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TOME SECOND
ASTRONOxMIE RATIONNELLE. ‘
INTRODUCTION
Lie voyageur qui parvient au terme d'une roule pénible , ce rappoHe avec ^ plaisir les fatigues qu'il 'a essayées. Les sites variés des pays qu’il a parcourus, les hommes et les moeurs qu'il a oliservés, se présentent de nouveau à son imagination, sous des teintes plus douces; et sa réflexion plus '' \
calme lui fait découvrir une foule d'objcis qui s'étaient dérobés h ses ob-' servalions tumultueuses et précipitées. Les évëiiemens se groupent dans sa mémoire, pour former une histoire régulière; un paysage pittoresque se- compose des vues isolées; des traits épars qu'il a rassemblés, des coutumes qu’il a observées, il tire la cameteristique des nations; et sa ralsou mûrie dans le calma rassemble les nmlériaux bruts de son journal, pour en faire un édifice régulier. Tels sont les résultats du repos -après le travail. Sans les ihaaaMtions Ciiles pendant le voyage, l’oeuvre du génie ne serait qu’un roméJIlatiob, l’auteur ae produirait que l’image du chaos. Mais
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l'imagination la plus heureuse, privée des observations propies à la science, bâtit sur le sable, tandis que celui qui, ne pouvant s'élever à de hautes conceptions, se borne à observer soigneusement la nature, mérite la reconnaissance de ceus qui employeront des matériaux si péniblement cassemblés, pour élever un nouveau monument i l'esprit humain.
Cest à ce point de repos, où le discernement et raclivité de l'observaleur (ont place h la tranquille pénétration du penseur; c’est là, dis -je,
que Vastronoime sphériqut finit et que commence Vastronomle rulionncUt. La nature de l'esprit humain , plus portée 'à créer des systèmes qu'à recueillir des observations, (ait présumer que dans les tems anciens, l’astronomie a été traitée ainsi , plus souvent que nous ne sommes à portée de le savoir. Dans la jeunesse du genre humain, il j eut peut-être une époque, où l’esp<it, encore libre de préjugés, avait acquis des niées justes sur le ^'stèmc du monde. Ces idées, ensuite méconnues, et dépossédées par de vaines subtilités, ne pouvaient reprendre leor empire que par un travail opiniâtre, suivi pendant une longue suite de siècles. Ln etTèl, quoique l'hisloire ne nous apprenne pas précisément qu'il, fut un tems où l’astronomie eut un temple, construit sur le même plan et arec -la même simplicité qu'aujourd’hui, mais moins riche sans doute; on en trouve cependant des traces qui méritent quelque attealion; et l’illustre Bailly les a secucillies et développées svec une rare sagacité ( ' }. ,
Ces tems Jabulcux de Tïfti uaunilu fwau S..siÛTis de l’age /i/sionfiMt PtoUmét fut' le premier qui, profitant avec une rare intelligence, des observations faites avant lui, ainsi que des siennes propres, pour parvenir à la connaissance des véritables mouvemens célestes, ou plutôt pour former un* hypothèse qui pùt servir à calculer, pour un tems quelconque, les silu.-itions et mouvemens apparens des astres, l’tulémtc est le premier fondaleui' d’ua système de l’astronomie rationnelle , que nous connaissions ; et si d’ua côté les anciennes observations importantes qu’il nous a transmises , réclament notre reconnaissance, son génie et la sagacité qui se font vuir si clairement dans les hypothèses qu’il a imaginées, ne méritent pas le mépris dontsoB
' (I) H'utwirt dt fattrviumié ancitam,
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a voulu le couvrir. Quiconque -aura tu ses ouvrages avec attention, sera persuadé rjue l'on a souvent été injuste envers ce grand homme, parce qu'on le juge d’après un faux point dé vue. On oppose son système à celui de . Copernic, sans examiner, s’il avait le dessein d’établir un système. Ce qu’on appelle ainsi, n’était probablement qu’une hypothèse, une fiction qui n’avait pas d'autre but que de faciliter le calcul, comme celles employées par Tycho et même par Newton, et comme celle qui, rigoureusement parlant, est la base de la géométrie transcendante des moderpes. Sans s'aviser de faire des rechercltes ou des hypothèses sur les véritables orbites des planètes, il ne s’occupa que de ce grand problème de l'astronomie, frouivr às lieux où, dans un tems ihtmè, pamUront les planètes vues de la terre. Il résolut ce problème, suivant la coutume de son tems, par la construction géométrique qui n’admettait que la ligne droite et le cercle: ce qui le conduisit nécessairement a ces cercles e.xcentriques, à ces épicycles qui, à la vérité, sont assés compliqués, mais , qui ne mériteraient le noui à' absurdes (‘) que dans le cas, où il aurait sou> tenu d’un ton décisif, que le véritable mouvement était elTectivement composé de fous ces cercles. Ptulémée eût, été sans doute un des premiers, à adop*
, ter les découvertes de Copernic et de Kepler, s’il eût vécu dans leur tems.
'Il ne donne jamais è ses suppositions d’autre nom, que celui d’ hypothèses .(hypothesis eccentrici, epicycli), et il ne les regarde que cnmf des moyens pour faciliter le calcul. 11 commence par prouver, qu’il est tout-à'fait indifférent, d'employer le cercle e.xcentrique ou l'épicycle, et déclare en termes précis, que ce n’est que pour la commodité du calcul, qu'il donne la préférence tantôt à l’un tantôt à l’autre (*). Cela prouve évidemment qu’il ne voulait point parler du rcn> table mouvement. Il est vrai qu’il part de ce principe, que la terre est immobile au Centre du mouvement diurne et de la. sphère entière (^); mais c’est la marche naturelle de chaque système d'astronomie, c'est sur ce principe que
(I) ..\j absurde complication »ïa système de Ptoléincc'*, dit L.ilande dans te seconde editioa de son yisironotnie , T. /. g. jo68; mais je cois que ce grand astronome a supprimd ce mot dans la troisième édition (g. Icyo.}. •
(») Par CT. i l'épicycle p.mc cipliquer la pnmiirt iségilitt! des plaaètes. Voy. AlmtfitU Ue. ly. Chap. 5. er J.. IX. Ch. 5.
Auron, dt tsoIanJe I. e.
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toulM les observations sont fondées (I. §. 19. as.); et Ptoléoiée dit expressément, que ce n’est que relativement aux étoile^ 6xcs, qu’il suppose la terre au ceiKre du monde (’). Enfin, il est bien pardonnable, qu’il cherche à prouver l'impossibilité du mouvement de la terre, par de mauvais raison* nemcHs tiix's de la phjsique et de la mécanique, quand on réfléchit, combien il lui importait, de mettre hors de doute ce premier principe, que la terre est toujaurt (c’est-à-dire, immobile) au centre du ciel étoilé. C’est sous ce point de vue, qu'il faut juger l’auteur de l\4lmages/e, si l'on veut lui rendre justice. Ses épicvcles,. dont Hipparque s'était servi 3oo ans avant lui, pour expliquer l’irrégularité du mouvement du soleil, et Appollonius 4pn ans avant Ptolémée, pour expliquer les stations, des planètes,, seront plus dignes de notre attention, si nous nous rappellerons, que ces épicylcs Aient parvenir Kepler à la connaissance des véritables roouvemens célestes, et que par un loger changement de l'hi pothèse même- de Ptolémée (®), Kepler, sans se servir de l’eUipsc, découvrit le vrai mouvement elliptique, comme on le ^erra. -par la suite. , ‘
Le tems de Ptolémée fut suivi' dp sept siècles, qui ne nous présen*- ♦ent presque aucune observation ,. ni aucune trace d’une astronomie ration-.» itelle. Les Arabes du neuvième au quinzième siècle nous ont laissé des observations astronomiques qui ne sont pas sans mérite; mais dans tout ce qui regarde L’asUonomie rationnelle,, ils ne changèrent licn à ce qu’ils trouvèrent dans l’Almagcste. Ain.si cette science ^ïïnrTwtwW»-stt», oubli, pendant une période d'à peu près quatorze siècles, jusqu’à l'époque où Copernic vint lui donner une nouvelle existence..
• Les passages des anciens, où Copernic, d'après son propre aveu, puisa •la connaissance tle l'arrangement du système solai-.c, et qui prouvent que, longtems avant Ptolémée,. on en eut des idées fort justes, se trouvent rccucil- ‘lis 'dans plusieurs livres. Quand on considère que ces passages sont tout-àdàit isolés, sans liaison avec d’autres conuuissances qui en sont la base, et sans
(l) \-i-iucg. i. /. C'A. 6.
(a; En sub»(ilu«ni \e Trai du toJril au lic^ moyen, ti un ikl planète* le Uag
diikxuétre tl« l'èplcycle poux celui lut U périphérie*
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aueniW' preure qoi anrait pu fuirc naître cc système qui parait si pen'natu* rel, on est presque porté ù penser, qu’il y eut un tems dont la mémoire s'est perdue, où une connaissance juste et complctte de la structqfc de TunU T.ert était généralement répandue. Le sjsième des Egyptiens est, è l'égard des , deux planètes inférieures, parfaitement d’accord avec ceux de Copçrnic et de Tycho, en expliquant les stations et les rétrogradations de ces planètes par leur mouvement autour dit soleil. Cette explication a trop de simplicité et d'élégance , pour- qu’un esprit philosophique comme celui de Copernic n'efi pro* lllul pas. Mais je ne sais, si l'on a remarqué que le système des F.gyplien» est dans le fond d’accord avec celui de Ptolémée, ou qu'il n'en dillère tout au plus que- par la substitution du lieu vrai. du soleil au lieu ^oyen, comme 'on le verra par la suite. Rien ne parait plus aisé que d'étendre l'hypothèse des deux planètes inférieures aux trois planètes supérieures; mais celui qui eut la sagacité. et‘ le courage,, de voir et de dire ce que l'on n'avait aperçu ou osé dire pendant deux mille' ans, mérite certainement le nom d'inventeur. Le mopvement des planètes supérieures; autour du soleil ne suffit pas, comme cselui des intérieures, pour expliquer leurs stations et rétt%gradatiuns: il faut / encore supposer que le soleil ou la terre soit en mouvement. Copernic choiait le dernier mouvement sans en avoir ,d'autrcs preuves que l'analogie des autres planètes , et la simplicité et l'élégance de l’hypothèse- Tycho choisit le premier mouvement, parce qu'il ne voyait aucune raison propre-ment astronomique, pour s'écarter de ce qui parait le plus naturel au premier coup d'oeil. L’un et l'autre procédèrent conséquemment, le premier plu-- S' tôt en esprit systématique, l’autre en astronome. Le profil que Copernic luiméme tira de son système, est peu de chose. La seconde inégalité des planètes fut expliquée, mais à l’egard de la première. Copernic, aussi bien que Tycho, s’en tint aux ëpicyclcs de Ptolcmée, et les embrouilla encore davan- . tage. Il réduisit, . à l'instar de Ptolémée, tous les mouvemens, non pas au lieu vrai du soleil, mais au lieu moyen, à un point purement fictif. La découverte de i'arrangemt^ des orbites planétaires était faite, mais la nature de ces courbes, et les lois du mouvement n’étaient pas mieux connues que du tems de Ptolémée. Cependant Tycho, grdee à son activité et à «on habi-
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litë, avait achevé une suite si compleUe de bonnes observatioas , qu’un sent hunime' lut capable d'en déduire toute l'astronomie rationuelle, et toutes les lois des n^uvemcns célestes. Quand on volt, avec quelle gratitude Kepler rcconuidt son jjonheur rte pouvoir pioiiter des observations de Tycho; combien de l'ois il comieni, qu’il n'aurait pu avoir une idée des plus importantes de ses decouvertes, s'il n'avait pu se Ser à ces observations li une minnte près; quand on considère, combien l’art d'observer était imparfait avant ’l'ydio, on peut à peine décider lequel, de Tycho ou Copernic, a rendu les plus gramis senices à l’astronomie.
l/li_vpuü)èse de Copernic avait beaucoup simplibé le plan de la structure de funiveis, et facilité le travail des astronomes à l'avenir: Tycho avait femni un ticsor de matériaux précieux, pour élever un grand nroniimral ; mais lè génie créateur manquait encore, qui sût protilgr de ces matériaux, et mettre le premier la main à la coustruclion. Kepler entreprit cet ouvrage, et il l'acheva, il n'y a peut-être aucune détiouvcrle, qui ait nu)ir:s dépendu du huzard, qui ait demandé d'aussi vastes connaissances, un zèle aussi infatigable, et un espnt aussi systématique, que celles de Kepler. Si d'un côté, il faut respecter ritommc qui, pour l'amour de la, vérité, enlieprit plusieurs luis ces imiixoses calculs, et ue r>c laissa pas décourager par tant d'essais inutile^ il faut, de L'autre, admirer le génie qui, sans être accablé par d'iqnombrables dilKcultés, se fraya toujours un nouveau chemin, qui sut ihnliii las iiii< iiniliilli l l_Ji 'i plu 'i favorables pour chaque observation; celui dont l'esprit philosophique tourna ses hypolheses de lous côtés, et les rejeta avec une impartialité sévère, si elles ne se trouvaient pas à toute épreuve; qui ne fit un nouveau pas, qu'après de mûres réllexious et avec toute la rigueur de la logique; et qui enfin ne se décida sur la nature des orbites planétaires, que lorsque presque cliaque point en avait été délenniiié par un calcul particulier, cl par la comparaison d’un grand nombre d'observations, de sorte qu’il n’y eût qu'une seule courbe qui pût cire décrite par tous ces points. On peut dire qi^ Kepler a fait scs découvertc.i, parce qu’il a voulu les faire; et que les services qu'il a rendus a l'astronomie, sont uniques comme son géuie. . .
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It ut le fondateur de ratironomie ntionnelle, dont ta plue grande partie a pour objet aiijourd'kui , d'expliquer lea lois de Aepler, de raconter leur découverte, et d’en faire l’application au calcul astronomique. L'astronomie lui doit plusienrs des plus belles méthodes, dont on se sert encore pour déterminer les orbites planétaires. Four étudier la manière dont Kepler parvint à faire ses découvertes, il but bien connaître les hypothèses de Ptolémée, et ses métbodet dont plusieurs sont encore employées avec fruit. La liaison entière de l’astronomie est la preuve b plus complette de la vérité du système de Copernic: on peut cependant prouver particulièrement les deux parties les plus importantes de ce système, le mouvement annuel et le mouvement diurne de b terre. 'Ces deux vérités, étant démontrées, serviront de base à b théorie entière du système solaire, et même des étoiles fixes; et l’on peut . concevoir do ' b manière suivante , b marche que l’esprit humain a suivie dans cotte savante carrière.^
Dès que les habitans’ de b terre levèrent Tes yeux au ciel, le premier objet qui attira lenr attention, fut le mouvement diurne de cette voûte parsemée d’étoiles. L’observation que cette rotation, autant qu'ils en purent )uger, se bisait toujours en tems égaux, et qu’elle ne changeait point b situation réciproque des astres qui formaient toujours les mêmes groupes; celte observation, dis-je, fut probablement b première qui développa U-gramie Idée, que lea mouvemens célestes ne sont pas Pedèt d’un pur hazard, et qui excita le désir'de connaître le\ lois suivies par ces mouvemens, ou de soumettre aux recherches astronomiques, les cfaangemens qui se font dans le cieL L’invariabiJité de b situation des étoiles fixes, l’unifunnilé et b direction du mouvement diurae, furent donc b base de toutes les connaissances aslronumiques.^. l,a vicissitude des saisoM , si imporbnie pour les premiers besoins et les occupations les plus ordinaires de leur vie , et la variation des formes, M>uf lesquelles b lune éclairait leurs nuits, les engagea à observer les mouvemens propres du soleil et de b lune, qu’il est si aièé. de discerner de b révolution du ciel entier. Le mouvement rapide qui bit parcourir à b lune, dans une seule nuit, une partie si considérable de soit orbite parmi Us éloibs, et qui b ramène au bout de aj jours è b même étoile.
ASTRONOMIE RATIONNELLE explique très-bien ce ph'énomcnc, ^roir que la révolution de la lune a été exa* Olement connue, il y a deux mille ans, et peut-être bien davantage, tandis que celle du soleil n'a été déterminée avec la même précisinn que dans- les tems. modernes. Le mouvemeiit propre de la lune et du soleil est donc la. seconde- découverte, dont i'astionumie fut eoiicLie. On apprit par lè qu'outre le nouvejscnt diurne, il y en avait d'autres, peut-être encore inconnus^ es qui ex- - cita de nouveau fattonlion. En obseivant avec plus de soin, on aperçut bientôt , que quelques uns des plus brillans- astres du ciel changeaient assés sapidemrut leurs situations relativement aux autres. On en- découvrit dm/ qui erraient parmi les ûloiles tisesr et qui, par cette raison, furent .distingués par le nom de p/iuiilct: ce qui ouvrit h l'astronomie un nouveau champ. Le "mouvement diurne dont on était parti, et qui avait servi de guiiie dans toutes les recherches, est uniforme et drcu/aitr. Il était donc naturel que les anciens établirent le principe, que to.us les mouvemens célestes ne pouvaient être qu'unifüimes et circulaires, diautaat plus qu'ils croyaient apercevoir dans ces deux espèces -de mouveineni une pertecUoo supérieure, la seule qui pût convenir, au plan de la sagesse suprême. Ils ne sc seraient jamais avisés de penser que le mouvement vrai des corps célestes pourrait être dillérent du nvuuvcmcnl apparent, ou de séparer il’aslronoinie splséciqrtg de la raliunnelle, si tous le.s niouv^ppees appaions avaient pu être soumis à Cl s deux lots., , Majs ils découvrirent bientôt) des écarts eoiu>itiérables de ces lois, même dans le n?ouv(iui?nI du soleil, «t-urmoto davantage dans celui d« la lune. Le mouvement di,uine du soleil, était, tantôt de plus, rtautût -de moins d'un degiéj la lune parcourait dans un jour plus de i5*, daiui un autre moins de ia“,,et son diamètre apparent , qui a des< vsrialious de 4% ht voir clairement, que cet astre se rapproeb»' de la terre, et s'en éloigne. Son mouvement n'était donc ni unlfurme ni circulaire. Que d'un et l'autre -a lieu dans, les mouvemens rr»/s, non-seulement de la lune, mais de tous ire astres, c'est une découverte de rastronomle moderne. Les anciens ne pouvaient pas s'en .persuader: il leur parut plus râisoiurable, d’attribuer ces irrégularités uniquement au mtiuvement opporeni, quo de prendre l'apparence pour la vérité, avec la^ préc'kpitalion de l'ignorance; et il faut convenir, qu'ils
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xmient parruilcmcnt raison , tant que les observations, qui doivent tout décider Gnali'inent, n'étaient pas contraires. Selon eux," ces mouvemens ne paraissent irréj;nliers, que parce que nous ne les voyons pas du vrai point de vue, ou parce que la terre ne se trouve pas dans le point, autour duquel les mouvemens sont uniforincs cl circulaires. Ils cherchaient donc ce point par des observations-, et lâchaient de montrer, de quelle manière la combinaison de plusieurs mouvemens unifuitnes et circulaires pourrait produire un mouvement, qui devrait paraître aux habitans -de la terre aussi irrégulier, que l'expériehce nous le fait voir.
Celle irrégularité était encore plus frappante dans le monvement des planètes. Leur vitesse varie tellement, que souvent elle devient nulle ■ou même négative. Elles sont immobiles pendant quelque tems , au bout duquel elles reprennent leur mouvement, mais dans une direction opposée & la précédente: il était naturel- d’essayer, si' l'hypothèse qui avait été 'employée avec tant de sviccès par YappcrI au soleil et à ta lune, ne pouvait pas aussi être appliquée aux planètes. 11 leur parut impossible que le véritable raouventent des planètes fût si irrégulier; d’oû ils conclurent avec raison, ■que la terre n'élail pas le point d’où il fallait 'regarder ce mouvement, ors le centre autour duquel il se lait. On employait donc les mêmes hypotlicsee pour les planètes que pour le soleil; en y apportant scloa. ta» hnainr de légers ciiangemens-, tant pour les accorder avec les observations, que pour les simpliGer.
Ainsi naquit l’astronomie ralionntUe, qui est entièrement fondée sur Tcettc proposition très-philosophique, çue tes lois de la nature sont extrêmement simples, et qü*en conséquence, si tes mouvemens célestes nous semblent irréguliers, t?esl parce que nous ne sommes pas placés dans un pinnt de vue convenable. Les dilférenles «pplications de ‘cette grande vérité ont fait naître les divers systèmes du monde. Les anciens astronomes croyaient que la simplicité exrgeait le mouvemcnl circulaire et uniforme; les astronomes modernes, ayant découvert, que l’un et l'aulve était contredit par les observations, pensaient que, sans déroger à la simplicité, il était permis de substituer l’ellipsé an v:erclev et do remplacer funiformité par une autre loi non moins simple
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enfin ils aperçurent <)iic celle supposition ^lail pai faitcnienl confirmée par les observations et les luis générales de la djnaniitjiie. Les s^slênics des anciens étaient fondes sur la supposition, que la terre était en repos, ce qui les força de combiner une foule de cercles arbitraires, qui étaient contraires à une saine physique, et qui ne satisfaisaient que rarement aux observations. Le système moderne est beaucoup plus simple, et paifailement d'accord avec la physique et les observations, parce qu’on a donné à la terre un mouvement, qui explique justement les phénomènes qui présentent les plus grandes dilhcullés.
La base de l'astronomie moderne est donc un double momrmeiU >
de la lerre , sa rotation sur un axe , et son mouvement de translation autour du soleil. Le premier explique d'une manière fort simple le mouvement diurne du ciel entier; le dernier, combiné avec la rotation, représente clairement tous les phénomènes du soleil , qui succèdent l'un & l’autre dans une année (/-tere /.). — Comme le lieu de chaque corps céleste est déterminé par les étoiles fixes , et que toutes les observations t’y réduisent finalement, il est nécessaire avant tout, d'approfondir la théorie des étoUeg ^les , et d'examiner les changement qui peuvent avoir lieu dans leurs positions , et qui , k l’exception de quelques anomalies à peiae sensibles , sont l’elfét du mouvement de la terre ; c’est le sujet du II. livre. — Notre système. planétaire est pour nous la plus importante partie de l'astronomie. Les irrégïtlariti* — °pp°rfpt°« des planètes ont donné lieu au système qui est aujouru’itui généralement adopté; mais tant que la théorie du soleil u’est pas bien établie, ou ne saurait tirer de justes conclusions des observations des planètes. Le III. Uirv traite du frai moufernrnt du soleil et des planètes. — Si les loiti que l’on avait trouvées pour les planètes, sont les véritables lois de la nature, elles seront générales, et é.galement applicables h la lune: c’est à cette application que l’on doit le parfait accord de la théorie moderne de la lu/ie avec les observations (Jùvre If',). — La suite immédiate de cette connaissance plus juste des mouvemens du soleil , de la lune, et des planètes , est une théorie exacte des éclipses solaires et lunaires, des occultations d'étoiles par la lune, et des passages des planètes intérieures
»ur le soleil (Livre V et VL.), — Ce ejue la llitiorie de la June, et, celle de* éclipses qui en dépend, a de particulier, s'appli<|ue de même à quelque^ as* ires, découverts dans les lems modernes, lesquels ainsi que la lune, décrivent leurs orbites, non autour du soleil, mais autour d'une planële: ce qui a donné lieu h la théorie des saleüiles (LJvre VIL.), — Les anciens ne connaissaient qu’une très-petite partie du système solaire, sept corps seulement. Une partie considérable de ce système, les comètes n’avaient jamais été observée* par eux; il y avait même peu d'astronomes qui leur accordass'ent le rang de corps célestes. L'attention que les astronomes modernes ont dirigée sur les comètes, les a mis en état de se convaincre de la généralité des loi*, du mouvement, suivies par les planètes, et de se faire une idée juste de l’étendue du système solaire. La théorie des comètes est encore loin de s* perfertion, et à juger par la nature de l’objet même, elle le sera apparemment toujours. I.CS nouvelles comètes qui paraissent annuellement pour la première fois , et celles qui , dans les tems futurs , après avoir achevé leurs •rbites, reviendront pour la seconde fuis , rendront sans doute cette théorie plus completle. Cest elle qui marque le point od l’astronomie de chaque époque doit s’arrêter, et laisser aux tems futurs, à renouer Te fil. Les comètes, et les conclusions que l'on en peut tirer relativement à 1a grandeur et ' l’arrangement du système solaire , terminent cette pac^~ste raitNtaoiBio (Livre VllLi).
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Mouvement, diurne ' de, la. terre;.
J. première observation, astronomique,, qui est en mi'tne teras,
le fondement de toutes les. autres, savoir la rotation iliuitrc du fiel, nV-st. peul'^lre qu’apparente, , et s’eApliqiic parfiiiteinenl,,fünimo on l’a vu tl. §• iia.), , en. supposant que la terre tourne en a4 lieurcs. sur un de ses diamètres, dans le sens, opposé.. Lequel ' — -r-nni ,rnt le vérilahle,. U. rotation
de la terre, ou la révolution du, ciel entierj c’est une question, dont ta solution demande d'autant, plus de soin, que beaucoup de siècles se sont écou-. lés, avant qu’on pût la, décider avec un haut degré de certitude.. Ln géiié-ral, il n'est pas. aisé de décider avec, une certitude géométrique, , si un mouvement que nous.crojons, voir, est réel ou seulement apparent: : car quel que soit le mouvement, d'un corps, on pourra toujours., en . expliquer tous les . phénomènes, en supposant que le corps est eu repos.. et que l’observateur a un. mouvement convenable L’organe de la. vue, par sa nature n.èine, .ne peut nous faire apercevoir que le mouvement nlu/rf,' lequel, à la vérité,, ne peut, exister sans, un, mouvement, quelconque dans, l’espace absolu: les«
yeux peuvent donc nous apprendre l’existence d'un mouvement absolu, mais= lion pas sa qiialilé; ils ne sauraient décider, auquel des corps, dont la situation relative change, le mouvement absolu apparlicnt. T.es conclusions que l'on lire des efVéts du mouremeni, pour en déterminer ta cause, ne donneront jamais une certitude- mathématique, surtout lorsque ces elTèts ne sont pas physiques mais optiques.. La parallaxe des étoiles fixes par ex. donnerait au mouvement annuel de- la terre le plus haut degré de probabilité; toutefois il n’est |>as impus.siUlc , que les étoiles mêmes aient ce mouvement annuel. Cependant ces ell'éls sont tels qu'ils produisent une certitude morale, qui ne peut manquer de coi^||||^ncre un. homme raisonnable. Les edéis physiques ilonnent encore plus de c*;rtilude.. Si pai- ex. un corps tourne sur, son axe,,, toutes, les. moiécules ,. placées hors de l'a.xe, éprouveront une force centrifuge, et celle force ne peut exister sans la rotation. L.-i dernière est donc prouvée par la première; mais pour démontrer rcxislcncc même de. la. force centrifuge, il faut . des. preuves ..qui sans- établir la certitude malhémaliquc,. donneront une entière convicliuii a quiconque eu est suscep- Uble. Comme, en général,, tout mouvemenrapparent suppose un mouvement réel, le ■ philosophe n'iiésilera pas h; adopter 'celui, qui a 1a plus -grande probabilité et le- moins.de diifii.-uUés.. Les. preuves , pour, le mouvement de la terre se divisent, donc en. deux- cKisses,, dont la. prgo*à«*o leiiwiure cédés qui sont l'uudées sur. la. conviction inléricurc ,. et ta seconde celles qui recliercbent les . ell'èts . de ce mouvciuml, . pour en ÿduire la cause..
§. 1. Pour; expliquer le mouvcmenl diurne,, il faul supposer, od que tout. le ciel étoilé circule autour; de la lerre, ou que celle-^:i tuuriiC sur son axe; et quiconque est.sans. préjugés, n'bésilera pas à. préférer, la dernière expiieotion,. dès. qu'il sera; peisu.idé que l'ùue et. l’autre satisfait également è tous les phénun.èiieS.. ü’uu coté,- on ne voit que d'iiuiunibrables'diiricultés, de l'autre la plus, grande simplicité.. La distance- de la plus proche étoile à J,-». terre est, comme on vcri'a.iians la suite, . au moins égale à aooooo dem.ialiamètres .de l'urhilc tcrreslrr, un espace que 1a lüniièrc n;éine emploie trois •ns;. à parcourir: ;cette ligne immei.se serait donc le rayon d’un rercle, dont laaCMcoulércuce, , six .lois., plus grauue, suait parcourue par l'étoile, ep .heures;
d'où il suivrait une vitesse, 3.6J63 fois ou 6070 fuis plus grande que celle de là lumière. Cette étoile parcourrait donc plus de 270 millions de lieues (*), ou plus de deux fois la circonférence entière de l'orbite de la terre, eu une seconde; et la distance de celte etoile n’est rien en comparaison de celle de la voie lactée. Il est vrai que ce que nous appelons grand ou petit, près ou loin, ne sont que des idées relatives; mais enfin tout dans la nature a ses bornes qu’il ne faut pas franchir arbitrairement, quand on a le choi.x entre deux hypothèses, dont l’une épouvante f imagination, tandis que l'autre est conforme à nos idées ordinaires de la grandeur et de la vitesse, dont l'une suppose des mouvemens’w rapides que tout ce que nous connaissons de la nature, ne sullit pas pour nous former une idée qui en approche sealement, l'autre y substitue une vitesse qui est surpassée par plusieurs phénomènes très-connus de la nature. Si l'on fait tourner la terre sur son axe, un point de son équateur décrira en 24 heures un cercle de 54oo lieues, en une seconde la seizième partie d'une lieue; celte vitesse est un peu plus grande que celle du son, et i^6oo millions de fois moins grande que la précédente. Le contraste sera encore plus frappant , si l'on compare la grandeur des étoiles avec celle de la terre. Il est très-probable que les étoiles ne sont pas moins grandes que le soleil, ou 1100000 fois plus grandes que la terre: il faudrait donc supposer, que des millions de ces corps immenses circulent, avec une vitesse qui surpase toutes nos idées, autour d'un corps qui n’est •ju’un~poîhT^tii lappuil 4 eux, pour épargner h ce petit corps un mouvement médiocre.
Il y a d'autres circonstances qui rendent ce mouvement encore plus improbable. On a vu (^I. $. 9.I.), que la précession des équinoxes est un mouvement de l’équateur, qui ne change ni l'obliquité de l'écliptique, ni la situation des astres relativement à elle. La précession s'explique donc pat un mouvement des pôles de l’équateur autour de ceux de l'écliptique (Voy. ci-dessous $. 3o.), et ce mouvement ne suppose qu’une petite oscillation de la terre. Si l'on suppose au contraire la terre immobile , il faut
II) Cf u>iii 4«i Iwnci d'AUsm<;pw, dant là ta dogrt, que j'ciuplojtcti cuiuUBUBtat iltat ctt
««TTtCt.
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aussi supposer que le p!an ile l'équaleur céleste est immobile, parce que les obserraliuiis nous apprennent que les latitudes des lieux ne changent pas, et que, par consé(|uent, l’iixe du inonde passe constamment par les mêmes points de la terre ^I. §. H laut donc supposer un mouvement de l'é-
cliptiquc sur l'é |iiateur, un mouvement qui entraîne tous les astres, tous ces corps immenses, dispersés & des distances Irés-difTérentes , puisque leur position relativement à réciiptique ne change point. Un autre mouvenTcnl semblable du ciel étoilé résulterait de la nutation I. §. H8. qui' s'explique d’une maniéré si simple par une petite ok'illation de la terre. Il serait inutile d'ajouter encore en mut, pour taire voir, laquelle des deux hypothèses est la plus vraisemblable.
§. d. Le mouvement du ciel étoilé, mais plus encore les particularités de ce mouvement, sont tout-à-fuit contraires aux principes de la mécanique. Chaque mouvement circulaire suppose nécessairement une force centrale, constamment dirigée vers le centre,/ lequel serait ici la terre. Supposer qu’une force, répandue dans l'espace immense de l'univers, à des distances que l'oeil n’atteint pas, une force qui entraine d'innombrables soleils avec une rapidité, par rapport à laquelle celle de la lumière n’est rien — que cette force inconcevable réside dans un corps qui n’est qu’un atome par rapport à ces soleils; que cet atome ail une sphère d'activité , étendue à l'infini sans s’aifaiblir — c'est une opinion si contradictoire en elle-même ^ qti’elle ne pouvait être adoptée que par des préjugés enracinés , ou par la plus honteuse ignorance. On ne conçoit pas , par quelle raisqn la terre seule, un des plus petits corps célestes que nous connaissions, aurait cette force centrale d'une si grande intensité , que les forces centrales do tous les autres corps , incumparableinent plus grands, disparaissent totalement, ensorie que le mouvement diurne, au lieu d'être altéré par la réaction de tous ces corps, continue d'une manière uniforme et non-inlerrompue depuis tant de siècles. En supposant même que la force centrale de la terre fût assés grande pour produire la révolution du ciel, il en résulterait toutefois un mouvement de 1a . terre. L'attraction qu’un corps exerce sur un autre, n’est autre chose qu’une tendance à s’approcher de lui; et la terre irait à la rencontre des plus grandes masses , précisément parce qu’elle les attire , ainsi qu’un petit aiman ap<
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proche (Tune grande massé Je ter. Aucune action ne peiil exister sans réaction; un eoips <]iiî attire un autre, en est également attiré, et d'autant plus Tort, que la masse du dernier e.st plus grande, ainsi qu’on le verra dans l’ostronomie physique. Il est donc impossible que la terre communique du mouvement à ces masses innombrables, sans en recevoir un mouvement incomparablement plus grand. D'ailleurs, une pareille force ne sullirait .pas, pour expliquer le mouvement diurne. Ce mouvement étant parallèle à réquateur, les astres, pla* cës hors de l’équateur, décrivent des cercles dont les 'centres ne sont pas situés dans la terre, mais dans Taxe qui est une ligne fictive, et dont les plans ne passent pas par la terre, mais s'en éloignent à l'infini. La force centrale qui leur fait décrire des cercles, ne pourrait donc pa^ résider dans la lcrrej elle devrait être dirigée vers un point de l'axe, un point géométrique, un rien. Comme il n'y a ^las de doute, que les distances des astres h la terre ne soient très-diirérentes Tune de l’autre, ils décriraient des cercles de différentes grandeurs en lems égaux; la force centrale agirait donc plus fort dans le iuinlainj il faudrait qu’elle fût plus faible hors de l’équateur, pour mener les astres avec moins de rapidité dans les petits cercles parallèles, et qu’elle fût nulle dans le sens de l’axe, où il n’y a point de mouvcnreiit. l'out cela est contraire à la nature ol aux lois des forces connues. L'impossibilité est encore plus frappante, quand on considère que le moruement propre des planètes obéiiait et résisleiaii eu Oléine tenu à cette force qui entrinne tout, l’uur sentir toute la force de cet argument, on n’a qii**r ii »i»|i>i'ii n|t ; DiiMtr qu’une planète déci irait surfant cette hypothèse, et la force qui serait capable de produire un mouvement aussi compliqué et inégulier; que Ton se rappelle les sphères solides des étoiles et des planètes, que les anciens étaient obligés d’imaginer, pour expliquer la révolution de tous les corps* eclcsles dans le même lems. Il fallait une sphère particulière à chaque étoile et û chaque planète, et l’on ne conçoit, pas, qnel lien invisible pourrait joindre ensemble toutes ce* sphères, infiniment éloignées l'une de l'autre , si ferme que, depuis des milliers d’années aucune ne s’esl iVélacliée des autres. Ces voûtes de cristal ont été brisées depuis longtcms, par l’apparition des comètes qui les traversent dans tous les sens, en venant de la proiondeur <hi ciel pour approcher du soleil el de la terre»
§. 4- Depuis l'invention des ttMéscopes , les astronomes ne pouvaient ,
plus douter de la rotation de la terre, ayant devant les yeux celle d'autres corps réleslcs. Les taches decouvertes 1 sur le soleil, sur Jupiter, Mars et Vénus, qui' disparaissent et reparaissent du côté opposé, dans des pério» /
des fixes, prouvent évidemment, que ces corps, dont quelques uns sont beaucoup plus grands que la terre, ont une rotation encore plus rapide. U n’y a donc pas de raison, pour exclure la terre seule de ce mouvement. Pour sentir toute la force de ce raissonnement fondé sur l'analogie, on ira qu’à se mettre k la place d’un habitant de Jupiter, qui, voyant la révolution du ciel en ^
dix heures, au lieu de a4, aurait le même droit que les habitans de la terre, de mettre le ciel entier eu mouvement, pour laisser sa planète en repos,- L’habitant de toute autre planète ferait le même raisonnement, et tous se tromperaient, parce qu’un mouvement contredit l'autre. Ce raisonnement, taux pour toutes les autres planètes, ne saurait être juste par rapport à la terre seule,
§. 5. Quelque certitude que ces raisonneniens donnent à la rotation '
de la terre, on ne pourra s'empêcher de demander «si cette rotatiot peut >sc faire d'une manière si insensible, qu’aucune trace n’en paraisse sur In • terre.* La solution do cette question donna lieu à Newtun k découvrit les preuves physii^ties de la rotation de la terre. Ce grand génie montra te premier par la théorie, la liaison qui existe entre la Jigun (le la terre Cl rotation , et donna par -là lieu au nombreux mesurages entrepris pour déterminer la figure de notre globe. Si la terre a été originairement un corps ’ ‘
fluide ou mou, elle devait prendre d’elle-mème la figure sphérique, tant qu’eU le resta en repos. La gravité de tous scs élémens ne permit à aucun de s’élever au dessus des autres. Dès qu’une partie aurait été plus élevée que les parties voisines, elle se serait répandue de tous côtés, suivant le principe de l'hydrostatique, jusqu’au rétublisseiuent de l'équilibre ou de la forme sphérique. Mais au moment où la terre commença à tourner sur son axe, il en lésulta des forces centrifuges, opposées à la gravité, qui croissaient avec la vitesse des dilTérens points de la terre. Or comme les points de l’équateur ont la plus grande vitesse, que d’ailleurs c’est le seul parallèle, dans lequel la force centrifuge qui agit constamment dans le plan du parallèle, est dia«
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métralemenl opposée à la pesanteur^ la gravité île ces points est plus iliminnée que celle des autres, par cleiu raisons: l'clfôl de la rotation devait donc être le même, que si les parties de l’équateur étaient moins pesantes, et en général, la pesanteur sur la terre doit diminuer, à mesure qu'on approche de l’équateur. La pression vers le centre, e.vorcée par les parties circompolaires, remporta sur celle des parties équatoriales: la ferre fut ophitie aux pôles, en s'c/ceant vers l’équateur. Quand même la terre n’aurait pas été fluide mais solide, ce que nous venons de dire, serait applicable aux eaux qui couvrent sa surlace: elles ne seront en repos, que lorsque la terre aura pris la figure aplatie qui convient ï l'équilibre. Ayant donc trouvé par les plus soigneuses observations (I. §. >92.), que la ferre est eu eilët aplatie depuis l'équateur )usqu'au.\ pôles, on peut en tirer la conclusion, que cette figure qui s’écarte de la forme sphérique, est l’ell'èt de la rotation de la terre. 11 , esl bon d'observer que les lunettes ont donné une preuve sensible même aux ycujf, de la liaison entre la rotation et la figure aplatie des corps célestes. J4|)iter, dont la rotation se fait le plus rapidement, u un aplatissement si sensible, qu’il est aisé d’apercevoir la dillércnce de ses diamètres: on trouve leur rapport à peu près comme id à iq, ce qui est bien d'accord ■tec la théorie.
S- 6, Un autre effêt sensible de la rotation de la terre fut le sujet d’une objection contre celte rotation. Si la terre tourne d’Ouest à fEst, dit-on, «ne pierre qu’on laisse TDmViw-dhuut Jumtfi tour , ne peut frapper la lcrre au point qui était verticalement au dessous d’elle; il faut que, tombant du côté occidental , elle frappe la terre à une certaine distance de la tour, et , que du côté oriental, elle rencontre la tour en tombant, parce que celle-ci avance vers l’orient, pendant que la pierre tombe verlicalemenl. Celte ol>jection est réfutée par une expér'iencc que tout le monde connaît. Une pierre qu’on laisse tomber du haut du màt d’un vaisseau allant très -vite, arrive au pied du mût, malgré le mouvement du vaisseau; et une bille qii'ou jelle, ou que l’on pousse sur le billard, suivant la largeur du vaisseau, ne dérive pas du tout vers la poupe du vaisseau. La raison en est visible. La pierre, participant au mouvement du vaisseau ou de la terre, avant sa chiite.
continuera, en tombant., le mouvement qui lui a ëtë communiqué} l'almo* spliéiT mf-rac, participant au même mouvement, ne pourra l'en empcclicr: U est vrai que le point de la terre, qui se trouve verticalement au dessous de la pierre, au moment où elle conimcncc à tomber, avance vers l'Est; mais la pierre, en le taisant de même, parviendra à ce point tout aussi bien que si la terre était en repos. Cependant, en y rëlléchUsanl avec plus d'attention, on trouvera que la pierre doit dériver, non vers l'Ouest, comme on se l'était imaginé, mais vers l'Est. Tant que la pierre est au liant de la tour, die décrit, en vertu de la rotation de la terre, d'üncst à l’Est, un aie de cercle pins grand que celui décrit par lepiciPdc la tour, à proportion de sa hauteur. '
Elle a donc un mouvement plus vile vers l'Est, qu'il conservera pendant sa chùte, d'où il résulte, quelle arrivera à la terre du côté oriental du point qui était verticalement au dessous d'elle. Mais les plus hautes tours ont un rapport ai inconsidérable au ra^on de la lerie, que la ditl'éi'ence des mouvemeus diurnes du pied et de la pointe de la tour, qui en résulte, ne peut pas être sensible. La hauteur de pieds, qui a servi au.\ expériences,
faites en Italie et en Allemagne, donne une déviation orientale de moins de 4 lignes, quantité que l'un ne peut espérer d'apercevoir, malgré tous les soins qn’on pourra mettre aux observations. Cependant il est remarquable, que tontes les observations qu’on a faites, donnent non-seulement «me déviation ori- ~ «ntulc, mais que le milieu est d'environ 4 ligues. Heureusement, le mouvement de lu terre n des ruiidemciis plus suliUes, que ces observations peu sures.
§. Comme la rotation de la terre diminue la pesanteur depuis Ie< pôles jusqu'à l'équateur ($. S.), et que les osciliatiuns du pendule dépendent de la pesanteur, il est visible, que la rotation doit aussi altérer la longueur du pendule à secondes. Il est démontré dans la mécanique, que le carré da
tems d'une oscillation suit le rapport de la longueur du pendule, si la pesan- i
leur est constante, mais le rapport inverse de la pesanteur, si la longueur du pendule est constante: d'où il suit que la longueur du pendule à secondes
est proportionnelle à la pesanteur. Il est donc aisé de voir, qu’on peut déter-
miner la pesanteur dans chaque lieu de la terre, .par les longueurs qu’il faut donner au pendule,' pour qu'il lasse des vibrations d'une seconde dans les
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di^Tcrens lieux, ou par le nombre des oscillalions que le tr<'mc pendule y fail dans un tems délerminé; el on n'a épaigné aucune peine, pour décider cela par les obsenations les plus exactes. Le résultat de ces recliei cites pé> nibles est, i) que la pesanteur sur la terre va en décroissant depuis les potes jusqu'à l'équateur, 3) que ce décioissement, & de très-petites anomalies près, qui dépendent du local , suit précisément le rapport qui résulte de la rota- 'tation de la terre. Il est vrai, que la pesanteur, el par conséquent, la longueur du pendule, diminuerait également depuis les pôles jusqu'à l'équateur, si la terre était aplatie aux pôles, sans tourner sur un axe, à cause des différentes distances du centre de la teite; et dans ce cas, les observations de la longueur du pendule viendraient à l'appui de la preuve précédente ($. 5.\ Alais la diHérence qui en résulte, est beaucoup, plus petite, et suit d'autres lois, que celle qui a lieu d'après les observations. 11 en sera parlé a^ec plus de détail dans l’astronomie physique.
CHAPITRE II
Mouvement annuel de la terre.
S- 8. O'orome on a vu (1. J. loi. smv.) que les ranations de la .situation du soleil relativement ?i la terre, et les vicissitudes des saisons, s’expliquent également bien, en supposant, que le soleil est en repos au centre de l'orbite ^que la terre décrit annuellement, que par le mouvement du soleil autour de la terre, la question est, lequel des deux mouvemens a réellement lieu, La réponse aura moins de difficulté, après qu’on sera assuré du mouvement diurne de la ferre; et les raisonnemens précédons, fondés sur la pi'ubabilité interne et l'analogie (§. a. 3. 4-)» sont ici également applicables. Le soleil est i3ooooo fois plus grand que la terre, et il n’y a aucune raison, pour faire circuler cette énorme masse autour d’un petit corps, plutôt que le dernier autour de la première, puisque les deux mouvemens satisfont également aux phénomènes. Il est difficile, d’attribuer à ce petit corps une attraction assés forte, pour mener la grande masse du soleil dans une circonférence de celle étendue; et il est visible, que le mécanisme de ce mouvement se conçoit beaucoup plus fisément, par l’inverse de l'hypothèse. Depuis, que Newton éprouvé que l’attraction est une propriété universelle de tout ce qui est matériel, la supposition ne peut plus avoir lieu, que la terre réside tranquillement au centre du système solaire , et que sa force domine sur celles de tous les autres corps du système: car c’est une suite nécessaire de cette théorie, que deux corps quelconques décrivent autour de leur commun point de gravité, des orbites dont le centre est plus près du plus grand corps (§. 3.). En général, il est beaucoup plus naturel, de placer au centre du système entier, le grand corps qui répand do la lumière et de la ciuileur dans un es-
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pacB immPnsB, et qui est la source dans laquelle toutes les créatures puisent la vie et les sensations. Les oliscrvaüons avaient déj:» forcé plusieurs des anciens astronomes, de regarder le soleil comme le centre des orbites planétaires, et Tvrbo ne put s'empêcher de convenir que toutes les planètes, en exceptant la tene, dôci iraient leurs orbites autour du soleil. Rien ne peut nous autorber d'exempter la terre seule de celte loi, et de faire circuler’ autour d'elle le soleil avec toutes les plaitèles, puisque les babilans de chaque autre planète pourraient réclamer le même droit. Il y eut un tems, oîi l'amour propre était e.xciisable, qui regarda ta lei've, habitée par des hommes, comme un coi[>s qui devait être plus parfait et plus grand que toiu les autres corps célestes, et par con.réqiienl le centre de l'univers. Mais depuis que l'invention des lunettes et le pcifeclionoement des sciences astronomiqnes nous ont appris, que la terre est presque la plus petite de toutes les planètes qui, selon toutes les apparences, sont des corps sembbbles à la terre; il serait inutile de réfuter sérieusement un pareil préjugé. Le développement du véritable système du monde, et l'enchaînement de toutes les véiilés de l'astronomie rationnelle, sont la preuve la plus complette du mouvement de la terre, dont on ne saurait se convaincre pai'failemcnt, qu'après avoir étudié le système entier 0 de l'astronomie: c'est alui'S que l’un verra, combien de clarté, de simplicité, et d'ordre, est répandu par ce fcui mouvement sur les phénomènes les plus compliqués. Cependant c'est le lieu ici, rl'e.xposcr une des plus importantes et des plus belles découvertes da siècle yiwia, qui prouve le mouvement annuel de la terre de la même manière, que son mouvement diurne est prouvé par les variations de la pesanteur.
§. 9. Pour trouver une preuve immédiate ou phy.sique du mouvement annuel de la tene, il tallait procéder de la même manière, qu’à l’égard da mouvement diurne. On détermma par def raisonnemens , les pliénomciies qui devraient résulter d'un pareil mouvement, on sc servit de l'observation, pour voir si cet phénomènes avaient lieu: et dans ce cas, on était autorisé d'inférer la cause de l’ellét. La première chose dont on s'avisa, fut la paral/uxe onnurllc des étuiles Ëxes. Si l’oeil de l'observateur ou la terre change de place, le lieu apparent des étoiles changera de même, en supposant que le diamètre de
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.■trbile de la terre , ou la plus grande diirérence des Ifeux occupas par la terre dans dilTéreiites saisons, ait un rapport sensible à la distance des cloiles^ Dans un pareil cas, les longitudes et latitudes apparentes de chaque éioilo seront diirérenles aux did'ërens points de l'oibite, ou selon les dillérentes sai* sons; elles seront les mêmes dans les mêmes saisons. La longitude et la iatiliide observée doivent être corrigées par les paru//«.res en /on^/Vut/e e/en latitude; la longitude et la latitude vraie est celle qui serait observée du centre de l'or.bile ou du soleil, et que l'on appelle lUUocentnquc ; ainsi que, relativement à la paralbxe diurne, le lieu vrai est le géocenlrique. 11 s'agissait donc, de déterminer par les observations, la parallaxe de longitude et de latitude pour les dilTérens points de l'orbite de la terre..
S. 10. Soit S {Fig- ’•) le soleil, autour duquel la terre T circulesuivant l’ordre des signes célestes ATC; soit F une étoile fi.xe, et FE perpendiculaire au plan de l'écPiptique, donc £ le lieu de l'étoile réduit à l'écliptique, FSE, FTE, ses latitudes héliocentrique et géocentrique. Les longitudes sont déterminées par les droites S£ et TE: l’angle SET est rionc la paraltaie de loi%itude, et la dilTérence entre les angles FSE et FTE est la parallaxe de latitude.’ Lorsque la terre est en A, les longitudes géocentriques du soleil et de l’étoile sont égales, l’étoile est en conjonction avec le soleil ( 5^); -quand la terre est 'en B, ces longitudes diübrent de i8o degrés^ rétoile est en opposition («P)- La droite ABE est la ligne des A, B, et la
perpendiculaire par S indique les Quadratures C, D, oii la diiréience entre leslongitudes du soleil et de l'étoile est de 90 degrés. Dans les s^aygics la parai laxe de longitude est nulle, et celle de latitude est parvenue à son maximum; dans les quadratures la dernière est nulle, et la première est un maximum.
Soit le demi-diamètre de l'orbite de la terre AS — TS = e, VF. — b, -ES =2 0, FSE=:|3, FTE=:p', et la longitude du soleil, comptée de la conjonction, ou AST = a; on aura tangp= — — m, et dans le triangle EST, TE V (u*-f- c*-|- aac. cos a). En faisant encore, pour abréger,, la
distance de l’étoile au soleil F S = e, ~—n, — — p, on aura
® ^ , XE ■('D -^aaeu»a-t-n’J*
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on puisque re.xtième petilesse de la parallaxe des éloiles fixes prouire que n est une quanlilé inconsidérable, tang |3'z=: m (i -^an cosaj ncosa).
Cela donne
taog P — p''i=-
r, OU à trbs>peu près,
+ m’ — n ro» «y ’
P — » — ï- = n cos a sin p cos p :
donc, à cause de ccsp= — et par conséquent cos p,
la parallaxe de la/iliide, p — P' ~ p cos a sin p.
Comme le plan FSE est perpendiculaire è l'écliptique, la ligne CD, étant perpendiculaire è rinlerseclion SE de ces deux plans, le sera aussi au plan FSE, ensorle que DSFrirgo*, et tangDFS ou l’angle DFSz::^^ d'où il suit que p est le denii-diamëtrc de l'orbite de la terre, vû de l'étoile F, ou ce qui revient au même, la parallaxe annuelle de cette étoile#
Le triangle EST donne encore l'équation
C »in <3E p «in a
lurig SET ;
-, ou à peu près.
a^c co> 01 co«p p cuia la parallaxe de loiigilutle SET riip sin a sec P” X. '
I,a parallaxe de longitude est donc à celle de lalitude, comme tang a : siu p eus p : : 3 tang a : sin a p ; ; X-: p — p'j d'où l'on trouve Tune, l'autre étant donnée. Il est bon d’observer que, l étant la longitude héliocentrique de l'étoile, /' la géocenlrique, Xcst=:/' — l, parce que TE^est plus avancé suivant l'ordre des signes que SE.
II. Ces l'oniiules ' snffiaent paur an déduire tuule la théorie de la parallaxe annuelle. La parallaxe de latitude est nulle dans les quadratures, où a ~ 90’ ou 370*, donc eus a^o; elle est un maximum dans les ayzygies, où cosar;^!. Son maximum est =:;j2/>sinp, elle est donc d’autant plus grande, que l'étoile est plus près du pote de l'éclipliquc. Comme on peut observer avec plus de précision la latitude, au moyeu des hauteurs Biéridiennes, que la longitude, il est visible, que les étoiles sont d’autant plus favorables à ces observations, que leur latitude est plus grande. Au reste, p — P' est positif, ou la latitude apparente eat moins grande que la véritable, pendant que la terre parcourt la demi-circonfércnce DAC, c’est-àiliie vers la conjuucliou A, depuis ia dernière quadrature D jusqu'à la pre*
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inière C; dans l'opposition 6, et de C en D, la latitude apparente est plus grande que l'héliocentrique.
La parallaxe de longitude \ — l' — / est nulle dans les syzygies, et son maximum dans les quadratures —^piccÇi, augmente également avec, la latitude; elle est positive, ou 1a longitude apparente V est plus grande que l, depuis 1a conjonction A jusqu'à Topposition B; de là jusqu'à la roa* jonction la longitude apparente est moins grande.
Il suit de l'équation tang^=zm(i — n cos a) ($. lo.), que la latitude apparente est un minimum r=m(i— dans la conjonction, un maximum = dans l’opposition, ensorte qu’elle augmente depuis la conjonction
jusqu'à l’opposition, et diminue depuis l’opposition jusqu'à la conjonction.
Tels sont les principes, suivant lesquels il fallait décider, par le moyen des observations, la question relative à la parallaxe annuelle.
$. 13. Vers la fin de l’an Molineux et Bradley commencëjeaM
leurs observations relativement à cet objet important, avec des grands secteuis, laits expràs pour cet edél, et ils choisirent pour cela principalement l’étoile y du Dragon, dont la latitude est d’environ ^5”, la longitude de 8^ sâ”. Elle était donc en conjonction avec le soleil au milieu du Décembre; époque où ils commencèrent à l’observer; elle était dans la première quadrature C au mois de Mars, en opposition au mois de Juin, et dans U' dernière quadrature D au mois de Septembre. Suivant la théorie des parallaxes ($. II.), sa latitude devait donc aller en croissant pendant les six premiers mois de l’année, et en décroissant pendant les six derniers mois; la plus grande latitude devait arriver au mois de Juin, la plus petite au mois de Décembre , la moyenne aux mois de Mars et de Septembre. Les observateurs trouvèrent un résultat très - dilTérent de celui auquel ils s’étaient attendirs. La latitude augmenta depuis le Mars jusqu’au Septembre, et diminua pendant les six autres mois; elle parvint à son maximum au mois de Septembre, à son minimum au mois de Mars, et la latitude moyenne arriva aux mois de Juin et de Décembre. Chacune de ces quatre époques principales arriva -donc plus tard de trois mois, ou d'un quart de l’orbite de la terrre, que suivant la théorie des parallaxes. Ainsi, les phénomènes étant directe-
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ment opposés k l’hypolLèse d'une parallaxe annuelle, on observa plusieursi étoiles avec le même soin, et l'on trouva toujours le môme résuIUt, que la plus grande latitude arriva dans la quadrature qui suit l'opposition, et la plus petite daas celle qui vient apiès la conjonction. Cela ne pouvait être Fefl'cl des erreurs de l'instriiuicnt ou des observations, parce que toutes les étoiles donnuienl le mémo résultat; on ne pouvait non plus penser k une nutation annuelle de l'a.xc de la terre, parce qu’une pareille hypothèse, en expliquant le mouvement d'une étoile, était contraire k ceux des autres. Au reste, Bradley s’aperçut que, conformément k la Üiéorie des parallaxes, la variation de la latitude de dilTérentes étoiles était comme les sinus de leurs latitudes; il trouva curore, que la dill'érence entre la plus grande et la plus petite latitude d’une étoile peu éloignée du pôle de l'écliptique, ou le diamètre du cercle que les étoiles paraissaient décrire, était de 4'^". Les observations, faites longtems auparavant pur Picard, llook, et autres, se trouvèrent en général parfaitement d'accord avec, celles de Bradley.
‘ §- j'3. Il fallait donc renoncer k. l'hypoüièae d’une parallaxe annuelle,-
et il ne restait que cette alternative: ou de nier le mouvement do la terre — et c'étail en elTét la plus forte objection qu’on avait fuite depuis longtems contre ce mouvement — ou de supposer une si grande distance dea étoiles fixes, que leur parallaxe soit insensible — c'est la réponse que Copernic donna à cette objection , et ce qu’Arislarque de Samos avait déjk soutenu, en disant que l'ortiit»-.Aa .ia t^e était k la distance des étoiles fixes, comme le centre d’un cercle ù sa circonférence, c’esl-k-dire, comme zéro k l’unité, ou comme ruuité à l'infini. La première opinion était combattue par la probabilité du mouvement annuel de la terre ^§. 8.). D'ailleurs, ces phénomènes extraordinaires suivaient exactement les saisons, ils dépendaient donc évidemment d’un mouvement annuel de la terre, parce que celui du soleil ne saurait influer sur 1rs étoiles. On élail donc obligé de chercher d’autres ellels du mouvement de la terre, qui seraient propres à expliquer ces phénomènes, et de regardes la grandeur insensible de la parallaxe annuelle comme l’cflèt de f immense dislance des étoiles, qui d’ailleurs n'élait pas improbable, parce que les meilleurs léléscopes ne donnaient
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«ux étoiles (ixr« aacune grandeur perceptible, mais les faisaient paraître comme des points. En supposant leur distance e assés grande, pour que le ra>un de l'orbite de la terre c s'évanouisse relativement k e , on aura 10.') pzz — —O, et les perallaKes de longitude et de latitude disparais* aient. 11 s'agissait donc, d'cApliquer ces observations par quelque autre elTSt du mouvement annuel de la terre, et Dradley en trouva bientôt la véritable cause, dans une découverte fuite enidron cinquante ans auparavant. Quoi* qu'elle ne puisse être éclaircie parfaitement que dans la suite, il sera bon de l'esposer ici brièvement.
Au reste, quelle que soit la cause de ce mouvement singulier des étoiles, il prouve d'une manière incontestable le mouvement annuel de la terre autour du soleil, parce que la période des mouvenicns de toutes les étoiles est l’année. Le but de ces observations était donc atteint, quand meme ce mouvement des étoiles n'aurait jamais été expliqué.
§. i4- Jupiter avec scs quatre satellites est tautût en conjonction, tantôt en opposition avec le soleil; son orbite renferme donc celle de la terre ou du soleil, et si le soleil occupe le centre de ton orbite, U sera dans la conjonction plus éloigné de la terre que dans l'opposition, d’un diamètre de l'orbite de la terre ou du soleil, parce que dans la première le soleil est entre Jupiter et la terre, et que dans la dernière la terre se trouve entre Jupiter et le .soleil. Après que, par un grand nombre d'observations, on était parvenu à pouvoir calculer d’avance les éclipses des satellites de Jupiter, on «'aperçut que le commencement et la fin des éclipses n’arrivait que dans les quadratures, à l’époque fixée par les tables, mais que l'un et l’autre arrivait d nknulcs et •} secondes plus lard dans la conjonction, et plutôt dans l’opposi- .(ion, qu'il ne devait être suivant le calcul. Roemer expliqua ce phénomèiie d'une manière fort simple et ingénieuse, en supposant, ce qui ôtait d'ailleurs vraisemblable, que la lumière employait un certain lems pour arriver de Jupiter à la terre j que par conséquent, le Aernier rayon de lumière sortant du aatellile au commencement de l'éclipse, ou le premier à la fin de l'éclipse, devait frapper nos yeux, dans la oonjonetion plus tard,’ et dans l’oppoùÛQBi plutôt, qu'à kAiataiice aoyemie des ‘qaadntures, de tout le temt
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que la lomière eniplo)e à parcuurlr le vayon de l'uibite de la terre; d'oè il suit, que la lumiëie parcourt le diumélre de celle orbile en i6 min, i4 sec.; donc la vitusse de ta lumière était connue par rapport au diamètre de l'orbile de la terre, ün Fonda sur celle hypoilièse une correction, que Ton appliqua au calcul des éclip.<ies dans toutes les situations de Jupiter, et l'on obtint, par ce moyen, un parfait accord du calcul avec les observations. Ainsi, cette importante découverte n'étant plus douteuse, Bradlcy en profita, pour expliquer le mouvement dos étoiles, par lequel elles semblent décrire une ellipse, dont le plus grand diamètre était, suivant ses observations, de4<>"- $. i5. Soit a) une ctoile en F, la terre en T. Si la terre était
en repos, l’observateur verrait l'étoile suivant la direction TF, elle lui paraiti'ail élevée au dessus de la ligne TA, de l'angle ATS. Mais si la terre parcourt, dans un très-petit tems, l’arc tT que l'on peut regarder comme une ligne droite, et que le rayon de lumière FS parcoure dyns le même teins la droite S'I', le rayon, en Frappant l’oeil en 1', Fatreclera autrement que si l'oeil était en IC sans mouvement. Dans le dernier cas, l'oeil perçoit une impression suivant la direction ST,. U voit donc l'étoile sur la ligne TS. Si, au contraire, la lumière sortie de l’étoile se trouvait eu T sans mouvement, et que l’oeil vînt la Frapper suivant la ducclion de son mouvement iT, il aurait la même sensation que si la lumière agissait sur l’oeil en repos, suivant la direction opposée Al', nii croirait donc voir l'éloRe dans la ligne TA. Si donc la lumièra et l’oeil se meuvent à la lois, suivant les directions et avec les vitesses ST et /T, il est clair que l’oeil aura hi même aensation, que si la lumière avait en même tems les mouvemens ST •I T / ou s S, ou ce qui revient au. même d’après le principe de la coraposilion des vitesses, L’ocU sera aflèctë,. comme si la lumière arrivait dam la diagonale s T. Il verra donc l’étoile dans la ligne T », tandis qu’elle ee .trouve efTectivement dans la ligne TS: l’étoile parailra élevée au dessus de la ligne TA, de l’angle ATs, au lieu de sa véritable élévation ATS. L> diO'érence enlre les lieux vrai et apparent des astres, qui résulte des mouvemens de la terre et de la lumière, et qui est égale à l’angle ST s, est œ qu’on appelle Puberra/ion de la lumière. Si U vUease de la terce dont son
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civilité est à celle de la lumière comme i à fc, et qu’on nomme l'angle A ’J’ S~ 5>, l'aberralLon STr =: on aura Ss : ST t: i i (i, SsT ::x et sin u
ou *'u »»•» $ étant l'angle que le ra^ on visuel de l'astre fait
avec la direction du mouvement de la terre, ou avec la tangente de son orbite.
§., i6. Les éclipses des satellites de Jupiter iL) avaient lait con* naître le nombre avec assés de précision, pour pouvoir comparer cette tbécirle avec les observations. Mais dès que l'on était convaincu , par ce moyen, de la vérité de l’hypothèse, on pouvait se servir des observations plus délicates de l'aberration, pour déterminer plus exactement La valeur de /i, et pour calculer les éclipses mêmes des satellites avec plus de prévisiou. lumière parcourt le diamètre de l’orbite de la terre en )6 min. >4 sec. ($• <4-^1 suivant les observations do M. Delambre, en i6 min. a6,4scc. Dans le même tems la terre décrit un arc de 4<^"i^ (.!• §• la vitesse
de la lumière est donc à celle de la terre, comme le diamètre d'un cercle à l'arc de ou comme le nombre a à celui qui exprime 4'’*i5 P“^'
tiesdu rayonvd'où l’on tire - — sin ao",a5: partant u ao",a5 sin A
fl a
($. i5.\ L'aberration augmente donc avec l’angle ()), et elle parvient à son ma.iimum lorsque ‘ (J) cstr^go® on ajo”. U est aisé de voir,
que la direction, apparente de l'éloilè Ts tombe toujours entre la vérilabla direction T S et celle do la terre TA, que par consé<ineul,. t'élévaiion apparente de L'étoile au dessus de la tangente de l'orbite TA, ou l'angle sTA •St toujours plus petit que U véritable élévation ST A, qii.ind même cet •ngle serait obtus: car dans l'équation u.r= so"a5 _sin sin (p est toujoiim positif, et par conséquent aussi w. En elSt , le rayon de lumière étant sT, 'et la terre allant suivant T/, le mouvement relatif de la lumière sera composé de sT et rT ou Ss; sa direction apparente sera donc ST, et ST/ «St plus petit que sTf..
11 est aisé de conclure de cela, que le mosiveBient £ume de la terne doit aussi produire une aberration; mais comme ce mouvement est beaucoup plus lent, tr est ici un nombre si grand, que u est insensible. On verra plus bas, que le demi-diamètre de la terre est à peu près adooo fois plus petit que celui de son orbite: le mouvement diurne lait donc décrire à un. point.
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de rcijoatcur, en un jour, un cercle dont le ra3'on =1, au lieu que le mouvement annuel lui fait décrire, en 3G3,ï5 jouri, un cercle a3ooo fois plus grand. Donc, les vitesses étant dans le rapport direct des espaces et -ta- '*'*
1 , • 1 1 a5nuO'»u _ . . , c .
verse des tems, la vitesse du mouvement annuel est -r—r-— fois ou oJ fois
3 bava
plus -grande que celle du .mouvement diurne. L'aberration diurne sera donc tout "au plus ou moins d'un tiers de seconde, lorsque et
que l'ubserrateur est sous réquatcur; dans tous les autres cas elle sera encore moins considérable.
§. 17. Soit (lip. 3.) ACBD l’orbite et la direction du mouvement annuel de la terre, A B la ligne des syzjgies, et C, D, les quadratures, relutivcnieut à l’étoile S: les direclions, suivant lesquelles l’oeil verrait l’étoile aux divers points A, C, D, s’il était en repos, seraient AS, GF, D E, paiallHcs cuire
elles, pareeque la parallaxe des étoiles est nulle i.3.). Si donc An, Ce,
Drf, sont des tangentes de l’orbite, les directions apparentes de l’étoile. As,
Cy, De, tomberont dans les plans SAo, FCe, EDr/, entre les côtés de ces
'angles (§. 16.'. Puisque les • tangentes Ce, Dr/, sont parallèles à AB, et que
les plans SAB, FCe, ED</, sont perpendiculaires h récliptique; l’aberi-alion
dans les quadratures se fait en entier dans le plan du cercle de latitude;
en nommant donc p et p' les latitudes vraie et apparente, on aura FCe=;p, J~Cc~p', ED/Z—iHo’ — P, cDr/— 180® — p', et p' est l’angle que nous
avons nommé (p (§. i5.): on a donc FCy— 2o"sin p'=r EDe. Ainsi, dans la 'première quadrature C qui suit h» -conlonction , la lalilutle apparente est 't:: P — au" sin p, dans la dernière D elle est = p -j- ao" sin p: leur dill'é-
rence, ou le diamètre de l'orbite apparente des étoiles, est donc ~.}o" sin p, €t pour une étoile près du pôle de récliptique “ La latitude
'«St un minimum dans la première quadrature C, elle augmente jusqu'il la quadrature D, et elle diminue de D en C. La tangente A a est perpendiculaire à l'intersection AB de l'écliptique et du cercle de latitude, et par conséquent à ce dernier: d’où il suit que dans la conjonction A, le plan de Tabemiliun SAs ou SAa est perpendiculaire an cercle de latitude; As a donc même latitude que AS, et la latitude n'est point changée dans la conjonction. >11 est visible qu'il en est de même de l’opposition B, de sorte qu'en gené^
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rai, dans les S3'zrgics, la latitude apparente est égale à la véritable ou moj'cniie. Si l'on compare celle tliéorie générale avec les ob^rvations de Bradley i3.\ on trouvera le plus parfait accord. On ne peut donc pas douter^ que l'abeiTalion de la lumière ne soit la véritable cause de ces phénomèues, et par conséquent une preuve' incontcsduble r.du mouvement annuel de la terre autour du woleiL
CHAPITRE I
Distance, gjrandeur, et position des étoiles.
s. ,8. U„ des plus importans objets de l'astronomie, la base de toutes les recherches sur les propriétés, la grandeur, etc. des étoiles fixes, c’est leur Jistmtce à la terre, ou ce qui revient au même, leur parrallaxe, qui est le seul moyen à la portée des astronomes, pour délei'miner la distance d'un astre à la terre. Mais comme «n a vu, que la parallaxe diurne, ainsi que la parallaxe «nniielle des étoiles fixes est insensible, il est impossible de connaître leur distance avec quelque précision; cependant celte impossibilité même fournil le moyen de déterminer des limites pour le minimum de leur distance. Après que l'aberration eut prouvé le mouvement de la terre, il fallut en conclure, que les étoiles avaient nécessairement une parallaxe annuelle; et comme elle échappait aux observations les plus délicates, il en suivait qu’à cause de sa petitesse, elle était insensible meme pour les meilleurs insirumens. En eflét, celte insensibilité est une idée relative, dépendant de la perfection des insirumens et des méthodes. Ptolémée ne pouvait répondre d'une erreur de ses observations plus petite que lo'; Tycho porta
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l’eMcIilude à ou 3c/'; et ver* le commencement du siècle psssè , elle fut
portée à 1^' ou a". On conçoit donc qu’on ne peut pas employer ici dei observations antérieures au dix -huitième siècle, parce qu'il y a toute appa^ rence, que la parallaxe- n’est pas plus grande que (" ou a".
li &ut encore remarquer, qu’il n’y a que peu d'étoiles qui aient été observées dans ce dessein et avec le soin nécessaire: si donc les observations n'ont indiqué aucune parallaxe, il ne faut pas on conclure, que toutes les étoiles soient exemptes de parallaxe. II est très-probable à la vérité, que Us étoiles les plus brillantes sont aussi les plus proches ; mais il est toutefois' possible, que les plus proches étoiles paraissent de la troisième ou quatrième grandeur, parce qu'elles sont réellement plus petites que celles de la première grandeur. Nous verrons plus bas, que les étoiles de la première grandeur sont probablement beaucoup plus grandes que le soleil: s'il est donc permis de supposer ici comme partout, que '|a nature ne lait pas de sauts, il est à présumer, que ces étoiles ne sont pas les plus [troches, mais qu’entre elles et le soleil il y en a d’autres qui, ayant une grandeur plus conforme à celle du soleil, brillent moins que celles-Iè. Ou voit donc, combien de circonstances concourent , pour s’opposer à une détermination exacte, et combien il serait à désirer , qu'on observât aussi les petites étoiles relativement è leur parallaxe. Il est risible en môme tems, que la parallaxe des étoiles fixes ne peut se monter qu'à peu de secondes, parce qu’autrement elle n'aurait pas échappé aux nombreuses observations des étoiles, quoiqu’elles n’aient pas été faites dans ce dessein.
S- 19. Les instrumens, dont les astronomes se sont servis pour déterminer la parallaxe des étoiles, avaient des dimensions si grandes, cl étaient travaillés, vérifiés, et maniés avec tant de soin et d'adresse, que Bradlev était persuadé, que la parallaxe n’aurait pas échappé à ses observaliom, quandmême elle ne monterait qu'à une seconde. Dès qu'il se Cut assuré de la Ihéo- ’ rie de l’aberration, il s'en servit pour calculer pour toutes les saisons, les latitudes ou hauteurs méridiennes apparentes des étoiles, et ne trouva jamais une dilVérencc entre le calcul cl les obscrralions, plus grande qu'une seconde et demie, d'où il conclut, que la parallaxe n'était pas d'une seconde.
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On ne peut pas disconvenir, que cette limite est susceptible de quelque extension, attendu que Us eneurs des observations peuvent être un peu plus grandes, et que peut-être les étoiles, observées par Bradley, n'étaient pas justement les plus proclies de la terre. Cependant comme les plus habiles as>^ tronomes depuis Dradley n’ont pas trouvé des paralla.xes plus grandes, il parait qu’un peut supposer, que la parallaxe des étoiles les plus proches n’est pas plus grande que deux secondes. De même que la paralluTe diurne d'une planète é<iuivaut an demi-diamètre de la terre, vu de la planète, do Blême la parallaxe annuelle d'une étoile fixe est le demi-diamètre de l'orbite de la terre, vu de étoile, ou ce qui revient au même, le demi-diamètre vrai, divisé par la distance de l'étoile. On trouvera donc le minmwm de la distance de l’étoile, en divisant le rayon de l'orbite de la lerie par a" ou par 0,0000(91196 7. Il en résulté, que la distance des étoiles les plus proche* de lu terre est plus de loJiJa t'ois plus grande que la distance du soleil à la terre, ou suivant Bradiey qpi prend i" pour limite des parallaxes, plu* de.aooooo fois plus grande.
5. ao. Le dcmi-diamèire de l'orbe terrestre contient au moins a3ooo rayons de la terre, et celui-ci est d’environ i4ia lieue* de France, ou f’Bo milles dont quinze au degré. En multipliant ces nombres par io3i3a, on trouvera que la distance (tes étoiles est plus grande que 337a millions de rayons terrestres, ou aoooooo millions de milles. Ainsi le teins que la lumière emploie à passer de l’étoile la plus proche à la terre, est au moins io3i3a fois 8 min. 7 sec. i4-'> »» sn ^1 jours, suivant Dradley quatre
ans. Celte iu.mense distance n'est peut-être rien par rapport à celle des étoiles dont est composée la voie lactée: ce n'est que le premier degré d'une échelle, dont noua ne connaissons pas la fin. Cest ici que la géométrie finit,
et que t'asiior.omie tient à la poésie. Le seul résullat sur. que donnent les observations astronomiques, c'esP que même la plus petite distance des étoiles fixes est si grande, que le diamètre de l'orbe terrestre, une ligue de pU.s de quaiaiite millions de milles, y parait être un point.
§. VI, l.a né.liode dont Bradiey et d'autres astronomes se sont servis, pour ueiv;rii.ii.cr la paiailue , consiste h observer , pendant une année en-
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ticr(>, la distance sénilal« d'une étoile eu méridien, ou plutôt les variations pé> riodii|iics de celle distance: elle suppose donc, que la lunette du secteur reste inimualilemenl dans la même position pendant plusieurs ans. ]l est aisé de SC convaincre de cette immobilité, si k hauteur des étoiles n'éprriuve que des variations périodiques qui dépendent des saisons, de manière qu'apiët être corrigée jrar rabenation, etc. elle est toujours la même au bout d'un an. La réfraction n’y a aucune influence, parce qu'on ii’ubscrve pour cel efl't'l, que des étoiles près du xciiit, où la réfraebun varie seulement de i" pour un degré de hauteur, et qu'il ne s’agit ici que d'une variation de 4^'"> y compris ruberralion. Mais ce qui est plus important , c'est que les observations aéuitales ne donnent séparément ni l'aberration ni la parallaxe, mais '•
l’une confon lue avec l'autre: U pourrait donc puraitre diilicile de les séparer, et de déterminer la parallaxe qui n’est que de i'' ou a", par des observations qui comprennent l'aberration qui est de 4^^". Il est vrai, que celte dernière, ainsi que la nutation, est bien exactement connue par une foula d'observations. Cependant, vu la grande importance de cel objet, il serait à désirer qu’il y eût des phénomènes, afTeclés de la paralla.xe seule, et en même lems aisés à observer avec une grande précision. Il n'y a sans doute rien de plus propre à cel eirél, que l’observation des étoiles doubles, proposée par Galilée, et c-véculéc par M. Ilerschel: ce sont des étoiles, dont la di«
stance apparente de l'une à l’autre est si petite, que même dans les lunettes V
ordinaires elles paraissent composer une seule étoile,, et qu'il faut employer • de forts gros.sissemens , pour rendre visible l’intervalle de peu de secondes, qui les sépare. Comme ces deux étoiles ont la même longitude, latitude, hauteur, etc. elles sont alTectécs de la réfraction, aberration, etc. absolument dfc la même manière j eiisorte que leur position relative, et leur distance apparente n’en est pas altérée du tout. 11 est tiès-p'robable , que ces étoiles sont en'eflêt fort éloignées l'une de l’autre, de manière que l’une est beaucoup plut éloignée de la terre que l'autre, quoique dans la même direction: c'est d'autant plus vraisemblable, parce qu’ordinairemenl l’une des étoiles qui forment une étoile double, est beaucoup plus brillante qne l’autre.- On conçofl, qu'en • pareil cas, leur distance apparente augmentera ou diminuera, que l'ëioiie la
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plus éloignée se détiirlieia île l'aiilre ou se cachera deirièie elle, aiissilôt que l'üeil ou la terre change de place. Il pourrait même airivcr, que dans «liil'érentes saisons, la même étoile parût double et simple} et le plus petit changement se nianifesteiait par la tuime atiérée du groupe de ces deux étoiles, l'n plus grand développement de celle inalièrc, et des calculs y re* lalifs, sciait inutile, d’autant que jusqu’à présent aucune observation n’a été publiée, qui donne un résultat sûr (' ).
§. 32. Il est encore plus dlllicile de dclenniner la grosseur des étoiles, parcequ’elle suppose qu’on coiiuait outre la distance, le diamètre apparent qui est aussi peu sensible que la paralla.xe. En nommant p la parallaxe annuelle d'une étoile, f et r scs demi-diamètres apparent et vrai, x sa distance, a le rayon de l’orbite de la terre } on a deux triangles rectangles sur la commune base x, qui ont le côté adjacent à celle base r, a, et l'angle
», p: d'où il suit x~ ~ , donc r:r: — a. Tout ce que nous savons
jus<|u’à présent, c’est que p cl f ne sont pas plus grands que 2". La grandeur apparente des étoiles diminue, à mesure que les lunettes soûl plus pariàites, et les étoiles finissent par paraître comme des points sans aucune grandeur. On sait qu’un objet lumineii.x parait de loin beaucoup plus grand qu’il ne l'est, parccqu'il communique à l’atmosphère qui l’environne, un éclat que l'oeii nu ne peut distinguer d’avec l’objet. L’inflexion irrégulière de la lumière, ou son aberration dans les verres de la luuèlte, et l’impression trop vive qu'éprouve la rétine par nu point tiès-luisant, tout qu’une étoile parait toujours plus grande qu'elle ne l’est, 'et que plus les lunettes sont parfaites, plus elles font paraître les étoiles petites.
• Lorsqu’une étoile est éclipsée par la lune, elle devrait disparaître peo à peu, si elle eût un diamètre sensible: conruriuémcnt au mouvement moyen de la lune, il s’écoulerait- environ deux secondes entre le commencement de l'éclipse et la disparition entière de l'étoile, si son diamètre était seulement de 1". Mais toutes les observations s'accordent à prouver, que mlèmc les étoiles •le la première grandeur, lorsq'u'elles sont éclipsées par la lune, dispraissent dans un instant, s t.s uii’en pi:i.sse apeieevoir une diminution successive de
(1^ Vi'T. mua œCuii/iie lar la parallaxe tleséret.ei Jtati, Jaa» ioépltmiitelttik JierUn, an
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Ipur himüre. Une de» ohservalious les plus décisivcg est celle de l’occullalldii de l'éloile double -y itp. Le» deux éioile» dont elle e»t composée, sont si piè» rime de l’aiifre, que même dan» des lunettes do onze pied» elle» parussent furmev une seule étoile. NéaniBo.ns Cassint et Messici- ont obwryé de» intervalle» de do et de 8 seconde», entre les occultation, de ce» étoile», quoique l’une et l'.iufre dispardt en moins d’une dcaii-scconde. Cela prouve, que le diamètre de» étoiles, même dans les lunette*, paraît infmiiient plu» grand qu’il ne l’est. 11 en suivrait, que la grandeur apparente de» étoile» serait tout-à-fait insensible; cependant cette assertion est sujette ù quelque» objection».
On pourrait dire que, quand-méme l’étoile fi'it éclipsée successivement, et que l immersion durât plus do deux secondes, l’impression que sa lumil-iiî fait sur notre oeil, est trop faible, pour que nous puissions «percevoir sa diminution successive: cela parait être confirmé par ce qu’on u observé dan» les étiqises solaires totale», que le premier rayon du soleil cliauge tout dun coup une nuit parfaite, en plein jour. D’ailleurs .M. llerschel , à qui i'astronomie doit tant de découverte» impoi tantes, nous assure qu’à llidc des grossissemen» élonnans que ses téiéscopes supportent, il est parvenu i. voir les noyaux des plus grandes étoiles, parlàitement rond» sans aucune lumicro étrangère, et à mesurer leurs diaméfres. .ipparens. Suivant **•» obse. vahons, le diamètre do ;r.ÿ«e.t=|", celui d’.,r/,/eW, = . l" , ,|e la c/n-.n.—
Si l’on suppose la parallaxe annuelle de ce. étoiJ« - ou le diamèr.e d'o l’orbe tendre, vu de» étoile» = y', livrai» diamè.re. de ces étoile.» et do lorbite de la terre seraient comme 1, ,1. ,1, , leur, diamètre» seraient donc de 7 à 5o million, de mille»-. Le diamètre du soleil est farc d’un cercle, dont ^le rayon e»t la dulance du soleil ija terre; il e»t =3-a'=: O,oop3i=^: d’où il suit qu. le rayon de l’orbite de ’la terre «1 io-,i roi», et le dian.ètré ai5 loi» plu» grand que le diamètre du soleil. Les e',’a- «être» de ce. étoile. .eraieU donc I.a.S. ?.„5, e, |.„5, ou .16 lois.’
ifiy foi», el'a69 lois plus grands quo celui du soleil. En supposani ^onc quelle, sont de» sp! ères comme le »ob,i|,
OJ L..XU. C-a,a/a,.;.y au... .y, ^
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4'i7!-j8i ruiü, et iQ'^djiog fou plus grands que celui du soleil; la chivr* contiendrait presque ao millions de corps égaux au soleil.
§. a3. Celte grosseur immense est appujée sur des 'observations qui, malgré l'habilité des observateurs, admettent quelques doutes, vu qu'elles supposent les télescopes exempts de toute irradiation, 'et qu'elles sont contraires à ce qn'on a observé dans les occullaliuns des .étoiles par la lune; ces occultations, observées avec les mêmes léléscopcs, répandraient beaucoup de jour sur cet objet. Il est possible que ces trois étoiles ont une parallaxe plus grande, que celles qu'on a observées à d'autres étoiles; alors leur grosseur serait diminuée dans le même rapport. Du reste, le soleil n’est pas la règle pour les autres corps célestes: il est au contraire probable, qu’il y a une infinité de soleils., plus grands que le nôtre; et peutêtre celui-ci est un des plus petits solgils, ainsi que notre terre est une des plus petites planètes. Le seul résultat sûr qu’on puisse tirer de ces observations, c'est qu'en général les étoiles sont aussi grandes, «t peut-être beaucoup plus grandes que le soleil.
$. 24. Le plus petit diamètre apparent d’un corps opaque, qui soit perceptible à nôtre oeil, est de ®sis si le corps est lumineux, la limite de visibilité sera d'autant plus petite, que la lumière du corps est plus forte. Ainsi, puisqu’avec un diamètre de -moins de 1'', les étoiles ont un éclat si grand, que quelques unes sont visibles même au coroniencoiiicnt ilu crépuscule ou en plein jour, il n'e peut y avoir aucun doute, qu'elles n'aient une lumière propre comme le soleil. *11 est "impossible que ces innombrables étoiles, qui couvrent le ciel è des distances immenses, ne brillent que d’une lumière empruntée, parccque les .corps nécessairement plus brillans, dont elles emprunleiaient la lumière, sont invisibles pour nous. Nos yeux sentent même là dilférence entre la lumière propre des étoiles 6xes, et la lumière empruntée des planètes. Les étoiles de la première grandeur o&t un éclat , presqu'cgal à celui de Jupiter, dont le diamètre est parfois de 49"* Celle belle planète deviendrait insensible, si sa distance était doublée plusieurs fois; et c'est encore bien loin de la distance des étoiles. Il parait donc certain, que les étoiles Gxes brillent d’une lumière propre, comme le soleil, et
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qu’elles l'égalent 011 le surpassent en' grandeur; en un mot, que ce sont de vrais soleils. Cela posé, l'analogie nous fait présumer, que ces soleils, ainsi que le nétre,. sont entourés de corps opaques ou de planètes sans nombre, qui leur doivent la lumière et la cbaleur.. Oli conçoit, que ces satelli/es des étoiles y/jes seront toujours invisibles pour nous, attendu que,, placés à la même distance que leurs corps centraux, ils sont vraisenibtabiement beaucoup plits petits et opaques: aussi les observatiàns de quelques astronomes modernes, qui' prétendaient les avoir vus, 'ne se sont nullement conlirniécs.
L’extrèrae petitesse du diamètre apparent des étoiles fixes est prcbablcment’ la cause de cette scinlillution , qui les distingue d'une manière si frappante d'avec les planètes. La moindre molécule,, flottant dans les airs, sullit pour couvrir l'étoile entière: l'oeil verra donc l’étoile paraître et di.spaiaiire; et comme cetle occultation ne peut durer qu’un instant, à cause de ragilation de l’atmosphère, il en résultera le phénomène de la scintillation. Sans cacher même entièrement l’étoile, chaque molécule qui passe entre elle et notre oeilj doit nécessairement altérer la réfraction, de la lumière, ensorte que le lieu apparent de l'étoile, aussi bien' que sa' figure, éprouvera des changeinens continuels,. d'où il devra naitre un tremblement. Il en suit que, plus l’atmosphère est imprégnée de vajieurs, plus la sclntiilalion sera furie; cl les campagnards ont appris par l’expérience, à s'attendre, en paieil cas, à un tnus pluvieux. Dans les pa^s,. au contraire, où l’air est tiès-pur, comme en i’trse, .la scintillation n’à pas lieu.
• J §. a5. Les observations donnent les lieux des étoiles relativement l'équateur; mais les catalogues des étoiles présentent' aussi leur situation par rapport à l'écliptique, dont le plan est plus stable que celui de l'éqtiateur. L’astronome est donc souvent dans le cas, de réduire une position à l'antre: conséquemment, il sera bon de rassembler ici toutes les .formules de Irigunoméirie, dont on a besoin pour cet eflî'l. .
Soient 4-^ E» E, les pôles de l'écliptique Y L et de l’cquatcur
AQ, Y le poiut vernal, L le point solslilial du Cancer, F une étoile, par laquelle sont menés le cercle de latitude KC, et le cercle de déclii.aison PD. En nommant donc la' longitude de l'étoile Y X, sa laliluue
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‘CF — P, son ascension -il roi le V 15 sa dëcllnarsou et Yangk tle
posi/ion EFP—p; on aura dans le triangle KFP,
EF^do- — p, PEF=9o“ — X, PF=9o'> — î, E P F = 90“ f,
F. P = É élan! i La tiigcnomélric s|:
obliqiiiië de récliplique.
liéiique fournira donc les équations suivantes:
. sin S ~
. îang 0 r:;
- sin j3 =
IV
. tang Xm
. îangp =
. langp =
> mené
l'arc VF,
CO* t «in X — sUt £ Uni; p cos X ^
COS e sin 6‘ — sin £ sin f i
sin e l«mc S" •+ o»« f «in p cos fl ^
Cüs A
eut ( eus P sin P fin X ^ eus ç
eut E eus è' >4* sin $ sin ^
VCF, on aura cos VF cos'V'B cos BF ~cos VC cos CF, d’où l’on tire VII cos f cos i — cos X cos p.
Pour avoir des formules disposées plus favorablement pour l'usage des logarithmes, on peut chercher d'abord les angles iji et '{/, au mo^cn des formules,
III
tang <p ~ , cl lang d/ — • Alors on aura
“ ^ . (anfp ’ ° ^ tans S
,, «in 3 ci>s (Æ — t)
5in i ! —
c<n tp
Sin P = , (I V) lang X =
‘ eus » \ / O ^
,, rv a uns X sin (1) — l)
(II) tangf= — ,
§. u6. Ces formules sspposenl, ainsi que la /Tg; 4- le fait voir, q\iff lesylatitudrs et déclinaisons sont boréales, les lungiludes et ascensions droites plus pelifes que 90'’; on verra aisément, comment il faut changer les signes dans d'autres cas. Dans la même supposition, le cercle de déclinaison, dirigé vers le n^rd , F P, tombe à l'orient ou à gauclie du cercle do latitude FEj le conlraire aura lieu, si lang p aura une valeur négative.
La t.ingcnto de l'asçension droite (II) peut devenir négative dans plusieurs cas: d’abord dans le premier rjiitiJriins , si sin X rsl moindre que *8^ *8 Pj alors le cercle de déclir.aisioii PF tombera cnlrc V cl A. Cela peut arriver, lorsque X est petit, ou que p est grand, par ex. si féloilc est
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dan* le cercle EF prës de E. Dans le second quaJrans, tang j est négatif^ à moins que sin X ne soit plus petit que tang e tang p. Dans le troisième fuac/rans, tang; est positif, et dans le quatrième négatif. L’ascension droite • ^est donc toujours dans le même quaJrans que la longitude,’ excepté le ca* où siii X est moindre que tang i tang |3. Eniin ; est négatif, ou dans le quatrième quadruns, si X est nul, à moin.s que ^ ne soit aussi nul ou négatif: dans le premier cas on a o, et l'étoile est dans le point vernal V; dan* » le second cas, elle est dans le premier quudrans. Si X est ~ go*, et tang jî plus grand que sin X cot e = coti, ou p>LP, l'étoile est en d, et f^ajo*: la formule 1 1 donne pour ce cas tang ; == — oo.
