGUS apprennent, que les réfractions, près de Thorison, changent très-rapidejnent, mais près du zénit comme les hauteurs. L'équation de la parallaxe (S- JQ^O Ai=:Hsina donne ^/^ zi: H3a cos a, d'où il suit que les parallaxes changent insensiblement prés de l'horison, le plus rapidement, et aussi à peu près comme les hauteurs, près du zénit. Tous les etïèts de la réfraction et de la parai lax » sont donc de. nature opposée. La première élève les astrès], la dernière les abaisse. La réfraction fait que les astres se lèvent plutôt et qu'ils se couchent plus tard; elle prolonge donc le séjour èe& astres sur l'horison , tandis qu« la parallaxe diminue la durée de leur visibilité. L'une et l'autre ont leurs plus grandes valeurs dans l'horison; mais la réfraction varie près de l'horison si rapidement et si irrégulièrement, qu'il est impossible de la calculer exactement, au lieu que près du zénit, elle change très-lentement et régulièrement; la parallaxe, au conjirairf. çhangç
le plus leatsment près de Fliorisoii, et 1g plus vite près du zérÀt. Par' leur eûcî réimi, les habiians de toute la terre jouissenl de la lumière du soleil plus iongleiris , et de celle de la lu-ne moins de tems , cjiie sans ces effets-, vu qv.e la parallaxe de la lune est beaucoup plus grande que la réfraction. La dernière diminue les diamètres vertical et horiscntal du soleil et de la lune: la diminution du diamètre veriical est à l'horison de plus de 4^ celle du diamètre îiorisontal n'est pas sensible (§.225.); à des hauteurs un peu considérables, l'une et l'autre sont insensibles. I.a paralkxe augmente les deux diamètres de ia lune; mais cette angnientaLion est insensible à riiorison, tandis qu'au 2énit le diamètre vertical de la lune est augmenté de sa soixantième partie, c'est-à-dire de W^ à S^''. La réfraction horisontale étant plus grande que le diamètre du soleil, il en résulte, que nous voyons tout le disque solaire Sur l'horison, quand il est tout entier sous l'iiorison. En ajoutant le demi -diamètre du soleil avec la réfraction horisontale, on aura un angle de So': sous les pôles on verra donc le bord supérieur du soleil paraître à rborison , lorsque le centre est pnn£>i-o^<l«^-l'aw^^e côlé de Téquateur à une distance ou déclinaison de 5o', ce qui fait une difiérence de plus de deux jours. L'utilité de la théorie physique consiste principalement, à nous apprendre la forme de la "série, par laquelle la réfraction est donnée, quand même elle ne ferait pas connaître les coëfliciens. Il y a donc une lacune dans la théorie, qui naît de noti-e ignorance relativement à , la loi, suivant laquelle la densité de Fair dépend de sa hauteur; et le plus grand analyste s été obligé de fonder son calcul sur une hypothèse qui tient le milieu entre deux autres hypothèses, et quil n'a pu établir qu'en faisant plusieurs essais pour l'accorder avec les observations (^). Au mor?n de cette hypothèse, fondée sur la réfraction horisontale observée, M. le Marquis de Laplace est parvenu, par l'analyse la plus ingénieuse, à^ déterminer' les autres réfractions' à priori. Cependant cette méthode même n'est pas applicable à des hauteurs plus petites que iï degrés: on va en voir ia cause.
(r) Voy. Mécanique cchste, Tome IF- XiV- X Cha^, I. fSg^ 244- "• 4- F^S- ^"^1- ^ôr.
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f. a6i« Dans les rechercîies précédentes nous avons regardé rëtat de î'ahr.osplière comme constant,: sans cependant le déterminer autrement que par les réfractions observéeso Si l'on demande donc une précision parfaite , il est nécessaire, ou de ne comparer que des observations qui ont été faites lorsque l'état de l'atmospliëre était absolument le même, ou de pouvoir calculer l'influence de ses variations sur les rétractions. L'état de Fatmosplière relativement aux réfractions dépend de son humidité, et de sa densité, qui 8onf indiquées par l'hygromètre, le baromètre et le thermomètre. L'influence de l'humidité de l'air sur les réfractions est insensible, parce que les vapeurs aqueuses, à ce qui paraît, diminuent la densité de l'air dans le même rap = port, que leur puissance réfractive est plus forte: il n'y a donc que le ba» romètre et le thermomètre, dont il faut tenir compte. Il est vrai*^ que l'un et l'autre n'indiquent que la densité de l'ak qui environne immédiatement l'observateur , et nullement celle des couches supérieures ; mais heureusement les réfi-acHons rlépprident seulement de cette densité, si les hauteuis ne sont pas plus petites que ii degrés. Pour des liauicur© plus grandes que ii°, on peut donc corriger les réfractions par la hauteur du merctire dans le baromètre ^et le thermomètre: et cela se fait de la manière usitée dans l'astronomie. On prend pour état moyen de l'atmosphère une certaine hauteur du baromètre et du thermomètre; la réfraction qui y répond, s'appelle réfraction moyenne: on détermine ensuite, pour chaque autre hauteur du baromètre et du thermomètre, la correction qui doit être ajoutée avec la réfraction moyenne, pour donner la réfraction vraie dans l'instant de l'observation (§. il^i.). En prenant pour hauteur moyenne du baromètre, il, celle de 0,76 métrés rz: 28 pouces -|- 0,87 lign. de France :=: 29,93 pouces d'Angleterre, et pour hauteur moj'enne du thermomètre le point de congélation, zéroj nommant x le nombre des degrés au dessus de zéro, marqués par un thermomètre à mercure, divisé en 100 degrés depuis zéro jusqu'à la chaleur de Teau bouillante, « (i -f- j) la hauteur du baromètre, P la distance apparente au zénit, et azz6o'',6i6j on aura, suivant M.LapIace, la réfraction vraie zz:
"'■-"^^'^L . L«Iii±2i!tL±l£2ililjli - „ (, + j.) . c,oo. 25.54 . ^! ;
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formule indépendante de toute hj^potlièse sur îa loi, suivant laquelle la densité de l'air varie à différentes Iiauteurs, parce qu'elle ne dépend que do leîat actuel de Fatmosplière dans le lieu de l'observateur (^). Dans les tables que M. Délambre a construites d^nès cette formule {^), la hauteur moyenne du thermomètre est lo degrés au dessus de zéro, ou -[- 8® du thermomètre d© Réaumur.
Si les hauteurs sont plus petites que îî ou 12 degrés, les réfractions dépendent non -seulement de la nature de l'air dans le lieu de Tobservateur, qui est donnée par le baromètre et le thermomètre ^ mais encore de la densité' inconnue de toutes les couches d'air ,. que la lumière a traversées, on de la loi inconnue ^ suivant laquelle la densité augmente vers- le centre de la terre. Les- corrections relatives au baromètre et thermomètre ne sont donc pas applicables aux hauteurs plus petites que la degrés, et les réfractions sont incertaines plus près de l'horison: par conséquent, les observations faites à une hauteur auJessn,i.« A^ ..^^-^^^o^^4^^ ne peuvent pas donnef îin résultat entièrement exact.
(l) Mécan. cél. T. IV. fage 'jtjx,
(a) JaJ/. «^/ro,73* fulh par h hursau des hvgit. h la fia de la Partie î*
IF î N DU TOME P B. E M I E 1-
^j ^ Jyi7Àe^-. 7a
^jtr. S;cÂé^: 7aà.J£.
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