Ce* e.xplications suHiront, pour faire voir, comment il (àut procéder din* d’autres cas, et si les latitudes ou déclinaisons sont australe*.
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CHAPITRE IL
‘ Mouvement apparent des étoiles fixes.
§. î'j. I^e lieu des étoiles est déteiininé relativement à l’équaleur et I . à l’écliptique, deux plans qui ne sont pas tout-ù-fait immobiles. Si donc la
longitude, latitude, ascension droite ou déclinaison éprouve des changemens, il faut dire que les étoiles changent de position, ou qu'elles ont un mouvement relativement à ces deux plans; mais il n’en suit pas un mouvement réel des étoiles. Tels sont- peut être tous les mouvemens qu’on observe dans les étoiles; et il n’est pas dilTîcile, de trouver un caractère qui servira il reconnaître, si un mouvement est apparent ou réel. Si le mouvement est commun à toutes les étoiles, s’il ne dépend pas de leur grandeur, mais de leur situation relativement à l’éqUuteur ou à l'écliptique, c’est évidemment un mouvement de ces plans, et non des étoiles; mais si l'on aperçoit un ' mouvement parliculiec dans quelques étoiles, dont d’autres, ayant à peu près
la même position, sont exemples, on ne peut pas douter, que cela ne soit un mouvement réel ou plut^ propre des étoiles. Dans le premier cas, il sera aisé de décider, si l'équatrtir ou l’écliptique est en mouvement. Celui de ces deux plans, à J'égard duquel les étoiles ne changent pas de position, est évidemment en repos; et il est facile de voir, que cela ne s’étend pus à la. longitude et l’ascension droite, mais seulement à la latitude et déclinaison, parccquc les premières se comptent d’un point qui peut être déplacé par le mouvement d’un seul dé ces plans. Si par ex. la latitude des étoiles, ou leur distance au pôle de l’écliptique est invariable, ce pôle est en repos, et par conséquent aussi le plan dont il est le pôle. Chaque déplacement À'uu plan suppose un mouvement de son a^e ou de ses pôles, et tous les
^iSrangomens apparens de» cloiles peuvent cire réduits î/\in inouvcmenf de* pôles de réqiialeur ou de récliplique. Si par c.\. réquateor ou l’a.vc du inoiule esi en mouvement, la latitude des étoiles ne change point, mais leur déclinaison et ascension droite, et même leur longitude cliangcra , pareeque les points d’intersection des deux plans, dont elle est comptée, avancent ou reculent , à moins que le mouvement entier des pôles ne sc fasse dans le plan du coluro des solstices. Il en résulte les caractères suivans. Si l’ascension droite et la déclinaison changent seules, l'écliptique est en repos, et les pôles de l'équateur se meuvent dans le plan du colure des solstices. Si la longitude change aussi, la latitude étant invaiiable, les pôles du monde ont un mouvement autour des pôles de l’écliptique. Si la lalîludo cliange, les pôles de l'écliptique sont en mouvement.
5- ad. Ou connait. jusqu'à présent quatre mouvemens O^parens des étoiles C.xc».
I. La r^trograilatlon des points équinoxiaux (pr^ession des équinoxes), ou le mouvement des étoiles en longitude, sans changement de latitude: c'est donc un mouvement des pôles de l'équaleur auiour. de ceux de l'écliptique.
a. La diminution de Pobliquité de l'écL'ptique, ou le mouvement des étoiles en latitude, sans que la déclinaison soit cliangée: ce qui indique une rotation des pôles de l'éclipllque autour de ceux de l'équateur.
3. La nutation, étant un mouvement des étoiles périodique dans l’espace de i8 à 19 ans, sans que la latitude change: c'est donc le résultat d’un mouvement périodique, ou d'une osscillation de Taxe de la Icéi'cf
4- liaberration, ou la variation annuelle de la position des étoiles relaiirement à l'écliptique, qui résulte du mouvement de la tcrreauluur du soleil: eflêt purement optique.
11 a déjà été fait mention de tou* ces mouvemens apparenr. il faut maintenant exposer les changemens de longitude, latitude, ascension droite, et déclinaison, qui en résultent. Leur mécanisme sera o.vpllqué dans l’astronomie ph^'* ■i<luej mais nous aurons besoiu ici d'une hypothèse, pour faciliter le calcul de cet mouvemens. Que fhypothèse soit juste ou non, cela n'importe pas; pourvu que lee^lcuis, conforines à celle hypothèse, satisfassent aux observation*.
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Qiiuml il élail prouvé ^ar dos observa lions, éloignées l'une de l'au> Ire (le 2000 ans, (|ue les longiiudes et latiliules de toutes les étoiles avaient changé sensibleiuent , la quantité nio}ciine de ce muuvcnieiil était d'autant plus iaeitc à délciininor, (jue d'autres observations, faites dans eet intervalle, indiijuaient son wiijtmtilè. L'iidervallc de 9000 uns est si grand, rjuc les mouvemrus pènoditjues (tels que la nutation), qui peuvent avoir eu lieu pendant ce teins, n'} ont aucune influence. l'uur répandre plus de jour sur cet objet, il était naturel, de _déconiposei le mouvement des étoiles en deux autres suivant la longitude et lu latitude, et d'examiner séparément chacun de CCS muuvcmcns, quoiqu'un ignorât que c’élaient réellement deux etTèls dill'érens. En calculant, à l'aide do ces deux mouvcniens muvcns, le lieu apparent des étoiles, pour un intervalle de quelques ans, ou trouva entre le calcul ef l'observation , une diU'érence qui parvenait à son maximum tous les neuf ans, et qui s'évanouissait au bout de 18 ans. 11 en résultait, ((u'il n'était pas nécessaire, de changer le mouvement moyen qu'on avait adopté conformément aux observations fort éloignées, mais qu’il suflisait de supposer, outre ce mouvement progressif, encore un mouvement périodique de i8 ans. C’est ainsi qu'on parvint à lu découverte des trois premiers muuvemcus: celle du quatrième a été exposée en détail (§. 12. su/r’.).
79. Le mouvement le plus considérable des étoiles, qui par cette raison n'était pas inconnu aux anciens astronomes, est la rétrogradation des points équinoxiaux. Hipparque (128 ans avant fëre vulgaire), ayant comparé ses olTservations aveq celles de Tiniocharis, plus anciennes de 160 lins, aperçut que la longitude des étoiles avait augmenté, dans cet intervalle, de deux degrés à peu près, l’toléuiéc , en comparant ses observations avec celles d'Hipparque , trouva que, dans cet intervalle do a65 ans, la longitude avait augmenté de 2*40', ce qui donne 'un degré par siècle (’). Ptoléméc Ctdéjà la remarque, qo’il y a deux moyens do décider, si ce dérangement des étoiles dépend d'un mouvement de l'éqnatcur ou de l’écliptique) en examinant, 1) si l'ascension droite ou la longitude de toutes les étoiles augmente de la même quantité, 2) si la déclinaison ou la latitude est invariable. La première
(1) xiliMg, lÀi. yil. Cap. X.
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recherche demande des observations fort éloignées, h cause de la lenteur du mouvement: Plulémée ne pouvait donc pas l'employer, mais les ubservaliuns moderne* ont prouvé clairement, que l'accroissement de longitude est le même pour toutes les étoiles, au tieu que le changement des ascensions droites est très-dill'érent, surtout près du pôle. Les anciens astronomes trouvèrent par la seconile méthode, que la latitude était invariable, tandis que la déclinaMon éprouvait des changemens fort sensibles. Les étoiles dans les signes ascatdans approchent du pute boréal de réqiialciir , dans les lignes déscendans elles approchent du pôle austral; plus les étoiles sont près des points équinoxiaux, plus ce mouvement est rapide ('). Il liillait en conclure, que l'axe du monde décrit autour de l'axe immobile de l'écliptique un cène, et par conséquent les pôles du monde un cercle dans la sphère, parce qoe.l’obliqiiité de l'écliptique, ou l'angle compris par les deux axes, ne changeait pasj et que ce mouvement a une direction opposée h l'ordre des signes, parccquc la longitude augmente, et que par conséquent les points équinoxiaux
cl solsliliaux uni un mouvement rétrograde. Le changement de lu latitude
• • des étoiles, découvert dans les tems modernes, u'a rien de commun avec ce
mouvement: il est comparativement iiiseusiblc, et suit d'autres loix, ainsi qu'un va le voir. Cela sera entièrement éclairci, en comparant aux observations le mouvement des étoiles, calculé d'après celle rotation supposée de l'axe de l'ëquatcur.
Il est remarquable, que ce mouvement, malgré sa lenteur, parait avoir été connu do tous les anciens peuples qui cullivaieni l'astronomie, longtems avant liiyparque ('). Mais cela se con^'oit aisément par la manière dont ils olisi'ivèreut lu cours üii soleil. Un objet très-important de leurs observations était la première apparition d'une étoile avant le lever du soleil {prius htUa- CU5) I et ils remarquaient exactement le point de l’horisun , où le soleil se leva, ou la longueur de fombre, jetée par le gnomon, ce jour, c’est-ù-dire la déclinaison, et par conséquent la longitude du soleil. (Quelques ans suliisaient, pour leur luire apercevoir, que le jour où l'étoile était pour lu pre-
fl) ^/mag. Uh. yll. Cap. 3.
(1) Un en usuTc Ui pitUTci nuicitiict dont l'IJutain Jt ttjir. tBciannt par
astronomie rationnelle
iilicie fois visible le malin, le soleil, quoii|u’ajanl la mf-mc situation relativementl'cloilc, ne se levait pas au mùnic point de l'horison , ou que la longueur de l'ombre n'élail plus la même: d’où il suivaiF, que l'étciile avait cliangé de longitude, parcequ'clle était l'uno et l'autre fois à dgale distance au soleil.
Au reste, les anciens, ou du moins Ptolêmée, as’aienl une idée peu juste de ce mouvement. Cet astronome le regarda comme un mouvement réel de la sphère des étoiles, d'où il conclut, que l'année tropique était la vraie révolution du soleil, parccque, dit-il, sa révolution relativement aux étoiles est aussi sague, que par rapport à Saturne ou telle autre planète (•). On verra dans l'astronomie physique, que la précession des équinoxes n'est autre chose qu'un déplacement du plan de l’équateur terrestre, qui est une suite nécessaire de l'action de la lune et du soleil sur les parties élevées de l'équateur du sphéroïde aplati, et qui par conséquent n'aurait pas lieu, si U terre était une sphère.
do. D'après les observations (I. §. 9Q-), la ntrograda/ioii annuelle des points équinoxiaux le long de l'écliptique, ou l’arc décrit par les pôles de l’équateur autour des pôles de l'écliptique, ou ce qui revient au même, l’accroissement annuel de la longitude des étoiles est 5o'', r. Les pôles du monde décrivent donc , autour des pôles ‘de l'écliptique , un petit cercle , dont la distance it son pôle est égale à l'obliqullé de l'écliplitiue, en parcourant dans ce cercle un arc de 5o", t par an contre l’ordre des signes: ils feront donc, ainsi que les points équinoxiaux sur l’écliptique, une révolution entière en aStSfiS ans, dans la supposition que ce mouvement est toqjours uniforme. La longitude de chaque étoile croissant de 5o", i par an, on trouvera pour un tems quelconque, la longitude moyenne des étoiles par une simple addition. La latitude ne change pas, mais l'ascension droite et la déclinaison éprouvent des changemens ditlcrens selon la situation de chaque étoile relativement à l’équateur. Les règles de la trigonométrie sphérique donnent -le moyen de calculer pour un tenu quelconque 'l’ascension droite et la déclinaison, la latitude et longitude étant données; mais il est plus commode pour
(i) Ub. IIJ. Chitp. a. uq i.&uuucucï03cai.
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la pratique, et principalement pour la conslriictiou de» table», de clierchcr à l'aide du calcul dillerenliei , le» petites vaiiuliou? de l'ascension droite et de la déclinaison, qui répondent à l’accroissement de Iq longitude de âo'', i.
$. Ji. En did'érentiant les équations I. 11. 25.', et supposant ( et
P constans, pareeque la latitude ne change pas, Vm aura
a 4 _ siii f <•■>» (3 eu» X et ^ ^ 3 •
tfX CO» 4 ’ ax"” eus'-* A *
La comparaison des deux valeurs de lang p (V. \’l. §. x5.) donne
CO» P (eu* f — »in I tll ,3 »in X) co» e eu» 4 + sm c #in 4 s,n ç
eu» X eu» d *
En substituant cette valeur et 1a lormule VU. a5.) dans les équations précédentes, elle» prendront la forme
I. d 4 “ d X sio « cos f; II. d p ~ d X (cos c Sin i fg î sin p).
La déclinaison ou l'ascension droite diiuinuera, au lieu d'augmenter, si la formule I.' ou II. devient négative. Comme d X ~ 5o", i est toujours positif pour un lenis postérieur à fépoque d'où l'on part, l'ascension droite ne peut diminueé, que lorsque l'étoile est australe ou dans le Iroisièuie ou quatrième ifuutlrans, tg 4 siii P étant plus grand que colt, üu reste on voit, que près du pôle. où tg4 croit ù l'inBni, la variation de l'ascension droite peut devenir infinie.
I L'équation I. nous apprend,- que les dêcliuaisuns buréales augmentent et les australes diminuent, ou que l'étoile est rapprochée du pote boréal, lor^ qu’elle est dan» les signes asccm/uns; c'est le contraire dans le» signes c/tscem/ans. La variation de la déclinaison est d’autant plus considérable, que cos p est plu» grand, c’esl-h-dire que l’étoilc est plus piès d’un des point» équinoxiaux, üu voit que tout cela est parfaitement d'accord avec les observuliuus de Ptolcméc (J. 29.).
Les l'oiniulos précédentes sont assés exactes, quand il s'agit de calculer la précession pour un tenis peu éioigné de l’époque , pour laquelle on a déterminé immédiatement les argumens i, 4, p. L’au itiao l’obliquité est «=: 23*27' 47”: la préci'ssioii annuelle en déclinaison et en ascension droite sera donc, eu làisaiil dX:^5o'', i;.
1. d 4 = 19", 9477, CO» p; 11. d p = 45'' 95757 -f- 19", 9477. Ig 4 sin p; le terme 4"‘"»y'’’757 étant comnuitt à toutes les étoiles. Ces loriiiuie» sont exacte» pour piuiieui» an» avant et après idao. Mais pour des leius furl étui-
gncï , la iliniÎTiulion conslanic de roblii|uité , quoiquelle ne soit que d iint denii-jeconde par an (I. $. 8J.) , dewciit sensible, el il est ndccssaire d’en tenir comple.
S- 3a. En diilëienliant les dqnalions I. 1 1. {$. a5.) par rapport à t, on trouvera
• ^ ... i { îüin I »in X-f***<*r lU ,3)
9S cosî=:: âi (cos fsinXcosp — sinrsinp), et — ^ — ^ ëütT,
L'introduction de rdqiialion VII. (§. a5.) donnera
dS cos5~dt 'cos icosîcosf IgX — sin i sin |3). — ^ 4"" ~ — sin i Ig a -b- ^ ~ /•
En subsliliiant au lieu de sin p et Ig X leurs valeurs III. IV. ^§. aâ.), on
trouvera après toutes le.s réductions,
d S ~d e sin f , et d ( ~ — 9 ( tg î cos f.
Si l'on joint ces corrections aux précédentes ($. 3i. , il viendra
IV. 9 f 9 X (cos e -f- sin i Ig î sin ?' — 9 r Ig ff cos f
Vune et l'autre doit être multipliée par le nombre d années, pour lequel on clierclie la précession.
Il faut faire ici deux remarques. Les argumens même des deux corrections, étant coropo.sés de (, î, {, sont variables: si donc l'intervalle est très-grand, il faut faire un calcul préalable, pour déterminer, au moyen de la piécession, les valeurs de t, i, ?, ou du moins de î, f, qui conviennent h l'époque moyenne: ce calcul servira à corriger les argumer.s, avec lesquels on calculera la précession. (III. IV.). D’nilleurs le coèHicicnl 9X même est vari.vble, pareeque la préct-ision des équinoxes n'est pas parfallomenl uniforme. On verra dans l'aslronomie physirpie, que raclioii des planètes sur la terre produit aussi un nrotrvmrent des poirrts équinoxiaux, becuctirp plus lent cl irrégulier. Ce rjuc les observations nous donnent, ne peut être que le résultat de ces deux motiverncns, qui n’est pas uniforme. Il n'est donc pas perntis de supposer 9 X proportionnel au lems. Suivant M. I.aplacc (‘), la précession en longitude, 9 X, ou la rélrogradalton des points équinoxiaux le long de fécliplrque, en nommant / le nombre dan- Hitps érotilécs depuis e.st
(i) .Xi-vfl. itl- i'. tli' r- tia.
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(i) .... .iXz.io", 39‘fîi.?+ i9''9S",8u(sin i6",32i6J .L*-4333",a4sin i4'’i ii474// et le cliangcment de l’obliquité de lecliptique
(a) .... A t = — 3i6j'', a»o3. sin 3a", 64 >26. t — a'>4''”> *74 f 7”i o.)73-, /'/. Il faut faire t négatif pour les tems antérieurs à 1730. La substitution do ces valeurs au lieu de dX, di, dans les formules III. IV. les rendra plus e.vacips. Cependant, les argumens i, î, e, étant encore variables, oa demandera, quelles valeurs il faut donner h ces angles, lorsque t est un très -grand nombre. La régie qu'on donne ordinairement, est de calculer d’abord A J et Af, au mojcn des formules III. IV. et avec les valeurs que t. S, P. avaient à l’époque d'où l’on part, en prenant au lieu de f. Eu ajoutant ces corrections avec 5, f, on aura leurs valeurs qui conviennent au milieu de l'intervalle /, et qui serviront d’argumens, avec lesquels les fonnulcs III. IV. donneront, par un second calcul, les valeurs do Af, AJ, tiés-exactes. CepenJant, si l'intervalle t est liés grand, on aura un résultat plus p.vact, en employant la méthode suivante, qui est directe, et pourra être étendue au plus grand nombre /.
§. 33. Les formules précédentes ne renformonf que les premières différentielles; mais si t est un lits-grand nombre, il ne faut pas négliger les diirérenticllcs successives. Nous nous sen irons pour cet efl'ùt de la série de
Taylor, qui donne
é\x J.îtt Az’ , Az3 I . / I lA) ... A O A s ■ — + -3-
,A; As
etc.
U étant une fonction quelconque do s et de s', et de, d z' étant regardées comme constantes. Fai.sant donc sin6 ~o, s = X, s' ^ (, on aura, en
négligeant ai'*, aXas-, aX'aj, et les qualriêmes dillérentiellcs , •
du . iti , a Ju AX’ , cJàa ... , ^da A‘* , aX^
V dA. «/£ ' e/A* 3 c/Aal ' O 3 ' dA"* 6
L'équation I. (§. aô. ) donne, en faisant pour abréger, siu e cos |5 — ;n,
cos E cos P = «, sin E sin p — p, cos e sin p <7 /■da .du drfa
=mcosX, -=,is.nX-;,, --
' — — =: — TO sm X — q, rr , — nt cos X.
£» ^ dA*
dda
— — m sin X, •— — rr n cos X, ’ dXdE •
\ V i- SC
En regardant maintenant Ô comme fonction de « — sinî, on aura (C) . « . . ^ i — — A li -4- *r— ^ • -f- • ‘~r — >
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et Ton trouvera par les dîfTéi'entîations , en regardant du comme constant, du” 3 Æ’-cos ou “ — — ^ » donc
d U CU1 0
)7i; = r«r6 = "(>-“> =r»Tî4>
L'éqiialioii (15)- tienne
f A u’ /^u\- AX® , /}u\ /iu\ . /^u\~ AE* , /iu\ /33u\ A X*
„1 r.T=fa) ■-.-;+(rJ(=7>“'+(77j ■— +(R)tiT.j-— *
' ^ ^ A /<y u\ i aX3
( “ “ ' “iT*
Maintcnaii!, en subslUnant (al en (B) et (c), et les valeurs de Au, Au®, Au*,
qui en icsullcn’, ainsi que les valeurs dans réqualion ( C\ elle deviendra , meotX . n«inX — P , m’iï <* co«®X— m c»i i >in X aX®
/Aî=: J— A t
r cos 0 eus 0 cos* à a
V I m n t& 5 *in X cos X — m O I#: $ cos X -f* n co< 5 eus X
J cos* 5
' ' \ I n’ tg 5 sin* X — 5 n P »|î 5 sin X 4- 0^ Ip 5 — m eus 5 si'n X — 9 c«» 5 A f*
3 CO** 0 a
I * , m’^( I -f-a '»n* d'eos^ X — 3 TH* sin é cos**^ sinX cos X — tncos+dcosX A X^
N • cüs^ à " a
Si Von substitue en (I>) les valeurs données par les équations 111. IV. \'1I. (S- “5), pour éliminer X, p, on trouvera, après toutes les réductions, en iàisant pour abréger, cos e -|- sin t Ig î sin f ~ M,
\ A i — A X. sin e cos f -f- A t. sin g — M sin t sin f -j- A X. A e. M eos g
(^) \ Al® aX^
/ Ig 5 cos’f 6~®‘” ‘ cos»(i — sin®Ecos® f-f-J Msin fIgJ sinfV
On trouvera de la même manière, en fahant u “lange, au moyen de Tëquation If. (§, a5.\
— psinX »rt'înX-f<7 3 du a n sin X «— p (i X)
t t\ Jo\ ““ cü* P cos* X* 3 £ eus j‘3 cos X* d X* • CO» ,i cus'^ A ^
' / y rî-f-i/'inX ddu p — ::sinX o^u 97i(i+îi*in*A) — p?inX(.54-*iit*A^^
V </Xd£ flos,3C4»A*A* 3t* cosJcosX^ eoslcOS^A ^
3Jg au . ,
, êt* P A u^
Jü® ’ 6 •
La substitution des ëqiialions III. IV'. VII. en (u'^ donne, en falsanl siu t lang 4 -ÿ- cos £ sin f “ N, et N cos i -}- sin ? = B,
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M «*u aN’Miif B BBu ___ W tg
dX cui®?^ <J £ C»M Ç * B cui5 ^ co*^^ <#x«u"*
U 6 fin g , 5N.fi , 9 N siii P ,
-,- =- lang ?, - + — ,- + > cos c;
doù il vieiuira
. , A\’ . , , !i«f»inf\
( A f = .M. aX — A £. Ig J COS f -| sin ! cos ^ M Ig 6 -| -_-r— I
% 9 \ COi* O /
(E') ^ 4- A X A £ Ig i sin f — ®‘" f cos e (i + a Ig* î)
/ aX.5 rsin £ cos £ (.3 ros-f — i)4”lgîsi'’f 6sin*icos*f — ’ 0”J ' e”**” *|_+3sin £cos £ Ig'î^acos^f — I J + isiti’c tg'Jsinf (4cos“f — i ,_j
Les séiies (E) E'j donnent un résullut très-e.\acl pour plus de mille ans, en niellant à la plac:e de 4, f, leurs valeurs qui avaient lieu à l'époque d’où l’on pari, et au lieu de AX, Ac, les valeurs (i) (a) (§ 32.) qui convieanent an nombre d'années /, poii'r lequel la précession est cherebée. Dans les 7’ables (ht soleil par M. Delanthre (Tah. on trouve A X, As, pour un tenu quelconque, en |iarlant de l’an i^âo relativement à AX, et de iSoo pour A I. Si l’inlervalle n’est que de quelques ans, on peut se conlenler des premiers termes, A 4 = A X sin i cos f -|- A c sin f, Af~MAX — A c Ig 4' cos ou des formules III. IV. (§. 3j.) I').
Puisque la précessinn n’est pas périodique, mais va toujours en croissant, il est usilé d’appeler lieu moyen des étoiles, celui qui est trouvé par la correclion de la précession seule; il est converti en lieu apparent par les coricetions périodiifues de la nutation et aberration. Le lieu des étoiles dans la sphère est donc calculé d’une manière semblable à celle doni on trouve le lieu du soleil dans les tables. Los observations donnent uoe êporjnc, qui est réduite au lieu moyen, par la précession suivant les (ormules précédentes, et convertie en lieu apparent par la nutation et aberration. Ainsi l’on trouve dans les catalogues des étoiles, l'ascension droite cl la déclinaison moyennes pour une certaine époque, avec la pri‘ccssion annuelle en ascension droite et en déclinaison.
§. fj- Le second mouvement des étoiles est le changement de leur situation relativement à récliplique, qui est intimement lie avec la diminution progressive de l'obliquilé 1. 5- bd.^: c’est donc un véritable déplace-
ment du plan de l'éelipliqiie. Si l'on compare avec l’observât ion, le lieu des
(l) Vojr. m »ti m/nv»tr<> O4 ia préettt^ *f\ dévt. 4t 4m att. drvùê p tLiot Mém dé
jmf. déi sc. T. y ns.
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éloües, cilculii d’aptù's la iLéoric de ta procession qui vicnl cl’Ohc dévckqrjiée, on s’apercc\ l'a que la déclin.iIson est pait'aitcuieut d'accord avec le calcul, mais que la laliiiule et la longitude sont sujettes a une petite anomalie qui uo peut pas être expliquée par la théorie précédente, parcequ'clle n'est pas ta même pour toutes les étoiles et pour tous les ten.s, et qu'en général la théorie piécéJcnic no donne aucun changement de latitude. Cela donna lieu à la découverte d’un nouveau mouvement, qui regarde réclii'lique seule, parccqiie les déclinaisons n'eu sont point aiTectécs. Il était réservé a l'astronomie moderne, d’en ' découvrir la cause: on verra dans raslronomie physique, que c'est l’aclion que les planètes e.\erccnt sur la terre. 11 ne sera pas inutile, d'en donner ici une idée générale.
Il est \ isiblc que, si les planètes se trouvaient toujours dans le plan de l'écliptique, la force aveu laquelle clics attirent la terre, changerait la di.slance de la terre au soleil et sa vitesse, ou la longiiridc du soleil, s.ans écarter ta terré du plan de son orbite, parccquc faction se fait entièrement dans ce plan. Mais les orbites planétaires étant inclinées' scir l’écliptique, cnsorle que chaque planète est toujours au-iiessus ou au-dessous tic ce plan, leur action tendra nécessairement à faire sortir la lenc de ce pUiuj elle changera donc la position du plan de l'orbite de la terre.. L’action de chaque planèlu est différente, selon sa masse, et sa distance à la terre et au plan de l'écliptique. Le déplacement total de l'écliplique sei'a donc composé des actions de toutes les planètes. L’aclion parliculicre de chaque planèle consiste principalement, à communiquer au pôle de l’écliptiquc un mouvemcul rétrograde airtour du polo de l’orbite de celte planète. Les polos de l'écliptique ont, par consér)uent, autant de mouvemens qu’il y a des planètes} et le résull.'rt en est ui\ mouvement rétrograde. Le calcul du ch.angcment de la position des étoiles par rapport à fécliptique, qui en résulte, est bien compliqué, parccquc ce mouvement ne se fait pas autour du pôle »le l'équateur ou de l'écliplique, ni en général autour d'un seul point. Il faut donc caicuU'i' séparément chaque action que Vénus, Jupiter, etc. exercent sur la t.-ric, et les aimilcr ensemble. Comme le mouvcmciit sc fait autour du pôle d’une orbite planétaire, celte orljilc est ce qu'était fécliptique relativement à
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|j [>fcci’j.<ion: le ilcpluccment iTiinc' étoile ne dépciiilra pas de sa position pal- rapport à rêclipliijue, mais à cetto orbite; c'est-à-dire, il dépendra de^ situations de l'étoile et de l'orbilc planétaire relulivement à J'cclipti'iiic. Le mourement de l'étoile sera donc expiimé en fonction de sa latitude et lonpiiiide, aiii-si que de la longitude des points d'intersection et de finclinaiscq de l'orbite planétaire par rapjiort à l'écliptique. Mais comme on peut sup^ poser la position des oihilcs planétaires inraiiable pendant longtcms , les deux derniers clémens entreront dans les coéiliciens cunstans, qui alors ne seront exacts que durant un certain lenis. Comme ils sont iudépendans de la situation de l'ctoilc, ou peut faire la somme de tons les corllicicns qui lé.sulicnt ainsi des actions des dillércntes plancics; ensorlc que les moiivcmens de l'étoile en lungilndu et en latitude seront données par deux formu Us générales, qui ne renfermeront pas d'autre quantité variable que longitude et latitude de l'étoile.
$. Jj. En nommant X la longitude, (3 la latitude de l'étoile, les calculs qui seront dércloppcs dans l'astronomie physique, donnent ces équations- Vuccroiiscnienl séctiluitv de la hititude clans le tems actuel est
(1) . . . . A 5i", I. sin X -j- 7", Jà. cos X = 5i", Ca6. sin (X-f- S® 1 1'6"); celui de la longitude,
(a) . -. . AX=:lgi3(7 ',I5sinX — 5i",i.cosX)::r — 5i",6î6.lgp.cosiX-j-8®i i'6"). Suivant M. Laplace, ces équations sont A p ~ 5a''. sin^X -f- 8". cos X, A X z:
Ij: P r,a"cosX — K"sin X • Les coélliciens 5i", i et 7'', lô dépendent de la
position des orbites planétaiies par rapport à l'écliptique, ils ne peuvent donc tire exacts que pour un ou deux siècles. Les mouvemens des orbites, con- ' nus par fobK’ivalion, donneront les valeurs de ces toëHiciens pour un lems qneiconque. Eu les calculant pour le premier siècle de f ère .vulgaire, on peut prendre le milieu entre ces valeurs et celles que nous venons de Irouv.-r pour le lems actuel, pour en conclure le mouvement pendant tout cet intervalle, et par conséquent la position des étoiles dans le lems de Ploléméc.. Les observations de cet astronome confirment celte théorie parlailcmcul, quoiqu'elles domiéut un plus grand mouvement; mats celle did'érencc est dans les limites des erreurs^ dont les ob^-rvaiions de Plolémée sont susceptibles..
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5. 36. 11 esl aisé de voir, que ce mouvement de l'écriplique cliauger» aussi l'obliquité de l'écliptique et la rétrogradation des points équinoxiaux. En faisant dans l'équation (r) (§. 351. elle donnera l'arcioissement
séculaire de la latitude boréale d’uue étoile dans le colurc du soi.slicc d'été AP=;5i", i: c’est la quantité dont l'écliptique se rapproche de l'équateur, «U la diminution de l’écliptique. En multipliant a (î par ip, .5; on trouve 16* .16", ce qui n’est pas entièrement exact , pareequ’il n'est pas peimis de supposer les coelliciens constans pendant ig5o ans (§. 35.). Mais si l'on fuit I rr — 1930 dans l'équation (2) 3a.'', on trouvera Ai::r96i",41 — 9", 97 =
+ .5'5,\5. C est la quantité dont robliqitité a diminué depuis fan aoo avant J. C. jusqu’à l’an i^So, où elle était a3*a8'a3". 11 s’en suit que fobliquilé a été aoo ans avant J. C. a3“44'*4'S5i ce ‘l*'* “e dillêre que de 3' de celle qu’Hipparque observa (I. $. 82.).
Le déplacement des points équinoxiaux, qui naît de ce monvement, peut être direct ou rélograde, selon la différente position de l’orbite planétaire, dont^on considère l’action. Le mouvement total des points équinoxiaux pourra donc être aussi bien direct que rétrograde: on le trouvera par les raisonnemens suivans. Si les points équinoxiaux vélrogradent sur récli,".ique (fun arc U, la longitude de chaque étr.ile diminuera nécessaireinent d’autant, quelle que suit sa situation; mais en autre elle éprouvera une variation particulière A X, qui depqpd de la longitude et latitude <5. 35.), ensuite que la rariation totale de la iongiludo sera =td-{- aX. Concevons maintenant une étoile au pôle de r<''qnnlpur, dont la latitude est par conséquent jt-- 90® — I, la longitude 90“ et constante, pareeque, dans ci'lte rerbcrclie, les pôles de féquateur sont supposés immobiles: on aura donc w-)-a X — o, ou — A X. En metlunt donc 90“ et 90* — e au lieu de X et jî, dans l'équation (2) (§. 35.), il viendra w— — 7", 35 cot t =r — 13" pour le siècle présent: d’où il suit qu'en vertu de l’action des plunctes, les points cquii.-ux'iaux avancent annuellement de o", 13.
Comme les déterminations anciennes des longitudes et latitudes des étoiles sont moins sûres que les observations des solstices par le mo^cn d'un gnomon, le meilleur nio^en sera, de prendre pour base la diminuliun de l’ob-
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litiuitë, qui a été trouvée par le» observation» de o",5 par an (I. Ç. 83.). Oa verra dans l'astronomie physique, que le résultat des actions do toutes les planètes (*>. .14-) consiste à communiquer au pôle de l'écliptique un mouvement, par lequel il tourne autour du pôle de l'équateur supposé immobile, en se rapprochant du lui en même tenis, ensorte que l'obliquilé diminue de o",5 = — de par an, pendant que les points équinoxiaux avancent de o'%i 7 ^dV. Mais comme dans toute cette recherche l'équateur est supposé immobile, il est plu* simple^ de prendre pour base l'avancement des points équinoxiaux sur l'équateur ou suivant l'ascension droite, ce qui sera en même tems le décroissement de l'ascension droite, commun h toutes les étoiles. En le nommant — d f , et supposant que le point vernal est avancé sur l'équalcur de 'Vl5::::df ^Fig. 4-), dV sera l'angle compris entre les cercles de latitude F.V, EH, ou l’arc VA, BA étant perpendiculaire à l'écliptique, d'où l'on tirera dV~dfcos r, et la diminution de
Fascension droite, — df“-^ — ta dcclimaison
co»e co»>3*!i0'
étant constante. Pour en déduire le changement en latitude et longitude, il tiiut diÜéreiUier les équations lll. IV. a5.) par rapporta, t et ce quL donnera
à |3 cos |3 :r:: — d t (sin t sin ô' -j- cos i cos S sin f) — df sin t cos 5 cos f, à X __ d£ Icos I Unî i — lin f lin f) , d j (coi I -4- lin i i.in|; S lin toi’ X COI f ' eoi-* (
Maintenant il faut éliminer A cl ? à l'aide des équulious 1. IL \ 11. aa.),.
d'où il viendiu
d — dt sin X — dj sin « cos X, d-X ~ di lang p cos X dj (cos t — sin t lang'P sin X),. el rn sulslituant les valeurs, d( = — dj:r: — o",a'j f ^ad'ati'j et
tu moilipliant' par le nombre d'années /,
d P -j- o", 5 . / sin X -(- o", o8 . l cos X
1 1. dX — o", 5 . t lang p cos X — o'', a ,f (0,917.1 — o,3q8a.lang p sin X) cir 11. d X — — o", 5 . t taiig p cos X — t . (o", 1 K.1 — o", 08 . lang p sin X) j ce qui e.sf à peu près d'acconl avec les équations (i) (2) (5-
J. 87. C’est à Hradh'y , que l’astronomie doil lu découverte du troisième et du quatrième mouvcinerit des étoiles. Les observations délicates, oui avaient le bût de déleruilncr la paralla.xe des ctoile», lui apprirent qua
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«elle pari.Tlaxo n’aïait pas licUi mais que les étoiles avaient un anlre moiu vemenl annuel, l’aberration (^. la. siu'tX Après avoir continué ces observations pemlant plusieurs ans, il se convaint|uit , f|u'en effet ce mouvement se renoviveliait chaque année suivant le même orilre cl les memes loi.x, mais que la dérlinaison moyenne, -ainsi que la plus grande et la plus petite, calculée d’après cette Ihéorie, augmentait ou diminuait peu à peu d'un an à l'autre: que par consérjuent, il existait, ouli« l'aberration périodique, un aulie mouvement progressif, ou d’une péiiode plus longue que l’année, période de l'aberration. Cest ainsi que, malgié les vicissitudes annuelles des saisons, on aperç< it aiséirent, que la tempéralure d’un pays devient plus ou moins cliamle d'un an à l'aulrc. Pour dérouvrir la période de ce moiivcnienl, Rradley continua ses observations, et trouva, que la déclinaison des étoiles augmentait pendant neuf ans, et diminuait pendant les neuf ans suivans, de sorte que tout était rétabli au bout d’une période de i8 à 19 ans. Il aperçut, que la plus grande différence <les déclinaisons, qui en résultait en neuf ans, était de 18", et que la latitude n’en était point altérée: ce qui s'expliquait, en supposant que le pote de l'équateur approche du pôle de récliplique do j8" en neuf ails, et qu'il s’en éloigne de la même quantité dans les neuf ans suivans. Bradley remarqua enfin, que ce mouvement était lié avec une variation ou irréguhirilé de la prérrssion des équinoxes, qui suivait précisément la n’.ème péiiür'.e: d'où il conclu! avec raison, que le mouvement des pôles de l'é<|uatêur ne se fuit pus dans le cclur>' des solstices, ou ce qui revient au même, que les pôles ue décrivent pas une ligne droite, ou l’arc d’un grand cercle de la sphère, mais une coiirhc ou un pelit cercle coupant le colurc des solstices. Une foule d'observations sur des étoiles différemment situées, prouva enfin, que l'on satisfait à tous ces phénomènes par l’hypothèse, que les pôles de l'équateur décrivent en 18 ans un petit cercle de 18" de diamètre, contre l'ordre des signes, ou que l'axe oscille dans ce cercle, en dé-
crivant la surface d’un cône, dont l'axe fait avec les côtés un angle de 9": c’est pour cela que ce mouvement a élé appelé nuMion de l’axe.
§. d8. Soit {Fig. 5.) E le polo de l'écliptique, aiiiour duquel le pôle
de l'équüleur P décrit, en vertu de la piccesslou Jo.), contre l'orvlre
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di*5 signes, ïin ceixle PQR dont le rayon EP est égal à l'obliquité de l'écliptique, ensor^e que le lieu moyen du pôle P, Q, R, rétrograde de 5o", r par an. Le pôle vrai p décilt en même lems autour de P un pâlit cercle do 18'' de diamètre, suivant la même direction pqr (§. 37.). Le vrai mouvement du pôle se fait donc sur la périphérie d’un cercle p q r, dont le centre P rétrograde en môme tems sur la périphérie du cercle PQR, conséquemment dans un êpicyclc. Il résultera de la composition de ces deux mouvemens la courbe ah ode f g, qui est la véritable roule du pôle. Supposons que le polo moyen soit en Q, le polo vrai en o Q r: 9". Au bout de 9 ans le pôle moyen aura rélrogiadé de QR~9-5o", i, pendant^ que 'le pôle vrai a parcouru la moitié de son épicycle: il sera donc en c, R c étant ~ 9", et il a décrit l'arc abcp dont la plus grande distance au cercle PQR de 9" est au point h. Au bout de 18 ans le pôle moyen a encore rétrogradé de RS = g.5o",ij et le pôle vrai est revenu au mémo point a de son épicycle; il sera donc en e, Sc étant =9". Dans cet in-, tervalle il a éfé nécessairement en dedans du cercle PQR, et il s'en est ''•gaiement éloigné de g''" en d, ensorte qu’il a parcouru en 18 ans la courbe nbede. Or on a oc =: QR -f- oQ -|- lie — 9. 3o", i 18'.' — 7' 49’^ ce=:RS — Rc — Sez::9.5o",i — i rf' :r: 7' 1 3". Depuis o Jusqu'à c la direction de son mouvement dans l'épicyclc est la môme que celle du pôle moyen Q: son mouvement vrai ou composé est donc plus vile ^ue le mouvement moyen, cl il a devancé le pôle nioyen de Rc; En c sa direction est perpendiculaire à celle du polo moyen; il va donc suivant ce avec la vitesse moyenne de 5o", i par an, et suivant cE avec une vitesse d’environ 3". Celte dernière vitesse devient dans la moitié inférieure de l'épicycle, opposée à la moyenne: mais comme elle est beaucoup plus lenfe, n'étant que de 3" par an, le vrai mouvement sera toujours dirigé suivant ce, et en d a^ec la dilTérence des deux vitesses: c’est ainsi que naît l'arc ede^ En é et en el la ditlércnce entre les latitudes du pôle vrai et du pôle moyen (EA ou Erf, et ER) est un marimam, tandis que la' difiërence entre leurs longitudes est nulle; en d’autres mots, la cunecljpu de l'obliquité a sa plus
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grande valeur, celle de la piécession ëlnnl nulle: en a, e, et e, la correction de l'obliquilé s’évanouit, et celle, de lu piéiesaion est un maximum.
' $. dg. La période de i8 à ig ans a une analogie si |iartàile arec le mouvement de la lune, qu’on était presque forcé de regarder l'action de la lune comme la cause de la nutation: l'application de la théorie de Newton à l’attraction de la lune a rais celle supposition hors de doute. Si la terre était une sphère, faction de la lune pourrait bien la faire avancer ou rétrograder, mais il serait impossible qu’elle tournât la terre autour de son centre, pareequ’il h’y aurait aucune raison, pour qu'elle tournât plutôt dans un sens que dans l’autre. D'ailleurs, si la lune circulait toujours dans le plan de l'équateur du sphéroide terrestre, le plan de forbite de la lune, dans lequel ^ elle exerce nécessairement son action entière, partagerait le 'sphéroïde terrestre en deux portions égales et semblables; par conséquent, aucune rotation de la terre ne pourrait naître de l’attraction de la June. Alais si la tune se trouve hors du plan de l’équateur, elle attirera plus fort ta masse élevée de l’équpteur, en tendant h la rapproclier du plan de son orbite; elle déplacera donc, non seulement la terre elle-raérae, mais aussi son équateur ou son axe. Cet eflèt sera d’autant plus grand, que la lune s'écarte davantage du plan de l’équaleyr, ou que f inclinaison de sou orbite à l'équateur est plus grande. En etlët, cette inclinaison est variable, à cause du mouvement des points d’intersection des plans de l’orbite lunaire et de l'écliptique, points qu’on appelle nueiuls de la lune: f inclinaison â l'équateur dépendra donc de la situation des noeuds relativement au.\ points équinoxiaux. Puisque l'écliptique couvre le plan de l'équateur sous un angle de adl degrés, et celui de l'orbe lunaire sous un angle de 5 degrés, il est visible, que finclinaisoii de celte orbite relativement à l’équateur peut croître de i8i à aSi degrés, selon que l’orbe lunaire est situé entre fécliptiqne et l’équateur ou autrement, c'est-àdire selon ta situation de finlerseclion commune de l’orbe lunaire et de l’écliptique par rapport à celle de l'écliptique et de féquntcur, ou bien des noeuds de la lune relativement aux points équinoxiau.x. La nutation de l'oxc terrestre se conformera ÿnc exactement au mouveraout des noeuds de la lune; or cea noeuds faisant une révolution en i8 à ig ans, ce Icnss sera la
•©igitized by Çoogle
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période de la nutation, ce qui est parfaitement d’accord avec les oitservatiofis. La comparaison des observations de la nutation avec les noeuds de la lune a üiit voir, que l’ascension droite du pôle vrai p (/'/g. 5.), comptée du pôle mojen P, ou l’angle F. \'p — 90®, devance toujours de 90“ la longitude du noeud ascendant de la^lunc (Q), ensorte que l'ascension droite du pôle vrai est constamment f ” 90* -|- Q. On verra aisément, que tout cela doit être dit également de l’action du soleil, qui ne circule pas non plus dans l’équateur; mais sa' distance est si grande, et le cliangemont de l'inclinaison de son orbite if l’cqualeur, ou de* l’obliquité de l'écliptique, est si petit,^ que cette action est insensible; la partie sensible de la nutation suit doue exactement la période des noeuds de lu lune.
* §. 4‘>'“Cette h) pulhése se trouva en général très-bien d’nccnrd avec
les observations; cependant Bradley aperçut dans quelques étoiles un écart du calcul, qui montait à a". La dill'éience est trop petite pour nécessiter la rejecllon-dc l'h^polbcse; mais la théorie de l’attraction en a indiqué une correction qui satisfait parfaitement aux oh-éervalions , et qui consiste à supposer que le pôle vrai déciit autour du pôle moyen, non pas un cercle, mais une ellipse, dont les diamètres principaux sont dans le rapport de 90^ à 67, ou suivant M. Laplace, de 9", 6.1 et de 7", 17. Soit i^lig. 6.) E le pôle de l'éclipliquc, P 1» lieu movén du pôle de l'équntcur, autour duquel le vrai pôle décrit l'ellipse B H A. Le grand demi-axe de l’ellipse, AP=:BP — 9", 61 est situé, snivanl celte hjpotbè.se, dans le colure des solstices EP; le petit demi-axe est PH — ^ U" g''<'’<’d cercle, mené
par E perpemliculaircment il E P, ‘est le colure des é(|uinoxes, . V, £:, £: Jb Y ou AUB étant l'ordre des signes, et BHA la direction du mouve* ment du pôle. Si l'on décrit le cercle AC BD sur le diamètre AB, il est supposé suivant celle bjpolbèse, que le mouvement du pôle est uniforme dans ce cercle, tondis que le vrai pôle se frouve au point M, N étant le lieu du pôle, donné par runifoimilé du njouvcn.cnl, et M(^ perpendiculaire AB. ün a donc
D P N f 90“ 4- Q '^oOj APN=:î?, et en nommant A P a, P 11 — b, — M =: y, f,) N n: v,
astronomie rationnelle
zz ~aa — .r.T, et — (fla — zcx), ou / ” — r,
cVjt-à- dire , Q M ^ . Q N.
En nommant l’anglo A P M rr $, on aura
tang Q = “ , tang $ = i =r lang R , P Q = 9", 63 cos Q .
Q N = 9", 63 SÎU.Q , y M rr: P Q tang Ç 1 7 sin SJ ; d'où l’on tire
PM PQ . y (i 4- (ang* $) =r 9", 63 . cos Q . ^ ^ i -}- luiig® O ^ .
§. 4'* R ost aisé' de voir, que le déplacement de Véquateur doit né- 1 ^ *
cessalrement altérer I obliquité, la précession, la déclinaisuif et l'ascension droite des étoiles, et que toutes ces altérations seront fonctions de Q. L’ob* liquité moyenne est EP—f, la vraie PiM, conséquemment Vuccroiscmcnl de PobUquhé de l'écliptique est d« = EM — EP~EQ — EP=:PQ, donc
I. di “ 9", 63 . cos Q
Le colure moyen des solstices est EPiJ5, le vrai EMG: conséquemment,
les points solstiliaux et équinoxiaux ont avancé autour du pôle E, ou lo
long do l’écliptique, de l'angle A EM, d’où il résulte une diminution de la
^récfssj'onzz AEM “d'y. Or on a QM = AEMsinEM ou A E M -
donc, EM étant sensiblement égal h EPzrr, il viendra
\ II. av-7">-7-»mO .
Il est clair, que la longitude de' toutes les étoiles diminuera de la mémo quantité, de sorte qu’on a dX— dV, ou
sin £
Comme ce mouvement, étant périodique,^ ne peut pas s'accumuler, et quïl est renfermé dans un cercle de 9" de rayon, les premières diiférentielles suffiront ici.' Les premiers termes des équations (E) ^') (§.33.) donneront donc do — dX sin e cos f -j- d c sin p, df = dX (cosi -{- sin 1 Ig i sin p)'^de tg6 co#f. En y substituant les valeurs I. III. on trouvera . "
dS ::: — 7", 17 . cosp sin Q -|- 9'', 63 .sin p cos Q, dp — — 7", 17 . sin n (cot t 4- 'K * ?) — 9". 6-^ • Ig î cos p cos Ç}.
_ , , , , • .» I un (<!!-(. q/) , >in ((p — \J/]
Or on a généralement sin tp cos y — — i j 5 -,
eoi,$ — q») , + • , eo*lî> — q»)
— — — — -q — , et sur $ sin q> ^ — — — ■
cos ($-f. q^)
, cos (p cos q/ — , d’où l’on lirera
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df — — A col t sin Q — tang S
èS =r sin (?^ Q) -}- si" (f
- co$ (f — Q) -f» - — ^ cos
« clanl =9",63, et ou plutôt b'z^a
h . . . cOj J t
rriacolat, bcott~a .
aiii & siii c
eu» t
On aura donc
C$- s'en suit
1. dt rp 9",63 . cos J3; II. 19^,26.001 at sin Î3; III. 9X~ — 9Vj
,,, ,, /«O c coïf— cosas . , _V 1 /,/ O r ca»t-*.eu»ai . .
1\. Ô4=r4',8i5. — sin(f-f-Sî)4-4",8i5. — sm(? — Q),
CUI c V V9 C
... ^ 1/^1 eo”t . _ n r . ^ C C05l-fco»aË . cO(t — eo»a(
IV. 3Î = T T (?“1“ S3) -i“ cos ^ cos sin (f
V. df~ r3_ cosajsinQ-;^— — langJ î cos — cos -cos(f-S3)+sin — sin — cos(f+Q) > .
sio £ eus É°< a a^ a a y
$. 4^* Comme l'obliquité change do moins de i' en cent ans, on peut
làire c=::a3*ï^', pour avoir des formules exactes pendant le dix*ncuv3&me ' et le vingtième siècle. Pour faire voir que la dill'érence est peu considciable, nous calculerons les coèfficiens pour i ~ a3®a8' et a3®a6', ce qui s'étend depuis 1794 jusqu’à aoaS. On trouvera, d’après les formules précédentes, selon qu'on fera t :::: a3®a8' ou a3®a6', a étant constamment =9", 63r 0=7", 169 ou7'',i76j derr9",63,cos Q; 3V'r= i8",ooa.sin om8",0ii4-sinj?, 3î— 8",.3p9.sin.(f-Q)-+-ï",a3i.sin(f + {î) ôu8",4o3.sin(f — S?}+i",aa7 .sin(; + Çi), d — iC",3i3 .sin Q — langi . (8'',39g. cos(j — Q) i",a3i.cos 'j -f- Q)), ou — i6'',3ô6.5iiiQ — langi .i8",4o3.cos(c — £2)-l- i",aa7. cos(j Q)).
En. prenant le milieu, on aura pour le 19 me et le ao me siècles,
I. 3 f = 9", 63. cos Q J II. 3 V — 18", oa3. sin Qî III. d\ — —
IV. 3 4 = 8", 401. sin (f — Q)-|- i",aay . sin (f -|- Q)j • ' • .
V. 3 f — t6",534.sinJ3 — tangS 1 6",4oi.cos(? — Q)-|- >",a»ffeo3(f-t-Q' } * r.a latitude des étoiles n’est point altérée par la nutation (§. S7.). L’obUquité, corrigée par la nutation, s’appelle obliquité apparente: elle esl^plus ou moins grande que l'obliquité moyenne, que l'on trouve p^r la diminution progressive do o'',5 par an, selon, que le noeud ascendant do la lune Q est dans les signes ascendans ou descendons (Voy. I. §. 85.}. II résulte do dV
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une augmentation ou diminution des longitudes des étoiles , selon que le noeud ascenclaiU Çi se trouve dans la dernière ou 'dans la première moitié de l’écliptique: on t'appelle équiüion du point rquinoxial. L’équation des déclinaisons et ascctuions droites dépend nécessairement, non seulement du lieu du noeud Q , mais encore de la position des étoiles par rapport à l'équateur.
Les l'ormules précédentes renlerment rcllét de la lune seule, ce qu'on appelle nutation lunaire. Mais on a déjà vu (§. -ÎQ.'', que l'action du soleil doit produire un cilêt semblable, quoique beaucoup moins considérable: on l'appelle nutation solaire. On verra dans l'astronomie physique, que les équations sensibles qui en résultent, sont; dé =:^-o",434!r-cüs 2 = — i".siii2Gi Galant la longitude du soleil. On en conclura, comme ci-dessus §.4'-, en iàisant i — ad'aj', ô î — o", 39II .sin a G eos f -f- o'^434•t^^'* * G*'f f<
dp — — o", grj .sin a G — lang4Yo",J9S.sin aG*»' o”>4 4-eosaQcosp),
«U 3 f = o", oiH.sin(a G-K?) ~ O — ?'•
d'p ~ — -S'" ®G — langî { o",oi8.cos(aG-l-f -f-o",4r6.ros'aC — p' } •
Ces termes, réunis aux précedens, donneront la nutation luno-solairv pour le igme et le ao me siècles, à l'aide des formules suivantes:
L jdccroixsemciil de fobUquiti, d t r:; •4- 9", 63 .cos Q -j- o'', 434-cos a Gj '
II. Correction du point, équinoxial et diminution des longitudes des étoiles,
dY::r — 3 K =r j8'', oad.sin Q i".sin a G J
III. .Accroissement des déclinaisons horéàles et décroissement des déclinaisons australes,
diz-t-8",4oi.sin(p-n)-*- i",aag.sin(p-l- J3)-t-o",oi8j!in^aG-t’ ?)-t-o"4i6»in'aO-f J
IV. oéugmcntation des ascensions droites, dp— — i6",5.(4-sin — o",gi-sinaG
— tgS { 8",4oi.cos.;f-JJ)-n",2a9.cos(?-l-QHo",4ifi-cos(aG-p”+o''iO>^-cos,^2G-ef) } • J«. 43- 1-e quatrième mousement des étoiles, ou Vidirrratinn , a déjà été c.\pliqué (§. 12 — 17.'; et l’on a vu, que le lieu apparciit des ‘étoiles devance toujôvs le lieu vrai suivant la direction du mouvement' de l,i terre, d'uif angle u, et qu’en nommant $ l'angle que fuit ic rayon visuel de l'éloile^avec cette direction, on a 16.)
U 'ao'', a5 . sin 4> a . sin $ ;
a étant le mouvement moyen du soleil en 8 min. i3 sec. au lien' duquel il faut mettre le mouvement srai t>. Or on verra (5- i3J.) que le mouvement
rra\ ou l’arc b décrit, pendant que la terre parcout, par son mouvement
. .. , / I “ a "y CO» <l + 'V’* .... ,
mo3'cn, lare a, est orra y ZZÿi ’ ^ étant 1 excentricile du soleil
rro, oitîd et a Vanonialie du soleil comptée, de l’apogce. Le développement de celte e.xprëision jusqu’à la seconde puissance de >, ce qui est assés exact pour notre but, donnera érra^i — 7cosa-|-|7" — cos a aj. En substituant donc a ~ ao", a5, on aura u rr A sin J), ou
(A) . . . . -oj — (ao", a54 — o", 34 • co* “) $•
I.a direction du mouvement de la terre changeant à chaque moment, il sera .nécessaire, de décomposer l’aberration u suivant la latitude et la longitude. Soit donc {-b ig- 7-) S le soleil, autour duquel la terre se meut dans le sens A T B, soient les ligues parallèles SF,,TG, dirigées vers une étoile, et F II, GI, perpendiculaires au plan de l'écliptique ATJ3S; cela posé FSUrrGTIrrp sera la latitude vraie ou hélincentrique. L'étoile serait vue de la terre suivant la ligne T G, si elle était immobile en T, et la longitude et latitude apparentes seraient égales au.\ héliocentriques, vu que la parallaxe est insensible. Mais la terre allant suivant la tangente T/, il en résultera l’aberration dans le plan GT/, et GT/-est l'angle 4*- Ayant donc mené dans ce plan une li-gne Ty qui fait avec T G un ongle GTy=: u — A sin <}) , l’étoile sera vue suivant la direction T J": il faut donc e.vamiuer, de combien les lignes. TG„ Ty, diffèrent en latitude et longitude.
S- 4}' nommant O 1“ longitude du soleil, X celle xle l’étoile, (î sa latitude, 'l' l’angle ST/ que fait la tangente de l'orbite Si avec le rayon ST, on aura STI = G — X “ »1, IT/='J/ — •>). Si l’orbite était un cercle, serait un angle droit; e.n elfét, nous verrons ci-après, que l’orbite de b terie est une ellipse qui diffère très-peu du cercle, et que tang »}/ ~ —
y ■ Tsince
Fais;;nt donc — no* — Ç, oa aura Ung ^ m — “7sina(i 4-7cosa)
^ i^Tcosa ' ' '
7 sin a — sin 2 a, et IT/^yo* —
Les plans, IT/ qui est l'écliptique, GTI qui est perpendiculaire à ell6, et GT< le plan de (J), forment un triangle sphérique, rectangle en 1, que représente la big. 8. Dans ce triangle on a Gl = p, — ('7 + ^)>
d’où il suit
6{ '-ASTRONOMIE RATIONNELLE cos $ ~ cos P sia (»i ÇV O = — , cos G —
Çu’on fasse GTy=;u, et qu'on mène par f, les arcs yS, /p, peipencliculaires et parallèles à rëdiplique: alors on aura Gp = — 14:=: — 3X=
Comnu: le tiiangle G./’p peut être regardé comme rectiligne, ses côtés n'étant pas plus grands que 20", on aura dp— — G/'cos G, yp :=: G /‘si» G, et 3X= — substituant les .valeurs de Gy^: u = 4 sin tt, de sin G
CO» P
et de cos G,
d P = — 4lgpcos(I), 3X = — ^ ’ d yp — * cos C’I ”1“ f)- Or on a déjà trouvé cos (p = cos p sin -j- Ç), ce qui donne . ,
^B) . . . . 9 p = — 4 sin psin (n Ç),
(G) . . . . ô X — — 4 sec p cosl-n + s),
(D) . . . ./p = ao", 2 i4. cos (.11 + ^) a très-peu pris.
Pour chasser ^ de ces équations, on a, en négligeant la troisième puissance de y,
*ya
( r= 7 sin a 4 sin a a , — (i — cos a a) , sin g :ir Ç , cos g = i — —,
COS a siu (11 -4" g) cos a sin tj, cos ce cos d*où Ton tire,
/ya
->co$aasin>)
K^a\ 'ya »
I jsinvi-l-Vsinocosvi-l sin a acos»)-|-
3Xc= — 4secp ^ M cos>i — 7sin asins) —sin a asinr) -j-— cos 2 a cos t) ^ .
(5 ^ 'ya \
I — 7 cos O -f- ^'1'" — *'** équations deviendront
3pr-asinp^^i +^^sinT)-t-7sin(a— Tj) ^ , 9X“— osccp^ +~^cos>i-7cos(o— vj) ^ ,
£n nommant U' la longitude de l'upugée du soleil, et substituant a — ao",25;
on Irouveia ij— Q — “—O — W, “ — ■>)“X" — ZJ, o7 = o", J4, a 7’
— o'', oo3; d'où les dernières équations prendront cette forme i
I. abtrr. hit. ô p~ — 20", aSJ .sin p nin (Q — X) — o", 34-<i» P *>» — ÏC),
1 1. o4trr. long, a X = — 20", aS J . -f o", 34 . —
Si la latitude p est australe, eus p et d X ne cliangent point do signe,
mais sinp et dp seront négutlfs, ce qui indique également une diminution de la latitude australe. Les luiitudes, soit boréales suit 'australes, diminuent donc, ou augmentent, selon que Q — X est moins ou plus grand que C8ü*j les lüugitudes augmentent, si O — ^ estltatre gu* et 270®, elles diminuent.
C3 byîJoogle
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St O — ^ premier ou dans le dernier quadrans. L'abei laiiou en
lalilude est nulle dans les syz)gics, elle a sa plus grande valeur dans les quadratures j et l'on a dans la première quadrature après la conjonction dp — — ao", uj sin p. dans la seconde d p = -j- ao'', a5 sin p. La plus grande diirërence entre les latitudes apparentes dans une année est donc 4o",S-*i"Pi' .
ce qui fait pour une étoile située dans le pôle de l'écliptique, et zéro
pour une étoile dans l'écliptique. L’aberration en longitude est nulle dans les quadratures; elle a sa plus grande valeur dans les syzygier. dans la conjonction on a “ — ao", a5. sec p, ilàns l'opposition d X -j- ao",a5 sec p; la plus grande ditrérence est 40", 5 sec p, ce qui croit h l’infini pour des éloi- <
les près du pôle de l'écliptique: dans l'écliptique même celle dilTérence est 4'>",5: c'est aussi la corde yp que l’étoile décrit parrallèleinent à l'écliptique dans la spbère (par l'é(|uation (Dj). Tout cela est parfaitement d'accord avec les observations (§. la. i^.)
§. 4 >- l*our trouver les ahenrations en déclinaison et en 'ascension droite, on n'a quà dilfércnticr les équations I. IL ($. a5.) par rapport ï (I et X, en substituant ensuite les valeurs tirées des équations 111. IV. VIL ($. a5.). Si l'on fait pour abréger,
sinE = /i, clstzzfr, sinO=m, cosO^", sinlîr=:;>, cosW=:^r,
^^^~*latigÿ-/isiiif ~A, cosf tangX~/itangi+é-sin?zD, ao",a53— o; la dilférentialion donnera
d i eus i = d cos p — A sin p sin Xi -4- d X. A cos p cos X,
. ap i k — A l's P »■” X ^
c<»5^ ^ CCJ»*’' COS X ' cuj''* X
En substituant, eu vertu des équations 1. 1 1. 4-p,
d p — sin p { («m — Ayi) cos X — (o n — 6q) sin X j , , ' •
dX — sec p { («n — Aq) cos X -(- (a ni — //p) sin X } ,
•n aura
dff cos i ~ — (a»i — fip) cos p co.s X (A sin p -j- A cos p sin X)
-j- ((»/> — Ay'(A sin p cos p sin X — A A cos* p sin* X) , ,
om — kp / h lia 3 . ,N on — bq ,
— r- — ^ ; ; — -- — k tang X ) — k,
eoj’f eoipcwX \c«»pco«X / cospeuiX
et en sub.stiloanl les valeuis de .■\, H, et cos î cos f ;z. cos p cos X,
^ dicosJ ,,jt.os*4 cüsd A/ -f ÛA}-f.^«— Ar/)(ABAcos*i -fB*Acos*J— A),
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CO
bq
- C4I? 0 ^ Cos d C'>* ç
Mais on a A i -f- li /t " iMiiji Ô, ci B — AA^sinfj d'où il viendra
d b~ — (a m — A p) sin 4 toi f an — A y; nin 4 sin f — A cos 4),
- ATn—èp. an
d f m 6in f —
Coi 6 cos â
— i cos J.
IV. aben. asc. t/r. 9 f zr
Pour le tlix-nciiNième et le v^ngiieuie siècles, on peut supposer, sans erreut sensible, f = ce qui donne, .
oArz8",(j6j «Azrid'',jh; AA=:o",i35> AA — o",. Isa; d’où il résultera 94rsin 4 ii>",,'iH.cosOsin f— 2ù",25J.sinOtusf+o'',34-*'‘*Aù‘^°*f“°"*'**^-‘^‘'*^*'“f)
— cos4 ^8",c(i.cosG — o",i35 .tosU), * ^
9fr-scc4\_iS",ô8.cosO‘-'“s?+20^^''*5.L5inQsinf-o",.I4.sincrsinf— o",3i2.co$Iffcosf)» On peut donner à ces rormulcs la fornie suivante:
^sin 4 ( I gf ',4 ' 7 ■ (f — O) — o^' ,836 . sin (f -|- Q))
- 4",o3 . cos {Q — 4; — 4'*»°I • lO -f"
■ sin 4 (o", 3ï6 . sin (W — f -}- n”i oi4 • »'n (IC f)) L-f- ü",o6S . cos (W — 4 + o'',i:6<S . CCS -j- 4)
• sec 4 1 y", 4 1 7 . cos Vf — G / — o",H j6 . cos if -1- G)) -sec4^ o",3-<> .cos vK — ?) — o",oi4.cos (IC-|-f)), Ces formules, ainsi que les précédentes pour 9j3, 9X, se rapportent au cas, oit il s'agit de convertir le lieu vrai eu lieu apparent; dans le cas contraire il faut changer les signes.
§. 46- L’aberration change le lieu des étoiles de manière, qu’au bout d’uii an elirs reviennent occuper le même lieu: d'où. il suit qu'elles ont dé* evit une couibe lerniée. I.’étoile passant 'de son vrai lieu G en y (Fig. 3.1, on peut décomposer son mouvement en deux autris G et fij', dont l'un esL dans te cercle de latitude, et l’autre parallèle à l'écliptique. En négligeant les tcimcs qui dépeudent de l’ex'centrn ité, le premier mouvement G^ est ZZ an", a5 . sin (3 sin n, le second p /"_Z ao", aâ .cos q §. 44- le pre*
mier croit jusqu'à aol', aü sin p, l'autre jusqu'à ao",aù; et l’on peut les regar* der comme des ligiiis* droites Imaginons une droite AB, menée par
le lieu vrai de l'éloile G, paralièlen.i ni à I éi it|:lique ; abus le lit u apparent ysira déterminé par les coordonné» s GE^a-, qui sunl les même*
ligues que p/, G P, dans la i /g-, ü. Gu a donc
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G E “ .r “ ao", aâ . cos t], V.fzz. y — f.o", ü5 .sin p siri >i.
Lps plus gramips valoiirs île x, r, sont GA li :z: 20", a5 o, et GCrr C D ao",a5 .*in j3 A. On a ilonc'.r — — «cost), j — — Asinni, tToù il suit o’ — u’siii’ T), n® — a* o® ; A®, iloncj®” ^ («® — ^.i®-j «e qui est rAquatiun de Wilipsc, les abscisses x éianl prises du centre sur le frand axe, les ordonnées y sur le petit axe. On voit donc, qu'en vertu de l'aberration, les éliiilcs paraissent décrire une ellipse, dont le éenlre est le lieu héliücenirique de l'étoile, le grand axe étant parallèle à l'éclipliqiie et pour toutes les étoiles 5, et le petit axe, situé ilans le cercle de latitu-
de , étant au grand axe comme sin (3 à i. Four une étoile située dans l'écliplique, l'ellipse se changera donc en ligne tintile, et pour une étoile au pôle de l'écliplique l'ellipse devient un cercle. Au point C on a .t“ o, v— -f-A, donc O — X — 270* : en D on a j = o, jr — — A , ou Q — X — 9 *; en A, X est — —a, y ~o, O — X “ 05 en B, x est — o, donc G->^ 180°. Il s’en suit, que l'étoile e.sl en A ou en B, lorsqu'elle se
trouve en conjonction ou en opposition arec le soleil, cl en D ou en C, dans les deux quadratures. (Voy. §.
5. 47- L’oAcrro/.'Wr des planètes s'expiinie d'une manière exliêmement simple par leur mouvement apparent ou géuceiilrique. (^)uelle que soit la direction de ce mouvement', on peut toujours le décomposer en trois autres, dont 'l'un, étant diiigé suivant la 'droite qui réunit la planète et la terre , ne peut pa? changer le lieu apparent de la planète , mais seulement la vitesse de la lumière d'une manière imperccplible; les deux autres seront parallèles et perpendiculaires à l'écliplique ou à l'équateur; ils seront donc les niouveincns appareils , et donneront inimédiulemeni les aberrations, en longitude et latitude, ou en ascension droite et déclinaison. Il en est de même du mouverarnl de la terre ; il sera décomposé , ainsi que l’aherralion qui est l'cllét de ce mouvement , suivant d^ux directions, parallèles à celles de la planète, et perpendiculaires à la droite menée de la terre à la planète. Soit donc (Aig. 10.) P la planète, T la terre, P p, Tl, les mouvemeos vrais suivant une direction perpendiculaire à TP, dans le teins où la luinière parcourt PT: alors u mouvement
gëocenirique de la planète dans le même teins sera p t ir, ttr étant parai- . lële à T P ; et l'aberralluii sera déterminée pur le rapport des lignes P/) et Tt à PT. Si la planète et la terre étaient immobiles en P et T, la lumière frapperait l'oeil suivant la direction PTj mais elle a en même tenu la direction et la vitesse P/j du mouveracnt de la [daiièle, et /T qui est opposée au mouvement de la terre (§. i5.). En faisant donc /t— Pp— ir(,), la sensation de l'oeil sera reflet composé des moiiveraens PT ou (^t et tT; la planète sera vue suivant T(^, et l’aberration sera =PTQ. I.es fables ou les épliémeridcs astronomiques donnent la distance de la planète à la terre TPrzr en rayons de l'orbe terrestre, et le munveinent géocentriqiie en longitude et latitude, pour a4 heures et en minutes d'nn degré = nr en conséquence, le rayon de l’orbe terrestre, parcouru jiar la lumière en 8 min. T.l sec. i40> ^ 1'^’ comme i à rt d’uii il soit, que le Irnis que la
lumière met à parcourir PT, est izzr (^8' i.'l"), et le mouvement géorentri-
que do la planète dans le tems t est rz — - - rn — ptv — 1* '! (,).
L’uberratiun est donc “ r n en minutes , n étant donné en miiiuti s,
t/ iV*
partant en secondes :::: — P r/i /• n . o,34^t4 s<’condes. Cest l’abcrraf. m suivant la direction opposée à n, le mouvement de la planète étant mp, et l’aberration transportant la planète de P en Q: on trouve donc, sans autre réduction, l’aberration en longitude, en latitude, etc. au moyen de .n qu’on trouve dans les éphéméridea, ou que, pour plus de précision, on peut tirer
des tables, ou calculer sur les élémens des planètes. Pour construire des
tables de l’aberralion des planètes, on peut substituer rn ~ — —
n étant le n(<mbre des minutes contenues dans le muiivenieni diurne de la planète, et r le numbre CAprimant le rapport qui existe entre la distance de la planète à la terre et le rayon de l'orbe Iciieslie. Du reste, on verra aisément, que l'aberration des planètes en latitude est presque dans Ions les MS insensible.
CHAPITRE III
Mouvement propre des étoiles.
$. 4^< nioiivemens des étoiles fixes, (jiii viennent d'élre dévelop-
pés. sont de deux especes: les uns, ayant une période, ainsi <pu? l'alicrraliun et la nululiun, résultent évidemment du mouvement annuel de la terre, ou du mouvement auquel appartient cette période; les autres dont la période est incoariue, ainsi que la piécession, sont cniniuiins il tuuijs les étoiles, comme les premiers, et dépendent de leur position relativement à l'équateur ou à l'écliptique, ensorte qu'ils s’expliquent complètement par le déplacement de l'un ou de l’aulre de ces plans. Tous ces mouvemens ne sont donc qii'apparens, parecqu'il serait incorivev'ahle, qu'un mouvement vrai de tant rie dilféreiis astres fût exactcmènl d'accoid avec celui de U terre, ou qu’il dépendit du leur pusiliua relativement à nu plan qui ne se rapporte qu'à la terre. .Mais si aucune île ces circonstances n’a lieu, si l'on voit un mouvimeut des étoiles qdi n’est pas périotlique, ou dont la période n'a aucune liaison avec la terre, un mouvement qui, au lieu d'étic commun à toutes les étoiles cl de dépendre de leurs latitudes et luniiitudes, paraît tout-à-fait irréfriilirr. étant même dillérent pour des étoiles qui ont la mémo position; bref, si l’on aperçoit des moiiveniens pro/>rès à quelques étoiles, il laul en conclure, ou qu’elles sont réellement un mouvement, ou qu'elles ont une parallaxe qui naît d'un mouvement encore inconnu de l'oeil ou de la terre.
I 11 u’esi [tas lacile de décider, lequel de ces deux cas a lieu; il y a cependant un caractère général qui indique, qu’il n’y a pas de mouvement vrai, mais une parallaxe: c'csl quand parui plusieurs étoiles, très.proclies l’une de l’autre , la plus grande a toujours un mouvement plus considérable qae
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les petites étoiles qui sont pruliablcment plus éluignées de la terre. Il faur du donc piocéiler de la manière suivante. '
Si, par des observations qui, h cause de la petitesse de la quantité dont il s'agit, doivent être très-esacles ou éloignées l’iine île l'autre, on a déterminé le mouvement total de plusieurs étoiles et qu'on en a retranclié ce qui^leur convient en vertu des quatre monvemens, développés dans le chapitre précédent: le résidu sera un mouvement nouveau ou inconnu, et la comparaison de ditrérentes étoiles fera voir, si c'est un mouvement commun à toutes les étoiles, ou un mouvement particulier. Les observations des étoiles très-proches, l'une de l'autre, comme les étoiles doubles, fnurnisseDt u« arojen plus simple ($. ai.). Il iâiit cependant ohserver que, parmi ces étoiles, il y en a probablement quelques-unes, qui sont réellement aussi près l'une de l'autre, qu’elles nous paraissent l'ctre, en formant un système isolé: il en sera paslé ci-après.
§. 49- L'idée la plus naturelle est, d’expliquer le mouvement propre des étoiles par un mouvement de la tene. Ainsi le mouvement propre sera un mouvement vmi ou paralltidiqiie, uu l'un et l'autre; mais le second, s'il satisfait aux observations, sera préféré par les astronomes, parcequ'il e.\piique par le moiivniient d'un seul corps, ce qui exigerait autrement des mou- Teiurns d'une infjr.ité de corps beaucoup plus granils. Comme la parallaxe est en raison inverse de la distance, le mouvement panillaclique sera plus sensible dans les étoiles de la première grandeur. Il en est de même ilu xnouvcuieut vrai, qui doit nécessairement paraître plus petit, à mesure que la distance est plus grande; il y a cependant une diüéience. Si toutes lee étoiles, formant un groupe, se meuvent avec des vitesses dill'érentes, mais suivant la même direction, il faudra regarder leur mobvenieni comme palallactique; si au contraire, quelques-unes, et même de la première grandeur, restent imniobiles, tandis que d’autres, moins grandes peut-être, se meuvent suivant diiféientes directions, il faudra leur attribuer un mouvement réel; et il est clair que le repos apparent d'une étoile peut avoir plusieurs causes, ou un vrai repos , ou un mouvement de la terre ou de l'étoile suivant la. droite qui les réunit. Supposant donc d’abord le mouvement parailuctiqut
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gomme le plus simple, il faut evaminer ce qui en résultera. On a vu qua la parallaxe aimuelle îles étoiles fi.xes est insensible ($. iJ.}: il'uù il suit, que la position des étoiles iic peut être alléiéo par un mouvement de la terre, qui ne s'étend pas au delà de son orbite, c’est-à-dire, si le soleil est immobile: le mouvement parallaclique dos étoiles suppose donc un mouvement réel du soleil, auquel parliripc la terre et notre oeil, ainsi f|ue tout le système solaire. Les étoiles étant des corps semblables au soleil, l'analogie nous porte naturellement à croire, que ces soleils sont aussi en mouvement. Cela nous ramène encore à un vrai mouvement des étoiles, qoi ren Ira celte matière plus compliquée. Suivant celle hypothèse, une parlie du m luvement propre des étoiles sera réelle, taudis que i’uuire n'est qu'apparente, résultant du vrai mouvement, du soleil. Il s'écoulera peut-être beaucoup de siècles, avant qu’un parviendra à séparer ces deux mouvemeiis l'un de l’autre, c' à déterminer la grandeur de chacun. En etl'èt, on peut se former une idée de la lenteur de ces mutivenieus, en comparant la dé.scription des étoiles, que nous ont laissée Hipparque et Ptolémée, avec l'élai actuel du cieL Ptulëmée nous a transmis un grand nombre de positions relatives des étoiles,
' ainsi que Hipparque les avait déterminées par une réunion de ligues droites, et il nous assure que 'j&i ans plus lard, il n’avait remarqué aucun changement de ces positions. Pour fournir à la pustéiité le moyen de faire de ' pareilles recherches, Plolémée y ajoute beaucoup d’autres positions, détermi- * nées par s< s propres observations; et nous devons à son travail la certitude, que. la siuialion relative des étoiles, nmlgié les iliilérens déplaeemens de l’éq iiatcur et de l'éili|iliqne, est aujuiir.i'hui à peu près la même, qu’elle était il y a deux mille ans . Consi.iéiaiil la lenteur de ces mouvenieus,
tout ce qu'on peut es, érer juyqii'à piésent, se réduit à détern.iner d'uiie mauièie générale et .qi|iroximative , la direction suivant laquelle sc meut le soieif avec Sun s^vs.èine.- (,luaiid on l’aura détei minée par des talu.iiipiiiens, ensuite qu'elle salislasse aux i.bseï valions plus qu'une autre, il faudra prendre en cunsi..éra(ioii deux ■■ircunsi..iices qui inUiienI sur tes résultats qu’on pnnrriiit eu tint; c'est la itisl.iine et le* vrai ni.n’Viment des éoiles, l'un
^1, -s.aiaÿ. oaS. S-'ia. C*. i.
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et l’autre nous ÿiant inconnus. Los éiniles qui sVcaiIcnt le |<|ns ilo ce cal* cul parallaclique, auront le plus Riand niouvcmont réel. C'est ainsi qu'un parviensira peut-éire par une lonRuo suite d'ohsQrratiôns, à dêtcnuinor la distance et le mous’ement réel des étoiles, ainsi que le mouvem.'’ni propre du système solaire.
§. 5o. Les principes de dynamique 3I de la Rravitalion universelle sullisent pour nous convaincre, qu’aucun corps céleste ne peut être dans ua repos absolu. Les attractions mutuellrs de corps innombrables doivent nécessairement communiquer à ces corps un mouvement qui ne peut pas être recliligne, parce que la direction des attraclions y'aiie d'un moment li l'autre.
On verra dans l'astronomie physique, qu'il résulte de l'action des forces centrales, que tous les corps d’un système, en agissant l'un eur l'autre, décrivent des courbes autour de leur centre de gravité, d’où il suit, que le soleil aura au.ssi un moiivemenl autour du centre de gravité de sa propre masse et de celles de toutes les plairètes et comètes qui app.'irtiennent ii son système. R est vrai que, vu la grandeur de la masse solaire, ce mouvement sera peu étendu, et que son centre est apparrmmcul dans-l'inlérieur du soleil. Mai» . ce mouvement, quelque petit qu'il soit, étant modifié par les attractions des autres .systèmes, suffira pour faire décrire au soleil une courbe quelconque.
Il est visible qù'on peut étendre ces raisonnemens au centre de gravité de toutes les étoiles , qui sont assés près func de raritre , pour exercer de» actions mutuelles, ou pour former un système. On peitl y ajouter la rotation du soleil, prouvée par les observations: car il est naturel de penser, que la même cause qui lui a imprimé cette rotation, doit en même trans lui avoir communiqué un mouvement de translation. Ccnime il en est de mène des autres étoiles, on soupçonna dans lcs,tenis modernes un motivemcnl propre du soleil et de toutes les étoiles, avaul que les obseryations l’avaient indiqué ('). Çuoique les observations n’ayeni donné que peu d'éclaircissemens »ur cette matière, il sera bon de montrer ici, comment on peut parvenir à connaître le mouvement propre du soleil et des étoiles.
fl) Ob iTum's a, % -aCes fBbliwes lui cct vbjet lUiit ti-» UUrtf dt Lambrrf,
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Ç. 5». Soit {Fig. II.), le soleil en S, une étoile en c, 'V S 23 le plan de l’équateur, et que le soleil avance dans un certain tenis de S en Ç suivant la direction SD. Ayant abaissé de C et c, les lignes CH, çf>, perpendiculaires à l'équateur, et' de B et b, les lignes BA, b a, perpendiculaires à la ligne des équino;ies . S^V, et nommant Sa ~ a, abz^b, bc~c, SA = x, AB~y, BCr=s^ et la distance de l’cloile au soleil Sc~e, le vrai mouvement du soleil SC:=u, i’ascension droite et la déclinaison de l'étoile, ’VSé~f, bRe~S, enfin les angles d'inclinaison du mouvement du soleil relativement à l’équateur et ^ la ligne des équinoxes, BSC = \|/, YSB=:$; led quantités incomiues '('i y> s, seront les mêmes pour toutes les
étoiles, tandis que 'j, sont dillérentes pour chaque étoile,
mais données par observatioq,' ainsi que leurs variations. Imaginons un plan
parallèle à l’équatenr, et une ligne parallèle è S'Y, l’un et l’autre passant par C;
la déclinaison et l’ascension droite apparentes de l’étoile dans celte i^uvelle situation du soleil,' seront déterminées par les coordonnées a', F, c', de la même manière, dont elles -l’étaient en S< par les coordonnées a, b, c; et l’un a —a — X, •Vr^.b — y, ou b a — — • x, d b ~ — y, 3 c =: — '
Of on a Si~l^(a®-|-é*)~«co8JJ y*y“ucos^; d’où l’on tir#'
« = ecosi co5f, 3 r= cbosîsinf, c— esinJ, tang f't;: — , tang S — x'^u cos \{> cos y b:: U cos sin cp, t~u sin ip.
La diflérenlielle de tang t — ~ wt . ' , ■ .
^a3b — bda ^ * co» î jin f ■
- y CO) î cui f
e Cl»* 5- CO)* ÿ «eus\J/)ia(^ — ^
. e CO» S *
La diirérentiation de c~esinJ donne
Z __ « sin i|/ _
e CO» S ^
OU
3ff=— 4. = —
ccoso c eu» 0
•U si l’on veut regarder e aussi comme variable, on aura, à l'âide de l'équation tang ff = - ; / ,
• y (fl* -t-6*) ’
. è S (fl*-ffc*J^c — cffl5fl-f-6^6) •-in S ^ sinêsinç — z cos 5^
eos* S (fla-f-èb!) cco»*4 ’ ****
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scion qu'elle est plus ou inoins gramic <|uc celle de la dircctioR, suivant laquellt lu soleil avance. Sa vaiiation croit avec i.i déclinaison et Fascension droite J elle est la plus grande, Iors(]uc ? et dilî’ércnl de ijo*. L'équation- II. à laquelle ou peut donner cette forme M ~~cos4I;û5ÿdgîcos(s— $)— tang<lA)y. nous apprend , que la déclinaison > soit boréale soit australe augMieu>i le ddns les cas suivans : i ) si la dilTércnce •aire les ascensioiis droites .
<l(î l'éli/lîc et de la direction du mouvement du. soleil, (• — ^ et (f — fy est )dus pciilo que 90®, et ,qi^>n même tems l'étoile! et la direction du mou\>c-' ment sont n) des côtés op|)osés de l'équateur, ou^u'elles sont £) du même c&lé t
,ft Ig î ;
r{ al si, la diflérence f — $ et !t — ? élaol plus grande!
que 90®, réluile et la direction dü mouvement se trouvent des côtés oppo*s sus de l'équateur, faiigJ étant en même tems plus petit que — -j. Dans les cas contraires,’ la dédinaison diminuera. La combinaison Ue.ces diflérensi cas scrriii^à déterminer les limites, entre lesquelles la direction du moU'>> reiuent du soleil' doit être com[>rise, ‘relativement à l'asceiUion droite et à* la déclinaison. Si l'on a trouvé par ex. toutes les étoiles, dont l’ascensioa droite aussi bien que la, déclinaison diminue toujours, il est cerlaiu que $ et 4* sont plus grands que les ascensions droites cl les ' déolitaiséns de. tou» > tes ces 'étoiles. SI l'on a trouvé une étoile, dont la déclinaison seule change, étant nul, on a $='? ou $=iSo*-|-fi cc qui sera décidé par l'équation II: on, connaît donc <|). Si la déclinaison est aussi constante, l’équation IL donne lang i =: tang v|/ , ou d 1^^ direction du mouvement est (Æm>
plétemcnf déterminée.
S- 5a. Çiioiqu’on ne connaisse ni e ni u, on peut supposer qu’en no comparant que des étoiles de même grandeur, la distance e a une valeur constante, te qui servira au moins d'approximation: alors, en divisant les formules I. et II. par -, on aura le rapport entre les variations d f et dS de ces étoiles. Cela posé, en calculant les équations I. 1 1. au moyen de valeurs arbitraires de v> co u'ouvera apri|^ quelques essais, comment il faut changer :j! et 4/, pour que le rapport entre les difl'érenlcs valeurs de d f cl 9 4, trouvé par le calcul, 'soit le même que celui que donnent le» observations. M.' flcrschcl a trouvé d’une manil-re semblable, par une foule d’observations.
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qu’on . y 'satisfait le mièu.t, en supposant = a5-* et 4< rr.îj*. boréal, d’où il suivrait, qu’actuellement le systi'ine solaire av’snce ' à |>cu prbs suiwnt une ligne dirigée vers l'étoile X dans la constellation d’Hcrciile (’). La table s'ulyante présente les mouvemens propres, df, df, observées pendant cinquante ans, et les deux dernières colonnes renferment le rapport entre df et dS, qui résulte du calcul,’ en supposant dans les formules I. et II. <prr:a57® et = -f" 27°- ' ‘
Etoiles
Asc. dioile
Déclin.
Arclurus
ai i*.a5'.
-|- ao*.a3'.
III. 57. _
Aihair
Castor
-f- 3a. aa.
y Gemaux
Aldebaran
-h «Bo
(ielte .table donne lieu à plusieurs observations importantes. ■) A l'égard des signes et — , l’accor^ est 'parfait entre le calcul et les observations. a) La parallaxe des deux dernières étoiles en ascensiorf droite est la plus petite de toutes, aussi bien d'après le t aïeul que par observation. Il en est de même d'Arcturus, dont la parallaxe d( est la plus grande. Quant h Aldebaran, le rapport entre df et di est aussi à peu près le même, silivant le calcul et les observations. 3) Si l'on veut entrer dans un certain détail, ^1 ne faut comparer entre elles que des étoiles de même grandeur à peu près, telles que Sirius et Arclurus: en elTèl le rapport entre les valeurs de df est le nièino que celui Mes df' comme t à a. Le même r.ipport e.xiste entre les valeurs de d î, tandis que le rapport des d 5' est celui de l'égalité ; d'où l’on pourrait conclure, que Sirius et .'Vrclurus sont égalenrcnt éloignés du soleil, le dernier ayant vers le pôle austral un mmivenient, égal h celui dû
(1) Voy. le-' jnénHtîjfS de Mr. On the copsfr.tction nf iht ,t?l On tluf
ino/ron tht Sitm*en4 fnlar Sjsf^*o% lUo' Irâ Ph:!ot. L\\y. Perri T,
' Lxxur. i\ ri 7 r, ■ •
ASTRONOMIE RATIONNELLE •oleil v(TS^ le pote boridi. 4) Le même accord- ae -trouve entre lea parallazea dfi de l’rucÿuD et d'Athair qui sont à peu piêa de niéuie grandeur; niaia relativement aux parallaxes df, dS", il y a une grande diüërence qut semble prouver qu'Atliair a un mouvement propre vers le pôle burëul. 6; La parai* laxe à de i’oilux est deux lois plus grande que celle de Castor, quoique ^ces deux étoiles soient de là même grandeur apparente, et à peu près dans la même silualion, d'où il vieql que les deux valeurs de d sont égales.
On pourrait en conclure , que la valeur de -- ou ^ est deux lois plus grande relativement à Pollux que par rapport à Castor, c’tsi à-iiire que Ca* stor est deux lois plus éloigné du soleil que Pollux. En ellèl, M. llersclieL a découvert, que Castor 'est une étoile double, composée de deux petites .fitoiles qui, ayant uue lumière deux fois plus faible que celle de Pollux,* paraissent être deux t'ois plus éloignées. 6; Un voit qu'en général lis parallaxes d’ascension droite s'accordent beaucoup mieux que celli-a de décliuaisun; il est donc k présumer, que l'angle a bisoin d'une grande correction.
53. Le mouvement propre d’une étoile, trouvée par observation, et séparé des mouveniens apparens {Chap. JJ.), eat son niouvenient relu/ij', composé des muuvemens iTuis de l'étoilé et du soleil. CcA la souime ou la différence dn ces deux mouvenuns, selon qu'lis sont opposés l'uu à l'autre on qu’ila ont la même diieclioii; et ce mouvi-meiit rat d’autant plus grand, qun l'étoile est plus près de la terre. Ainsi, quand la comparaison uct u.ouv^ mena propres des plus grandes étoiles a rndiqué celle dont |e mouvement, dans un certain tems, a été le plus cousiuérable, on peut suppixer, que son mouvement est le plus lavorablement disposé relativement à celui uu soleil,ou que ces deux n.ouveiucns ont des direclioiis opposées, boieul donc (/-’ÿ. i-a.) ¥J, Sm, les vrais mouvemens de l’étuiie et suleiii et s (p parallèle à SPj de aorte que le mouvement relatif ou observé est Puis-
que F est supposée être une des plus proches étoiles , F et b seront deux soleils voisins dans leur système; ils auront donc à peu piès U même distairce au centre du système, el par conséquebt les mêmes muuvemens Vj'~Ss. •Cela posé, les triangles SCs, F sont égaux et semblables, pareeque Ss, fj, sont supposées paxallèies. Uu a doue CF=CS, $:=FC/=.CFa-f-CsF=
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9 F sf, ou F et En supposant la dislan-
ce de lu plus piucLe éipite /s“ dooooo Klemi-diumèlres de rurbile de la terre on aura F/'~*y, La table précédente (J. 5a.) montre, que le plus g<and mouvement est d'environ 4^'' c» 5o ans, ce q'ui fait c/',9 pat an, et ^ = o",4> — o.ooooo>>H>66! multipliant par dooooo, on aura Vf— . c,65i pour le mouvement annuel. Un arc de l'orbite de la terre, égal à
0,654 est intercepté par un angle au soleil de degrés, que la terre décrit en 38 jours. Ainsi la vitesse de l'étoile sera à celle de la terre. comme 38 a .6) du comme i à g. On verra dans l’aslrononiic physique, que les vitesses des corps qui décrivent des cercles autour d'un centre commun, sont en raison inverse des racines carrées de leurs distances au centre. Si dune l'étoile se mouvait autour du soleil à la distance J", en vertu de la force
centrale du suletl; sa vitess'e serait — ~ ^ de celle de la terre, c'est-à-
dire, 6> fuis moindre qu'elle n'est acluellrmeirt : elle est donc 6t fuis plus gratrde que 'dans le cas, où elle dépendrait delà force centrale du soleiL On doit en conclure, i|u'clle résulte d'un corps central dont la masse est beau» coup plus gr ande que celle du soleil , ou 'duquel l’étoile est beaucoup plu* prés que du soleil. Le dernier cas est très-peu probable, pareéqu’il suppose, que l'étutlc esl précisément la plus proche du corps central, et que le soleil est le corps immédiatement suivant, comme Mercure et Vénus dans le système solaire. 11 s'en suit donc, que les étoiles se 'meuvent autour d'u* corps rentrai,, dont la force centrale ou la masse est beaucoup plus grand* que celle <lu soleil; ce qui est d’ailleurs vraisemblable.
Cest i pen près- de cett* manière, qu’un parviendra peut-être un jour, par la comparaison d'un grand nombre d'étoiles, à se former quelque idée ■ de ce corps central des orbites des étoiles fixes. On verra aisément qu’il n’est pas encore tems de décider celle question, pareeque les observation* ^ anciennes sont .trop peu exactes. -'Il est vrai que plusieurs astronomes de no* jours croient avoir observé le mouvement propre d'un grand, nombre d’étoiles, qu'on trouve même dans les catalogues à côté de là précession. La ebo- . • se elle -même n'admet aucun doute; mais il "n’en est pas de même de la gran-
Hcur et de la direcliun ile*ce« mouvement. Si l’on considère, que ce* moie-
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vemens propres ne sont , pour ainsi dire, que les bribes qui restent, après qu'on a appliqué h la situation ije chaque étoile, les mouvemens apparens con* nus jusqu'à présent, dont une partie n’est pas encore bien déterminée, comme la diminution de l’obliquité, tandis que la précession est ordinairement calculée par une méthode d'approximation qui n'est pas exacte; on se con* vaincra aisément, qu'il faudra des siècles ou des milliers d’années, pour déci* der celte question. . • '
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Autres propriétés remarquables du ciel gtoilè.
S. 54.XJn des ohjcls du ciel étoilé > qui hiéritent notre plus grande attenliuu, est la foic taclcc, dont la lumière , douce et blanchâtre lait ui|f impression agréable sur les veux, et produit dans l’aiiie des sentimehs digncs'do nous. Cette blancheur environne toute la sphère !> peu près dans le plan d'un • grand'cercle, qui par la moitié de sa largeur coupQ l'équateur au loome et au me degré, sous un angle d’environ 60”. Sa largeur est de 9 à 18 degrés;' elle 'est la plus petite ve|s les pôles de l'équateur, principalement entre Cas- > si’opée. et Persée, et au pieds de devant du Centaure: la plus grande largeur a lieii' dans l'équateur, et principalement entre le Sagittaire et l'Aigle. Lavoie l^lé'j est divisée en pluaieurs endroits, par un intervalle vide au milieu de sa largeurl principalement depuis 154* d'aScension droite et 4»“ de déclinaison australe, jusqu’à 3io* d’ascension droite et 4^° do déclinaison boréale; en d’autres endroits il en sort de petites branches. Sa lumière qui ne s'éteint jamais, et sa position invariable, firent déjà penser aux anciens Grecs, que cette blancheur devait Mre la lumière confuse d’une infinité d'étuiles trop éloignées pour être aperçues distinctement. Après l’invention des téléscopes, on s’attendit à pn voir la preuve; , on aperçut en ellêt dans la voie lactée un grand nombre de petites étoiles, invisibles à la vue simple, mais pas plus que dans d’autres parties du- ciel, ^ et elles ne paraissaient pas assés rapprochées l’une de l’autre, pour qu’on pût leur attribuer la blancheur de la voie lactée, qui disparaissait entièrement dans les téléscopes. Ce n’était donc qu'une hypothèse très- vraisemblable, jus^’à l’époque où M. Herschel la mil hors de' doute,’ à l’aide de ses grands téléscopes. Cet astronome voyait distinctement, que la voie
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lactée était composée d'une infinité de petites étoiles, si rapprochée* l’une de l'autre, que dans des télésropei moins grands, leur lumière se confond. R aperçut aussi, que le Bombre de ces étoiles diminuait, à mesure que le téléacope s'écartait de la voie lactée. Il parait donc certain , que c'est la véritable cause de cette blancheur. M. Herschel, ayant compté les étoiles en dif-. férenter parties de la voie lactée, h trouvé par un milieu, qu’un segment de i5* de long suc a* do large renferme plus de Soooo étoilel, assés grandes pour être distinguées avec son grand téléscope. En supposant la largeur de la voie lactée, de 14*, il s'en suit, qu'elle renferme plus de huit millions d’étoiles, sans compter celler qui, même avec ce grand téléscope^ ne peuvent pas é|ge distinguées.
$. 55. Il y a peu de probabilité, que cette inhnité. d'étoiles soit réelle- , ment disposée dans un cercle autour de la terre, comme le premier coup d'oeil paraît l'indiquer. Il n'y a rien qui nous autorise de supposer, que le soleil^' qui ii'est certaineçtent pas la plus grande étoile, suit le centre de celte voûte immense. S'il est permis de donner plu* d'étendue apx. conclusions que noua axons tarées ci-dessus de l'analogie, on pourra expliquer d'unp manière fort sim; , pie, au moins en général, tous les phénomènes du ciel étoilé, non-seulenieut le* étoiles depuis la première jusqu'è la 7 me ou 8 me grandeur, que l'on voit & l’oel nu dans toutes les parties du ciel, mais aussi la voie lactée. On a vu dans le «bapitre précédent, qii'apparemment les étoiles décrivent divers cercles autour d’un grand corps central, ainsi que le* planètes autour du soleil. Supposons ilo plus , que la disposition de leurs 'orbites soit analogue è celle des orbites planétaires, c'c-st - h-dire qu’elles soient à peu près dans le |^me plan. Cela posé, soit {f'ig. i3.) C le centre, ADBE, AFBG, les plans qui renferment
toutes les orlùlcs, ensorte que DAF::::rEAG soit le plus grand angle d'in-
clinaison de deux orbites. En supposant d'après les règles de probabilité, que le soleil est à pou près également distant de toutes les, extrémités du système, et q^iVn con^équeai tl se trouve placé dans un point S entre les plans A P B , A F B ; l'oeil en S , étant environné d'étoiles dans tous les sens, les* verra répandue* sur. une surface sphérique, et n* pourra distinguer que les étoiles voisines. Ce* dernières étoiles* qui formeront autour du centre S,
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une sphkre très-petite par rapport à la voie lactée, sont celles que nous ■voyons dispersées dans tout le ciel. Les étoiles près de.s e.vlrémilés du système A, D, B, E, G, F, étant Irès-éloignécs, l’oeil ne pourra les distinguer, et n'apercevra qu’une faible lueur. Soient DSF, GSK, les angles sous lesquels les angles DAF, EAG, sont vus de S, et perpendiculaire au plan du milieu entre AD et AF, ou à l'orbite du soleil; et imaginons que l'angle DSF tourne sur l'a.xe PQ, en décrivant un cercle ou une zone sphérique, perpendiculaire à PQ, et d'une épaisseur peu considérable. Dans toute celte zone l'oeil verra la blancheur de la voie lactée; mais comme l'épaisseur du système suivant la direction de l’axe PQ est supposée très -petite, il n’y_ aura pas dans celte direction , d'étoiles assés éloignées pour ne pas être distinguées , ou au moins il n'y en aura pas un nombre sulTisant pour produire la blancheur de la voie lactée. Elle paraîtra donc avoir la forme d’une zone de peu de largeur qui est déterminée par les angles DSF, ESG: cette zone fera le tour du ciel entier, et les grands segmens des deux côtés de celle zone, seront remplis des étoiles assés voisines, pour pouvoir être distinguées à la vue simple ou avec des léléscopcs ordinafres.
§. 56. Maintenant il sera facile d’expliquer toutes les particularités de la voie lactée. Los étoiles, situées entre les plans ADB, AFB, mais près de S, sa feront voir au milieu de la voie lactée: ce *ont les constellations traversées par la voie betée, comme Cassiopée, Persée, le Cocher, Oiion, les Gemeaux, le grand Chien, le Navire, etc. ■
Lè où les intersections communes d'un grand nombre d'orbitrs, ou leurs noeuds coïncident, comme en A, B, la voie lactée sera plus serrée: sa largeur sera moindre, sa lumière plus forte; et ces deux points seront éloignés l’un de l’auUe d’en\’iron ibo®, si le soleil S n’est pas très-loin de la ligue des noeuds AB. Eu eîTèl, dcu.x des endroits les moins larges se trouvent dans fhémisphère boréal à 34j*, et dans l’hémisplière austral à iGo* d'ascension droite; le dernier point (dans le Navire) est aussi le plus brillant de la voie lactée.
La dillérente largeur a encore une autre source; c'est l'endroit qu’occupe rocil S: car on verra aisément, que l'angle DSF doit être plus grand que ESG.
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A une ditlance aux noeuds A, 11, d’environ go% la voie lactée aura sa plus grande largeur, et la plus faible lumière. Si les orbites sont tellement disposées, que dans cette partie en D et F, beaucoup d'orbites se trourent è peu près dans deux plans par ü et F, séparés par un intervalle qui ne renferme que peu d’orbites; la voie lactée paraîtra séparée du côté de C où l’oeil se trouve: niais de l'autre coté en E, G, la distance est trop’ grande pour que foeil puisse apercevoir un intervalle vide.
$. 5^. On se fera peut-être une idée plus juste, en supposant que toutes les étoiles voisines de S, qu’on peut distinguer avec des téléscopes ordinaires, font ensemble un système particulier qu’on peut appeler système étoilé. Plusieurs de ces systèmes, ou les grandes masses centrales, autour desquelles se meuvent les étoiles qùi forment les systèmes, décriront pareiltement des orbites autour d'un corps central ou du centre commun de gravité, -en formant un système plus vaste, la voie lactée, qui est un système composé d'une multitude de systèmes étoilés. On peut se taire quelque idée, de la situation du soleil dans le système étoilé auquel il appartient, aussi bien que du lieu que ce système occupe dans la voie lactée, par les raisonnemens suivans. i) Notre système étoilé parait être disposé à peu près comme le système solaire, y compris les comètes; c’est-è-dire, les orbites des étoiles sont inclinées fune è l’autre de toutes les manières possibles, ensorte qu’elles ne forment pas un anneau comme la voie lactée, mais une sphère. C'est évident pareeque le ciel est parsemé d'étoiles dans tous les sens, a) Le soleil n'est pas fort éloigné du centre de son système étoilé, pareeque nous voyons dans toutes les régions du ciel à peu près le même nombre d'étoiles de toute grandeur. Cependant, le soleil ne pouvant occuper le centre même, nous aurons une plus grande partie du système du côté du centre, et dans la même direction un plus grand nombre d'étoiles se fera voir. D'après cela le centre ou le corps central de notre système étoilé sera dans la direction du Taureau ou d’Orion , pareeque ces régions sont les plus riches en étoiles: en efTct, plusieurs astronomes regardent la nébuleuse au-dessous du Baudrier d'Orion comme le corps central de notre système étoilé, i) Si l’oeil se trouvait dans l'intérieur de l’anneau fermé par la voie lactée, et dans le plan qui
passe par le milieu de sa largeur, cet anneau -devrait se présenter comme un grund cercle; si l'oeil était hors de ce plan, dans Taxe do l'anneau, il prendrait la forme d'un petit cercle qui s’écartera d’autant plus d’un grand cercle, que l’oeil est plus éloigné du plan de l’anneau; enfin, si l’oeil n’était, ni dans le plan ni dans l’axe de l'anneau, il se présentera comme une ellipse, d’autant plus alongée que l’oeil est plus éloigné de l’axe. Or comme la voie lactée se présente comme un petit cercle, peu dilTurenf d'un grand cercle, que d'ailleurs elle n’esf pas tout-n-fail circulaire, mais un peu oblongue; il l’en suit, que notre svstcme étoilé n’est situé, ni dans le plan passant par le milieu de la voie lactée ni dans son axe, mais qu’il n’est pas fort loin du centre, ensorle qu’il forme un des systèmes intérieurs ou inférieurs. 4) I* P'*' rait résulter du peu de largeur do la voie lactée, que les systèmes étoiles qui la composent, et qui sont ici ce que dans le système solaire sont les coiuëfes et les planètes ou les systèmes de satellites, ne sont pas inclinés l’un à l'autre sous tous les angles possibles, comme les orbites des comètes, mais qu’ils sont presque dans le même plan, comme les orbites planétaires 55.), Cela parait contraire 5 l’économie, avec laquelle la nature emploie l’espace, et dont nous voyons un exemple frappant dans la disposition des orbites des comètes. On est presque porté à crofre, qu’ainsi que dans le système solaire, l’espace hors de l'anneau occupé par les orbites, semblables à celles des planètes, est rempli d’orbites qui ressemblent à celles des comètes, étant inclinées an plan' de la voie lactée sous tous les angles depuis zéro jusqu’à go*; alors les étoiles, décrivant ces orbites excentriques et dispersées dans tous les sens, ne se trouveraient jamais assés rapprochées les unes des autres, pour produire une lueur semblable à celle de la voie lactée. Çuoiqu'il en soit, il est certain, que la véritable forme de cet amas d'étoiles que nous nommons voie lactée, n’est pas sphérique mais orbiculaire. ’
Il sera bon d’observer ici, que Kepler eut, déjà, sur la disposition et' la forme de la voie lactée, des idées très-semblables à celles que nous venons ' de développer ' ‘
(l) hpitomt Coptm, Ub, J, Ptiÿ. 3à.
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Il est probable que phi6ieur5 des étoiles doubles forment de petits sj> stëmrs étoilés 4^.^, composés non de corps opaques qui environnent un
corps lumineux, mais de deux ou plusieurs soleils qui circulent autour de leur centre commun de gravité. Une étoile double dans le Cygne, dont M. Bessel a fuit fubjct de ses observations, parait évidemment former un pareil système de deux étoiles. Suivant les rechercbes de cet astronome, ces deux étoiles ont décrit une partie considérable de leurs orbites, depuis que l’on en a des observations exactes, c’est-à-dire depuis soixante ans; le grand axe de ces orbites est vu de la terre sous un angle de a5"; elles emploient 4ooans à faire une révolution j leur mouvement propre est d’environ 6" par an, et leur parallaxe annuelle de o",46; d’où il suit, que le demi-diamètre de Jeurs orbites, ou leur distance au centre commun de gravité, est 25 fols plus grand que le rayon de l’orbe terrestre, ou d'un tiers plus grand que le demi-diamètre de l’orbite d'Uranus.
’ $. 58. En continuant les raisonnemens que nous avons faits au commencement du §. précédent , on peut imaginer pareillement un nombre de voyes lactées qui forment ensemble un système de loyes luctées. Celle d'entre elles, a*'laquelle appartient le soleil et notre système étoilé, environne tout le ciel comme une ceinture; les autres, hors desquelles nous nous trouvons à line distance immense, nous paraîtront très-petites, et elles seront à la notre comme une étoile est au soleil. Ces petites voyes lactées seront dispersées dans toutes les régions du ciel; leur grandeur et leur, figure apparente seront dilTérentes, selon leurs distances et leurs situations relativement à notre voye lactée. C’est en etiet l'explication la plus vraisemblable de ce grand nombre de nébuleuses qu’on a découvertes depuis longtems. Dans l'espace de sept ans (depuis 1^82 jusqu’à 1788) Mr. llerschel n découvert 2000 nébuleuses, et depuis ce tems il en a augmenté le nombre. I.a grande variété qu’il a observée relativement à leur forme, leur couleur, et l’intensité de leur lumière, prouve qu’ici la nature est aussi inépuisable que partout ailleurs. Suivant les observations de cet astronome , il y a de grandes nébuleuses , dont la lumière jaunâtre ou rougeâtre est décomposée, arec les grands télésrppes, en une multitude d'étoiles qu'on distingue aisé-
L I V R E II, C H A P. IV
wenl: d’autres, entièrement semblables aux prcuùèrrs, sont plus petites de la uioilië, et exigeiit des grossisscmeiis plus torts, pour taire l'ccunnailve des étoiles; il y en a d’autres beaucoup plus petites, cù l'on ne^dislingue des Sloiles qu’avec la plus grande peine, mais dont la lumière est cncôre un peu colorée. Mr. llerscliel est persuadé, que les nébuleuses de la première classe sont au moins 600 t'ois plus éloignées que les étoiles les plus proches; que celles des deux classes suivantes sont deux et quatre fois plus éloignées que les premières; et qu’en général elles, ne sont pas moins grandes que notre voye lactée. Les nébuleuses qui ne sont pas comprises dans ces trois classes , diminuent successivement de grandeur, la couleur de leur lumière se perd, les étoiles qui les composent, disparaissent, et aux plus petites il ne reste qu'une blaiiclieur de lait. Mr. llerscliel pense que la distance de ces dernières est dooo fois plus grande quo celle d’une ëtoila
de la première grandeur; d’où il suit, que la lumière que nous voyons an-
)ourdh’ui, est partie de ces nébuleuses il y a vingt ou trente mille ans.
$. 5y. Le même astronome a encore découvert d'autres nébuleuses, qui ressemblent plutôt à un corps planétaire, qu’à la lumière d’une multitude , d’étoiles; il a observé aussi un anneau nébuleux, a^ant au centre une tache' noire et circulaire. Un objet non moins remarquable est ce que Mr. Herschel appelle étoilei nébuleuses propremenl dites: elles sont formées par une seule étoile placée dans .le centre d'une blancheur presque circulaire de i' à 3' de diamètre. Il est diliieile d'expliquer ce phénomène par la lumière d’une iiiiiiiilé d'étoiles , parcequ'alors l'étoile centrale devrait être d'une grandeur dont on ne peut pas se faire une idée; ou il faudrait supposer, ce qui est très-improbable, que dans tous ces phénomènes le hazard eût placé une étoile préeiséinent dans la direction du centre de la nél4ftiisc. .Mr. llerscliel, ayant aperçu des blancheurs semblables, dispersées par-ci par-là, sans étoile centrale, pense que ces nébuleuses sont des parties d’une matière lumineuse éparse dans l'immeiisitc du ciel, qui s’accumule par des attractions mutuelles, ou autour d’une étoile voisiné. 11 serait possible, que celte matière fût la lumière, qui est lancée continuellement par une inSnilé de soleils, et qui, par la réflexion, réfraction, ou par d’autres opérations de la nature que nous
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ne connaissons pas, est rassemblc^e pour ôlre employée autrement, peut-être pour former de nouveaux soleils, après avoir été condensée (’).
11 faut^onvenir, tjiie la forme sphérique, et l'accroissement de la densité ou de l'éclat vers le centre, parait indiquer l'action de forces centrales; et Mr. Herscliel a très-bien développé celte idée (®). Il y joint l’hypothèse, que les étoiles, dans leur étal primitif, ont été dispersées irrégulièrement, et que rallraciion les a forcées de former successivement des groupes sphériques. Quelques objections qu’on puisse faire contre cette hypothèse, eH« méiile notre attention par l'heureuse application qu’en fait cet astronome.
Cette orig'ine et formation successive des différens systèmes et de régularité dans l'univers, nous fournirait le moyen, de juger de l’age plus ou moins avancé des dili'érens groupes , par leur forme plus ou moins sphérique. Ils nous présenteraient, pour ainsi dire, des végétaux dans toutes les stations do leur vie, des plantes qui commencent à s’épanouir, des arbres en fleurs, des fruits mûrs, et des fleurs fanées.' Nous nous trouverions dans un jardin, où. l'art aurait réuni tous les climats et toutes les saisons, pour nous présenter à la fois les plantes dans chaque état de leur végétation, ensorte que les observations d'un seul âge renfermeraient l’expérience de milliers d’années (î).
Ç. Go. Les éloiles changeantes sont un des phénomènes les plus remarquables, que le ciel nous présente. Plusieurs éloiles qui brillaient jadis dans le ciel, ont disparu; d’autres ont apparu, qu'on n'avait jamais aperçues; il y eu a quelques-unes qui disparaissent de teros en teins, ou dont l'éclat éprouve des changemeiis très-sensibles. Il est donc possible, que celles qui ent disparu entièrement, existent encore, qnoiqu’invislbtes, dans le même endroit, et qu'il y a peut-être dans te ciel, autant d'étoiles fixes opaques que de soleili. L^iPlus remarquable parmi les étoiles cbangeanles est celle
(O mrfniiir«f dr Mr. Hmchêîf i)n fitintloiis siatSt prjptrfjr to iLsOi les J^ùtoi,
Ttan». AW. J AA V/. jprtrf. /.
(j) ç/* a stconJ 'l'houtoné' of n*w AVAji/ar tU, JP/u7«>i. Trawi. yol. Part.
V Itic, et/- pjg. 2:tb. ihi» uuiboil of Tifwin;^ llte Uravr>m, we cnn cxirnd ibe ranime ,, of our rxprrirnP4 lo no bmiM'tuc duration. Tor. Î9*it tint aiment th^ xame tbtn|;. wbrilicr u'c live »j«.‘re»»iv«dy to tJbc ^rrniiunlioaÿ bloomingi foliaire, fecuodily , fatUng,
,, wtihrrtni;. «i»d corru]>liua vf .1 jiUnt. or wiicllier a vatt numhcr ol tperiments trtcrkd frt>ai ^
,,every lUro* ibe pl.tiH j>.t«tvs in tbr m«r»r of il» c*Ulenc«, b« brouj^ki ai oDc«
.,!o our »i<w ?
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qui , en 1S71 , se fit voir subitement dans la constellation de Casslopëe , avec un éclat qui surpassa beaucoup celui de Sirius; cet éclat diminua successivement, elle disparut entièrement dans l'année >574, et depuis celte époque on ne l’a jamais vue. Pendant tout ce teins elle n’avait ni' mouvement propre ni parallaxe; sa distance i/était donc pas moindre que celle des étoiles fi.xes.
Ün a observe depuis longtems un grand nombre d'étoiles, dont la lumière éprouve des cliangcméns périodiquês; il y en à même, qui disparaissent tout-à-l'ait pendant cette période qui est souvent de moins d'une année. Il y a dans la Baleine une étoile qui, dans la période de 333 à 334 jours, éprouve des changemens si considérables, qu’après avoir été de la seconde grandeur, elle devient si petite, qu’on ne la voit qW^vec de bons téléscopes. La courte durée de quelques périodes n'esl pas moins remarquable: l'étoile Algol a une période de deux Jours, 7 Céphée de 5 1 jours, p Lj re de 6 1 jours. Comme ces changemens suivent des périodes régulières, il est évident qu’il I ne peut pas être ljuestion d’une déstruction réelle. Ün èhangement de la distance des étoiles ne sulfit pas non plus pour expliquer ce phénomène, pareeque les variations se l'ont trop vite, et que les étoiles, n'ayant point de mouvement propre, devraient avancer et rétrograder sur une ligne droite passant par la terre. Il est probable, que les changemens de diirérentes étoiles sont produits par dilTéientes causes. Si ces étoiles tournent sur un a.\c, comme le soleil, et que leur' surface n'est pas également brillante dans toute son étendue, ou si' leur surface, comme celle du soleil, est couverte de taches, qui peuvent s'étendre tellement qu'elles rendent l’étoile invisible; ces phénomènes s'expliquent en général, et c’est ainsi que Newton les expliqua U'uprès celte explication, il est possible que notre soleil même est une étoile changeante, à cause des taches qui couvrent sa surface de teins en tems. On peut aussi expliquer ces phénomènes, en supposant que les étoiles font des révolutions autour d’un grand corps opaque qui les éclipse parfois.
CU Pt’tlos. Aai J*rtrte. Math. ill, à !.. fm -Ici I- -eruii-rc Pro/o.-tt. ..Tulef S».io Tldcn* «, tur r«rolvtrDdo pdrlcm lucid<*m et puricm ot'*nir.sio per vtcea o»te&Jere*^
CHAPITRE I
Phénomènes généraux des Planètes.
$. 6i. Il est permis au philosophe, de sVIever à ces yastet n^jioM ' lu ciel étoilé, que nous venons de parcourir; il lui est permis, de se livrer un moment aux rêveries de son imagination, d'arranger par la pensée l'univers de la manière qui lui parait la plus digne de la sagesse infinie, et de jouir d’un plaisir, dont peu de personnes sont capables de jouir. Mais il serait indigne de lui, de s'arrêter à ces productions de l'imagination, de les faire valoir plus qu'elles ne valent, ou de s'aviser d'élever des monumens destinés à l'éteinitc, sur ce fondement qu'un souille peut détruire. Il faut qu’il SC sépare sans regret de la compagne agréable, la fantaisie, pour suivre ■ la voix plus tranquille de la raison: il faut qu'il descende des objets, trop sublimes pour son esprit borné, au grain de sable qu'il habite. Le vrai philosophe ne fait aucun pas sans le flambeau de fexpérience, et l'astronome ne rcconnait d'autres vérités, que celles qui sont fondées sur des observations: le grand objet, situé hors de sa sphère d'observation, lui importe moins, que le petit objet qui est assés près pour être mesuré. La multitude
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de% étoile* que nous voyons dispersées sur le ciel, n’est rien par rapport à' U voye «lactée et aux nébuleuses, le système solaire s'évanouit parmi le nom- Ibre et la . grandeur des étoiles fixes; mais le glol>e terrestre, ce point insensible même dans notre système solaire,, est la seule échelle qui puisse nous ' conduire à mesurer ces quantités immenses, U seule. Irase sur laquelle nous puissions nous élever de soleil en soleil jusqu'aux limites les plus éloignées de l'univers. Aucun edbrt, aucune exactitude, aucune correction, quel(|ue minutieuse qu'elle soit, n'est inutile, si elle peut servir à vérifier cette base, pareeque la moindre erreur qui y serait commise, inlluerait sur toutes le* mesures suivantes, et par conséqueut croirait à l'infini. CesI ici qire toule*> le* ressources de la géométrie doivent être employées; et l’objet le plus important pour l’astronome sera la théorie des planètes, et principalement le mouvement de la terre.
$. 6x, Les'P/uné/es se distinguent des étoiles fixes, par leur lumière plus faible ou plus tranquille, par leurs diamètre* sensibles, mais surtout par leur mouvement propre, avec lequel elles paraissent errer d’une éloile è l’autre, et faire le tour du ciel entier. Les particularités les plus remarquables de ce mouvement apparent sont le sujet de ce Ciiapilre. *
Les orbites de toutes les pfanèles, excepté trois ou quatre qui ne sont visibles qu’avec des lunettes,' et qui ont été découvertes dans le siècle présent, ne s'écartent jamais de plus de 8 ou 9 degrés du plan de l’orbite de là terre, de sorte que les planètes sont toujours renfermées dans une zone qui environne l*érlip(ique des deux côtés U une distance de 9 degrés, et qui- a été appelée le Zodiaque, La > • terre étant aussi en mouvement, il est visible que le mouvement apparent des planètes sera fort.difl'érent de leur mouvem^ent vrai; m.'vis comme il est mo- * diiie par. les vrais mouvemens de la terre et de la planète, on pourra trouver par le problème inverse, la véritable route de la planète, son'raouvenient apparent et le mouvement- yrrai de la terre étant donnés. La méthode, employée avec tant de succès dans toute l'astronomie, qui consiste à commencer par une ^(crmination générale et 'approximative, pour y fonder des recherches plus exactes et pifis délailiécs, est singulièrement propre à ce problème.
Le pvemier point à délermioer est la disposition de l’orbite en général, If
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centre vers lequel elle lourjre sa concavité, et l'ordie de succession qui a lieu entre plusieurs orbites qui ont «n centre commun. Ces deux points ensemble font ce qu’on appelle assés improprement Sysfème du monde-, et les ‘ hypothèses, relativement au centre des orbes planétaires, cl à l'ordre suivant lequel elles sont disposées autour de ce centre, qu'on a imaginées pour expliquer leurs mouvemens apparens, ont fait naître- les diûérens systèmes dont il sera pailé dans le* Chapitre suivant. ,
Il est naturel, que le mouvement apparent des planètes, étant composé des mouvemens vrais de la terre et de la planète, dont le dernier est . encore inconnu, doit être fort irrégulier. Cependant toutes les planètes, dans la plus grande partie de leurs orbites, vont ainsi que la terre ou le soléll, de droite è gauche, c'est -h- dire do l'ouest par le sud è l'est: cl c’est aloi's quelles sont dindes. Mais ce mouvement se rallenlit peu à peu, jus(ju'.i devenir nul} alors les planètes sont slafiohnains. Au bout tfe quelque tems leur mouvement prend ht ^direction opposée, elles reculent vers l’occident, ou sont rélrogrades. Ces phénomènes singuliers que les anciens appelaient la seconde înigalitê, reviennent toujours dans le meme ordre, à chaque révolution d'une planète, et suOlscnt pour nous convaincre, que la terre ne peut pas être le centre de leurs orbites: car il serait dilCcile d’imaginer un autre point, où leur .mouvement paraîtrait plus irrégulier.
§. 6d. Ces phénomènes sont communs k toutes les planètes} mais il y en a d’autres qui distinguent les unes des autres d'une manière si marquante, qu'il a fallu les diviser en deux classes. Deux d'entre elles, Mcreim et fènus', ne s'écartent jamais du soleil, soit k l'orient soit k l'occident, au- * delà d'une certaine Jimilc qu'on appelle leur plus grande dignssion: elle n'est pas la même dans chaque révolution , la plus grande digression de Mercure changeant Je 17“ 36^ k 28“ ao', celle de Vénus depuis 44°57' jusqu’à •
Après cette digression elles se rapprochent du soleil, jusqu’à être en conjonction avec lui} et dans ces conjonctions il arrive quelquefois, qu’on les voit passer entre le soleil et la terre. En les’ observant continuellement k l'épo- ^ que où elles se rapprochent du soleil, jusqu'à ce qu’èlles disparaissent k cause ,, de la proximité' de cet aslrc^ on pourra déterminer exactement la direction
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et la vilesae de la plan&le à cetie époque, et l'on rerra aisément, si sa di-' reclion passe par le soleil, ou par-dessus ou par-dessous de lui, c’esi à-dira si sa latitude dans la conjonctioa est plus ou moins grande que le demi-diamètre du soleil. Dans le cas où la direction va par le disque solaire, la vitesse übseivée servira à calculer le leras, où la planète doit sc trouver derriè-
re ou devant le soleil: et à cette époque, on a vu passer la planète sur le dlsipic solaire, sous la forme d’une tache noire de-»la même grandeur qu’on avait mesurée peu auparaviutt, et suivant la même direction et avec la même vitesse qu'on avait calculée. Au bout de quelque tems , la planète
s'élant assés éloignée du soleil, pour que l'éclat de cet astre permette de
la voir, elle reparaît dans la prolongation de sa direclion précédente, en continuant sa roule avec la mênie vitess? qu'elle avait avant de dispa- ■ raitro: d'où il est certain, que c'est la plancle tju'on a vue dans le disque solaire. Dans la conjonction immédiatement suivante., et d.nis la plupart des conjonctions,- on ne la verra pas sur le soleil, quand n.é.niç sa direction passe par cet astre: ce qui prouve que la planète a passé derrière le soleil. Ces passages de Vénus et de Mercure sur le solcil'sont Irès-importans pour l'astronomie: les derniers sont assés fréquens, et arrivent infaillibl^ent après trois ou di.x ans; ceux de- Vénus sont plus rares, l’un succédant ordinairement à l'autre au bout de huit ans qui sont suivis par un siècle entier où il n’y a point de passage. ’
§. 04. Les observations précédentes donnent lieu à plusieurs conclusions importantes, i) Ces planètes sont des corps opaques, qui empruntent du soleil la lumière qui nous les fuit voir; parcequ'elles paraissent toutes noires sur le soleil, lorqu'elles nous présentent le côté jqui n’csf pas éclairé par cet -astre, a) Le centre de leurs orldles n’est pas la terre mais le soleil, et
leurs orbites sont comprises eutic celle de la terre et le soleil; pa.cequ’el-
les passent entre le soleil et la terre, et qu'elles ne s'éloignent jamais du soleil au-delà d'une certaine limite. C'est pour cela qu’on leur a donné le nom' de planètes in/îr;'ri/res : la conjonction qui les fait passer entre le soleil et la terre, est appelée eonjoncUon inférieure, la ttipérieure étant celle où le soleil se trouve entre la planète et la terre. 3) La manière dont ces deux*
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orbites sont disposées, est déterniinée par les plus grai.ots digressions: celle de Vénus étant beaucoup plus grande i|uc celle de iVlcicure, il est visible, qu’elle s'éloigne davantage du soleil, et que par conséquent son orbite environne celle de Mercure. Comme la planète, dans sa conjonction, est dans la ligne droite qui joint la terre cl le soleil, elle nous parait alors dans le même lieu, où elle est vue du soleil, le centre de son orbite. Les observations des conjonctions donnent donc l'urc que la planète a. décrit d’une conjonction <l l'autre, ce qui fournit le niojen de comparer leurs vitesses et leurs révu* liilions. De cette manière on trouve que la 'vitesse de Mercure est presque trois lois plus grande que celle de Vénus, ce qui ne laisse aucun doute, qu'il ne soit plus près du soleil que Véuus. Les occultations d’une de tes planètts par fautie, en donuent'une preuve encore plus frappante. Ainsi le rj May iÿ j’7, Mercure fut Occulté par Vénus, près de leur conjonction iiilëricurc: d’où, it suit, que Vénus était plus près de la terre, et par conséquent plus éloigné du soleil que Mercure. Cette vérilé était déjà connue des anciens sous le nom du Sjsiemii. des Efypùcns} ef si ce système n’a p.is été généralement adopté, c’est qu'il manquait aux anciens astronomes une des ■ plus^forles preuves, savoir les passages qui n'ont été observés que dans les tems modernes. Nous connaissons donc maintenant la disposition de trois orbites planétaires autour du soleil qui est leur centre commun : l’orljite de Mercure est la plus proche du soleil, ensuite rient celle de Venus, qui est renfermée par l'orbe terrestre.
$. 63. Les autres planètes, tant celles qui sont connues depuis les plus anciens teins, savoir Murs, Jupiter, 6u!ume , que celles découverics aouveltemeni, s'éloignent du soleil d’un cercle eiiRbr, eiisorte qu'elles sont parfois opposées au soleil, et par conséquent plus éloi;^e.ées de lui qua la tc^re. Dans lés conjonctions on ne les voit jamais, comme les pianèles intérieures ,- passer sur le disque solaire, quand même la direction de leur mouvement traverse le soleil, parcequ’elles passent derrière cet astre. Il suit de là, que leurs orbites -environnent celle de la terre: c'est pourquoi on les a nommées planètes supérieures. Mais il n’en suit pas- encore, que le soleil, et non la terre, soit le centre de leurs orbites; quoiqu'il suit peu vraisetuble*
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blc, quf leur mouvrmcnl soit réellement aussi irrégulier que. relui qui est TU de la terre, ou que la terre soit le centre de leurs orl>iies. Les riiieiistunres particulières de leur mouvement le rendent encore plus improbable. Il est aisé de se convaincre par la mesure de leurs diamèlres apparens, ou par Icbservalion de leurs parallaxes, qu’elles sont beaucoup plus près de nous dans l’opposition que dans la corÿonotion: on trouve meme, que la difl'érenre de ces distances est égale au diamètre de l'orbe terrestre. C’est *une preuve géométrique, qu’elles tournent autour du soleil, et {[ue leurs orbites envi* ronnent celle de la terre. Quand même la terre serait le centre de leurs orbites, elles devraient nécessairement accompagner la terre dans sa course autour du soleil, ensbite qu’elles auraient deux moiivemens au lieu d'un seul. On ti'bésiiera donc pas h suppriser, que toutes les planètes lo'urnciit autour du
soleil, comniu la terre, dont l'orbite est la troisièmç, renfermant celles de - * *
Mercure et de Vénus, et étant environnée des autres orbites. Ce sjslème
sera prouvé ri-aprés d'iinc manière plus détaillée.
§. 66. L’ordre dans’ lequel les orbites des planètes supérieures environnent- le soleil et la terre, sera conclu, de la même manière que celui des planètes inférieures 64.''. Lorsque les planètes sont opposées au soleil,' leur vitesse apparente, combinée avec la vitesse vraie ou héliocentiique de la Icnc qui est connue, donnera leur vitesse, liéliocenirique par rapport à celle de la terre, ifoù il résulte le rapport qui existe entre les vitesses héliocentriqiies des ditfcienles planètes. Les observations des oppositions^ où la planète se trouve sur la même ligne avec le soleil et la terre, donne aussi l'angle BU soleil, que la planète a parcouru d'une opposition à l’autre, et par contéijuent le tems qu’il en^lole à faite une révolution entière. Or il n’admet aucun doute, que la planète qui a une plus grande orbi^ è parcourir, doit avoir moins de vitesse angulaire, que la planète iulérieurej d’autant plus que cette loi est constatée par les orbites de Mercure, de Vénus, et de la terre, ainsi qu'oD la vu. Ainsi ces observations donnent le résultat, que les planètes tournent autour du soleil dans cet ordre: la Terre, Mars, Jupiter, Saturne, l'ranus; car ^les périodes de leurs révolutions autour du soleil sont à peu près Comme les noBtbres i, 3, 12, 39, 63. Le même- ordre suit de leur grandeur ap-
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pai'pnlc, TU que celle de Mars en opposition change Heaucoup plus vite que cellq de Jupiter, et ainsi de suite: d'où il est clair, que le clrangement de la distance de Mars à la- terre est plus grand par rapport k celte distance, ou. que Mars est plus près de la terre que Jupiter. Les diamètres apparent dans les conjonctions et dans les oppositions sont k peu près dans le rap* port suivant: ceux de Saturne comme lo à laï, de Jupiter comme loà i5, de Mars comme lO h 4^; d'où il suit, que le diasuètie de l'orbe tercslre est aux diamètres des orbites de Saturne, Jupiter, et Mars, comme la did'érencc des nombres précédées est à leur somme, c'est-à-dire comme ai à aaî,
5 à a5, 38 à 58, ou comme l'unité est aux nombres 9-, 5, et i J. Les occultations d'une planète par l'autre viendraient à l'appui de ce résultat, si elles étaient moins rares. Le 9 Janvier iSgi 'ou observa le passage de Mars eur Jupiter.
. §. 67. Il sera bon d'exposer ici en détail les principales circonstances
du mouvement apparent eu géocentrique des planètes, attendu qu'elles donnent une règle qui servira à véiiGer tous les systèmes, qui ne sont autre chose que l'explication de ces phénomènes.
Aussitôt que les planètes inférleurds sont parvenues à la plus grande digressiüi} occidentaU ($. 63.1, elles se rapprochent de la conjonction supérieiire (>4.!, avec une vitesse croissante et un mouvement direct. A l'époque même de la conjonction la vitesse du mouvement direct est un maximum, et commence à décroître de plus en plus, jusqu'à ce que la planète est parvenue à sa plus grande digression orientale. Alors elle se J'approche du soleil , pareeque son mouvement* direct est devenu plus lent que celui du soleil. Au bout de quelque tems la planète dqyient stationnaire; après quelques jours, pendant lesquels elle a changé de place d'une manière in- H-nsible, elle approclm de la conjonction înjericure, avec un mouvement rétrograde cl une vitesse croissante. Après celle conjonction, le mouvement 'rétrograde se ralleutit de plus en plus; et quelques semaines avant la plus grande digression occidentale la planète est sltdionnaire pour la seconde Ibis. Au bout do quelques jours son mouvement redevient direct, mais étant d'abord plus lent que celui du soleil, la planète s'eu éloigne encore, et ne
parvient à sa plus grande digression occiJenlale, 'que lorsque son mouvement direct est plus vite que celui du soleil. Alors. tous ces phénomènes reviennent dans le luéme ordre, et l’on observera ce qui siiiL
1) Le maximum de la vitesse directe dans la conjonction supérieure est à peu près deux fois plus grand que le maximum de la vitesse rétrograde dans la conjonction inférieure.
2) Le mouvement rétrograde de Mercure dure environ a3 jours, et
renferme un arc de 9 à 16 degrés; celui de Vénus durant environ .^2 jours renferme 14 i '7 degrés. Or rinlcrvallo entre deux conjonctions supérieures on inférieures étant d'environ iiC jours pour Mercure, et de 584 pour
Vénus f les durees des mouvcmcn.s rétrograde cl direct sont à peu près comme 1 à S pour Mercure, cl comme 1 à i4 popr Vénus.
§. 6d. Les phénomènes que présentent les planètes supérieures, sont les mêmes, en substituant l'opposition .au lieu de la conjonction inférieure: car il est visible, quo dans l'opposition la planète supérieure verra la terre dans sa conjonction inférieure. Le mouvement de; planètes supérieures, étant en conjonction, est dinct et a sa plus grande vitesse; il se rallcnlit de plus en plus, le soleil s'éloignant de la planète vers I'orient> à cause de sa plus grande vitesse, ensorte quo la planète s'éloigne de plus en plus vers l'occident. Peu de tems après qu'elle est parvenue à la >/uadntlure occidenUda (90* du soleil), elle devient sla/ionnaire, et ensMte rétrograde. Ce mouvement rétrograde devient plus vite, à mesure que- la planète approche de l'opposition, où il parvient à son maximum. Alors la planète se rapproche du soleil, en’ étant éloignée vers l’orient de moins de i8o*: lo mouvement rétrograde va en diminuant, et devient nul, lorsque la planète est d'environ deux signes au-deli de l'opposition, ou ce qui revient au même, quatre signes à l'orient du soleil. Après avoir été stationnaire pendant quelques jours, la planète se rapproche de la conjonction par un mouvement direct et avec une vitesse croissante, ensorte que sa distance orientale au soleil diminue, le soleil allant h l'orient pliis^vite que la planète. Après la conjonclion les mêmes phénonicncs reviennent, et l’on y observe ce qui suit.
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i) Le maximum de la vitesse directe dans la conjonction est k peu pike deux ibis plus grand que 1% vitesse rétrograde dans l'opposition.
a) La période enlièie d'une conjonction à l'autre est d'environ 7H0 jours pour Mars, de 3ÿg jours pour Jupiter, de 3^8 jours pour Saturne ^ et de 370 jours pour Uianus. Le mouvement rétrograde de ces quatre planètes dure 61 k 81 jours, 117 k laa, i35 à i3g, et i5o k i33 jours; il renferme des arcs de 10 à 20 degrés, de 10*, d'k peu près 7*, et de 3^ degiés. Les durées des muuvemens rétrogrades et directs de Mars, Jupiter, Saturne, et Uranus, sont donc entre elles à peu près comme 1 k 10, i k a|, i k 1 et I k I S,
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L^s diffèrens systèmes planétaires.
S <>9- D CS que les premiers astronomes avaient (ait l’observatioM aisée, que tout le ciel étoilé tourne en ^4 heures autour de la terre de gau- * che à droite, ils ne tardèrent pas à s'apercevoir, que le soleil, la lune, et cinq autres astres, demeuraient chaque jour un peu en arrière relativement aux étoiles fixes, que par conséquent ils se mouraient plus lentement que le reste du ciel, qu'enfin leur mouvement n'était pas parallèle à celui de* autres astres ou à l'équateur, étant tantôt au nord tantôt au sud de l'équateur: d'où il suivait que leur roule apparente était une spirale. On s’aperçut bientôt, que ce mouvement devenait beaucoup plus simple, s’il était décom* posé en deux autres, en attribuant aux planètes, outre le mouvement diurne, commun à tous les astres, un mouvement propre qui fût opposé au premief, et qui n'eût pas pour pôle celui de l’équateur. On désigna ces deux mou* vemens par les noms du premier et du mouvement propre, dont l'un est commun à tons les astres, tandis que celui-ci ne convient qu’à un petit nombre, étant différent pour chacun; l’un est parfaitement régulier, au lieu que l’autre est sujet à plusieurs irrégularités, devenant à dilTérentes époques plus ou moins vite, et même nul ou négalsf, ainsi qu’on l’a vu dans le chapitre précédent. Ce qui devait surtout frapper les observateurs , c’est qu’à chaque nouvelle révolution, les points des conjonctions et oppositions, du mouvement le plus et le moins vite, de la distance la plus et la moins grande; répondaient à un autre -point de l’écliptique, qui avançait continuellement suivant l'ordre ' des signes. Il en résulta deux vérités importantês, dont on n’aperçut qu’unes i) que ces irrégularités ne dépendaient pas de la longitude des planètes,
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mais de leur situation apparente relativement au soleil; a) que probablement leur mouvement, vu du soleil, serait beaucoup plus régulier, ‘et exempt des plus frappantes bizarreries, comme les stations et rétrogradations, attendu que les oppositions, les seuls lieux héliocentriques qu'on pouvait observer immédiatement, avançaient continuellement et d’uiie manière assés uniforme. C’était une preuve forte et évidente, que le soleil est le centre des orbites planétaires; cependant il s'écoula beaucoup de siècles, avant qu'on s'en aperçut.
Des observations plus exactes des stations, 'des rétrogradations, et des oppositions, firent voir de nouvelles irrégularités, quoique bien moins considéiables. Les arcs interceptés et les tems écoulés entre deux stations ou o|>posilions , ainsi que les durées des rétrogradations, surtout de celles de Mars, ne se trouvèrent de mémo grandeur, que lorsque ces phénomènes eu- . rent lieu dans la même région du ciel. Leur dilléreuce était la plus'grande dans les deux points opposés de l’écliptique, et elle diminuait avec la distance à ces deux points. Ces irrégularités qu'on pouvait regarder comme une correction des irrégularités plus considérables qui viennent d’être développées, ne dépendaient donc pas de la situation des planètes relativement au soleil, mais de leur longitude; ce qui était précisément le contraire de ce qu'on avait observé à l’égard des premières irrégularités. Cette correction parut donc étrè du même genre, que l’irrégularité du soleil, connue sous le nom_ d'équation du centre; et il était naturel de penser, qu’elle s’expliquerait de la même manière par la situation de la planète relativement aux apsides, ou par son anomalie (I. §. -idg.). On appela cette irrégularité
la première, et la seconde celle qui dépend uniquement de la situation apparente des planètes relativement au soleil.
ÿ. 70. En supposant la terre iiimobile en T (_Fig. i4-), le soleil mu suivant A, B, C, D, pendant qu'une planèto supérieure tourne autour do lui suivant a b <^d, la planète est stationnaire avant l’opposition en b, elle est rétrograde par l'arc bc dans l'opposition au soleil qui est en A, et elle redevient stationnaire en c (J. 68.). Puis elle devient directe, et s’éloigne de la terre de plus en plus, en parcourant l’arc dej g h, jusqu’à arriver en h à sa conjonction avec le soleil B, et à sa plus grande distance ù la
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lerre. En parcourant l’arc h! kl, la planëte se rapproche de la ferre, et se trouve en m en opposition au soleil C: puis cllé devient stationnaire, rétrograde, etc. comme ci-dessus, en décrivant à chaque opposition un pareil noeud Imn 68. 69.). Ainsi, en supposant la terre immobile, la roule des planètes est une courbe extrêmement compliquée, ne se fermant 'jamais, et étant composée d'une infinité de noeuds. Kepler a déterminé avec soin, par des observations continuées pendant seize ans, l’orbite relative de Mars autour de la terré (')j et l'on n'a qu'a jetpr un' coup d’oeil sur la figure qu'il a dessinée, pour se convaincre de l'improbabilité que ce soit la mrie roule: une pareille irrégularité et profusion de l'espace est contraire h la marche ordinaire de la nature. Mais cette irrégularité sera encore plus grande, si l'on tient compte aussi de la latitude des planètes. Leur plus grande latitude géocentrique, ou inclinaison à l'écliptique, étant tantôt plus tantôt moins grande, il s’en suit, ou que leurs orbites ne sont pas dans un plan, mais des courbes h double courbure, ou que l'intersection de ce plan avec celui de l'écliplique ne passe pas par foeil , c'est-à-dire que la planète ne tourne pas autour de la teiTC, qui est meme hors du plan de son orbite, et par conséqueirt regarde cette orbite de côté. Il est vrai qu’on peut imaginer des hypothèses, à l’aide desquelles ce mouvement compliqué des planètes sera décomposé en plusieurs mouvemens simples; mais le mouvement résultant sera toujours le même, si la terre est supposée immobile.
§. ^1. Le problème principal de l'astronomie, ntrouver pour un lems • donné le lieu apparent des corps célestes relativement à la terre”, se réduit à déterminer le point de l'oibite relative «bedej, dans lequel la planète se trouvera h l'époque donnée. Pour résoudre ce problènic, il tant connaître Ja nature de la courbe u b c d ef, et la loi suivant laquelle la planète la décrit: il faut au moins déduire des observations, les règles suivant lesquelles le lieu relatif de la planèle h, c'est-à-dire sa distance T/j et l’anglo ATA, peuvent être trouvés par le calcul ou par une construction. On n'.i qu'à regarder la courbe a b c d ejg h, pour être frappé de sa ressemblance ii\oc^ïi‘picycloide; du moins on ne saurait imaginer une manière plus simple
(ij Oc Stella MjtrttSf Cap. /. paj’. *
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du consiruire cette courbe, que par la supposition que la planète te ment sur la périphérie d'iin cercle ou épicycle, dont le centre décrit en même feras un cercle autour de la terre. Dans un feras, où l’on n’admettait que le cercle et la ligne droite, pour la solution des problèmes de géométrie, il était très-naturel d’essayer, si cette hypothèse pouvait être modifiée de mamère à satisfaire aux observations. En ce cas le calcul devenait d’une extrême simplicité,' et l’on n’eut pas besoin de faire des hypothèses ou des recherches sur la fraie orbite des planètes: on s’en tint aux orbites apparentes, en employant les hypothèses seulement pour faciliter le calcul. On adopta conséquemment la disposition des orbites , qui était la plus conforme aux mouvemens apparens autour de la terre. Ainsi naquit le Système de Ptolémée, l’auteur astronomique le plus .célèbre de l’antiquité. Ce grec, né en Egypte, le digne successeur d'Hipparque dans le muséum d'Alexandrie vers le milieu du second siècle de notre ère, a développé ce système dans son j4lmogcstt rirrmiis)^ avec la solidité du géomètre et la précision de l’astronome. Suivant ce système, ou cette construction du problème, la terre est immobile au centre commun des orbites de la lune, du soleil, et des planètes. Il était naturel, de donner la première place auprès de la terre, à la lune qui, dans les éclipses solaires, passe entre la terre et le soleil, et dont la révolution est la plus courte de toutes; les autres planètes furent disposées, suivant les durées de leurs révolutions, dans l’ordre suivant: 5, $, Oi <?>
(,)uelques philosophes grecs, comme Platon, placèrent l’orbite solaire immééiatement après celle de la lune, en transportant Mercure et Vénus au-delà du soleil , parce qu’on n’avait jamais vu ces planètes sur le disque solaire. Mais Ptolémée fait déjà la remarque, que cette raison est très-faible, parceque les planètes peuvent passer entre le soleil et la terre, sans apgaraitre précisément dans le disque solaire, ainsi que la nouvelle lune éclipse rarement 16 soleil. Or les planètes n’ayant point de parallaxe sensible qui pourrait servir à déterminer leurs distance, Ptolémée est d'avis, qu’il est naturel d’adopter l’opinion des anciens philosophes qui assignèrent au soleil sa place entre les planètes qui ne le quittent jamais, et celles qui s’en écartent d’un cercle entier ('). En général il est aisé de voir que, dans le système de
Cl} JUi. JX- Cf, 1,
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Ptolémée, il toiil-à-liiit indilTéieiit, si l'on place cta iteux plaiiôte.Y drçu ou delà le soleil , parcequ'elics sont ellcctivcmcnt tantôt d'un côte tantôt de l’autre. C'est sans doute une des plus tories ubjections contre ce système, qui aurait nécessairement convaincu les anciens astronomes, que le soleil était, au moins le centre des deux orbites intérieures, si l’on avait alors eu les 'moyens de connaître les distances des planètes, que nous avons aujourd'hui.
Si l’on suppose i5.) qu'une planète décrit le cercle l’ p q
dans l’intervalle entre deu.x conjonctions avec le soleil, tandis que le centre C de cet épicycle parcourt le cercle entier AC H A autour de la terre T, dans le tems que la planète emploie à faire une révolution dans l’écliptique; tous tes phénomènes précédées seront expliqués en général. En P la planète ^cst en conjonction avec le soleil, et dans sa plus grande distance îi la terre; de P en p elle est directe. En p sa route coïncide avec la tangente p T, et la planète seiait stationnaire, si l'épicycle était immobile; mais comme il avance suivant l'ordre des signes, la planète sera encore directe, jusqu'au point où son mouvement rétrograde dans l’épicycle, pT-ir, est égal au mosvement direct de l'épicycle, CTc. Dans l’opposition ou la conjonction intérieurc i), la planète est le plus près de la terre, et son mouvement rétrograde est le plus vile, pareeque les deux mouvemens QTk et CTc sont .stiamétralement opposés: en *.q elle redevient stationnaire, et ensuite directe, confurmément anx observations ^§.6^.68.). Ce système sera développé cl-aprëv.
§. q'A. La liaison intime qui existe entre les deux planètes inférieures et le soleil, dont elles ne se séparent jamais, est une preuve frappante, qu’elles sont des satellites du soleil et non pas de la terre : la dernière hypothèse serait aussi absurde, que de supposer que la terre, au lieu de Jupiter, fût le centre des orbites des quatre satellites de cette planète. Plusieurs anciens philosophes étaient convaincus de celte vérité qui est connue sous le nom du sys/éme dcs'T'gjpUens, pareeque les Grecs l’avaient appris en Egypte. Suivant ce système, la lune, le soleil. Mars, Jupiter, et Saturne, tournent autour de la terre, au lieu que Mercure et Vénus se meuvent immédiatement autour du soleil,' et médiatement avec lui autour de la terre, ainsi que suivant le système de Tychun. Elles décriveal l’épicycle Vp(^q autour du soleil C, pendant que
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le soleil parcourt le cercle A CB autour de la teire, en cnttainant l'épicyrle. Ce système se distingue de relui de Ptoléniëe, par ce que le centre C de l'cpicjcle des planètes inférieures est le soleil même qui, suivant Ptolémée, est également toujours dans la ligne TC, vu que la planète, étant en conjonction avec le soleil, se trouve en P ou en Q. Toute la différence se réduit donc à la grandeur de la ligne TC, par rapport au diamètre de l'orbite solaire: et l’on verra ci -après que, même suivant Ptolémée, le point C est effectivement le lieu du soleil; ce dont il ne se douta pas, parcequc le rapport entre les distances planétaires était alors inconnu.
§. 7.1. Tyclio de Brahé, l’un des plus grands astronomes, mais peutêtre plus astronome que philosophe, fut frappé de la beauté du système de Copernic, qui était déjà adopté par un grand nombre d’astronomes. Mais, soit qu'il n'eût pas ossés de force pour se délivrer des préjugés que féducaiion lui avait donnés, soit qu’il fût entraîné par le désir de rendre son nom. immortel par un nouveau système du monde, lequel pouvait compter sur l’approbation des théologiens qui, à cette époque, avaient encore une voix décisive dans les sciences; Tycho ne put se résoudre à adopter le mouvement de la terre. Les objections qu'il 6t contre ce mouvement, ne convainquirent que peu de personnes même dans son tems; aujourd'hui il serait inutile de les réfuter, ce qui a été lait en partie dans le premier Livre de ce Tome. ' La distance immense des étoiles fixes, qu’il faut supposer pour expliquer la petitesse de leur parallaxe annuelle; l'imppobabilité, qu’une masse aussi lourde que la terre ait un mouvement aussi rapide; quelques passages de la sainte écriture, qui semblent supposer le mouvement du soleil, et non de la terre: voilà les principales raisons qui portèrent Tycho, à supposer que la terre était immobile au centre des orbites lunaire et solaire, et que le soleil était le centre de toutes les orbites planétaires, avec cette différence, que les orbites des planètes inférieures seraient plus petites, et celles des planètes supérieures plus grandes, que l’orbite solaire, pour que les dernières fussent ni opposition , quand les premières étaient en conjonction. Comme nous avon.s prouvé (I. $. loi. 102.), que le mouvement apparent du soleil est le même, suit qu’il tourne autour de la terre, soit que celle-ci tourne autour du
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soleil, il esl clair que, sans rien chanp;er aux pliénom<?nes, on peut ,snbs!il'ier à l'orbile solaire du système de Tyclio, un mouvement de la terre autour du soleil; et' alors ce système ne diffère en rien de celui de Copernic. Tous, les mouvemens et toutes les irrégularités des planètes seront donc c.xplic|ués, dans les deux systèmes, de la meme inanière qui sera développée, quand il sera parlé du système de Copernic: la seule circonstance qui distingue le système de Tycho, savoir l'immobilité de la terre, est une erreur, réfutée par les preuves du mouvement de la terre, développées dans le premier Livre.
J. 74- Ce qui précède, renl'orme les preuves du syxlcme de Copernic. Suivant Ptolémée, les planètes ne tournent pas ell'ectivemcnt autour de la terre, mais elles décrivent un épicycle qui ne comprend point la terre, ensiule qu'elles n’ont que niédiatement un. mouvement autour de la terre, ù la suite du centre de leur épicycle. Ce que c’est proprement que ce eenire, un point géométrique, ou le siège d’une force mouvante, un corps; c'élait cirtièreinenl indëlerminé ou un secret, dans le système do Ptolémée. Comme, sui- 'vant les principes de la physique et de la dynamique, il est impossible qu’un mobile décrive un cercle autour d’un point, dans lequel il ne réside point de force, point de corps; il n’admettait aucun doute, que ce corps devait être le soleil. La seconde inégalité des planètes, ou leur mouvement dans fépicy- •le, ne dépend point de leurs orbites autour de la terre, mais de leurs situations relativement au soleil (§. <>9.): c’est pourquoi Ptolémée était forcé de supposer, que le soleil se trouvait toujours sur la même li.qiie droite avec la terre et le centre de l’épiryclc, ou de chaque orbite planétaire (§. 71.'. Cela suffisait pour prouver d'une manière très-plausible, qu'elfectivement le soleil était le commun cciilro de tous les épiqycles; mais pour le prouver d’une manière sure, il fallait que les observations eussent donné le rapport du rayon TC {Fig. i5.) au demi-diamètre, de l’orbite -solaire, en faisant voir que l'un est égal à l’autre, ainsi qu’on le verra ci-après. On était prcsi[ue forcé par ces réllcxions, de penser que le sotcil était le enmmnn centre des orbites planétaires: d'oi'i il icsiilla le système de.s Egyplisnis, lequel, étant étendu aux planètes supérieures, donna celui do Tyclio. Il ue manqua plus qu un pas pour approciier do la vérité, c’est la connaissam o du mouvement
io4 ASTRONOMIE RATIONNELLE (le la teure, dont les preuves physiques furent trouvées beaucoup plus lard, niais qui a une piobabi1i:é interne si grande, qu'il s'en trouve des traces dans les tems les plus anciens. Le détail avec lequel Plolémée tâche de réfuter le mouvement diurne de la terre (’), sulfit pour prouver, que cette opinion était non-seulement connue, mais très-répandue parmi les anciens. La vraie orbite des planètes est dans chaque système, qui n'attribue pas à la terre un mouvement annuel, une éptcycloide très-compliquée, qui ne présente aucune régularité, aucune économie de l'espace,, aucune loi physique ($. 70.); mais dès qu'on suppose un mouvement annuel de la terre autour du soleil, l'ordre le plus parfait se développe, les phénomènes en découlent de la manière la plus simple, et ce mouvement devient la source des plus belles loix de la nature, découvertes par Kepler et Newton. Cela ne pouvait échapper à U sagacité des anciens philosophes, et l'on sait que nommément Nicélasf*), Philolaua, et Arislarque de Samos, avaient adopté ce système au moins en partie. Il est même probable, qu'il a été le système général de l'antiquité, et peut-être le reste d'une astronomie plus ancienne, dont les preuves étaient ' perdues, tandis que les théorèmes s'étaient conservés jusiprè l'école d'Alexandrie, où Hipparque entreprit une réforme entière de l'astronomie. Ce grand astronome soumit tous les théorèmes è un examen rigoureux, et rejeta tout ce qui n'était pas prouvé par observation, et par conséquent aussi le mouvement de la terre, dont les preuves étaient perdues, ou pas encore trouvées. Copernic, au commencement du seizième siècle, trouva donc presque en entier, dans les écrits des anciens, le système auquel il a donné le nom^ mais il eut le grand mérite, de réduire en système ces idées isolées, de les rétirer des dépôts où elles avaient <ité cachées si longtems, et d'y répandre un nouveau jour; il eut la perspicacité, de voir d'un coup l'ordre beau et simple,
(l) Ahn-'e. Tih. /. Ccf>. 7.
(1') J* Sjfaeiue, qui vtrui environ 400 ani avant J. C. rat celui dea Pytlia^orêena, quia
ena<*i^ité de la lUétttière la plus claire et précise, le aystr-me de Copernic, du moins i l'égard «lu niüuvtnic-ut diurne. CitVeon aVuprimc i cet effél, en de» terme» qui n'admeltcni aucun doute Quatst. jy. 39- ed> Krvêttx): ,.Nicrtaa Syracusius, iil ait Theopbraaiu». coelum,
.. «olt'Sk. iiin.ini, »lelU». »uper% denique omnia« a/«rr ccnael : ocyuc pratfr Itnantyretn uV.am in misn.i'fT worcr’.* qu^e cuoi cirtum oscm té aomma celcritale et lorqueal, cadrit»
.. <"iRcî quaaî Maate terra coclura movcvctDr.^'
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et les suites importantes, qui résultent Je cette hypothèse; il eut le courage, de soutenir la vérité dont il était pénétré, contre le pouvoir des préjuges. Les principales raisons qui attestent la vérité de son système, sont les preuves du mouvement de la terre, qui ont été développées plus haut; mais tonte la théorie suivante des planètes, et son accord avec les observations , en donnent la preuve la plus complète, ll iie reste donc qu’à montrer, comment il explique les mouvemens apparens des plancics. Suivant ce système, le soleil est le cemmun centre des ojjriles de toutes les planètes, qui tournent autour de lui dans l’ordre suivant: Mercure (2), Vénus ($), la Terre (S), Mars (^), Jupiter (Q:), Saturne C^). Il est représenté dans la Fig.' i6. où 'l'on trouve ajoutées les orbites d'Uranus et des satellites.'' L’espace étroit n’a pas permis d’observer le. rapport qui e.\istc entre les orbites.
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CHAPITRE III
Le Système de Copernic.
"JJ. Soit (Fig. 17.) S le soleil, autour duquel tournent, une planète inférieure que je nommerai Vénus, suivant VNüM, et la terre suivant la viéme direction TE, en décrivant des cercles concentriques d'une manière uniforme, ce qui peut être admis ici, où il ne s'agit que de l'explication générale. La terre étant en T, et Vénus en O dans la conjonction supérieure, allant de O en o ù l’orient: cette dernière décrirait par un mouvement direct, l'anple OTo autour de la terre, si celle-ci était immobile. Mais la terre ayant en même tems parcouru un arc T r à l'orient, Vénus sera vue de la terre suivant la ligne t o, laquelle fait avec la ligne des syzygies T O vers l’orient, l'angle 0«o~OTo-)-To/, OTo étant le vrai mouvement de Vénus, vu de la terre, et Tôt le vrai mouvement de la terre, vu de Vénus: d'où il suit que, dans la conjonction supérieure, la vitesse directe géocentrique de Vénus est égale à la somme des vitesses angulaires que chacune de ces pla- Bètes aurait autour de l’autre, supposée immobile. Ayant mené la droite St, la vitesse précédente est aussi T u/ = TS/-{-Sto; elle est donc égale à la somme du vrai mouvement de la terre ou du soleil, et de l’élongation de Vénus du soleil ou de la conjonction. Environ aso jours après la conjonction supérieure, Vénus parvient sa plus grande digression orientale du soleil: comme cet intervalle renferme une demi-année plus jours, la terre aura parcouru plus d'un demi-cercle, et sera arrivée au point R, BR étant à peu près 3y degrés. Ayant donc mené de R, à l'orient ou è gauche du soleil, une tangente R.\ de l’orbite de Vénus, cette planète sera en A , et sa plus grande digression ARS est, suivant les observations, à peu près 46’an' 6J.). Or A étant
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«n ingle Wroit, on aura ASz=:R'S.sin46’^*»'5 «roù il suit que le demi-diamëtre de l'orbite de Vénus est de celui de l'orbe terrestre, ce qui ne dif-
fère que très-peu de la valeur exacte z=:o,,a33.J. L’angle A SR est 4>°38', et le mouvement moyen de la terre en aao jours, i8o*-|-BSR est i8o'’-j-36’joI', d’où l’on tire BSR 36“ 5oI' et ASO Vénus a donc décrit en aao
jours, un arc de 36o“ — ^6“ 48'= 353“ i a' autour du soleil, attendu que O est la conjonction supérieure dont elle était partie: confoimément à ce rapport elle emploiera 4 jours 5 heur. 39 min. pour parcourir les 6*48' qui manquaient encore pour faire une révolution entière de Vénus autour du soleil, laquelle •era donc de a->4 jours 5 h. 39 m. ce qui ne dillère que de 1 1 heures de la véritable révolution. On voit par-là, que le système de Copernic fournit des moyens très -simples, d’approcher de la conoaissance des vraies orbites, planétaires.
. §. ,6. Il est visible, que Vénus a été directe pendant tout ce tems. En eflét, la ligne TO qui joint les deux planètes, rencontra d'abord Vénus dans la partie supérieure de son orbite; et il est impossible qu’elle la rencontre dans la partie inférieure, avant que d’avoir touché l'orbite. 11 est donc évident que, depuis U conjonction supérieure O jusqu'à la plus grande ^digression orientale A, celle ligne rencontre toujours Vénus dans un point N de la partie supérieure de son orbite, c’est à dire Vénus est plus éloignée de la terra, que le soleil: en ce cas, Vénus va de N à gauche, et la terre de B en R à droite; par conséquent, Vénus aura un mouvement direct a double raison. Cela sera même le cas encore en A: car pendant que Vénus avance sur la tangente de A en a, la terre parcourt l’arc Rr, et la ligne ra décline de R A vers l'orient. M.iis bientôt après il viendra un instant, où les droites menées de la ' terre à la planète, dans deu.x instans consécutifs, seront parallèles, où par coriséqiienl la planète, ne changeant pas de direction, paraîtra stationnaire. Il est aisé de trouver la digression d'une 'planète inférieure du soleil à l'époque où elle est stationnaire, en supposa'nt. que les deux orbites sont de* cercles concentriques, parcourus uniformément. Soit 18.) S le soleil,
autour duquel les deux planètes décrivent les arcs Vr, Tt, dans un tem» frès-pelil; TV et tv seront parallèles lors de la station. Eu nonunant T, If *
'io8 ASTRONOMIE RATIONNELLE Ici përiotiej des révphiliuns des ‘plunîîlcs supérieure et tnrérieure, les demn djanièties de leurs orbites ST=R, SV=r, la digression STVr:(I), et l'angle SVT = \p; on aura, à cAisc de l'uniformilé des mouvemens,
T : / VS-u : TS/, et à cause du parallélisme des lignes TV, /v, ' (J) =: Sui-z=Sfv 4- TS/ — dÇ 4-TS/, donc d>{) =— TS/.
O» trouvera deala même manière
^'ZzSt/ — So / — = — VSi’, donc .94 — VS v;
d'où l'on conclut
dv}» : d4> : : T ; /.
Le triangle STV fournit l'équation sin4 — ~sin$,
d\p cos 4 rr — dtp cos $, r
et en dilTcrentiant,
d où il suit ôq, : po5 (p ; cos ip,
ce qui étant comparé è la»valeur précédente, donne
r® cos* \p r: — R* cos“ <p.
En y ajoutant r°,sin® 'p ~ R*sin® <P, on aura T’ R* ^^/’ cos^ $ -j- T“ siu* $), donc sin ip — — *■ -L-I
OU en faisant ^ = r, sin p =
Relativement à Vénus et la terre, nous avons trouvé (§.75.) ( — t —
‘1’““ «in — o,48tio8; elp=:a8«49'.
Cesl 1 élongation géoceiitrique de la planète stationnaire du soleil, l’angle à la planèle p étant donné par l'équation sin p ::::: ce qui donne p^i38°ii^ L angle au soleil VST, ou la distance béliocentrique d'une planèle i l'autre, est i3o® — (P -)- P) — i3*. -
S‘ 77" Après que la planèle a été stationnaire, l'angle p diminue, parceqoe dp est négatif, la planète devient rétrograde, en approcliaut de la conjonction inférieure V (J ig. 17.). Alors Vénus va suivant Vv, la terre suivant T/; or le premier mouvement, étant plus vile, remporterai la planète paraîtra avancer à droite, elle sera donc rétrograde. En etfèt, menant /u parallèle à TV, Vénus fécule de langle ulv~V/v — \tu — \tv — T\'/, ce qui est la difl'ércnce entre les deux mouvemens apparens qui auraient lieu, si l'oeil _élail immobile: or il est a,isé de voir, qut cette difl'érence sera un maximum, lorsque TV' ou • il est perpeadiculjiire à l’orbite de V'éuus. Le mouvement rétrograde est
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donc un maiimiim dans la conjonction inférieure, et il est nul aprbs la conjonction, lorsque (p est encore une fois 28° 49^- Alors il redevient direct, 'et sa vitesse va en croissant, h mesure que Vénus approche de la conjonction supérieure; parccque l'angle OTo aussi bien que Toi, et par conséquent aussi, leur somme (§. 70.) augmente, à mesure que la droite T O approche de la direction perpendiculaire aux. deux orbites, qui a lieu dans les s>z,vgics. Au reste on verra, que les deux orbites peuvent être tellement disposées, que le mouvement jétrograde n’a pas' lieu du tout. En effét, si l’angle (J) qu'on a calculé pour l’époque de la station (§. 76.) est nui, la station coïncide avec la conjonction inférieure, et la rétrogr.vdation se convertit en station momentanée, pareeque nous venons de voir, qu’elle ne peut avoir lieu, que si. l'angle h la terre $ diminue, et qu’il tic peut devenir plus petit, que zéro. C'est le cas (§. 76.), lorsque r T~ Rl, ou r. : R : : t : T , c’est-àdire si les distances des planètes au soleil sont en raison de leurs révolutions.
Si Rt était plus grand que rT, cj) deviendrait imaginaire, et- les station», n’auraient pas lieu non plus. Ainsi, les observations nous ayant appris que,
toutes les planètes sont parfois rétrogrades , il est probable qu’il existe-
une loi générale dans notre système planétaire, suivant laquelle y- est plus 1^
grand que — . Relativement à Vénus et la terre nous avons trouvé (§. 76.) . = i,6j5.î; et — — — = i,3H3; dono^>— : nous verrons ci-après,
t U filin r u,7ïî / r ‘ ’
qu’entre ces deux rapports il existe cotte loi générale, — J c’est-à-
^rc — est la raison srsquiallère de — .
Les phénomènes des planètes supérieures s’expliquent absolument de la même manière, en transportant la terre dans l’orbite VN M, et la planète supérieure, par ex. Mars, dans l’orbite TER: ce qui transforme la conjonction supérieure O de la terre dans la conjonction T de Mars avec le soleil, et la conjonction inférieure V de la terre en l'opposition T de Mars. La terre, vue de Murs, sera donc directe dans la conjonction (J. 76.), et rétrograde dans l'opposition; or il est aisé de voir, que Mars, vu de la terre, sera direct, stationnaire, ou rétrograde,-lorsque la terre, vue de-Mais, est l’un ou l’autre. La distance géocentrique de la planète supérieure au soleil lors de la station, ou l'angle SVTrzq/
ITO
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{Fig. i8.) est donné par l’équation' sin \>< = - sin Cp (§. 56.), d’où l’on «mülura de la même manière sin , r et / étant la distance
au soleil et la révolution de la terre, et f'r= — , t'~ y
5. 78. Un autre phénomène qui est très-apparent dans Vénus, s’explique avec la même facilité par le système de Copernic, et fut déjà regardé par Galilée comme nne des preuves les plus satisfaisantes de ce système. Lorsque Vénus est dans la conjonction supérieure O (/']?• i7-\ eHe tourne vers
la terre T le côté qui est éclairé par le soleil S, et paraît comme la pleine lune; dans la conjonction inférieure V elle tourne vers la terre le cdté qui n’est pas éclairé, et parait opaque, ainsi qu’on le voit dans ses passages sur le
soleil. Depuis la conjonction supérieure jusqu'è l’inférieure, sa lumière dé-
aroit peu è peu, parcequ’elle nous présente une plus petite partie de soa «dlé éclairé: aussi les lunettes ont fait voir, que Vénus prend successivement toutes les phases depuis la nouvelle lune jusqu’à la pleine lune. Mercure et Mars présentent également ces phases, mais elles sont beaucoup moins sensibles, et Mars ne parait jamais en croissant, mais toujours rond ou bossu comme la lune trois jours avant ou après son plein. Le système de Ptolémée se distingue de ceux de Tycho et de Copernic, par la supposition, que le soleil est, ainsi qiie suivant ces derniers systèmes, dans la ligne TP {Fig. >5.), mais deçà Q ou delà P, au lieu d’être au dedans de l’épicycle P/^Q. 11 faudrait donc suivant Ptolémée, qu’à égales digressions
9u soleil dans la partie supérieure et inférieure de l’orbite, comme en r et •w, les phases de Vénus fussent les mênres, et sa lumière ne pourrait décroître continuellement de P en Q, ce qui est eflectivement le cas. Si le soleil était en deçà de Q ou au delà de P, Vénus paraîtrait pleine ou opaque, aussi bien en P qu’en Q. On ne, peut donc satisfaire aux observations, qu’en supposant que le soleil est en dedans de l'épicycle, ou ce qui revient au même, que la planète tourne autour du soleil. C’est donc une confirmation complote du système de Copernic ou de Tycho, et les preuves précédentes du mouvement de la terre font voir, vjue le dernier système n’est pa* admissible.
lit
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. ■ S- 79. Le développement des differentes phases suppose quelques théo» rèmês de. la perspective, qu’il sera bon de rassembler ici, parcequ'ils sont d'un fréquent usage dans l'astronomie.
, Si la distance d'un objet est telle, que l'oeil ne peut pa» distinguer les distances des différentes parties de cet objet, on attribuera & toutes les parties le même éloignement j c'est-à-dire on supposera que l'objet entier est situé dans un plan perpendiculaire au rayon visuel ; ou ce qui revient au sème, on confondra l'objet avec la figure qui naît des points d'intersection des droites, menées de l’oeil à chaque point de 'l'objet, avec un plan perpendiculaire à la droite, menée de l’oeil au centre de la figure. Cela posé, si DAE {l'ig- 19-) est un cercle décrit du centre C et du rayon CK — a, et que l'oeil se trouve en O; ayant mené OC~c, OF perpendiculaire au plan du cercle, FC qui renoontré la circonférence en A, et le diamètre DE perpendiculaire à FA; OCF = ACD=tb i^ra l’inclinaison du rayon visncl OC relativement au plan du cercle, et D£ est perpendiculaire au plan O CF, d'où il suit que OCD, OCE, 'ACD, ACE, sont des angles droits. Imaginons qu’un plan passant par DE et perpendiculaire à OC, soit coupé par' les droites OA, O Y, etc. en a, y, etc. alors le cercle parifftra à un oeil fort éloigné comme la courbe DyaE, et ayant mené YX perpendiculairement à DE, OCa, OXy, seront des angles dioits. Les coordonnées perpendiculaires seront donc, pour le cercle CX— j, XYrrY, pour la projection CX = ar, "Ky—j, et le cercle fournit l’équation Y*“<i® — A cause de la grande distance il faut supposer les lignes OC, OX, parallèles entre elles; W'C.A, XY, étant aussi parallèles, on a OX Y OCA i8o* — 0, d’où l’on conclura à l’aide du triangle XYy, Y ~ ce qui étant substitué dans l’équation Y‘=:u^=:r% donne ponr la projection cette équation:
y® — sin’ $,
qui est celle de Vcllipse, dont le ginnd axe est ao:r:DE, le petit axe —^aain0 — aCa. Il en résulte, qn’un cercle très-éloigné, ayant une situation oblique relativement à l'oeil, parait comme une ellipse, dont le grand axe est au petit axe comme l’unité au sinus de l'angle sous lequel la droite, menée de l’oeil au cculie du cercle, est inclinée a son plan^ le petil axe Ca étant
lit
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«itué dans le plan O CF <]ui passe par le rayon visuel OC perpendiculaire* meut au plan du cercle.
§. 8o. Suit {Fig. ao.) V le centre d’une planfete A CED, S le soleil, T la terre, AB, CD, deux cercles passans par V .perpendiculairement à SV, TV: il est visible, que AEDB représente riiémisphére de la planète qiii est illuminé par le soleil, et CA ED celui qui est visible sur la terre. Ainsi le -segment AC, étant opaque, ne sera pas visible sur la terre, ensorte que le demi-cercle VA est la limite de le portion du disque planétaire qu'on peut vois sur la terrej et cette limite paraîtra en forme d’une demi -ellipse, dont le petit axe est au grand, ou au diamètre apparent de la planète, comme sin AVT à i (§. 7g.). L’oeil en T verra donc le demi-cercle DVE plus la demi-ellipse EVAj et celte surface est, suivant la nature de l'ellipse, À la première, comme le petit axe est au grand, c’est-à-dire comme sin A V T à I , ou comme VF à VC, AF étant perpendiculaire à CD. .Tout le disque visible est donc au disque entier, comme :
DF : DC : : r -|- siii A VT 1 a : : I -1- cos (p : 5, 1
$=TVS étant l’élongation de la terre du soleil vue de la planète. Si l’on veut introduire Yélongation géocentrique de la planète du soleil VTSr:4'. il faut connaître le rapport des distances TS = r, VS::=B, d’où l'on tirera sin<pz2 — sim}', donc
DF:-DC:^i-f/(.-f^\ sin»
Dans la conjonction supérieure O (/(Jtr. 17.) on a <ÿ=:TOS=:o, et r-f-costjîzrï; l'ellipse se transforme donc en cercle, et l'on voit le disque ci.iier de la planète illuminé. Dans la conjonction intérieure V on a (J) r:: TVSrziSo*, et 1 -|- cos $ O : la planète disparaît.
Si la terre est en A {Fig. 17.), et une planète supérieure en R, ^ -ne peut jamais aller au delà de la plus grande digression de la terre du soleil SR.\, pour laquelle on a sin ce quj a la plus grande
valeur relalivement à Mars, où ^=ri, donc sin 0,6. 6 Ij
cos$ — o,7rr4j=^: conséquemment, le seginent visible de Mars, lorsqu’il est
tin miiiiriwm , esl au disque entier, comme 7 à 8; et ce rapport est aisés
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dînèrent de l’égaUté, pour rendre le« pha*e< de Mars sensibles. Relativement a Jupiter — 5, a est trop grand, pour que scs phases soient sensibles: en
, eirèl, cela donne 4>— le segment s’isible de Jupiter est donc toujours au disque entier dans un rapport plus grand que ig^ à aoo, qui ne peut être distingué de l’égalité. C'est à plus Ibrte raison le cas de Saturne et Uranus.
Aucune planète n'a de phases aussi sensibles que Fifnus. Près de la conjonction supérieure elle parait entièrement ronde et éclairée, après avoir été è l’occident du soleil, et par- conséquent brillé avant le lever du soleil, sous le nom de Phosphore ou de Luci/ir. Après la conjonction supérieure Vénus est à l’orient du soleil, et brille après le coucher du soleil, ayant le nom li’Nesper. En approchant de la conjonction inlérieore, son disque illu> miné par le soleil prend la forme de croissant qui, en devenant plus mince, ressemble à un £1 courbé, qui disparait entièrement dans la conjonction intérieure. La portion de la planète, qui renvoie de la lumière à Is terré, diminue de plus en plus, mais l’intensité de celle lumière augmente en même iems, -fc mesure que Vénus approche de la terre. Il y aura donc une certaine digression, où sa lumière sers la plus grande; et il est aisé de U trouver, en supposant que les deux orbites sont des cercles concentriques.
8i. Il est connu par les principes ûèia Photom^fn'e, que la quantité de lumière qu’un point ou corps lumineux renvoie è'I’oeil, est en raison inverse du carré de sa distance. Or la lumière que Vénus renvoie à la terre, ne parlant pas du disque entier, mais seulement d’une partie qui est h la surface d'un grand cercle du globe de Vénus, comme i cosT.VS à a So.) (Pip. îo.), il est visible que la lumière que Vénus nous renvoie, sera comme
•î — , ce qui doit être un maximum. En faisant ST=:H, SV = i*,
T V = sr, on a
cos T V S zz
+ r» _ RS
et 1 -|- cos T VS
(x-4-r)S— RS
En dilTérenlianl celte expression
et la lumière sera comme par rapport à x, r et R étant supposés conslans, le, cas du maximum dounerti réquation: — r*), d'où l'on tire
x = _ar-|-y(3R»-f ,^), • ■
»i4 ASTRONOMIE RATIONNELLE et eu «ubstiluant r = R . o,7i333j
t)r cos VTS étant =: il si l’on y substitue t;=:R.o,‘5î333 et x~
R, 0.43; on aura cos V TSn;o,76gt3 et VTS=:39®43', ce qui est la fligression de Vénus du soleil, lorsque sa lumière est la plus brillante. Comme Vénus par*
Tient II cette digression deux fois de chaque côté du soleil, avant et après la plus grande digression qui est de 4<>*, il faut observer que la plus grande lumière répond à la digression de ,t9®43', qui arrive entre la plus grande digres-
sion et la conjonction inférieure, attendu que x est moins grand que R.
§. 8a. Les orbites planétaires , en s’écartant des deux côtés de l’écliptique,' ne peuvent pas être situées dans le plan de l’écliptique: elles le couperont donc sous un angle qui est appelé Vincliniùson de l’orbite planétaire, et qui est égal à la plus grande latitude de la planète. Si le plan de l'oibitu passe par la terre, les .plus grandes latitudes géocenliiques des deux côtés de l’écliptique doivent nécessairement être égales; et si ce n’est pas le cas, il est certain que la terre n’est pas toujours dans le plan de l'orbite planétaire ($. 70.). Or les observations ayant prouvé, que les plus grandes latitudes des planètes.., dans chaque révolution, sont fort dilTérentes l’une de l'autre, an point que celle de Vénus change de 1* à 8®; et ce changement ne dépendant pas de la longitude de la planète, mais de sa situation relativement au soleil: c’est une preuve géométrique que le système de Ptolémée n’est pas admissible, et il était naturel d’après cela , de rapporter des planètes au soleil et non à la terre. On chercha & déduire les latitudes héliocentriques des géocentriques que les observations donnent, et qui changeaient trop irrégulièrement -pour pouvoir être les véritables latitudes: on trouva, que les plus grandes latitudes hélioceniriques des deux côtés. de l’écliptique étaient constamment égales, et que le changement de latitude, étant comparé avec les longitudes héliocentriques, suivait exactement la loi qui, conforméraent à la géométrie, dpit avoir lieu, lorsque deux plans se coupent. Il fatlait donc conclure, que les plans de toutes les orbites planétaires traversent le soleil et non la terre, et que par conséquent les planètes tournent autbur du soleil et non pas autour de la terre. Cette recherche suppose qu’on peut trouver là longitude et lati-
tude héliocentriques d’une planète, les géocentriques étant données, et récipro* quement; et il est aisé de voir, que chaque observation ne donne qu’un seul angle. Pour trouver les. autres angles du triangle,- il faut connaître le rapport des côtés; ensorte que toute la théorie des planètes dépend du problème, de trouver leurs distances au soleil ou à la terre par rapport h celle de la terre au soleil. Les méthodes ingénieuses, imaginées par Kepler, pour résoudre ce problème, seront exposées ci-après: elles sont fondées sur les formules trigonométriques qui servent à comparer entre eux les lieux géocentriques et héliocentriques des planètes: pour éviter des répétitions inutiles, ces formules vont être rassemblées ici. Elles serviront non-seulement à calculer pour une époque quelconque le lieu apparent -d’one planète, à -l'aide des tables, son orbite étant connue, mais aussi à corriger ses élémens par le moyen des observations: elles sont donc la base de la théorie des planètes, et nous indiquent la roule, par laquelle on est parvenu à connaître te vrai système planétaire.
§. 83. Soit [^Fig.^i.) YAB l’écliptique, coupée en A et D par le plan
ou la projection de l'orbite planétaire sur ta sphère, MAD13, V le point
vernal, VA B l’ordre des signes, suivant lequel les longitudes se comptent, et le mouvement de toutes les planètes se dirige. Les points d’intersection A, B, sont appelés les noeuds de la planète, et spécialement le noeud ascendant (f3) est le point A, où la planète s’élève au dessus de l’écliptique vers le nord, et B est le poeud deseendanl (ÜA .où la planète descend vers le Sud. L’angle sphérique CAD=v, sous lequel ces deux plans se coupent, est l’ôÿ dinaison de l'orbite. Maintenant il est aisé de voir que, A CB, A D B, étant les communes sections des plans des oibites de la terre et de la planète avec la sphère céleste, dont le centre est occupé par le soleil, et par conséquent de granits cercles, tous les problèmes dont il s’agit ici, pourront être résolus à l'aide de la trigonométrie sphérique. En eliét, la planète étant en I’, et PL un cercle de latitude, PLz:p sera la latitude, et VALiiizX la longitude hé- ) liocentrique de la planète, V A =: J la longitude du noeud ascendant: L est le lieu réduit à féclipüque, P le lieu héliocentrique de la planète dans son orlnte.' Alin que ce dernier soit peu différent de la longitude dans l’écliptique VAL, il n’est pas compté du noeud A , mais d'un autre point M dans
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l’oibile, le noeud A csl aunsi éloigné que du poin! vcmal T, en-
rorie qu’en ajouliml AP au-c TA, on a la longitude de la planële dans son orlite WAP = L=J-f-AP I^ dÎNiance de la planële au noeud asoenuant, QU AP = a:=:L — J, eal appelé Xargument de latitude, parceque la lalilude on dépend immédiatemenl j el la diiléience entre les longiludes dans loi bile «t dans récliplique, A P — A I. =r a — A L =: L — )< = f , est la réduction à Piciiptique, à l'aide de laquelle on liouve chacun des angles L, X, I autre élunt donné, par une simple addition ou soiislracliun, LrzX-j-f, X:^L — f. Lin* çlinaison » étant connue, le triangle A LP fournit les équations suivantes:
I -t-cu» V (aii|;y a «ec^a — aif 'a^»o J
Sin a a sin ' y ' ^ i -j- a siu^a ^sin 4 *■■*+ a ^sin — J -}-cet.^,*
A l’égard de toutes les planëles de notre système, excepté une ou deux des nouvelles planètes, il siillit do développer l’expression précédente jusqu à la sixième puissance de y, leurs inclinaisons étant au dessous de ^ ou 8 degrés,
dont lu sixième puissance est 0,00000^4 ou 1 i secondes. On aura donc . y y y5 yS / . y .* y’ y^ ” , i® / . y X"* y+ ï®
V“T = T -45 + 5^4^.’ r’i; =4 + -Tê-;-6»
tenge- - stn sa 4-.- sin» a (. - ^ ..n^«j -
— j»in a a 5 I 4- — (6 sin*a — j i-4- (i — 3o ain^a 4- 9° sin^ a) C •
ai / ' ' ' ' 36ü ' '' 1
Or f étant = tang f — un trouvera
^ I -+- ^6swi»o — 1 ) + — 3osin»o-|-90siB‘*o ^ (sinao)»^ ^ .
f — — sinao
En substituant ici sin»a —
ii'ta "Tr; ? ■
cui y a I CO» 4 Cl — : 1 S î
(sin a O » —
1 — eo» 4 1*
il viendra
V. ( — — ( I -4- *r + -y- '• sin a O — — ( I 4- — sin 4 “ 4 s>n « <»•
' 4 V ' B ' 7*0 / îa \ ' 3/ ^ ' igt
Pour une plapète çoiniuc Pallas, dont linclinaisoa est do J4'’ ^ dô", il fau-
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drait ddvelop^r l'expression piécétiinile au luoini jusqu'à la liuitifeipe puis* sance, ou calculer iiiuuéùiatement tang AL r= cos y lang a, ce qui donnera { O — AL. • ,
§. b4- Soit {Fig. aa.'^ S le soleil, T la terre, P «ne planàte hors du plan de l’ecliplique: les parallèles SY, TY, éiant dirigées vers le point ve»* nal duquel se comptent les longitudes suivant^ la diiertion YP; on connaît, par' les tables ou par observation, la longitude du soleil YTSrrQ et YST — 180* — Or d'où Ton conclura la longitude hèliocentrique de la terre suivant la direction YP, 36u® — YST =: i8o®-j- O- Ayant abaissé PL perpendiculairement à l'écliptique, lu longitede héliocentrique de^le planète sera YSL=iX^ sa latitude hétiocentrique PSL = p, la longitude et latitude gëoeentriques seront YTL=;X', PTL^P'i PS = B, PT = R', sont les tirait* distances de la planète au soleil (^à laquelle on donne aussi le nom de rayon vecteur) et à la terre, LS=D, LT — D', sont appelés distances accourcies. Si TL et S Y se coupent en /, on aura S LT = Y/L — YSL = YTL — YSL = X'— X j cet angle au lieu de la planète réduit à l'écliptique L, qui est la difTérence entre les longitudes géucentri<|ue et héliocentrique, a été appelé panUtaxe annuelle de la plauèle ^proslai>haertsis orbif)-. en eOét, c’est le rayon de l'orbe terrestre ST, vu de la plauète L. Les deux autres angles du triangle l'SL sont désignés dans les calculs uslronomiques par les termes suivans. L'angle au soleil TSL est appelé commutalioni c'est la dillérence des longitudes Lé* liocentriques de la planète et de la terre.JL'angle à la terre LTS est l’é/on* gation de la planète du soleil, ou la dillérence des longitudes gëoeentriques du soleil et de la planète. Si P ou L est une planète intérieure, la parallaxe annuelle S LT est susceptible de toutes les valeurs depuis zéro jusqu'à J6o°: elle est nulle dans la conjonction supérieure, et 180* dans l'inFérieure. Mais si L est une planète supérieure, la plus grande valeur de la parallaxe ennuelle zz: ( a lieu , lorsque la droite menée de la planète a la terre touche son orbite: nommant donc r le demi-diamètre de l’orbe terrestre, on aura sin £ " ^ ou ~ ; ej dans toute autre situation on aura sin paraît, ann. ^
sin élongation! la parallaxe est donc nulle dans les sy zy gies, et un maximum dans les quadratures. * . '
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Tous les calculs des planètes dépendent de. la solution des triangles TSL,-PSL, PTL, dont le premiee est dans lécliptique, et les deux autres sont perpendiculaires à ce pian. Maintenant il faut distinguer deux cas. Si l’on cherche, par la théorie ou les tables,, le lieu apparent de la planète, c’està-dire le lieu géocentrique par le naoyen du lieu héliocentrique, on cohnàlt O, à, (3, et le rapport entre les distances de la planète et de la terre au soleil, PS = R, TS=:r: ces distances sont exprimées dans les tables, par des nombres dont l’unité est la valeur moyenne de r = t ; l’angle O donne en même tems la longitude héliocentrique de la terre, ÿ =i8o*-f-0' En nom- ■snant donc > la commutation TSL, et t) l’élo’ngation LTS, on aura dans les triangles TSL et PSL,
IX. lyzr D y (D’-l-r'— a D rcos
sin T}
Dans les triangles PSL et PTL, on a PL=: D tang (3 — D'Iangiî', d’où l’on lire D tiy ::tg|3': Igpj et dans le triangle LST on a D :D':»sin»: sin7, trou il suit sin » ; sin 7 :: taiig (3^ : tang P; le *irms "de Pélongalion est au sinus de la eommulation, comme la tangente de la lutiUide géocentrique est à la tangente de la latitude héliocentrique. Cela donne encore les équations suivantes:
Xll. R' = D'sec P'. ^
Pour disposer la lormule VI II. plus raropblement à l’usage des logarithmes,
on, cherchera l’angle subsidiaire (p au moyeti de l’équation tangtf— — j^col— ^
après quoi l’on aura » 90” -f- cp — -, et SLT^tgo* — tp — -. Si les ta-
bles ne donnent que les logarithmes de D et r, on 'cherchera deux angles \{/
. et (p, à l’aide des équations, tangrp— — , tang (p = tang (4< — col —, et
’l — — 7. SLTr=9o‘’— <p —
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Quand il s’irgil de déterminer 1rs él^émen» d’une planète par observation, ou de déduire le lieu hèliocenlrique du gëucentrique, les observations et la théorie du soleil donnent les angles^V, 3', n, et le rayon vecteur r; ainsi l’on ne connaît que deux parties du triangle LST{ il faut donc déterminer la distance de la planète à la terre PT^R', par le moyen de la parallaxe, ou par d’autres méthodes qui seront expliquées ci -après. Les quantités connues, X', 3', n. r, R', donneront alors
.D'oint)
XVII. R = Dsecp
La lormule XTV. sera disposée plus favorablement, en calculant, comme cidessus, tang$' = rj cot-^, ou tang\(/;=— et tang tang d/ — 4j*.|cot— ,
ty 7* a f* ' •
ce qui donnera 7 = 9o*-|-(p — et î>LT = 9o* — (p —
$. 86. Pour que les recherches détaillées sur la nature des orbites planétaires, que nous allons entreprendre, soient solides et instructives, elles doivent suivre le même ordre, dans lequel on a successivement découvert les vérités qui composent le système actuel de l'astronomie théorique. Il n’y a peut-étie aucune découverte en astronomie, faite par uile'mélhode directe. On essaya des conjectures, pour expliquer les phénomènes; on détruisit tout ce qui ne supporta pas l'examen le plus rigoureux; et l’on construisit de nouvelles hypothèses, jusqu'à ce qu’on en eût trouvé une, qui était parfaitement d’accord avec les observations, ou qui dqnnait des dilTérenccs si inconsidérables, qu’on pouvait, sans hésiter, les attribuer aux erreurs des observations, ou à des causes inconnues qu'on tâcha de découvrir de la même manière. On calcula ce qui devait résulter d'uqe supposition arbitraire qu’on avait, faite, on compara ce résultat avec les observations, et la différence qui se trouva entre le calcul et les observations, servait à vérifier et corriger la supposition; ainsi on trouva la vérité à l'aide d’une fausse supposition, ou, de
tao ASTRONOMIE RATIONNELLE ce qu"on appelle régula fahi. Les écrits de Kepler piiiuvent , ipie cette méthode indirecte l'a guidé dans toutes ses grandes découvertes. C'est à lui que nous devons presque toute la théorie de l'astronomie j et la route que se fraya- ce grand homme avec tant de succès, doit conduire encore aujour- , d'hui, quiconque désire partager la jouissance de faire des découvertes, et qui ne SC contente pas de remplir la mémoire des théorèmes astronomiques. Les bornes que je me suis préscrites, ne me permettront que rarement, de développer tous les détours qui ont conduit Kepler à dévoiler les secrets de la^ nature; mais je me ferai un devoir,- d’indiquer au moins l'ordre dans lequel une vérité découla de l'autre. Pour apprécier les mérites et les travau.\ pénibles de Kepler, il ne suICt pas de connaitre ses découvertes par la lecture des ouvrages modernes; il faut avoir lu ses propres écrits, principalement celui de Stella fllartis. Il est impossible qu'un auteur d’élémens d’astronomie suive le fondateur de l’astronomie moderne pas è pas; mais il ne 'doit jamais le perdre de vue. Copeinic et Tycho ne' changèrent au fond rien ou peu de chose aux hypothèse» de Ptolémée, pour expliquer la première inégalité des planètes, et Kepler les prit également pour base de sel recherches; mais en les comparant avec des observations exactes, il les soumit à un examen rigoureux, il essaya différentes manières de les corriger; mais, s'étant enbn convaincu api-ès un grand nombre d’essais, qu’elles n'étaient pas admissibles, il découvrit ta nature des orbites planétaires. Il iaudra donc commencer ici par exposer la théorie de Ptolémée, et ensuite' montrer, comment Kepler procéda pour la miner successivement, pour la détruire, et pour fonder sur ses ruines la sienne.
CHAPITRE IV
Hypothèse du cercle excentrique, appliquée au Soleil.
5. 8(fî. C/omme le soleil est de tous les corps célestes le plus important pour nous, et par conséquent celui dont le mouvement a été examiné le premier, les propriétés individuelles de ton orbite ont eu une grande influence sur toute l'astronomie théorique. Le mouvement apparent étant le même, soit que ta terre tourne autour du soleil, soit (jue cet astre se meuve autour de la terre, l'observaleur sur la terre verra le mouvement tel qu'il est en efl'èt, et comme s'il était placé au centre du mouvement. Il est donc possible, de déduire immédiatement des observations géocentriques le mouvement du so> leil, ainsi qu'on l’à vu dans le premier Tome; mais tout cela ne se rapporte qu'au mouvement sphérique, c'est-à-dire aux angles que la terre déerit autour du soleil, ou à sa vitesse angulairé, très -ditTéreule de sa vitesse réelle qui dépend à la fois de ces angles et de là distance. C'est de cette distance que dépend la natuée de la cqurbe décrite par la terre; nous avons dit relativement à celte distance, tout ce qu’on peut conclure de la grandeur apparente du soleil (I. §. i35. suiv.); c'est que la distance varie sensiblement, et toujours en raison inverse de la vitesse t'n> soleil. Mais les obserr'alions du diamètre du soleil ne sulllscnt pas, pour déterminer les distances avec quelque précision: cela ne peut se faire qu'en comparant le soleil avec les planètes. Il faut donc commencer ici par détenniner l'orbe terrestre, autant que cela peut se faire sans le secours d'autres planètes, ce qui donnera lieu à rc.\position de l'hypothèse du cercle excentrique, adoptée par Plolcmée. Cette hypothèse qui n’était destinée qu’à expliquer ou plutôt à calculer les inégalités du soleil, détermine en même tcms lcs dilTérentes distances du soleil; et ceU
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te circonstance fournil te moyen de vérifier l’hypothèse pur le moyen des ilislançes, conclues des observations indépendamment de l’hypothèse. Kepler •mpluya pour cet ellèl particulièrement la comparaison du soleil avec Mars qui approihe beaucoup do la terre dans l’opposition; et par ce miiyen il par* vint it la lois à découvrir les véritables orbites du soleil et de Mars, dont les distances à lu terre et au soleil devaient uccessairement être déterminées par les mêmes observalionsi
Après le mouvement rectiligne, Te pfiis simpîe est sans doute le mon- Tcment circuLilre et uniforme, qui est aussi le seul qui, d’après la rigueur des anciens, puisse être consruil géométriquement. Il était donc bien naturel, de supposer ce mouvement dans les corps célestes, auxquels on attribua une perfectiuii singulière ^'), et d'arlopter cette hyputlièse, ;usqu'à ce que le con* traire serait démontré. Mais pour expliquer les cbangemens de la distance et de la vilesse, il fallait supposer, ou que le mouvement, quoique ellecli* vement circulaire et uniforme, ne nous parait pas (et, pareeque la terre n’est pas placée dans le centre de ce cercle,, ou ce qui revient au même, pareeque le mouvement réel est composé de plusieurs mouvemens simples; ou que le mouvement est eOeclivcmcnt irrégulier; ou enfin, qu’il ne se tait pas dans le cercle, mais dans une autre cuurbe. Kepler, après avoir examiné successivement cbacime de ces bypotlièscs , aperçut enfin , que toutes les trois avaient lieu; c’est-à-dire que le soleil M’occupe pas le centre des orbites planélaircs, et que ces orbites ne sont ni circulaires ni parcourues- d'une manière* uniforme. Mais aussi longtems que cela n'élait pas démontré, il était naturel de s’eu tenir à la première bypotbèse,
J. Supposons if ig~ ad.) que le soleil décrive uniformément le ccrtle ASGB, et que la terre ne suit pas dans le centre C, mais dans un autre point T. Cela posé, et ayant joint les points C, T, par la ligne droite AE, il suit de la nature du cercle, que A et B sont les puiuls de la circonférence, le plus et le moins éloignés de la terre TiASB est le cercle excentri(/ue, CT ï excentricité , A \'<ii>ngée on Vaphélie , B le péri fiée ou péeiliélie, et
(l) JJb. iX. eihui tirctéfare/i^w mums dÎTiuonuu- cvrponuu Dw '
iviîit coOTfuiuDli aO(i« iovidÎAdù» «l diMiaiUtuio ius^e «bcKU”
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AB 1s Vsgnt des apsides. Si, d’un Heu quelconque du soleil S, on a mené
les droites SC, ST, ATSr=v est la distance apparente du soleil à l’apogée,
ou Vahomalle vraie; ACSrzft est l'anomalie vue du centre, laquelle, suivant
l'hypotbése de runifonnité du mouvement, est proportionnelle au tenu, et
par celle raison a été appelée anomalie moyenmt la diflérence entre ces deux
anomalies, ou l’angle CST=:n. — v, est Véçualion du centre. Ayant mené les
parallèles CV, TV, vers le point vernal, VCS etVTS seront \es longitudes
moyenne et vraie du soleil, et leur dilTërence est égale à l’équation du centre
— V. En nommant AC~a, CTn=c, et la distance variable du soleil k
la terre, ou le rayon vecteur TS = r, oa aura dans le triangle CST,
sin [tt — rfc — sin v,
c et O étant des quantités constantes. L’équation du centre n — f est donc nulle, et les deux anomalies sont égales, dans les apsides A et B, où v—o
ou uTzriSo’j elle est un maximum, sin (fi — '«') — si x> ru 90* et v~ elle est posiiive, Panomalie Vraie étant moins grande que la moyenne, dans le demi-cercle A SB depuis l'apogée jusqu'au perigée; elle est négative, et l’anomalie vraie est plus grande que la moyenne, dans le second demicercle du périgée k l'apogée^ l'équation a les mêmes valeurs k égales distances k Fapogée et au périgée, pour v et 180* — v, par ex. en S et en R, ATS étant z=:BTR. On a dans le même triangle
. a lin IX
lang V rr ,
t + a cai ^ '
. . i v a a U. { a -V c . COJ , , ■
dont la diflérenlielle est — ^ , ou k cause do
eut* V (c -+* a cyj ji,)* '
„ (e-+- rt cos
cos*t) —
0“ -f s a c ■ COI fx -<■ e
O J IX (a e cos ii)
«’ -t- a a e cm tx c* *
du et 9, IX étant les vitesses nngultiires du soleil, vraie et moj'enne ou constante. La vitesse vraie est donc ég.ile à la moyenne, lorsque cos n — — — alors on a c-j-flcosn“o, dune cosvrro, et u rr ATG rr: gu*. lai vitesse vraie est plus grande que la moyenne, si cos ^ a une valeur négative plus grande que elle est plus petite que la moyenne, si cos )x est positif, ou que sa
valeur négtKive est moins grande que dans le premier cas v est un angle
ia4 ASTRONOMIE RATrONTfEtLE «blus, (Tun$ te teconiT -u est aigu. Conséquemment, la vitesse vraie est plus petite que la moyenae de A en G, et plus grande de G en B: elle est dons plus petite que la moyenne dans une partie de l’orbite solaire, plus grande que la moitié, et le soleil emploie plus do tcms,.à parvenir du mouvement le plus lent en A au mouvemcnl moyen en' G , que de celui-ci au mouve> ment le plus vite en B.
En nommant les vitesses vraie et moyenne, u et m, et ditTérentianl L’équation précédente entre du et dp.,, on trouvera, pareeque m ou dp est constant^
O c m J P sin P (a’ — e*!
^ (a® -f- a û c COI fi. ^
d'où l'on voit que les variations de la vitesse dans chaque point de l’orbite sont à pou près en raison de sin p, et toujours de môme espèce. La vitesse va donc en croissant depuis l’apogée A jusqu'au périgée B , et en décroissant dans l'autre demi-cercle; elle ne change qu'insensihlement dan» les apsides, et par conséquent est un minimum ^i'dns l'apogée, un maximum dans le ' périgée; elle change le plus rapidement è go degrés des ajuides.
La distance du soleil à la (erre,, ou le rayon vecteur est (a -1- c 4- 2 a c cos pj “ — : ^
ce qui est en A un maximum, TAi=a-{-c, en B un minimum, TD =
La distance moyenne est donc a, ou le demi'-diamëire de l’orbite: cette valeur a lieu en H, oùsinpi^inv, pzr i8o*^ — v, etcospzr lê point
H se trouve donc, en élevant sur CT comme' base un triangle iioscële.
§. 88. Toutes ces particularités du mouvement esxentrique sont telle'ment d'accord avec les observations, que le mouvement du soleil en général s'explique parfaitement par le moyen du cercle excentrique: c’est poarquoi Ptoléméc l'employa, non-seulement pour cet eflèt, mais aussi pour expliques la premiire inégalité des planète* (‘)- Plusieurs des anciens préféraient cependant \\!picycle, que Ptolëmée réserva pour expliquer la seconde inégalité des planètes; car iL est aisé de voir,, que ces deux hypothèses sont équivalentes. En elTêt, le soleil parcourant l’épicycle AlK contre l’ordre des signe*de A en I, pendant que le centre de l'épicyclo D avance sur la périphérie
(1) Almc^. jU>. lil, Cmp. 3. L. JA C. i.
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J'ün cercle DFE dont le centre T e«t occupé par la terre,. snU’ant l'ordre des signes de D en F, ce cercle a été appelé le eonceuln'i/uc {i.iMxirTçtt) , el à l'égard de Tépicycle,. le cercle portant ou défirent mou-
vement du soleil, conformément à cette b^pothëse, est que les deux angler>décrits en même tems par le soleil autour de D, et par D autour de T, sont toujours égaux et en raison du tems. Le soleil est donc le plus et le moins éloigné de la terre T, en A et en K ou lorsqu’il se trouve dans la droite . qui joint les deux centres T, D. Le centre de Tépicjcle ayant parcouru de D en F l’anomalie moyenne DTFr=n,. Tapogée sera en L, et le soleil aura décrit l’angle LFS=:n‘' Tanomalie vraie, est donc DTS~v, la distance TS~r. Or LFS étant =FTD, les lignes FS, TA, sont parallèles entreelles: on peut donc expliquer le mouvement entieVr en imaginant quo l'épi.cycle est un disque solide, et que le soleil est fixe dans un point S ou de ce disque qui lait une révolution autour de Tr sans tourner autour de son centre D ou F;, eiuorte que le soleil, demeurant toujours dans le rayon de Tépicycle FS qui est parallèle à. TA, n’a lui-mème aucun mouvement^ mais prend part à celui de Tépicycle.. L’équation du centre est donc, suivant cette hypothèse, FTS=ft — r, et en nommant le rayon du. cerôle con-- «entrique TD“TF=é, celui de Tépicycle DAt^FSzzc, on aura sin (|j. — .
e . e . r __ èiinLFS-
— sinFST =: J 8inDTS:z:^sinT j et le rayon vecteBrseraTS=:r — ^ —
formules avec- les précédentes (§, 87.), on vcrra-
qu’elles sont équivalentes, si Ton fait e—c,. ou ^ Le rayon cUr
Tépicycle est donc ici, ce que dans les premières formules était Texcenlricitéy et Tanomalie moyenne étant donnée, l’équation du centre, Tanomalie- -vraie, et le rayon vecteur, bref, le lieu vrai du soleil est trouvé, suivant: les deux hypothèses, par les mêmes fonnulesc elles donnent donc absolument) les mêmes résultats (*).
$. 89. Il suit de ce qui précède que, quelque hypothèse qu’on adoplep le mouvement du soleil est entièrement déterminé, si Ton connaît l’excentricité du cercle excentrique, et la position des apsides, ainsi que Té« .
poque oît le soleil a passé par Tapogée. La inélhode des anciens, qne Tto* lémée nous a transmise ('), est fondée sur la dillérence entre les lents que le . soleil emploie à parcourir chaque quadrans de son orbite, on sur la rilesse du soleil, qui augmente, fc mesure quTl approche du périgée ($. 87.). Soit {Fig. 240 T la terre, TT, TG, T£:, Tfe, étant dirigées vers les points de printcms, d’été, d'automne, et dliiver; le soleil, en parcourant son orbite ADBE, sera au commencement de ces quatre saisons dans les points H,
D, G, E. Les observations des équinoxes et des solstices donneront donc les durées des quatre saisons: appelons donc r, S, O, les tems que le soleil emploie h décrire les arcs HAD, DG, etGEH. Suivant les observations (TH ipparqiie, il était 1^94^ jours, jours, et le reste de Tannée 0zri78|
jours: donc, à cause de l'uniformité du mouvement, les arc HAD, DG, GE II, étaient entre eux comme les nombres 94, 178,25. Or HDG = 187 étant plus grand que GEH, et HAD plus grand que DG, il en résulta, que le centre C de l'orbite était nécessairement dans le quadrant in printems TT®. Le mouvement moyen du soleil est pour 94,5 jours ~ 9t“8'37"=:HD=:o, pour 92,5 jours =9i“io'ai"z:;DG=p, partant HDQ“ i84*i8'58", et GEH = i75*4iV'z='y. Ayant donc mené ICrf, IIL, parallèles à ST», et FCA, DK, parallèles à TTû, on ‘aura Ud= =gj»9'a9", Dr/=: «— Hrf = 59'8", HA = Hrf— 90»=aV»S". Faisant donc, comme ci-dessus, CA = CBz=a, CT = C/ qn aura ''
DK ~ C F = a sin a . 0, 0172; et
HL TF sin HA . 0,037616; donc • _ c = y(CF*-|-TF=) = a.o,o4i4, ou
Texcentricilé — = o,o4i4.
Cest aussi le sinus de la plus grande équation du centre C$. 87.^ laquelle -
est par conséquent a*2a'2i",5. On a aussi tang CTF n — z:: , d’où
Ton tire CTF = 24“32'58",6; et la
longitude de Tapogée A 65® 27'!", 4- Ftolémée trouve par le même calcul,
a = 93®o', P~9i®m', Dr/zzSg', HA=2®io', — ~ o, o4'666,
(1) Almag. tii. IIJ. Cap. 4.
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CTF=: 24*^0% ^ longitiule d« l’apogde “ 6ô*3o', et la plus grande ii|ualiun du centre =r u* aj'.
Si l’on applique cette méthode au tems actuc], où t~ 92 jours 22 heures, #rr 93 jours i3^h. partant orzgi^dâ', (Î=:92®i4'/ H D G=: •83*49', GEH'^ 176*1 •', Ui/=: 9i*ô4',5, D</rr — i9.',5, H/i— i“ô4'r5î I® centre C se irouvern au dessuu» de F dans le quadmns ©Tû, et l’on aura tangFTC >
ce qut donne FTC — et la longitude de l’apogée ~ 99*40', ce qui
est précisément sa longitude pour l’an 1811. L’e.\centricité se trouvera =20,03378 et lu plus grande ëqnation du centre “•*56' 9", trop grande de a5''. Il s’en surrruit que, depuis le teros d’Hipparque, la longitude de l’apogée eût augmenté de 34* i3', et re.vcenti icilé diminué de 0,0076; ce qui donnerait tes variations séculaires de -f-*“4^^ d ‘I® — o,ooo4-
Cette méthode suppose, non-seulement que les 'observations des équinoxes et des solstices sont très-exactes, mais aussi que l’orbite solaire est «n cercle parlait. Si l'on prend pour base des observations, faites hors des équinoxes, on trouve des différences considérables, surtout à l'égard de la position des apsides ; ce qui fart naturellement soupçonner , que l’hvpo* thèse iTu mouvement circulaire n’est pas juste. Pour décider cette question, il iaut des méthodes qui ne supposent pas l'observation des équinoxes on des solstices, et qui, aa> lieu d’être bornées au cercle, puissent être appliquées à une courbe quelconque. ^ . * .
• * J. 90. La meilleure mclhode pour délermi'ner la h'gne -des apsides, est
due ît Kepler qui en lit la première application îi Mars (*). Elle ne suppose rien , si non que l’apogée et le périgée soient avec la terre sur une Kgne dniite, ou éloignés l’tft de l’autre do 180*, et que lu ligne des apsides partage l’orbite solaire en deux portions égales et semblables que le soleil parcourt en teras égaux. Ces cundifions sont légitimes d’après les observations, et les seules qu’on puisse supposer comme une hypothèse qui sera soumise i un examen rigoureux, parce qu’autreuieiit l’orhitc solaire serait une coUrbe si inéguliète, qu’elle n’adinetlrait aucune recherche astronomicuie.
(.1) IM êfllA Xhlî*
ASTRONOMIE RATIONNELLE
laS
L’orbite folaire étant la courbe ADBE (f>g. a5.) et la ferre en T, toutes les droites menées par T, comme "V ab, AB, DE, partageraient l'orbite en deux portions égales, si elle était un cercle décrit du centre T. Mais si le centre est dans un autre'point C, il n'y a qu’une seule droits par T, qiti puisse partager l’orbite en deux moitiés, savoir célle AB' qui passe par C: toute autre ligne divisera l’orbite en deux parties inégalea, dont la plus grande renfermera le centre C et l’apogéo A. Il est vrai qu'il y a des cas, où, la distance du soleil à la terre changeant continuellement, néanmoins chaque droite par T coupera l’orbite en deux parties égales et semblables; ce qui a lieu dans toutes les courbes douées de diamètres et d'nn centre, par ex. l'orbite solaire étant une ellipse autour du centre T. Mais alors toutes les droites par T seraient des diamètres de l’ellipse, donc Tapogée et le périgée, la plus grande et la plus petite vitesses, etc. ne seraient pas éloignés l'un de l’autre de i8o*, mais de 90*: ce qui est contre l'ex- _ périencc. Si donc l'orbite solaire est une courbe douée de diamètres, il est certain que la terre n'est pas placée au centre, mais dans un diamètre prin* cipal: ce qui suffit pour autoriser les suppositions précédentes.
La portion 'VA:2: est plus grande que dli'BT; ou plutôt, le soleil mettra plus de tems, à décrire autour de T les 180 degrés qui répondent ù J'arc VAdè, que ceux qui répondent à l'arc non-seulement pareeque
le premier arc est plus grand, mais encore pareeque, d’après les observations, il confprend le mouvement retardé aux environs de l’apogée A, tandis qbe le dernier a.'c contient le mouvement accéléré près du périgée B. Il est aisé de voir, que cetlé différence croîtra, à mesure que les droites 'V' i£!:, AB, , s'éloignent l'une de l'autre, et qu’elle sera la plus grande possible,- lorsque ces deux lignes se coupent perpendiculairement, de sorte que Vdl; coïncide avec DE. De fautre côté, si Vdl: approche de la ligne des apsides AB, usqu’ù parvenir à la situation ab, la portion YA£!: acquiert tes degrés d'accélération compri.« dans l'angle £k'ïb, en perdant les degrés de retardement de l'angle YTo, qui entrent dans la moitié dèBV: les teuis, employés à décrire ces deux moitiés, approcheront donc de l’égalité, mais ils ne .seront pas parfaitement égaux, à moins que V:£: no coïncide avec la ligne des apsides
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' A R; la valeur plus ou moins granije de ces deux tems servira donc à juger de la grandeur des angles VT A, oT A, oTA, etc.
Si parmi les observalioiis du suleil , faites journelleinent pendant une ' année entière, on compare deux à deux toutes celles qui suut diumétralcment opposées, comme T, et a, h; l'interralle de tems sera toujours plus grand qu'une demi-année, si la première observation a été faite avant l'apogée, et
la seconde apièsj et riiitervalle ne pourra être une demi-année exacte, que ' dans le cas où les deux observations ont été faites dans les apsides mêmes, ce qui donnera immédiatement leur position. En faisant abstraction de re cas, trop rare pour qu’on puisse y compter, l'intervalle entre les deux observations didèrera d'une demi-année, d’autant moins qu'elles sont plus près des apsides: on trouvera donc deux, observations qui, étant éloignées l’une de l'autre de i8o*, sont plus près des apsides que toutes les autres, et par conséquent éloignées de A, B, de moins d’un degré, parceque le soleil est supposé avoir été -observé tous les jours; et l’un verra 'aisément que, la posit'ion des apsides étant è peu près connue, on n’a qu’è observer le soleil quelques jours avant et après le passage par les apsides. Soient donc a, b, les lieux du soleil, les plus proches des apsides, c’est-à-dire que l’intervalle entre les observations en a et é dilTère d’une demi-année moins que celui entre deux autres observations quelconques, diamétralement opposées. Les observations journalières donnent le mouvement diurne du soleil en a et en b, qu’il est permis 'de supposer uniforme pendant une journée, d'autant plus que les vitesses ne changent pas sensiblement aux environs de A et B ($. 87.). Or les tems, employés à décrire des angles égaux autour de T, étant en raison inverse des vitesses, et les angles oTA, éTB, étant égaux, on aura, en nommant t, t, les tems que le soleil emploie à parcourir les arcs a A, éB, et a, b, les mouvemens diurnes en a et b, celte proportion:
i : T :i ô •, a, ou t,
Soit la demi-durcé de l’année = A, le tems écoulé entre les observations en a et é = T: cela posé, le tems employé à décrire l’arc ADB est =:A, et T =: A -j- t — T, ou t — r — — A, donc
/=rhcT-A)-
i5o astronomierationnelle
s gi. Comme les observsltons du soleil se font ordinairement à midi, il n'arrivera guères que la dilférence des longitudes en n et i soit précisément i8o°. Soit donc l’une des deux observations le point a, l'autre b, oTA i8o“-)- o)j T le tems écoulé entre les observations, T' le Icms que le soleil emploiera k parcourir l’arc aAb, et a, b, les niouvemens diurnes
en a et b. Cela posé le soleil parcourra l’arc a a en heures, d'où l’on
tirera T'rrT — heures; en mettant donc T' à la place de T dans la formule précédente, un aura
{ = ÏZTa (t - A - heures) , ^
ce qui est le tems dans lequel est parcouru l’arc o Ai En nommant donc / le tems que le soleil emploie à parvenir de a ù l’apogée A, on aura
heures, donc
' ^ — ftZI'a
En ajoutant le temr à l’époque de l'observation en a, on aura l’instant
du passage du soleil par l’apogée; or le mouvement par a A étant sensiblement uniforme, il viendra
aT A ~ -J— a, s4 ti'
et cet angle, ajouté à la longitude du soleil en a, donnera la longitude de l'apogée A. 11 faut cependant observer ce qui suit.
Il est visible, que les ?4 l>eures qui ont servi à déterminer les vitesses a, b, doivent être de longueur égale: or les observations étant laites à midi vrat, il faul convertir le tems vrai en tems mo^en à l'aide de l'équation du lems.
§. ga. Nous avons supposé que les apsides A, R, sont sur une méms ligne droite, et que l'inlervallo entre A et B est une demi-année juste. Mais si, pendant le lems qui s'écoule entre les observations a cl A, te périgée» avancé de B en p, fintervalle entre A et p sera pins grand qu'une demiannée tropique, et précisément 1a moitié de ce qui a été appelé année anomalislique , (I. $. ia4' i de la révolution du soleil relativement aux apsides. Si la durée de l'année «nomalistique est connue, ou la mettra à la place de a A; et l'on trouvera cette durée par le mouvement des apsides.
Digilized by GoogU"
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qiii sera connu, si l’on appliquera la méthode que bous venons cVexposci, à dillÿr.nles époques. Quoique la méthode des anciens i$. F9.) ne soit pas très-exacte, elle l'est assés, pour déterminer le mouvement des apsides pour une demi-année, par un intervalle de plusieurs siècles. La comparaison des observations d'Hipparque avec les modernes nous a donné un mouvement direct des apsides de 6'j" par an (§. 89.L Suivant les observations de V^’altber la longitude de l’apogée était en i4g6 rr 3* d’Sy 67", et suivant Lacaille en 17ÜO 3*b*Jt»', d'où il résulte un mouvement annuel de 66". En corn*, parant entre elles les observations modernes, M. Delarobre trouve^ le mou* yemenl annuel —61'', 9 ou 11", 8 relativement aux étoiles fixes; d’où il est facile de conclure la durée de l’année anomalistique. Le soleil emploie n5 min. 10 scc. pour décrire un arc de 62" ^I. $. 126.): en conséquence, apiès avoir achevé une révolution tropique, il lui faudra encore aS'io", pour compléter sa révolution relativement aux apsides. En ajoutant donc ces 2Ù in. 10 s. ù la dureé de l'année tropique (1. §. laJ.t, on aura la durée de ïunnéc aiioniulis/u/ue ~ o65 jours 6 h. i4 m. i,6sec.
$. 9.3. Soit donc A le lieu de l'apogée à fépoque de la première obsen'atioii, soient a, b, (es deux lieux du soleil observés, Q, O'i longitudes, b'ia, AI'U, des lignes droites, et supposons que, dans l’intervalle entre les deux uliscrvations, la ligne des équinoxes soit reculée de T'Y en T'V", el la* ligne des apsides avamée de TB en T j}. En faisant donc «TA=ATB=a, oTa = w, YTY=: (f, BT(3 = >(/, tp étant = a5", 6", vu que t’inlervalle est une demi-année; on connaît Qi^YTa, G' — ‘VI “ "f" “ ~l“ “1 é d'où l’on tire
= — G — vp — i8o*.
Puis, les observations duiiiient les inouvemeiis diurnes, en a~a, en b ~ bi en nommant donc t, t, (es tems que le soleil emploie à parcourir les arcs ^A =:<a-|-a, elA(3::r:o-)-\p, on aura 24 h. el t ~ ^4
La première équation donne «= a — ai, ce qui étant substitué dans la seconde, donne
^ — J < J — a4 h. donc (i) ... — r a4 b.
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En nommant iSh. 7m. la clemi-aniipe anomalistiipte, et T !•
tems écoulé entre les ileux otoervalious en a et h, les arcs A/-p, Aé, i(3, seront décrits ilans les teins A, T — t, t, d'où il suit A =:T — ^ -4~ ''’t t — rrrT — Aj ce qui étant suhsiilué dans l'équation (a) donnera r —
T — A ^ — ?4 !'• ^ ^ Tiï ■ ‘*1°“'®”* Jb iBnif
t à l’époque de la première observation a, on aura le passage du soleil pur l’apogée; 'et l’arc que le soleil décrit dans le tems l avec la vitesse a, étant 'ajouté avec Q, donnera la longitude de l’apogée =: O "f" •77' — ®i donc
lu
(.î) .... CI — O + r ■ — V (w 'l')-
Il est aisé do voir que dans tout ce calcul, on peut faire abstraction de la
précessiun des équinoxes en mettant à la place de le mouvement des apsides relativement aux points équinoxiaux, ou Ji'' au lieu de 6": car alors l’équation (i) donnera lu — Q' — Q — il^o*, trop grand de, (f; maisq<~3i"
sera trop grand de la même quantité (Jt , par conséquent , 'u — xj/, t, et cr,
B’éprouveront aucun changement. '
$. 94- Ou trouvera par cette méthode, pour l’instant du passage dis soleil par l'apogée, le tems et la longitude vraie du soleil; or la longitude vraie étant égale è la moyenne dans les apsides 87.), on aura la longitude moyenne avec le tems qui lui répond, c’est-à-dire Vrpoi/ue ^u soleil, laquelle, le mouvement moyen étant connu, donnera, par une simple additioa ou soustraction, la longitude moyenne du soleil pour tous les tems futurs et passés. Ces longitudes, combinées avec le mouvement des apsides, donneront pour un tems quelconque, l’anomalie moyenne du soleil ~y.} or les observatiuns donnant les longitudes et les anomalies vraies v, on aura Veicentriclti
€ lin [g — i>)
(5- 87.), et par là tous les éléroens de l’orbite solaire sont
connus. Mais le mouvement moyen, ou ta durée de l’année tropique, exige une petite correction, à cause du mouvement dee apsides (I. $. ia3.) On y a TU, que la durée de l’année tropique est trouvée par le moyen de deux longitudes vraies du soleil, égales entre elles, d’où, en supposant que les longitudes moyennes étaient aussi égales, l’on a conclu le mouvement moyen. On suppose donc, qu’entre les deux observations, le soleil a fait une révolution
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entière de 36j*, iiun-teulement par le mouvement vrai, mais aussi par le mou* veulent moj'en, ou ce qui revient au même, que la difTérence entre les longitudes^ vraie et moyenne, ou l'équation du centre a été la même dans les deux observations. Mais cela n'a lieu que dans le cas, où l’anomalie est la même, ou que la ligne des apsides n’a pas changé de position relativement aux équinoxes.* En vertu du mouvement annuel des apsides de^6a", l’ano- -maiie à changé, dans l’intervalle entre les deux observations, de la même quantité multipliée par le nombre des années: l'équation du contre a augmenté ou diminué à proportion; et les deu;r loiigiUidrs moyennes ne peuvent pas être dilférentes l’une de l'autre de 36o*, comme il est supposé, puisque les longitudes vraies le sont. Il faut donc calculer le changement de l'équation du centre ou des longitudes moyennes, par le moyen du mouvement dea apsides, ou du changement de l’anomalie vraie. Ces deux longitudes moyennes, avec l'intervalle de tems, donneront «xactement la durée moyenne de l’année tropique. It en est de même des autres inégalités du soleil, qui dépendent de l'action de la lune et des planètes: il faut, ou que dans les deux observation^, le soleil ait eu la même situation relativement aux corps pertur-', bateurs, ce qui n’est guères possible, ou que l’on connaisse les corrections, qui en résultent, pour convertir les longitudes vraies en moyennes. Cest k l’aide de toutes en petites corrections, que M. Delambre a trouvé la' durée de l'année tropique =: 36â 5 h. 4^. m. 5 1, 6 sec. (I. $. lad.).
$. oâ. Si à l’aide de l'équation ~ on calcule l’excen-
_ * a sia V
Iricité pour diiférens points de l’orbite solaire,- ou pour dilférentes anomalies t>, on trouvera pour des valeurs différente^, d’où il suit, que l’hypothèse du cercle excentrique n'est pas exacte. Ces différences que les observations indiquaient d’une manière qui n’admettait aucun doute, principalement quand on compara le soleil avec les planètes, étaient si considérables, qu’elles firent penser déjà k Tycho, que l’orbite solaire n’était pas constamment de même grandeur (*). Kepler, jugeant cette variabilité de l’orbite peu vraisemblable, en chercha une autre explication , et la trobya dans la double excentricité
^ {.Sf il érrivit j Kr|>U*r: „ Orbi» - itij uuA nun vidclur rjukdriu kein|i«r ipkuui rc-*
,iC«feUicuio coJUiioLf ficti.** D* Uêüm JüêfMf Cup. JLXiJ. ptig- 1^-
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(hisedlo ecceDtrid(atit). Plolëmée arait dëjà trouvé qur, pour expliquer la première inégalité dea planètes, il était nécessaire, de placer le point auquel le mouvement parait uniforme, non pas au centre C de l’excentrique (/'ÿ. t5.), mais du côté opposé à la terre en F. Kepler, croyant en avoir ' découvert la cause physique, se fit lui-mème l'objeclion, que cette cause devait agir également sur toutes les planètes, et par cunséi|U*cnt aussi sur la terre, pour laquelle Plolémée s'était contenté de l’excen'ricilé siinple. Ayant trouvé que toutes les observations confirmaient sa supp>silion, il fut enfinconvaincu, que le mouvement du soleil al de toutes les planètes était uni* Forme, non pas autour du centre, mais autour d'un point F, situé sur la droite qui joint C cl T, et distant du centre de CF=rCT; que du moins celte hypothèse satisfaisait aux observations beaucoup mieux que l’excentricité simple. On en trouvera les preuves ci-après; mais il est è propos de montrer ici, comment le mouvement du soleil est calculé sûivaut cetie nouvelle hypothèse. >
$. 96. La première question qifil fallait décider, était, si le point F d’où le mouvement parait uniforme, et qu’on a appelé point de VéquatU ou A'^galité {punctum aequaiilis), était exactement k la même distance au centre C que fa terre T, ensorle que l'excentricité entière TF fût partagée par C en deux portions égales, ainsi que l’foléu.ée l'avait supposé pour les planètes supérieures: Kepler décida cette question, à l’aide dos observations, de la manière suivante. Soit {tig. aâ.) CAttl^C B::^, -CTrze, CF r=.c~nr, le soleil étant eu S: les anomalies moyenne et vraie seront AFS:r:fi, ATSztLv, féquation du centre sera l‘ST~jx — v, elT F -f-n,c. En donnant successivement à n dillërcnles v.ileurs arbitraires, on calculera, à l'aide de ces valeurs et des anomalies connues ,.p., v, dans le triangle FTS le rayon vecteur
Ts=r=fli:piliîl^ = vc,
•ii.{ . — v)
* = élatit fonction de n; et dans le triangle CTS le côté
(i) . . . . Cb = o = 'K — aercost "cV\i-j-v® — ivcoxr).
Ayant fait ce calcul pour plus-eurs points de l’orbite, ou pour dilféienles
valeurs de p, v, on verra, si ■— ou — 2 s cos -u est une quantité con-
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tUnte: si ce n’esf pa$ le cas, on changera la valeur de n, )usqu*k ce que — devienne conslanle, quelles que soient les valeurs de i* et v. Kepler trouva, que celle condition est salisfaile, en faisant ji^i ou e^cj'ef l’on verra plus bas, que celle hypothèse qui h la vérité n'est pas rigoureusement exacte, s'accorde cependant assés bien , non-seulement avec les observations, mais aussi avec la théorie de l'ellipse.
En faisant donc CT ir CF “c, TF me, — rriT, on aura sin CST^Ysinv;,
. \ a»in(-u + CST| , . 3 • i \ i
(a) . . . . TS =: r = i =: o V (t — y^siorv) c cos r,
. ' im 1;
parlant dans le triangle F S T,
/!> , I \ — s7*in-ü
(d) . . . . lang (n — 1»^ — —, 3 ' ■ 'v : •
' ' ^ y(i— 7®»in* v) ^ T COJ V
ta pins grande^ valeur de r est TA=o-f-c, la plus petite TBzra — c, donc la moyenne —a. En faisant donc dans l'équation (a) TSr^a, on trouvera (a — ccosD)*=ra* — c’sin^v, d’où il viendra cosi;"-^. Divisant donc CT en deux parties égales par- la perpendiculaire es, on aura Ts = Cs~a, cos cTs— * ; en consétjuencc, s sera le point de la distance moyenne.
En faisant pour abréger, Vi^i — 7® sin* v) = u et u — 7 cos v> par l'équation (3>, tang (jx — v)— — r:-— 1 ‘'ont la ditrérientielle est
il — iv a7 iv / . .
— „ T — --.r- ( “ CO* sr — T -f-
os’ — v) \ '
7* sin* V cos
V, on aura, e est
v\ s7 iv /cos -U y
“j — “vT-(~S
Or cos® -v) étant = , on aura
oy ivieusv — 7«1
(4 I • ■ . ■ d fl — dv —
u^i — a/ucos-u + r^{3 — acus^vj))
En faisant donc dn — dv, on aura cosvzzy u, ou cos®'o::^7® — V* sin®v>,
d'où l’on tire cos i> — - ^ donne le point où le mouvement
vrai est égal au moyen, et ou l'équation du centre est un /uoxûnu/n. Ayant dlevc sur CT la perpendiculaire Cv, on aura
sin CaT — coa CTv =: cos v •
y(4> + c*> “ y(i + V*)* par conséquent r est le point cherché. Il en lésulle, que le mouvement moyen est plus grand que le mouvement vrai de A à v, et moins grand de r à B] et il en est de même dans l’autre demi-cèrcle BEA. Tant quo lin V a une valeur positive, l'équation du centre (3) est positive: la longitude moyenne est donc plus grande que la longitude vraie dans le demi-
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cercle BEA. Pour calculer l'anomalie vraie, ou l'équation du centre, par le moyen de l'anomalie moyenne, on a dans le triangle CSF, (in’CSF:='ysin)i, et ilans le triangle CST, FCS = »t— CSF, tang CST= , et ^ — CSF 4- CST.
Kepler donna à l'angle ATS que nous appelons l'anomalie vraie, le nom lïanomalia coaequata, et il divisa l'équation entière F ST en les équations optique CST, et physique CSF, En effèt, la première, résultant de ce que l'observateur se trouve hors du centre C, est purement optique; au lieu que la seconde, étant une inégalité réelle dans le mouvement du soleil autour du centre C, doit nécessairement avoir des causes physiques. Si l'on dilTéreniie l'ëqualicn sin CST ^ > sin -o, et qu'on fasse 3.CST — o, on trouvera que l'équation optique est un maximum, lorsque cos v ~ o, cest h-dire dans les points D, E. Il résulte pareillement de l'équation sin CSF = 7 sin que l'équation physique est un masçimum, lorsque cosh. = o, c'est-à-dire dans les points G, H. Il est donc naturel, que la plus grande valeur de l'équation entière p. — v tombe au milieu entre ces deux points en v, ainsi que BOUS l'avons trouvé (’).
$. Q-]. Puisque la longitude moyenne du soleil pour une époque quelconque est connue par le mouvement moyen, et que les observations donnent les longitudes vraies, on connaît, pour l'époque de chaque observation, l'anomalie moyenne ou vraie, et l'équation p — v. Si l'on a donc calculé pour la même époque, l'équation p — v suivant une hypothèse, la comparaison de celle valeur avec l’observation servira à vérifier l'hypothèse. Pour faciliter celle comparaison, nous avons calculé la table suivante qui, pour les anomalies moyennes de cinq en cinq degrés, présente l'équation du centre, suivant les hypothèses de l’excentricité simple ($. 8^.), de l’excentricité double ($. 96.^ et de l'ellipse. La dernière peut remplacer les observations, étant parfaitement d'accord avec elles. L'excentricité elliptique a été supposée =0,016803; ce qui donne pour la première hypothèse ~ = o,o336o4-
(0 D» tuU» JUartii, Cep. JULJX
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La table pu'céilenle lait voir, que la première équalion eat partout trop petite, et la seconde trop grande, et que la plus graiule erreur a lieu, lorsque l'anomalie est 4-j*; 'ffis que l’excentricité double ne s'écarte de l'ellipae que de i5" tout au plus, et que par conséquent elle est trois fois plus exacte que l’excentricité simple qui s’en écarte de 4'^"> ensorte que la ditliérence entre les deux hypothèses est toujours au dessous de t'. Il est donc visible, que l’orbite solaire s'écarte très-peu du cercle, et qu’il faut des observations très-exactes, pour apercevoir cet écart. Mais quand même il serait tout-à-fait insensible, au point que le calcul suivant l’hypothcso du cercle excentrique fût toujours d’accord arec les observations, il ne faudrait pas en conclure que l’orbite solaire soit en edèt un cerclé parfait, principalement si les observations des autres*pianètes indiquent le contraire. Tout ce qu’on serait autorisé d'en conclure, c'est que l’orbite solaire diflère si peu du cer-
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de, qu’avec les instrumens actuels.il est impossible d’apercevoir celle difKrence, et qu’en conséquence on peut calculer les longitudes du soleil suivant riiypothèse du cercle excentrique, sans erreur sensible (*). • La conclusion précédente serait d'autant moins fondée, que nous n’avons mis l’orbite solaire qu'à une seule, épreuve, savoir par rappoit à la vitesse angulaire qui ne donne que la pfojeclion sur la sphère; pour déterminer la courbe elle-niènie, il faut encore examiner, si les 'dhtances de la terre au soleil s’accoident aussi avec l’hypothèse circulaire ; et ces distances' ne peuvent être délerininées, qu’en combinant le soleil avec les planètes, ainsi qu’on va le voir dans le Chapitre suivant. Cela prouve en même tems, combien les plus grandes • découvertes dépendent des circpnstances. Si l'orbite solaire était aussi e.xcentrique^ que celle de Mars, il est probable que les véritables luis des niouvemens célestes auraient été découvertes longtems avant Kepler, attendu la facilité et la simplicité des observations solaires. Mais dans l’état actuel des choses, on crut ne devoir pas abandonner une hypothèse qui, relativement au corps de notre système , le plus important , et le plus facile à observer, était parfaitement d'accord avec les observations. D'un autre cédé, Kepler, d’après son propre aveu,, n’eût peut-être pas fait scs découvertes, si l’orbite de Mars ne se fût trouvée six fois plus excentrique que celle du soleil, et si Tycho, dans le tems où^ Kepler vint le seconder, ne se fût occupé ex- «dusivement de cette planète. Si Kepler a le premier fait ces grandes découvertes, c’est en partie l’ell'èt des excentricités du soleil et de Mars, mais principalement du génie inépuisable de Kepler, de son activité infatigable, et de' sa passion invincible pour la vérité, qui, malgré les dilBcultés conirc lesquelles il avait à lutter, et après un grand nombre d'essais manqués, le portèrent à se frayer un chemin à travers un laby rinthe , dans lequel .tant d’autres s’étaient égarés, et à imaginer des méthodes ingénieuses qui lui fournirent le moyen de tirer des observations de Mars le même avantage , qu’avanl lui leiS observations du soleil seules avaient olTert.
(tj Nuu iiico idem f.sl t-llrt iut solotn rlûim fpngtfu-f m-ti, cl verau Lypi-lticscu» iulluic
,, înrnpiQtldt cl fAUae a nobis a»«uniliic. quod ad iciuum rirciiui tdrm vtüt tur- Pnirsi cnrm ys miuinutn deesse qQsid »cti<(u« mm rapiat. TD« sulla Martitf C<ip XJLl- p> lid.)
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Hypothèse du cercle excentrique, appliquée aux Planètes.
I 98. Ijes inëgalilës des planètes, "dont le calcul et d’explication com-
posent toute leur théorie, ne sont autre chose que leurs ëcarts de cette vitesse unit'onne qui est le milieu entre la plus grande et la plus petite, et avec laquelle la planète, dans le plus grand espace de lems, ferait le' même nonabre de révolutions, et en général les mêmes progrès, qu’avec la vitesse vraie: et c’est ce qu'on appelle le mouvement moyen, -C'est donc l’élément qu’il faut connaître le premier, et qui doit servir de base à toute la théorie des planèies: et l’on se rappellera ce qui a été dit è l’égard du soleil (^1. laa.). En supposant que toutes les révolutions sont égales entre elles, ou que la planète décrit constamment la même courbe suivant des lois invariables, chaque révolution vraie de d6o* donne en même tems la révolution moyenne, et par conséquent Je mouvement moyen j ensorte que Jeux observations, éloignées Pune de l’autre de 36o*, suHifaient pour cet efl'èt. Mais comme chaque observation est-sujette à des erreurs inévitables, et qu’il y a des causes, peut-être inconnues encore, qui peuvent altérer, le mouvement vrai, sans ii.iluer sur de mouvement moyenj le résultat ser» d'autant plus exact, que le nombre des révolutions, con.prises entre les deux observations, est plus grand, parecque l’erreur d’observation est divisée par ce nombre, et que les fractions de secondes etc. deviennent sensibles en s’accumulant Voilé
en quoi consiste futilité inappréciable des observations anciennes, et l’avantage qu’ont les astronomes modernes sur les anciens.
(l) edlmag: iJh, J2I. Cap. X
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Puisque la visihiHlé des .plaiiëtes en général, aiiisj que leurs inégalités, dépendent de leur situation relativement au soleil; il était naturel, qu'on comineni^a par chcrclier leur mouvement apparent par rapport au soleil, qui a été appelé le mouvement synoJitfue , et duquel il était aisé de conclure le vrai mouvement, celui du soleil étant connu. Eu conséquence, l'intervalle de teros entre une conjonction ou opposition de la pranète arec le soleil, et • la suivante, ou ce qui revient au même, la durée d'une révolution synodique, est le. premier objet de ces recherches, que Ptplémée, en comparant ses observations arec les anciennes, avait déjà déterminé avec une précision, à laquelle les observations modernes ont peu ajouté. Suivant ses observations et calculs ('), les planètes ont été en conjonction avec le soleil:
Saturne S7 fois en 5g années tropiques' i jour 18 heures, *
Jupiter 63 — 70 — 36a — 4 '
Mars 37 7g' — — • — • — — 3 — 4_.
'Vénus -5 — — 7 — 36a — 18 — .
Mercure i43 — — 4® — ~~ — — — * — * —
Dans les périodes précédentes, les planètes ont donc parcouru, parleur anoyen mouvement synodique,
aoSao®, £è *3400°, $ i3320®, $ i8oo®, Ç Saaoo*;
d’où il résulte le moyèn momemenf synodique diurne des planètes ,
•b=:57'7"44'". a:^54'g"a'", ^ =27'4i"4o"', f =36’%"af/", g =3®6'î4'Y'^ ce qui est peu ditVérent des déterminations les plus récentes.
' " S- gg- Lés quantités précédentes serviront aussi i trouver le mour»-
ment moyen des planètes en longitude , qni est appelé périodique , et leur mouvement sidénd, ainsi ‘que les tems qu’elles employant à parcourir 36o* de longitude, ou par rapport aux étoiles fixes, c'est-à-dire leurs révolutions périodiques et sidérales. l..es dernières sont les plus importantes pour la théorie des' planèles, parcétfu'elles déterminent leurs vraies orinles autour du soleil. Elles ont donc été déterminées avec le plus grand soin, telles qu'on les trouvera dans la table suivante; ^t l'on en a déduit immédiatement le mouvement sidérai diurne. Eu nommant T, P, les révolutions sidérales do
(Ij Atmng. lih. fji. C»f. 3.
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la terre et d’une planète, exprimées en jours et ses parties décimales, o, b,
leur moyen mouvement sidéral pour un jour, on aura
56o® t5jj6uao^' . ngfioot/'
<.= — = —.JT—, et b=z — p— .
En ajoutant a et é avec le mouvement diurne des points équinoxiaux ~
— — on aura le mouvement diurne en longitude, ou périodi-
que, u-}-o",'37» et é-j-o", 137a: ce qui donne les révolutions périodiques, 36u^ 3«o"
jçurs et
' jours.
, an-o'^, iSya ô-f-u", 137a
Maintenant on peut trouver* la révolution synodique ::::S de deux manières. ■Le mouvement synodique pour un jour étant a- — i ou b — 0, selon qu il s’agit d’une planète supérieure ou inréricure: on aura
b ~ -jours, ou . — —jours. ■ .■
Si l'on a calculé a, b, avec un nombre suffisant de décimales, cette métlio*
de donne la même exactitude que la suivante. En nommant a:, y, les arcs
que la terre et la planète décriveut pendant une révolution synodique de «el- S s
le-ci, on aura x~- 36o*, et — 36o*. Or on a pour les planètes supérieures x:rz36o*-(-y, et pour les planètes Inférieures y = 36o®-j-x: ce qui
— 1 si
donne les équations, i
pour les planètes supérieures, S = ^ et pour les planètes inférieures, S=:
p. et +
PT
PT
Oq a donc
La table suivante a été calculée sur ces ftnuiules, & Taide de la première colonne.
Planètes
Kévolüiiun siuéirfie en jours
Mouvemeut siuéral diurne
Mouvement périodique diurne
10756, gfiijS^oo
lao", 457679^6.1
av4> 7oo8a4o
i*.36'. 7",8û6i7aai7
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Planètes
Révolution périodique
Jourt. htur.jttin- s«t. tUr.
lnn
.uuuvt-Uxi âii dyuoüiijue
^ diurne
4 > lo. i4- dg. a.dav <
la. 58.a8,5
J. i4..li. j, ’l
1 iS.ai. 3. 4- ' <
'.•4.av67j59t5
§. 100. Lu pn-mii:ra iiiéj^alilé Ues pRiaèlrs., moins consioéruble que la seconde, dépend de la longitude des planètes, et non de* leur situation reU; tivemcnt au soleil: en conséquence, sa période n'est pas la lévolution sjnodiqiic, mais la révolution périodique ou sidérale, et elle 'ressemble tellement à l'équation du centre de l’orbite solaire, qui dépend de son excentricité, que Plolémée choisit pareillement le cercle excentrique pour l'expliquer. Mais la seconde inégalité qui, dépendant de' la situation des planètes relativement au soleil, a pour' péiiodo la révolution s^nodique, ne pouvait être représentée par le cercle excentrique, à cause d’une cii constance singulièrç. En eÛ'ét, suit qu’on prenne pour le point d’où le mouvement parait uni l'orme, Itf centre C ou le point F a5. , le point de l’orbite, où le mouvement vrai est égal an mojen, sera dans le •premier cas D, dans le second en ^ S' 'j6')= donc, depuis le mouvement le plus lent en A, )us(|u’au mouvement moyen en D ou r , la planète décrit l’anomalie moyenne ACD ou A F r, l'une et l’autre étant plus granité que 90°. Il eu résulte que, dans le cercle excentrique, quelque hypothèse qu’on adopte, la planète emploie plus de tenis, pour parvenir du mouvement le plus lent au mouvement moyen, que . de celui-ci au mouvement le plus rapide en ü. Or l’Ioléiiiée ayant observé le contraire, 'c'est-à-dire que le lems écoulé entre le mouvement moyen, et le mouvement direct le plus rapide était toujours plus long, que celui qui s'écoulait entre le plus grand mouvement rétrograde et le mouvement, moyen (§. 67: fia, n. a.), il choisit Wplcycle, pour expliquer la seconde inégalité- (' ).
(ly .Mnag. Lit. JJL- Ctp, .5.
Soit donc {Fig. 26.) C le centre du cercle excentrique, dont la circonfërence est parcourue par le centre A de l'êpicycle suivant l’ordre des signes AÇB, T la terre,' et F le point dV^uAVd (punc/um aeifuantis), autour duquel le centre de l'épic^cle décrit dés angles proportionnaux au tenis. Cela posé, AB sera la ligne des apsides relatireoient à la première inégalité,^ A l'apogée, B le périgée. A, B, étant les points des mouvemens le plus lent et le plus rapide, et D celui où le mouvement moyen a lieu,. la première inégalité étant un mnximurn , laquelle est nulle en A et B. 1, 'anomalie moyenne est l’angle AFE ou A 'l e. Te étant parallèle à FF.; ATE est jl'anomalie corrigée par la première inégalité, cl par conséquent FET est la première inégalité ou V équation du erntn. Le lieu moyen des planètes , ainsi que celui du soleil, s'il s’agit d’une planète intérieure*, est donc tou'jours sur la ligne FE ou Te.
Une' autre ligne des apsides naît du mouvement dans l’épicycle: c’est la ligne ab qui se transporte en ET, passant toujours par la terre et le centre de l'épicycle; la seconde inégalité dépend donc de la situation de I» planète relativement è la ligne TE. Puisque le mouvement dans fépicycle équivaut absolument à celui dans le cercle excentrique ($. 88.), la planète emploiera plus de lems, pour parvenir de l'apogée a aû point du mouvement moyen c ou d, que de celui-ci au périgée b. Eu eflêt, le mouvement vrai qui est composé des deux mouvemens dans l'épicycle et dans le cercle e.xcentrique, doit nécessairement être égal au mouvement moyen qui, par hypothèse, est le même que celui du centre' de l'épicycle sur la circonférence de l’excentrique, lorsque le mouvement apparent de la planète dans l’épîcycle est nul, c’est-à-dire lorsque la ligne Te ou T d, qui joint la terre et la planète, est tangente à l'épicycle: d’où il suit que bc est moins grand, et aé plus grand qu’un quadnws. AGn donc que le mouvement dans l'épicycle soit d'accord avec les observations, suivant lesijuelles le mouvement direct des planètes dure phis loligtems que le moiivêraenl rétrograde (§. 67. . 68. n. a.’, il faut que l'apogée. a soit le point du plus grand mouvement direct, et le périgée b celui du mouvement rétrograde; ou ce qui revient au même, il faut que la planète parcoure l'épicycle aebd aussi suivant l’or-
i44 .ASTRONOMIE RATIONNELLE lire Jes signes. Or les planètes étant 4>>'fclet dans la cotijonclion,- et rétrogrades dans l'opposition ou la conjonction inférieure ($■ 67. 68.), il est clair, que a est le point des conjonctions, el b celui des oppositions ou conjon- Otions inrérieures: ce qui est aussi conforme à ce qui a été dit (§. 63.), que les planètes sont plus éloignées de la terrre dans la conjonction que dans ^ Topposition.
Pour^ espliqiier la première inégalité de Mercere, qui est plus considérable que celle des autres planètes, Ptolcinée jugea nécessaire, de supposer le point ù'égalilé non pas en F, niais en y à égales distances de C et de T,
Ci d’attribuer au point f un mouvement circulaire autour du centre C; cc qui rendit cette lijpolbèse encore plus compliquée {*). Cela eût suffi pour ^ rendte suspecte f pollicse des épicjxles, puisqu'il était tout n.iturel de penser, qu’elle ne s'accordait aux observations des autres planètes, que parccque les erreurs étaient trop petites, pour être aperçues avec les instrunien.s de ce tenis, tandis qu’elles se manifestaient dans forbite de Mercure.
La seconde inégalité provient de ce que la planète n’est pas sur la péripliéric de l’excentrique ou au centre de l’épicjcle, mais dans un point V de sa circonférence! elle est donc égale à 'l’angle LT P. Le rentre de , l’épicjcle ayant avancé de A en E, en décrivant par le moyen mouvement Ipéritulique l’angle AF E, la /igné des sycygies F A' a pris la position FLL; et dans le même tems la planète a décrit unifon'nément l’arc LP ou l’angle LEP, d’où il suit que I.EP est le mojen mouvement syuodique: en cflèt, lorsque LEP est ='i8o“, ou LEP =: .360*, P se trouve dons la ligne des sya3gics FL, et la planète est , en conjonction ou opposition mo3cnne.
§. 101. Siip’posons que le centre de l’épicjcle ait avancé de l’apogée A en E,(7çy. 27.), le fieu moyen d'une planète inférieure et du soleil étant ■sur la droite FE ou Te qui lui est parallèle, et que la planète se trouve • en P ou en (,): l’angle* cT P sci'a la digrcfsion apparente du lieu mojen.du ‘soleil vrls l'otcidcnl, et cl’Q vers l’orient. (,)uelle que soit donc la situation de .fépiiyclc, ks dtu.v digressions seront Us plus grandis, lorsque TP, TÇ,
(1) ^Imeg. ht. tx. Qap. S. • .
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tOHcKenl rêpiryclc; mais ccs plus grandes digressions augmenteront à mesure que E s'écarte de A, parcequ’elles sont vues de T à une moins grande d'iitance: elles sont donc un minimum en A, et un maxim\mi en D. La difIS* rence des deux digressions est le double de l'angle ETe ou. F ET, ou do réquation du centre: la digression occidentale est de aFET plus grande que l'orientale, si E est entre A et B, l’anomalie étant plus petit» que 180”; dans l’autre demi-cercle en G, l’anomalie étant plus grande quo r8o®, la digression orientale est plus grande de la même quantité que la digression occidentale q. ~ ^
Ayant donc observé dos cdtés ppposés de la ligne des apsides AB, deux lieux E, G, où la plus grande digression occidentale cTP était égale à la plus grande digression orientale pTg, ou la digression orientale cT(J égale à l'occidentale gTq; il est clair, que les deux longiiudes moyennes de la planète ou du soleil en e et g, sont également distantes de la ligne des apsides. Ptolémée trouva par ex. les plus grandes digressions de Vénus du lieu moyen du soleil, vers l'urient et vers l'occident, égales à 47° >5', lorsque les longitudes moyennes du soleil étaient de ii*i4’i5' et de d'où il résultait, que la ligne des apsides de Vénus était dirigée vers i^aS* et 7^25* ('). En observant les plus grandes digressions, quand le soleil est à peu prés à i®aâ* et à 7*a5*, on verra, où elles sont plus et moins grandes: le premier lieu donnera le périgée, le second l’apogée. Ptolémée trouva la plus grande digression do 44‘’4®^> lorsque le soleil était à i*a5®, et de 4?*>o', le soleil étant à d'où il conclut, que l’apogée devait
être à l'aô®, et le périgée à 7* aâ“ (®). Un grand nombre d’observations des plus grandes digressions dans d’autres parties de l'écliptique , firent voir h Ptolémée, que ces digressions R'étaicnt jamais plu* grandes ni plus petites, que lorsque la longitude moyenne du soleil était de 7'a5® et de i*a5‘; mais que les plus grandes digressions de Mercure arrivaient dans difTérentes régions du ciel: d’où il conclut que les lignes des apsides des autres planètes étaient invariables, au lieu que relie de Mercure faisait un tour entier
(1) Afmog. tih. X. Cap. I.
(2) Aknog, Lih. X. Cap. s.
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penJiinl line i^voluliou périodique de celle planète (,§. loa. . Ptolémée rommil deus erreuiSj en supposant le mouvement des apsides île Mercure beaucoup Iroj) vite, et en expliquant par le seul nrouveuieal des apsides, celle iriégiilarilé qui en partie naît de la fo'me elliptique de l'oibile de /Mercure: car il est aisé de voir, que les digressions doivent nécessairement parailre plus ou moins grandes, selon que l'ellipse se nous piésenle suivant la direction du giand ou du petit axe.
Les plus grandes d'igressions dans les apsiiles dcnnèrent k Plolémée
aussi l'excentiicilé du cercle exceuli iqiie . Retaliv eraenl â Véuus, il avait IrcMivé ATu ~ o — BTi — jî ~ 47° 20'. En faisant donc
CA~a, CT~c, le demi-diamètre de l'épicvcle Au— lié=e, et — rrV, -~t:
Aa
•a aura -7-:;; “ s« « “ — — = in |3
AT
.1 — -sinp=_
donc
^ * (P— ty
a »in a sin ^ ____ * siiip-f>sina
= r^-r, = O,oai3oî8,
ia«64b/V »
• inarinfl • i>ira
= °’7'9fi44a (’)-
L’excentricité > est trois fois plus grande que suivant les observations modernes ; et le demi-diamètre *de répicycle est à très-peu prés égal à celui de Torbile de Vénus en parties du rayon de Porbite de ta terre. Relativement à Mercure, Ptolémée avait trouvé a:=t9“d', prrad’iS', d’où il suit 7—0, i-oSSaiSf®); ce qui donne e = (r — 7) sin (î^OjdSi^S^ï. Mais pour plus de précision, il détermina le rayon de l'ëpicycle par les plus grandes digressions orientale et' occidentale dans le même puint de l’orbite, le soleil moyen étant éloigné des apsides de l’angle A/'e“ATe=9o“ (/■’/ÿ. a6.); et U trouva tTp=:a6“i5', • Ty =: ao*i5'. On a donc p’T q ~ eTp = eT^ rr ad“j5', donc
sT £ zzJ'eT z:z 3'j d’où il soit Ty= Tciin 3*, — = paitant Te • f7 o,o.^4 O, c/
Le milieu entre ces deux résultats donne t = o,38ii, ce qui est & très-peu
(1) Almag, JJh. X. Cap. a.
(a) A^mag. lÀh. IX. Cap. Ô.
(3} Jtlmag* Xih. /JC. Cap. 9.
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prKs le demi-diamètre de l’orblle de Mercure en parties de celui de l'orbe terrestre. Mais ia dilTércnce considérable entre ces deux résultats rend toute "la théor'se de Ptolémée fort suspecte.
Ou li'ouve par la môme méthode, le point F (Tip. autour duquel le mouvement est uniforme. Ptolémée observa les plus grandes digressions de Vénus du lieu moyen du soleil vers l’orient et vers l'occi^nt, dans le point G où le lieu moyen de Vénus et du soleil est distant de 90* des apsides, la première inégalité étant par conséquent à son maximum; et il trouva gT P ~ # T 1 — 4 On a donc
AFG = AT^ = 9o", pTig:
GTj?=FGT=:3®aa'3o",
-, TF = TGsinFGT, ou
:9.*35', GTp = GT9 = 45»53'3o", d'où il suit
TG
«iu C> Tif »in45’’i7'3o* TF « fin 9='3o'3o'^
— • =o,o4'4’64j à très-peu près '
nn45-’57 3o'' . ^ T r r
= 37, TF = 3CT, et CF = CT'(>):
l’excentricité double a donc lieu dans l'orbite de Vénus.
$. 103. Les élémens des planètes supérieures se trouvent è peu près
par la même méthode, avec cette différence, qu'on ne peut paa employer
les plus grandes digressions, et que le moyen mouvement des planètes en
longitude, ou ce qui, revient au même, le mouvement du centre de ^l’épicy-
cle E autour du point d’égalité F, est différent du moyen mouvement du
soleil. Soit (/''tg. 3ft.) T la terre, C le centre du. cercle excentrique, F le
point autour duquel le centre £ de l’épicycle tourne d’une manière uniforme.
Imaginons, qu’à une certaine époque la planète (Mars) ait été dans l’apogée
A du cercle excentrique, et en conjonction avec le aoleil moyen, dans le - •
point de l’épicyclo le plus éloigné a 100.); et qu’au bout d’un certain lems I, le centre de l'épicycle se trouve en E, Mars en P, et le lieu moyen du soleil sur la droite FS ou T O- Cela posé,
AF£ = p sera le moyen mouvement périodique de la planète dans le tems l,
A T O — ® mouvement moyen du soleil.
(r| Mii. Cap. d.
Digitizéd by C'oogle
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F.ML la ligne de» s^zjgics mojenne», ou de la conjonction L et de l’opposition M, LEPrr'V le mo^en moureroent s^nodiquc de MnrSj ATIvzzî le mouvement périodique, corrigé avec la première inégalité,. FET~|3 — S la première inégalité ou l'équation du centre.
Or le mouvement $3 nodique de la planète n'étant autre chose que ton mouvement parH^pport au soleil, on aura (§. 99.*)
> a — |3, donc LEP=:AFS — AFE:r:LFSr.
d’où il suit que la droite EP est constamment parallèle à FS ou T Q. Si donc la planète est en I, le lieu moyen du soleil sera sur la droite TK, mais il sera sur TN, lorsque la planète est eu Kr dans le premier cas Mars est en conjonction avec le soleil moyen, dans le' second cas il est en opposition. Or la longitude apparente de la planète dans les syzjgies, I, K, étant la meme que celle du centre E, une observation des syzygies donne immédiatement l'angle ATE, ou l'anomalie vraie, laquelle, étant combinée avec l'anomalie moyenne_AFE, donnera l’équation du centre FET, et par conséquent rcxceniricité.. C'est pourquoi Plolémée se servit des observations dans les oppositions K, pour déterminer les élémens de l’excentrique (’). Au moyen de trois oppositions observées, il trouve par une méthode indirecte, semblable k celle qui vient d’ètre développée, CF = CT ou l’excea*- C X
tricilé —y, et la position des apsides A, B, comme U suit
l.uiigitiule .le l’apogée"
Excentricité
Mars
J*, aâ*. 3o'
JupHer
Saturne
Les excentricités Sont parrailcmenl d’accord, avec les. résultats, qu’ont tronvés. les asli'onomes modernes-.
(l) lih. X Cap. 6.
" ■' (îD lit. JL Cap. 7. Hh. XL. Cap. t. K.
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Mainlenanf, la longitude de l'apogée A étant connue, on trouve pour chaque observation, ranomalic vraie ATE, et h l'aide de l'excentricité V l’équation F ET qui répond à cette anomalie ^ par conséquent l'anomalM moyenne AFE ATE FETj ce qui donne, pour une époque quelconque, l'anomalio moyenne ù l'aide du moyen mouvement périodique. Si U planète a été- observée dans l'opposition: K, l’équation du centre KEM donne la distance de la planète dans son épicycle à la droite FE ou LE; d'où l'on trouve, è l'aide du mouvement synodique, pour une époque quelconque o^ elle est en P, sa distance à la même ligne ou l’angle LE F, vu que la planète parcourt l'épicycle d'une manière uniforme pendant une révolution synodique. C’est avec ces données que Ptolémée trouve le demi-diamètre de l'épicycle de la manière suivante.
I La longitude observée de Mars==8^i*36', combinée, avec celle da périgée^ = 9’ 35*3o'„ lui donna (/lÿ. 39.) ; _ «
,1a distance vraie au périgée BTP=:53*54V . ■■
'^iL conclut du tems de Pobservalion et du mouvement moyen,
l’anomalie moyenne du périgée^ BFEn 4a'*49'» ■ 1
et suivant la méthode qui vient d'ëtré exposée^
, . ,j EEPr::,?».^. i
Maintenant on connaît dana le triangle FEC» le* rapport dea deux: cùtéa.
cr ■
= 7 = 0,1 et l’angle CFE =43*’ 49% d’où l’on conclura
l’angle CEF = d*ri4'38"..
On connaît donc dans le triangle CET, le rapport des célés — =7 = o,i et ' Pangle ECT =EFC -|- CEF =BFE +-CEF = 4<)*4y38",. cToh. Ton. tirera.
Cela donne-
CET=4**8'ii" et ET = «, 0,93437, donc
l’équalLua F E T = CE F -|- C E T = 8» aa' 49".-
BTE = BFE + FET = 5i‘ii'49'^, '
. ETP = BTP — BTE= 3*4î''‘"f’
PET=FET— FEP= i*8'49".
_Mainlenant_j2p-, .cfloaaiLalaua le iriangU P T E,- totM- le& angles et le cùtÿ ET = a .0,9 '4*7; d’où l'un conclura ^ •;
i5o ASTRONOMIE RATIONNELLE le demi-iliamètre de l’épicycle EP “ e — o . o,6'6i (’).
D'après les observations modernes, la distance moyenne de Mars au soleil est O 1,59.16935; le rayon de l’orbe terrestre en parties de celui de l’orbite de M.irs est donc = -rW- =: 0, 6563 - : de sorte que le demi-dia-
mètre de l’cpicycle est exactement égal à celui de Forbile de la terre. De même les demi-diamètres dès épicycles de Jupiter et de Saturne, que Ptoléroée trouve de rette manière, sont précisément égaux an rayon de l'orbe terrestre en parties des moyennes distances de ces planètes au soleil suivant les observations des astronomes modernes '
5. io3. Il est Sicile d’expliquer par le système de Plolémée, le phénomène remarquable des stations et rétrogradations des planètes. Pour voir en généial, si cette explication satisfait au.x observations, il suffit de considérer les mouveinens moyens, en faisant abstraction de Texcentricilé du cercle excentriquç. Soit donc {Kg. 29.') la terre au centre G de l'excentrique, autour duquel le centre de l’éplcycle décrit fangle ACa dans le tems dt, pendant lequel la planète parcourt l'arc. de son épicycle. On connaît le rapport des côlée mouvemens synodique ÇA^ = s, el périodique ACa~p. La planète paraîtrait rétrograder de l'angle si
le centre de l'épicycle était immobile durant le tems d/; mais celui-ci avançant en même tems de l’angle p, le mouvement apparent de la planète,sera direct et égal è p— En faisant le moyen mouvement synodique depule Topposition en Kj ou Pangle CA<^ = a, et l'élongation ACQ=:p, le triangle ACQ Dournira ces équations,
tang S rr , donc cos*û “ — = — ■ —
I — £ 005 0* I — a e COI a -t- i* '
' - « . ^ tdafcoia — 1)
da — cos*p.dtaiJgP=: i-.-- L
. ' , % t — alcbfa--n’*
OU à cause dcs~ — daetç — — dp,
1 1 (co5 a .— tl •
— ai eus a -t- £’*
Soit n;i le rapport des mbyenr mouvemens synodique et périodique, ensorte
que s — np: alors la dernière équation donnera
s t s (eut a — l) I
I — al cos a.-f- £**
(l> ..-i'inag. JM. A. Cap. 8.
(a) ^Imag. Ut. Al. Cmp. z. 6-
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Cette Talenr de p-^çsera. nulle, et la planète stationnaire, Lorsque i — aicoaa-|-t‘ — ntcos» — » i^ «Ml cos azz: . Cela donne pour leaGÎn^pU»
aétea ica raleuis suivanlce.
0, io4h3
6j‘>.uy'.ia".
0, Gâ63o
0, Gaââ
i5io
Xe tenu que ctiaquu planète emploie à parcourir l'angle a arec son anouvenent s^nodique, donnera la demi- durée de La rétrogradation, ou la moitié de l'intervalle entre la station Q avant l'opposition ou la. conjonction ûirérieure K, et la station R consécutive, attendu que cos a convient à -{- a et à — a> Ainsi on trouvera la durée moyenne de la rclrogradation de Saturne ~ i3y jours i3 heur, o min. ou i38 jours,
de Jupiter =: lao i4 i6 — i»*
de Mars = 7a 17 ao 7^ ~
de Vénua =4^ 3 4» 4' — heur,
de Mercure aa ai 36 aa — la —
les derniers nombres étant ceux que Ptolémée a caicqlés ('). Ces résultat» •ont très-bien, d’accord avec les observations, ainsi qu'on le verra ci-après.
$. 104. On a déjà vu ($. 70.), que les mcuàma des latitudes géocen^' triques des planètes, à de leurs noeuds, sont tantôt plus tantôt moins grands, d’où il suit, que les plans de leurs orbites ne passent pas par la terre: en elTêt, auivant le système de Ptolémée, l’épicycle qui est proprement l’orbite planétaire, n’environne pas la terre. D'après les observations,, le maximum de la «latitude des planètes supérieures , est. plus grand dans les oppositions que dans les conjonclions, et celui des planètes intérieures est plus grand, lorsqu'elles disparaissent è. l’orient du soleil pour paraître de nouveau è t’occbdent, c’est-à-dire dans la conjonction intérieure, et moins, grand dans la ron-
ti) iii. XIJ. Ctp. s. 3. 4. 5. è.
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jonction •upérieure , quand elles disparaiaacnt k l'occident du soleil. Il s'en suit qu'en général, le maximum est plus grand, si la planble est dans le périgée b de l'épicycle (/ÿ- ad.), que dans l'apogée a. Cest à la vérité un» suite nécessaire de ce que le plan de l'épicycle ne passe pas par la terre, le point b étant plus près de la terre que a: car il est évident que, quoique la plus grande latitude, vue du centre de l'épicycle. Soit toujours la même, elle paraîtra sur la terre d'autant plus grande, que 1% planète est moins éloignée. Mais outre cela, il se trouve une dilTérence eétre les plus grandes latitudes, qui ne dépend point du lieu de la planète dans l’épicycle, ou de sa situation relativement au soleil, mais du lieu dans le cercle excentrique, ou de sa longitude: ce qui provient de la même cause, savoir des différentes distances dans l'cxcentrlquc; et il aurait lieu, quand même le plan du cercle excentrique ne serait pas incliné sur l’écliptique, ce qui est en eflèl le cas. Plolcmée eut donc tort de supposer, que l'excentrique était incliné à lëcliptique, et l'épicycle incliné à l’excentrique, et par celle double'înclinaison il ougmenta inutilement les diflicultés du calcul des latitudes ('). Il est aisé de voir, que celle hypothèse explique très-bien les phénomènes des latitudes,- mais Kepler découvrit, h l’aide des observations plus exactes de Tycho, que dans l’application & des 'cas spécicls, celle hypothèse était aussi insulEsante; que le cercle excentrique pour les longitudes. Comme colle matière sera développée ci-après, il serait inutile de nous y arrêter ici.
§. io5. Le rapport qui existe entre l'épicycle et le cercle excentrique, est une preuve évidente du système de Copernic , et réunit le système de Plulémée à celui de Copernic. Dès que les méthodes de l'astronomie moderne avaient fourni le moyen de déterminer immédiatement le rapport entre les distances des planètes au soleil, leur comparaison avec les demi-diamètres des épicycles, tels que Ptolémée lui-même les avait calculés, donna le résultat, que dans le fond le système de Ptolémée n’était pas dilTérerlt de celui de Copernic ou de Tycho, et que celui-ci en découlait nécessairement. On a vu (§. 100. loi.) que, s’il s’agit d’une planète inferieure, le soleil est constamment sur la droite TE (Fig, 57.), qui joint la terre et le centre de l'épicycle, et
(l) jilmag. lit. JLJI,
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qu'en Taifant abstraction de la première indgnlilé ou de rc.xccntrinld CT (qui
n’a rien do commun avec le système planétaire, mais regarde seiilcmont la
nature des courbes décrites, ou tes lois du mouvement', la distance moyenne
do la planète à la terre, CE ou TE, est au demi-diamètre de l'éjricycle EP,
comme la distance du soleil è la terre est à la distance de la planète P nn
soleil tS’ 'ni.)r doit il suit, que le centre de l'épicycle A, la plapMe étant
en a, est en même teins le lieu moyen du soleil. Car en siippcssut que le
soleil soit dans un autre point S de la droite TA, on aura TS :S<i: . T A : Ao, T S CS
doue S O r= - — Aa~ — Ao est une quantité constante qui ne change pas, pendant que la planète tait le tour de son épicyclê: ce qui est impossible^ à moins que S ne soit le centre A. Le mourcmenl de la planète dans l'épicyclff n'est donc autre chose que sa révolution autour du soîail Ai en conséquence, le mouvement dans le cercle excentrique est la l'évolution ilu soleil A autour’de la terre T, ou ce qui revient au même, la révolution de la terre autour du soleil, dans un cercle passant par T, et ayant A pour centre.
Si P {l'ig- est -une planète supérieure, soit le soleil dans un point quelconque s d’une ligne arbitraire T Q. Cola posé, on a vu (§. lo-*.', que les demi -diamètres du cercle excentrique et de l'épicycle sont entre eux (<i à e), comme les distances lAoyennes de la planète et de la terre au soleil (PsàTi)j d'où il suit que Psc: — Ts est unè quantité qui n’éprouve aucuB changement, par la révolution de la plancle dans son épicyclê, et que par conséquent le soleil occupe le centre de la vraie orbite planétaire. En le supposant en T, ou en transportant s en T, il Ciut déplacer la- phnéle et la terre de la même manière. En ell'èt, pour que les positions géocenlriques du soleil «t de la planète n'éprouvent aucun clmngemcnt . par déplacement, il faut placer la terre dans us point l de 1» droite sT, et il faut transporter la planète, parallèlement à sT, c’est-à-dire sur le rayon PE ($. •102.'', de P en e, Pe étant :::Tt. Or comme nous venons de trouver que T-E est à la fois la distance moyenne de la planète au soleil et le rayon du cercle excen-' trique, et que Je rayon de l'épicycle P E est égal à la distance de la terre au soleil T/} on aura PE”— Pe, el le poinl e tombe en E: la planète est donc eouttamment sur la circonférence du. cercle' excentrique et au centre de fépi-
i54 ASTRONOMIE RATIONNELLE cycles d’où il résulte -que la seconde inégalité (l’épicycle) disparaît tout-à-fait; de plus, le soleil est au centre T de rexcentrique, en tournant autour de la lerre /, ou ce qui revient au mé«ne, la t^re t tournant autour du soleil T. Le soleil est donc immobile au centre T des orbites de la terre / et des planètes supérieures E, et \a seconde inégalité pror ient de l'épicycle qui, étant transporté en T/, n’est autre chose que l'orbite de la terre; de qui'cst entièrement conforme au système de Copernic.
Ainsi nous avons prouvé que, relativement anx planètes in/èn'eures, l'épicycle est l’orbite planétaire, et le cercle e.xcentrique celle de la terre, d’où il suit que l’inclinaison de l’épicycle au cercle excentrique est l’inclinaison de l’orbite planétaire sur l'écliptique. Par rapport aux planètes supérieures, l’épicycle est.l’o'rbite de la terre, -l’excentrique celle de la planète; l'inclinaison d^ ces deux plans est donc pareillement l’inclinaison de l’orbite planétaire sur l’écliptique. Après avoir prouvé que les systèmes de Ptolémée ét de Copernic donnent absolument les mêmes résultats, on pourra considérer dans la suite le dernier seul , et tout ce qui sera prouvé relativemeut au dernier, pourra également être appliqué au premier.
5< io6. Puisqu'il iaut donc regarder le soleil, et non la terre, comme le centre des orbites planétaires, elles ne pourront être déterminées que par des observations héliocentriques > et il sera nécessaire de conclure les observations héliocentriques des géocentriques , les seules que nous puissions faire. Comme celle réduction, généralement parlant, suppose que l’orbite planétaire est déjù connue: il faut commencer par choisir des observations,où l’on est certain, sans connaître l’orbite, que la longitude héliocentrique est égale i la géocéntrique. C’est ce qui a lieu, lorsque le soleil et la planète se trouvent sur la même ligne droitcavec la terre, par conséquent dans les oppositions des planètes supérieures, et dans les conjonctions inférieures des autres planètes; car les rayons du soleil ne permettent pas d’observer les conjonctions supérieures. Cette raison seule suffit, pour nous iiiire voir l’importance des observations des oppositions et des pasoges des planètes sur le soleil; mais il y a encore une autre raison. Pour connaître la première et la seconde inégalités des planètes, il est néceskairê de les séparer l’une de l’autre. Or le mou-
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Tcment des planètes, relnli veinent k la seconde inégalité, étant le plus rapide dans les conjonctions, le plus lent dans les oppositions, et de même grandeur à égales distances à la ccmjonction, ce mouvement est divisé en deux parties* égales et semblables par la ligne, des sysygies, comme le mouvement par rapport à la première inégalité est divisé par la ligne des apsides. La seconde inégalité èst donc nulle dans les syzygies , ainsi que la première disparaît dans les apsides; et les oppositions donneront la première inégalité seule, sans la seconde. C'est sur ces réflexions, que Ptolémée fonda sa théorie.
Supposons (Fig. 19.) que le soleil soit en O, la terre en C, une planète supérieure en #, et AB perpendiculaire à l'écliptique: la planète étant , eu opposition avec le soleil, le point B sera diamétralement opposé au soleil,
OCB sera une droite, et la longitude héliocentrique de la planète O B égale à la géucentrique CB; ainsi l'observ'ation de l’opposition donne immédiatement la longitude héliocentrique. Pour trouver l'instant où la planète était opposée BU soleil , ainsi que la longitude géucentrique qu'elle avait è> cette époque, il faut l'observer assidûment quelques jours avant et après ^opposition, afin qu'on puisse en conclure la vitesse avec laquelle sa longitude géocentrique a changé dans l’opposition, ainsi que les deux observations entre lesquelles l'opposition est comprise, ensorte que la différence entre sa longitude et celle *
du soleil était , dans l’une de ces observations un peu plus , et dans l’autre *un peu moins grande que i8u*. Le mouvement du soleil étant connu par 1b '
théorie, ou par les observations qu’on en a faites les mêmes jours, on trouvera également sa vitesse lois de l'opposition: or la planète étant rétrograde, la somme de ces deii.x vitesses donnera lu vitesse relative., avec laquelle la planète se rapproche ou s'éloigne du point B. Onr trouvera donc le tqms vrai et la longitude vraie dans l’opposition, par le niojen d'une inlcrpolation , où il faut tenir compte des seconiles diliérences (I. $. ■|55.') Le même procédé donnera la latitude géucentrique ACB dans l'instant de l'opposition. Quand en a des tables des planètes assés exactes, qu'on se propose de corriger par ces observations, on calcutera pour fépoque de l'opposition, la longitude et la latitude de la planète; et en les comparant avec les observaliüBS , on découvrira les erreurs des tables en longitude et en latitude.
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• . §. icj. Avant irenlrcprendre L'i l■pt•herche^ »ur la naliii-e des courbe*
que U ptiinèle décrit dans le plan de son orbite, il làut connaître ce plaiv, ou sa position relalivcmcnt à un plan eunnu, courtne l’écliplique. Gclte po* silion est délertnincc, par la ligne de lu commune section des deux plans (lu Ignc lies nuiFudsi , et par l'angle (ju’il* luiit entre eux [Vinciinotson de l'oiv bitc sur l'ëclipliquc) (§. 83.). La longitude des noeuds est la longitûde hélioccuti'ujue de la planète dans l'inslant où elle est dans l'écliptique, et que par conséquent, sa latitude hétiocenlrique et géocenirique est nulle. Si 11 planète était dans le même iuslant opposée au soleil, sa. longitude gcocenlvique serait le lieu hétiocenlrique du noeud.. Mais comtft cela n’arrivei'a guè^ rrs, on Irotivera du moins une valeur approdice de la posilîou des noeud.», en observant la planète dans une opposition qui est près, du noeud. L.x variation diurne des latitudes olrservées donnera, par inlCFf>olation, le Icms < avant au après l'opposition, où la latitude était nulle. Puisque les révolutions des planètes, on leurs mouvemens moyens sont connus* 99*), c« trouverait U lohgitude du noeud, eu conibiiiant le mouvement moyen qiri convient au teins /, avec ta longitude dans l'opposition, si le mouvement vrai depuis l'opposilion jusqu’au noeud était égal au moj'en (*). L’erreur ne peivt pas être considérable, si l'opposition est très -près du noeud; et il est aisé de voir, comment In longitude du noeud peut cire corrigée, si l’on cunnait à pou .près la position' des- apsides cl rc.'centlicité de la planète. Celle mé>." (hode est principaicnient applicable aux passages, des- pbiuètes inférieures sur le soleil, où elles sont très- près du noeud..
Colle détermination des noeuds est assés exacte, pour en conclure, sens erreur sensible, iion-sculsnienl l’inclinaison, mais aussi les élémens de l’orbil* cxcenirtqur, ainsi qu’on le verra pins bas. Mais cca élémens élant connus, il est f.:cile de calculer la longitude et la lalilmlc béliocentriques , à l’aids d’une observation géocentriqiie quelconque (§. 84.). Ayant donc observé la planète plusieurs fois avant et après sou passage par le noeud, ensorto qu* sa latitude était dans une observation boréale, et dans l’autre australe; 1« vimivement diurne en longitiiile et rn latitude donnera, par inlcrpolaticn,
iul'a JiuitiSf JLJf*
riiuUnl où. ia latitude était ^nulle,. la plaiiëlc passuat par le ncTciid. La loagitude l-.éliocentiique , calculée pour cet instant, donne celle du noeud ('). Au mo^en de celte valeur plus- c.tacle, on peut corriger les autres élémens, et en Lé])élanl ‘l’opération précédente avec ces élémens corrigés, on trouvera une valeur encore plus exacte de la longitude des noeuds. Ces méthodes indirectes qui servent à corriger mutuellement un élément par l’autre, sont d'un grand usage dans toute rustroiiomic, et ont donné les élémens des ocbiles planétaires avec plus de précision, qu’aucune méthode directe.
La planète ayant la même lafitude hélioccntrique à égales distaucr.s au noeud, cela donne lieu ù uno autre méthode. £n observant la piauctc à la même distance avant et apres le noeud , et calculant pour c1:aquo observation la longitude et la latitude hélioceutriipiics, on cherchera deii.x latitudes égales: alors la longitude hélioccntrique qui est le milieu entre celles qui répondent aux deu.x latitudes, sera la longitude du noeud, aux époques de chaque observation , si la ligne des noeuds est immobile , et h l'époque moyenne entre les deux observations, si les noeuds ont 'un mouvement.
Ç. 108. îai longitu.de des noeuds étant connue, chaque observation d'une longitude et latitude géoccnlrique de la planète donnera aon iiicUimiioii, par -une méthode c.xirèmcment simple Qu’on observe la planète P
3o.) et le sole'il S, au moment où sa longitude est exuclenieut égale i celle du noeud N, et que par conséquent la terre T est sur la ligne des noeuds K «. Ayant abaissé la perpendiculaire PQ sur l'écliptique N Q‘», on connaît par l’observation,, l'élongurion de la planète Nl'Q —tt, et sa latitude •géoccnlrique PTQ = j3. On cannait donc les deux côtés qui compreuneiU Pafigle xlroil Q du triangle sphérique NQP,. d’où l’on conclura l’inclinaisoa. P^iQ = v, à l’aide do la formule
tang
fin a
Quand même la longitude .du noeud, ou raiiglo a ne serait pas parfaitemeiit juste, il en résulterait, pour l’iuclinaison, une erreur peu sensible*. £n etTêl,
(1) Dé iUllu sl/dr/ùf C0f. J.Xl* Ca; Cup. XXIJ.
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«1»/T<?r?nlifltit ré»5'.ia(ion f.récéùcnie par rapport à a et », on trouvera, à cauie tle cos' » —
. 5 J a COJ alun)! 3
d* = cos^*. diangvzr —
” »in“ a-t-ijnj“ |3 •
L'erreur sera donc d'autant plus petite, que a est plus grand; elle sera nulle, si la disüince géocentrique de la planète aux noeuds, a, est 90’. Ainsi de même que la ligne des noeuds est trouvée par des observations près du noeud, de même rinclinaison sera déterminée d’autant plus exaclcment, que la planète est plus près de sa plus grande latiluile, ou des limites (Jernii- Jius borca/is rel austru/is). Kepler trouva par ex. par une observation de
Mars, 0=80®, |3= d'où il résulte
«■ms ^
jin’ ,3
ZT 0,0007 : donc
s’il s'etait trompe d’un degré sur la longitude du noeud, l'erreur qui en résulterait sud rinclinaison, ne serait que de 18". Si a estrzgo*, on a*~p, et le résultat est aussi exact que l’observation même.
Apres avoir corrigé les autres éiémens avec l'inclinaison et la position des noeuds, ils serviront 3*éciproquemeat à. rectifier l'inclinaison, ainsi qu'on l'a vu relativement aux noeuds 107.). Si lion a observé une opposition très-près des limites, on connaît la longitude héliocentrique et la latitude géocentrique. Au moj'en d% la tliéorie de la planète et du soleil, on conclura, pour l'instant de l'opposition, les distances de la planète et de la terre
au soleil, SP {Fig. 3t.) et ST; on connaît la latitude géocentrique PTQ:z:j3', et l'on trouve la latitude héliocentrique PSQ=:(3, à l’aide de l'équation ' sin (P' — P) insin SPT=: ^ sin P', donc p=:p' — (p' — p).
Maintenant, la longitude béliucentriquc de la planète et du noeud, et par conséquent .sa distance au noeud —a, ainsi que sa latitude ~ p, étant connues, l’équation tang * — - donnera l’inclinaison. Si fob.scrvation est hors
^ “ jina
de l'opposition, mais à peu près 90° du noeud, on peut calculer, sur les
éiémens de la planète, sa longitude héliocentrique qui, étant ajoutée avec
le- supplément de la longitude du soleil à 180°, donne la commutation' Y,
L’élungatiou ») et la latitude géocentrique p' étant données par l’observation,
on aura ;g. H4. X V I.) tang p =: - , et lang » ^
^ «jn TJ . rm O ' .
(ij V< sui/a Alariù, Cap. LXH~
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Par cette méthode, Kepler conclut des ubserv'ations des planètes, faites dans les conjonctions, oppositions, et quadratures, que les inclinaisons et
les plus grandes latitudes héliucentriques étaient invariables, au lieu que
les plus grandes latitudes géocen.triques étaient tantôt plus, tantôt moins
grandes: ce qui- prouve, que les plans des orbites planétaires passent par le soleil, et que les planètes tournent autour du soldil, et non pas autour de la terre, comme Ptolémée avait pensé, ni autour du lieu moyeu du soleil suivant Copernic et Tycho
$. 109, Puisque l'orbjte planétaire n'esl pas située daus l'écliptique, mais dans un plan incliné, on ne connaîtra la courbe décrite par la pNkiète qu’aj>rès avoir trouvé son lieu sur l'unbilc à chaque époque , c'est -L- dire, sa vraie distance au soleil, et les directions de ces rayons recteurs-, ou l’angle qu'ils font entre eua , et que la planète a décrit autour du. soleil. Cet angle est donné par les Icmgitudes sur Porinte; or les observations donnant les. longitudes sur l'écliptique , il s'agit d’en déduire la réduction à fécliplique : ce qui n’a aucune dilHculté , si l’observation a été faite dans l'opposition , parcequ’clle' donne la longitude héliocentrique X, et que la longitude du noeud, ascendtint = J et l'inclinaison =: v sont supposées connues. En eifOt on trouvera l'argument de latitude a par l'équation tang a ~ (§. 8d. IV'.)j ce qui étant ajouté h donnera la longi-
tude héliocentrique dans l'orbite L. Si l'angle X — J est défectueux, .il en résultera à peu près la même erreur sur o, pareeque cos * est peu ditféreut de l’unité. Comme il n'est pas question ici des erreurs d’observations, oA peut supposer exacte la longitude X observée dans l'opposition, de sorte que l'erreur ne peut naître que de la longitude J du noeud. Supposons donc que J toit trop grand d’un arc u : alors X — J et o seront trop petits du mtme arc; en ajoutant donc J à a, l’erreur est compensée, et ta longitude dans l'orbite L est sans faute. Ainsi les observations de diiférentes oppositions donneront les angles que la planète a parcourut autour du. soleil d’une opposition U l'autre.
(1) Dé éiéUa Uartis, Cüp: XI y»
Quant au rayon vecteur, il faut se rappeler qite ce qn'on cherc'l»e proprement ici, est le rapport des dilTérentes distances de la planète entre elles, et à celle Je la terre au soleil; attendu que le premier rapport donne la nature de I4 courbe que décrit la planète,, alislraction laite de sa grandeur, cl le second est le rapport qui existe entre les orbites de la planète et de M terre relativement à leur grandeur. Il but donc supposer connue la distance de la terre au soleil, et nommément la distance moyenne, pour avoir une mesure Exe; alors on trouvera la distance de la planète au soleil, et celle de la tem; qui a lieu dans chaque observation, ,en parties du demi- diamètre de l’orbe terrestre, ki dernière étant donnée par l'hypothèse du- cercle excentrique pE-)- Soit donc (/"fÿ. 13.' O le soleil,, C la terre, A la planèle%u opposition, AOC=:^, AC-Brrp't.on connaît J et », et par l’oliservation, P', la longitude héliocentrique X, et X — J, ce qui donne (§. 83. IIL) tang P tang » sin (X — J', et OA C — ^' —
L'n nommant donc OC = a, CA=:i, OAzT.x, on atma
a sin.G' a . a -in 0
I -- - - fl
uu^,y — ^ Cul P — eut P' lin P ’ p)
Si les observations sont exactes. Terreur ne peut provenir que de 3 ou de X — J ~ a. Or on a
sin P r:
e y'[i ■+■ if,^ * un’ a)
Isnsïiina ^
— CT CCS 3 - - - -
y -Mg’» lin’ a) y ^1 -f. I;;’ » lin’
donc
et è x~
O J a V cui a (tans » a -4- eut p')
i-~.cul ^'Ip ï un a'* — colp'tg-/ linaj’ y^i -ftg’ » un’ a j
L'erreur est donc nulle, si a — 90*; et la distance de la planète au soleil
fera d'autant plus exacte, que l'opposition est plus près des limites (')■
§. iio. Cette méthode qui suppose qu'on connaît la position des noeuds et l’inclinaison, est aussi anplicabic hors des oppositions; el une seule observ.ilson suffit, pour déterminer h la fois la distance, la longitude, et la latitude héliocentrlques. Soit (f'ig. ■il.) ISn la ligne des noeuds, ou la commune scctitm des plans de Torbitc planéUiirc NP;« et de l’écUptique NQ«, S le soleil, T la terre, P la planète, PQ perpendiculaire è Técliplique, et que la proloiigalion de QT rencontre la ligne* des noeuds eu A: les plans QSP, QAP, étant perpendiculaires à Tédiptique, A sera le centre d'un triangle
(Z. rjt 4ttUa Aitxriû^ Ctff' XIX.
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fphërique TNQA, rectangle en Q, dont rhypolhénnse PAN fait «vec le c6t< QAN un angle qui eat nnclinaison v: on a donc tang A P tang » sin Q A S.
L’obserTalion donne la latitude géocentrique PTQ~(î', les longitudei connuea du noeud et du soleil donnent l’angle AST — 4, et l’élongation QTS;^i|, et par conséquent aussi QAS~>) — S, sont connues par la longitude géocen* trique observée. On a donc
tang Q A P rr tang vsin(n — î), et APT = p' — QAPj
d'où il viendra la distance de la planète à la terre
p, _PT— AT.inQAP A.T l.nfOAP
— V?AP) linp' — culjytgyAP
Or on a dans le triangle A S T,
d'où l’on tirera
S T -sin 4" a sin 4
sin — 41 »‘“ll — à)*
a tjipp V 4
fui li' — cuj p' IJ * »iii (l — ô)
Maintenant on trouvera, par le mo>cn de R', la commutation QST = 7, la
latitude héiiocenrrique 9SP = p; et le rayon vecteur SP = R, suivant les formules (J. XI 11 — XVll.).
On peut même trouver tout cela, sans rien supposer que la longitude des noeuds. En etlèt, le mouvement du soleil étant connu, on sait, à quelle époque la longitude du soleil sera égale à celle du noeud, la terre étant par conséquent sur la ligne des noeuds dans un point A. Ayant donc observé la planète à cette époque, ou plusieurs fois avant et après, de manière qu on puisse interpoler les observations, on connaît la latitude géocentriqiic P AC^z:^ , et l’élongation d’où Ton tirera leng P At,) z:; tang v sin Q AS, donc
tang¥r=— . Maintenant, la longitude des noeuds et l'inclinaison étant
lin
connues, on peut, par la méthode précédente, déduire de chaque autre observatiori la distance, la longitude et la latitude héiiocentrique de la planète.
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I. I,es orbites de toutes les planMcs sont des cercles
a. Le soleil n'occiipc pas le centre de ces cercles.
3. Il y a .au dedans de chaciue cercle un point d'égalité , d'où le mouvement de la planète paraît uniforme (punctum aei/uantis).
Ce point est dans l’orbite de la terre, le centre même.
5. Dans les autres orbites, ce point est situé sur la droite qui joint le centre et le .soleil ou la terre, ensorle que le centre se trouve entre lui et le soleil, également éloigné de l’un et de l'autre suivant Ptolémée, ou à des distances dilTérentcs suivant Copernic et T^clio.
La seconde pioposilion avait été' mise hors de doute par un grand. nombre d’observations; la troisième était si vraisemblable, que Kepler chercha seulement à déterminer ce point qu'il suppos.iit exister quelque part. Il n'eut donc a examiner que les_ questions suivantes:
1. Les «rbites planétaires sontî elles des cercles ou une autre courbe, et quelle est celle courbcT
2. Le point d'égalité est -il le centre de l’orbite de la terre?
3. Est-il dans toutes les oi biles sur .la mémo droite avec le centre et le soleil , et à la même distance au cciitie que le soleil , ensorte que la dou/le exctntricili a lieu?
Il était naturel, que Kepler El la première application de colle théorie au ■ soleil, dont la théorie doit nécessairement être la base de cCllo de toutes les
iC3
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planëte». La méthode ingénieuse qu'il imagina, pour s'érlfier la théorie da soleil par sa comparaisun avec une planète, mérite d'étre exposée ici dans tout son détail. La seule chose qu'elle suppose, c'est qu’on connaît la durée d’une révolution de la planète, et qu’on en a quatre observations, éloignées l’uno de l'autre d'une révolution sidérale, eusorle que dans chaque observation, la planète a occupé le même point de son orbite, étant par conséquent à' la même distance au. soleil. Si les intervalles entre les quatre observations ne sont pas e.xactemcut égaux à la révolution sidérale, il est tacite de réduire, par interpolation, les lieux géoceniriqes observés à cet intervalle, les vitesses étant connues pap les observations qu’on a tuites avant et Jiprès l’époque où une révolution était achevée. Kepler choisit en outre des observations, où la latitude de ta planète était l'ort petite, pour rendre insensible l’erreur qu’il aurait pu cummellrc dans la réductiou à l’écliptique. Il ne sera pas inutile de suivre pas à p.>s la méthode indirecte, par laquelle Kepler J
parvint enbo à découvrir la vérité, que peut-être personne n’a cherché avec plus d'impartialité, et avec un zèle plus infatigable. La théorie de Hars étant déjà déterminée assés exactement, surtout par lys observations de l'écho,
Kepler commença par lu supposer connue; mais on va Voir, que celle supposition n’avait pas d’autre eücl, que d’abréger le calcul, ou de le diriger dans
ies essais qu’il devait taire, coiiluriiiéiiieDl à sa niélhode indirecte.
lia. Soit S le soleil, Ole centre de l’orbite circulaire de
la terre, «Jonc AB la ligne des apsnlcs, et supposons que Mars ait été ubser- ,
Té' trois fois eu 1’, la terre étant en T, /, T. Kepler calcula, d’après la théorie de Mars, sa lungiluile liéliocen trique qui détermina la direction de la droite SB, celle des lignes ST, S/, St, Tl’, /!’, tP, étant donnée par les «bservaliuns. On connaît donc les angles TSP, /SI’, tSP, STI’, S/B, StB, et par conséquent tous les angles des triangles T S B, /SB, tSB, doù l'on trouve le rapport des cùlés, c’esl-h-dire, dans chaque triangle les côlés ST, S/,
St, en parties de SB, et par «onséqueut le rapport des côlés ST=:<7, St — b,
St~o entre eux Les angles TS/, TSt, /St, étant donnés par le*
lieux du soleil, on connaît dans les triangles TS/, TSt, /St, les côlés a et
(j/ Marttff Cep, jLAjy» *
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t, O et c, A et c, ainsi ijae les angles rnlerceplés , d’où l'on tirera le côté T/::=f, et le» angles ST/, StT, St/, ceqni donne Tr/z=7 — St/ — StT. Mai nleiiaiil on connaît iWns le triangle TC/ l'angle TC/=:a7, laiigle CT/=:C/T = 9j* — y, et le côid d’où l’on conclura
le rayon .du cercle CT
Le» deiia cAlë» O, /î du triangle ST C, et l'angle compris ST C = ST/ — CT<
CS
étant connus, on calculera CS, ou l’eacentricité — , cl l'angle TSC qci donne la position des a|»ides A, R. Mais comme la longitude de Tajihëlie A — était mieux connge (|ue la tliëorie de Mars, et qu'une petile er-
reur relativement au lieu liéiiocenirique P pouvait, rcmlre liès-dét'ectuense la délei'iuinaliou des lignes a, h, c, et de» autres quantités; Kepler donna •uccessivemeiit iliflérenles valeurs au lieu P, jusqu'à ce que la longitude de
l'apliétie se trouva égale à ce qui lui donua
CS
lexcentru'ité - — “ o,oiH.
Comme c’est précisément la moitié de l'excenlrtcilé que Tyclro avait trourée, en supposant que le soleil tourne d une manière uiiiturme autour de C, il a'eii Miivit U distance du point d'égalité à S ~ a CS = o, 0.16; et il était prouvé que la double e.icen/ncilé avait lieu pour le soleil aussi Irien que pour les auln s plaiièli » ( ‘ ).
§. iiJ. Il tàllait donc supposer connu le lieu liéliocentrrqlie de Man, •U l'apliéiie de la terre, ai l'ou se burnail à trois ol servaltons. Pour éviter «ela, Ke|ilei conibina avec ces trois observations une quatrième, où la terre étiéit en /, et il calcula avec le lieu P supposé, l'aiigls 'i'}/, de la même maaière uonl il avait calculé l'angle Tt/. Ces deux angles devront être égaux, purrequ'us sort iiisvnls oaii» le inéuie segment T/. S'il se trouve donc une (bü'éience, le heu liéliureiilrique de Mais sera cliai.gé, jusqu'à ce que ces deux aiigii s Soicat pariaitemenl égaux, et alors le calcul te lera avec la direclion coirigée de Si’, Lumiiie ci-dessus, Kepler trouva de celle niaiiièie, l’exieiilrb lié un peu plu», petite que o,uiU,a niait- les apsides comme pié- (é.lenime it .
(I /hJ. Cap. x\yi.
(S; Ihti. Caf. xxric.
LIVRE in. 'C II A r. VL II vëriGd ce rûiultat pai le procéilé suivuiit. Si T, t, sont deux au- Ires lieux de la ti'ire, oîk Mais a éic é^aleme'ut observé eu P, oa cuiuiail pur ubservuiion, ks angles
TS/ = a, STP=:il, SrP = -y.
Au im>) en de la position des apsides, et dè l'excentricité qu'on vient de trouver, un calculera pour chaque observation, l’anomalie vraie du soleil, et ks ra_yons vecteurs en parties du deuti-diaméire CT,
S '1' — ti, S t — f>,
ksqucis, avec l'angle compris a, dunaeront les angles ST/, S/T, et le côté T/. On conuuit doue dans le liiaiigle TP/, 1rs angles PT/=:ST/— P, P/Tc=S/T +-7,
■I le côté compris T', avec lesquels on calculera TP/ et TP. Maintonaat
ou connaît dans le Iriaiigie S'PP, les côtés TP, SP^zo, et l’angle inter-
copié S'I' P (î, d’où l’on conclura le ra^on vecteur de Mars SP, et la coin- Briilalion TSP qui donne sa longitude liêiiocentrique. Si l'un calcule do U môme nfanifere deux autres observations de Mais en P, la terre étant en t «t I, le calcul duit douuer les mêmes valeurs île lu longitude et de la Ji- •tance de Mars, si la suppusiluiii qu'un a bile relativement aux ëiémeiu nu soleil, est exacte. Kepler, ayant combiné de cette inunifere cinq ubscrvulions, trouva luiijours, à de très- petites dillëiences près, la même lungiliide et i>ialance du point Pj d'oà il résiilla, que rexceiitrieité du soleil étaij exacte- •
ment o,oi8j que le point d’égalité était distant du centre de la même quautilé, et que l'orbite solaire s'écartait insensiblement du cercle
$. ii4- La lliéurie du soleil étant iiiainlenant vérifiée, la mêmeiméthode donnera la longitude hélioceiitrique et le rayon vecteur de la |ilaiiële P à l'aile de deux observations. Cuiinaissaiil dans le triangle TS/ le côté T/, les angles ST/, S/l', et par conséquent les angles PT/, P/T (5- *'*0»
OB calculera dans le triangle PT/ le côté PT. Alors on cunnail dans le triangle PST, les côtés PT, ST, et l'angle compris S'I'P, d’où l'on conclnra k rayon vecteur SP, et l'angle TSP qui donne lu longitude héliocenlriqiie de P. En combinant rlen.x i deux p’nsienrs nbservaliotis, le milieu donnera
ilj JiU. Caf. XJLk’lll.
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im résultat plus juste. Kepler employa cinq observations de .Mars, faites e» T, /, T, ), 0, et éloignées l’iine de l’autre de fi8() jours lieures et demie: cette période n'est que ds J(> secondes plus petite que la vraie année sidérale de Mars >5- 99- , et ces 06 secondes produisonl, suivant le mouvement moyen, une erreur de seulemêni. Les cinq observations étaient des
années i58d, i58j, i58^, i588, i:îgn. Par la combinaison de la seconde avec la troisième, Kepler trouva SP“',6Gao8 et la longitude héiioeenli ique de Mars pour i d85z^ r*8“i4’da”j par la première et la quatrième, SPzzi,66i"9 et la longitude pour i|i8d t i'3t", ou en ajoutant la précession des
équinu.ses en 6 7 jours ±r: i'35", la longitude pour riSô 5®b*i3'6"j la difféèence ou l’eireur était donc, pour la longitude — l'aô'', cl pour la distance ~ o, 000:29. Pour la cinquième obseivation, Kepler, en supposant la ditançe SP, telle qu’elle vient d'èlre tiuuiée, calcula l’angle au soleil, et trouva la longitude de Mars pour r5go-:r: 5'b“i9'5a": "en xelrancbaut la préceision depuis i585— 4 44’ i trouve pour i585::::â*b*iâ’8", ce qui donne une erreur de JG" seuienunt, qu’il faut attribuer aux erreurs d’obs'ervâtions, et à la vqieur de SP qui n'est pas proprement le rayon vecteur mais la distance accourcie (§. t4v- l'our Irouvrr une valeur moyenne, Kt pler eboisit, pour déterminer la distance, les •observations les plus éloigi.é<s de SP, 0, /, t, parcequ'il est aisé de voir, que l’erreur qu’un peut avoir cumn.ise dans la déii rnruiution des angles, aura sur la grandeur de SP une moindre iuiluence, en ©, t, r, qu’en T ou t. Par la même raison il cboisit, pour déterminer la longitude, les observations l', Ce qu’il trouva de cette manière, était la distance accourcie hP = U, et la longitude sur l'écliptique ==X, qu’il était facile de réduire è l'orbite. En dlêl, l'observation donne' la latitude |3' et U longitude géocenlriqui sj la dernière, combinée avec le lieu du soleil
observé et la longiliide béliocrntiique de Mais, donne l'élongalion t) et la commutalion y, d’où l’on conclura, à l’aide des formules _ (S- *'4-)f
lang |3 = R D sec p. Comme l’inclinaison y peut être suppo-
posée assés'bien connue, on aura sino=r~^, ce qui donnera la réduction
f , et L ~ X C'est ainsi que Kepler trouva la distance accourcie
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SP ~ 1,6618; le rayon vecteur ~ i ,66 tî8; et la longitude sur l’orbite pour le 3i Octobre iSgo à 6 lieur. lômiii. du matin — 5*6“iy'2o" (*).
Au moyen de celte méthode on peut, sans le secours d'aucune bypolbbsc, trouver la longitude, la latitude, et la distance, hêliocenlriques de la planète, dans chaque point de jon orbite, où elle a été observée deux fois: ce qui suIRt pour déterminer toute l'orbite.
§. Il 5. Maintenant il s'agissait irexaminer, si l'hypothèse adoptée jusqu'alors jj. III.), et que toutes les observations paraissaierit çonfirmer relativement au soleil , avait aussi lieu k l'égard des planètes, c’est-à-dire, si leurs orbites élarent circulaires; et Kepler fit cette vérification, en comparant l’hypothèse, i) avec les longitudes hêliocenlriques, observées inimédiuleinent dans les oppo'sitiuns , 3), avec les longitudes géocenlriques hors des oppositions, 3) avec les latitudes, 4) '“‘'«te les distances. La longitude des noeuds et l’inclinaison étaient connues; par les méthodes précédentes, assés exactement, pour réduire à l’orbite les longitudes observées dans les oppositions, sans erreur sensible. La précess'ion é ant aussi connue, Kepler ■trouva de cette manière l’angle que Mars avait décrit autour» du soleil d’une opposition à l'autre , et quatre oppositions lui servirent à déterminer l’orbite de Mars.
En supposant {Fig. .84.) que le soleil est en §, et que Mars a été observé dans les quatre oppositions M, N, O, 1’, on connait la direction des lignes SM, SN, 80, SP, et les angles MSN, NSO, OS P, PSM, dont la somme fuit 36o®; mais les ppinls M, N, O, P, sur ces lignes sont inconnues. Si l’Iiypothése est juste, que res quatre points sont situés sur la circonférence d’un cercle, il faut que la somme de deux angles opposés, NMP-(- N O P = M N O -)- M PO soit égale à ido*. De plus, si C est le ceftire de ce cercle , chaque angle au centre doit être le double de l’angle inscrit dans le mémo segment, M CN =: a MON = 3 M PN, etc. Enfin, s’il existe sur la droite SC un point E, autour duquel le mouvement est uniforme, il faut que les angles MEN, NEO, OEP, soient entre eux comme les Icms
(I) ibij. Cap. xxym.
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ëcaulos (Tune opposition à Tautre. Kepler résolut ces problèmes de U aU' nièie' suivante. Faisons, pour abréger, faiioniaüe vraie ASM = a, rëi|uatiun du centre EMS = $, l'anomalie moyenne .A. Eftl = > = le demi-diamètre du cercle CA = CB = a, l’eacentricilé CS:^c, la distance , du point d'égalité CErze.
Kepler commence par donner à a une valeur arbitraire qu’il détermine .cependant, pour approcher plus vile de la S'érilé, contbrinément h la position des apsides A D connue .’i peu près. La dillérence entre la longitude moyenne, aussi connue à très-peu près, et la longitude observée, donne (J) et 7 zr B-t-Jl. La durée d'une révolution de Mars, et les lems écoulés entre deux oppositions, font connaitre les angles MEN, N EO, OEP, et par conséquent AENzz7-f.\lEN, AEOzz36u»— (AEN + NEO', AEPzzAEO — OÉP. Connaissant par observation, les angles MSN, NSO, OSP, op aura ASN — MSN-fa, ASOzzdôo»— (ASN-fNSO), ASPzzASO — ÜSP; ce qui donne les équations du centre ENSzzAEN — ASN, EüS = AEO — ASO,
EPSzz.AEP — ASP. Maintenant le triangle KM S fournira les équations
(c + el«in7 , _ (c-t-ebin AEN (c+-el»>nAEO „ (c-t-ebinAEP
^ — . nnEOS”’^*^— ..nEPS *
Au moyen de ces valeurs on aura dans lé triangle .MSN,'
. .SM*inMS?t ,in7. !iii M .s N . tin E N S
tang M N s ~ -- — — r — .
S — i iM cos '1 S N »in »«o \ K M — stii / co* 'I i . mh t N i» *
et l'on trouvera de la même manière les angles N.MS, O N S, NUS, P O S,
OPS, l’MS, Ml’S, MO.S, OMS. Maintenant la somme de^l N O zz M N S-j-
ONS et de M PO = MPS+ OPS, ainsi que NMP-f-NOPzzNMS-t-
P M S N OS -j- P OS, doivent être i8o°. S'il se trouva une diirérenee,
Ke|)lcr donna succe.ssivcmeht difl'érenlcs valeurs à u, sans etranger 7, jusqu'à
CO que ces lieux sommes étaient égales à i8o*. Alors il était certain, que
les points AI, N, O. P, était sur la cirrontérence d'un cercle, mais que cela
ne pouvait plus avoir lieu, quand a prendrait une autre valeur, 7 restant
iiivatialdc: d'où il suivait qu'il ne fallait changer aucun de cei «angles, ou
qu'il fallait changer tous les deux à la fois. Cela posé, en a
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MON MOS-f NOS, MCN=aMON, ^ CM=CN= - -*A . et MNC= NMÜ^gj”— MON;
3 >in M O N ’
taag N M S =
sin(^,«inA£N.^in MSN
»in "y lin E N S — sin 4>>in A E N c«« MSN*
CMS = NMC— NMS.
, CMjtnCMS
lang C S M = •
° S ,n — c >i coi c •! s
Le facteur c e étant commun à tous les cô;és SM, SN, MN, CM, il disparaîtra de la dernière formule, et l’on a trouvé CSM, sans faire aucune hypotlicse relativement aux excentricités c, e, Cét angle devrait être égal- h ASM=rn: s’il se trouve donc une différence, cela prouve que la valeité supposée de a est fautive; il faudra donc clianger à la fois 7 et a, et réité'* rer tous les calculs précédens. Après avoir donné à 7 une valeur ditférente de la première, l’angle a seul est changé, jusqu’à ce que h» somme des deux angles opposés soit i8o*. Au moyen de ers deux valeurs correspondantes de a et 7, l’angle CSnI ou a est calculé, de la manière qui vient d'étre développée; et tous ces calculs seront refaits, jusqu’à ce que la valeur calculée de CSM soit parfaitement d’accord avec la valeur supposée de a. Kepler assure (') qu’il a fait 70 fois tous ces calculs, ou 70 diflérentes suppositions; et le calcul de la dernière supposition, qu'il donne en détail, remplit dix ^pages in-folio.
Les anomalies a et 7 étant enfin trouvées de 'cette manière, la longitude héiiocentrique en M donne celle de l'aphélie- A et l’équatien du centre <t~y ■
— a. Dans le triangle MSC on a <,...nCMS^ ACM =CS.VI-j-CMS, CME — 7— ACM,
»in C 31
ce qui donne
a sîn c M K ain y
Kepler trouva de çette' manière,
la longitude de Paphélîe pour iS^^:
Il appelle — eccentricltas eccentrici, — eccentricitas aeçuanl^s, ecccntncilas lotas
;o,iiJ3a, —-=:o, 0723a; donc ~ o, «8564»
(l) Jbid. Cap, Xyi. pag. ^5.
17» ASTRONOMIE RATIONNELLE la (//•mi’-excenlricilé élait donc o.og'jSa ('). Après avoir déterminé de celte manière l'excenlricilé et la position des apsides, il pouvait calculer pour une époque donnée, la longitude 'moyenne, l'équation du centre, et par conséquent la longitude vraie. Il calcula ainsi douze longitudes liéliocentriques, observées dans les oppositions, et trouva partout le calcul si bien d'accord avec les observations, que la plus grande dilTércnce n'était que de a'ia", ou en excluant une seule observation, de (^). 11 avait donc prouvé
que, dans l'orbite de Mars, l'hypothèse s'accordait parfaitement avec les longitudes dans les conjonctionsj et il restait à exaniiner, si elle élait aussi bien d'accord avec les latitudes, et les longitudes hors des oppositions.
J. ii6. Pour déterminer latitudes hélioceniriques, Kepler choisit les oppositions, où Mars était à la fois près des limites et des apsides, attendu que les lignes des noeuds 'et des apsides de cette planète, ainsi que de Jupiter, se coupent presque perpendiculairement. Il en résulta deux avantages, i) que la latitude calculée ne pouvait être fort défectueuse, parce qu'aux limites les latifudes changent insensiblement; a) qu’il élait facile de déduire de' la distance de Mars au soleil dans* l'opposition, celle ‘qui devait avoir lieu dans les apsides mêmes.
Soit {Fig. 3i.) S le soleil, et supposons que Mars ait été-observé deux fois en opposition en P et p, la terre étant en T et t, près des limites boréale et australe , ainsi que de Taphélie et du périhélie. Ayant abaissé PQ, p<f, perpendiculairement è l'écliptique,, la théorie du soleil et les observations donnent
ST = a, St — h, et les latitudes géocentriques PTQrra, ptq — ^.
La position des noeuds et l’inclinaison étant connues, ainsi que la longitude héliocentrique, on calculera (5. 109.)
les latitudes héliocentriques PSQ^tV, pSqzz-Ki et les distances SP = a', Spzizl/.
Kepler calcula deux observations de cette espèce, et trouva 0 = 0,975} i=i,oi4î a = ^ —
— (i; liu. Jtyi.
nu. Cap. xym. • . .
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les longitudes héliocenlriques en Q“4*ai“, en V le noeud ascendant donc
les argumens de latitude gri” et — 64*,
‘d'oà l’on lire, & l'aide de Tinclinaison =i*3o',
“V r: I® 49*^0^' > ce qui donne
TPS = n — 7 = a®4y4o'.', /pS = p — J =r4’a4'.
’ ’ jin S P f '
smi HT
Or l’apliëlie étant à peu près dans 4^ ^9* ($■ et par conséquent les
anomalies — 8® et igS*, on trouvera l'accroissement et le décroissement de la distance depiiis*les observations jusqu’aux apsides, quand même l’excentrU
cité ne serait connue qu'à peu près, pareeque les distances changent insen-
siblement aux apsides. Au moyen de l’excentricité précédente ($. ii 5.) Kepler calcula, que le rayon vecteur dans l'aphélie, devait être plus grand de o,ooi5 que a', et dans le périhélie plus petit de o,oo3 que é'^^ensorte qu'en supposant l'aphélie de Mars en P, le périhélie en p, et Je centre de l’orbite en C, il était
SP=;i,63i5î Sp=i,3g; CP =: Cp r: i,5io75;
en parties du rayon de l’orbe terrestre. Cela donne
CS=SP — CP = o, 12073, donc l’e-vcentricilé de l’e.x*centrique ^ 0,08.
Si l’on employait la distance moyenne ~ i au lieu des rayons vecteurs de la terre a et A, on trouverait l’excentricité r:o,ogg;}t; le milieu entre ces deux valeurs est à très-peu près =:o,og. Par ia méthode précédente ii5.) Kepler avait trouvé
l'exctntricité de Ve.rcenfnçae :=o, ii332j l'excentricité de WU/uant — 0,072325 l’excentricité tnllère ~ 0,1 8364.
La première est beaucoup plus grande que celle qu’on vient de trouver; la moitié de la dernière ~ 0,09282 est peu dillérent du milieu 0,0g. Il s’en suivait, que l’hypothèse précédente, qui suppose que les deux excentricités c, e, sont inégales , s’accorde bien avec les longitudes , mais non avec les latitudes dans les oppositions, les dernières supposant plutôt, à ce qu’il parait, la double excentricité ^bisectio eccentricitatis). £n conséquence, Kepler
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tisüja cniculer les Umgiludes avec la üuiible excentiicilé, et il IrouTai
que, clans les oppositions qui- anivaient à 90* des apsides, le calcul ne s'écartait des observations que de 2', mais que la diûérence se montait à 8' dansles opjiosilions qui arrivaient dans les apsides, ou à une distance de 4^*.
La dillërence de 2' pauvait naître des erreurs . d'observation; mais une erfeur 1 de 8'. parut à. Kepler asscs considérable, pour rendre suspecte riypotlièse circulaire, ou du moins pour la soumettre à un nouvel examen. Ces 8', et la précision des observations de Tycho, qui n’admit pas une erreur aussi grande, furent, du propre aveu de Kepler (‘), la raison qui le porta à re.prendre ses recherches; et c'est à ces nouvelles recherche^, ou à ces 8 minutes que nous devons la découverte des véritables mouvemens. célestes.
§. 11^. Un peut se servir de deux procédés, pour examiner, si tes élémens de l'orbite excentrique, qui ont été déterminés par le moyen des . -
llmgiludes.et^lalitudes dans les oppositions, s'accordent aussi avec les longitudes observées hors des oppositions. Ayant observé Mors deoix fois aumême point de son orbite, ou peut en conclure sa longitude, latitude, et distance, héliocentriques (§. 1 eCln comparaison du lieu ainsi observé avec celui que donne le calcul fait avec les élémpns, servira & les vériüer. . Kepler préféra le procédé suivant. Pour que le calcul, fait avec les élémens supposés, donbàt un résultat plus exact, il choisit des observations où Mars était très-près des apsides, et par conséquent réijuution du centre très-petite..
A l'aide du teras de l’observation, du lieu des apsides, et de rexcentricilé, il calcula la longitude'moyenne, l'anomalie moyenne, l'équation du centre, et la longitude hélioceutriquu vraie. 11 connaissait dqnc dans le triangle TSL [fig. 22.) tes. angles à la terre et au soleil,. T, b, et le côté compris, d'où il conclut la distance accourcie SL. Maintenant, le lieu des noeuds etl'inclinaison étant connus, on trouvera le rayon vecteur SP bien exactement ($. 8J. 84.), quand même ces élémens. seraient un peu défectueux. Ayant ainsi calculé deux observations très -proches de l’aphélie et du périhélie, Kepler en conclut, comme cirdessus ($. 116), les distances dans les apsides-
(I) IHJ. Cop. XIX. fag. 114.,, S»l-i i^iiui tiscc iwip TÛu prativatutt sé lolsm Aiuv--
rtfornuadAiB.'* ’ '
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même, tluiit la demi - somme , étant ôtée de la plus grande distancé, donne HeAcentricitc. Il la trouva conslunimenl, ainsi que par le mo^en des laSitudes (S- ii6.)> plus petite que, o, ii33a ii5.), et i peu près égale à U moitié de l’exceniricilé entière. 11 fallait en tirer la même conclusion, que Ptolémée avait eu raison de diviser l’excentricité des planètes en deux parties égales, et que, si l’on ne voulait pas abandonner l'hypothèse circulaire, il n'existait sur la ligne des apsides aucun point fixe, autour duquel le mouvement fût uniforme, pareeque la distance de ce point au centre se trouvait tantôt plus tantôt moins grande. C'était cependant une des hypothues adoptées par Ptolémée, Copernic et Tyclio; on pouvait donc présumer, que l’autre hypothèse, celle de l’orbite circulaire, n’était pas plus juste. Kepler pensa h bonne raison , que les distances étaient les plus propres à décider cette question, ainsi qu’on >a le voir (')-
Cela expliqua en .rnème tems le paradoxe, que la première hypothèse, dont la fausseté était prouvée, donna cependant la vraie longitude dans toutes les oppositions, de manière qu'il semblait que la vérité découlait de fausses prémisses. En efl'èt, cette hypothèse ne présente que les longitudes, ou , la direction dans laquelle se trouve la planète, mais noii pas le point qu’elle occupe sur cette ligne, ou sa distance au soleil. Il est. visible que daus les opposilimis, les distances n'iollucnt pas sur les longitudes qui sont observées immédiatemeut , mais seulement sur les latitudes qui sont converties en latitudes hélioceutriques moyennant les distances: aussi les latitudes dans les oppositions indiquaient-elles ferreur de fliypothèse ($. 116.). Mais quand il s'agit de convertir les longitudes géucentriques , observées hors des oppoûtions, en héliocentriqpes, les distances ont une grande inlluence, et les erreurs, de l'hypothèse circulaire se manifestent. Il est vrai que ces çrrpurs doivent, aussi altérer les longitudes dans les oppositions, vu que les angles. doivent: nécessairement éprouver des cltangemens, si l’on substitue au cercle une autre' courbej mais celte difiéreoce est trop petite, pour être aperçue avec. les iaslrumens de ce tems, ainsi que Kepler l’a montré avec la plus grande clarté (*)•• '
iti mj. Cop Ax.
(s) /w. Cv JUtf.
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$. ii8. La méthode du §.i)4- donne lÿ distance et la longitude héliocedtriqiie de la planète, sans rien supposer. Mais pour déterminer par cet distances la Yiature de l'orbite, il faut chercher d'abord la position des apsides , a6n que les observations, faites vers ces points, donnent la distance la plus grande et la plus petite. Il est aisé de trouver cela, dans la supposition que l'orbite est circulaire, dès qu’on a déterminé de cette manière trois lieux héliocentriques d’une planète. Soient (l'ig. 33.) ces lieux en T, f, t, le soleil en S. Connaissant les angles TS?, TSt, rSx, et les côtés ST, S/,St, on calcqJeraT<, et les angles ST/, S tT, St t, doncTr/r^ST/ — SrT, ■et l'Ct — iTTt; d’où l’on tire
,CT=- , CT/=X:/T=9oO— Tt/, sTC = ST/ — CT/.
Les côtés ST, C'I’, et l'angle compris STC, donnent dans le triangle CST le côté CS et l’angle A ST, ce qui fait connaître l’excentricité et la position des apsides. Les distances ST, etc. d'où dépend tout le reste, sont données en demi-diamètres de l’orbe terrestre i i4.)i CT sera donc exprimé par le même demi-diamètre, ce qui donne le rapport entre les orbites de Im terre et de la planète. En réduisant ainsi divers lieux héliocentriques de Mars, Kepler trouva des valeurs fort ditTérentes , pour le demi-diamètre de l’orbite, l’excentricité, et le lieu des apsides. • Comme cette méthode ne suppose rien, si non que l'orbite est circulaire-, il en conclut avec raison, que l’orbite de Mars n’était pas circulaire (').
Cela posé, trois lieux héliocentriques ne suffisent plus, pour déterminer l’orbite. Kepler employa donc des lieu.x très-proches des apsides. Mars ayant été observé deux fois dans chaque point, ensorte qu’on pouvait égaler les distances, conclues des observations, à celles dans les apsides, ou qu’il était aisé déduire celles-ci. Si le soleil est en ^ (/'ig. 35.), et que Mars 'ait été observé deux fois en P, la terre étant en T et /, on connaît les angles STP, S/P, TS/, et les côtés ST, S/. La distance SP étant è peu près connue, Kepler la changea successivement, jusqu’à ce que les angles T SP, /SP, calculés avec SP, ST, et STP, donnaient une somme égale à l'angle *r&l, et que les deux longitudes héliocentriques de P qui en résultaient, ne
(1) JhJ. Cap. XU.
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dffl?’raiënt Tune de l'autre que de la précéssion des équinoxe* dans l’intervalle entre le» deux observations. Par ce moyen il trouva la longitude hélîjocentrique et la distance de Mars près des apsides, avec une grande précision; et deux longitudes opposées, l'une prés de l'aphélie, l’autre près du péxihélie, lui donnaient, k l’aide de la méthode qu’il avait imaginée pour cet •ITèt ($. 90. 91.), le lieu des apsides, et l'époque du passagp de Mars par ces points. Mais comme les vitesses vraies, de la planète, a, b, que cette méthode exige,, ne pouvaient pas être observées immédiatement, comme celles du soleil, Kepler les chercha de la manière suivante. Soit (Fig. 36.) S le soleil, AD la ligne des apsides, C le centre, E le point d’égalité, CE = CS: Mars ayant été observé deux fois en P et en Q, la méthode précédente donne k peu près SA—q, SB=:p. Eu nonunant donc ASP=:a, BSQ~b, les vitesses vraies dans l'aphélie et le périhélie, la vitesse moyenne A£P = DËQ=: »j„ on aura ‘ *
, , b — ^-^^. AP—AE.m~pm, BQ ~ DE ..m'= çm, donc:
«Test-k-dire , les vitesses angulaires, dans les. apsides: sont en raison inverse deecorsés des distances.. On a d’ailleura
BEQr^/n= donc- o:m::AP:BQ::p:7„
OIS en faisant ACr=BC=:c, CS=rCE=:e,, '
or e étant très- petit en comparaison do c, on aura k peu près: o: m c®: (c -j- e)*: : A C*: AS* et a~.
Mi l'aide de cette formule,- Kepler conclut du mouvement moyen m qui était bien exactement connu, et de l’excentricité supposée les vraies vitesses aphélie et périhélie, a, b, lesquelles, étant substituées dans les formules (§. 90.. 91.), donnaient, la longitude de l'aphélie de Mars. =: 4^ 28* 39'46",. d’où Kepler 'conclut
L'excentricité totale qui résultait des longitudes<dans les oppositions (5- ii5.)=
ijfi ASTRONOMIE R A T I O N N E L L'E
o,i8C64 e5l à liès-peu prbs le double de ~ ; ce qui élait une nouvelle preiv-, ve, c|ue l'excenliiciié de AJars SE élait divisée par le centre en deux parties égales, ainsi que Plolémée l'avait supposé. Cette méthode donna donc re.\centiici!é et l'anomalie vraie ASP, ce qui sufRsait pour calculer l'équation du centre et la longitude moyenne ou ïtpoquc (')• •
$. 119. Maintenant, l'époque étant connue, le moyen mouvement de Mars donnait, pour chaque moment, l’anomalie moyenne, et h l'aide de ‘l'excentricité, l'équation du centre, et l’anomalie vraie KSV zz.t> (J-'ig. 34.), avec laquelle Kepler calcula le rayon vecteur SP. Connaissant dans le triangle CSP, les côtés CP — c, CS — c, CSP = v,* on trouvera sin CPS ,
et S P ** Pour la même époque, il calcula, suivant la m'2-
thode précédente (§. ii4-)i dislapce SPj et en comparant entre elles les deux valeurs du rayon vecteur, calculées sur les plémens et sur les observa- • lions, en dilTérens points de l’orbite, i\ trouva le résultat constant, que les distances, conclues des observations, étaient partout plus petites que celles calculées suivant .l'hypothèse circulaire ,' ainsi que le Cont voir les trois observations suivantes (°).
Anomalie vraie
io4'>v4'4t'
Distance calculée
Distance observée
'Did'éreiK’e
o,oo35o
On voit que les dilTérences augmentent, ou qâe la vraie orbite s’écarte du cercle de plus en plus, b mesure qu’elle s’éloigne des apsides; d’où ii suit que l’orbite est une courbe alongée ou ovn/r qui, depuis chaque apside, rentre au dedans du cercle, comme ADB (fig. 36.) (^). On aura observé que, dans toutes les opérations qui ont été développées jusqu'ici, Kepler a toujours employé les vraies longiludeS du soleil , en substituant le lieu irai
(r) /liJ. Cay. XUI.
(a) IhiJ. Cap. XLiy. pag^ ai3.
(1) îhîd. pog. 2i3. OrItitA PlaneUe non rtt rircniois In^etÜeni ad taieri tilra<|ue
iteninque Ad rirculi Avipiitudiaein io porig«co «riiesi.' cujumodi itineri*
.ippi’îüiîiar.*» •
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an lieu moyen que «es prédécesseurs avaient employé. En- suivant le même procédé, il compara principalement les distances de Mars, otx cette planète avait eu la même situation relativement à la ligne des apsides qui passe par le vrai lieu du soleil, et il trouva toujours les mêmes distances, quand l’anomalie vraie de -la planète était égale avant et après l'aphélie: d’où il suivait,
s. que la ligne des apsides divise l’orbite de Mars en deux parties égales et semblables,
a. que cette'ligne passe par le lieu vrai du soleil, et non par le lieu mo- 'yen, et que par -conséquent -Kepler avait -eu raison de réduire les mouvemens des planètes, non -pas au lieu 'moyen du soleil, ainsi que Ptolémée. Copernic, et Tycho l’avaient fait, mais au lieu vnà (' ).
Kepler-se servit encore d’uno autre méthode qui mérite d'àlre exposée ici. Si Mars a été- observé peu de tems avant et après son opposition -avec le soleil S, enM èt'm (Fig. 35.), la terre étant en T et en'/, et que' les droites TM, im, se rencontrent en P; on connaît les angles ’STP, StP, TSr, et les côtés ST, St, Or MSm étant un angle fort petit, les élémens de l’orbite de Mars, établis alors, donnaient avec une exactitude- suffisants, le'vrai mouvement diurne et l’angle MS/n, ainsi que -le rapport entre les distances SM, Sm, quoique le lieu héliocentrique M et le rayon vecteur SM ne fussent pas connus exactement. Rn donnant à ces deux quantités, pour un premier essai, les valeurs conformes è la théorie, on a les angles TSM, iSmztS TSr — TSM — MSto, et les côtés ST, SM, St, Sm. Kepler calcula avec ces valeurs, les angles STP et St P, en changeant les valeurs de SM et du lieu M, jusqu’à ce que les angles ST P, S/P, étaient égau.x aux élongations observées STM, Sim: alors les véritables distances SM, Sm, et les longitudes héliocentriques de Mars en M et m étaient connues (’).
§. lao. Après avoir établi ainsi l’oibite de Mars, Kepler appliqua les mêmes méthodes aux autres planètes, et il trouva partout le même résultat: la théorie de Mars, modifiée selon les élémens des différentes planètes, se
(I) U:j. Cap. LI. LU.
Caf.JJU. :
se trouva danc tons 1rs cas d’accord avec les observations. Gclle tlidorie cob>' sistait dans ces trois propositions ou by pollifescs; i. les orbites planétaires ne sont pas des cercles pai faits, mais aplatis ou alongés; a. le soleil iv'cn occupe pas le centre; 3. il y a du côté opposé du centre, et à même distance que le soleil, un point, d'où, le mouvement parait,, du moins à três-peu prés, uniforme. En comparant les révolutions entières avec les mouvemens vrais, Kepler trouva par la méthode, développée ci-dessus ($. 9o.\ le lieu des apsides; et les distances, observées près des apsides (§. ii4-)t lui firent connaitre k plus grande distance, la plus petite, et la moyenne, donc le rayon de l’orbite, ou le demi-grand axe qui est la ligne des apsides, et l'excentricité.
Si nous avons à présent des élémens des planètes plus c.\acts,. noua le de- ' vons aux observations, laites depuis le*tems de Kepler avec des ÿnslrumensplus parfaits, «u.x nouvelles méthodes qni seront expliquées ci-après, et même à la découverte de Kepler relativement au rapport qui existe entre les diflérenles orbites: ec rapport que Kepler avait déduit des observations inuparfaites des distances, a été pris par les astronomes modernes pour base, dont ils sS sont servis pour déterminer les distances avec une précision dont les observations n'étaient pas susceptibles. La table suivante présente les élémens, tels qu’ils ont été déterminés par Kepler et par les observations les plus modernes: les derniers sont ajoutés, pour qu’on puisse juger du degré île précision que donnent les observations de Tycbo et les méthodes de Kepler; on verra ci-après, comment ils sont trouvés.
blémtns excentriques
des Planètes I
suivant Kepler
La plus gran-
La plus cour-
Distance
de distance
le distance
moyenne
j Excentricité
Saturne
SiÿCbdo
9,5 1 oojâ
Jupiter
Mars
1 ,ti64trj
La ’l'erre
i,ot8oo
1 fOOOOOO
o,rri8ooo
Vénus
Mercure
o,.io63(i
o,38)Sr6o
o^aiooi^
II
La Terre
Vénus
Mercure
n,.^On54‘^66
o.3o55i4'ii
Le* deii.i premières colonnes sont les seules qui aient été déterminée* immédiatement par observation. Leur demi-somme donne les nombres de la troisième colonne, et leur derai-diflférence, divisée par ces ilernieis nombres, donne ceux de la quatrième colpnne. En conséquence, les quanlilés. renfenr.ées dans les trois, premières colonnes, sont eiprimées en demi •diamètres de l'orbite terrestre, celles de la quatrième colonne en parties du demi-dia- »nètie de l'orbite à latjuelle elles appartiennent, pour qn'on puisse voir d'un coup, combien chaque orbite s’écarte du cercle: on voit par ex. que l’or- Lite de Vénus approche le plus du cercle , et que celle de Mercure s’en écarle le plus. ^
§. tai. Dès qu'il était prouvé que les’ orbites planétaires ne sont pas des cercles, il était naturel de penser à la courbe qui est la plus simple après le cercle, et qui s'en écarte le moins, savoir VEllipsc; cependant, pour ne rien supposer sans Tavoir proupé, Kepler.cbercha ji déterminer celle courbe immé liatenicnt par observation; et il était clair, que les distances, qui avaient fait voir que la courbe s'écartait du cercle, seraient aussi les plus propres à indiquer sa nature. Après avoir essayé inutilement diverses ligne* ferméts et ovales , il trouva une ellipse qui donnait les dislances trop petites, tandis que le cercle les avait données trop grandes (Ç. 119.; d'oti il conclut que la vraie orbite devait nécessairement lomirer entre le cercle et cette ellipse; et comme le milieu entre ces deux courbes ne peut cire qu'une autre ellipse, il n'hésita plus à reconnaître pour une vérité démonlrée, que . toutes les orbites planétaires sont des Ellipses, mais que la nature individuelle de celle ellipse, son excentricité, ou le plus et le moins dont elle s'é-
carie du cercle, doit être détenniué pour chaque orbite par dea observationa
vltéiieuiea (').
Kepler avait démontré que, C étant le centre de l'orbite elliptique {Fig. 37.1, le aoleil est placé hors du centre en S, et ’qu’en prenant sur la droite CS, CF:=CS, le inouvement de la planète, vu du point F, parait uniforuie. Voilà donc, outre le centre de l'ellipse, deux points sur le grand axe. S, F, dont dépend entièrement le mouvement des planètes, et qui sont également idislans du centre: il était bien. naturel de supposer, que ces deux poinis.importans étaient les foyers de l'ellipse, les seuls points marquans au dedans de cette courbe, et qui sont doués de tant de propriétés remarquables. Il ne restait donc qu'à examiner, si c'était réellement le cas, c'est-à-dire si Ig soleil occupait un des foyers de l'ellipse; et cela pouvait se faire par le procédé suivant. En nommant le grand et le petit demi-axe de l'ellipse, CA =u, CD = ,1a distance des foyers au centre, qui .est supposée égale à .
l’excenlricité, CS = CF=:c; les observations donnent r
AS, BS, a —
AS4-BS
et é =
ce qui .suffit .pour. déterminer l'ellipse. Si la planète est en p, on peut cal-'culer arec l'anomalie - vraie A = v, le rayon vecteur Sp, ainsi qu'on le; verra ci-après. A l'aide des méthodes .développées ci-dessus, on peut déterminer par observ'ation la .distance.- Sp, sans -supposer, l’orbite elliptique. La comparaison de cette distance -observée. avec le rayon .vecteur, calculé suivant la nature de l’ellipse, décidera donc la question. La route par laquelle Kepler parvint à la .découverte des, trois fameuses -lois du mouvement planétaire, auxquelles nous devons toute l'astronomie moderne, est à la vérité plus longue; mais elle mérite sous. plusieurs -points de vue, d’être éclaircie ici, d’autant plus qu’on a besoin de toute .l’attention possible, pour suivre le £1 des idées et des raisonnemens de Kepler, qui le conduisit enfin à travers un labyrinthe, dans lequel il pensa souvent .s'égarer .
(1) IhiJ. Cap. LylIT. pag. >64. CimiiDi Cxp. 43. pccral «xcc»ao, «UîpMt Cup. 45- p^>
drfrclu. Et tunt cicesM}! illc cl hic dctecitu ccc|Ui»les. Intcff ciroiiiM vtio et eUîpcîii 1 ,«nîhil raedut ni«i rilipait cIm. Erfo êi iptU Ut P/enc/cc iitr. •
Jlid. Ccf. •« ccBBcaecniettt*
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Ç. 125. Soit {Fig. a5.) C le centre ilu cercle AS B, S une planète, T te sohit, F le point d’égalilè, et CF =: CTj les recherches précédentes avant prouvé , que cette hj'pothèae satisfait exactement aux anomalies et aux éqiialiciis du centre, mais non pas aux distances. Si donc Aa — s est nu tiés-pelit aie piës de l'aphélie, on aura or les angles, décrits
autour de F, -étant proportionnels au tesns, il s'en suit que les teins dans lesquels le même arc s est décrit au.x deux apsides A, B, sont en raison inverse de AF, B F, ou ce qiii^revtent au même, en raison directe des dis!a;ires au soleil, Al', BT. Cette proportion n'a lieu que dans les apsides; mais Kepler la prit pour une loi générale dans toute l’orbite. Supposant donc, que le tems que la planète emploie è parcourir un arc infiniment petit, est partout en raison de sa distance uu soleil, il résulte de la théorie des proportions, que le tems que lu planète emploie à parcourir un arc quelconque (la somme de tous les arcs - infiniment jietils dont il est composé), -doit 'être proportionnel à la somme de toutes, les distances, ou de tous les rayons recteurs,, renfermés dans cet ' arc. Kepler, pensant que celte 'somme n’était autre chose que ia’ surface ‘couverte par tous ‘ces rayons vecteurs , ou l'o/re du secteur décrit ‘autour du soleil, en conclut, que les tems dans lesquels les planètes décrivent des arcs quelconques, étaient proportionnels è l’aire des se-’ cteurs elliptiques dont le sommet est dans le soleil , et qne par conséquent l’anomalie moyenne, étant aussi proportionnelle an tems, pouvait être exprimée par ce secteur. Il s'en suit que le tems, employé h parcourir un arc infiniment petit, est pareillement proportionnel è son secteur: or comme Kepler supposait, que ce tems était aussi proportionnel è la distance au soleil, il a’en auivrait, que les secteurs infiniment petits fussent en raison des distances • au soleil; mais cela na lieu que dans les apsides, ou dans le cas où ie so-=' leil est au -centre du cercle. Ayant abaiasé sur Te la perpendiculaire sa,, et nommant Ta =r,ar=:da, l’aire du secteiur-ATrc: S; , l’aire sTa sera* dS, et l’on aura
dS~?r.ia~îr3asinaearr ~,rd s cos C e T ,
CeT étant l'équation optique 96.): l’aire du secteur n’est donc pas pr«« * portionnelle à la distance r, mais au produit /coaCsT. Kepler rcjéla donc.
i8ï ASTRONOMIE RATIONNELLE celle (uppoailion, non seulemenl par la raison précédente, m:iis auui pareeque l'orbite n'ctl pas circulaire, comme on l'avait supposé dana lecalciil précédent; mais U observa en même tenu, que ces deux raisons se délruisaient mutuel* lement, ensorte que le rapport susdit des aires était d’accord avec les ob* aervatiens, par la raison même que l'orbite n'est pas un cercle mais une ellipse. Mais il faut encore observer, que la supposition qui sert ici de base, savoir la proportion entre les tems et les distances au soleil, est également fausse dans l'ellipse. C'est cependant de cette manière, que Kepler parvint à découvrir sa nde loi, dont il se servit aussi pour calculer réqualioB physiqut 1,$. 96.) dans le cercle excentrique^ En faisant pour abréger {J'ig. a5.), le rayon du cercle CS = o, locentricilé CT“CF=::c, la période d'une révolution entière =: T, le tems employé à parcourir l’arc AS:=/, l'anomalie moyenne AFSmfi, l'anomalie cxccttfnque ACS^t, l'anomalie vraie {coaquata) ATS :;;z V, l'arc AS:^s,
, réquation optique CST“w, l'équation physique CSFjir^,
l’aire du secteur AST=S, celle du triangle CSF’ == A,
et le rapport de la circonférence au diamètre ~ •?r— 3, i4i .
OD aura en vertu de cette loi,
S z:: — 1T «% rr: ^ a rr, donc aS rz fc«®. , •
Or t étant , et faire ASC~S — a— ?os— — $), il viendra
: o®p, d'où l’on Hre ® en parties du, rayon, ou en degrés (1= ,
n ■ * n éï TT
oa-k — C étant la srrrface du cercle entier. On a donc
Ayant aba’rssé sur A fl la perpendiculaire SR, faire A est ?CT .SR “Ico sin r.
En faisant par ex, par rapport au soleil, suivant Kepler,
<jt±s, c:=o,oiH; il viendra ,'
. ^ i8uaesinc . ,• •
A O, ooo.sin t, et (p=: r :n : degrés.
$. laJ. .Apics aruir donné à l'anomalie exeeuliuiue ACS=:c une valeur arbitraiie, Kepler calcula avec celle valeur l'équation pli3siqi:e, ou faire"' A:=:?oc$inc, laquelle, étant ajoulée è faire du secteur ASL — f.ù“t, don-'
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"na S, d'où il conclut l’anomalie moyenne n=r — , et le tems répondant à
• ranomnlio r. Les cdlés CS “ <?, CT~c, et l'angle compris TCS^iSo* — i, i
donnent lang CST ~ ~ et rét|ualîon optique ca— CST. Or, (pcru — t
étant connir, on' a l'équation du centre et l’anomalie vraie w"h—
A l’aide des métliodes précédentes, Kepler calcula sur les observations seules,
'le rayon vecteur TS et l'anomalie vraie ATS, pour l’époque qui répond à l’anomalie r; .et il trouva l'anomalie constamment plus petite que l'anomalie ■o=:jA — dans le segment DAE,. et plus grande que w dans le seg-
ment DBE. Après 'un grand nombre d’essais, il découvrit que l’anomalie, aussi bien que Ib distance, dépendait de la loi suivante.
Soit (/(ÿ. 3«.) S le soleil, ASP l'anomalie vraie calculée —
PM perpendiculaire b la ligne des apsiilesj que du centre C et du rayon CA~a on décrive un cercle qui rencontre SP en P, et que SE soit perpendiculaire à la prolongation de PC. Cela posé, Kepler trouva partout PE ■ •
égale b la distance vraie, indiquée par les observations : en nommant donc
SP=:;r, on avait PE = r cosu, SPE étant l'équation optique u. En comparant entre elles les valeurs PErrreosu et dS — i rds coiui (§. laa.), on trouve dS=;^PE.ds, d'où il suit, que les aires des secteurs circulaires tn>
Animent petits sont «n elTét proportionnelles au.x distances PEj et c'eit ce qui, probablement conduisit Kepler à celte loi. En raisani la plus grande distancé AS = 7, on trouvera une expression extrêmement simple pour la • quantité, dont Ih vraie distance PE hors de l’aphélie est plus petite que q.
En effèl , on a CA“CP, donc SA — PE^CS — CE~c (r — cos t) rrcsinversf. Kepler donna b cette diflcrence CS — CE le nomî' de iiôra- U'on, pareequ’il l’expliqna par un mouvement de la planète, non pas sur la circuaféreDce, mais- le long du diamètre d’uu épicycle, attendu que celte différence n’altère pas les longitudes, mais les distances seules. (').
La loi qu’il découvrit relativement à l’anomalie vraie, est inlimemenl liée avec la précédente. En ôlaut<o (i — cos e) de AS “a-}- c, il vient la
tlialaDce vraie PEz=a+ccos£. En faisant donc SQrrPE, la planète sc- ' . /
raft en Q, si Taïuimalie n’éprouvait aucun riiangcmenl. Mais Kepler trouva Cjj UUt. c\p. Lyi.
•i«4 ASTRONOMIE RATIONNELLE qu'en üëciivant du centre S avec le rayon SQ = PE un arc circulaire qui coupe l’ordonnée PM, perpendiculaire & U ligne des apsides, en p, 8^ était, d'après les observations, non-seulement la véritable grandeur, mais aussi 1a vraie direction du rayon vecteur, ensorte que ASp = v était l’anomalie vraie (
$. ta4- L'anomalie excentrique ACP=:s, et la valeur qu'on vient de trouver, Sp —a -\-cco»t, donne C M =r a cos i , SM = c-|-acos c, donc dans le triangle SMp,
SM tf-faeo9e
CM V
s P a-hccu« 6
Ayant construit sur le diamètre AB une ellipse ADB, telle que la demidistance de ses foyers CS=CF soit égale à l'excentricité c; le petit demiaxe sera — <r): en faisant donc CM~x, tlp—j, on aun
L'anomalie excentrique ACP~t étant donnée, on a
c - CSI3I 3->3l I 3113 ^^2 — v 3 0^CX-+-C*X*
Sp*=SM“-l-y*=c»_-f aci-fx’-f
- o’4-cx , X
Mais le triangle CMP donne — =eosf, d'où il suit
donc
(i) . . . . Sp = o -j-c cos I.
Enfin le triangle MSp fournit l'équation, cosMSp:::— — , donc
/ \ MC ' 4- OCIUS
(a 1 . . . . cos M Sp " ,
' ' O -f- c eu» E
Les valeurs (i) étant les mêmes qu'on a trouvées pour le rayon vecteur et l’anomalie vraie v, il s’en suit que l'ellipse satisfait exactement auid observations, tant par rapport aux distances qu’aux anomalies ou aux longitudes (§. lad.). Or le point p étant entièrement déterminé par ces deux éléniens, il est évident, que tous les points d’une orbite planétaire sont dans une ellipse, dont les foyers sont dislaiis du centre, de l'excentricité de l'orbite, c’est-à-dire. Us p/anilcs dilcrifcnt des ellipses, dont le centre du soleil occupe un des foyers.
C’est la première des loLs de Kepler, sur lesquelles est fondée la théorie de l'astronomie moderne (*).
fi) Uid. Cop. hyni^
’i) nu. Cüp.'tJx it XI. ■ ■■■ . .
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135. t)n a déjà vu las.), par quels lauonnement Kepler fut conduit à découvrir la seconde loi, savoir que ,
les aires des secicurs que les planètes décriixnt autour du soleil, sont propor^ tioÊincUes aux tems qu’elles emploient à les déorire.
Cette toi est beaucoup plus générale que la première, et l’on a vu que Kepler ‘U conclut de fausses prémisses. Soit (_Fig. 36.) S le soleil, G le centre, E le point d'égalité, CE^GS, et qu’on mène par E la droite l’Et,), faisant 'avec AB un très- petit angle: le mouvement moyen en A et Osera AFP —
BEQr:/n, donc les arcs AP, BQ, seront décrits en tems égaux; et il est aisé de voir, que les secteurs correspondans APS, BQS, sont aussi égaux.
'En ellèt on a à peu près,
APS = ^.\T.AS, BQS=:ÏBQ.BS, .APr=m.AE = m.B.S,
BQ ~yn . E B r;:: m . A S, d’où l’on tire ' '
APS r:? m . BS . AS, BQS — î//i .AS. BS, donc APSiz:BQ,S;
•ce qui donne la seconde loi de Kepler pour les apsides. Il en suit encore '■
AP: BQ:: BS: AS;
c’cst-a-dire, les tntesses linéaires sont en raison inverse Jeu distances au soleil. On a de plus
AP “ A S . ASP . BS, BQ:::r BS.BSQrroi . AS, donc m = ^.ASPr=— BSQ, ou ASP:BSQ::BS=':AS>, c’est-h-dire, les vitesses anppilairrs, que les astronomes appellent ordinairement vitesses vruics , sont en raison inverse des carrés des distances au soleil. Par exemple, le plus grand diamètre apparent du soleil en B est. =: 3a'36", le plus petit en A=:3i'3i'' (1. §. i3.5.): les distances AS, BS, auront donc entre elles le même rapport; d'où il suit AS*: BS^; : 3da.Î9l6: 35^ jS8i. Les tables du soleil donnent le plus grand mouvement horaire du soleil ~a'33", le plus petit »'a3". Eu taisant donc BSQ — a'33", on trouvera ASP=r
Ainsi cette loi n’était prouvée que par des observations aux apsides, et 3 l’aide d'un principe qui n'est pas rigoureusement vrai, que le mouvement autour de E est uniforme. Le raisonnement précédent n'est point applicable aux points situés hors des apsides, et Kepler u’a pas prouvé partie
a'stronomie rationnelle
culièrcmeni, que la loi a lieu dans rellijisc. Mais elle a été couBnnëe par une inlipité d’observalioiij, depuis le lenis de Kepler. Tmiles les labiés modernes qui ï.'nl paifailemenl d’accord avec les observations, a^ant été calculées sur ce principe, sont autant de témoins pour cette loi. Enfin Newton, en appliijiiant la géométrie à la dynamique, a prouvé que cette loi doit nécessairement avoir lieu dans tous les mouvemens qui sont dirigés par une force centrale, quelle que soit la nature de celte force.
lai précision des observûtions modernes, relativement h la détermination des lieux aussi bien qu'ii la mesure des diamètres des corps célestes, doqnc uii moyen cxlrcmenienl simple de prouver celle lui, du moins à l'égard du soleil. Les observations font voir que, dans tous les points de l'orbite du soleil, ses vitesses apparentes sont en raison des carrés de scs diamètres apparens; d'où il suit d'abord, que le mouvement du soleil est réellement irrégulier, et non seulement en apparence B cause ‘de la situation excentrique de l’oeil, parce qu’alors les vitesses seraient en raison des diamètres et non de leurs carrés, les uns et les autres étant en raison inverse des distances. De plus, le secteur que le soleil décrit autour de la terre dans chaque instant, étant proportionnel à l'angle, multiplié par le carré de la dislance, lequel est en raison inverse du carré du diamètre apparent, donc par l’observation précédente, en raison inverse des vitesses, et l’angle étant égal à la vitesse apparente multipliée par le tenisj il s’en suit que les secteurs sont proportionnels au tems, multiplié et divisé par la vitesse, c'esl-à-dire au éems même. Soit {J' ig. 3^.) ni f; l’angle décrit autour de la terre dans le tenu ■t, le diamètre apparent du so eil la distance Sp=r: la vitesse apparen- 4e sera ^ y d le> observations donnent le rapport Or on a suivant
les éléinens de l’optique, f A et D étant des quantités constantes; d’où il suit
Le secteur psg élanl ” î vJ, î A B*/, il en résulte que les secteurs sont proportionnels aux tems: ce qui est la seconiJe loi de Kepler.
$. i>6. Après avoir établi la Ihéoiie de chaque orbite, considéiée sé- •parément , Kepler dirigea son altcnlion vers le système planétaire, composé des dilTéventes orbites, enchaînées les unes avec les autres par une commune 'k>ij il compara donc entre elles leurs distances moyennes au soleil, et cher-
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clii nne loi générale pour leiirs rapports. Comme de son tems on -ne connaissait que si.x planètes, ou cinq intervalles entre leurs orbites, la première idée qui se li»i présenta, fut de comparer ces intervalles aux cinq corps n'guliers ou PUUoniques de la géométrie. Cette spéculation, ou si l’on veut, ce jeu était celui d’un grand homme, et n’est pas tout-è-fait indigne de remplir une place parmi les nombreux monumens de sdn génie et de son esprit de recherches. C’était un relâchement après une suite d’années laborieuses, et après des calculs pénibles, par lesquels il avait élevé un batiment impérissable: il y a peu de personnes qui cherchent le délassement dans de. pareils jeux. Après avoir montré, que le cube est le plus simple des polyèdres réguliers, ensuite le tétraèdre, le dodécaèdre, Xicoseèdre, et ^octaèdre, il prend le cube ou l’bexaèdre pour mesure de l’intervalle entre Saturne et Jupiter, le tétraèdre pour l’intervalle entre Jupiter et Mars, le dodécaèdre entre Mars et la Terre, l’icosaèdre entre la Terre et Vénus, et l’octaèdre entre Vénus et Mercure. En supposant pour chacun de ces intervalles, que les’orbües .supérieure et inférieure représentent des grands cercles des sphères circonscrite et inscn/e au polyèdre régulier qui répond è l’inteevalle entre les deux planètes, on peut déterminer le rapport entre leurs distances moyennes. En nommant « et é les rayons des sphères circonscrite et inscrite au polyèdre, on sait qu’il est
pour l’hexaèdre et l’octaèdre, a:i:;V3: i, è peu près rj
' pour le tétraèdre, 3; i,
pour le dodécaèdre et l’icosaèdre, a : A :: Vfi: I è peu pres“iî:i.
Les distances moyennes de ^ et Q(, ainsi que 'de Ç et Ç', devraient donc être comme à i, celles de îi et (J comme 3 à i, et celles de d et do la terre, ainsi que de la terre et $, comme 1* Mt vrai que ces va-
leurs approchent assés des rapports, connus par observation; mais il s’en faut beaucoup qu’elles soient e.xactes (’).
Kepler se mil ensuite è comparer les distances des planètes avec lés périodes de leurs révolutions, et il ne tarda pas è apercevoir, que les périodes changeaient dans un plus grand rapport <|ue les distances. Ces dernières
(1) Képhri Epit. Aitrom. Cop§rn. Uh. ly. 4^^ — 471.
DigFtiz^ by Cooglc
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scnl, |iaii exemple, en romparanl avec %, ^ avec Ç, Ç avec Ç, à pe«
près comme a à i (§. lao.), an lieu que les lévoliilions de res planètes sont à pen-pim comme 3 à i (§. pq.X Jupiter est cinq fois plus éioiguë du soleil que la terre, niais .sa pëiiode est douze fois plus longue que l'année.. Puisque les circonférences des orbiles 'sont comme leurs diamètres, en faisant ebstraolion de leur ellipticité*, il s'eu suit, que le mouvement des plat. êtes, supéiieures est cdèctivemeut plus lent que celui des inférieures, et que par. conséquent la force centrale qui dit ige leurs mouvement, diminue à mesure, que les planètes s'éloignent du sulcil. En cQct, les rapports trouves par. Kepler ont suffi, pour découvrir ta lui générale, suivant laquelle cette force détroit. Le simple rapport n'ajant pas lieu entre les péi iodes et les dislan. ces, Kepler essaya diverses puissances de res quantités; mais mallieurcusciDciit, on oomparant les piiissauces qui constituent la véritable loi de la nature, il fil; par impaJicnec ou par précipitation, quelque faute de calcul quL lui caobtx la réiité: il abandonna donc ces recberches comme inuliles. Mailc ayant repris ces calculs au bout de deux, mois, il trouva enfin le i5 Maj, 1618, avec un ravissement et un étonnement qu'on peut , bien s'imaginer,, ce.rapport exact, que
ks carrtx des n rohilions sont entre eux comme les cuiej des distances moyenslus au soleil, ou des grands axes des orhites.
Il est aisé de se convaincre de la précision, de celle troisième loi d^- Kepler, en comparant les carres des nombres renfermés dans la piemière" colonne do la table (§, 9g.', avec les cultes îles nombres de la. troisième co-loiinc de la table (J- lao.). En efi'èt, cetle table a. été construite sur U Iroisit'ine loi de Kepler, .qui rsl une suite néeessaire de la loi générale d» la force centrale du soleil, ainsi qu'on le veira dans rasironomie physique. Ccil un des principes fondamentaux de l’astrunoiuie mudetue, à l'aide duquel on trouve les diamètres des oibiles des nouvelles planètes et des satcl-litrs, dès qu’on connaît leur révolution qui est beaucoup plus facile à. déter-miner. C'esI en mémo teins une des plus fortes preuves'du mouvement-
annuel de la terie. Eu eflïl, si l’on calcule la péiiude d'uii corps, .placé à.:
la meme distance au soleil, qu'on sait être celle de la terre, suivant. celle-'
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loi, on Irouvera précisément l’année siilérale. Il est donc évident, que U terre est ■111 chaînon de la chaîne de planètes qui entourent le soleil: autrement il faudrait supposer, que cette loi qui est en vigueur dans tout le système planétaire, fût sans eOï't à la distance de fa terre, et que peu après elle reprit son activité à la distance de Mars ou de Vénus.' D’un autre côté, si l'ou fait tourner les planètes autour de la terre, on ne trourera anouu rapport général entre leurs périodes ef leurs distances,
ASTRONOMIE RATIONNELLE
CHAPITRE VIL
Calcul elliptique du mouvement des 'Planètes.
§. 127. Suit {Fip. 3’j.') ADR la moitié de l’orbite elliptique d'une planlitc, C son centre, S le soleil au lover, la planète en p, APB un cercle décrit sur le diamètre AB, pM perpendiculaire à AB, et prolongée ju*qu’au cercle en P, et employons les dénutations suivantes:
CA~a, CDrrA, le grand et le petit demi-axe,
CS=rc~V(n* — i®), l’excentricité,
fip — 3 la distance vraie au soleil, ou le rayon vecteur,
ASp — v l'anomalie vraie, ACPr=« l'anotualie excentrique, AS~o-|-c~9 la plus grande distance,
BS=:a — c — p la plus courte distance. 1
Le milieu arithmétique entre p el tj est z=a: c'est pourquoi on a appelé la moitié a du grand axe la dislance moyenne ou le demi-diamèlre de PoH)ite. L’anomalie moyenne =r g. ne peut pas être exprimée par un augle, compté d’un point fixe, tel que serait l’angle AF/> qu’on prit pour l’anomalie moyenne jusqu’à la rérorme de l’astronomie par Kepler: nous avons vu qu’elle est mesurée par l’aire du secteur elliptique A’/>S, ou. plutôt par son rapport à l’ellipse entière, suivant la 'seconde loi de Kepler. Or il est connu par la nature de l’ellipse, que les aires ApS, APS, sont entre elles comme Mp : MP :: CD : CG, c’est-à-dire comme le petit axe au grand axej et ce rapport a aussi lieu entre les surfaces entières de l’ellipse et du cercle, d’où il suit que APS est au cercle entier, comme ApS à l’ellipse, et que par conséquent l’anomalie moyenne peut être mesurée par le secteur circulaire APS, aussi bien que par le secteur elliptique ApS. _ ' ^
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Soient, relativement à deux planètes,
R, r, les révolutions sidérales,
A, a, les grands demi -axes,
B, b, les petits demi-axes,
S, s, les aires des secteurs décrits dans les tems T, t,
£, e, les $ui faces des ellipses entières,
K, k, les aires des cercles décrits avec les ravons A, a,
¥,/, les paramètres des ellipses.
Cela posé, on aura «
B^y'— , K = rrA», E=- K= îidï^r::;7rAy — .
Or la seconde loi de Kepler donne
R:T;:«:S, ou T= «lonc T:/::
irAy'A.F’ Ay/AF:a y'af
Mais on a suivant la troisième lui de Kepler,
R:r::AyA:aya, d'où il suit
T : / : ; donc
Us tems que differentes planètes emploient à parcourir des portions quelconques
de leurs orbites, sont en raison directe des secteurs décrits, et en raison inverse
des racines carrées de leurs paramètres.
Si les petites lettres se rapportent à la terre, on peut prendre pour t nne révolution entière r, d'où il viendra
/ = J65,256J8J5 jours; a = i, c ~ 0, 01677976;
* = y (1 — c’) =r 0, 99985 9» IJ f— — = i ■ 9994 '6^7 9^»
K^-Trrzrd, i4i59...,e = ir —3, i4i i5o3477G — s.
On a donc ^ i64,4a3i4'j8666zzn, ce qui donne
etF-îîl^’
S et F étant exprimés en demi-ili.tmètres de l’orbe terrestre ~ a, et T en
Ji’ES
jours. En substituant pour T la révolution entière R, on a S=:E, F
»s -ir» a’ F „
d où I on tire
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R éiant exprimé en )ours et ses parties cierimales (Ç. 9g..: on a dom
log A = I log R -|-8,s9i6oi4. 6 — 10.
Ç. 128. En nommant l'excenlricilé — :z:7, et conservant lea autres notations 127.)) on a par la nature de ellipse ($. is4')|
(1) . . . .3~a cos r (1 -|-7 cos
Le rayon vecteur a donc sa 'plus gran</e et sa plus petite valeur, lorsque
f=:o et £=180“, c'est-à-dire en A et en B, où SA— a(i-j-l'). SB=a(i— 7)i
sa valeur moyennes: a, a donc lieu en D, où £— ACG~9o*.
La mesure de l'anomalie moyenne APS = S est compusée du secteur
circulaire APC et du triangle CPS. Le premier est au cercle entier ira*
comme £ est à 36o® ou à 2 tt; le second est — ï SC.'P M — ^ c.a sin £; leur
somme est *
S = a" I -j- ? a c sm l ~ — (c ^ V sin 1).
Or le cercle entier étant à S comme J6o° ou 2 ir est à l'anomalie moyenne
H,' on a (i— — , et en subslitivant la valeur de S, f U. £ -4“ 7sin I, en parties du rayon,
(2). ..^ <a ~ I — 7 sin £, en degrés, ou
— £ -f" 1' *'o £, en secondes d'un degré.
L'anomalie vraie MSp~ a; est donnée par l'énuation cosv— — 5.~t “ oq
s P n-t-e eoj £'
, co»£-f7 T ,/i— . £,/i — 7
(3) .... COS V = — ou tang„ v = / 7:;:^-= '«"g- V
1 + 7 cm É* ” ■ 'Ou ■ r , -v ’’ 2 *' 1 + 7*
11 est vrai que le cas ne se rencontré guéres, où s soit donne; mais les formules prérédenles^ont trës-utiles pour la solulion des problèmes suivans.
§. 1 29. Si les élémens de l’orbite sont déjà connus , et qti’il s'agit de convertir une longitude ou anomalie vraie exactement observée en anomalie moyenne, pour en conclure Yépoqtie, ou pour vérifier les tables; le problème est, V étant donné, trouver f, p,. s\ ce qui peut se faire de deux manières. L'équation (3) (§. 128.; donne
(4) • . . . cos £ =r
eos V — 7
I — 7 eus U*
Pour disposer cette formule plus favorablement, à l’usage des logarithmes, on
en tirera
Une ^ £ = 1/ iZll'ÎLi ,/(■ r-)
' I+CO»€ ^ -f. CO> vV
, donc
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(5'' tang — = lang - y ^ = lang y
lea racines canéra de la plus petite et de la plus grande distance sont entre elles, comme les tangentes des moitiés des anomalies vraie et excentrique.
Apib^ avoir trouvé c, ôn a S- fi.~»-|-'l'»in 1, et (i^ sr=a(i -J-7cos i).
_ , . , , ,,, . , •intu/ft — “V*)
En substituant la valeur (4) q**' donne sin s = , on aura
. / . Cül i> —
(6' .... H- rr: Arc ( cos =: r; 1 H
^ ' V i — yeotvj ' t —
V co> V ’
y -rin tl
■y COI V ^
1 — y COI V
JP1
tt ^1 — y COI oj*
On fera bien de calculer pour chaque planète, les quantités p, q, ~ y
^j_yy qui sont d’un usage fréquent. Comme la distance moyenne a est toujours donnée, on calculera ce qu’il faut ajouter ou ôter de a pour avoir la distance vraie e, savoir aycosi; mais pour trouver )i !=: t sin E , il sera commode d’avoir y exprimé en secondes, ou 906 table suivante renferme tous les logarithmes dont on a besoin.
iiig. y en parties du rayoi
lüg. y
en secondes
log. ~V (I — y")
d, 7iu49- 'd
0, oï44'- 9*
8,6HîK5. î4
rf
8, gfigio. 8d
fi ' 7' fi
r.a niéihode précédente qui consiste à employer t comme un angle subsidiaire, est très-usilée dans le calcul trigonométrique, et c'est sans doute la plus simple. .Mais dans l'analyse il est souvent nécessaire, d'avoir (x en fonction de u: il faut donc se servir de la méthode suivante. '
§. i3o. Pour exprimer immédiatement g par v, on pourrait chercher cf|s y
l’arc I dont le cosinus est # ~ , par une série ordonnée suivant les
I — Y COI U
fait fx [6;. Mais il sera plus simple, de chercher jx pur l’inlégiation.
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Soit {Fig. 38.) Vp un arc inriuimeni petit de l'etlipae A PR, donc PSp=:3v: l'aire du petit secteur PS/^^^assdr sera la dilKrenliclIe du secteur APS:=;S qui est la mesure de l'anomalie moyenne ri=:£uir($. 127,'.
Or E dtant ~iroA=:TraV(a* — c*)~wn®Vii — 'V’i, on aura y.z^~ — ~ ,
d'où l'on tire
et en substituant la formule ^7), et en intégrant ,
= a\,-yco..r
En faisant pour abréger,
fsng|t; — K, I — y — a, i-|-'V = p, i— >*=op“4*, on aura
taiig w = J, cos V — J, du — cos’w . 8 tg v z=
et
- é ^ «4^ / aVJu s% \
^ * Ja-ejî «’)“ P ' a-+-(ju’/"
L’intégration donnera
iu
(a-t-jju®)’ aa(a-epu’)
— a Arc tane u l/ — , donc
a+,Ju» 6 r „»
s'y fa . . / jî
P-~-~ — - — r-l- a Arc tang tiV — , a + (3a»' ^ 'a *
I t — COS U
ou en substituant ur=fanCfiV=: — ^ ,
“2 «inu ■*
sin U
iArc^tang = tg:i.)/^^,
Cette formule est exacte, et facile à calculer a laide des logarithmes de y,
y (i — >*), et y — -, que renferme la table précédente.
$. i3i. Il est plus commode pour la pratique, de développer l'intégrale en série suivant les puissances de' l’excentricité et les angles multiples de V. Pour cet eflet on a
et les formules trigonométriques donnent ^
cos*vi=rî-f*r, co#^ w — J cos w ^ J cos 3 v, etc.
en général, n étant un nombre pair.
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»*— ' coi" w r= cos n V -j- i cos (n — a) v-|- — — ~ cos {n — 4' "H • • • • • •
^ - cos a V -j
et si n est un nombre impair.
cos" v~ cos n V . cos (n — a) V -f- ^ (" — 4)
cos V.
la subslituliori tle ces valeurs donnera ii la série précédcnle la forme:
^ = I a7 cos U -|- > 7* (cos a v 4" ') “I" ^ d v-f- 3 cos r)
c034o + 4cosav-l-3)4--“75^cos 5v-f-|cos3 w-(- cos vj
-|-^76(cos6u-I-iCos4v-|-^ cosav-|-ï. cet. •
La loi de celle série est évidente: son ternie général «t ^7:^:7 V"-N, N étant
la valeur précédente de a""' .cos” v. En ordonnant la série suivant les an-
’ gles multiples de v, on trouvera
: :=;.4_ivs4.L474^1iSj:<y6 4.i:liZ:.9
Il— 7cuiv}’ ' s ~s.4 'a. 4. 6 .5.4.6. 8 ‘
+ ’-V CCS U (. -f i 7»+,^ 7^ + 76 + cet.)
+ ÿcosat>(3-f i.l7»-h^.-l7-»-f ^76-f cet.)
+ 7-> c°* 3 V (4 + 7 • J 4- • ~ >«.+ cet.)
co» 3v ('4 4--7*4~ 74 ^ • 7 -y6 L: ? ‘I 78 ^ ,^_l_cet
En faisant pour abréger,
-{-a7coav-j-^Bf’l cosau-|-~jï^*^' cos3 v-j-"”-h^ï^B'’‘*cosnv,
multipliant cette sérié par dv, et intégrant, on aura
, . ■ .’ 7» Bl») . 7* bI-B , 7» BC) .
(9)....)i=:v-|-a7sinv4- — sinav + — .-j-sin3tJ+....+^7;:::::^— ^sinnt»,
fil» étant=(»4-.>^^l-0S^+i!L-:±‘i!L^lj74+^"~‘^"^^
Dans l'application de cette formule li un cas particulier, on commencera par déterminer la puissance de l'excentricité , )usqu'4 laquelle il faut développer la série, pour que les termes négligés ne produisent pas une erreur sensible, et alors on réduira les coéfficiens & la forme la plus simple. S'il sut-
fit, par exemple, de porter la précision jusqu'à la sj >-.me puissance de 7, on aura
K=v-j-a7sinv-|-^^3-f-^-|-^-^jsinat)-l-^- ^4-(-i7*^ sin3 w
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tentre fi. — u siii u cet. dont tous les termes sont exprimés en par-
ties du ra^on: pour les avoir en secondes, on les multipliera par ao6iG4,79; ou on les divisera par sin en ajoutant k leurs logarithmes 5,3i442S><
Cela donnera encore le mouvement angulaire vrai sv pour^ une heure ou un jour. En eOét, m étant le mouvement moyen, horaire ou diurne, on a
àv II —
rv ^ m — r-rn — m.
Or on a trouvé (i — 7*) ' =A, et l’on a
/ 7i\ "ys
(1 — 7cosu^®=:( I -I I — 27 cos u-|- — cos a oj d’où Ton tire
( ,4-a'y=J.i274J_LL’”Y6j.. , . ..î-i-y.-ln— ) 5n-M „ j
(10). ...u'zrm/ — aVcosufi-L- — y 1 \ * 2 2.4 a.4«® / l
/+— coaîofi4-i7’+— 7‘»-|-....-4-i:ii:i:iîl±!^7’*') \
ou en développant jusqu’à la sixième puissance de 7,
il -f a 7'-|- ^7'>-j-^7® — a7 cos u ^ 1 -j--^7’ + ?
-f ^ cos 2 V ^ I 4- I 7=* -f ~ 7^J \
Le rayon recteur est (7)
izrnfi — (1 -4-'7cosv-j-7“cos’ v-|-7'*cos^ v-\- . . . . -j-7"cos" v), ou en mettant les cosinus des angtes multiples de v à la place de cos"
s 7‘_4 7‘ 6.5 7* (n-a)(n-3)....^.--+-rj
Z’ >9 -yr 5 -y. (n-i)'(/i-a)....^--t-2^ \
"“Ta” s'I
'• sT"»"—'
astronomie rationnelle
I la/ TTa \ a/ i.a.3 '(»/ '*'■*■■
-U— --cosmv^
I » Wl — I
(m + /i — a)(m + n— 3)....^ni+^ +
Coi(m— i)— n)^y|
Le dernier ternie giinéral «ervira à continuer la sdrio auMÎ loin qu’on veut.
Si elle est dévelopjjée jusqu'aux termes de l'ordre 'V®, il viendra
cos u( I ^ ) 4 cos a V ( I I
71 / yt\ yt f y*\ yt yt >•
-j--^cos3 U 4--^y + -g-cos 4f^i + — y "^-Tg Cos 5 v-|- — cos 6i’^
Far rapport an soleil , il est inutile de développer les séries précédentes au delà do 7* ou 7^. En eÛTèt, les valeurs 0=1, m =: 147", 847074 pour une heure, et 7 = 0,01/(77976 (J. 99. lao.) donneront fl — vzz. 6932", 1 43 . sin V -|- 43", 559-sinaw-4- 0", 3a5 . sin 3 v -J- o", oo3 . sin 4v,
SV = <47",93o — 4"(9^4-cosk -j- o", oai .cos a v, ï =: 0,99983921 -t- 0,01677858. cos V -|- o, 00014079. cos a v -j- 0,000001 18. cos 3 V o, 0000000 1. cos4 V.
i3a. Relativement aux comètes, qui ne sont visibles que près de leur périhélie, il est naturel de compter tes anomalies de ce point, au lieu de l’aphélie! on a même adopté cet usage dans les talles modernes du soleil et des planètes; il faut donc connaître les changemens que nos formules éprouveront par. cette manière de compter les 'anomalies. Les trois équations qui font la base de tous cet calculs, sont, en comptant les anomalies c, n, V, de Vaphétie, (1) (a) (31 (J. «28..),
H = t-f7sinj, ; = 6^i -f7co8 0, *«“« 7 = *“"8
Si les anomalies sont comptées du périhélie, il faut ajouter à 1, fi, v, 180 rés: ce qui donne une valeur négative à sin e et à cos e, et change — et
— en — et 90®-}- —, tang — et tang — en — cot — et — cot — . ou
Digitizèd by Googli
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en et 1— . Le* équation* prccédenles prendront donc celle rcrme:
I. ur^t — 'Vïini, II. * — 0(1 — l cos O, 'III. tang tang- i/ '-i— , Il esl visible que ces cqualions pieudraient la même forme, en fdisanl.7 négalifj el il est aisé d’en voir la raison. Si l'e.xcenlricilé d^.) esl
négative, elle. tombe en CF du côlé de l'aphélie qui, par conséqucul, devient le périhélie. On en tirera celte conclusion très-importante, que toutes les équations, au moyen desquelles on trouve^ le rayon vecteur el les anomalies, doivent nécessairement être telles, qu’il soit inditlércnl, si l'on prend 7 négatif, ou si l'on ajoute iBo* à tous les angles t, ft, v. Dans le premier cas, les seules puissances de 7 changent de signe, qui ont un exposant impair, 7, 7^, dans le second cas, les seuls signes qui changent, sont ceux de*
sinus et cosinus des angles multipliés par un nombre impair, comme m, 3 fc, (an-j-i)n, pareeque les sinus et cosinus de a (i8o’*-f n) Sfio"-!- a p. > et en général de a n(i8o*-|- p) =n.36o*4- an.p., ont le même signe que ceux de a P nu de an.p. Il en résulte cette proposition très-remarquable, et importante pour les recherches suivantes, qu’en développant les équations précédentes en sérif, ces séries auront une telle forme, que tous les termes qui renferment un angle (an-{-i}p, seront multipliés par de* puissances d'un degré impair de 7 j et que ceux qui renferment un angle an.p, se trouveront multipliés par des puissances d'un exposant pair. On verra que c'est etfectivement le cas des séries précédentes, ainsi que de celles que nous allons trouver.
§. id3. En multipliant la vitesse apparente ou vraie dv—pSq [f'ig.S’j.) par z — Sp, on aura Tare p.Q , d’où l'on conclura la vraie vitesse linéaire —pQ. sec Qp (/ —zàv .tecQpi/ ~ds. Or, si pr est parallèle à AB, on a
-, et y== x’), doue
tang(7;>r= — =
On a d'ailleurs
a a . . _bbx
y3y = —-^xdx, et tang9/>r=—
tang r;>S = tangpSM=:^ = ^,
d’où il suit
tang Sp v = tang (Sp r-\-qp r) r=
0*1.*-+. 6’ c X -f l>’ x’ è’(ii*-fe'x) b b
-f tt’xy — è'*x> ry -Pcx]
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Or SpQ étant un angle droit, on a tang Q/j 9 = cot S/> y cl
^ c* T*) t/ia* —
eu à came de \ — a cos t ^ (S- '’9- (4))» *• »“**
A A , 6’(fl* + c’ — sflccojt)).
(1— 7cuiU)* *
COI V
»ccQp9 = ^S— 7-C0.V >
ce qu'il faut multiplier paradv, pour avoir ds, z étant — y "S- '®9- (?))
, , 5 U. (i — 7 COJ v'p ■ I • ,■ J .
et O V =: ' ; , 11 résulté donc la nictse récité ou linéaire,
«— 1 *y COS V -f O' *
. X -w -V / 1 — 1 r CO*
Dans l'apliélie A, 9 s “o 9 fiy est un minimum; au périhélie
d s — ad)iŸ - — - est un maximum. lai plus grande vitesse est donc à la
plus petite, comme i4-‘V:i — 7~AS:BS (J. ia5.); lapins grande est à la vitesse moyenne odp., comme V (i -{- 7) : V (i — 7) VaS : V BS, et la plus petite est k la moyenne, comme V BS à VAS: la vitesse moyenne est donc 1a moyenne proportionnelle entre lu plus grande et la plus petite. Les deux extrêmes des vitesses réelles du soleil sont entre elles comme
' §. 134. Le problème, où le tems ou V anomalie moyenne n est donnée,
est d’un usage beaucoup plus fréquent. On peut le résoudre, comme le problème précédent, par une méthode indirecte ou directe. La première se sert de l'anomalie excentrique i, comme d'un angle auxiliaire, pour trouver le lieu vrai à l'aide de l’équation g — t-(-7sint (§. ij8. (a)). Mais, g étant donné, il y a proprement deux inconnues, e et sim; le problème serait donc indéterminé, si l'on ne pouvait éliminer l'une ou l’autre de ces quantités: il faut donc exprimer le sinus en fonction de l'arc, ou réciproquement, ce qui conduit à la quadrature du cercle , de sorte que le problème est transcendant. On lui a donné le nom du problème de Kepler, qui le définit en vrai géomètre ainsi ; „ aream scmicircuU ex quocunqae puncto diametri in data rulione
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Kepler, jugeant une iotulion directe de ce problème impossible (*), propose la luétliode suivante. Ayant donné à t une valeur arbitraire , peu diirérenle de p, ou prendra dans les tables sinf, et l’un calculera p.— si cet angle p est diirérent de celui qui -est donné, on changera les valeurs de t, jusqu'à ce que t-|-7sint soit exactement égal à l'angle dunné p. Avec celle valeur juste de (, on calcolera v et s à l’aide des furmules (S- is8. (i) (3;). Ku'général, on ponrrait prendre arbitrairement plusieurs valeuis de s, et calculer avec elles p— t-j-7sin«, et lang — ~tang ce qui donnera autant de valeurs correspondantes de p et v. On pourrait ainsi construire des tables qui donnent v pour l’argument p', en rédqisant p au degré entier le plus proche, et eu chercdiant par interpolation, la valeur répondante de ».
On peut perfectionner cette méthode de Kepler de deux manières, Çomme 7 est un petit nombre, on mettra d'abord dans l'équation i~p — 'Vsint, sinE“sinp, ou t— p — Ysinp. En substituant successivement la valeur ainsi trouvée de t, dans le dernier terme 7 sin t, on approchera Je la juste valeur de t par une série très-convergente. Soit p — 7sinp =t', p — 7sint'r=t", p — 7 siîi t"=: s"', p — 7 sin 1"'=^”, etc. on aura
f'^rTp — 7 sin fp — 7sin[p — 7 sin (p — Ysinp)]}-.
Cette valeur sera assés exacte pour toutes les planètes, excepté Mercure, oè il faut calculer plus de termes; pour Vécus, la valeur t" suHîra.
Une autre approximation est do faire 7 sin i \j' , et de supposer sin\j/3i4', cûs\j<“i, pareeque + est un petit angle. Cela donne
p — £ = + = 7 sin £ = 7 sin (p — sin p — 7 'J' oos p, donc
7 »in p
. '^~r+7^Tp* I anomalie excentrique £ — p — 4'-
Mais cette valeur a besoin d’une correction, quand il s'agit de Mars ou de Mercure, où \}< peut monter à 6" ou ta*. Soit donc la juste valeur- de l'anomalie excenlrique i=:£'aj-u: onaura pr=£-f-7sin «=:i'-t-t«>-}-7sin t'-f-7wcos f',
d’où l’on lire la correction
p — S' — 7 lin t'
p f CUJ
(i; ..Mihi luirKtl cridere, lolii a priori non po)i«. proptrr .irrui et ainua triftyêtttMr, £rranlt •Dthi, quicuoiiue aiaoi muBitrartiii, il «it niiLi Ba(mH ApDlIimiai". (D< tulla Ueriij, à U
au <ic U Pvi. ly.)
' ASTRONOMIE RATIONNELLE $. i35. Pour exprimer immédiatement v en fonction de n, on pourrait renverser la série (§. i3«. (9)), suivant les ri-g'ea du retour des suites. La première approximation donne vzizn. — a^sinv, ou vztr — aYsinM.. En substituant cette valeur dans le dernier terme, on trouvera, comme ci-4es' sus i34)>
v~n — 2 7 sin f f* — 2 sin [|i — 2 V sin (ji — 2 7 sin |i) ] } , où les termes B B etc. de la série (9) sont ncgligés. On a à peu prèssin ga. — 27sinfr)~sin — a7sin )i cos jx “ sin n- — 7 sin 2 fi, donc U — p, — 2 7 sin fl. -J- 2 7® sin a n cet.
11 est donc visible, que celte série procède suivant les puissances de 7 et
les sinps des angles multiples de n, et que cette de s procédera suivant le»
cosinus de ces angles. La forme de» séries étant donc connue, il ne reste
qu’à déterminer les cocib’ciens. * Parmi un grand nombre de méthodes qu’on
a imaginées pour cet elTèt, celle de M. le Marquis de Laplace est la seule,
qui soit purement analytique, et qui conduise directement au but.
En comptant les anomalies du périhélie, on ace» équations (§. iSa.l,.
I. o = f — 7sint — n, II. » = o(i — 7co»0» HL tang
Si l’on nomme e le nombre dont le logarithme hyperbolique est =1, la
trigonométrie analytique fournit ces équations;
e— *7— « W , 1 -xd—t . ,5sr/—
asinx- — — — — , 2cosi=e*7 *-^e *7 ^ fangx_p,^_,- .
En mettant donc — et à la place de x, et en faisant tien III. donnera
d’où l’on tire ,
,«/ + -lî-r)
= (TTTT-
Soit =. X =: — P’ — ^ : il viendra
* — 7iTx;iy“ — ' •
En égalant leur» logarithmes, et divisant par V — 1, on aura v=i4-— |/(i — Xe-‘7'-') — /(i —
(I) JtfVtM. tSkiU, fuii. J, iSf. U- m. w. f - «TO. tmr.
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Or on a généralement /(i — — x — ^ ^ — .... — — , donc
/ (, _Xe-‘»'-*) — / (I — =: X (e*»'-* —
•t en substituant
;a nn JC,
(A) V ~ E 4- aX sin t -f- — X* sin it -f-
î s'étendant à tous les nombres entiers positifs.
Maintenant, v étant donné par t et sinir, il s'agit d’exprimer e et
ain I E en fonction de fi et de y, ce qui se fera à l'aide de l’équation I.
Or rr étant donné, le problème est réduit, à. exprimer e et sin e en fonction
de y, quelle que soit l’excentricité de l'orbite, fi. étant regardée comme con-
stante, de sorte que les coèlliciens seront composés des sinus des angles 'multiples de g.; car il s'agit de trouver v en série qui procède suivant les puissances de Y. Il faut donc regarder, dans l'équation I, g comme constante, Y et E comme variables. Cela posé, sine étant une fonction do s que je désignerai par — 0 (c), il s’agit de tirer de l'équation î, ou (i)....o=e4-Y.4)(i) — g,
une fonction quelconque de s^q>(E), développée suivanl les puissances de Y; et l'on sait, que les fonctions q» (c) qu'on cherche ici, sont e et sine, Ecrivons pour abréger, (p, q/, au lieu de $ (e) et de 4> (e).
Si pour une certaine valeur de Y, savoir Y“é, 4 (e) devient c, on sait par le tliéorème de Taylor, que pour chaque autre valeur Y=é-I-A ■1 Rendra
Or si Y est nul, l'équation (1) donne i = g, sIn<E~sinig, et en général 4(E)=:4Cg)i et dans le même cas on a izrzo, donc y zz.h. Désignant
donc par u, u„ les valeurs que 4, pren-
lient dana le caa où 'V ^ o, on aura
Soit 3 4 = 4^. 3e, 34'— 4^^-^*» elc- 3 4 — 4^-dE, 34':=4"'3‘»
et ainsi de suite; on aura, vu que e est fonction de Y,
^ \àyj ' ^
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9\)/ i.4< it à t
ày~'Jï"î'ÿ
Les difTërenliatlons successives donneront donc
' J 7» ^ \éyj a.y>y
i7* ^ ^J7y “T 7 rf7»^ ^ UW rf7
8f ainsi du reste. En dilTérenliant successivement l’équation (i), on aura.
0=:(t-i-7.$',3i£ + .l7.$".3£3df + 7.$"'.3t3 + .l$'.3733£ + .3$".37 3!»;: •I ainsi de suite. Pour avoir les valeurs de u, u,, etc, il Lui laiic 7 — ce quL transformera les dernières équations en celles-ci: o=d£ + $.3V5 o = d3£ + a$'.373£j o = 33E + 3$'.37d3i + 3$".373i®; elc- En substituant la valeur que donne la première, jÿ — — $, dans les équations suivantes, on trouvera.
i7ÿ = — <Pj
""; = + a<p.$'; -fi 3 ($)».$",. .
iyt-
et ainsi de suite. En introduisant ces valeurs dans les équations (.3), il viendra:
^ = — +" ($)3— 6 $.'.$ 3 +. ($ ®. etc.
On peut donner aux dernières équations celle forme beaucoup plus .«Kiplc;
(5) j»,=-4..$: o,r=+— yp-, «3- _._^elc.,
dont il est aisé de se convaincre par la diflerentiatiun. En substituant ces-valeurs dans l'équation (a), on aura
l6)....vl'=lu-7+.$ + — .nr' ïi.
^ ^ ^ ^ a dt =.J tfs* — a.J...n U£«— ' »'
OÙ il faut prendre le signe supérieur ou iiiléricur, selon que n est nn nombre pair ou impair. On se lappelleia que dans u, +, $, il faut faire y:zzo, d’ü'Yi >J,vicnt(i) rr — 'b(tO, $ = $+/ = — sin fu.
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, Ç, i3G. Les lieux fonclions qu'on cherche ici, sont i et sin « i.
Dans le piemier cas on ,a ij/ ou i|/ (r)r::f, u — (h) ^
(p — — sin ft; ce qui donne à l’équalion (6) celle forme:
, ■V’ ^.lin’u. 7^ Ji.-in’ix , , Y»
5” — '.linXu
à)!. a. 3 d ,1.^ ' ' s.3....'^ rffi.'*
Dans le second cas on a ipzrsin/c, iir^sinifr, ip'z::r^cos i H’, — sinfi-
Ea suhstiluani oes valeurs dans l'dqnalion (6), on trouvera
. . - ■ I . ■ 1 '1'’ ^.coK’>i.Jin’u , • •
(C) .... sin 1 6 zz: sm < ju. -j- 7 < cos i n . sin (i -
j-yn ÿn — < , coi > u. sînn |ii
MsinlenatU H s’agit, d’exprimer les ditTérenlicllcs d"~'.sin“n, et d*“'.cosiniin'*j'. par des séries ordonnées suivant les angles multiples de )i.
La trigonométrie analytique donne pour sin’^;! les quatre séries sm-
liaiiles, selon que n est un nombre de la forme 4*, 4^+’, 4*'+”'» 4' + ^'-
/X" ‘sin V lT+-cosnn -N,cos(/j— a)/r+ NjCos(/i-4,/a*- . . . N» _ 2C0s?n+_^N l ». 2.^
\ “’sin")i r— COS;i(i+-N, COS(n — a)n. - N„cos(n— 4V + .... —N ïCOSafi+îM , .
Va'* ‘siu"|a.~+-si y i’*~‘sin’‘K=: — si
~+-sinn;a — N,sin(n— a)(i-^NjSin((i — 4<;s — ....-t-N» — ising; in — — Ka»in(n— O —
étant les cocQieiens.
‘ - 1.2 » iL- , n
connus du liinome élevé à la puissance n.
Pour trouver la ditlércnlielle de l’ordre n- — i, il faut’ ditrércnlier la première série (4s — i) fois, la seconde 74s-{- •) fôi*, là troisième (4*) et la. qualriémo (4,s-}.-2) fuis: U fotine de la.ditrérenlielle sera donc connu*, en dillérenüaul lu première série trois* fois, la seconde une fois, la troisième quatre fuis ou point du tout, et la qualriëine deux, fois, pareequ’après quatre dilférentiations il revient toujours la même forme. Ainsi cm trouvera , que toutes les quatre séries donnent la même dillcrentielle qui, pour la 'forme, convient avec la tloisième série; cl comme dans chaque nouvelle dilVétentlaliôn, tous lés termes sont ' multiplies par les nombres ^;, ou n — a, etc., qpi désignent le multiple de fawgle p-, »n aura* _ . ^
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Celle jérie sera interrompue, Jorsqu’un des nonfbres n — a, n — 4> vient =1 ou “a.
£n faisant donc «uccessirement n~ a, nz=:3, etc. et .en substiluaitf (8) *n (B), il viendra
(D).... •* n -|-7 sin fl -|- — sina(i-{- — • — (3^sin 3 |i — 3 un p.)
-{- — — . {n*~'sinnn-N,(n— a/‘~'sin^n-aV+"l!rNr("^'‘)*
où il faut observer que dans celte formule, ainsi que dans celles qui suivront, s'il y a double signe +; ou le supérieur ou l'inférieur sera employé , selon que la lettre qui se trouve au pied du coefficient immédiatement suivant (r au pied de N), est un nombre pair ou impair.
La fonction sinie (C) renferme le produit cos sin")! et sa diffiéreatielle de Tordre n — v; .il 'iaut jdonc multiplier les séries (7) par cosifi; alors, ayant .substitué dans les deux premières séries, cos < |i. cos é g. cos (é' -{->') )i
-|-?cos(é — j)n, et dans les deux «lernières, cosiR.sinéfi = îsin (é -f- 1 sin (é — i)n, on trouvera pour ies quatre .cas , où n a la forme 4 *<
4^ + 2i 4^+>i ou
^9) .... 2" . cos I n . sin"" Il “
/ — -j-cos(n-|-/))r.-|-cos(n — i)ti — NjCOs(n — »-{-/;(». — N,cOs(n — * —
J— — cos(n-}-i)n — cos(n — i)fi-|-N,côs(/i — a-)-f)(i-^-N,cos;n — a — »)|u. — ..... J = -f-sin (n -|-sin (n — — N, sin (n — a -^-Ag. — N, sin (n — a — . . . .. — sin (n-\-i)yi — sin(n — j)n-}-N,sin(n — a-)-ij|ii,-|-N,sin(n — a — i)n —
le dernier terme des deux premières séries étant =-(-Nn,' et celui des
deux dernières N» _ J (sin (< -I- i) — sin (1 — i)fi), ce qui est évident
par le dernier terme des séries (7). Comme les séries (g) ont absolument la même forme que les séries (7), on trouvera de la même manière la ditTéren* iielle des quatre séries ,
— (n sin (n -|-ij n (n — î;’* ' sin (« — 0 H
— N, (n — a-j-i)" ' sin(n — a-|-i)M. — N,(n— -a — 0“ ‘sin^n— 2 — 0
:+lN,.{ (n — ar-|-j)’*”'sin(n — ar-|-i)H-l-(n — xr— ij'‘~‘sin(n — ar — ijnl .
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Cette «érie te terminera,, comme la précédente (8), quand n — sr devient nul, ou ~i'.. et dans, le second cas, le dernier ternie sera =
ti„ - t { (i 4* i)"-~‘sin(/ 4- i)fi — (i — i)’*"'‘sin(j — i) |i } j.
dans le' premier cas il sera ~ N ■ . * sih Lu..-
En taisant successivement n = 3.. etc. dans cette série,, et en 1»
substituant en (C), on aura:
(E) sin I £ — sin i n — - 7 (sin (i -f- 0 1^ 4- *in (i — 0 h)'
4" [(“ 4“0 *•" (* 4" 0 I* 4” (* — 0 *in (a — Ou — a < *in i f]
'i 4"‘ .l"~'*in(« — 2-{-0f4~(" — a — 0"~ '»in(/j — a — Ol^] -ar44l’*~'*in(« — ar4‘')8-t-(«—ar — i’)" ‘sin(/i — ar-a^F]. §. Reprenons, l'équation (A) dont le terme général est -| — ^ X'siniE. Pour développer X' suivant les puissances, de 7,- faisons i 4-
ensorte q,ue (Jl i35.) X~— ^ et — r:' — — d’où il résulte
Cette' équation est parlaitement semblable à (i) ($1 i35.), si l'on fait f~>). £ = )f,.7 — 7*', et ^ (f) =: cp. Q.) ^ = (p. Or on demande ici X* : la
{onction cberchée >)/ (y) est donc 4 —~iT l^^oell» étant trouvée , on aura- X':= 7^. di (/). Mais on a
ef 4' (<!>)" = -«•
£& metUat donc >* à U place de 7r l'équation ($. iJ5.) deviendra
ai* a.2,...n 1 ‘ *■
C±:Nr[(«-’
■ cet..
n-ra..
2 4 y *3.5 èy"*
Or <p:zz-~y tlonc
+ n (n 4- .) (« 4- a) (cp)-» . 4' = _ „ (n + ,) („ + a) (cp)'>-»-3i etc.. Toute« ces diirérrnlielles sont comprises dans la farmule générale
le ligne supérieur ou inférieur devant, être pris, selon que r est un nombre' pair ou impair. En iaisant don» dans l'équalion (i i), n z:: i 4~ 3 et r =: i.
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nr=:i-|- 4 elc. tous les termes auront le signe -j-, cl Ton trouvera
(i’+3; ~ i (i+41('+j) — (41)"^* 4- cet.
Or on a 1/ r:: \J; (2) = — , <J> — 4> C*) — y > X’=:7‘.4': ce qui ëlaat substi-
tué dans U dernière série, donnera
Qia; .... A _ ^ + ,y >'
Maintenant on a ($. i33.)
(A) v = t-l-Ÿx(ia')x(E) = (D)-^-i- (n);(E')j
où il faut faire successivement, dans (la) et dans (E), i—i, /“a, i'=J, cto. et pour chaque valeur de i, dans le terme général de (E) et de (D), n=:3, ii=i, etc.
$. i38. Le rayon vecteur x est donné par l’équation II. ($. i35.),
— I — y co s E :
il s'agit donc de trouver cos e. Or l'équation (tS) ($. i3S.), dans laqueOe = — sin g, donne chaque fonction de e~4'> et par conséquent aussi cose. Faisant donc \h cos r, on aura u ::=vl' (|r) r:: cos p., et xfi'z:— — sinpj d’où il vient tp), _ ^
, “V* 7"—' S»— »7iîn«p
(F;.... cos 6 = cos P — 7sinV ; — — r
' a ap Ï.3...(n— i] <»p'*~J
Pour trouver la dilTérenlielle de sin" p de l’ordre n — i, il faut dilférentier la première des séries (7) ($. 1 36.) deux fois, In seconde aucune fois, la troisième trois fois, et la quatrième une fois; toutes les quatre auroat donc la forme de la seconde série; et en multipliant chaque terme par le coefficient qui naît de la dilVéE'entialion (n — a) fois répétée, on trouvera
cosnp-f-N,(n — 2)* ^cos(n — 2) p —
ZJI N, (n — 2 r)"~® cos (n — a r) p ,
ap«'
où il faut toujo,urs prendre r plus petit que -p Cela donne
y 'ys
(F) .... cos E — cos p -I-— (cos 2p — 1) -t- -r — (3 cos 3p — 3 I
■ar)p
>n— I («" “cosnp — N, (n — 2)"'
a'‘~‘.a.3...(n— e) )i;Nr (n — cos (n -
taog
nVRE III, G H AP. VIL
En substitoant cette valeur dent l’équalîon — = i — “V co« e, on aura
(G1 .... —=1 + ' yC0*H COiSM.— — (C0»3H. — C05(l) — . .. .
» ^ a 9 fl O
7» ^n"’~*coi/in — N, (/I— a)*“® co$(n — a) fi
— ‘)(i;N;.(n — ar)*”" 00» (n — • ar) n )
La série que nous avons trouvée pour v (J- forme,
V ~ n -|- M*'* sin n -+• M'* sin a /t -j- sin 3ft -J- cet.
Quand les coefficiens M seront -connus , on trouvera aussi le mouvement » vrai w. En effèl on a^— cosn-J"*^**' cos3fi-^cet.
«t w — m — . Si donc m est le mouvement moyen pour une heure, le mouvement vrai sera
(H) { I W cos M -j- a M COs a (i. 3 M cos 3 n + cet. } .
$. i3g. Si l’on substitue dans (A) (.$. 13;.) les valeurs de (D), (la), et (E), il viendra
, V ri H -t- J sin fl -1 sin a fl 4*
yn
{n" 'sin/jfi— Nj(n— a)" t*ip^n-a)ft-+^...:tN^n— ary" ’sin(n— ar'fi 1 'sinifi4--^y (sin(i -}-i) fi+sin (i — t) fi)
' ai—»
a+Ô8in(a-(-0fi+(a-0sin(a-r)fi-a/sinifi
r(n-H)"~ 'sin(/i+i, (i+{n-»y"“ ‘sin(»-^ fl ./-t-Nyfn — ar+i'y”~*sin (n — ar+Qft ^ i; (n — a ‘ sin (n — a r—i’) fl
En faisant la multiplicat’ion indiquée dans l’équation (I), et en la développant, ainsi que l’équation (G), suivant les sinus et cosinus des angles multiples de fi, on trouvera, jusqu’à la seizième puissance de y,
(K). . . .vr=fi4-y sin fl. .
<ya
2‘.3 ' ,s*.3» ' a“.5’.s 75sS7ioi.y’ a75567.3o3».y*
-4-y^sina fl.
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’ * _ 11- 4. ?iZ! _ -1-
LÎ2 ï* ' a* 5'VS.i 5>*. iTT"
laageeg.'V'»
2 ”.5.6 SS4J94.i.'V«»
rioï j^s t.y ^ .4^1 i5.y*
) 96 â'. s. s"' a’.3»rs‘
i6ig.7* Ttigag.7*,
ii*.3.5
so3Ba884i.7'® 1
iaa3
775'.'''* 8aoai.7*
+7‘^»in7n.
4845i33971.7« , a45585984oo3.7‘
3543ig4g.7*
f 446403 «f7^*^*t***^» I ozg-.Jiggg. 2-
MS.V
Cs“.S-7
— 7‘®co«iO(i.5-— — J-7''co6iim..3
(2'.3*.7 a’.3-’.7.iij i
’.3*.7 a’.3*.7.iii ■ ■ ' ia”.3*.5*.7 a
-7**co* la ^ ^ _7‘3 co« i3 H. 5 ^33^;;^ ^ ^
Alaintenant, le» coëfficien* M^*’, M'“', etc. jusqu’à étant connut par
la série de w, on aura le vrai mouvement horaire w, m étant le monvement moyen,
(M) . . . . w =: m (i -j- M ' CO* )i -j- a M CO* a H + 3M co» 3 1».-)-” ■
(x) Voy. Doii méixKMre 4ur lê pnblifnê A Ktpltr ^ cl celui de M- 1® lOéffl* objcif
daBf kl Bphétntr, A Bêriin pour iSaO et i8ai<
SI
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Au moyeu de ces séries, on trouvera pour le soleil, t)=:(i+69ïi",9o43.sinn+7a",5875.8inin + i",o555.sin3ft4-o",oi75.sin4jr^
S — i,oooi4oj8o — 0,016777988.008)1 — 0,000 1407 54- cos a — 0, 00000 177a. cos 3 ji — O, oooooooaS. cos 4 «vzr 1 47", 847 -1-4", 96 > 5. cos II o",.i o4« • cos a ji -|- o", oo»3. cos 3 >i.
Pour faciliter l’évaluation en nombres, )’ai calculé tous les coëfficiensprécédons, dont on a besoin, pour trouver l'équation du centre jusqu’il un •enlième de secondes, et le rayou vecteur jusqu’à la huitième décimale^, quand même lexcenli'icité serait o,aS. Ces coëfiiciens suffisent donc pour, toutes les planètes, connues jusqu’à présent; et en négligeant le reste il viendra- .
w := U -}- sin U. j AW 7 — RÎ* 7^ -I-. 7^ -j- D'*) -j- E<*’ 7» } ’
+sinan. f a'^ 7’-B^’ 7*+C'*’y6+D<® 7« ( +sin3u. { A<3'73_B(3'7î^+C<î'7Ï-D'3 7S j +sin4u. { A<*'7^-B'+ 7®-D<-* 7'° } +sin5u. { A<* 7^-B‘3 77+C'J 79-D^ 7' ' h \
+sin«M {.A<'5!76_B 6'7*’+C<6’7'»} T$in7u. { Al"»! 7’-B<î)t«4-C'I 7" }
-t-sinSu. { À‘« 7«-B®7“*+Ciô 7'»} +sin9.a.. { A<9'7»-B'9)>"+G'9i7'3-{
-fsiaiojir. 1 A^'“ Y'®— B'^ y'^l'-t-sini If* î A*“'7“— B'" 7,'® ) +A*'*' 7‘*sin la p.
+A**®i7'*sin i3u.;
— =i + — ■— cos.u. {7-é''-73+c('l7®l-<^^''7Î } — cosau { a''*'7*-i^® 7^+c*®)7.®— al'*'7#}'
-C0s3u 73-A'3!75+c'3 7î-</<3-79> -cos4u { a<-»;7-*-é<*> 7«+c<<Î7®-i/<^Î7'* } '
-COsSu { fllî! 7î-i>î 7Î+c^ 79-rf'® 7." } -COs6m { a!6)76-é'«>7®-t-:'«''7”-</'® 7‘® >,
— CO87ÎI {a(ll7T— i*'?'79-fo'ï'7"} — cos8 (i 1 o*®’ 7®-»ê*®'7'®+c**! 7‘®
-•cosgji { 0*9' 79_il9' 7"+cf9'7'^-j —cosiop j o*'®) 7'® — 7‘®}
— cos I lu {a*"* 7‘‘— é*”' 7‘® } -o*'*' V*®cos lau — n"®*7'® coss3u- ■
J'ai /ilé log. sin 1" des logarithmes des coëfficiens de la série v, qui sont désignés par des lettres capitales, de sorte qu’ils donnent ce* nombres en se> coudes d’un degré, et j’ai trouvé ce qui suit.
M'‘'=5,«i545.5i.a9i /B<*'=:4,7ia36.5i j. /C‘''=r4o3i ia.4i /D.<*l=3,68o3; /£t»=3,54i; /A *>*=5, 411 33.5 1.46 J /B'*)=4,97Î6o-66; /C<»=4,>6'57i /D<=>=3,i875; /a '3 =5,349187^4.5 /B*3'=5,i4i7i.36j /G*3-=4, 58a88 j
ID<3’=3,5i4j /a!< =.5,34Î99.ii; /B'*'=5, *87:16; /C'‘»’=4.868a; /D‘+'=4,«4i-- W8' = 5,37.a36.o5; /B'5 =5,4a594; /C>®=5,iao; m«=4,554j
ai3
L r V R E nr, c h a f. vn.
JA!6!=3,4'i958-r /B<6> = 5,56i5i ^'«> = 5,348} /Ai«=:5,4«o43;
/B'7' = 5,69557; /C'7>=5,56; /A’®>=5,55iï; /B®=5,8a9; /CÎ8‘=5,76;
/B'7! = 5, 69557; /CW = 5,56; 7A'«J=5,55ia; /B'8>=5,8a9i /C®=5,76; -
/A <‘*'=5,8028; /B<“l=6,aa7; /A<'®! = 5,896; /A<‘®’ =6,992;
/4<*' =9152287.87.45; /c<®'= 8,79588; /rf<"’=7,7447; /a<î*=9,574o3.i2.7;
/4>î =9,67643.6; /c<î =9.43533; /rf<î'=8,938; /o«« = 9,52827.38;.
/A'6' = g, 76235.7,; /c<61:^^6o94; /rf<®’ = 9,2ii; /a<3> =9, 06198 ; /4<7!=9,850i7; /c<^)=9,7762; /a<®’ =9,6089; /4<®'=9,9557;
/o<8* =9,938; /fl<9 =9,6609; /A<9' = lOjOSgS; /c<0’ = 10,1)96;
/u(‘“)=9,73i ; /4<*®J = iO, 167 ; /a'"* = 9,8oa5; /4^"' = io,277^
11 faut retrancher' 10 de la caractérisligne de tour le* logarithmes, désignés- * par de petites lettres.
^ i4o> Un des- élêmens lès pliis importan* d’une orbite est' la plus grande équation du centre, ainsi que l’anomalie où elle a lieu. Pùur que*
^ — L< devienne un maximum, il faut que du soit égal è à>i.; d'où il suit’- (J. i3o) I — 'Vcosv=(j. — 'V.*;*,. ou cosv= — ~ — L,donc
I. 5. 9. i3,...(2II
L ccsu = i7+l’y3 4-A75-^....4-.^.^
Sn subsliitiani cette valeur de t) dans la série ^9) ($-> i3i.), ou dans l'équation lang-^= lang^|/* ^ (Ç. 129. (5)), et calculant = t -j- > sin i<: (S- 128. (2)), on aura n, cl la plus grande équation n — v.
Il ne sera pas inutile, de développer en série la pliu grande équation en fonction de l’excentricité, et réciproquement. En substituant 1 — 7cosv> = (>=7’)*, et cos V — 7 = ''* dan» l’équation (Ç. 129. (4)), on,
et en sérié jusqu'k là neuvième £uiMan«c d« 7«,
aura cos t = —
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n. co*É=:— ^ — i'VÎ— —
On vient de trouver
Au moyen de la série connue, qui donne l’arc en fonction de sou sinus,
(J) = sin (J) -1-
iin’$ 3 lin' ;p , 5iin’$ ,
on trouvera, en faisant t> — 90® — u, t=9o“-|-'ii, parceque cos w est positif
et COS E négalit, cosu=sinu, cos t=— sint), donc v=90° — cosw— — ; cet.
et t^rgo® — cose-
eut’l
— cet. En développant les puissances cos^u, cos^i', etc.
au moyen des séries 1, II, il viendra
lit. „ =
d’où l'on tire
L’équation II. donne
sin®€=:(i+cosi)(i— cos 0=> — ^ — — —
d’où l’on tirera, par l’extraction des racines,
sin E :
donc, en vertu de l’équation ($. ia8. (3)), VsinEzzri — e
VI. u_e
En ajoutant ensemble les équations V, VI, et nommant la plus grande équation h — v = E, on aura VIL £ = »>
Par le renversement de cette série, ou par la méthode des coüfficiens indéter*
minés, on trouvera, en faisant 7=i oE^ — éE^— cE7 — </Et> — cet.
cet
En ajoutant ensemble les équations IV et VI, ou III et VII, on aura 5.. , 25.71 1383 7* 39877.7’ .470^1.7*
IX. m=9o
LIVRE III, C H Â P. VIL Le$ équations III et IX donnent- les anomalies vraie et moyenne, où la plut grande équation a lieu, qu’on trouve au moyen de l’équation VII, ainsi que l’excentricité par le moyen de la série VIII, la plus grande équation étant donnée.
Les résultats de ces calculs, pour toutes les planëtes i l’exception des cinq nouvelles, se trouvent dans la table suivante, les anomalies étant comptées de l'aphélie.
AiiuiUfllie viaiu = w, où l’équation est un maximum
La plus grailuc équation du centre
Satnme
Jupiter
Mars
to. 4°- 38, 8g
La Terre
Vénus
8g. 43. ig. 84
Mercure
• • C fl •—'V*)
Si l'on compare les équations i — 7cosu = (i — Tr’*/, et s —
(S- i!>9- (.7^). viendra
s = a (i — — c*) ” V ai;
d’où il suit qu’un cercle (/'ÿ. 38,), décrit du centre S, et du rayon Sp qui est la moyenne proportionnelle entre le grand et le petit demi*axes de l’ellipse, la coupera dans les deu.x points, où l'équation du centre est un mojcimum. Le point où la planète est à sa distance moyenne, se trouve, en
faisant n~a dans l'équation a = d’où il suit cosu =7: les pointa
• I — rcoiu ^
do la distance moyenne et de la plus grande équation, sont donc très- près l’un de l’autre, mais le premier point est plus près de l’aphélie: la distance de ces deux points est dans l'orbite de Mercure k peu-près 3°, dans celle de la terre i4' a4"-
$• i4i. Toutes les recherches des astronomes, depuis Hipparque jusqu'il Kepler, avaient prouvé, que le lieu vrai des planètes, et surtout celui du soleil, est trouvé avec une précision très-approchée de la vérité, en sup-
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posant le mouvement uniforme autour d'un, point, situé dans la ligne dM ap« sides, et aussi éloigné du «entre que le soleil ou la terre ($. 9S.). Il était oalurel de .présumer, que cela pourrait encore avoir lieu dans l'ellipse, oà le point d'égalité serait le second foyer; et la supposition de runiformité dn mouvement autour du foyer opposé au soleil est appelée Xhypothèse tUiptiqut simple; car en etlït, les calculs dans cette hypothèse sont extrêmement simples. La planète étant en P {Fig- 38.), l’anomalie moyenne est suivant cette hypothèse AFP = m., l’équation du -centre FP8 = (t — v. Ayant pris sur la prolongation de F P, FD = AB = an, on aura PD = PS=a, vu que dans l’ellipse FP-j-SP = ao: DPS est donc un triante isoscële, et FPS=:aD. ■Connaisant dans le triangle DSF, les côtés DF = aa, FS^ac, et l’angle compris DFS=i8o* — la trigonométrie donne
tangD= , cest-à-dire, (■).... tang = • — , et
«1-+CCOIU.’ ^ ° a
FD + FS FD — FS FSD-t-FDSi FSD — FOS
; : ; tang :1ang -, ou
, U . F.SD — PSD . U . V , <
o-f- c :o — c:: tang— r tang — — :: tang— r tang donc
(a) . . . . tong- = — tang tang
Le rayon vecteur a est SP -et l’équation <i) donne
• , . aV.in u(i +7co5U.) ,, ,
ain m v)— , d OU 1 OU tue
,,, a -t. a 7 eoju -t- 7*)
(.<) .... s r+7co»;x *
Pour voir, è quel point ces résultats sont justes, nommons o* l'anomalie fraie, trouvée par cette méthode. L’équation (3) donne & très-peu près s o (t -j- 7 cos >i') au lieu de azzo (i -(-7cos t), qni est sa juste valeur (S- ia8. (i)), ensorte que les anomalies moyenne et excentrique sont confondues. L’équation (a) donne, en développant jusqu'è la troisième puissance de l’excentricité et des anomalies, .
tang^r=(i — 7){i — 7-f-7®— 7'0tang-^rr(i — a7-f 27®— a7î)^t ^
et l'on a 128. (3))
lang-= t.nng-.L^J = (. - V -j-
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Or Wqwation (a) (5. ia8.) donne En faisant donc ,(i t
=:fi + Afi3 =(i +» t— •Jt3-^-A(I-^-7)î^3,.on aura A-=;^|(i -f 7)~3, et
«r=n(i—7-f- T'*) + — 37-f(î7®— to7Î).
En subsiiUiant cela dans la valeur de tang^ que nous venons de tiouver,
on aura après (ouïes les réductions,
. tang — a> + — 3 7*; ^ "H ” • '^^)*
La comparaison de celle expression avec celle qu'on a (rouvre pour tang — ^
iail voir qu'elles dillbsent déjà dans la seconde puissance de l'exceniricilé:
il est donc. inutile de »y arrêter plus longieins. '
suivant laquelle la courbe est parcourue
La loi (4) est donnée par l'application de la seconde loi de Kepler à la tia- '' tore de la courbe (a : la position (d) est déterminée par celle du grand axe ou par la longitude des apsides; la courbe (a) est déterminée en général par la première loi de Kepler; la forme particulière de l'ellipse est donnée par l'excenlricité; et sa grandeur par le grand axe qui est trouvé au moyen de la réeolution ou du mouvement moyen, suivant la troisième loi de Kepler; et le mouvement moyen, étant déterminé par la comparaison des observations les plus anciennes, est de tous les élémens ^celui qui est -le mieux connu. Les élémens d’une orbite sont donc de deux espèces , les nns se rapportant è la position du plan de l’orbite , les autres à la nature et la position de Vcllipse. Mais il ne suffit pas aux astronomes,' de connaître tous les 'points où la planète'se treuvera successivement; il leur importe aussi de savoir le tems où elle occupera chaque point; et ce tems est trouvé
à l'aide du mouvement moyen, de la nature de l'ellipse, et des loix de
Kepler, dès qu’on connaît le tems où la planète s’est trouvée dans un point dunqé, c’esl-è-dire l’c^o^ue. Le plan de l'orbite' étant déterminé par son intersection avec le plan de l'écliptique, et son incjinaison à ce pian, il jr a en tout les élémens suivans è détenniuer.
Diçf '. c;d C< >Oglc
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■ I. La liane 'des noeuds; a. Xindùiaison; 3. le mouvement moyen;
4. X excentricité; 5. la litngilude de Puphélic; 6. Pépoi/iie.
Les trois derniers qüc j'appellerai les élémcns elfiplùfues, sont proprement l’objet de ce Chapitre; car on a vu (J. 105. roS.\ roniment les deux premiers sont trouvés, et ces méthodes sviflisent, pour réduire à l'orbite le lieu dans l'éclipt*que, que donnent les observations; le lieu sur l'orbite sert à déterminer les élémcns elliptiques, au moyen desquels la ligne des noeuds et ' l'incli- Baison sont corrigées, ainsi qu'on l'a vu plus haut. Celte correction n'étant ' qu’une répétition des mêmes méthodes, il serait inutile d'en dire d’avantage.
Quant aux élémens elliptiques, les méthodes connues du tems de Kepler, et imaginées par lui, ont été développées dans les Chap. V. et f'T. Il nous reste donc à exposef les méthodes inventées par As astronomes modernes, lesquelles ont le but, de corriger les élémens, déterminés par les anciennes- méthodes. Elles supposent donc qu’on connaît les élémens elliptiques à peu près, et les noeuds, l’inclinaison, et le mouremenh moyen exactement. Pour voir l'intime liaison qui existe entre toutes ces méthodes, malgré leur ditrérence apparente, il sçra bon d’envisager cet objet sous un point de vue plus général.
Le lieu d’une planète, et par conséquent aussi son orbite, composée de tous ces points , est déterminé par la grandeur du rayon vecteur et par sa situation, ou l’angle qu'il fait avec la ligne des équinoxes. Toute l'adres-
se des observations anciennes et modernes consiste, à séparer ces deux élémens, en déterminant chacun en particulier par observation, afin qu’on puisse eboisir la situatioq 1a plus favorable pour l'un et pour l’autre. La direction du rayon vecteur se téouve immédiatement par les oppositions; et comme celles-ci, à cause du rapport irrdtionnel entre les révolutions des planètes, arrivent continuellement dans d’autres points de l’orbite, on peut déleeminer successivement, par les oppositions seules, tous les points de l’orbite, ainsi que les époques où la planète s'y trouva. Delè il résulte la loi, suivant laquelle le mouvement béliocentrique dépend du tems, ou la formulé qui donne la longitude vraie; d’autant plus que les inégalités s'anéantissent, pour revenir dans le même ordre, au bout de chaque révolution: d'où il suit, que cette
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foiitiule pourra être dévploppée en aérie suivant les sinus des angles, propor- • tioniiels au teins, et de leuis multiples Uy petit nombrc^'observitliuns, laites dans les situations les plus fuvurables, sulFii'a pour ddtenniner les roelficiens de celte série. Pour trouver la grandeur du ra^on vecteur, les observations les plus utiles août celles des (jiiadratures des planètes supérieures, pareeque c'est là que le rajon vecteur se présente dans toute sa longueur, étanT per> peudicnlaire au' ra^on visuel. L’observation donne l'angle à la terre, celui au soleil est donné par la loi préiédenle; ce qui sullil pour trouver le rayon vecteur en parties du rayon de'l'orbe terrestre, pur la solution du triangle formé par la terre, le soleil, et la planète. Or les quadratures arrivant aussi constenmieiit dans des points diflérens de l'oibile, on trouvera de la même manière la loi qui ^ lieu entre le tenis et le rajOn vecteur, et entre celuici et la longitude: on pourra donc construire toute l’orbite. S’il s'agit d’une planète ini'érieure, les plus grandes digressions seront employées au lieu des quaJraturis.
, S- '4^* Si, au moyen de ces méthodes, on déduit la longitude des noeuds et l’inclinaison des orbites planétaires, des observations modernes et anciennes, on apercevra, que les inclinaisons n'ont éprouvé qne des changemens inconsidérables, tandis que les noeuds ont eu un mouvement très-sensible, quoiqu’assés lent, pour pouvoir èire regardé comme unitbrme; dont il est aisé de se convaincre, en calculant avec ce mouvement uniforme, le lieu des noeuds pour une époque intermédiaire, et en le comparant avec les observations. On verra dans l'astronomie physique, que le mouvement des nu'rutls nuit des actions mutuelles de toutes les planètes; conséquemment, les sÿloalions relatives des orbites étant cbuiigécs par celte action, le mouvement ne peut* pus être à la rigueur de la mèmè grandeur dans tous les tems, ou n^nituripe: il est aussi évident, que les inciiuuisons éprouveront également des T>iria|iuns; mais ^clics sont à peine sensibles. La table suivante présente, siii- Tant M. üelambre, l'inclinaison et la longitude du noeud ascenclauf pour le comnu-nceiaent de l'an idoi , ainsi que le mouvement des noeuds relaliv/eiuent aux étoiles Sacs, ou daim t'espace absolu, pour loo aunées luUtnues. '
Inclinaison
iHoi
Longitude du Q iHoi
Variations
Noeud
séculaires
Inclii^ison
.3*. ai". 55'. 47".
— au66',4t>
— aa, Cof'7
I. 18. 1. aK
— aJîK,
— ■ 0, i5aj
J. ad. 35.
— 4i 55as
Celle table nous apprend , que les noeuds de toutes les orbites relativement h l’écliptiquo ont un mouvement rétrograde, que Mercure est la planète qui s'écarte le plus de l'écliptique , et que Jupiter s'en écarte le moins.
$. i44- O** ‘ ($■ trouver la plus grande
éqiuition que je nommerai tr, au moyeu de l'esccistricilé 7, et réciproque^ ment , en donnaiit à 7 une valeur qui satisfait à la plus grande équation. 11 est dune indilTérent, laquelle des deux quantités, 7, a, sera' déterminée immédiateroment par observation. Les méthodes suivantes conduiront à ce but.
I. Soient {Iig~ 3y.) S le soleil, M, N, deux lieux hélioccntriqiies, où la planète a élé observée près des points où l'équation est un maximum, et qui sont éloignés d'environ gu” des apsides dont la position est à peu près counue; et soient m, n, les lieux moyens qui répondent aux lieux vrais M, N, et qui sont toujours entre le périhélie B et les points M, N. Ainsi on connaît par observation l'angle MSN, et l’intervalle de tenu donne le mouvement moyen, ou l’angle mSn. Les lieux hëliocentriquea sont trouvés par une opposition, ou en réduisant au soleil les observations géocentriques, à l’aide des élémens à peu près connus. Si M, N, sont les points mêmes de la plus grande équation, on a
MSm NSn !=:<e, on mSn ^ MSN ^ x a». '
Mais comme ces points ne sont pas connus exactement, on choisira ^rmi un grand nombre d’observations, deux qui donnent un maximum pour la différence des angles MSN et mSn: alor» on peut supposer mSn — MSNc=u<r,
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parecqii» Kcquafion , (?tant près de son maximum, ne change qu'insentiblenacnl. .Cependant cette mélLode ne donne pas une grande précision.
I I. Les observations des conjonclinns inférieures, ou des passages sur le soleil, sont très-rares; et par rapport à Mercure, dont les passages sont plus fréquens, elles ne sont pas favorables ce but, pareequo cette plancle, .en passant sur le soleil, n’est éloignée des apsides que de a8*. Il faut donc employer une autre méthode qui est également applicable à toutes les planètes. Ayant trduvé par la méthode précédente les angles MSN et mSn, on ôlera des longitudes vraies M, N, la longitude de Faphélie A connue ^ peu près, et i'on calculera, avec l'excentricité supposée, les équations du centre MSm, NSn,,qui conviennent aux anomalies vraies ASM, ASN; ce qui donnera les longitudes moyennes, et l'angle mSn. On donnera successivement d’autres valeurs à 7, jusqu’è ce que l’angle mSn, calculé de celte manière, soit .égal à celui qui est donné |par le tems écoulé entre les deux observations. Il est visible, que cette méthode sera d’aiitant plus exacte, que les observations M, N, sont plus près des points où l'équation est un maximum.
I I I. 'Relativement aux planètes inférieures, l'observation de la plus grande digression KT S, la planète étant' très-près de l’aphélie, fournit un moyen bien simple de trouver l'excentricité. Avec les élémens supposés on calculera la longitude héiiocentriquo qui donne l’angle A ST. Connaissant donc dans le triangle ATS, les angles ATS, AST, et le côté compris ST, on trouvera le côté SA qui change insensiblement près des apsides. 11 est donc facile d'en conclure la distance q dans l’aphélie même (§. ii6.) Par le même procédé, lorsque la planète est près du périhélie B,, on trouvera la plus courte distance p dans le périhélie; d’où l'on tirera
et 7 — -,
On peut aussi calculer la longitude héliocenlrique ou l’angle AST, l'anomalie, ‘et le rayon vecteur SA, avec la longitude des apsides et 'l'excentricité supposées. Cela posé, ies côtés SA, 6T, et l’angle compris, donneront dans le même tiîpnglc, l'angle ST A: on changera donc l’excentricité, jusqu’à ce que l’angle ST A se trouve égal à la plus grande digression observée. L’observation de la plus grande digression est .nécessaire, afin que TA touche l’orbite, an
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lieu de la couper, ce qui duniicrail deux points A. Si la pkinlile a élé observdo axséx piés des apsi.les, pour qu'on puisse supposer SA T— go*, on / connaît trois parties dû triangle S A T, d’où l'on trouvera immédiatement AS—if.
§. t45. La 'meilleure métlîodo pour déterminer la ligne des apsides'
• de la terre, est sans doute celle de Kepler ($. g>. gi.)j mais pour les autres planètes, il faut se servir d’une des méthodes suivantes. , -
I. L’observation de deux longitudes héliocenlriques M, N, donne, cornftie ci-dessus, les angles MSN ±:a e| mSn=i|3. Connaissant, par les méthpdes précédentes, l'excentricité exactement, el le lieu des apsides à peu près, on 'aura les anomalies vraies ASM, ASN, et les équations du centre correspondaB* tes, g', //, d'où "Ton tirera
AS/h A S M -|-g', ASn ~ ASN A', donc mSn = « -j-g'-J- Si (3' n’est pas égal ù (3, il faut changer les équations /f, h' jusqu’à ce qu’on trouve Pj et comme l'excentricité est. supposée e.xacte, on ne
changera que l’anomalie, c'est-à dire l’aphélie. Mais il est plus sûr de faire ^ ' les observations près des apsides, où l'équation est nulle, et par conséquent une erreur commise relativement à l’excentricité, inilue moins sur les équations g', h'. En général, la ligne des apsides est' déterminée par la différence qui se trouve entre |3' et p: elle le sera donc d’autant plus exactement, que p' — P change plus rapidement. En nommant g, h, les véritables équations, on aura p' — p = ^'-(-A' — g‘— h , dont la variation d^-\-èh' sera la plus grande, lorsque 3^ et dh' sont des maxtma, pt tous les deux ou positifs ou négalifs: d'où il suit, qu'il faut choisir deux observations qui sont faites peu de (ems avant ou après l’aphélie et le périhélie. Soient par ex. a et P les deux observations; alors, la ligne des apsides étant transportée de AB en a b, les deux équations h , diminuent en approchant des apsides.' Mais si l’une des 'observations était faite après l'aphélie, et l'autre avant le périhélie, en a et Y, g' diminuerait, tandis que A' augmenterait;
P' — 'P ne changerait donc qu’insensiblement. Il est donc plus sûr, de comparer une observation près des apsides en a, avec line autre près de la plut grande équation en M: alors à ^ sera un maximum, et d /i' ilul.
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JI. Il est aisé de voir, que les mélbodcs précédentes ($. i44- U. III.) sont également applicables à ce problème, avec celte dilTérence, que les ob* servalions (II.) seront faites près des' apsides, afin que les équations calculées avec une certaine excentricité, changent plus rapidement, si la ligne
des apsides est déplacée. Les observations (III.) au contraire devront être . faites au.v environs des moyennes distances, pour que le rayon vecteur. AS éprouve un plus grand changement par un petit déplacement des apsides.
$. i4fi. Les méthodes précédentes donnent l’un des deux élémens,. les apsfdes ou l'cxcentl'idlé, l'autre étant exactement connu; elles servent donc à. corriger mutuellement rui> par l'autre. On se rappellera que deux observations, fuites aux apsides ou dans les moyennes distances, sutfisent pour
cet effét. • En conséquence, si fon y ajoute une troisième observation, éloi-
gnée des deux autres d'environ go**, on atteindra les deux buts, et fon pourra corriger à la fois les trois élémens elliptiques, le lieu des apsides, ïejcentrldtv, et Vépogue. ' '
• Supposons que les trois observaliont soient M, N, a, et. que A SB soit la véiitable ligne des apsides, qui, par une fausse hypothèse, a été placée en ah, eiisorte qu'en nommant je petit angle ASa=t=u, et la vraie longitude de l'apLélic A , sa longitude supposée sera A'r:: A -f- u. En ôtant A u des longitudes hélioccniriqiies, observées en M et N, on aura les anomalies vraies oSM~'o, oSN=:u, leurs justes valeurs étant A S M u,
ASM =: U — la. Soit la plus giande équation —g, et la valeur qu'on lui a attribuée suivant les tables ou une fausse hypothèse la vraie
époque, ou longitude moyenne lors de la première observation en M ou m~L, celle qu'on a supposée ::::: L' :z: L -j- X : il s'agit de déterminer les trois erreurs U, X Li‘s observations donnent les longitudes vraies en M ~ M, et en Nr:N, donc l’angio MSN~N — Mzra, et le tems écoulé donne l'angle mSn=|3. Un trouvera par le calcul, les longitudes moyennes en/n=;L-t-X, enn=;L-t-X-}-p, les longitudes vraies J ’ ' ' .
eu Al « M'— L -j". X — en N « — L X |3
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' Or on a M=L— N=L+P-|“ér^ donc M'— — Ç, N' — N=:X4-Ç. d'où il luit
{N'— «) + (>!'— M) (N'_ N) — (M'—Ml
^ , ei Ç_ ^
Cela donne la vraie époque pour la première observation =L:=I/— X, et la plus grande équation corrigée — Ç, ainsi que l'excentricilé Corrigée.
L’époque corrigée L, le mouvement moyen connu, et la longitude do l'aphélie supposée A -}- <>), donnent pour l'instant de la troisième observation en or, l'anomaUc mo3’cnne, d’où l'on conclura, è l'aide de l'excentricité corrigée y, l'anomalie vraie oSa et la longitude vraie ~ oSa A -|-w. Si elle n'est pas parfaitement d'accord avec la longitude liéliocentrique, observée en tt, l'erreur ne peut naître que de ra. En nommant donc B la longitude moyenne en a, C la longitude vraie observée, l'équation d.u centre sera B — CsA. Or l'excentricité 7 étant connue, il est aisé de trouver l’anomalie vraie, à laquelle convient l'cquatioa hi en la nommant v, on aura la
i longitude vraie de l'aphélie, A — C — w, et u— A' — C -l- u.
$. i47* Le seul inconvénient de la méthode précédente est que deux observations doivent être faites dans les points, où l'équation du centre. ^ est nn maximum. Dans d'antres cas, il"{aat procéder de la iqaniëre suivante.
En nommant A, B, C, les trois observations , on calculera , avec lea valeurs supposées et très-approchées de l'excentricité 7 et de la longitude de l'apliélio a, les anomalies vraies et les équations du centre, qui répondent aux loiigitudea vr.-iies, observées en A et Bj les équations donneront les longitudes moyendes, et leur dilTéronce qui est donnée par le tems écoulé: si ^ elles ne se trouvent pas d'accord, on (Rangera et seul, jusqiilà oe que la diilerence entre les longitudes moyennes calculéés soit parfaitement conforme au tems écoulé entre les deux observations. Ensuite on changera la valeur de 7, on procédera de même, pour déterminer a. De celte manière on trouvera une série de valeurs correspondantes, 7 et a, V et a'\ Y' et a", et<x Mais deux couples suUiront, pour en conclure, par interpolation, une autre couple quelconque. En eflêt , si l’on opère de la même manière sur les observations A, C, ou B, C, en employant les valeurs tirées de deux couples précédentes 7, a, et Y, a', CCS deux résultats indiqueront, à l’aide d'une simple proportion, de
■2^6. ASTRONOMIE RATIONNELLE «onibirn il biut changer y et a, pour que la dilférenre de« anomalies noyeile nés en A el C soit d'accord avec le tems écoulé. Ces corrections donneront les justes valeurs de 7 et a. En ôtant a des longitudes héllocenlriques A, B, C, on aura trois anomalies vraies, d’oii l'un conclura, au moyen de l'excenlricité 7, les équalions el les anomalies moyennes,, lesquelles, étant ajoutées aveu «, donneront les trois époques corrigées.
Il est aisé de voir par ce qui a été dit relativement aux méthodes précédentes, que le résultat de cette méthode sera pateillemcnt,. d’autant plu* exact, que les observations sont plus près des apsirles et des moyennes dislanoes; et que l’excentricité ou le lieu des apside»; se.ra trouvé avec plus de sûreté^ •«Ion que deux observations sont faites prés des moyennes distances ou prés det apsides.
H a été supposé jusqu'ici , que U ligne des apsides a été immobile
pendant l’intervalle entre les deux observations, ou que son mouvement est
connu. A l'aide d'une quatrième observation, on peut déterminer, par le pro«
eé> é suivant, non • seulement ces trois élémeiti, mais aussi le mouvement
des apsIJrv,
}4'^. Supposons qu’ôn ait trouvé, par les tables ou soiranl un* tiusse hypotlièse,
la toDgitiKle de Taphélie pour une époquo' quelconque zzA,
Son mouvement annuel — a, l’excentricité =7, et que les valeurs exactes' soient, A -f- x, «-j-s, y x> *, y, élant lee erreurs qu’on cherche. En raummant L‘, L", L'", L*'’,*les longtiudee ▼cales sur i’orbite aux époques des ohscrvJlions I, 11, lil, IV, el en dér signant lis teins écoulés entre 'les- observations, par 11 — 1, LU — I, etc. lee vrouvcmeris moyens pendant ces teins donneront la dillérence des longitu» des moyemirs d'une observation h l'autre, que je nommerai M, M', M". On conclura de A et a, poor les époques des observations I, 11, les lon> gitudes de l'aphélie, A', A", et les anomalies vraies u'”L' — A', v"zzL'* — A"t avec CCS/ anomalies v', v", el l'excentricité 7, on calculera 1rs anomalie* Buycniics fi', n"; el l’on aura le mouvement moyen dans le tems ll-~l=a ce qui doit èue égal h M> U en lésutkra. ,
LIVRE Iir, C II A P. VIII. ’ l’erreur do la première hrj>othèse, ou des valeurs A, o, 7, k = Cji" — p.') — M.
En opérant de la même manière sur les observations I et II, avec les valeurs n, 7, et A-f-3A} A' et .K" se changeront en A'-|-dA et A"-|-dA, parccque a a conservé la même valeur: donc v' et v" se tr.insformeront en — 8A et v" — 3A, ensorle que dv'rrdv"“ — 3A; et p.rr là les anomalies moyennes fv', ft", éprouveront aussi des changemens
Ott
>ji". Or 7 étant constante, on a (î. i3o.) dp.'— ^ — ~ — —
(i — VcosU'J*’
/I s , » d.V(i— 7*,î , ' „ iA.(,_V*)î
<’où l’on tirera de la meme manière,
Terreur de la seconde hypothèse, ou des valeurs A-f-3A, «, 'V, /=(p"-f-dp"— p'— dp') — m:
En mettant 7-+"^'l' ^ la place de 7, sans changer A ni tt; v' et t>" n'éprouveront aucun changemenij mais les équations du centre seront chan> gées , et par conséquent les anomalies moyennes prendront les valeurs p' -|- dp' et p"-l-dp". Or on a (§. laS. (a), §. ng. (4)) dp'~d7sin^ et sin t :
, don il suit
I — r eut v'
J I — /culU' ’ L f- J I — Ycy»v''
Terreur de la troisième /îvpot/ièse, ou des valeurs A, ot, 7-|-d7, m — { p" -J- fdp"J — p'— [dp'J } — M.
EiiGn, si Tou met o-f-do à la -place de a, A' et A" prendront les râleurs A'-f-dA' et A"-|-dA", où Ton a dA'“/da, dA'' = Tda, / et t étant les ^tems écoulés depuis Tépoque de A jusqu’aux observations 1 et IL Il en résulte dv' = — dA' et dv"=— dA', donc '
ra-.(i — 7^s /An"!— Td^ti — 7«|î
^ — r cuiu'j* ’ 1 ^ ^ ~ (i- 7cviW"j>’
4’où il viendra
Terreur de la quatrième hypothèse, ou des valeurs A, a-J-da,7,
" = — h'— Idp'}) — M.
Il suit de ce qui précède, que la siibslilutioii de A-f“dA au lieu de A change Terreur k en 4 uu que dA augmente Terreur k de / — k, Ot les'
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erreurs élanl Irbs-pelites (par hypollibse', on peut supposer que la variation de lericur (/ — X) est proportionnelle à sa cause (3 A): d’où il suit qu'en augmentant A de x, IVlîet sera , ou que l’erreur /• augmentera
. On trouvera de la même manière, qu’en augmentant y dey, et a de a, les aecroissemens de A seront - et En mettant
donc à la fois A + j:, > a + ® 1» place de A, 7, o, l’accroissemeat de * sera V .
— *) I y[n — k) . z(n— t) à\ d y ' <tCL
Or A 7 -|-y, o + a, sont les valeurs exactes: il faut donc que cet ac> croissement rende l’erreur A nulle, d’où il résulte celte équation:
VA ' àï
En opérant de la même manière sur les observations' 1 et III , on trouvera quatre erreurs A', l', m’, »/, qui fourniront l'équation
(a) O = xv+fi!:- -* ■
<^A y ' àoL *
et la combinaison des observations 1 et IV donnera une équation semblable: ' I x{l"-k") ^ y{m"-k") , z{n"-k")
dA
-k") ■ z{n' à7 ' àx
La solution des équations (i) (a) (3) donnera les trois corrections x, y, z, et les valeurs exactes, A-A-x, 7 -J- y, et a-j-a; et cela suffit pour conclure les longitudes moyennes qui conviennent aux longitudes vraies L', L”, L'*', L'^ ou les époques pour l'instant de chaque observation.
S- i49- On peut regarder toutes les méthodes précédentes comme des applications d’une méthode plus générale et purement analytique (‘). Lot éiéraens elliptiques qu’il s’agi( de corriger, sont:
1. La longitude du penhelie k une certaine époque — B, a. La longitude moyenne de la planète, ou ïêpoque = E,
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Il est snppoK^ que tous ccs élémcns sont assés bien connus, pour n’avoir besoin que de peii.e» coiieclions, ôB, dt, Ô7, da ou Sm, qu'on sc proposa de déleniiiner par observation, et que l'orbite de la terre est exactement connue. Suit {J ig- aa. le soleil en S, la terre en T, la plaucic observée eu P, L son lieu réduit à récliptique: on conAiit donc §. t'4>)
ST = r, TTI. = X', LTS = q, P T [, = 3'.
Avec CCS quantités et les éléraens supposés, on calrulera t'4-)
TSL=X, SP=R, SL = D, SLT = ^ ^sin sin
En nommant (f ~ v — ft l'équation du centre, et l le nombre d'années écoulées depuis l'époque jusqu'à l'observation, on aura
X=E-f-/m 4-(p, et TSL = V/L — ^ = VTL — ^ = X' —
Si donc les élémens étaient exacts, on aurait ou o:=X — (X' —
L’angle X', donné immédiatement par observation, n’a besoin d’aucune correction, si l'observation est sans faute; donc, si l'on ajoute à X et ^ leurs corrections dX et d^, on aura celle équation e.xacle,
(1) o=X — (.X'— dX + d^
En dilTérentianl les équations X E -j- -h Pt ü sin ^“rsin v), où rets}
sont donnés immédiatement par la théorie du soleil et l’observation, on aura
d X — dE + /dm -f- d<}:, D d^ cosj -j- dD sin ^ = O, ou d^=: — — tang.^, . En substituant ces valeurs en (i), il viendra
(a) c = X — fX' — ^)-fdE-f-/ânt-}-d$— ^ fang '
Les équations (G) (I) (5- i38. i3<).) donnent u — n ou cpzry, et s ou D— «F, f et F étant des fouclions de V et )i-. on aura donc d^i^/idV-pÿdja, dD “ Fdo -f- ûPd'y -j- oQ d;i ^ D Q P d V -j- a Q d ce qui étant substitué en (a), donnera
(3) . . . . o “ X — (X' — -j- d E tdm -j-pd'V -j- ^ tang f — ^ lg^(Pdy -f- Çd.a).
Si l'on nomme M le moyen mouvement annuel du soleil, on aura en vertu lie la (roisiime loi de Kepler, attendu que les mouvemens moyens sont en raison inverse des durées des révolutions,
1 ou et M étant sans faute,
î ^ 1 3 i > 1 da 2 dm.
à a, donc — = •—«. — .
' • a J nv
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On a <lc plus, n=rE-|-/m — B, donc 3fi=;âE-j-/3ra — 3 B. En substi*
luani ces valeurs au lieu de — et du, en (3), il viendra celle équation de condition, '
(A) S'="-<"'-n+’K'+V5'?'60+K'+»'+ri-s'‘?'‘^'
Comme il n'y a que quatre quantités inconnues, 3E, dm, 3 Y, 3B, quatre observations siiflirunt poür déterminer toutes les corrections des élémens elliptiques. Chaque observation donnera une équation de la forme (A), et cea quatre équations donneront, par élimination, les corrections 3E, 3m, 37, 3B. Les coeificiens p, q, P, -Q, sont donnés par les séries (K) (L) (§. idg.), savoia = a>sinn 4- ^'l'^sin 2)1. + cek
— “^1 — 7cos)i — (i — cos a )ji)^ 4" ' "I" "1"
^ P — 2 sin )!. 7 sin a )i4- cet. 9:= a 7 cos m. 4“^'l'*(Jos 2 )i 4~ cet.
• P = — cos )A 4“ 3* (i — cos a n) 4” cet. Q — 7sinfi 4" 3'^sin a )i 4" cet. Pour la plupart des planètes on peut se contenter des premiers termes qui lont développés ici, ensorte qu'on aura h très -peu près
° — ^ f '4- 3E( ' 4" 23’cos)i — 7si D)ilgf 4- *7’cosa)i — _* V“sina)ilgf)
4-9m^/-|--^^4“2t.7cos)A — /.7sin)i.lg^-)-I/.7^cosa)i — 3/.7^siua)itgfJ +37^asin)i-Kosfitg^+-^ (5sina)i — lg^-t-3cosA)ilg^)+^ tg^(cos3)i— cos/a)^
4" "V d B ^sin )i Ig ÿ — a cos )i — *7 cos a )t 3 7 sin a )i tg Dans la /•ig. aa. on a supposé — X: donc si la longitude héliocenlri-
que X est plus grande que la géocentrique X', tang ^ sera négatif.
J. i5o. Les élémens elliptiques étant rectifiés, on pourra corriger les aoeuds et linclinaison de la même manière. L'équation XVI. («. 84.1 don-
De tang (3 — — — ^ valeur exacte de la Utilude hë^iocentrique, parce*
gue 11, P', sont donnes par l'observation^ et ÿ par les élémens coriigés. En nommant b la latitude héliocenlriqiie calculée, et 3J, 3v, les corrections de» noeuds et de linclinaison, on a (§. 83. 111.) tang 3 tang v sin (X — J), et I serait égal S p, A — p — O/ si le» élémens J et v étaient eiacts. On aura donc l'équation
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La diflTërfintietle fie langA donne — ;-r— — — Jjt •e qui étant lubslitué en (î), donne Téqualion de condition
(B) O é — P -f- coa^ô — d J tang » cos (X — J)^j
où l'sa peut mettre, pour la plupart des planètes, co$b—t et cosvrri:.
Deux observations sulKsent donc pour corriger le noeud et l'inclinuisun, parcuqu’elles donnent deux équations de là forme (0), dont on tirera dj et d y; Mais on sait que, plus il y a ^ d'observations, plus le milieu sera exact $. i5i. Les observations qni sont destinés à déterminer les clément «l’une orbite, dnivent être laites avec U plus grande précision; et il faut mettre le même soin dans le calcul, ou dans la réduction des observations.
Les corrections qui doivent être appliquées à chaque observation , à cause «le la rérraclion, de la parallaxe, de l'abcrratioii , ett. ont été développées ^ . plus haut. Mais en outre, il résulte des actions mutuelles des planètes, que leur vrai mouvement s'écarte plus ou moins de la théorie elliptique qui est la base de tous les calculs piétédens; il faut donc connaître res peliica fcrturbationsl, pour en délivrer les observations, et pour trouver le lieu e//A pl'tque que la planète occuperait, si elle décrivait une ellipse autour du soleil, suivait les lois de Kepler, sans être troublée par l'action d'autres planètea,
C.s corrections sont très-considérables, relativement aux orbites de Saturne et de Jupiter: aussi les éléiueus de ces deux plané. es élaicut-ils les moine exacts, avant qu'on pilt calculer leurs perturbations. Il en naît aussi une s
correction de tous les élémens, à l'exception du grand axe ou du luouveinenl moyen; savoir, outre le mouvement des noeuds et la variation de l'inclinaison, qu'un trouve ci-dessus (5- >4d-), un mouvement des apsides, et une variation de l'excentricité ou de la plus grande équation, qui se trouvent de la mime manière ($. par U comparaison des observations' ancienne*
et modernes. Le grand axe, l'excentricité, et la plus grande équation, sont donnés dans les $. lao. 140. Les autres élément, pour le Ji Décembre idoo à minuit de Haris, ainsi que les varialious eu 100 astuées- Julieime*,, sont, ceuièriué*. dans k table suivante.
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Longitude '
Vaiklions séculaires
gilude moyennf^
du Périliélie
des apsides
de l'c-xcentricilé
4Li5». ao'.3a".
— o,ooo3i. a4oa
Qc
CHAPITRE IX
Grandeur des ricinètes, et autres objets remarquables.
5. i5a. Si Ton tire Je Poeil deux lignes droites, dont l’une est dirigée vers le centre d’une planète, et l’autre tangente à sa surface, ces deux ligne* •e réuniront è Foeil sous on angle qui est appelé le demi'-iffami7re appannl de la planète. Le demi-diamètre vnù qui )oint le centre et le point de contact , est p’erprndiciilaire i le tangente qui est la 'distance de la planète à la terre. Et* nommant donc
le demi-diamètre apparent de 1a planète le dcmi-diamctre vrai — r, la distance de la planète è la terre ~R, on aura laiig;~— , ou è causé de la petitesse de f,
e étant la seule de ces trois quantités, qui puisse être mesurée immédialenent. Le diamètre apparent étant donc en raison inverse des distances, il sera connu pour une distance quelconque , s’il a été mesuré à une certaine distance, dont le rapport à celle-là est donné. Dès que les élémens de l'orbite sont connus, on a, pour chaque observation, la vraie distance de la planète au soleil et à 4a terre, en parties du demi-grand a.xe, dont le rapport au rajon de l'orbe terrestre est donné par la troisième loi de Kepler: il '’st donc aisé de réduire chaque diamètre observé, à celui qui aurait lieu à une distance égale an rayon de l’orbite de la terre. Ayant réduit ainsi lès diamèires -de toutes les planètes, ces diamètres réduits auront entre eux le même rapport que 1rs vrais diamètres, paiceque, dans l'équaiion ; = R a la même vadeur pour toutes
a34 ASTRONOMIE RATIONNEI.LE les planbtes. Pour dëlemiiner de celte manière la grandeur rchilivc de la (erre, il faut connaître son demi-diamètre apparent à la distance moyenne du • toleil à la terre, ce qui est la parallaxe du soleil. Les derniers passages de Vénus sur le soleil on fait voir, que la parallaxe moyenne du soleil est 8", 6-, et c'est cette valeur qui a servi de à la table qu'on trouvera dans le $. suivant.
$. i53. On a ainsi la grandeur de toutes les planètes par rapport à la terre, d’où il est aisé de l'exprimer par telle mesure absolue, en laquelle le rayon de la terre est donné. Si l'on désigne constamment par tt le rapport de la circonférence d’un cercle à son diamètre, on aura
la sur/àce de la planète ~ 4 r°, et son volume r^. ^
En exprimant toutes les grandeurs en lieues de France, dont nS au degré, on peut supposer que la terre est une sphère d'un rayon de i43a lieues, pareequ'une grande précision serait ici ‘inutile. £n nommant 4nnc le rayon de la terre a~ i4-l2 lieues, la surface de la terre sera 4 lieues carrées, et son volume ia3oo'354ooo lieues cubes. En multipliant-
donc les carrés des nombres, renfermés dans la seconde colonne de la table suivante, par et les cubes par |''ra^, on aura les surfaces et les volu-
mes des planètes en lieues, qu'on trouve dans la troisième et quatrième colonnes. La première renferme les diamètres appareils , réduits à la distance moyenne du soleil à la terre. i
Diamètre
apparent
.^emi-diamèlre par rapport au r.iyon de la terri
Surface en millions de lieues carrée.'
Volume en milliars de lieues cubes
3a'. a",oo
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• • 1 54, Les anciens regardaient les corps célestes, comme nne matière
moins grossière, plus pure et plus parfaite, que la terrej mais cette idée est démentie par les téléscopes, qui nous font voir les planètes à peu près telles, qu» la terre se présenterait à la même distance. Si l'oeil était assés éloigné de la terre, pour en voir l'hémisphère entier qui est illuminé par le soleil, ce globe , paraîtrait à la vue simple comme un disque lumineux, ou comme une étoile; mais on distinguerait avec les téléscopes les différentes parties de U '' terre: les mers, les déserts sablonneux, les draines de rochers ou de glaciers, le beau vert des furèls et des prés , la blancheur éblouissante de l’hiver et des pôles, les volcans, même les villes qui occupent plusieurs lieues, couvriraient la surface du globe de taches plus ou moins noires ou brillantes) et la terre, éclairée par un beau soleil, ferait sans doute un autre eflét qu'h travers un voile d’épais nuages. Les téléscopes nous montrent la plupart des planètes, couvertes de taches qui, cependant, se distinguent par plusieurs particularités d'avec les taches que la terre présenterait à la même distance.
C’est le soleil qui a le premier donné lieu à cette découverte, qui fut faite en 1611 par Galilée ou par le P. Scheiner: du moins ce dernier a observé les taches du soleil avec le plus grand soin. Depuis ce tems il est rare de voir 'le soleil sans taches noires ou grisâtres, dont le nombre, la grandeur, la forme, et la couleur, changent sensiblement et souvent assés rapidement.' Les unes se forment devant nos yeux au milieu du soleil, le* autres paraissent au bord oriental du soleil; mais toutes passent sur le disque solaire, en décrivant des lignes parallèles. Leur diamètre'* apparent se raccourcit, à mesure qu’elles approchent du bord du soleil; et ai elles parai»*
' sent plusieurs fois dans le soleil, l’intervalle entre leur disparition au bord occidental du soleil et leur seconde apparition au bord opposé, ou ce qui revient au même, le tems qu’elle* mettent à passer derrière le soleil, est à peu près égal è la durée de leur visibilité dans le soleiL Ce* circonstais* ces prouvent évidemment, que ce ne sont pas des planètes qui circulent autour du soleil, mais des taches sur la surface même du soleil, ou très -peu , élevées au dessus d’elle, qui iournent avec ce corps sur un axe. La plupart ne dure que peu, de tems, et la plu* longue durée qu’on ait observée, est
*36 ASTRONOMIE RATIO NN ELLE ée jours. Il arrive parfois, qu’une lâche, après avoir disparu, parati h la Blême place au bout de quelque lems. On a observé des ladies de plus de i' de diamètre, qui par conséquent étaient quatre fois plus grandes que la terre, dont le diamètre n’est que de 17" à celle distance.
Parmi le grand nombre d’hjpolhèses qu’on a imuginécs pour expliquer ce phénomène, les suivantes niérilent le plus d’attention. En supposant que le soleil est un nojau solide et irrégulier, couvert d'un fluide qui est as* sujeUi à une espèce de flux et de reflux, on concevra que les parties plus tUiies du no^au se feront voir de lems en lems au dessus de la mer de fieu, ou qu’elles luiront an travers d’elle; on verra aussi la cause de celte couleur plus faible qui entoure les taches comme une ombre: le sommet de ces Bronlagnes ou isles est parfaitement noir, tandis que les parties submergées, . ks plus voisines, ne sont qu'impar&ilement visibles au travers du fluide.
Si l’on regarde les taches comme des cavités dans le corps solide et luisant du soleil, il est aisé de voir, que leur milieu, étant le- plus profond, •era auasi le plus noir. L'apparition et la disparition des taches ne suivant aucune période, il est naturel de penser, qu’au moins en partie ce sont de Trais changemens ou des révolutions qui arrivent sur le soleil, ou dans son atmosphère.
Comme les taches qui font une révolution entière, restent un peu plus de iems derrière le soleil, ou invisibles, qu'elles ne sont visibles sur le disque solaire, il s’en suit, qu’elles sont un peu éloignées du soleil, ou qu’el-' les se trouvent dans son atmosphère, formant une espèce de nuages dont le eotttour est nécessairement plus mince et moins opaque que le milieu. Cela aupposs que l’atmosphère du soleil est luisante, que par conséquent la lumière dn soleil est proprement celle de son atnuMphère, et que nous ne voyons pas le corps solaire, mais des nuages qui le couvrent, et qui sont luisans comme ceux de la terre, mais d’une lumière propre et non-empruntée. Il est possible qu’il en est de même des planètes, quoiqu'è un moindre de* fié, et que nos aurores boréales, la lumière cendrée de Vénus, etc. en sont des eflels. Si l’on suppose maintenant, que le soleil même est un corps opaque, les taches seront des ouvertures dans l'atmcsphère, qui kissent enlrc-
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voir üet pkrlies du corps solaire; .el l'.'mbre grisâtre qui les entoure, sera le bord plus mince des nuages, au travers duquel la surface du soleil perce plus faiblement, ainsi que nous voyons les étoiles au travers de l’extrémité d’un nuage, épais. Les Jaeuleî, ou les endroits plus lumineux que le reste du soleil, seraient, suivant cette hypothèse, des élévations dans l’atmosphère, des nuages de lumière accumulés et plus denses. Tout cela est conforme aux observations de M. Uerschel, suivant lesquelles tes taches paraissent dans le. bord du soleil comme des excavations, au lieu que les iacules y brillent d'avaptage, parcequ’on^ Toit le profil de ces montagnes, dont M. Herschel estime la hauteur au dessus de la surface di^ soleil 800 lieues. D'après celle hypothèse, le soleil ne se distingue des planètes, que par sa grandeur, et par une .atmosphère .plus brillanle: ce n’cat pas une masse de feu, mais un corps, éclairé el échaulTé par la douce chaleur de son atmosphère, et par U rendu habitable comme les autres CMrps célestes. D'après cela la cause est évidente de ce que nous voyons sur la terre: plus on s'élève au dessus des nuages, plus on est exposé à la lu- ' miére pure du soleil, el plus le froid devient insupportable; et les plut hautes montagnes , exposées continuellement aux rayons du soleil , sont couvertes de glace qui ne se fond jamais. Si l’on se rappelle les changemens périodiques d’un grand nombre d’étoiles 60.), il est naturel de penser, que notre soleil est sujet à des changemens semblables, et que c’est la cause de plusieurs révolutions qui arrivent ébr la terre, du changement des climats, et même des variations brusques dans notre atmosphère, attendu que les révolutions dans la lumière de l'atmosphère solaire, se font apercevoir sur la terre au bout de huit minutes. On sait que 1a lumière produit, sur les corps organisés de la terre, des eflèls physiques qui n'ont rien de 'commun avec l’organe de la vue; il est donc probable, que des altérations de la lumière du soleil que nous voyons , ne seront, pas sans influence sur la nature entière de notre globe. Si les deux célés du soleil sont de nature à exercer des eflèts clilfé rens, il en résulterait une période de 29 jours et demi, ce qui est celle de la rotation du soleil; et la météorologie aurait dû mettre sur le compte de cette rotation, ce qu’elle a attribue è la révolution de la lune, qui a à peu près la mènie période.
ASTRONOMIE. RATIO N. NELLE $. i55. Oit n'a jamaia distingué des taches sur le disque de Mercure'^ à cause de sa proximité du soleiL Cependant Schroler a observé des mon* 4agnes sur cette planète, qui sont plus hautes que celles do la terre.
SaUtrtie est si éloigné de la terre, que M. Herschel y a le premier découvert des taches et des bandes obscures ('), dont il a compté cinq qui sont parallèles à son équateur. , '
Jupùer est toujours couvert de taches; et cette planète, ainsi que Saturne, se distingue des autres planètes, par des bandes remarquables qui, étant parallèles à leur équateur, divisent ces planètes en difTérentes zones suivant le climat, comme un globe arlibcleU Ces bandes sant, sur le disque de Jupiter, très^isées. à reconnaître, et sujettes à de grands changemens, ensorte que leur nombre varie de deux à huit: -il est probable, que les changemens dans l'atmosphère de Jupiter influent sur leur apparence. Parmi les taches il y en a aussi, qui éprouvent des changemens bien sensibles, et quijen faisant le tour de, la planète en tems inégaux, ne paraissent pas adhérer à sa surface, mais former des nuages dans son atmosphère. Il s'en suit, que l'atmosphère de Jupiter est sujette à des révolutions considérables, à des vents violents, etc.
Le grand nombre de taches d’une grandeur considérable, qu'on a observées sur le disque de l’énus, paraît prouver, que sa suriàce a des variétés et des aspérités singulières. L'ombre qu'elles projettent toujours du côté çpposé au soleil, ne laissent aucun doute, que ce ne soient des montagnes d'une hauteur extraordinaire. Schrôter, ayant mesuré leurs hauteurs, en a trouvé une de neuf lieues. Il est remarquable, que lés plus hautes montagnes de Vénus, Mercure, la lune, et la terre, se trouvent dans l’hémisphère austral.
M. Herschel a observé des phénomènes et des changemens très-remarquables sur la planète de Mars (^); entr’autres, des zones blanches^! fort brillantes qui entourent les pôles, celle autour du pôle, opposé, au soleil, étant la plus claire; ce qui parait indiquer de la glace (^). M. Herschel
(l) Account o/* the discoi trj a sixih and seventh Sunllite a/" Satum , #/c. {PhUcj. Trûns* ^ aat. yol. LXXX. Par* J. h. t. s -
O» ihc Plantt Mars {Phil. Trans, Kfit. LKXIV. Part //. n. ip.) •
Oj phHas. Trantact.Jar tht jsar 1784. pa^. a6o. *
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a vu la même cliose dans Saturne; et les changemens rapide* de ces zones • polaires, ainsi que des bandes équatoriales, paraissent prouver que Saturne, ainsi que son anneau, a une Atmosphère considérable (’). Les nuages que^ Schroter croit avoir observées dans Mars, et auxquels il attribue une vitesse' de 20 pieds par seconde, prouvent que cette planète a une atmo' sphère, semblable à la notre.
$. i56. Il est h présumer, que les planètes sont entourées d’une atmosphère, comme la terre; et l’on a vu (g. i55.), que leà observations pa-' raissent le mettre hors de doute. Telles sont les changemens brusques de* taches, semblables è des nuages; l’altération de la lumière et de la Sgure des étoiles, quand elles sont si près d’une planète, que leur lumière, en traversant son atmosphère, éprouve une réfraction; les phénomènes que présentent les éclipses des satellites de Jupiter; et le crépuscule qu’on a observé sur le disque de Vénus.
L’atmosphère du soleil donne l'explication la plus vraisemblable d'un autre phénomène remarquable, connu sous le nom de la lumière zodiacale, Cest une blandieur, semblable è la voie lactée, que l'on aperçoit, principalement au commencement du printems après le crépuscule du soir, , et en snitomne avant le crépuscule du matin, en forme de fuseau, ou d’un triangle très-allongé, incliné è l’horison suivant la direction dè l’équateur solaire, dont la base est vers le soleil, et qui s'étend parfois è 100° du soleil. On suppose avec beaucoup de probabilité, que ce n’est antre chose que l'atmosphère lumineuse du soleil, qui, par la rotation de cet astre, s'est accumulée autour de son équateur. Conformément à cette hypothèse, il parait ,que In lumière zodiacale, ou plutôt sa commune section avec le plan de l’équateuc solaire, n’est pas un cercle concentrique au soleil, iSais'nne courbe allongée, peul.^tre une ellipse, ayant un foyer dans le soleil, et dont le périhélie est au dedans, l’aphélie hors de l’orbe de là terre. La distance de son sommet an soleil parait quelquefois de 160°, quelquefois de moins de 5o°. En imaginant donc un triangle, formé par le soleil, la terre, et le sommet
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de la lumilïrè cotnacale, le demi-diamèlre de cette lumière sera, dans le premier cas, opposé à l’angle obtus de loo*, il sera donc plus grand que fès autres côtés, dont l’un est le rayon de l’orbe terrestre. Or comme le tnémé demi-diamètre ne paraît que de So*, dans d'autres saisons, il faut en conclure, ou qoe la lumière eodiacale est de forme allongée, ou qu'elle est suietle à des révolutions extraordinaires qui dépendent des saisons, ce qui est difficile à concevoir. D'ailleurs, si la lumière zodiacale était circulaire, la terre serait envelojlpeé de cette atmosphère, lorsqu’elle a un demi- diamètre de 100*, et nous ne la verrions pas en forme terminée, mais elle remplirait le ciel entrer, comme notre atmosphère. La forme elliptique de la lu-, mière zodiacale tiervira en même tems à expliquer, pourquoi nous ne la voyons pas en été. Dans le printems et l'automne, la terre passe par le petit axe de l'almosplière solaire; noiiy sommes donc hors d’elle, et la voyons suivant le grand axe qui parait sous un angle de loo*. Ce diamètre apparent diminue, à mesure que la terre s'éloigne du petit axe, ij, deviendiu donc insensible vers l'éte, à cause des crépuscules; au coeur de l’été et de l’hiver, la terre étant dans le ginnd axe, et au dedans de l’atmosphère so-, kire, elle rUsparaitra lotit à fait. Il faut cependant convenir, qu'il est diffi-
elle è concevoir, soit la forme lenticulaire et elliptique de l’atmosphère solaire,
> * •oit son étendue au delà de forhile de la terre, qui est même contredite par
les principes de 'mécanique: il parait doue que la véritable cause de la lumière zodiacale n’est pas encore entièrement connue.
iSy. Un des phénomènes 1^. plus extraordinaires dans notre' système planétaire, est l’anneau de < Saturne. Les premiers téiéscopes imparkilt firent voir Saturne en difl'érenles furnies. Tantôt celte planète paraissait, comme toutes les •antres^ parfaitement ronde, \^MonospJia-ncvm de llévélius); tantôt elle^ paraissait composée de trois globules sur la même droile^(7n’sphan'oom)f tantôt elle seniblail avoir des anses des deux côtés {Sp/tarricodnsalum). Les téiéscopes plus parfaits on fait voir, que tous ces dilTérens aspects ne sont aulrei chose qu'un «n/ieou qui entoure Saturne à une certaine distane» en cercle concentrique, et qui présente à l’observateur sur la terre CCS différentes tormes, suivant w situatioD. Il nous piéaente ordioairement
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la figure qu’on voit (Fig. \ GSD est le globe de Saturne, • entouré d'un anneau elliptique AHGHKIEI', qui a un peu plus de lumière que la planète, et dont les parties intérieures B, E, sont plus brillanles que les parties e.\térieures A, F. Les espaces BGCH, DI EK, sont des intervalles vides, dans lesquels se présentent parfois des étoiles entre Saturne et son anneau. L’ellipse de l’auneau s'élargit ou se rétrécit, c’est-à-dire, le petit a,xe L M croit ou décroît, à mesure que l'oeü est plus ou moins élevé sur le plan de l'annean; tandis que les grands a.\cs AF, B£, sont constamment de , la même grandeur, ainsi que les intervalles CB=:DE, de quel côté cl dans quelle situation que Saturne se présente. Il s'en suit , que l'anneau est ' circulaire, et terminé par deux cercles, concentriques à la .planète, BE, AF. L’ombre II MK que la partie antérieure de l'anneau projette sur ta planète, ainsi que l’ombre G que la planète projette sur la partie postérieure de l'anneau, prouvent que c’est un corps solide qui reçoit sa lumière du soleil. On a obsèrvé un trait noir a e qui s’étend en cercio concentrique sur toute la surface de l’anneau, et qui est plus près du bord extérieur AF que del’iutéricur BE: ce qui paraît prouver, que Saturne est entouré de deux aqneaux concentriques, situés dans le même plan. M. llerschel a vu avec son téléscope de 4° pieds, d’une manière distincte, deux anneaux, séparés l’un de l’autre par un intervalle sensible; et il a trouvé les dimensions suivantes, ‘en supposant AF = 83.
Le diamètre de la circonférence extérieure du grand anneau, AF=83; le diamètre de sa circonlérence intérieure, ae = 7;,4; d’où il suit la largeur du grand anneau, Aa=Fe = a,8; le diamètre de la circonférence extérieure du petit anneau, ae = 73,i; le diamètre de sa circonférence intérieure, BE = 59; d’où il suit la largeur du petit anneau, Ba = Ee = 8,o5; et la largeur de l'intervalle, a = c= i,i5; le diamètre de Saturne, CD = 35,57; donc les diamètres de Saturne et de l’anneau, CD, AF, sont entre eux comme 3 à r..
SI
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L'annean circulaire se présente toujours en t'urme elliptique; e< q«i est une suite nécessaire de ce que l'oeil du la terre ne s'élevant jamais de 90* au dessus du plan de rantieau, nous le vovons toujours obliquement. Il est aussi visible, que celle ellipse deviendra une ligne droite ^ biujue la terre passe par le plan de l'anneau.
J. )5tl. La théorie des projections nous apprend (J. 79.',
1.) que dans chaque sHuatioa, l'anneau eirculaire paraîtra sur In terre comme une ellipse, dont tes deux axes sont entre eux, comme l’unité au sinusde l'angle (p, sous lequel la droite, menée de la terre au centra de Fanneau ou de Saturne, est inclinée sur son plan ;
3.) qne le petit axe est situé dans le plan, mené- par cette droite perpeR' diculairement au plan de l'anneau,' ou par l’axe de ce plan.
Ces deux propositions suffisent, pour déterminer U figure de l’anneau dan» toutes les situations.
Soit ijig. 4-) ABQ récliptique, P son pôle, VL le plan Je l’anneaUp E son pote, V son noeud ascendant relativement à l'écliptique,^ et F le point de la sphère, oû paraît la ferre, vue de Saturne; en nemaunt la longitude du noeud ascendant V = (7, rinctinaisôn de Tanneau à l'écliptique =:«=:EF, la longitude Saturnocenfrique de la ferre ta latitude — PF,
la longitude géocentrique de Saturne — =ri8o*-j^^^ la latitude —
en aura EPVcrgo*, VPF=^— O, EPF = 90* -f g— FCrrip,. £F ~ 90*— <îi. Le triangle E P F fournit ce* équations, cosEF=cosPEcosPF + cosEPF8inPEsinPF, ef sin F=‘‘"-**'
PF étant le cercle de latitude, et EF perpendiculaire an pfan de l’anileaUp et par conséquent coïncidant avec le petit axe de l'ellipse (n. 3.): F est donc l'angle, dent la partie boréale du petit axe s'éloigne du cercle de latitude vers l’orient; en nommant donc 4* même angle, si le petit axe est supposé tomber vers locvident, on aura — F, et sin<F=:— — •
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Eu «nbctitoant les râleurs prcoédeutes rlsns les deux équations de cos EF et de sin <{/, il viendra
i(i) sia — cos «sin (î -4- sin » cos ^sin — O),
fa) siml'^ — — •
La dernière donne »aog4/=: - — — _ et en substituant
y(coi*4! — t.n««cot*|^_Q))’
la raléur de cos^4>i (>}■ réduisant, on trouvera
<3) tang «1/ =
' ® tin P tin — Q)+col*cotp
Si la râleur de tang 4> est négative, la- partie boréale du petit axe s'éloigne du cerde de latitude rers l'orienL Dans tous les cas, le petit axe est au grand axe, çomme sin $ & i.
Comme ^ est toujours moindre que deux degrés et demi, on peut, sans erreur sensible, faire = o: alors les équations (i) (3) prendront la forme I. sin $ zz sin ¥ sin ('5 — ^î) i II- ts“g 'J' = lang * cos — Q). L’équation I. est exacte, si Saturne est dans le noeud de son orbite: dans tous les autres cas, <p est un peu plus petit. L'ellipse de fanneau est donc le plus ourerte, lorsque Saturne est éloigné de 90* du noeud de son annean. Alors on a $nv = 3i*a</, et le petit axe eat un peu plus grand que la moitié du grand axe: donc les deux axes sont é très-peu près dans le rapport de i à a, lorsque Feltipse a sa plus grande ouverture. L’angle -l» aura la plus grande valeur ^v^zSi’ao', lorsque Saturne est dans la ligne des noeuds de Fanneau ; é 90* du noeud, est nul, ou le grand axe est parallèle a Fécliptique.-
5. 159. Si l’on (ait sina=|^, il suit de l’équation (1), que le petit axe ou $ est nul, lorsque — Qzza: alors Fanneau parait comme une ligne droite, son plan passant par Focil. Il en est de môme du soleil: en nommant V, p', la longitude et la lalitode Iiéliocenlrlques de Saturne, et •ina'=:*^£, le plan de l'anneau passera par le soleil, quand — Q—of. Comme l’épaisseur de Fanneau est très-petite, il disparaîtra dans Fun et Vautre cas; dans le premier, pareeque l’oeil ne voit pas la face ou la largenr de Fanneau , dans le second , pareeque celle face n’est pas éclairée par le aoleil. Cependant on verra aisément, que cela doit dépendre de la bonté
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des télescopes. Ordluaireiiirnt l'anncaii ilisparnît quelque tems avant que l'un de cos cas arrive} mais M. Herschel ne cessq^ jamais de le voir, ni lorsque le plan de l'anneau passe par la terre, ni quand il passe par le soleil. Le premier (ail prouve, que l'anneau n’est pas aussi mince qu'on l'avait cru) le second, nous apprend, que son bord, ou arrête, n'est pas applati, mais arron> di. Le même astronome a olxservé,. que le bord intérieur de l'anneau est aussi arrondi. Dans le tema où la terre était dans le plan do l’anneau, M. ilerschcl vit les satellites de Saturne débordant l'anneau des deux côtés, comme des perica enfilées sur un fil d'argent: l'anneau lui parut comme une ligne,, dont l’épaisseur égalait à peine le quart du diamètre d'un satellite,, qpe- cet astronome estime i''. Il s’ensuivrait que l'anneau devrait etre extrè mement mince; mais si l’anneau est entouré d’une atmosphère,, la réfraction^ élèvera les satellites au dessus des deux faces, et ils parailront les déborder, des deux côtés, quand môme ils ne seraient pas plus épais que l'anneau.
Outre ce.s deux, cas il y a un troisième,, où l’anneau disparaîtra. Le- ^ soleil ne peut illuminer qu’une de ses faces:, si. donc la terre sc trouve de* l'autre côté, eiisorte que le plan de l’anneaU' passe- entre le soiril et la terre,, il est impossible que la lumière parvienne de l'anneau à. l’oeil..
Soit {t’ig. -il.) O le soleil, A TB/ l’orbite de la terre, O Q 1b lieu' héliocenirique du noeud ascendant de l’anneau, Saturne en S ou en s, SE, se, perpendiculaires à l'écliptique, SNQ» snT, le plan de l’anneau,, donc N Ot tiTj scs communes sections avec l'écliptique, qui seront parallèles entre elles, au.vquellcs EN, en, soient perpendiculaires. Cela posé, SN E = sne est l’inclinaison de l’anneivu sur l'éclijptique. La terre étant en T ou en /, l’anneau disparaîtra; i) lorsque Saturne est en S, où le plan de l’unncau passe par le soleil, étant — a'-j-fj; 2) quand Saturne est en s, ciisorte que l’anneau passe par la terre,. étant ~ a pendant tout le tenis.
que Saturne emploie à. aller de S en s, pareeque la face de. l’anneau SN,, tournée vers E,. est éclairée par le soleil, tandis que la face opposée se présente à la terre.
$. 160. Le premier cas ne peut arriver,, que lorsque Saturne esi es S,, ou dans le point opposé de son orbite,, c'est-à-dire unp fois dans quin-
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ze an». Puiaque l'aphélie do Saturne* nt situé entre le noeud ascendant et le noeud descendant de l'anneau, et que sa plus grande équation est ' 6’’a6' i4o>)> Saturne mettra plus de tenis h aller du noeud ascendant au
noeud descendant, que do celui-ci au premier: le premier interralle est d'environ i5 ans et 99^ jour.', le second n'est que de i3ans et 24° jours.
Le second et le troisit?me cas supposent, que le plan de l'anneau nT traverse l'orbite de la terre, ou qu'il tombe entre A et B. Tous les phénomènes périodiques de l'anneau sont donc compris dans le teins que Saturne emploie à parcourir un arc de son orbite, dont la corde est AB, ce qui est le double de sa parallaxe annuelle (§. 84.), qui est — iao.)=:o,ro5=:(>’. Saturne faisant une révolution de 36o° en 3o ans, il mettra un an à parcourir la*: toutes les disparitions: périodiques sont donc renfermées, dans l'espace d’une année, qui revient tous les quinze ans à- peu près..
Ayant calculé pour une pareille année,- le tems bfi: siii C^' — j-,
oette- époque* du p.issoge du plan do fanneau' par le soleil serrira à déierroiner tous les phénomènes. On cherchera* pour cette époque, la luiigitudo héliocentriqiie de la terre t,. on en retranchera la longitude du noeud de l'anneau, auprès duquel Saturne se trouve, et l’on aura l'angle — “V-
Maintenant il faut distinguer quatre cas.
Cas /; y étant entre zéro et go*. La terre est dans le premier qiiatiiviis LA en r, Saturne en S, BLAM l'ordre des signe.s, suivant lequel Saturne et la terre tournent autour du soleil; et six mois auparavant l’anneau a passé par B, la terre étant en R. Dans cette demi-année, la terre a dit rencontrer l’anneau entre R et B en C , et l’atteindre ensuite entre B et L en D*. l’anneau a donc disparu en C, et reparu en D, pareequ'en C In terra a passé du côté opaque de l'anneau, et en D du côté’ illuminé. Au moment où la terre est eu l’anneau en N LM, il disparait encore, parccqn’il passe’ par le soleil: six mois apiès, la terre est en R, l’unncau en A; elle l’a donc rencontré dans le quadruns AM, en passant de son coté illuminé: l’anneau est devenu visible pour quinze ans. Il y a ilonc , dans une pareille année,, deux, disparitions et deux repuritions..
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Cas JT; ■> élairt entre go* et i8oi*. La terre e*t ^ns le «econé ^uadnins AM en T, l'anneau en LM; aix mois auparavant la terre a été en r, l'anneau en B; donc elle a été du c6lé tllumHié de i’anneau, dana toute la partie rLAT de sa route. Apiês que l'anneau a disparu, en passant par le soleil en L , la terre le rencontrera entre et M , en passant de son côté éclairé. H n'y a donc qu’une seule disparition, qui duce moins de trois mois.
Cas JIT; y étant entre 180* et 370*, la terre dans le troisième <fua~ dftins MB en R. Six mois plutôt elle a été en t, l'anneau en B: il a donc été visible, pendant que la terre a parcouru l'arc tAM; mais entre M et R, la terre le rencontrant, il a disparu, jusqu’à ce- que la terre était en R, l’an* neau passant par le soleil en L. Pendant les six mois suivans la terre est du côté illuminé de l'anneau. Dans cette année, ainsi que dans' la précédente, il n’y a qu’nne disparition, pendant moins de trois mois.
Cas JC; y étant entre 370* et 36o*, la terre dans le^ quatrième qu»tirons en r. Elle a donc 'été six mois auparavant en T, i’anneau en B; elto Pa rencontré dans le^uo^rons MB, en passant de son côté non-jiluminé. En passant par le soleil en L, l’anneau tourne le côté éclairé vers la terre r, et six mois après la terre est en T, l’anneau en A: elle l’alteind donc dans le quadrant LA, en reposant de son côté obscur, et elle le rencontre dére> chef entre A et T, en passant de son côté illuminé. 11 y a donc deux disparitions et deux reparilions de l’annean.
Il eu résulte, que 1a situation la plus favorable pour la visibilité de l’anneau est celle , où la terre se trouve en M en même tems que l'anneau, ensorle que Saturne passe par le noeud de son anneau peu de tems après sa conjonction avec le soleil. Alors la terre est du côté illuminé de l’anneaupendant les deux demi-anoées LAM etMBL, et elle ne cesse de le voir que dans le tems où il passe .par le soleil en L: ensorte qu’à cause de la grande > proximité du soleil, la disparition de l’anneau ne sera point observée dans une pareille année.
Les circonstances les plus défavorables concourent, lorsque la terre se trouve en L dans le même tems que l’anneau, Saturne passant par le noeud de l’anneau peu de Jems après son opposition. Dans un pareil cas. la terre
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a. jtë sis moi* laparnrant on M, .l’anneau en B: elle le rencnnire en R,và une ëpcMjue qu’il esl ailé de trouver, en supposant que, dans l’espace d’une année, le plan de l’anneaa parcourt unitorméinent le du^niètre de l’uibe ter* rostre BA=zaa, qui esl une corde de l’orbite de Saturne qui sousiend n*. Soit t le tema cherché, en parties de l’année, dans lequel la terre et l'anneau suni arrivéa en R: la corde parcourue par l’anneau sera BF = ia/,. et l'apglc q,ue la terre a décrit autour du soleil, = O ^
d’où l’on tire l’équation a/-)- sinair/= ij et l'on trouvera, h l’aide des tables frigonomélriques , /=o, i3a~4^ jours. Dbs ce moment l'anneau sera in-
visible pendant quatre mois et demi,, où il arrive en L en même tcms que W terre, qui le devance', en passant de son câlé non-illuminé: il restera donc invisible, juaqu’h sa rencontre avec bi terre en T. En nommant r le tema que la terre a mis h parcourir l'arc LAT, on aura, comme ci-dessus, QG— aoT, LQT=:airT, donc OG = o*û>asrT, et sinairr^ar} et l’on trouvera o,36d i34iours. L’anneau est donc invisible, dans une pareille
année, 4» 5 mois 1 34 jours =9 mois: ce qui est 1a pins grande durée qui aoit possible^
^ i6i.. Maintenant il sera aisé de déterminer par oBserentfon les noeud'» et l’inclinaison- de l’anneau sur l’écliptique. Pour trouver l’inclinaison, pn n’a qu’h mesurer le rapport de* deux axes a, br de l’anneau , h l’époq.ue où sont ellipse a la plus grande ouverture,- et que par conséquent l’angle u sa plu» grande valeur, — Q étant =90® i58. (i|). Alors on a
— “ sin (j) ain f coa 3 — cos »ain 8 == sin (« — ai, et v = $ 4- 3. .
On aura en même tema le lieu du noeud ascendant,- Q = — 90®. Mai»
ce lieu se trouvera avec plus de précision,, en observant Saturne, lorsque l’an-
Beau disparaît, parceqpe son plan traverse le soleil, sin(^' — Q) étant
Or « étant déjà connu, on calculera pour l’époq.ue où- l'on a-observé la disparition
de l’anneau, la longitude et' la latitude héliocentriques de Saturne, '5' d P'> 00.
trouvera sin et Q := — a'. On aura le même résultat, à l’aido
tf*
de la longitude et latitude géocentrique, '5 et. 3, au moment où l’anneau devient une ligne droite: on a sina=:|^, et (2=:'^ — a. Si l’on a ob* seevé les deux intlana,. où l’anneau a passé par le soleil en L,^et an bout
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de i5ans en M, on trouvera ù la fois les noeuds et l’inclinaison. En eiïSt, '
’ la théorie de Saturne donnera pour les deux instans , les longitudes liélio-
centriques L, /, et les latitudes R, b. En nommant donc u la ptécessioa
des .équinoxes dans l'intervalle entre les observations en L et M, qui est h
peu prés de tSans, les deux observations fourniront les équations,
. tang*=:— TT tangv= — — r, dou Ion tire
® sin{L— Q)’ ® Hn(I— Q — tu)’
iangB { sin (J~u) cos S3 — cos(/ — u) sin =: tang b (sinLcosQ — cosLsinQ), donc
_m Bmb(I— u) — lgb sin L
tang 0 =
IgB coa^t — tu) — Igdcusi.’
ce qui donne la longitude' Çi au moment de la première observation. Après avoir trouvé Q, on aura
tang 1—-
laof; 0
«in . L •
Au moment où le plan de l'anneau passe par le soleil, Saturne se trouve dans la commune section des plans de son orbite et de l'anneau ; la longitude du noeud est donc alors la même que la longitude liélioccnlrique de Saturne, ensorte que le lieu des noeuds de l'anneau sur l’orbite est déterminé immédiatement par une pareille observation. Il est vrai que cette méthode ne promet pas une grande précision, parce qu’avec des lunettes ordinaires, on cesse de voir l'anneau, avant que sou plan passe par le soleil^ mais comme par la même raison, il reparaîtra d'autant plus tard dans le point opposé, le milieu entre ces deux observations sera éloigné de 90* de la ligne des noeuds, ce qui donne leur longitude. Si TE (,1'ig. 4’-) réclfptique, ML l’orbite de Saturne, N L le pian de l’anneau, on trouve au luo^en des observations précédentes, la longitude du noeud L sur l’orbite, ou l'arc ML et KL, T.M — K.M^d'as® étant donné, ainsi que l'angle Mrr a*ï9'38" (§. 143.)- Or on a déjà trouvé l'inclinaison N de Vanneau sur l'écliptique: on connaît donc dans le triangle LM N, les angles M, et le, côté ML “KL — TM, d'où l'on conclura MN, et la longitude du noeud de Vanneau sur l'écliptique rrTN.
Au mojcn de pareilles observations on a trouvé;
La longitude du noeud ascendant de Vanneau sur Vécliptiquc l'an 'T74 — 5* 't
LIVRE III, C H A P. IX. . ■ .* l'inclinaiion sur récHpliqae =3i°ai'j la longitiulc du noeud de l’anneau sur l’orbite de Saturne son inclinaison sur l'orbite = do**.
Ces résultats ne peuvent pas être exacts, parceque les observations do l’instant de la disparition et de celui de l'apparition, ainsi que du rapport entre les deux axes de l’ellipse, sur lesquelles se fondent ces élémens, ne sont pas susceptibles d'une parfaite précision.
Quand les observations de l'instant où l'anneau est devenu une ligne droite, et que par conséquent la terre a été dans son plan, ont donné la
is3
et
Heu des noeuds de l'anneau, au moyen des équations, sina=:
— a, on peut se servir de cet élément, et de l'inclinaison de l'anneau à l’écliptique *=3i*2i', pour corriger les élémens elliptiques de Saturne. Connaissant dans le triangle MLN (Fig. 4*-) l’angle. N = *, VN^Q, la longitude du noeud de Saturne r=TM, son inclinaison =:M, donc MN = Q — VM, on calculera ML, et la longitude du noeud de l’anneau sur l’orbite de Saturne, TM -}- = N = 5“ai'. Ayant donc observé l'instant où l'anneau a passé par le soleil, on a pour cet instant, la longitude héliocentrvque de Saturne sur l’orbite =N: soit N' cette longitude, réduite h l’érliplique. Si S est le soleil (Fig. mi), T la terre, P Saturne, L son lieu réduit à l'édiplique, on connait TSL = TSL + TST = N'-t-(i»o-— TTS) i8o*— O.
T,TS=0 — ST = o; d’où l'on tire SL et le rayon ve-
cteur de Saturne, S P
CHAPITRE X
• Rotation des Planètes.
$• i6a. L. découverte qu'on «vaîl faite avec les téléscopes, que le soleil et les planètes tournent autour d'un de leurs diamètres avec une vilessecon* slante, était très-importante, parcequ’elle porta le mouvement diurne de la terre i un haut degré de probabilité ($. 4 )- Sous ce rapport, les taches qu’on aperçoit 'sur les surfaces de res corps, sont proprement un objet de l'astronomie, attendu que leur mouvement nous apprend la rotation des planètes: la méthode, ‘par laquelle on parvient à ce résultat, va être expliquée relativement au so- 'tcil. La rotation de ce corps est entièrement déterminée par deux ëlémens, la position de Véquaieur solaire, et la période de la rotation du soleil sur un 'axe qui est perpendiculaire au plan de l'équateur. Le mouvement apparent 'des taches du soleil , qui servira à déterminer ces deux clémens , offre les 'particularités suivantes.
I. L’entrée sur le disque solaire se fait au bord gauche ou oriental du soleil, la sortie au bord occidental: leur mouvement héliocentrique est donc dirigé de droite a gauche, ou suivant l’ordre des signes, ainsi que le mouvement diurne et annuel de la terre et des planètes.
a. A la fin de Mai ét au commencement de Juin, le soleil étant è a^io'*, les taches décrivent sur le disque solaire une ligne droite, inclinée sur l’écliptique du nord au sud, ensorle que leur latitude boréale diminue, pendant que l’australe augmente. Il est visible que la terre se trouve alors dans 1e plan de l’équateur solaire, et dans celui de ses noeuds où il s’abaisse au dissous de l’écliptique, c’est-a-dire dans le noeud descendant, dont la longitude héliocentrique est en contéquence h 8'io* h peu près. Bientét après, leur
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route prend une forme elliptique, dont U concavitd e«l tournée vers le nord, par* ceque la terre a passé du célé boréat de i'équateur sotaire: cet eltipses s'ouv. vrent de plus en ptus jusqu'au commencement de Septembre, et dès tort jus* qu’au commencement de Décembre eltes se rétrécissent. Durant les trois premiers mois te point d’entrée est plus boréal que celui de sortie; au comroen-. cernent de Septembre les deux points ont 1a même latitude, le grand axa, de l’ellipse étant parallèle à l’éclipliquej dans les trois derniers mois, le pioii>t d’entrée est plus austral que celui de sortie- Au commencement de Décemb^ la route des taches est dérechef une ligne droite, dont la direction est opposée à la précédente: la terre est alors dans le noeud ascendant de l’éqpateyc solaire è a'io*. Tous les autres phénomènes sont, pendant les six mois sus*
Tans, de nature opposée; la concavité des ellipses est dirigée vers le sud, etc.
3. Les routes de toutes les taches sans exception suivent les mêmes lois, ce qui prouve clairement, que ce commun mouvement est l'eflèt de la, rotation du soleil.
4. Au commencement de Septembre et de Mars, les ellipseSySyant leur, plus grande ouverture, les deux axes sont entre eux dans le rapport de 100 h i3, d’où il suit, que le sinus de l’inclinaison de l'oeil ou de l’écliptique suc l’équateur solaire est =0,1 3 et cette inclinaison 7 degrés et demi.
Les taches qui durent assés longtems, pour achever un tour entier, emploient 27 jours et demi, pour parvenir au même point du disque solaire. Pendant ce tems, la torre a décrit, suivant la même direction, un angle de autour du soleil, lequel est décrit par les taches en deux jours : la période de la rotation du soleil est par conséquent d’environ aS jours et demi.
$. i63. Ces observations générales suffisent donc, pour déterminer à peu près la position de l'équateur et la rotation du soleil. S’il était possible, d’observer le tems précis, où les taches décrivent des lignes droites,^ la longitude du soleil ou de la terre dans cet instant ^donnerait immédiatement le lieu des noeuds. On le trouve avec plus de sûreté , au moyen d’observations correspondantes, en observant l’instant avant et après le passage par les noeuds, où les ellipses ont U même ouverture, mais dans le < sens opposé: le milieu donnera l’instant^du passage per le noeud, et par
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0onsei|uei)( sa longiluclc', % celle de la terre. Les routes rectilignes
«tonneront ' aussi l'inclinaison de l'dijualeur sur l'écliplique. Si la Fignrc 43. représente le soleil, coupé par son centre G, et par les' pôles septentrionaux- Pi Q, de l'cquatcur solaire A-R et de l’écliptique ËLj la terre est conslamrnent dans un plhn par EL, perpendiculaire au plan de 1a Jrgaref et dans l’instant où la terre passe par la ligne des noeuds , elle se troure sur la dreile qui est perpendiculaire 2c EL en G, les pôles de l'équateur solaire,- P, étant situés dans le bord du disque visible dn soleH. Alors les ‘taches' décrivent de's droites AH, SU, parallèles entre elles, et perpendiculaires u" PG, l’oeil 'étant dans le plan A GU. La comparaison d’une tache avec les' bords du soltil, à l’aide d’un micromtH-e, donnera la difTérenco des- déclinai' sons et ascensions droites de la tache et dn centre du soleil, d’où l’on coti' dura par le calcul leur dilTérence en longitude et latitude. Si l'on- a ainsi •bsfirvé l’entrée A ou la sortie R d’une. tache qui traverse le centre- G, la diirércDce en longitude et latitude donnera le rapport des droites 'G B, AB,’ d'où l’on'’tire tsng AGE = , ce qui' donne' rinclinsiseu. . Si lar tache,,
au lieu de'passer par le centre, décrit le parallèle SU* il’ Tant observer- Cf l'entrée S et la sortie ü. La' différence des longitudes- et latitudes- de la tache: et du centre dn soleil, donne le rapport des droites ■ •
GTrrX; GV = V, ST=p, ÜV = p'..
En iàisant donc DT = 1, DV on aura'
■ _ a:-|- j-tr: X -f. X',' ar ; jr (3 ; P',' dono'
' - ou’ X -)-kX':- On-a donc
Mais il tant' observer que, lâ terre ne restant qu un'instant'dans le noeodl C, la route des tarh%s sur le disque entier du soleil toe peut être ni une droiICi“ni une ellipse.-’ Il faudra donc employer d’antres méthodes, pour ob' lenir un résultat' plus exact: ' "
' §.■' 1G4.' Les observations avec lé’ micromèife donnent' lés différences
outre -les ascensions droites et les déclinaisons des denx points observés: ânpposous donc' que EL soit para Hhle à 'l’équateur ten-estre, et qu’un ait coaipart 'ime tache Mj.avec le bbrd'du- soleil ’L ct‘E‘’relafncmeiit à.l'ascen'
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(ion. droite) et avec le bord Q- ou ç par rapport à, la déclination: appelons • la dcnii-diaraètre apparent du soleil ~ r/
le tems écoulé entre les passages de L et E par I» £1 horaire lé tems écoulé eirtre les passages de L et M ~ r, la ditTérence d’ascension droite entre L et M ~ la dédinaisoB du soleil = D,
la ditüirence des hauteurs ou déclinaisojis de <f et de M = S, la longitude du soleil = Or son angle de [vosilioa zz tt, l'obliquité, de l'écliptique ~ t. '
On connaît par la théorie du soleil, Q, D-« c, r,. et », tang a étant zz tang { cos O (S- 7®- l'observatioii, t, t, S, et f c. ■ On a donc-
MN:=r-— 4, NLzrifcosD, CN=ir — fccsDj
d'où l'on tire
i...8LCM=|Ï, CMt=V(MN=+eN=) = ,.^ = ^
Si ACR est l'écliptique, on a LCR^rgo® — RCç, et UCy^9u“ — », donc'
LCR = x, ct A1GR=:LCM — * zzz(f.
On verra aisément, quels changemens éprouveront les angles LGM7 », <l>, «
la situation de l'équateur ou do la tache est did'érenle de celle que la
fgure 41- suppose.' On- vient de trouver les angles géocentriques (i et
et il s’agit d'en conclure l’angle héliocentrique qui répond h jrr^CM. Soit
{i'ig. 44-5 SGV lé soleil, T la térre; si TS rencontre la surface du soleil
•n C, et que dans le plan SCM où se trouve la lâche M^, un ait mène là
tangente au soleil TV; C sera lé centre du disque solaire, et l’on' connaît
STV=r, cl ST.M ~ CTM “ H- On aura donc dans le triangle TS.Nf,
sin S MT sin fl ~ ^sin zz——zz— , et q<^TS.\I— 180 — p. — SM T, iM. SV SIII r r
OÙ il fàuï premire Hiugle SMT plus grand que g-)®. En abaissant {Fig. ^3.) Mm perpendiculairement h l'écliptique, et en désignant par CM, Cm, Mm, les angles liéliocentriques] on connaît dans lé triai%le sphérique CmM, qui est rectangle en m, CM=:>P, MCR = 4>Î d’où l’on tire
sin Mm sin $ sin q/, et tang Côi o:::cos (J) tang >{'!
Or. M Tuzzb est la lalilu.le héliocentrique' dé la tache, et Cmzzl lu dilTéxcnce- entre les longitudes.lqéliucentriqucs de la.lachc et du point G, , ou de la terre T {Fig. 44-)- Ou a dune.
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sin h ~ fin $ fin xli, tang / ~ cof $ tang \)/, et la longitude héliocentrlque de la tache = 1 8o* O lîl •
$. i65. Quand on a ainai déterminé troif lieux héliocentriquef d’une même tache, on en conclura tous les élémens,de la rotation du foleil. Soient (Fig. 45.) E, P, les pôles de l’écliptique et de l'équateur solaire, M, m, |x, les troif lieux héliocentriques d’une tache. On connaît donc £M=<i, Em~i, E^ = c, MEm=:a, MEk = 0.
En làifant donc — — — EP = jr, PEM = a,
les triangles P EM, PEm, PE)i, fourniront ces trois équations,
IV. cot
co> b — cof a *
.y J lia g COI » — «i» c eo» -f- g)
^ COI e — cota
En égalant ces deux râleurs de cot 3, il viendra
VI tan J — — lin e cot P) (eoi t — cot a^ — [tin a— lin teoia^ (eoie — eoia)
° lin 6 lin a (coïc — eut a) — lin e tin p(eui6 — cota)
Les lecteurs, versés dans le calcul trigonométrique , verront aisément, com> ment ces formules peuvent être disposées plus favorablement ponr l'usage des logarithmes (').
En nommant L la longitude héliocentrique de la tache dans l’instant de la première observation M, on aura ta longitude du pôle boréal P de l’équateur solaire r=L — s, la longitude du noeud ascendant de l’équateur solaire = go’-f-L — x, et l’on trouvera, au moyen de l’équation IV. ou V. l'obliquité de l’écliptique relativement è la rotation du soleil, ou ce qui revient an même, l^nclinaison de l’équateur solaire sur l’écliptique —3.
La position de Féquateur solaire relativement à l'écliptique étant maintenant connue, fa longitude et la latitude héliocentriques d’une tache donneront, an moyen de la trigonométrie, l’ascension droite et la déclinaison hé*
(1) V«y. Ailnn. Mot. ot frai, for M. Dttomlr», Tomo 111. Chof. XXIX.
LIVRE III, C H A P. X. aSS
liocenlriqnet relativement à l'ëquateur aoUire. La dernière eat invariable, mai* la première augmente de 36o* durant une rolaMon du aoleil. Ayant donc tiré des observations, l'ascenaton droite d’ufe tache pour deux époques, aupposona qu'elle ait changé de l’angle a durant l’intervalle /: alora on aura la période de la rotation du apleil , T ^
La différence entre lea longitudea géocentriquea d’une tache et du centre du aoleil, qui est tout au plus de i5' on 16’, eat ici la meanre, par laquelle il faut déterminer la ififférence entre lea longitudea héliocentriques de la tache et de la terre, qui peut aller à 90*; d’où il auit, qu’une erreur d’obaervation de lof' produira au moina une erreur d’un degré aur lea po< filions héliocentriques. On ne peut donc parvenir è des résultats exacts, que par une longue suite d’obaervaliona. Les éléraena auivana s’accordent trèsbien avec les observations.
La longitude du noeud ascendant, ou longitude héliocenlriqne du point d'intersection de l’écliptique et de l’équateur solaire, où ce dernier a’é» lève au dessus de l’écliptique au nord et à l'est =9^20*7'.
Inclinaison de l'équateur solaire aur l’écliptique =7* 19' 23".
Période de la rotation du aoleil izraS jours 17 minutes.
166. La même méthode a aussi servi è déterminer la rotation des planètes qui nous présentent des taches, dont voici les résultats. •
Le mouvement des taches de Finus est difficile à observer, à cause de 1a proximité du soleil, et de la variation des phases de Vénus, dont il ré* suite qu’une même tache se trouve tantôt dans la partie éclairée, tantôt dans la partie obscure du disque. Aussi la période de la rotation a été èongtems incertaine. Au milieu du dix-septième siècle Cassini avait trouvé a3 heures 21 min. pour cette période; mais Bianchini conclut de ses observations des 'taches, faites en 1726, 1727, 1728, qu’elle était de a4 jours et 8 h. Il n’y s pas longlems que Schroter a décidé la > question. Ayant fait une longue suite d'observations des cornes de Vénus, ou des pointes de son croissant, il s’est assuré de sa rotation. Les aspérités de cette planète, et les différentes situations des ombres qu’elles projettent du côté opposé au soleil, chan* geni sensiblement la ferme des cornes dans .une journée , ce qui ne peut
.a56 ASTRONOMIE RATIONNELLE t-trc e.\pSi.]ùé que par la rotation; et les comes reprennent toujours la même forme au bout tlo a3 h. ai m. l’our déterminer la rotation avec plus dé sûreté^ Si'liroler compara deux observations, éloignées Tune de l'autre de "jit jours, et il trouva que la corne australe avait préciKiment la même forme après un intervalle de j. i5 b. ce qui étant divisé par •jit, le nombre de ro« talions, donne
‘ ' a3 11. nom. 59;o4s. pour le tenu de la rotation, <
qui satisfait è toutes les autres observations. Les observations de Cassini et de Diancliini yiennent même A l’appui de ce résultat, pareeque .la période de 34 j. B h. renferme a5 périodes de a3 h. 21, G m. Suivant Bianchini le* autres élémens de lu rotation de 'Vénus sont:
Longitude du noeud ascendant de l’équateur sur l'écliptique Inclinaison de ces deux plans “ 75*;
■ Inclinaison de léqualeur de Vénus sur son orbite r=7i*55'.
Ce dernier angle est fubliquilé de fécliptique, dont dépendent les saisons de Vénus, qui par conséquent sont sujettes à des variations beaucoup plus considérables, que celles de la terre.
Les lâches de Mercure sont encore plus diflicrles 4 oliserver. L’obsetralioii des cornes à donné à Scbrüler de résultat, que cette planète tourne sur Ini-mème en 24 h- 5 m. 3ts. M. IJarding découvrit le 18 May 1801 On trait obscur dans l'hémisphère austral de Mercure , et les ol>servalions de cet objet, ainsi que d'une tache découverte par Scliroter, ont donné la même période de rotation. L'inclinaison de l’équateur de Mercure sur sou orbite 'parait approcher d'un angle droit.
Suivant les observations de -Cassini et de Maraldi, Mars a une rola-
., lion de 24 b. 4° ou dqm. sur un axe qui est presque perpendiculaire à
.son orbite: d’où il suivrait, que les vicissitudes des saisons *ur celte planète
sont insensibles. M. Ilerschcl a trouvé les rcsullnts suivans ('}.
Période de rotation de Mars “ 24 h. 3g m. 21,07 s.
Noeud ascendant de son équateur sur l'écliptique =^a^l7*47^
^ (l) On th< rthurkah-e >ippearmn:$s J/ tht régions rj" ihi M^rs[^hil9S% T^ûnt.yo U
J.-YA/A'. Vati. U, n. 19.^ *
Notud *nr son orbiie^ ou point automnal =^a*i9°a8'|
Inclinaison de l'équateur sur l'écliptique ::r3o*i8',
sur son orbite, ou obliquité de l'écliptique de Mars =r s8°4's'.
La rotation et les saisons de celle planète sont donc peu diQérentes de eel* tes de la terre,
La rotation de Jupiter, la plus rapide de toutes, a été déterminée avec une grande précision, au moyen de ses taches, qui sont très-faciles è observer. La durée de sa rotation est, suivant Cassini, Maraldi, et plusieurs autres astronomes, 9 h, 55 m. à 56 m. suivant Schrôter 9 h. 55 m. 33 S. Son équateur, qui est aussi k peu près lo plan des orbites de ses satellites, est incliné sur son orbite d’environ 3*) ensorle que les vicissitudes de ses saisons sont presqu'insensibles.
Tout ce qu'en sait de la rotation de Saturne est dù k M. Herschel, Les observations des bandes obscures et d’une tache très -apparente lui ont donné le résultat, que Saturne tourne en 10 h, 16. m, sur un axe, perpendiculaire à celte bande et au plan de l’anneau, de sorte que l’équateur coïncide avec l’anneau: d’où il est probable, que l’anneau a k peu près la même rotation, que la planète ('). M. Herschel conclut des facules, ou des parties lumineuses qui s'élèvent au dessus de la surlace de l’anneais, qu'il a observées avec beaucoup de soin, que l’anneau tourne sur son exe en 10 h. 3a m, i5, 4 s. (’)• La distance du milieu de l'anneau au centre de Saturne est environ deux demi-diamètres do la planète i5^.). En comparant les périodes des satellites de Saturne, et leurs distances à la planète, qu’on trouvera plus bas, il résultera de la troisième loi de Kepler 126.'', qu’un satellite, plasé au milieu de l’anneau, ferait une révolution en 11 heures k peu près, ce qui dillbre peu de la rotation de l’anneau et de Saturne. Il est donc vraisemblable, que *. s révolutions des satellites et de l’anneau, k proportion de leurs distances, dépendent de la rotation de Saturne, suivant des loix physiques.
167. Depuis la découverte de l’aplatissement de la (erre, il était à présumer, que la rotation des planètes devait produire le même eUetj et cette supposition a élé confirmée par les observations.
,t4ccoun! of nf d iirth st.vtnlh SiittUlt* thé Plûnét tSa/u^fi
Tront. yot- LXXX- Puri /. pai*. |3. étc.
Oa thé S^ilütés £/* thé pUtnét Sütmnt, é(c. ijhid* Part II» n, >3.)
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La durée de la rolalion de Mars est la même que celle de la terre: or son diamètre étant environ la moitié, du diamètre de la terre, la vitesse d'un point de l’équateui; de Mars est deux fuis moindre que sur la terre: cependant son aplatissement paraît beauconp plus considérable, ses deux diamètres étant entre eux, suivant M. Herschel comme i6 à i5, suivant Schroter comme 8i è 8o (').
La période de la rotation de Jupiter est de celle de la terre, son équateur est it, 4 loi* plus grand que l'cqiiateur terrestre: la vitesse de la rotatioA de celte planète est donc fois plus grande que celte do la terre; d'où il résulte un aplatissement trèa-considérable,- les observations donnent le sapport des diamètres =i4:<d.
Le rapport des diamètres de Saturne est, suivant M. Herschel, comme •i8i è ao6i , k peu près comme ii k lo. Mais ce qui est plus extraordinaire, c’est que suivant les observations de cet astronome, Saturne est doublement aplati, aux pôles et sous l'équateur, et l’aplatissement des pôles s’étend k une grande distance; ensorle que son plus grand diamètre est celui du panllèle de 4^” de latitude, où la courbure de la surface, ou des méridiens, est ausBsi la plus grande. Le disque de Saturne a donc k peu près U forme d’un carré, dont les quatre coins sont arrondis. Suivant les dernières observations de M. Herschel, l’axe de Saturne, le diamètre de l'équateur, et le plus grand diamètre sous le parallèle de 4-1°) *unt entre eux comme les nombres 3a, 35, 36 (^*).
M. Herschel croit avoir aperçu un aplatissement considérable de la nouvelle planète, découverte par lui.
Le tems de la rolalion du soleil est a5, 5 fois, et son équateur tto fois plus grand, que ceux de la terre: par conséquent un point de sou équateur a une vitesse 4 k 5 fois plus grande que sur la terre; cependant on n’a aperçu aucun aplatissement de ce corps central. *
(l) KphéménJ4S d€ pour l8ol.
(») Phihse Tf^êMt-jQr ihê j$mr 1806- Bart JI,
CHAPITRE XI
Les cinq nouvelles Planètes.
g. i6ft. I3epui« l'origine de l'astronomie on connaissait, outre le soleil et la lune, les cinq planètes principales dont il a été traité dans les chapilies précédons, et l'on croyait probablement connaître toute l’étendue du système solaire: personne ne se doutait, qu’il y eût d'autres planètes qui, sans être aperçues, décrivaient autour du soleil des orbites semblables. Dans les teins modernes, les distances des planètes au soleil, et les lois de leurs mou* / vemens étant mieux connues, on présuma, qu’au delà de Saturne, il y arait peul.élre des planètes, invisibles ou inconnues à cause de leur grande distança. En réfléchissant sur 1^ grand nombre des planètes secondaires qui accompagnent Jupiter et Saturne dans leurs routes autour du soleil , et sur la multiplicité des comètes qui paraissent annuellement, on ne put se persuader, que le nombre des planètes principales fût borné à six. Celte supposition fut confirmée par une des découvertes les plus importantes, que l'astronomie doit à M. Herschel , étant alors occupé à observer la parallaxe des étoiles, à Bath en Angleterre. Le i3 Mars 1781, ayant dirigé son léléscope vers un point de la voie lactée près de l’étoile U des Gémeaux, il aperçut un astre qui , quoiqu’à la vue simple paraissant comme une étoile de la septième grandeur, avait dans le léléscope un diamètre beaucoup plus grand que les étoiles de la première grandeur. Son mouvement propre, qui était sensible dans peu de jours, prouva que ce n’était pas une étoile fixe, et M. Herschel le prit d’abord pour une comète, quoique son extérieur fût très-ditTérenl des comètes ■; ’ ). Ses premières observations lui firent connaître, que cet astre
(I) thUat. t'ai. LXSl. Part IJ. a. 3s.
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avait un mouvement direct de a",i5 par heure, que son orbite était peu inclinée sur l'écliptique, que sa vitesse et son diamètre augmentait, et que par conséquent il s’approchait de son périhélie ('). Cet astre occupa bientdt tous les astronomes, qui ne tardèrent pas à voir, que son mouvement, au lieu de ressembler aux orbites excentriques des comètes, était presque circulaire comme celles des planètes. Il fut donc reconnu comme une planète prin- ^cipale du système solaire, et les observations, faites pendant quarante ans, ont mis cela hors de doute, et ont donné les élémens de son orbite avec une grande précision. La plupart des astronomes sont convenus, d’après Mr. Bode, à donner k cette planète le nom à'Vranut et te signe les astronomes anglais l’appellent Georgium SiJtis.
Les méthodes précédentes pour déterminer les orbites planétaires, supposent un grand nombre d’observations, principalement des oppositions dans les différentes parties de l’orbite, et surtout une connaissance exacte de la révolution, d'où l’on conclut le mouvement moyen et la distance; moyenne au soleil, 'dont la comparaison avec le mouvement et le rayon vecteur vrais, est la base de toutes les méthodes précédentes. Mais comme cet élément est trouvé par un grand nombre de révolutions complètes, et que le mouvement de la nouvelle planète est si lent, quelle emploie plus de 8o ans pour faire une révolution, il est aisé de voir, qu’il fallait employer ici de nouvelle» méthodes, et qu’un tems considérable s’écoulera, avant que les élémens de la nouvelle planète soient déterminés avec la même précision que ceux de» anciennes. Cependant la lenteur même du mouvement est très-fàvorable, pour approcher de la vérité k l’aide d’un petit nombre d’observations. En effêt, une demi-année faisant environ la i68me partie, eu a* 9' de l’orbite d’Uranus, qui est peu excentrique, on peut l’observer de deux points diamétralement opposés do l’orbe terrestre, sans que sa distance au soleil ait changé sensiblement} ensorto qu’en r^ardant ce petit arc comme un arç de cercley parcouru d’un mouvement uniforme, on peut déterminer ses élémens d’un» manière approchée, pareeque la base ou la parallaxe annuelle est aussi grande
(rj JiiJ, ft- 4i>-
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que possible. On va voir que deux observaüous suffisent pour cet effilt, 4 l'aide de la troisième loi de Kepler.
§. >69. Soit {Fig. 46.) S le soleil, Tl l’orbite de la terre, P, p, deux poinis do.,i.’orbite d’L'rauus, 'OÙ il a été observé de T et t, et appelons les quantités données par- les observations et la théorie du soleil,
ST^o, St — b, TSi — y, PTS = a, ptS — ^, l’année sidérale de la terre A, le tems écoulé entre les deux observations bs quantiiéa qu’on cherche, , ....
, l’année sidérale de la planète •
l’angle au soleil PSp=w,
le rayon vecteur, ou le rayou de son orbite, SP — S/>=:s £n Elisant le demi-diamètre de l'orbite de la terre =1, on aura en vertu de la troisième lui de Kepler, T=r AxVx, et 4 cause de L’uuilormité. supposée du mouvement, T = — /, d'où il suit
air f
Les triangles PST, pSt, fournissent ces relations;
‘ P^iSo* — a — PST, P — i8o* — p—pS/', done
''t‘ + P = deo»— (a-f-(î) — (psT-f-/>so. ' . ‘ '
Mais PST-f-/^Sr=PST-|-PS/4-u=36o‘>— 'V-l-u, domr*
^ X yX A.
On a de plus, sin P — j sin o, sîn p ^ sin P;
or les angles P,p, étant tout au plus 1° et quelques minutes, on peut supposer
PI 'ni O sin (X -f 6 sin 3
+ ain P -f »in P = î: r
ce qui étant comparé avec 1a valeur précédente de P -|- p, donnera (a sin a -f- i sin P) (> — a — P) xV X — .
En faisant done xt=y*, on aura cette équation du troisième degré,
4 asina-fdsinO 2 tt f
dont la solution donne y et x —jr^. Le résultat, trouvé par celte première
approximation^ sera rendu plus exact, si, après avoir calculé les angles w, P, p, au moyen des formules
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*irf - „ • •
*1 z: - — -, jinPz:— »ina, ïino=:— »inS,
on change la valeur trouvée de i, jusqu'à ce qu’oa ait exactement P-f-p-+-uz=7 — a — P (’).
I. Exemple. Deux des premières observations, faites en 17S1, donnent
oz=7a‘i7'53", pzzgJ'ag'Si", 7=i73*5o'i3'V'’ * o~i, 00068, A“j,ooo53, I zz i3o jours 6 II. 45 mdonc 7 — a — P = 8®a'49"— O, i4'j44-^675; ce qui donne l'équation ozzyî — i3,89''49.jf — aa,o8i3; ‘ à laquelle satisfait la valeur jr — 4.JS^285; les deux autres raatnes ftàîA Imaginaires. On a donc x ~ 18,9685 .... Au' moyen de la cotreclion précédente on trouvera xzz 18,974. En etIéL, cela donnera «0 z:: a” 9',' P = a® 5a'48", /»“3®i'i", donc P-j-p-f-uzz8®a'49"^7 — a — p.
II. Exemple. Deux autres observations de la même année donnent
a = i9®34'a9", pzz4o®44'44". *>' = <’4‘’9'W'. / = <>7 j. 5 a. 3i mu
a = i,oi4’.*Ai ézzi,oi4oa; d'où l'on tire l'équation O zzy3— 14,7335 .y— >7,8739; . ,
dont une racine est ~ 4> ^4> ; ^cs autres étant négatives.^ Cela donnn * z:y®zr >8,844. “» peu plus petite que la valeur précédente.
Le résultat général qu'on peut en conclure, c'est que 1) la dislanoe d'Uranus au soleil est à peu près 19 fois plus grande que celle de la terre, et deux fois plus grande que celle de Saturne, ensorte que le système solaire a été agrandi au double par cette nouvelle planète; 3) son orbite est peu excentrique; 3) la durée de sa révolution est de 83 à 83 ans; 4) Uranus revenait de son aphélie Pan 1781, parceque d'après toutles les observationa son rayon vecteur allait en diminuant. Ces données sont suffisantes, pour entreprendre une détermination plus exacte de son orbite. ^
Une méthode semblable est la suivante. En appelant (,F!g. aa.) la longitude du soleil, 'YTSzzQ.
les rayons vecleurs de la terre, STz:r, de la planète, SLzzs, '
(l) Voj. Nomeotu Ouvragta ia Tom lll. Opute. II. MIm. tï. et ié mimeirt it
Klûgêi, dattt lés Ephémér. dê Bêrtin ppur I7ti6y pag. i^Ee «
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' ' Ib longitude Léliiicenlrique de la planète, 'V'SL=P, '
Fangle à la terre, LTS:r:Q. — “yTEz^Ti,
Tanglo à la planète, S LT = 'V/L — VSL rr VTL— P ;
en connaît r, O» VTL, et >1. En marquant d’un trait les mêmes quanti'
tés, relatives à une autre observation, et en nommant m, n, les mouvemens
moyens du soleil et de la planète, dans l'intervalle entre les deux ob.scrva-
tions, on connaît m. ' Maintenant on donnera k s une valeur arbitraire, ou
celle qui a été trouvée par les premières observations, et on calculera les
angles, B l'aide des formules, sin ^ — sin ■»), sin ~ sin n' : ce
qui donnera Prr'VTL — etP-t-rj"© — donc
P'- P = (O'- O) H- (>! - lO + (^ - O-
En supposant donc le mouvement vrai P' — P égal au'mouvement moj’en a, on aura, en vertu de la troisième loi de Kepler, P — P rr , ce qui
donne l’équation
(O^ — O) + (») — itO + î Arc sin — sin tj — Arc sin — sin -n' ? —
C a* » > ya
Il (âut donc changer la valeur de a, jusqu’à ce qu’elle satisfasse à cette équation; et le milieu, conclu de plusieurs observations, sera d’autant plus exact, que l’excentricité et l’inclinaison de l’orbite sont plus petites, parce* qu’on a employé le lieu L réduit à l'écliptique, au lieu de celui sur l’orbite, •t le mouvement vrai au lieu du mouvement moyen.
$. 170. Les quatre planètes, découvertes au commencement du siècle présent, ont obligé les astronomes, de chercher des méthodes nouvelles et plus exactes, pareeque leurs excentricités et inclinaisons sont très- grandes. L'ouvrage le plus important sur cet objet est la Theoria moius corporum taieslium etc. aulore C. Guuss } et l’on doit au célèbre auteur, non-seulement des méthodes ingénieuses, mais aussi l’heureuse application qu'il en ■a faites aux nouvelles planètes, et qui nous a fait connaître, dans très-peu de tems, leurs élémens avec une précision, qui donna le moyeu de les observer sans interruption: car ces planètes sont si petites, qu’on les voit à peine avec des télescopes, de sorte qu’il eût élé dilbcile de les retrouver apiès leur conjonction avec le soleil, si fou u’eût pu calculer d’avance leur lieu, par le moyen d’un petit nombre d'obaervalions, peu éloignées fune de l’autre,
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ou ce qui revient au mfme, si l’on n'eût pas eu ^es méthodes, qui don* naient le moyen de déterminer, d’une manière très-approchée, l’ellipse entière à l'aide d'un petit arc. C’est le but de la méthode de M. Gauss, qui ne suppose que trois observât ion s elle consiste dans une apprezimation succcsr sive, mais très-rapide. Quoique le livre de M. Gauss soit entre les mains ' de tous les astronomes, et que M. Delambre ait donné une explication détaillée de œtle méthode et de plusieurs autres (')j je crois que mes lecteurs me sauront gré de l’abrégé de cette méthode, que je rais leur donner.
$. 1^1. Les quantités données sont:
Z. les Ums moyens des trois observations, T, T', T", et les iaterralles, T — T=/", T"— T' =:«' — /"= <;
s. les longitudes géocentrigues de 1a planète sur l’écliptique, m, a', a"; .
les complémens de l’élongation, a). a'), yj'— >*(/— g
Les quantités qu’il s'agit de trouver, pour déterminer les élémens de l’orbite, sont:
<}. les longitudes heliocentriques de la planète, L, L', L",
» #. les latitudes heliocentriques, X, X', X",
q. les rayons vecteurs, v, v\ i/'.
Imaginons que la F'ig. 47. représente une partie de la surface d’une sphère, dont le soleil occupe le centre, eusorte que tous les plans qui passent par le soleil, formeront des arcs d’un grand cercle. Soit T A A" l’écliptique suivant l’ordre des signes, soient A B, .A' B', A" B", les plans passans par le soleil, la terre, et la planète, lors des trois observations. Cela posé, les communes sections do ces grands cercles et de l'écliptique, A, A', A", seront les lieux hélioceniriques de la terrej et les lieu.\ géocentriques de la planète,
(JJ j^ttron, Thttir, ft 'X\ lie pa£. ÿOl. élffVi
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B, B', B'', seront situés dans les cercles AB, A' B', A" B'', aussi bien que . les lieux héliocentriques C, (7, C": les premiers étant sur la prolongation de la droite PD {Fig. 38.), les derniers sur SD. Les trois points C, C', C" {Fig. 470‘> l'orbite, et par conséquent dans un
grand cercle qui coupera l’écliptique au noeud ascendant J ; mais^ les pointa B, B', B", ne sont pas dans un grand cercle, parceque la planfele et la terre ne se meuvent pas dans le même plan. Soit donc MNBB", le grand cercle mené par B, B'', qui coupe le grand cercle A' B' en b', et soient D", jy, D, les communes sections des grands cercles AB et A'B', AB et A"B", A'B' et A" B". Ayant abaissé les perpendiculaires Bo, B' a', Wd', Qx, C d, Çfd', Fff, sur l'écliptique, on anra
f B«=p, BV=p', B"a" = p^, Cx — \, Cd=\\ CV'=X",
(i) <AA'=:/' — /, AA"=l"—l, A'A"=/"— Aa = a —
( AV= V, A"o"=:n",. A x=L— /, AV= L'— i', A"d'= U'— F. Connaissant dans fe triangle sphérique ABo, rectangle en a, les deux côtés 1), P, on peut calculer l’angle B A a, et l'hypothénuse AB; il en est de même des triangles A' B' a', A"B"a"> ôn aura donc
(a)....BAfl=ô, Ahz=.d, B'AV=«', A'B'=i/', B"A"a"î=ï", A"B"=rf". Maiulenanl on connaît dans chacun d.es triangles A D" A', A IX A'', A' DA", un côté AA', AA", A' A", et les deux angles adjacens, f et i8o* — i', S et i8o*— i", é' et i8o* — d’où l'on tire les trois autres parties de ces triangles, savoir les côtés AD", A' D", A ly. A" IP, A'D, A"D, et les angles D", ly, D. Au moyen de ces trois angles, on trouvera dans le triangle jy'Diy, les trois côtés: on connaît donc aussi
fBD"="ô = AD"— rf, BD'='6 = AD'— rf, B'D"="i'=A'D"— d',
^ ‘ \ViD=.V=A'\i—<f, B"D'='Ô"=A"D'— d', B"D=:y'=A"D—
Etant donnés, dans le triangle BD' B", les côtés 'b, 'bf', et l’angio compris ly, on calculera l’angle B"j alors connaissant dans le triangle B"DÔ', les angles B'', D, et le côté intercepté, on trouvera
(4) Dy, et B'Ô'=DÔ'— ô'rzir'.
Tonies les qii'antilés qu’on vient de trouver, (i. a. 3; 4- 5- 6.- (a) (3) (4)), sont exactes: le resft du calcul se réduit principalement , à trouver le peUt arc fi' C' = s', qui est la base de cette méthode.
»66 ASTRONOMIE RATIONNELLE $. Tji. Si dans l'équation identique
iin jt sin (i — »in * sin (jf — *) ” sin _y sin (s — x),
«B aubalilue jc = N C, j=NC', 3=rNC", et les valeurs
sin H fin ne . . *in h'' sin B"C"
ainjrrr — , sinyrr , aina=: r—
sin N nn N sin N
fournies par les triangles BNC, 4'NC', B"NC", il viendra l’équation
(A) .... 0= sin B sin BC sin C' C"+ sin B" sin B' C" sin CC'— sin b' sin/,' C'sin C C".
Soit (fig. 4^.) S le soleil, et C, C', C", les trois lieux héiiocentriques de la
planète, et qu'on nomme les surfaces des triangles rectilignes
(5) CSC'= — , CSC"=-, CSC"=:--
Cela posé on aura SCi= v, SC' — t,', SC"^ (Ç. 171. n. 9.^, donc
sin CSC', l’angle CSC' étant égal à l’arc CC' [flg- 47-)- Ainsi on a
(fi) ainCC' = ‘.ï-„ ainCC" = -^, aiuC'C"r=-^,.
' ' vv" *v'v"
En substituant ces s’alcurs et
(7)...-...BC = s, B'C'=a'. B"C"=s", i'C'=s'— s', en (A), on aura
• -J. niin B sin s n'' sin B'' sin a'' n'sin fr' sin f »' — c')
Or on a (/Vÿ. d8.)SDsinü~SPsinP, l’angle 11 la planète D étant la .dilTérence des lieux héliocentrique et géocentrique de la planète, BC=:s (Frg-47.), et l’angle à la terre P étant le supplément de lo dilTérence entre le lieu héliocentrique de la terre et le lieu géocentrique de la planète, ou de A B ~ on a donc
(8) a, sin s = V sin </, a/sin s'^V'sin aAsin V" sin <//.
On a de plus dans les triangles BiyB", ^DB",
tin H tin D* lin 5' tin D
iùTÏÏ" tïn B tinfr' ü'*
Ep substituant ces valeurs ainsi que (8), dans l'équation (B), après l’avoir multipliée par ^ il viendra
^ * « sia B''siii s"’
^ V siii d sin B"D' a" *' V'sin d' sin B"D sin — ff')
' ° V" siii d"siii B U' SI n V'' siii d"siii 6'U fin a' *
équation qui renferme trois inconnues, s', — = /, — Nommant donc
les quantiléa connues
VsindsinB"D' Vsin d'sin B"D „
(9) ” s • • • v'< „„ a" sin BD' ~ V"sin d'sin ÿâ ~
•a aura o::=A-|-*" — B . V. » ou e® substituant (8) sia t' — ~ »
la longitude du périhélie
13. le grand axe, le petit axe, et le paramétre, aa, ai, np, i4- l'excentricité, 7:
on aura u“C — H, et ($. 129. (7)), o (1 7 COS o) = o (i — 7’)=:— =:p;
ce qui donne ces trois équations
, — 1—7 cos U, — 1=7 cosu', — 1 = V -v' v"
7 cos u".
En ajoutant la première, multipliée par sin (u" — u') , avec la troisième, multipliée par sin(u'— u), et en ôtant la seconde, multipliée par sin (u" — u), il viendra
. (J- — i) «in (u"— 1/) + - i) »in (u'- u) — sin («"- u) =
y cos u sin (u"— uO -|- 7 cos u" sin (u' — u) — 7 cos u' sin («" — u) ; où ayant substitué cosusin(w"-u')+cosu"sin(u'-u)z:cosu''sin(i»"-u), on aui» (E) . . . sin (u''-i/)+^,sin(u'-u)- ^sin(u"-u)=sin(u"-u';+iin(u'-u)-sin(u"-o).
En faisant pour abréger, u' — u
— i, donc ^ = t 4- ■
on aura par les formules trigonométriques,
’ sin(u"— sin(i/— u)— sin(u"— u)=sin2t-|-slnaï — sin2(E4-<)= ^
2 sin (i -+ «) (cos (t — 0 — cos (e -t- »)) = 4 ^ ^ = •*
sin sm sin — >
sas
En multipliant donc (E) par v v' 1/', il viendra ,
^E) P {-i;'u"sin(u"— u) 4- vv'sin (u' — u) — ni/' sin (u" — u)} =
, . Il' — u a" — « . •il" — a'
4w'r".sin -sin .sin— • ^ ,
Mais on a (Fig. 48.) vu'sin(«/— «)— vw'sinGSC'=n"(6;, vv"sin(u"— u)=:n»
«86 astronomie RATIONNELLE v't)"*in (i/'-ru')= n: en iiibslituant donc en ^F), CC', CC', CCT, av li«a 4e i/ — U, xi' — U, u" — o', elle donnera
p_4 *. , el par (,o).
V f/ 'i/* • •’i* C C^. *! n C C ^ a3c.eoi}CC'.co"JCC''.coi{ C'C
lin C'C" . .....
7;, et en cubitiluant (o).
■ ■ * ~ np ■üt/o".coi| CC'.co» J CC^lcüi J C'C"" c. io3. Comme 1rs observations sont supposées peu éloignées l'une de _ CO CC"
raulre, on peut taire, pour une première approximation, eus — =cos— ^
cos — I, et Mti pareeque iJ a une BWjreime valeur entra • et v'. Alors l’équalion (G) deviendra
^ spv'* .
En nommant
la durée de l'année = m
19. le moyen mouvement diurne du soleil, en partiea du nyoB = et en exprimant le tenu t en iours, on aura
(»«) «= ^ = 3548, 1676. «in 1", s~^E — ~'ita^Vp,
et en vertu de le troisième loi de Kepler,
(>3). a*= — = — , donca = — /V»
Lee trois secteurs elliptiques {fîg. 48.;'eaBt donc
CSC = ^'=~Vp,' CSC'=/=^Vp, C&C'z=f=z~yp.
Comme Parc CC" est supposé fort petit, ces secteurs ne sauraient différer eonaidérsd>lement des triangles rectilignes, — , en faisant donc
y, y, y, seront des nombres très* peu diilérens de l'unité: on anm doM ...njrpetyp, riy=eiVp, ii'/'=Zet' Vpf ttoà l'on tire ($. 171.)
r.Si w"— îîî—
ûigitized by GoogU
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En tuppotant encore, que n'j/ est la moyenne proportionnelle entre ny et n"/', on aura = donc = ce qui étant substitué dans
féqualion ,n'®y*=c®r'*p=:nH''yy', donne Én introduisant
cette valeur dans l'équation (H), il viendra *
Maintenant on peut (aire, pour une première approximation, j'-*-y'*~ i, ce qui donnera, par l’équation (to),
^ ^’où l’on tire
J a 0 O*» ^ J ^a(ï"+s)v'«iii,*d'
av" + c’ r f* ’ a'J ,tn
En substituant cela en (D), on aura
a B y'-t- 1 ) V'3 sinî d ,in (a'_ «0 = (," + A) sin V (a V'î ainî d' + c“ //" sinî *0 ,• ott (K) ..
■ iin (r — r) — sin sr —
*"+A ' ' aV'»>in>d'
fit
La même supposition, jr=y'r=i, donne (t6)v"z=— , de sorte que l'équation (K) ne renferme qu'une inconnue a', et l'on aura
(17) — T ®*'“* j sin y ( col tf'— — -, ■ . ^1— coaa^t»
' t\'* tiB‘ d' v"-+-A c V y'-H)B»ias'/ >
Ayant donc calculé un angle a/ par la formule
Ccotu'=:coty — et
/.OV J (*"-H)B»i«s'’
(te/.... < A) c* t r"iin ty .
C a^*''-t- 1] B V" tin' d'iin s' ’ ’ *
en faisant pour abréger, sera donné par l'équaticn (Lî Q ain* y r= sin (/ — nt)^
Cette équation sera facilement résolue par des tatonnemens. Comme J est un très- petit arc, on peut d'abord négliger la quatrième puissance de son tiaus, ce qui donnera sin {d — ui — o, ou y=:w'. En faisant donc a'=td'-4-{^i on aura à peu près Q (sin b/ -f- y cos t/y* r= sin è', ou
Q (sin* w'-|- 41' atu^ id cos u'-}- 6y“ sin* »/ cos* «f-j- cet.) r: 4'*“^ -f- cet.
On trouvera donc par des approximations successives.
Q »in^ to'
J « a éto 9 ui
et en mettant dans le troisième terme a'*, on aura
, Q lias M* («iti* B a**co>*(jg*\
s»ag t»B* il/ lia sa/ ~
on a et ainsi de snife.
• ASTRONOMIE RATIONNELLE On fera peut-être mieux, en donnant à Ç' une valeur de quelque! minute*. On calculera Q sin^ (u'-j- 4O = Q'; o" donnèra ensuite à Ç' une râleur un peu différente ë'', et on calculera avec cette nouvelle valeur, Qsin'*(iü'+g'OrQ". Le* deux différence*. Q* — »in Q" — »>"?", feront voir, comment il faut
changer Ç', pour que <7 — *in Ç' devienne nul, ou Q *10“**'=: »in (*' — u').
Ayant ainsi trouvé î', on connaît (§. 171.' 17a.) . ^
<r', A'C'=<^— C'D"="i'4-4 C'D=ré'+4
On trouvera z, z*', v, au moyen des triangles CD'C^, qui donnent
, . . «inD'sinCD'
(m) »in G C"= >
sio C" fin D sin C'D ■ tin C'' C'*
sin D SID D
sin lin CD'
nv V
Sin C" OU
donc
sinCC"~nf'i/ vV
>^i/sin D sin C'D •
..nD>MnCÜ> • ■ -
En combinant de la même manière les triangle* C D" C', 01^0", on trouvera
„ ,, ï'i;'>in D" sin C'D"
— *"sin D'iin C"D' ’
OÙ .Ciy, C"D', sont encore inconnues. Mais en combinant l'équation (M) arec (8) 17a.), on trouvera
' fin d ir'x’'sin D sin C'D , sinfCD' — _ ViîndiinD'
CD' — '6) imD'sinCD' ’ siiiCiy ^ v'-x/tin D sin C' D *
et cot 'é - cot C ly = ;7:i7;,--ô;;nC'D7i^ >
(ao) . . . . cot C D'= cot 'i - . et par l’équation (M). r.
On trouvera de la même manière, au moyen des équations (N) et (8),
(ai) cot C" iy~ cot'é"— "•/••• ni'" ' ** P®*' (^)>
Cela donne-
V 1 sin (C J
(aa).
Vlind . .J . tiD < n * «n Z
V"jin à"
, A c = rf — t,
A"C" = rf"— a", CD" = "é-f C'D = y'4-a".
Maintenant on connaît dans les triangles CD^'C, CD'C', C'DC", le* angle* D", D', D, et les 'deux côtés adjacens, d’où l’on trouve CC', CC', C C'. T)n connaît donc, outre les quantité* précédentes, '
S les trois rayons vecteurs, v, j>', v", le* angle* de commutation, AC, A'C, A''C",
les angles décrits autour du soleil, CCy^u'-ii, GC^ru"— a, C'C"zii"— a'.
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Mais ces quantités sont trouvées parla supposition que _y=:y r=y'=: 1 : il faut tlonc les corri{çer par le moyen des véritables valeurs de y, y,
§. 174- î-'* nommant * '
les anomalies moyennes et excentriques, h, y, y^ s:, V, si', on aura
y — H=: ^ aw = ~ (S- >7^-
Mais ($. 138.)
. . -ü ~ a (i — 7 cos x), vl—x — y sin x, donc
« j/jf 3f
— = (*' — sr) — 7 (sin — sin x), ou en faisant
(a) ..... . — — i r — a 7 «in r . cos -
On a dé plus (§. laS.)
(a5) ...... cos U = ^ ^ _ , d ou l OB tire
I —7 COI X
eos
«• _ (,-y(.+co.xl U _ (i+7)t«-co.«)
’ » a^I — Vcüix) ’ » a^i— 7coix) ’
COS — COS ^ y ■ . ■'■ -■ -- — , sin— ^sinïl/ — substituant
1 — cv ,_7co»x’ 3 a' I— 7cos*’
I — 7 cos X n: — ,
tt »_/.(.— 71 « .X ,/«(i-4-'V)
eos— = cos -y- -, sin- =sin— y — - — ,
u' x' ya(i — 7)
COS — =cos - y — -
sin — rz sin — y j — •
II en suit
cos
sin
a (i — 7) cos — cos — -t-o(i-4-7)sin — sin — J, ' ' . a a 2
Vo v
—T" =“(*'" T cos--cos-sin 7JV—
ou en faisant
Icos r — 7 cos. — 1
, (c)...sin9 = asinr.yT-;^-.
y-uv' - y
(i)...cos 9:=
Il suit de ib), 7 cos^^ = co» r — î^cos ce qui étant su^titué en (a), donne
a,. astronomie rationnelle
— = 9 r — *in » r 4" ?•
MaU (94)...v-f i/=;a{a— 'V(coij/-i-co84:)}=9a^i— 7cosrco*^-~j =
*a^*in*r-}-co»/^cofr— 7co*^-j^=aa*in“r-f accwrcos^V-uV, do»c
^+v~~ieotqcotr.-^Vt/ aeotgy'ti't//
»iin*r ““ aiin*r \ïcoi 9 y v V J*
OU en laiMnt
(»6) — =i + *t, et /-f im* -=t,
%CO%<f
En inbstituant cela en (o), et faisant
(a8) 9r — iinar=;X, — ~~—n, on awa
' (scof^yvv)*
- ou
(»k eoij yvn/)* *
11 s’agit do trouver CS- 1 î3. (i 5))= «7>-(*))=
(’-'>*)— **" (par (c)V En substituant (a^), on aura
atn/ 1ÎB9 CO» 9 flffinrcos^'/âaia/
X, et r, renfermant les angles s/, x, qu’il feut éliminer, ce qui se fera le plus aisément, en développant suivant les puissances de sin - = f.
La série connue," (|)=: sin (t) -f- + TT^TT "*■
mettant j/ — xx:ar à la place de <p,
»*.«in*r.c<>i’r . 3 . «‘«in* r. coi‘ ^ , 5 . »n* . cm'* | —
rrs ' a. 4-5 , ■ ^
X-^;1-’®4-i?7--f'’-cet
et sinîr = nîeM' + '*®“*
9iu^ r
8— iae=‘4-Jf‘»4-7r*4
ou en faisant (3o) . .
A lo* ^ 17.S “ »7* ^
!-?.‘j.Sjj.e4.cet
i- AÛ*-i:V
ce qui étant substitué en (e% donncia
Mais ç*= 8in=* - =* — /(,ï6)= — / ^■'9 > •’<>“ ’*''®
En faisant donc (3i) .
t+T ' J-r-f+Ç y' sera donné par cette équation du troisième degré,
Pour faciUler le calcul, on, mettra, pour une première approxims'jon,
f, ^ au lieu de //. et l'on calculera l'angle $, dont la tangente ,*
Aiots!^en faisant 4= 4û* + “, wseta un fort petit angle, paiceque -u, t,', sont
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peu différent rua de' l'autre; et l’on aura ■)/ — =: iang*(î>, y'’', = col’
ï<^+/;;=(tan6(j;^col<p)’+,= 4.,^ ,
w 1/ V •« (J) cuf $ / ' .in>>4) “ —
‘ atang’au-f-r a lang*aw4-a sin’ —
4tang’abi + i; ce qui donne (26), 1+2/=- . 2/ — 5..
COJ q CO» q
La correction y" est donc trouvée par le* opérations suivantes. Aprè» avoir trouvé, suivant les formule» du §. 173, les rayon» vecteur» -o, %> , et l’angle compri* u'— u, qui est parcouru dan» 'le tem* donné on calculera
fg’ac+sin’Î^Ji
.) tang (45*+u.)= (;/ ,=.)/=—
cos
8(vo')*cos^-
4' ^ — 5) y par la solution de l’équation, — y'’ — h/' — — ^
7) ? = 9V' plui exacte-
ment par l’équation o—y^ — y® — h'y — — . Le plus souvent on trouvera Ç si petit que le» calcul» 6) 7) 8) 9^ sont inutile».
§. 175. En combinant la troisième observation avec la première et la seconde, ou ce qui revient au même, au moyen de» valeurs, v, v'', iT — u, et v' , v", u" — 1/, on trouvera de la même manière y et y.- après quoi oa répétera le calcul du 173. -en se servant des valeurs suivantes plus exacte*:
J _ y ^ tt y
^ - Tt' ~ yy
ny (C)), ou cotx'^coi/- 5^^,
»in Z, '
CD" r= "b' -f î",- CD = y -f- V,
V, s/', t, e", aù moyen des équations (M) (N) (ai) (aa),
11' — 11, u" — u, u" — i/, par le* équations (m).
Au moyeu de ce* nouvelles valeurs de v, n', 1/', u'—a, u" — u, u"—u', on calculera pour la seconde foi», suivant le §• »74> y>3’>y> qui serviront è calculer dérechef v, ->J , v". Ce calcul doit être répété, jusqul 'ce que y, y', y', ne changent plus considérablement, ce qui arriveia le plu* souvent après la seconde répétition de ce calcul. Alors le* valeur* de v,
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v", qu'on a trouvées en dernier lieu , «ont celles qui lalisFont aux trois observations j ce qui suffit, pour déterminer tous les éiémens de Toi bile. Mais comme une petite erreur d’observation peut défigurer entièrement les éiémens, s'ils sont déterminés par trois observations isolées , peu éloignées l’une de l'autre, c'est-à-dire, si l'ellipse entière est déleiminée à l'aide d’iin très-petit arc; les éiémens qu’on a calculés sur trois observations, doivent subir un examen rigoureux, ce qui peut sc faire de deux manières: ou l’on calculera suivant les préceptes précédons, les rayons vecteurs v, v', v", et les éiémens, sur un grand nombre, d’observations, laites dans toutes les parties de l'orbite, en combinant pour chaque calcul, trois qui sont peu éloignées l'une de l'autre, et l'on prendra le milieu de tous ces éiémens; ou l’on se servira des élément, trouvés par trois observations, pour calculer les lieux de la planète pour une autre époque, et on les comparera avec les observations, faites à^la même époque. L’une et l’autre de ces méthodes suppose, qu’on peut déduire les élément de trois observations, peu éloignées l’une de l'autre: il nous reste donc à donner la solution de ce problème.
$. 176. Les quantités, conclues de trois observations, par les opérations précédentes, sont
V, v', -o", u'—v, u"— U, i/'— u', y%y,y, m, (§. i7i- (3)), et fzrsin — (§. 1-4- (6))» donc aussi - .
On en tirera (J. 174- (27)) ** (*9) ^Tiî
/ y/2 / • A X X A lé — • U
4y “w im scoi
Mais on a par (c), aV ^ donc
• A — — . Yv r/.
En faisant 'Vzztin*, on aura V(i — 'y’)“cott, donc
(O cos J = — , ou lang“ — — ,
O s-^cu•e a + »
ce qui donne *, et > = «10 1, partant
aj9
{fr) coï s :=a cos* *.
Pour trouver le périhélie II, on a besoin des anomalies u, it , u" , dont on ne connait que les dillérences; il sulhia donc, de trouver la tomme de deux ^anomalies. L'équation (§. 139. (^)) -u s/— i-v 'V (coj V — cnt
■ut/ P “
sZ-f-v a-#-'y(cü$ii^+coiu) xZ-f-'ü !
J— î 1, ou J
VV P vv
tang-
• tang
— r = — ^ , donne
i+rco5tt i-f.T'ctifit
’ 'V . u'-f-tt u' — u
— — sin sin ,
-■ — — cos coi , «ou Ion tire
et
bxt/ W ~ x'—Xy 11
-(A), donc
. u'+u (r' — 'o)!in»co»i» , . , ^ »»
tanç -- = aubsUtuanl (n) (S- ni),
(o/ — 1)' 9in lycoü q
Ung
aco$^cu»r . y vi/ — *
OU
(0 tang— =
a/— V u'— tt
tang
V -h ti
3yfVl/ t/-(- •U
ce qui donne u ~ ~ *
En nommant C, G', G", les trois longitudes bcliocentriques sur l’orbite, on
aura 11= G — u; mais pour trouver G, il laut connaître le lieu des noeuds et l’inclinaison.
I §. 177. Dans le triangle rectangle AjrG {Tig- 47-) «*> connaît l'hypo-
tbénuse AC = i/ — s (**). et l'angle GAar = 5 (il, d’où l’on tirera Ca: = X et Ax = L — / (i , ce qui donne L=Ax-l-/ (J. 171. n. 5.). On a donc, pour les trois observations, trois latitudes et longitudes Léiiocentriques, X, X', X", et L, L', h". Soit {l'ig. 8.) T le soleil, tM l’ccliplique , l_/G l'oibite de la planète, /, G, ses deux lieux Léiiocentriques, conséquemment fh — \, GI = X', A1 = L' — L"A. En nonin ant' la longitude du noeud ascendant t—i, l’inclinaison ltG = i, et l'arc /! = ((, ois aura
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tangX' tan)c X , . ^ '
tanfX'.'inA „ . .. .
pu lang;|)— — , ; - — t; doù Ion lire
isa'coiA — igX '
. ^<h ? T — Ig i A Ig X*«in A — Ig X'co' Atg j A -Mg X tg { A
“ à. * l-l-TIgSA IgAfcutA — Ig A-*- tg a' sin Alg J A~ ’
En substituant lang^A — - — ~ *1 *uil sin A tg * A— i — cos A,
lin A — cos A tg i A = tang î A, on aura
tang — ï A) rr ^ tang î A, ou à cause de $ L' — J,
, . . /1/+L ,X .in(X'+xr L'— L
• t T L'+L /L'+t . . Ig X'
ce qui ilo&ne J zn — ^ JL el a cause ne tangir:; ^
, V , . *fiX' tanpX
'*"8‘ = nxiDc.jj-xxiï^
Le même triangle fournit l'équation, tang t f —
(O '«ng (C — J) = " *
ce qui donne C=:(C— J)-j- J, et de même C, C": d'où Von tire enfin (Ç. 178.) (s) n = C — U = C — i/= C" — u".
Ainsi on aura trois déterminations des éléiiiens de l'orbite, par les dilTérentes combinaisons des trois observations , dont celle de In première et de la troisième observation, étant les plus éloignées l’une de l’autre, donnera le résultat le plus sûr.
Le mouvement moyen , ou la durée d’une révolution est donnée par a, suivant la troisième loi de Kepler. Le dernier élément, l’époque, sera tiré de chaque observation calculée, 7 et u étant connus. En etl'èt, cela donne. (S. i3i. (9)) l’anomalie moyenne jt , et la longitude moyenne, ou l'époque = K-fII.
Quand il s’agit de vérifier les élémens par d’autres observations, desquelles on a conclu, par le procédé précédent, les valeurs v, V, s/', u, u', u", on se servira de ces formules (§. lag. (7'),
CO-
i-S-7 eu» •’
eu
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Les observations les plus importantes, pour corriger les'ëiémeos, sont celles (les oppositions. Au mojen de ces observations, et des méthodes exposées dans le Chap. VIll, chaque année rendra les éléniens plus exacts.
178. Les diamètres des orbites des planètes, connues avant le commencement du siècle présent, sont entre eux à peu près comme les nombres 4i 7i >0, i5, ....Sa, gS, iga. Il est impossible, de ne pas y reconnaître un certain ordre , qui sera exprimé assés exactement par la formule, " étant ain nombre entier qui indique la place occupée par la planète, en partant de Mercure. On aura ainsi les distances au soleil, 4,4-f-^ — 7> 4 3. a — 10, 4 -}- 3.4 = i5, . 4 -|- 3.8 = a8, 44'3-i6 = 5a, 4 + 3.3a = 100, 4 -+-■3.64 = '9^1 4 "h 3. ia8 -j- 388, etc. Quoique cette loi ne puisse pas être la véritable, parcequ’clle n'est ni exacte, ni conforme è la simplicité de la nature, et qu’en général on ne conçoit pas qu'elle puisse avoir une cause physique; cependant la lacune entre i5 et 5a est si frappante, que Kepler soupçonna déjà l'existence d’une planète inconnue entr^Mars et Jupiter. Le terme rg6 ou iga de la série précédente ayant été rempli par la découverte d’üranus, il était naturel de chercher une planète, dont la distance au soleil fût è celle de la terre à peu près comme a8 h 10, ou égale à 3. Cependant c’est également h un pur hasard, qu’on doit la première confii'ination de ce que les astronomes avaient soupçonné depuis longtems. Une. erreur du catalogue de \Yollaston, qui avait placé une étoile, où elle ne se trouve pas, engagea M. Piazzi à PuleAue, & observer plusieurs jours de suite les petites étoiles qu'il voyait h la place indiquée. Le preqiier jour de ce siècle, le i Janvier 1801, il observa dans le Taureau une petite étoile qui avoit un mouvement rétrograde d’environ 5' par jour, lequel devenait direct au bout de onze jours. Le petit nombre d'observations que la disparition de la planète dans les rayons du soleil avait permis à M. Piazzi d'en faire, suffisait cependant, pour déterminer l'orbite, par la méthode de M. Gauss, avec tant d’exactitude, qu’on put la retrouver après sa conjonction. On reconnut dans le nouvel astre, la planète supposée entre Mars et Jupiter, et M. Piazzi lui donna, en l'honneup de l'isle de Sicile, le nom de Cérès avec son attribut, la faux, Celte grande découverte fut encore plus importante par
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«es suites: car les astronomes, ajant dirigé leur attention vers cet objet, découvrirent dans l'espace de sept ans, plusieurs autres plaubtcs dans la même zone du syslcme solaire, qu'on avait crue jusqu'alors vide.
Le 38 Mars 180a, M. Olbers it Bicme aperçut dans une partie de la Vierge, où l'on n'eut jamais observé d'étoiles, un petit astre qui avait un mouvement considérable. Le calcul lui apprit, que c’était une planète, à peu près è la même distance au soleil, que Gérés; et il lui donna le nom de Pallus, en la désignant par l’attribut de la Déesse de la sagesse et des combats, la lance, ^ .
Le 1 Septembre 1804, la troisième planète dans celte partie du système solaire fut découverte par M. Harding à Lilienthal, dans les Poissons: on lui a donné le nom de Junon , et pour attribut le sceptre étoilé de la reine de l’Olympe, J.
Le 39 Mars 1807, M. Olbcrs découvrit encore une planète dans la même constellation , et dans la même partie du système solaire. M. Gauss lui a donné le nom de Festa , et l'a distinguée par le symbole de la mère des Dieux, l'autel sur lequel brûle le feu sacré, j|. Cette planète, le plus petit de tous les corps célestes que nous connaissons, se distingue par l’éclat de sa lumière, et par l'atmosphère lumineuse dont elle est entourée.
On trouva donc plus qu'on ne chercha, quatre planètes au lieu d'une; mais d’un autre côté on trouva moins: car ces planètes sont si petites, qu’elles appartiennent aux astres léléscopiques , et que le volume de toutes les quatre ensemble ne surpasse pas celui de la lune. Leur grandeur les place au dessous des satellites, et cependant la nature les a élevées au rang des planètes. Cette singularité, leur petitesse, et leur grand nombre dans la même distance au soleil, a fait penser à M. Olbers, que ces astéroïdes (nom que M. Herschei leur a donné; sont des fragmens d’une seule planète brisée en éclats, qui occupa jadis cette place. En elTèt, une explosion d'une vitesse vingt fois plus giande que celte d’un boulet de canon, suffirait pour faire décrire aux fragm,ens détachés des orbites semblables à celles de ces planètes. Cette hypothèse sert en même tems, è expliquer les excentricités et inclinaisons considérables, qui distinguent ces planètes des autres: car on conçoit, que l’explosion peut avoir lancé les fragmens dans tous les sens, et avec
aRo ASTRONOMIE RATIONNELLE dis vîlpssos itilVéïPutes. Il en suiviiiit encore, qu’ ii la même distance dn se* leil il pmirrnil y avoir plusieurs autres planètes, ou frajçmeiis d’une planète primitive, dont les orbites auraient un commun point ou noeud, l'origine. de leur mouvement, è laquelle elles devront revenir è chaque révolution, quoique à ditrerentcs époques. Mais il ne faut pas oublier, que l’attraction des autres planètes, principalement celle de Jupiter, y peut produire de grands changeroens. I*a dernière circonstance a été confirmée par les observations, au moins en partie; car les noeuds de Pallas et de Junon coïncident è trèspeu près. La première circonstance sera peut-être confirmée dans la suite, è moins que les autres fragmens ne soient trop petits, pour être aperçus.
§. 1^9. Ces quatre planètes n'ont fait que quatre révolutions, depuis qu’elles sont connues, et Uranus n'a pas encore parcouru la moitié de son orbite. Il est donc visible, que leurs éiémens ne peuvent pas être connus avec la même précision, que ceux des planètes qui ont été observées depuis deux n.ille ans: car l’élément le plus important, qui est la base ‘de tous les autres, le mouvement iqojen, la durée d'une révolution, ou le grand axe, n’esi exactement connu qu'après un grand nombre de révolutions. C'élait donc une idée Irès-lieiirnise de M. Dode, qu’Urenus qui ressemble assés à une étoile de la sixième grandeur, pourrait se trouver dans les catalogues d'étoiles. En edét, il ne trouva plus une étoile, insérée dans les catalogues en ditlérenles places que, d’après le calcul, Uranus avait occupées aux époques de la (onfection des catalogues. Os lieux dans les catalogues peuvent donc remplacer une observation qui auiail été faite è cette époque, et l'on sVn est servi pour corriger l's éiémens d'Uranus. Mais avec ce secours même, les olrservations ne renfermcnl qu'une seule lévolulion; el la piëcisiun avic laquelle nous connaissons les éiémens, est due au perfectionnement des n étliodcs, et surtout aux recherches pénibles de M. Delambre relativement à Uranus, et de M. Gauss à l’égard des quatre nouvelles planètes. Mais il y a encore une autre circonstance, qui influe singulièrement sur ces quatre planètes. I.a proximité de la plus giande de toutes les planètes, Jupiter, leurs grandes cxcentiieilés, lu manière dont leurs çrbiles sont enlacées l’une dans l'aulre, suumciltnt leur mouvement è des perlurbalious cousidéiables.
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«l diflîciles à calculer, qui résultent de leurs attractions mtiluelles, ainsi que de l'action de Jupiter. Tant qne ces perturbations ne sont pas cennuet^ il est impossible, de séparer le mouvement elliptique du mouvement observé qui est déGguré par les perturbations. Les élémens qu’on a trouvés jusqu'à présent, ne sont doue proptsmenl ceux de l'ellipse, mais aflTecIds des perturbations. Lorsque celles-ci auront été calculées avec pièvVion, ip* élémens éprouveront des corrections considérables. La table suivante présente les derniers élémens de ces cinq planètes.
Uranns
Céiès
Pa->as
JullÜU
V esta
Oemi grand axe
19, ibJSoS
Excentricité Sa variation
séculaire
— o,ooooa5i
— o,ooo583
Révolution
Jo688,^
sidérale
joura
jours
jours
jours
jours
Inclinaison Sa variation
io*.37'.3i" y
annuelle
Noeud ascendant
io3*.ii'.38.'
Son mouvement
i8ia
annuel
l'érihélie
i67*,ai'.4a".
Son luonvement
annuel
Longitude
moyenne
1801, Paris
1 Janv. 1809 midi de
10 Juin 1812 mkli de
1 Janv. 1819 midi de
■ Janv. 1819 midi de
Mouvement
Gdttingue
Gdttingue
Mannheim
Seeberg
séculaire
4î9“.5i'.ao",
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Uranus
Gérés
Pallas
Jiinon
Vesta-
Vfous emeut diurne
T.a plus grande équation
Ju*.o',54", K
o“.i3'.aa",4. ,
\nomalie de l'aphélie, où elle a lien
Diamètre
apparent
î.e même par rapport à la terre
Les nombres marqoés par des crochets, sont lès- diamètre»' apparent réduits à la distance moyenne de la terre au’ soleil; lès autres nombres sont les diiiinètre», tels qu'on les voit dans les oppositions, mais suivant des mesures un pea dilTérenies-.
CHAPITRE L
Phénomènes généraux de la Lune.
iSo. X-ies Lunes forment une cluM particulière des corps célestes: ee sont des planètes secondaires, qui se distinguent des planètes principales, par ce que le corps central de leurs orbites n'est pas le soleil, mais une pla> nète qu’elles accompagnent dans sa route, ensorte qu’elles ne circulent que médiatement autour du soleil: c'est pour cela qu'on les a appelées Planètes se* eondaires ou Salel/iles. La C>xloîde que ces corps décrivent dans Pespace absolu, est d'un degré plus compliquée que celle des planètes, et la plus compliquée de tontes, aatant que le système solaire est connu jusqu'è présent. On ne connaît que quatre planètes , entourées de satellites , et la terre que nous habitons, est une de ce petit nombre distingué. Mars et les planètes inférieures n’ont point de satellites: car la découverte d’un satellite de Vénus,’ que quelqees astronomes modernes croyaient avoir faite, ne s’est pas confirmée. Jupiter, Saturne, et Uranus, sont entourés de plusieurs satellites. ‘
La lune est , après le soleil , l’astre le plus intéressant pour les habtr Uns de la terre. Sa huttière douce et bienfaisante conduit le voyageur au
»«4 ASTRONOMIE RATIONNELLE travers des déserts et des forêts, trace au navigateur sa roule sur des mers inconnues, et donne aux nuits des cliarmes qui inspirent au philosophe et au porte des idées et des senliniens plus sublimes, qtie le plus beau jour. Des millions de corps célestes partagent peut-être avec nous la lumière et la chaleur du soleil, mais la lumière de la lune est notre propriété exclusive: elle est notre compagne inséparable, qui nous console sur la perte du soleil, lorsqu'il va verser ses bienfaits sur d'autres pays: c’est un bien inappréciable pour les habilans de la zone glaciale, dont les longue» nuits sont éclaiiées par la lune.
Ce fut sans doute la June. qui la première apprit aux hommes Tes ditisions grossières du tems, ou le calendrier: on n’eut pas besoin des mathématiques, pour observer la première apparition de la nouvelle lune, qui devint ainsi la mesure du tems la plus simple. Son petit éloignement de la terre, ta rapidité de son mouvement qui employé moins de deux heures à décrire un degré, aiusi que les inégalités de son orbite, ont occupé les astronomes plus qu'aucun autre corps céleste, et ont oouronné leurs recherches des découvertes les plus importantes, dont les fruits sont recueillis par le navigateur, t^dis que le philosophe trouve une récompense plus noble dans la dëcou- Tcrte des grandes ^loix de la nature. De toutes les actions physiques de lo lune la plus importante est son attraction , qui se manifeste le plus clair» ipent par le flux et le reflux de l'océan t mais il est possible que ce satellita exerce beaucoup d’autres actions, qui seront tou)ours inconnues.
5. 181. Un des premiers phénomènes qui devaient frapper les bon» mes, furent sans doute les Phases de Ta lune, ou les di/Iérentrs formes qu’ell» nous présente dans les dillérentes parties de son orbite. Après avoir été invisible pendant quatre jours , elle reparaît ao* à io* à l'prient du soleil sou»
In forme d’un filet d’argent courbé, ou d’un eroissoBt dont les pohttes ou le» tomes sont vers l’orient, à l’opposite du soleil. La largeur de ce croissant augmente de plus en plus, à mesure que la lune s'éloigne du soleil vers l’o- / lient, et l’on voit très-distinctement le reste du disqua lunaire, sur lequel est répandue une lumière beaucoup plus faible qu’on appelle la lumière cendrée.
A)ti bout de cinq jours la, largpui du croisiaat est telle , que la lun» ^ ci»
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TtBue nn demi-cercIc [dichoiomè), étant éloignée de 90° vers l'orient du soleil; -c’est son l’n-mier Quoiiier. Sa partie visible est alors terminée vers l'occidcut par la denii-ciiconrérence d’un cercle, et à l’orient par son diamètre. Cette ligne droite prend peu après la courbure d’un arc elliptique, la |iarlie lumineuse devient plus grand qu’un demUcercle, elle va en augmentant, à mesure que la lune s’éloigne du soleil; et au bout de i a jours la lune, étant directement opposée au soleil, parait tout-à-lait circulaire, son disque entier brille d’un grand éclat : c’est la Pleine Lune, La lune continuanL à parcourir sa roule > vers l’orient, elle commence à se rapprocher du soleil, dont elle est éloignée vers l’occident de moius de son bord occidental reprend la forme d’un >
arc elliptique, en se rétrécissant de plus ea plus; et la partie lumineuse, en se rapprochant du soleil, diminue par les mêmes nuances, par lesqueUes elle avait augmenté dans la preiqiëre moitié du l’orbite. Au bout de 19 ou ao jours elle parait comme un demi-cercle, dont le diamètre est dirigé vers l'ouest, à l'opposite du soleil: c’est ^ Dentier Quartier, la lune étant éluignée du soleil go° vers l’ouest ou 270* vers l'est. La partie visible continue à di- ' minuer, et au bout de a4 jours, la lune n’éianl distante que ao° à do’ du soleil, elle parait, comme au commencemeat, sous la forme d'un croissant oafilet, dont les cornée sont dirigées vers Toccident, è l’opposite du soleil. Alors. ' elle se perd dans les rayons du soleil, dont elle se rapproche davantage; et au bout de quatre ou cinq jours, elle reparaît à l’orient du soleil, et les phénomènes piécèdens arrivent dans le même ordre. Il est clair que dans cet intervalle, où la lune éUit invisible, elle a passé entre le soleil et la terre , ou qu’elle a été cm conjonction avec le soleil : c'est ce qu’on appelle la KouvaUe Lune, - ' ,
S. i8a. Pour peu' qu’on ,rélléchiase sur ces phénomènes, or en con- ' dura , que la lune est un eorps opaque qui reçoit du soleil la lumière qu'il ' nous renvoie : vérité dont lee , anciens astronomes n’eurent pas le moindre doute ('). Les phases de la lune prouvent, qu’à chaque révolution elle perd sa> lumière en. partie, et .même en entier li la nouvelle lune. La limite elli-
(I) «,La ione> n’a d*autr« iuiHÎfrr tjuv cetie qii'vUc du loicii.** X^b. Jy , Cop- %•
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ptique de la lumière, qui se rëtrécil el s'ëlargit, prouve que la lune, ou du moins sa partie dirigée vers la terre, est un corps spliériqve, sur lequel le cercle terminateur de la Jumière paraît comme une ellipse (§. •jgX ‘On a vu, que la partie lumineuse de la lune est toujours dirigée vers le soleil, et que son accroissement et décroissement se règlent exactement sur sa distance au so- .leil: d'où il suit, qu’elle reçoit cette lumière du soleil. Mais il y a des phénomènes qui le prouvent d'une manière encore plus frappante. Les observations des longitudes et latitudes de la lune vere le lems qaelle approche de SS conjonction avec le soleil, donneront les changemens de sa position, d'oà l’on peut calculer l’instant de la conjonction , *et la latitude de la lune dans cet instant. Cela posé, on apercevra que, si cette latitude est moins grande que la somme des diamètres du soleil et de la lune, il arrivera une edtpse s<y loin: -on verra -un disque noir qui, passant sur le' soleil d’ouest à l’est, le couv-re «a partie ou entièrement. La direct’ton, la vitesse, et la grandeur de ce disque, qui sont par-fùilement «onformes eu mouvement et «u diamètre de la lune, ainsi -que fëpoque -de la nouvelle lune., prouvent évidemment , que ce -corps opaque «st 4s lune elle-même qui, en passant entre le soleil et la terrtt, noua présente la moitié qui est obscure, paroequ’elle ne peut recevoir aucune lumière du soleil; d’où il suit que la lune n’a point de lumièie par ellemême. Il est aussi aisé de voir que, lorsque la lune Ml en conjonction avec le soleil, la terre est -pour elle «n opposition, ou pleine terre, et qu’étant plus grosse, elle répandra beaucoup plus de lumière sur la lune, qu’elle n’en reçoit par la pleiiK! lune. Nous aperoevrions donc la nouvelle lune entièrement éclairée pa'r la Jumière réfléchie de lï terre, «i celte faible lueur n’était absorbée par 1rs rayons du soleil. Mais lorsqu’au bout de quelques jours, la lune est assés éloignée du soIeH, pour être yisib’le le soir, on aperçmt distinctement la lumière cendrée i8r.), que la terre réfléchit vert la lune.
Les observations des taches de la lune viennent i l’appui de cette vérité. Nous voyons toujours les rnémet tachM, même dans la partie obscure, quand la lumière cendrée les rend 'visibles; la même partie de la lune est donc tantôt obscure, tantôt illuminée; d’où il suit que ce n'est pas une propriété de la lune. Ce corps est couvert d’aspérités et d’dlevatioas qui, li l’iD'
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«far tîes- volcan* creusés par le feu,- renferment, de* cavités profondes. Au' tema de 1*' pleine lune, qui est diamétralement apposée au soleil, on voii ces cavités éclairées, dans- toute leur profondeur, parceque les rayons du soleil y tombent verticalement. Dans tout autre tems, les remparts dont elles sont entourées, projettest dés ombres,, dans l'intérieur des volcans aussi- bien qtre' sur la partie extérieure du' disque lunaire: ces- ombres, toujours à l'opposite du soleil, se prolongent à' mesure que la- situation de U lune est pliM oblb que par rapport au- soleil.
Let eclipses'lunaires en sont' encore' une preuve. Le soleil et- là terre' étant toujours dans l’écliptique, la dernière doit', nécessairement projetter dans oe plan une ombre conique' à l'opposite du soleil;' il s’en suit que, si In lune reçoit' sa lumière du soleil,. U pleine lune sera obscorcie, lorsque sa Itctitude est assés petite;: et c'eat précisément ce qui arrive. Si la pleine lune est près d’un de ses- noeuds, elle perd sa lumière entièrement ou en partie, et l’ombre passe sur le disque lunaire dé gauche è droite, parceque Itklune entre- dana l’ombre de la terre de droite è' gauche. Les -particularités doees éclipses ne laissent aucun doute,, que- l’ombre de là terre' ne soit lemr véritable cause.'- Dans' tour les lieux de la- terre,- où la lune édipsée-s^sl là-- Vée, oe phénomène est absolument lé même,- et parait da'n» le même instanf: ee qui prouve,. qu’il>n’est pas> produit par un corpn placé entre là lune et la terre, paroequ’alors , à cause de la parallaxe des deux corps,, le tems et làgiandeur de l'éclipse seraient dilTérens pour divers lieu ,i de la’ terre; c'est sionc une vérilablo éclipse,- une obscurité ou ombre qui couvre là lime.- Eanème partie de la lune qui- naguères' brilla d'un^ vif éclat,- est entièrement obsAiroie,, et denrient' même invisible, lorsque lé terre ‘ vient s0 plàcèr entre elle et le soleil',, et l'on voit-less taches de- la: lune entrer l'une après ‘l’autre dans l'ombre. Les éclipies-solaires^ au' contraire',- paraissent, d'une manière dilTérenle à di U ère ns -pays; ellessont totales dans un lieu, et-nulies' dans un autre; dana les- payr occidentaux- on les voit plutôt que dans les pays orientaux, etc.. Cet- eiTét- des- paraila-xet’ prouve*,- que ce n'est pas le'suleil même qui perd sa- lumière, mais qu’un corps', qui doit être beaucoup plus près dè la te/re qyie du. soleil,- couvre cei aalie: et l’on a vu, qae cést la lune.
iSS
$. i83. Les éclipses nous donnent une idée générale de la nature de rorh'ile lunaire. Dans les éclipses de soleil la lune est placée entre le soleil et la terre; dans celles de lune, elle est opposée au soleil: ce n'est donc ni une planète supérieure, ni inférieure, et son orbite renfeiTOe la terre, mais
non le soleil. La parallaxe delà lune est d'environ un degré (I.^. aa3.); d'où il
suit, que la lune est à peu près 4<>n fois plus près de la terre que le soleil, et que la terre est le point central de son orbite, pareeque la parallaxe n'éprouve que de petits changemens qui viennent du mouvement elliptique. On peut aussi conclure la distance de la lune, de tes éclipset. La grandeur et la distance du soleil et de la lerre détermine le cône d'ombre que la terre projette. La latitude de la lune durant fédipse donne sa dtilance ù l’axe de ce cône; et l'obaervaiioa de l'éclipse fait connaître la corde de U section de l'ombre, que la lune a parcourue, laquelle, étant comparée arec la latitude de la lune, donnera le diamètre de l'ombre, et par conséquent la distance de la lune è la terre. On trouvera ainsi, que dans toetes les éclipses la distance de la lune est à peu près la même; ce qui est encore plus évident par la grandeur de la lune, qui parait toujours ù peu près la même. La terre est donc le vrai point central de l'orbite lunaire: les observations nous donnent immédiatement le vrai nioiivement de la lune: et Pon n'a pM besoin de tous ces calculs qui rendent si compliquée la théorie des planètes, pareeque nous ne les voyons pas du centre de leurs orbites. Mais les iivégolarUés du mouvement de la lune, produites par faction du soleil, exigent des calculs encore plus compliqués, qui seront exposés dans l’astronomie physique.
5. i84- Dn a rti précédemment (§. 80.), comment on trouve la flhase du disque illuminé, quelle que soit la position du soleil, de la terre, et de la lune. Si S, T, V, ^fig. ao.) sont ces trois corps, la lùtille <fillumtnation est une ellipse, dont le petit axe est au grand, comme-cos SVT est à f unité. Dans le triangle SVT, TS=:a est toujours donné: connsissant donc TV=r, ce qui est ù peu près =: ($■ i83.), félongation de la lune du soleil Sl'V
donnera l'angle SVT, et par conséquent la limite ^d’illumination. Le même triangle lournit le moyen, de trouver la uislauce de la lune, celle du soleil
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étant donnée, et réciproqueinenl : pour cet e£fét il faut avoir observé exacte- OKnl la limite iTilluminatioB , ce qui est très-dilHcile. Si 49-) ADBE
est la partie illuminée de la lune ACBE, la distance des deux cornes AB donnera le grand axe —im de l’ellipse AD B: ayant donc mesuré la corde *
DE, perpendiculaire à AB au centre L, et en ôtant le demi -axe LE = m, on aura le demi petit axe LD = n. On connaît donc — cos SVT
(J'ig. 20.), et STV par observation, donc TSV^iSo” — T — V, d’où l’on
TS«inS __ T V »in V ^ , , . * . .
tire TV = VT-, ou TS= — — r — . Le calcul serait plus simple, si
»in V lin s ri
l’on pouvait observer l'instant du premier ou du dernier quartier de la lune,
où l’ellipse devient une ligne droite, ensorte que n et cos SVT est nui:
TV
alors on a SVT^oo*, TV— TScosT, et TS:= — - . Cela donne la distance de la lune par rapport à celle du soleil: pour avoir la grandeur
absolue, il faut connaître la parallaxe du soleil ou de la lune. La pre-
mière, étant trop difficile è déterminer avec quelque précision, à cause de sa petitesse, était inconnue aux anciens astronomes) mais ils avaient assés bien déterminé la |>arallaxe de la lune. Aristarque se servit de l’équation TS = — pour déduire la parallaxe du aoleil de celle de la lune; et dans le dix -septième siècle on a trouvé, par cette méthode, la parallaxe du soleil de i5'' ii 3o", ce qui est beaucoup trop grand.
$. i85. Il faut maintenant déterminer par observation les llémens Je l’oriite de la lune. Depuis que les lois de Kepler avaient été confirmées par
1rs observations de toutes les planètes, il était naturel, d’en faire applica-
tion aux satellites, d’autant que les observations générales que nous venons d'exposer, sulfisent pour indiquer, que l’orbite de la lune s’écarte peu d'un acrcle. La supposition de ces lois ne servira qu’ù diriger les recherches sur le mouvement de la lune, lesquelles décideront, si ces lois sont admissibles pour cet astre. Il est aisé de voir, qu’il ne peut être question ici que des deux premières luis de Kepler; In troisième se rapportant à plusieurs astres qui circulent autour d’un commun corps central, elle ne peut pas être appliquée à U terre qui n'a qu'un satellite. Nous allons chercher les élémens de l'urbite lunaire dans l'ordro suivant, qui parait le plus naturel.
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I.t monurment moyen, ou Id diii^p mi>_u*nnp (lu mois
9. Les lieux, où le mouvrmpnl e»t le plus et le rooinx rapide, ce quidonne la posi'iun des ups’Jest
3. La plus grande ddlëieuee du niouvement rrai, eu [’excenlnciti et tion du centre^
4- Le plus grand ëloignentenf de la tune de rétlip!i(iiie, ou Vmclhwi^on.
5. La position de la commune seclion, ou de» noeuds des deux plans;
La dislance ou la partMoxe,. et ta grosseur de la lune
Les méthodes <},ui ont servi ù déterminer ces élëmens, étant peu dinérenlesde cellea qui ont été développées relativement au soleil, on. ^ trouvera, ici que ce que la lune a de particulier.
Outre les inégalités, dues au mouvement elliptique, la lune en a d’autres qui viennent de l'attraction du soleil, et dont quelques unes sont siconsidérables, que les observations seules les ont fait connaître au.x anciens astronomes. La terre étant au centre de l’orbite lunaire, il est aisé de déterminer ses élémens d'une manPere générale^ et Hippari|ue et Plolémée l’ont tajl avec beaucoup de soin. Les observations des éclipses lunaires,, sur le»quelles ils fondèrent principalement la théorie de la lune, tëur apprirent lai duré*- des- meisr I» viteMe- de hs lune dans le» diflërentes parties de son orbite, et sa latitude. U Iroavèrent , que la lune avait u-ne inégalité de et one autre de 1*30', <pie ses apsides avaient un mouvement direct de- 4o*4°' ptte >>>• noeuds avaient un mouvement léUrograde de
et que son orbite était iaclinée sur l'écliptique sous en angle de â*. Toat rela est bien d’accord avec- les obaervationt modernes, ainsi qu’on va le voir.
CHAPITRE II
Les dif f èr en s Mois.
i86. t-/e tems que la lune emploie à faire une r^ToIation entière, eu qui la ïamhne à la même position, est nommé Mois: il y a donc autant de dilTérens mois , qu'il y a do méthodes pour déterminer la position de la lune. Le vrai point de vue, duquel il faut détei-miner sa position, ou autour duquel se comptent ses révolutions, est la terre, le corps central de son orbite; mais on peut rapporter son mouvement géocentriqoe i diflérens points du ciel, et si ces' points sont immobiles, il en résulte seulement une didérence relativement au commencement et il la 6n de chaque mois, et aucune ponr la durée; mais s'ils ont des mouvemens dilTérens, il en rësuU tera des mois de durées difféi-cntes , ainsi qu’on l'a vu ii l’egard de l’année svlalie. '
Le seul véritable mois esl le tems que ta lune emploie à décrire un angle de 36ù° autour de la terre, ou qui la ramène 'à la même position relativement aux points fixes du ciel. Le vrai mois esl donc le tems qui ramène la lune à-la même situaliou parmi les étoiles fi-xes, ou le mois siJiraL Mais la position de Torbitc de la lune élan! sujelte'ii des variations considé» râbles, il en résulte, que la lune, à cliaqim 'tévolution , approche plus ou moins de la même étoile, de sorte qu’elle ne revient pas & la même situation relativement aux étoiles. Pour fixer les idées, on réduit le lieu de la lune à l’écliptique , et l’on appelle mo/« sidéral Vwlervxdk tntre deux conjonctions consécutives de la lune avec la même étoile fixe, » .
Dans un mois sidéral, la lune parcourt plus'dë 36u* de longitude, pareeque les points équinoxiaux ont rétrogradé. Le tems dans lequel la lo^
•93 ASTRONOMIE RATIONNELLE gitude de la lune augmente de 36o', ou ce qui revient an môme, une rérohttion par rapport aux points, équinoxiaux est le mois périodique t il est plus court que le mois sidéral, du tema que la lune emploie K décrire l’arc que les points équinoxiaux ont parcouru dans un mois périodique.
Dans le courant d'un mois , la lune, après s’ètre éloignée du soleil de i8o*, s’en rapproche jusqu'à venir en conjonction: elle s’est donc éloignée du soleil de 36o*, suivant ta même direction d'occident à l’orient, ou elle a fait une révolution, entière reralivemrat au soleil. Une pareille révolution, le Ums écouté d^une conjonction de lu lune avec le soleil, ou d'une opposition à l'autre, est appelé mois synodique , mois lunaire, ou lunaison t il est aisé de voir, qu'il est plus long que le mois sidéral, du tems que la lune emploie- • parcourir un arc qui esl égal au mouvement propre du soleil pendant un mois synodique.
Si la ligne dés apsides de la Tune était îmmobiTe, son anonutie croîtrait de 36o° dans un mois sidéral. Mais, cette ligne ayant un mouvement direct très-rapide , la révolution qui ramène la lune aux apsides sera d’autant plua longue que te mois sidéral. On appelle mois anomalistique le tems ^UH apogée ou périgée à Poutre, dans lequel Panomalie de la lune augmente de 36o*.
11 en est de même de la ligne des noeuds, qui a un mouvement rétrograde: la révolution de ta lune par rapport aux noeuds, qui est appelée mois draeonitique ('), est d’autant plus court que le mois sidéral.
Ce qu’on cherche ici, est la durée moyenne des mois,' ou la période dans laquelle le lieu moyen de la lune change de 36o*. Les dénominations que Ptolémée donner aux mois, sont: pour le mois- synodique, mensis, priti, eu revolutio elongfdionis , mois périodique, revolulio sive rcsiitutio-
longitudims, i-tutMJwqtxate ou •xtfiifopai tS êdfxatr» le mois anomalistique, restituiio inœqualitalis, taespusfâttsi le: mois draeonitique, restitutio lalUudtms, tS ttlMXHS»
§. 187. Le mois synedique est le plus important pour les hommes en général; et sa période, ainsi que ses subdivisions, se distinguent par les
(1) On le noeud nAcemiaat de U loncv Qr 1^ ^ Dragon, el le Doeud «teKendast-.
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phues d'tinr manière ti frappante, que tout le monde peut lea obtenret MHS instrumens, d’où il est réaultë, que les plus anciens peuples ont déterminé avec beaucoup de précision, la durée de ce mois avant celle des autres ^ mois, qui demande de la réflexion et des connaissances astrenmniques. L’instant où la nouvelle lune commençait à se (aire voir, la. néomaine, était ch%s les peuples anciens une des fêtes les plus sacrées f pour découvrir cet instant flulét , on s’assemblait le soir sur les hauteurs.. L’intervalle entre deux de ces fêtes leur apprit donc la durée d’une lunaison. Comme il s'écoule rarement une année sans éclipses, elles fournirent un moyen très-simple, de déterminer ce mois , et le résultat était d'autant plus exact , qu’h cause de la courte durée, un grand nombre de périodes ponvait être observé dans peu ife tenu. Les anciens astronomes ont déterminé la durée du mois, avec uneprécision qui n’a presque besoin d'aucune couection.. Une ou deux révélations suOisaienl, pour taire voir que le mois synodique est d’environ ap jours et demi; et avec celle notice, ils pouvaient comparer des éclipses fort éloignées Tune de l'autre, sans se tromper sur le nombre des jnois écoulés, dans cet intervaller ce qui donna des résultats plus exacts. Quand' le néomanieétait arrivée le premier jour de l’an , elle revint le vingtième joui; de l'aiimée suivante, et ainsi de suite, ip jour» plu» tard dans chaque année dr 3tS5 jours: l’année était donc composée d’environ t* liinaisona et ii jours, et ces onze jours sont connus dans le calendrier sous le nom des éporits. En continuant ces observations, on ne tarda pas à apercevoir, qu’au bout de ipans la nouvelle lune tombait derechef au premier jour, et en généni aux mêmes jours de l’année, et qu’ainsî ip années étaient égales è s35 mois aynodiqurs. Celle découverte que les Grecs attribuèrent k Mélon qui vécut environ 4<lo ans avant l’ère vulgaire, et qui l’avait apparemment ramenée de FOrient, leur parut si importante, que le calcul de cette période de dix-neuf •ns fut exposé en lettres d’or dans des endroits publics, d’où elle a pris et conservé dan» no» calendrier» le nom du nombre iPor on du cercle lunaire. Cependant elle e*t fautive de deux heures; car l'année étant alors supposée de 36 j î jours, il en suivrait la durée du mois synodique =: sp jours, lah. 44 n>- n5,5s. ce qui est trop grand de an secondes. Comme les anciens
>94 ASTROTJOMIE RATIQ-NNELLE avaient des connaissances beaucoup plus exactes de la diirëe du mois, ît est probable, que cette iameuse période n'a servi qu'à faciliter le calcul des fêtes réligieuses. Pour s’en faire une idée juste, il faut connaître les différentes périodes, dans lesquelles les anciens comprenaient les mouvemcns du soleil, de la lune, de ses apsides et de ses noeuds: il en sera parlé ci • dessous.
Après un espace de plus de 'deux mille ans, nous pouvons détermi* aer le mois avec la plus grande précision, en comparant les anciennes éclipses avec les observations modernes. L’observation la plus ancienne que Ptolémée nous ait transmise (^), est une éclipse lunaire, arrivée ^-to ans avant 3. C, le 19 Mars 6 h. 4^ tems de Paris. Puisque léis observations don-
nent les lieux irais de la lune, et qu’on cherche le mouvement moyen, il faut comparer entre «Ile deux observations, où l'équation du centre, et par conséquent l’anomalie était la même. Une pareille obsrrvation est l'éclipse de lune, arrivée i'7i7 le 9 Sept, à dh. 3 ro. la lune ayant à peu près la , même situation relativement aux apsides, que dans la première observation; de sorte que la lune avait fini «n nombre entier de révolutions synodiques, par son mouvement moyén aussi .bien que par son mouvement vrai. L'intervalle est de 3437 ans et 174 jours, moins 4f> minutes; le nombre ?4'*7 ren» fermant 609 années bissextiles: ce qui fait 8902K7.968055S .... jours. Au moyen de la durée du mois, telle que les anciens l'avaicat déjà déterminée, «n trouvera que 3oi48 mois synodiques sont écoulés dans cet intervalle, d'où l’on, couclut la
durée du mois synodique = 39 j. 13 h. 44 m. 3 s. 20 t.
' Ç. 188. Ces deux éclipses donneront immédiatement le mois périodique, plus exactement que la lunaison. En effêt, cette dernière renfermant le mouvement do la lune relativement au soleil, et par conséquent les mouveincns de ces deux astres, la détermination de sa durée moyenne suppose,’ qfie les anomalies du soleil, aussi bien que de la bine, sont les mêmes dans les deux observations. [Mais pour le mois périodique qui ne concerne que le mouvement de la lune, le lieu du soleil est indilfércnl, pourvu que l'anomalie
(Ij Almag. lÀh, iy. Cap.
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de la tune ait élë la même. Dana 1rs- ileux- observations précédentes les lungituilrs de la lune élaieni et La durée du mois
périudi>|uer oonnuc à- peu près par la mois synudu|ue, nuus apprand que dans cet iutervallo il s'csi écoulé d-ji38^ mois péiiodi(|ues ,. auxquels il Uut ajouter U dillëicnco dcs' doux longitudes, 6^6’),'. Ainsi, on trouvera la. durée du mois péiiodicpie :=:'s7. j. 7 li. .‘jd m. 4'9*- On fera mieux de prendre pour base de ce calcul,, le mouvement' moyen de la lune en longitude, qui est exactement connu, par des observa* Uuns de aoooans ('). Ce mouvement est pour cent années Juliennes, ou |mur. JtiSaS )ours.=: idJ6 cercles -}■ lo’ 7’ .îa'4.i",5 = 1JJ6, 855aih75 cercles. Le mois périodique sera donc — ,33^ ssiüâVï divisant par J.
•t en multipliant par 3a le numérateur et le dénominateur, rt
•n divisant en haut et en bas par qoo, La division donne le
àJois pénodi^i/e 37, 3ai5.'ta388c7.o4jours =: a7j. 7,h. 4>^ m. 4>7'8339's8aâ6s.
Le mouvement séculaire du soleil est=: 100 oercles-j-4^'4V'(L$. ii6.\ d'où il résulta le mouvement séculaire de la lune relativement au soleil = 1336 cercles -f~ ^07.* 6/ 38", 5 =: 44*’'>1>7., ■ >6‘i5 degrés. La durée d’une révo* lulion synodique est donc • jours, ou en multipliant par 800, et
, d^C^d<>90Q. UQOO ». . • _
tn divisant' par ir, en haut et en bas, \ ,,, — . Le quotient
donnera le' '
Alois synorf/^e — ?9, 53o588539i66.')7 jour» “ 3g jl laK. 44^- >.®497*^399’^.
Si le mouvement séculier des points équinoxiaux — Soio" (5- 3o:) — i*33'3o", est ôté do celui de la lune, le reste sera le mouvement sidéral •n 365 j5 jours ~ i336 cercles 3( 6’ ‘9' 1 3,"5 :T38K75gVp_'.ja5j ce qui donne IB revolnlion sidérale =: ^ = — = . En dl*-
38073939,. 336 iio3u39,a6g iiààuigàUg.
visant on trouvera le
JUois s.'déra/ = >7, 321661.39133973 j.nr 97 j. 7 b. 43 m. i'i,544 ’75< V"* 0* Suivant Ptoléniée le mois sy nodiquo est ^gj.. 12 h. 44 * •'''’P
grand d’une demi-seconde; le mois périodicine est .suivant lui • j',. 7b. 4 'H.
(j) V07. jitirvr tt ;)«/. far il. JlaJamlrt, T. It. pa^. 3s8. «a».
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7,a5«. trop grand de deux abcondes et demie, parcequ’il auppoaa le mouvement moyen dn aoleil trop grand.
$. iKg. Il eat aiaé de a’aaaurer, -que le moavement de la lune, et même aes révoluliona enliërea aont inëgalea. Les ancieni examinèrent cette question de la manière suivante. Puisque chaque observation de la lune, è cause de ta grande parallaxe «t des réfractions, exige des corrections qui étaient alors inconnues, les astronomes avant Ptolémée bornèrent leurs observations aux éclipsas lunaires qui ne sont pas altérées par la parallaxe, etc. Le mUieu de l’éclipse leur donna l'instant, où la -lune était opposée au soleil, ou pleine, et par conséquent le vrai lieu de la lune, la théorie du soleil étant assés bien connue. Par le moyen d’nne longue suite d’observations d'éclipses lunaires ils étaient parvenus à découvrir:
-I. Que les intervalles entre les éclipses n’étaient pas égaux, et que cette inégalité du mouvement synodique était trop grande, pour pouvoir être expliquée par l'excentricité du soleil: d'où il suivait, que ïoriitt de la huit était également txcentriquo.
3. Que cea inégalités, comme 1er plus grand on le plus oourt intervalle entre deux pleines lunes, ne co'iocidaient pas avec les mêmes longilndes de la lune; que par conséquent, 1rs points de la plus grande inégalité, ou les apsides de la lune araient un mouicmait, d'où il résultait une düTérence entre lea moia périodique et anomalistique.
i. Que dani lea mêmea longitudet do la lune, les éclipses n’étaient pas de grandeur égale, mais tantôt totales tantôt partielles, tanlôt dans la partie boréale tantôt dans la partie australe de la lune; que par conséquent, dans la même région du ciel, la latitude do la lune était, à différentes époques, plus ou moins grande, boréale ou australe: d’ou il suivait un moutanent des noeuds de la lune, et une différence entre les mois périodique et draconilique.
Pour connaître tous ces différens mouvcmeirs, le moyen le plus simple était de chercher une période, qui comprit un nombre entier de chacune de ces révolutions, parcequ’ati bout de chaque révolution, les inégalités ({ui un dépendent, devaieul se compertser, et que par coiuéquent, au bout d'une pareille période composée, toutes les inégalités dévaienl êrip nnlles. On chui-
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lit donc parmi loulea les iclipses obserrées, deux qui satisraisaient k cei conditions: i) elles devaient être arrivées, lorsque la lune, et par conséquent aussi le soleil en oppavition, avaient la même longitude, c’est-à-dire le même jour de l’année; a) les intervalles entre chacune de ces éclipses, et celles qui la précédaient et suivaient immédiatement, devaient être les mêmes, et par conséquent aussi les vitesses et les anomalies de la lune; 3) les deux éclipses devaient être de la même nature et grandeur, c’est-à-dire à la même distance du noeud. La première condition indiqua, qu’un nombre entier do révolutions synodiques et périodiques était achevé, la seconde et la troisième condition indiquèrent la même chose relativement aux mois anômalistiques et draconitiques. On forma ainsi plusieurs périodes, selon qu’on se contenta de satisfaire à une ou à deux de ces conditions, ou selon qu'on se proposa d’atteindre une précision plus ou moins grande. L’origine de la plupart de ces périodes se perd dans la nuit des tems.
Il a déjà été parlé 187) de la pi'rxotie Méton, qui ne regarde que la première condition. Elle était importante surtout pour 'le calendrier, pareequ'au bout de 19 ans, toutes les fêtes qui se réglaient sur les nouvelle* lunes, tombaient derechef aux one rues jours 'de l'année: et c’est peut-être par cette raison, qu’une certaine classe d’hommes qui , en Egypte, avaient le monopole des sciences, appelèrent celle découverte dans le sens propre le nombie t/’or (aurai praxis'). Cette période est composée de figjo jours,ou 19 années juliennes plus € heures, ce qui lait aJ5 mois synodiques plus 7 î heures, a54 mois périodiques plus 7 1 heures, aSa mois anômalistiques moins trois jours et 18 heures, et a55 mois draconitiques plus ai ^ heures. Catippe rendit celte période plus exacte, en la quadruplant, et retranchant un jour: il la fit donc de 17709 jours, ce qui (ait 76 années juliennes, 9^0 mois synodiques plusfiheures, ioi6 moi* périodiques plus 6| heures, 1008 mois anômalistiques moins i6 jours, et 1020 mois -draconitiques plus 2 jour* i3 heures. La plus grande erreur est celle qui regarde le mouvement des apsides.
Une des plus anciennes, connue sou* le nom de période CaldaïqiM, «St de 6â85^jour*, ou de 18 années juliennes et 10 ou 11 jours, selon •> , 38
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qu'elle renferrae 5 ou 4 années bissextiles: on l’appela tempiis fyfrtod!aum{''). Elle était proprement de 6àS5 j. 7 h. 4'* ni' d5,5oitJ3s. ce qui faisait, suis'ant les observations des anciens astiunomes, aaJ mois synodiques, a.ig mois anomalistiques, a4’’ '"ois draconitiqiies, et 34f,o3 mois pério>!ii|ues; mais suivant les observations exactes, cela fait aa3 mois synodiques, a.lgmois anomalistiqiies moins 5h. lam., 7if.j.mois draconitiques moins Si min. et v4i moi* jiériodiquei plus 18 h. 4' ">■ Pour avoir un nombre entier de jours, on tripla celte période, et l'appela evolulio (*). La période caUlaïque a probablement donné lieu h celle de Mélon. Comme il en résulte qu'au bout de 18 an* les nouvelles lunes arrivent ii jours plus tard, il était naturel d'y ajoutée la lunaisons, ou une année lunaire de 3i;4iours, lesquels, réunis ^ ces 11 jours, formaient la période de 19 ans.
Ces périodes ne paraissaient pas assés exactes à Hipparque qui, en comparant ses observations avec celles des Caldéens, trouva que le moindre nombre de jours, qui ramenât les éclipses à de semblables moi.s et mouvemens (^), était de 126007 j. i li. ou à peu. prés do 345 ans, et que ce tems renfeimait 4267 mois synodiques, 4'57'I mois anomalistiques, et 4^ia mois périodiques moins 7I degrés. Il en résulte la durée d'un mois synodique, .addplée par Ptolémée = ^ jours ou ag j. 12 h. 44 3,26224 s- et celle du moi»
* “ laôo»»" *
anoraalislique ~ — — — j. — 27 j. i3h. 18 m. 34.7168 s. ce qui ne diffère
pas sensiblement des résultats modernes. Au bout de celte période, les éclipses auront entre elles les mêmes intervalles, mais elles ne seront pas do même nature et grandeur, et elles n’arriveront pas les mêmes jours de l’année.
Hipparque substitua à la période Caldaïque, suivant ses propres observations, une autre de 5458 mois synodiques et SgaS mois draconitiques, ou d’environ 44' s"» et io3 jours, au bout de laquelle les -éclipses redeviennent Semblables en grandeur et en durée. Il en suit que les mois synodique et draconitique sont entre eux comme SgaS ef 5458, rapport parfaitement exact. Les mouvemens diurnes et horaires de la lune, en longitude, et par rapport
(*) rifiilmii {Almag, LU. ty. Cap. 2. pag. 216. éJ. i$ Balma).
fai fithryptu
(}) ir Itiu nnfl Hmt h fnis Kuifuifa ijtid.).
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an foleil, aux apsides, et aux tioeuds, tels que Ptolemëe les a trouvës ('), donnent la durée du- mois anomaliatique =37). 1 3 h. 18 m. et du
mois draconilique =37 j. 5 I1. 5 m. 35 ^ s. La première est trop grande de 7 sec. la dernière seulement de ^ sec. ainsi qu’on le verra ci-après.
S'il ne s'agit pas des éclipses, qui dépendent de la latitude de la lune, mais des nouvelles et pleines kines en général, qui ne dépendent que des révolutions synodique et anomalislique, on trouvera des périodes plus courtes qui ne sont pas moins exactes. Les nombres des mois synodiques et ano* malistiques, écoulés dans les 136007 jours de la période d'Uippar(jiie, savoir 4367 et 437^, sont divisibles par 17: on aura donc, pour les Syzygies qui ae succèdent dans le mémo ordre et après des intervalles égaux, une période 17 t'ois plus courte, de 7413,3 jours ou de ao années juliennes et 107 jours, qui renferme aôi mois synodiques et 369 mois anomalistiques.
* Les mois anonialistique et draconilique, supposant la connaissance des mouremens des apsides et des noeuds, seront déterminés ci-après.
$. 190. Le mois synodique, trouvé par la comparaison des observations les plus anciennes et modernes, est plus court d’une demi-seconde que celui de Ptoléuiée ($. 188.): et comme l’un et l’autre a été déterminé par ua grand nombre d’observations éloignées, il faut en conclure que, depuis Pto- Wmée, le mois a été raccourci, ou ce qui revient au même, que le mouvement de la lune a été accéléré. En comparant la plus ancienne observation ($. 187.) avec les modernes, on aura le mouvement moyen de ta lune aux deux époques, si l’on suppose qu’il n’a pas changé pendant ce tems. Mais si le mouvement moyen a été continuellement accéléré ou retardé, alors une observation, faite au milieu de celle période, ne sera pas d’accord avec le calcul , qu’on aura fait en supposant le mouvement invariable. Les recherches que les astronomes ont faites relativement aux observations du dixième, du dix -septième, et du commencement du dix -huitième siècle, prouvent sans exception un raccourcissement du mois , ou une acccléralion du mouvement moyen de la lune, telle que dans chaque siècle la lune parcourt environ 9" de plus que dans le siècle immédiatement précédent. Ces 9"
(i) Alm»g. ly, Cttp. 3. aa3. aS4-
3oo
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dont le mouvement moyen de la lune s'accroît dans cent ans , sont ce -qu’on appelle ï équation séculaire de la lune, qui est calculée de la manière suivante.
Supposons qu’on ait trouvé par des observations fort anciennes, que la durée moyenne du mois était alors =: M , et que le» observations les plus modernes donnent sa durée actuelle ~ M': «nommons le nombre des mois, écoulés dans cet intervalle, m, et faisons M — M' = N, Nous avons trouvé N = 0,5 sec. et l'intervalle entre Uipparque et Mayer est de 1900 ans, ce qui fait a35oo mois synodiques: donc m=335oo. Il est naturel de sup* poser, que Vaccélcrution du mouvement de la lune, étant l’ellét d'une force constante, est uniforme, ensuite que chaque mois diminue de 1a même quantité. En nommant donc u le raccourcissement de chaque mois, on aura N 0,5. «c.
u = — = = o.ooooaiiTOO sec.
m aJSoo
Or le premier mois a été =M, le tecond =M — w, le troisième =M — su, et le n me (iiois = M — (n — i) u. La litne a donc employé à faire n révolutions, le tems = M — u) -f- (M — a w) -j- . . . . (M — (n — 1) u)
= n M — w (I -|- a 3 -f. . . . . (n — i)) = n M — ^ u, au lieu qu’elle
7 eût employé le tems nM, si le mouvement n’eût pas changé. Elle a donc gagné, en n mois, le tems " w = — u à très-peu près, ou ce qui revient
au même, au bout de n mois elle a décrit, outre n révolutions entières, un angle $ qui répond au tems — u. Dans cent ans n est = is3^, d’où l'on tire l'accélération séculaire de le lune =0, ooooio633J.(ia37)®sec.= iG,378sec. pendant lesquelles la lune parcourt 9". Ayant donc calculé le mouvement moyen dans un siècle, on sait que dans le siècle suivant, la lune parcourra 9" de plus, et que dans le siècle précédent , elle a parcouru 9" de moins, dans deux siècles 36", cIc. pareeque l'équation séculaire est proportionnelle au carré du tenis, nn. Cette équation de 9" est conforme aux nouvelles tables de Mayer, qui l’avait d’abord supposée de 7''. L’an 1700 sert d’époque, où l’équation séculaire est nulle: c’est-à-dire, le mouvement moyen qui avait lieu l'an 1700, a été pris pour le véritable mouvement moyen, tandis que ceux qui ont lieu dans les autres siècles, sont regardés comme altéiés par une cause inconnue. Le mouvement moyen, tiré des tables de Mayer, est donc celui
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du lAme siëclc: conséquemment il faut y ajouter 9" pour 100 tn» poitérieur* à 1700, 36" pour aoo ans, 81" pour 3oo ans, etc. et pour les siècles antérieurs il faut en retrancher autant. En nommant le mouvement moyen pour t ans, qui avait lieu l'an 1700, et que les tables donnent immédiatement, E la longitude moyenne de la lune h la même époque, L, L', celles qui, répondent h une époque, postérieure ou antérieure à 1700 àe l ans, le vrai mouvement moyen pour les tems postérieurs sera r’.s"
, et pour les
tems antérieurs “fi/ — -'ï_; on aura donc L E 4- /u./ -1- et
luuuu ' V ' luuuu/
L'—E — ) =: E — fit -1 ; d'où il suit, que réquation sé-
V luuuu/ luuuu ’ ’
culaire — doit toujours être ajoutée, tant pour les tems passés que pour
les tems futurs; ce qui est d’ailleurs évident, pareeque ( — /)*r=-|-/^.
Cette équation est constatée par toutes' les observations, anciennes et modernes. Si l’on calcule les observations anciennes sur les tables de Mayer, sans employer l'équation séculaire, on trouve des erreurs toujours positives, qui montent à a8'; mais eu employant cette équation, les erreurs sont tantôt positives tantôt négatives, et toujours au dessous de 6', ce qui est conforme à la nature des erreurs d'observations. Nous reviendrons h ce sujet dans l’attronomiè physique, où l’on verra que l’équation séculaire est un des elléis de l’attraction du soleil. Far .la théorie de cette attraction M. de Laplace a trouvé, que la valeur exacte de l’équation séculaire de la longitude moyenne de la lune est, en nommant 1 le nombre de siècles écoulés depuis 1700,
-f- 10", 181611168. 1= -f o",oi853844o8. l'î; le dernier terme étant négatif pour les siècles avant 1700 (—1). La Üiéorie de l'attraction a encore indiqué, que les apsides ou "l’anomalie moyenne, et les noeuds, sont sujets à des équations séculaires, qu’on trouve, en multipliant celle de la longitude par 4>ooo5i et p’ar o,7354')i.
Le jour a constamment élé de même longueur, tandis que l’année a varié, ainsi qu’on le verra dans l’astronomie physique; d’ailleurs, les anciens peuples se sont servis d’un grand nombre d’années dilférentes: d’où il suit, qu’une période, exprimée par le nombre d'années et non des jours, ne peut servir à déterminer le mois, à moins que l’année employée dans cette péiiode,
3oa .ASTRONOMIE RATIONNELLE ne «oit connue; et c’e«( précisément ce que nous ignorons relatirement à In fameuse période de six cents ans, dont l’origine est réculée par quelques auteurs anciens au delà du déluge. Il est aisé de voir que cette période contient mois synodiques. Mais en prenant pour base la durée actuelle de l’année et du mois, 365). 5 h. »i. Sas. et 79]. lah. 44^1- 3 s. on trouvera que 600 ans font 219145]. 8 h. 4° d que mois font 319146]. ta I1. iSm.
L’erreur de plus d’un jour est trop forte, pour que les anciens ayent pu la conmiellre, attendu qu’ils connaissaient des périodes beaucoup plus courtes et plus exactes, telles que la période Caldaïque. 11 faut donc supposer, que leur année, ou leur mois, ou que l’une et l’autre ont été dilTércns de ce qu’ils sont aujourd’hui; ou bien que la période a été formée par prédilection pour le nombre 60. En nommant l'année de ces anciens tenis = A, le mois M, le nombre des années écoulés pendant cette période, 600 — n, celui des mois, I m, on a l’équation
«A = mM, donc ^ = ^- = 12,368333.
Ce rapport étant plus considérable qu'il ne l’est actuellement, il s’en suivrait, que l’année de ce tems eût été plus grande qu’aujourdh’ui, dans un plus grand rapport que le mois. Bailly (') cherche à prouver par la comparaison de plusieurs périodes anciennes, que le mois a été alors de 29]. 12 b. 44 4,5 s. ou de I f sec. plus grand qu’à présent, et que la période de 600 ans a été établie 4600 ans avant J. C. Alors les 74^1 mois seraient égaux à 219146]. i5h. 20 m. 34,5 s. ce qui étant divisé par 600, donnerait la durée de l’année tropique 365 j. 5 h. 5i m. 56 s. L’année aurait donc diminué de 3 min. 10 sec. et le mois de i,5sec. en 635o ans ou en 78550 mois, d’où il suivrait là diminution de chaque mois — ~ 0 , 0000 1 9 1 s. = w, ce qui don-
nerait l’accélération séculaire de la lunc=c — (i 237)" ~ 1 4, 6 sec. Dans ce tems la lune parcourt 8", équation séculaire qui est le milieu entre les premières et les dernières tables de Mayer.
(1} fiûf. d* enC’ Z<V. 7//* §• 6 <^10. Selairciit,
CHAPITRE III
Apsides et Excentricité de la Lune.
§. tgi. l_Je monremenf de» planfete» est le plu» rapiele ou le plu* lenf, lorsqu'elles passent par la ligne des apsides de leurs orbites excentriques; il est égal au mouvement moyen, quand elle» en sont éloignée» d’environ go*. C'est sur celle propriété commune il toutes les orbite», que se fondent les méthodes qui 'servent à déterminer la position des apsides; après quoi la différence entre la plus grande et la plu» petite vitesses donne la plus grande équation, ou l'excentricité; ensorte que ce» deux élémen» sont déterminés à la fois, ainsi qu’on l’a vu plus haut. La grandeur du diamètre et de la parallaxe de la lune est telle, qu’on peut s’en servir pour déterminer immédiatement le rapport qui existe entre ses diflerentes distances ; mais la mesure exacte de ces angles suppose des méthodes, qui étaient inconnues aux ancien». Leurs observations se bornèrent aux éclipses lunaires, dont la grandeur leur servit è déterminer le lieu du noeud, la position des apsides étant déterminée par l’intervalle entre deux éclipses consécutives. Une éclipse, également distante de la précédente et de la suivante, devait avoir eu lieu dans les apside», pareequ’un mois avant et un mois après, la lune avait eu la même vitesse: c'était l’apogée ou le périgée, selon que l’intervalle avait été plus ou moins grand que tous les autres intervalles entre deux éclipses. Comme ces points de la plus grande et de la plus petite vitesse» ne répondaient pas toujours aux mêmes régions du ciel, mais s’avançaient suivant l’ordre des signes, les anciens notaient le tems, au bout duquel les éclipses, séparées de la précéjdente et de la suivante par l’intervalle le-plns ou le moins grand, arrivaient derechef aux mêmes points du ciel, ou les mêmes jours de l’année: et c’était
3o4 ' ASTRONOMIE RATIONNELLE la période, dans laquelle la ligne des apsides avait fait une révolution entière. Ils aperçurent, que cela arrivait après azd pleines lunes, et que pendant ce tenu, la lune était parvenue adg fois à sa plus grande et plus petite distance, ainsi qua son mouvement le plus rapide et le plus lent, et que par conséquent, aad mois synodiques équivalaient à adg mois anomalistiques. Ainsi se Formèrent ces périodes, au moyen desquelles Hipparque détermina les mois avec tant de précision.
Cela fit connaître le mouvement des apsides , et à peu près leur positron à une époqne donnée, mais non pas l'excentricité. Pour cet etiét, Ptolémée se servit de Vépicycle, qui était plus propre & représenter le mouvement des apsides, que le cercle excentrique. Soit {lig. 5o.) T la terre au centre du cercle Ce, dont la circonférence est parcourue d’une manière uniforme, par le centre C de l’épicycle LU AM dans un mois périodique, suivant l'ordre des signes Ce, tandis que la lune L parcourt uniformément la circonfé-
rence de fépicycle suivant ta direction opposée LA DM. Supposons que la lune ail élé^ en L, dans le même instant que le centre de iepicycle était en C, et qu'au bout de quelques jours le dernier soit arrivé en et alors le lieu moyen de la lune sera sur le rayon Te, et le lieu vrai en différera, é mesure que la lune s’est écartée de la droite TC qui a pris la position Te. Or, le mouvement vrai de la lune étant, dans l'apogée L plus lent, et dans le périgée M plus vile, que le mouvement moyen, il faut nécessairement, que la lune se dirige de L en D, et de M. en m, ou ce qui revient au même, qu'elle parceure la circonférence de fépicy cle contre Tordre des signes. Le centre de fépicycle étant donc en C, et la lune en B, le lieu moyen et le lieu vrai de la lune seront sur les droites TC et TB, et CTB est l'équation du centre. Si la ligne des apsides était immobile, le mois anomalislique serait égal au mois sidéral ou périodique: d'où il suit que, le centra C [ayant achevé un mois périodique, et étant revenu à C, la lune doit également être revenu^ é l’apogée L. Mais puisque la révolution anomalistique dure plus longtems que la périodique, la lune ne sera pas encore arrivée en L à la fin du mois périodique. En généial, les angles à Ç que la lune décrit sur fépicycle, aeront toujours plus petits que ceux décrits par C autour
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de T:* si donc C est arrivé en c, et L en B, LC B sera plus petit que CT c, dans le rapport du mois anomalisliquk au périodique, ou en d’autres mots, CTc et LCB sont les moyens mouvemens périodique et anomalistique. Tout se réduit donc, à déterminer le rapport entre les diamètres
CT “O et Ch — c, ou rexrenlricile — = 'V, _ ainsi que la position et le mouvement de la ligne des apsides, qui est donnée par l'anomalie moyenne LCB.
§. »gia. Ptolémée se servit pour cet efléf, de trois éclipses lunaires, observées à Babylon J20 et 71g ans avant J. C., dont il donne le détail suivant (’).
Longitude de la lune
Teros intermétiidire
Mouvemciii
vrùi
Alouvcmciil nuï) en
Moiivenicm
anomalistique
moyen
a^.'a4*.do'.n C 5 iJ. 4> — C' ■ ■ . . r> r C ’
dâ4|> ab. i4ui.
149». 1 5'= L tjq. 3o — F
diC’.ifcM lùo. lôzizrm
/V, U, U, ^1 /g JO.) Soûl les tifux (le U lune dans et s iit.is eUipsis, BCD~m esl plus petit que i8u*, et le mouvement vrai de' B en U ^ P •St plus petit que le mouvement moyen /; d’où il suit, que le centre C et le péiigée M sont situés hors du svgmeut B AD. D’ailleurs on a AMLB~.VI, BCA=,..6ij*^ — M=:5d*i5', donc BCA<BCD; d’où il suit que A tombé entre B et D. Ou conuait donc
ACBc=3d<’Jâ'=(r, DLÜ = m=t5o‘>26', ATB = E — L = 3"34'= X, ,
BTDn/ — F=37' = k.
En faisant donc
~ ^ BCLr:x, BTL=y', CBT=r y = x,
«n a dans Us tnai^|irs Cl B, CTA, CTD, *
sin ÿ siny, tiu C AT =9 sin CTA, sin CDT = 9 sin CTD.
Mais on a
CTA=:X-fy, CTD = |t+y, LCA = «4-x, LCD = m4-x; en faisant donc
y; Jjt. iy, Cttf. j.
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• ■ a—\~n,m~~fi.~t,on aura
CAT = LCA — CTA = n + i, CDT = LCD -CTD^y-f*; d’où réauUenl cea ëqualioor:
1. ain 2=9 ainjr; II. ain(n-l-i) — yain()y|-jf); I II. ain (v-}-*) — y aÎQ (n -!->■)• £a aubatituant 1 en II et en III, il viendra
ain n coa a ^ coa n ain ^ f ain X cos jr ç cos X sin y, et ain V cos s -|- ÿ cos v sin y~q sin y. cosy q coa )i. sin y; d’où il suit, ‘y sin n sin v cos s ~
sin * (sin X cos jr -|- cos X sin ^ — cos n ain^) =r lin n i^sin cosjr cos n sin — coa v sin j'},
ce qui donne
tang y=:
sin n sin U — lîn X sin v
eos A tin V — tin n cui/i-i- tin n coi » — cot it sin y
cot (n — n) — cil» (i-e n) — eoi '^y — X) + cos (y + X)
tin ^y -t- a)-t tio (y — X) — un ^n-t- fi) — un (n — fi.) — 2 un (y — n)
Après avoir trouvé ainsi on aiira au moyen des équations I, II,
' un Z lin R cot Z -f- COI n un Z ,
q = - — = ■ ' • , T , donc
7 «in y ..n / i ■..1 y
tang a =:
un y un(x-i-ji)
sinnsiny tango
(sin X -(-yj — cüs n siuy
COS c SID y
d*oà l*oa iix9
•’ un Z *
Dans l’exemple précédent on a X~3®a4', — n = 5o“ii', y=r i49*49\
donc tang JT =: 0,017‘aia} ^ = 69' 10"; tang s r=o,aoi 94*^7} a = »i*a5'a"; *— 12*24’***^; ce auivanl Ptoléméo x~ i"2*24'j d’ou il suit, l’excentricité > — o,o8694o5“ain4“59'i5",5j ou suivant Ptolémée> 7= — — o,oH69444- La plus grande équation du centre est donc :z: 4'’^9'i^"i^ ou à peu près 5*.
Ptolémée trouve^ au moyen de trois éclipses qu'4Nvait observées luimême, 7 r:: zn 0,0872222; donc la plus grande équation =5*o'i4". En
prenant le milieu de plusieurs autres observations, il la trouve =5®i' ('). Nous savons maintenant, que l'équation du centre est 6*18', et l’on sera peut-être étonné que les anciens aient pu commettre une erreur aussi grande;
(«1 A, ly. C. 1«.
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moi* on verrâ dans le Chap. suivant, que ccs 5* liaient l'efl^t réuni de deux, équations, et que Ptolémée découvrit l'une et l'autre de ces équations.
'L'équation LTB=/ est l’angle, dont la longitude moyenne de la lune L, au milieu de la seconde éclipse, était plus grande que la longi> lude vraie B = C'. Or nous avons trouvé 5'i3*45' et j' = Sg':
la longitude moyenne ou l'époque était donc = 5' i4* 44'* L’anomalie moyenne était L C B =r x =: i a* a4', d'od l'on tire la longitude de l'apogée = 5» a* ao'.
i’tolémée conclut par le même calcul, des (rois éclipses quil avait observées lui-méme, la longitude vraie de la lune dans la seconde éclips^ C=:o‘ï5®io', l'équation du centre, jr~4^u'i l’anomalie moyenne, jc— 64“38', et l’intervalle entre cette éclipse et la précédente 311783). a3h. ao in. La longitude moyenne était donc L = C ~ longitude de l'apogée —l, — X— 10* 24* 5a'.
Le mouvement «noyen de la lune dans cet intervalle avait donc été en longitude rr 1 i4^n cercles 224*4^', celui d’anomalie :=ii3i5 cercles -|-5a*i4', et celui de l'apogée = 96 cercles >7a*3a': d’où l’on tire le moyen mouvement diurne de ' la lune,
en longitude =i3®io'34"58'"33'’'3o’3o’",
, celui de l’anomalie =: i3® 3'53"56'"i7"'5i’59*‘, celu»de l’apogée = 6' 4i" a'" iS" 38» 3i’" : d’où il viendra le mois synodiquerr agj. lab. 44™* 3,a6aa4s. comme cidessus, le mois anomalistique =27), i3h. i3m. 34,9488s. et la durée d’une révolution des apsides =:3a3i j. i4h. 47 ni* 5o,3ia4s.
. $. ig3. Les nouvelles méthodes pour déterminer les parallaxes par ofyservation, ainsi que l’invention des lunettes et des micromètres, ont fourni le moyen* de trouver la position des apsides, ou du moins leur mouvementj |>ar les époques où le diamètre- de la lune, dont le changement total est de 4') 3 plus grande et sa plus petite valeur. Mais comme dans les app sidei mêmes , la distance et la grandeur apparente ne changent qu’insensiblement, on choisit les points de la distance moyeoae, où elle change le plus rapidement. Ayant trouvé le diamètre apparent de même grandeur, dans
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Aeux poinU opposés de l’orbiie, le milieu entre ces deux points donnera la longitude des apsides pour l'époque .moyenne entre les deux observadons.
On peut trouver à la fois les apsides et l'excentricité de la manière suivante. Soit 5i.) A BP l'ellipse de la lune, T la terre, AP la ligne
des apsides, et B, L, deux lieux vrais de la lune, donc A T B, A TL, ou AB, AL, les anomalies vraies. En choisissant parmi un grand nombre d'observations, une époque B, d'où l'on compte toutes les autres longitudes, on connaît pour chaque observation L, le mouvement vrai B L = / par pbservâlion, et le mouvement moyen BM=m par le tenis écoulé, donc LM~m —t. Soient hl — g, les éqnat^ns du centre, qui conviennent aux ano-
aaalies vraies AB, AL: alors b, l, seront les lieux moyens, et le mouvement moyen d'où il suit M/rrBé, ou
. L/ — LM“^ — et g — f~rn — l.
Maintenant, si l'on compare d'autres observations avec B, f. ne change pas, ■t la différence des mouvemens moyen et vrai, m — /croît avec g. Le mar simum de celle ditTérence désignera donc le point L de la plut grande équation , et dans l'équation g — f~ m — l, g est la plus grande équation, mais f est inconnu. En comparant B, de la même manière, avec des observations D, éloignées de L d'environ i4 jours, on connaît de même Icf mouvemens vrai et moyen, '
BPD = X, BPE = n, et EDrrX— |î.
En nommant l'équation Md~h, qui répond à l'anomalie AD, le mouvement moyen est aussi bVd, (l'où il suit
hdzz. BE, E(/=:BAr=7i ouX — p. — h — f, donc h f — X — p. Ayant donc trouvé, parmi toutes les observations qui sont à peu près opposées è L, celle qui donne la plus grande ditTérehce des muuvemens vrai et moyen, X — p, /■ sera pareillement la plus grande équation, doÿc Itzng, et
En ajoutant celle équation è la précédente g — f — m — /, on aura
Ainsi on trouvera , an moyen d'observations faites aux distances moyennes, k plus grande équation g, d’autant plus exactement que, dans ces points, •Ue change iuseusiblemenU
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Si lians ^intervalle entre les deux observations, l'apogde est avancé de
A en n, et qu'il a été en « dans le milieu de cet intervalle, on aura Ax^no,
en supposant le mouvement des apsides uniPoime durant ce tenu. Or L et D
étant les points de la plus grande équation, on a aussi AL=«D, d'où il
suit aL=:aD: en d’autres mots, le milieu à entre les deux longitudes ob>
-aervées L, D, est la longitude de l'apogée ii l’époque mitoyenne. Mais comme
réquation change insensiblement dans ces points, il peut y avoir une ditlé*
tence considérable entre AL et oD, quoique l’erreur soit insensible relative* • • ment à g ou hf ensorle que cette détermination des apsides serait peu sure.
Or l'époque R étant arbitraire, on peut prendre pour époque une observation, &ile dans les apsides mêmes qui sont connus à peu près: alors on ay'=o, et m — — |i. ün changera donc l'époque B, jusqu'ù cÿ.que les plus grandes dillérénces des mouvemens vrai et moyen, parmi toutes les au* 1res observations, m~~l et X — p. deviennent égales et de .nature opposée. Alors la longitude observée B est à la fuis la longitude des apsides, et la Ion* gitude moyenne de la lune, ou ^époque. Du moins on trouvera deux obser* valions telles, que m — / est plus grand que X — n, si B est pris pour épo- .que, et moins grand, si b est l'époque: alors la ligne des apsides tombe entre B et b, et s'il y a assés dVjbserralions entre B et b, on peut approcher ces deux points l’un de l'aulre de plus en plus, ensorté qu’il sera aisé de déterminer par interpolation la véritable position des apsides.
Ainsi tous les élémens elliptiques sont déterminés; mais comme B, L, D, etc. doivent nécessairement être des longitudes sur l’orbite, et que les obspiva'ions ne donnent que les longitudes dans l'écliptique, il faut déduire les unes des autres; et puiir cette réduction il est nécessaire qu’on connaisse du moins h peu piès 1rs noeuds et l'inclinaison de la lune, ce qui est très-aisé, ainsi qu'on Me verra dans le C/iap. V.
19;. Quand on a ainsi déterminé lu position des apsides pour differentes époques, on apercevra, qu’ils ont un mouvement rapide suivant l'ordre des signes, qui sera déterminé par les méthodes précédentes. Suivant les nouvelles tables de Mv Bürg, te mouvement anomalisliqiie de la lune dans 365 )ouis est z:: 4l6->*43 i9'',oo(i; ce qui donne pour i&jaâ joura
=r i3a5 cercles -|- i9!}°49' reliancliant cela du mouvemaot «éculaire.de la lune en longitudes: i336c.io^^*5a'43", 5 ($.188.), il viendra le mouvement séculaire des apsides en longitude '= mou>
Tentent sidéral = apsides font donc une révolution
. , . . IIQGoUOOO^'. 56696 jnuri
par rapport aux points équinoxiaux, en =
3a3i, 4611x3868.39^7 jours = 3a3i j. iih. 4n>* i,ioiaa9i3a.
•t une révolution sidérale en
3x33,5667007015911 jours = 3s3s j. i3h. 3tfm. s,94o7o4<. ' d^où l’on conclura <
la durée d’un mois anomaSstigue :s , S7,554S5i53638i5 jours s: 17 j. i3h. 18 m. 33,339i433^i6 s.
V^pog^ ou la longitude moyenne du pirigis est, suivant les mêmes tables, pour le commencement du siècle présent, c’est-à-dire, pour le minuit moyen de Paris, par lequel commence le i Janvier 1801, =: 8' a6° 6' 36", 4-
Les moyens mouvemens, adoptés par Ptolémée {Almog. Lib. If'. C. 3.), donnent la durée du mois anomalistique plus grande de 7 secondes.
Ce mouvement uniforme ou moyen des apsides est combiné avec un autre mouvement très-inégal, que Ptolémée découvrit le premier, et qui va lire expliqué. Par celte raisou il est nécessaire de déterminer le mouvement moyen que nous venons de trouver, par des observatioua fort éloignées l’une de l’autre, afin que, dans ce long intervalle, lea inégalités' périodiques ifs compensent les unes les autres, «u«qu’elles soient insensibles.
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CHAPITRE IV
Les équations de la longitude de la bine.
$. 195. t-i'ëqualion de 5* ayant ëlë concloe par Hipparqne et Ploiëmëe des éclipses seules '$ >93.), elle ne pouvait indiquer que les inégaiilëe de la lune dans les syzygies, l’ëquation du centre étant en même tems ua marimum, c'est-à-dire, les lignes des apsides et des syzygies étant perpendiculaires l’une à l'autre. Plolémée fut le preftier qui observa la. lune hors des s^zygies, en se servant d’un instrument' qu’il avait imaginé exprès pour cet usage ('); et ces observationt lui apprirent , «que la plus équa-
tion de 5*, appliquée suivant la Ihëoipe de l’épicycle, ne salisiâisait pas aux observations hors des syzygies; que l’erreur de ce calcul, qu’on pouvait regarder comme une seconde équation, confondue avec la première de augmentait à mesure que la lune s’éloignait des syzygies, et qu’elle était un
maximum dans les quadratures, où la première équation était la plus grande, et que par conséquent la lune était également 90”, des apsides, ensorte que les apsides coiucidaient avec les syzygies; mais que dans les quadratures eù, la lune étant aux apsides, la première équation s’évanouit, la seconde était aussi nulle, ensorte que le calcul suivant la première équation se trouva juste, aussi bien que dans les syzygies; d’où il résulta, que l’équation de S* était en général conforme aux observations, lorsque les lignes des apsides et des syzygies. étaient perpendiculaires l’une à l’autre (‘)- Cea circonstances sont parfaitement d’accord avec la théorie moderne, solvant laquelle c^le seconde équation est fonction de sin (fi — ai)>, |i étant l’anomalie no-
— ' (IJ yiimag, lÂi. S'. Cap, 1.
(aj ailmag. lai. y. Cap, a ^
3i» ASTRONOMIE RATIONNELLÏ ' jrenne de la lune, et in son élongation du soleil. Dans les quadratures, ^ est 90* ou ï7>'®, done — i8o®, et sin (>i — ai)) =~»in ce qui est nul, lorsque fs = o ou ft=i8o®, mais un maximum, si fi = 90* ou
Rtolémée trouva de la manière suivante, que cette seconde inégalité était de observation lui donna la longitude vraie du soleil
— io*it>*5o', celle de la lune ::: 7*9*40' C- Les mouvemens moyens étant connus, il -calcula pour cette époque, les longitudes moyennes du soleil — 10* lO* -27' 7= M, de la lune = 7* 1 7* ao' L, et l'anomalie moyenne de la lune 7787*19';^ |s, <foù il résulta la première équation ::: — 4*5^'- Or la somme des deux équations était C — L 7= — 7*4o'i donc la seconde équation =r — a*4'«'. ce qui était son maximum, parceque M — Lt7 89'’7't7— n, et qae par conséquent la lune était dans sa dernière quadrature': k — ai| étant 260*33', sin (,a — arj) était è très-peu-près i. »En prenant le milieu de plusieurs observations semblables, Ploirmée trouva le maximum 772*40'.
La première équation était donc un minimum 77 5* dans les sjz^gies, elle mont|it è 7* 4°' dr^is les' deux quadratures. Il fallut en conclure, que la cause qui augmentait la première équation dans les quadratures, devait la diminuer de la même quantité dans les syzygiei, et que par conséquent, elle devait avoir sa véritable valeur moyenne entie ces deux aspects, c'ést-à-dire dans les octants. Il en résulta, que la seconde équation avait sa plus grande valeur positive, loisque les syzygiA coincidaient avec les apsides, qu'elle avait 1a plus grande valeur négative, quand les lignes des syzygies et des apsides étaient perpendiculaires l'une à l'autre, et qu'elle était nulle, lorsque ces deux lignes faisaient un angle de 4'''- En nommant donc U
première équation g, la seconde A, on a ^ A ~ 7® 4o‘, g — A 77 5®, donc g~6*2o', A77i*ao'. Ptolémée trouva le même résulta! par le procédé •uivant.
La première éqnation, étant celle du centre, est nécessairement on maximum, lorsque l’anomalie est 90*, ou que la droite qui joint la terre et la lune, Tt (//jj. 5q.), eat tangeoie à l'épicyde. Or cette équation C'Pt^g étant variable, à cmise de la seconde équation, de 5* à 7*4'^'< >1 s'en suit,
(I) A. f'. Cap. 3.
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quVn nommant le rayon de l’êpicycle C/ = c, celui du cercle déférent TC=:<», donc le rayon a etl variable, paicequc suivant l’hypo-
tbbse de répicycle, r eÂ constant: en d'autres mots, la terre n’est pas dans 1t. centre dn défiant, ou le centre C de l'ëpicycle décrit la eircouférenqe _
•^’nn cercle excentrique. Ainsi la première inégalité est expliquée par Vépicycle, la scoom/c par Vcrccnlri^ue. Si la lune est 90* des apsides et des syzyg.es,
Téquation g est un maxiniiAn, donc a un minimum, ou le centre de ,1'épicycle «St dans le périgée de l’excentrique; mais la lune étant dans les syrygiei, .g ^
«St un minimum, a un nw.r!mum, et C dans l’apogéer doù il suit, que Upi
cycle C passe du périgée i Tapogée dans le quart d’un mois, et qüil fait ,
une révolution dans un demi^niois synodiqoe. Supposons donc, que C ail été
dans l’apogée de rexcentrique, et que U lune ail été à la fois en conjonction
avec le solqil, et dans la ligne des aps'idej de l’épicycle LM T: cela posé,
au bout d’un deAî^nois synodique, l’épicycle C sera encore dans l’apogée, la
lune étant opposée au soleil, et avancée d'à peu près »3* au delà des apsides
de' l’épicycle, à cause de la différence des mouvemens anomalistique et syno-^
dique. Pour expUquer toutes' ces inégalités de U lune, Plolémée employa
lo procëüé suivant (^*)*
Soit ifig. 5>.) T la terre, 'YTû la ligne des équinoxes, supposée . immobile, et A©& nn cercle concentrique à l’écliptique, dont le centre . est en T. Soit sur TA Te centre du cercle excentrique ADP en E, A et P étant l’apogée et le périgée de l’excentrique, sur la circonférence duquel le centre C de l’épicydc C FG fait une révolution suivant la direction CD, dans un mois périodique, tandis que la lune parcourt, dans un mois anomalistique, la circonférence de l’épicycle suivant la direction CG ($■ rgi-)- Supposons qu’au commencement do l’époqne, l’apogée A ou le centre E de l'excentrique, le centre C de l’épicycle, le noeud ascendant la lune, et le /
soleil, aient tou» été sur la ligne TY. la lune étant en conjonction, dan» nolud ascendant, et dan» l’apogée, la plu» grande équation g ou l’e^-
tricité îétaat un mininwm.zr 5», et le» longitudes du soleil, et de la lune _o.
(t) jiiin, t- y, c. V ‘
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' Supposuns qu'au bout de heures tout ail pus lu situation que pr^
«cille la /'p. 5.{. Cela pojé, 'Y'TCrro— iJ®ic'3''" aera.lc moyen niouve* Bienl périodique de ta lune, BCC =- p ~ ■•>*•''54" le mouvement aBcyna» ‘lisliqiie, et YTQ le mouvement léirugrade des noeuds, qui est •!' 1 1" par jour, ainsi qu’on le veria ci-après. Or on a. vu, que l'épicycle C (ail, dans vn mois syiiudique, deux révolutioiu sur la circonférence de l’exceniriquo ACP, et que par conséquent il s'est éloigné de A du double du mouvement 'synodique, ATC =; v4°str'5d": le mouvement rétrograde de l'apogée A de
l’excentrique sera donc zz S •*- o ~ 1 1* la' i8".
Dana les quadratures, C est dans le périgée P, et la plus grande équation LT P devient un maximum mais si la lune est en même tenu
'sur la ligne des apsides TPQ, toute l'équation g est nulle, quelle que soit la distance CT. Dans les syzygies, C est dans l'apogée A, l'équation g devient un m/nûnam = S*= AT D, et l'excentricité — =isin 5*rr O,o86y4‘>5=:'yî
mais en P, l'excentricité est — =:sin7*4o'=o,i334‘’96 = ^' En' nommant donc • le rayon de l'excentrique, AE:=PE=:o,
le rayon de l'épicycle, LP = AD=rCC=Cj et ET=re, on surs ,, « =: (o -f- e) 7 = (a — e) X J d'où l'on lire
- = -^=:o,x.oB875. . ^
• et O e = , donc
La 'seconde inégalité étant la plus grande en A et P, positive en P, négative en A, elle sera nulle 90* de A et P, la lune étant dans les octantsi c'est donc là qu'on trouvera la première inégalité g seule. Ayant donc élevé TC perpendiculairement à AP, on aura sing=:^.j:^el TC*r= AT . PT
■ (« + «)(« -e),* ou = 0,97751; doncg=6*ii',
•ce qui est l’équation du centre dans les octants; la valeur moyenne entre la plus grande et la plus petite équation du centre, 7*40' et 5®, étant g~6®ao'. C’est la véritable iquution du centre, ou la fimmirv inégalité de la lune; elle
(I) jUm. A. r. C. 4>
ett «uivanl-Pfolémée “6*ao', suivanl Mayer =:6“i8'33''. Elle change, en Terlu de la seconde inégalité que les astronomes moderims ont appelée Evto^i tlon, de 5®"b l’éveclion est donc suivant Ptolémée ~ i*ao', suivant;
Mayer La grande précision,' avec laquelle Ptolémée a déterminé
CCS deux inégalités principales de la lune, est vraiment étonnante. 11 faut cependant remarquer, qu'il suivait nécessairement de sa manière d'observer, que sa détermination de chacune de ces deux équations. en particulier était défectueuse. Suivant les recherches modernes , i l'évection est h peu près. — -f- do' sin ;)x — an', l'équation du rentre — 6®ig'sinfi.. Dans les syiygifs on a aif=:o, dans les quadratures a>)=: i8o*. Les qpciens, en n'obser» vaut que les ‘éclipses ou les s^zygies, devaient trouver l'équation de la lune — — 6* '9' sin n 8o'sin (t ~ — à*sing, d’où il résulta la plus grande équation zr 5*. Or Ptolémée prenant cette valeur pour buse de ses observations de la lune dans les quadratures, où l’équation est=: — S’ig'sing. — 8o'sin^ ■zz — 7®4o'sinn, il trouva la seconde équation ou l'éveclion ^7°4o' — 5“=»®4°^* S- ig6. Par le moyen de ces deux équations, Ptolémée parvint à accorder les observations avec ta théorie, aussi bien dans les quadratures que dans les syzygies; mais dans les autres aspects, principalemenl dans les octants, la hine étant en même tems dans les apsides, il te trouva encore une différence considérable. Ayant examiné avec soin cette nouvelle inégalité, il crut y satisfaire par l'hypothèse suivante. Il avait supposé, que le centre de répicyc'e C tournait autour de la terre T auivant l'ordre des signes, au lieu que la hine parcourait l’épicycfe contre l'ordre des signes, depuis l'apogée B suivant
Bc, et que les deux mouvemens étaient uniformes. Cela posé, Ptolémée
supposa encore, que le point B, qui n'est le vrai apogée que lorsque C coïncide avec l'apogée A de l'excentrique, avait aussi un mouvement rétrograde vers F, ensorte que la droite FC, dont la lune s'éloigne d'une manière uniform#, ne passait plus par T, mais par un point G, aussi éloigné do T, que T l'est du centre E (/'g. â4*'' fonda cette hypothèse sur une observation d'Hipparque, qui donna les longitudes vraies du soleil zz. 1^ 7*4^’'i de lu lune n: 1 1* ai® 18' ~ C, les longitudes moyf .n s du soleil i*6''4i’— M, de la lune r= ii*aa*i3' = L, et ranomalie luuyerml: de la lune zz iü5*Jo'zzii,
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Le lieu moyen de la lune élait donc sur T C, et ayant fait CT C ~L — C =45V k lune •était en C> Or le centre C s'éloignant de A avec une vitesse deux fois plus grande que le mouvement synodique {§a»y5.),' ou a ATC“d6o*— a (^L — M) . =88*56', et suivant la dernière hypothèse, FcllC=Hi doncGCc=ji — i8o* * = 5* io'. Connaissant dans le triangle CTE, CE=u, TE=e, CTE=88*56',, cm trouve TC=u. 0,9814439- Maintenant on connaît dans le triangle CTc,
TC, CC CTC = 4i’> d’où l’on tire TC C =fs“ l'C', ou suivant Plolémée €*2i'. CoiinaiisanI donc dans le triangle TC G, TCGr3TCC-t“GCC = n*46'r CtG^iSo* — CTA = 9i*4', ctiTC,. on trouve T G = 0. 0,20327 ù pew près égale % £T = c (^§.195.). D’autres observations lui donnèrent le même résultat (')» * *
^ Il s'en suivait, que' le vrai mouvement des apsides autour Je T n’étaitpas unitbsme , mais qu’il avait besoin d’une correction , donnée ^ar l’anglai LC U. En etl'èt, si l'on nomme la. longitude moyenne d« la lune =A,: son anomalie moyenne = B, la longitude vraie de l’apogée = C; on a constamment B = A — C,- ou C = A — J3, dune le mouyement' de Uapogén = A — B = 'Y'rC — BCC (S- 195.). Mais suivant l’hypothèse dn
Ptolémée , que- le mouvement anomalistique est uniforme relativement au point K, D ne sera plus égal à BCC, mais B=FCC, donc le mouvement vrai de l’apogée =A — B^TTC — FCC, ci la comcction des apside»
= ('V'TC — FCC) — ('VTC — BGC) = BCC — FCC =BCF = TCG, ou = LC11 ^4-)- Get angle devient an maximum, lorsque CT es f per-
pendiculaire à AT,- c'esl-à-dice dans les octants, vu que ATC eet le doubla ‘ ' T G
de la distance de la lune aux syzygies. Alors on. a sinL£H=.— et
le O
CG = CE, donc siuLGH = --, et LCU= 12*11'; ce qui eaf parfaitemenr d'accord avec la théorie moderne.. Suivant l’tolémée , celte correefion de» apsii"s, tantôt positive tantôt négative, monte à 13*9'. Comme il n'avaif employé pour ces observations, que les octants, où la lune était en méine teins dans les apsides, ensorte que le double de la distance du soleil aux apsides de la lune était egalement 90®, l’argument de cette correction pou-
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rail Itre detix fol* la dtatanre du soleil à la lime ou k ses apsides. Pto* ymde choisit le premier; mais la théorie et tes observations modernes ont donné le résultat, que l’équation des apsides dépend de deux fois la dis* <
tance du soleil à l’apo;;éc de la lune, et que sa plus grande valeur est de la* k i3*. Plolémée a donc déterminé cette correction avec une grande précision, mais il en a donné une eépKcation qui D'eat- pas juste. U Papille la comdioti, tantôt positive tantôt négatitre, de f apogée de Pexcentrii/u* (*).
Il parait que la plupart des astronomes modernes ne s'en sent pas aperçus, puisqu’ils an parlent comme d’une découverte du 17 me siècle, due à la me» sure du diamètre de la lune (*).
J. 197. Les astronomes modernes ont trouvé, par les recherches Tes plus soignées, les deux premières inégalités de 1a lune, à très*peu pics telles ' s|\ie Ptolémée les avait déterminées; et la petite diOférence est plut&t le ré* aullat de la théorie de l'attraction > que des observations. L’équation elliptique.
OtT du «entre est, suivant les tables de M. Biirg, 6*iU'a8'', l’évectiun l'ao'io-",. 4onc la plus grande valeur des deux inégalités réunies 7*39', de i' pliia petite que suivant Ptolémée. L’équation. 6-“ lÿ! a8" donne ($. i4o- VIIL^ rexcentricilé 7 = o,o5ôoa66.
D^s les tems modernes, b mesure exacte dn diamètre de la lufle avec les micromètres, a servi k déterminer avesp une grande précision le vrai lieu et le mouvement vrai des apsides de b lune: et sa comparaison avec le mouvement moyen qui est exactement connu, a indiqué d’une ma* Bière fort simple, que 1e lieu vrai des ajisides est plus ou moins avancé que le lieu moyen, mais tout au plus de ia*i8'. Cette différence est nulle,, si le soleil est dans la ligne des apsides dC’ b Itfoe, ou s’il en est éloigné de 90"; elle est un maairnum, lorsque le soleil est éloigné des apsides d*'
40”. Or comme cela peut arriver de qualie’ manières, on a observé, que U correction est positive,, c’est-à-dire que l’apogée vrai, est plus avancé de sa* 18' «que le lieu moyen, lorsque la longitude du soleil est plus grande de 4'** OU ^0 sa.')' que telle de l'apogée de la lune,, mais, que la correction
(I) wmftrrfM «treyéî# {^a4hn. l.. k\ C, 7. Co/onn4 3.Vf la ^^7*)
V*) ^/roMomis. par
3i8 .ASTRONOMIE RATIONNELLE' e«> négalirr, qiiiind cette difTérence est de i35* ou de 3i5*. Il est aisé de voir, que c'est parfailement d'accord avec l'hypolh^se de Plolémée, suivaat laquelle les lieux vrai et moyen de l'apogée sont sur les> lignes TCc et GCF {fig- 24-) * donc moins avancé que le lieu moyen, ’
comme dans la figure, dans le dernier demi-cercle P C A, c'est-à-dire dans le second et le quatrième quadrans de ia distance du soleil à l'apogée de la lune, pareeque le mouvement de répicyrle C aur la circonférence de l'ex« centrique est le double du mouvement synodique ■çS.''; dans l’autr# demi-cercle, c'est-à-dire dans le premier et le troisième quadrans de cette distance, le lieu vrai est plus avancé que le lieu moyen. Il est aussi aisé de voir, que cet le 'correction est intimement liée avec l'évection. Il suit de ce qui précède, que l’une et l'autre dépendent de la distance du soleil à l’a* pogée de la lune, de la manière suivante. En nonraiant cette distance = c, l'apogée de la lune =: A, sa correction =: B, la correction de l'équation da centre =E, on a vu que, a étant o ou 180', B est nul et E un maximum positif; que a étant 90* ou 370*, B est nul et E un maximum négatif; que • étant 4^ ou aaS*, B est un maximum positif et E nul; qu'enfin a étant i35” ou SiS", B est un maximum négatif et E nul ($. ipS. 196.;, ainsi que le présente la table suivante, dans laquelle le maximum positif et ^gatif est désigné par -)- M et — M.
iBo"
aaS”
-iM
n ne sera pas inutile d’observer, qu'il ne faut pas confondre l’évection dans le sens de Plolémée qui la regarda comme une correction de* la plus grande équation, avec l’évection des modernes quitta regardent comme une ét|ualion particulière de la longitude, ou comme une correction générale da. l’équation du centre. Dans le premier sens, elle est un maximum chaque fois
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qne a devirat a élaat un nombre entier quelconque; malt sont
le tecouJ point de vue, elle ne peut avoir aucun eifèt. si Héquat'um du centre qu'elle est destinée à corriger, est elle-même nulle, ou si la lune est dan* les apsides: il est dune clair, que l'éveclion doit dépendre non seulement de a, mais aussi de l’anomalie. Il en sera parlé ci -après.
Les équations B et £ sont des fenctions de a, qui ont les mêmes staleurs pour a et pour 180* -(-a; d’où il suit que ce sont des fonctions de sln 2 a, pareeque sin a a = sin a f i8o” 4- o).
La plus grande valeur de B est tn^iS' ou ta* 11' ($. ipS.): d’où Ton tire (S- igS.I
’ . » X— Y •ÎB7®4<’* — sinS*
**” a ~~ X+ y lin 7°4'>’ ■+■ ùri 6-* f gj ,7 OU en nommant l’équalion du centre, 6‘so'=g, et l’évection, l'ao'^A,
sin B = , ou à peu près sin B — î
Unfg* r r •
r-' ce qui (ait voir clairement l'intime liaison qui existe entre l'évection et l'équac lion des apsides. £n elTét, pour expliquer cette dernière suivant la méthodo de Ptoiémée, par un mouvement circulaire, soit (Fig. 55.) T la terre et lo foyer ou le point excentrique de l’orbite lunaire, C ton centre, T A La position moyenne de l’apogée, «t T C l’excentricité moyenne Y=o,o55o26S. Supposons que le vrai centre de l’orbite ne soit pas en C, mais quM décrive un cercle A E B F autour de C, ensorte que l'équation B soit un inux/oiuin, lorsque le centre est en E ou F, TE, T F étant tangentes au cercle EF. Cela posé, on a B = C T E, donc sin B ~ ^ , et C E — Y. En.
gardant l’éveclion A, simplement comme une correction de Ai plus gmndt ^ équation g ou de l'excentricité Y, et en nommant la plus grande valeur de cette équation variable, 7*40'— G, on aura G'=g-f-/i, donc CE=;^ — 1 Jy* Or l'équalion du centre étant è peu près en raison de l'excenlricilé, soit T la plus grande valeur ale* l’excenUicilé mudiCée par l’évection: alors ou aura CE — ij Y — r Y X A T C — CA. Le rayon CA du cercle
que décrit le centre de l’orbite lunaire, est donc égal à la plus grande vaviation de l’excentricité ou de l’équalion du centre, ou plutôt, il est à l'exccolricilé moyeaee TC = o,o5Soa66 comme l'évectioB i*ao' est à l’équetioa
3ao ASTRONOMIE RATIONNELLE du centre 6^’io'. 11 parait qu’on n’a pa» teiijour» fait attention à ce» conclusion» qui se tirent si facilement des découverte* de Ptolémée.
$. 19S. Suivant cette hypothèse on a
CTE = B = C'l’ = 7 = 0,0500266; et
CE CA = 7sin 1 a* 18' — 0,01 17221 ~S.
Lorsque le centre de l’orbite est dsiss un autre point D, l'équation des ap-
Jjin \cn
sides ATD~B dépend de l'angle A CD, et l’on a tang ” — iy Celle équation est nulle, lorsque ACD^ro ou 180®; elle devient un maximiun, sioosACDrr — ^ — c°*77*4^^i d’où il suit ACD rr 180“ :t 77° 4'^ >
ACD=:i02®i8' donnant à B sa plu» grande valeur posûiVe, et ACD=257’4*^ sa plus grande valeur négitthv. En comparant ce résultat avec la table (§. >97.)> on voit qu’en général il faut faire ACD“aa, d’où il vient taiigBrr , et TD=y(7* + è’-|-n 7 6 co» aa) =
•e qui donne la correction de l’excentricité ~T D — 7. Celte correction est nulle, si TD~7, ou co»2a“ — ce qui donne à pen près,
«— i3a®, 0^:228®, a:::: 3 12®: elle est un riaxinium positif, lorsque D tombe en A, a étant o® ou i8o“, un maximum négatif, si D tombe en B, a étant 90® ou 270®. En faisant i = e = o,2i3; on aura sinB =
T D =: 7 . V(i -4^ 2 1 cos 2 a -f- £®) , ou à peu près T D 7 -f' ‘ ’ “)> '•
eorrection de l’excentricité, E~îco»3a, et son accroissement H— 268 asinaon 'oa qui est conforme h la table (§. i97-V
• Ayant ainsi trouvé pour une époque donnée, c'est-à-dire pour la distance a. du soleil au lieu moyen C de l’apogée de la lune, la vraie excentricité TD et la correction de Fapogée ATD; on connaît la longitude vnraie de l’apogée, TD, el'p»'" conséquent l'anomalie moyarne corrigée; d'où l’on conclura l'équation du centre corrigée, et la longitude vraie de la lune. C’est la méthode dont on se servait autrefois, mais que la longueur du caleul a fait abandonner. Comme il no s'agit que de tébuver la correction de la longitude de la lune, on n’a pas besoin de l’équation de» apsides, et l’on employé actuellement l’approximation suivante. ^
Suivant l'hypothèse elliptique simple ($. i4'‘(>))i ot> atang* fi., V, étant le» anomalies moyenne et vraie, et n — V=g l’équation du centre.
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Si ta lune eil en L {Fig. 55.), on peut supposer, sans erreur sensible, CL
égal à la <Uslai»ce moyenne, ce qui donne -- ~y, et dans le, triangle
LGT, langL=: - — -, Mais ACL est l'anoinnlic moyenne fi, d'où
il vient L rz: — donc L:=--, Si le vrai centre dp Torbite
^ 1 y co»p a
w jr^
n'est pas en C mais en D, l'angle I, "ou se change en DLT = on a
donc ^ “CLD. Mais sin CLD sin DCL, CD étant con-
«tant, et DL ue changeant que fi'il peu, parecque CD est fort petit par rapport h CL: en faisant donc— =:«, et sinCLD = CLD, on aura aCLD=:d^=:an8in DCL, dont la plus grande valcurr:an a lieu, lorsque DCL — ÿo"; ensorte que la plus grande et la plus petite valeur de l’excentricité seront, G=ÿ-f-an, et an. Or on a vu que G = o’4o' *1
HrrS’, d’où il suit an=: — ^ — = i“2o', et l’évection 3^ = 8o' sin D CL.
Mais DCL = ACL — ACD = n — a«, donc d j> =: 8o' sin (m. — ao). En . nommant C, O» 1“ longitudes moyennes de la lune et du soleil, et r\ZC-0 l'élongation tle la lune du soleil, on a aZQ— apogée C H O ~(C — h) — et (S — aa=ai) — h.. On peut donc donner à l'évection ces deux formes,
• dg ~ 8o' sin {n-^7 a'', on dg = 8o' sin (4 r) — n). (Voy. §. iq5.)
■Nous avons supposé que l'anomalie, comptée de l’apogée, est plus petite que i8o% et que par conséquent Vt d'où il suit que, le lieu moyen étant donné, ce qui est 1e cas supposé dans les tables, il faut retrancher l'cvection dg du lieu moyen de la lune, ou du lieu corrigé par l'équation elliptique du centre J on aura dimc dg — 8o'sin (n — a a) — 8o'sin(aq — h).
. Si les anomalies sont comptées du périgée , l'évection prendra le signe La dernière forme est celle qu'on a adoptée dans les tables; et sa valeur exacte, conclue des observations et de la tltéorie de l'attraction, est suivant les tables de M. Biirg, ^-j-So'aa", 5.sin(aT] — ;r)-(-35",4.sin2(ar) — n) (.').
L'évection est relTét le pins considérable de l’action du soleil sur la lune; elle est donc fondée sur des principes de physique , mais les observa- Itons ^depuis Ptolémée en ont donné une preuve empirique. L’évection n’est
(i) Voj. Xalfgs 0s//on. par Uhu^au éêi lang, da Jfrancê. ^ari. /. Tab- JUI. dttm Xvnfs
Ài
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pas la corrpciiun dp la plus grande ^qiiiitiun du cpnlie , qup piésentp la ta* bip §. .1)7 }, Pt qui dépend de a seul; mais la correction du centre en gêni‘ ral^ ou de la longitude de la liine^ quelle que soit Sun anomalie: elle dépend tlonc nére:isaiienirnt de deux aiguntpns, i) de la valeur dp rexcenlri* ciié, CP qui donne l'aigument a, a) de l'anomalie g} d'où il résulte l'argument composé g — aa. • • .
$. 199. Les tables calculées sur les romiulea précédentes de l'équation du centre et de l'éveclion, devraient satisfaire à toutes les observations , si ' celaient les seules inégalités de la lunr. Mais on ne tardait pas à apercevoir, que ce n’était pas le cas; et il était aisé de découvrir les nouvelles inégalités, parce que la plus considérable d'elles a lieu dans les aspects , où l'éveclion est nulle. Quand la ligne des apsides est dans les octants, en faisant avec Iqs s^'zygies et les quftdraturan des angles de la correction E est nulle (S- ’97-)< cl rezçpnlricilé a sa valeur moyenne: or la lune étant alors, dans les sjz^gies et quadratures, éloignée de 4^' des apsides, elle devrait avoir, dans CPS deux aspects, la même équation' du centre et ta même vitesse. Suit (■fig. ü6. la terre en T, le soleil sur la ligne T j AP, MN, EK, se* vont les lignes des apsides,- dps quadratures, et des distances moyennes, formant entre elles des angles de 4^^ ^ a- La lune étant en c! t l'anomalie est |i~a, et l'argument de l'évpction, g — ia~ — a; donc l’évection d^~— 80'sin au Dans le dernier quartier M, g est i8o“+PTM=:i8o'’-i-da, ^ — i8o’+o,
— 8o'iina; dans le premier quartier N, on a ^ir9o'’+«, g.— 10^90® — a, 3£’.:=-f-8o'cosa; enfin dans l'opposition f, g est i8o®-|-o, g — aa=i8o® — a, 3g- =4- 80' sina 80' cos a. L'évection est dune la même, aux signes près,
dans tous ces quatre points.
Cependant Tyclio, ù qui l’on doit cette découverte, remarqua que la vitesse de la lune était sensiblenent plus grande en qu'en M; qu’elle continuait de 'cf jusqu'à E, ensorte que le lieu calculé de la lune était le plus avancé à égales distances de et N en £; et qüe celte diirérence montait à 3-j' 4"* Ayant observé la luue en différena points de son orbite , il aper^-ut que crtte correction ne dépendait pas de la position drs apsides, mais seulement de l'élbngalion de la lune du soleil n> It^le était un maximum po-
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lidf dans les octants E, F, qui Tiennent immédiatement apris les sjrzygies,
>1 étant 4^' cl i8o°-|-45‘’; un maximum négatif dans les octants A, P, qui précédent les syzygies, n étant 36o“ — 4^* *1 — 4^*, elle était nulle dans
les syzygies et quadratures, où n est o, i8o’, 90% ou 170“; et c’est par celte , raison qu’elle avait été inconnue aux anciens qui n’observaient que les syzygies ou les quadratures. Ainsi donc que Ptolémée avait découvert l’évectioa par le moyen des quadratures, Tyclio, en observant les octants, découvrit celle nouvelle inégalité qu’il appela la f 'arialion: Mayer lui a trouvé la même valeur de 37' 4".
Il suit de ce qui précède, que la variation peut être exprimée par 4* 37' 4'**>D Elle est, ainsi que l'évection et toutes les équations dont il sera parlé ci après, l'ell'èt de raltraclion du soleil, et suivant les tables de M. Biirg,
rr — a' a", i .sin ■») -)- 35'4'^^7•»in 3-»in 3»i -f-7", 3.sin 4»l.
Celle expression devient un maximum, lorsque t| rr i3S° et t) =: aaS'’, lavoir 37' 6^, comme Tycho l'avait trouvée. La variation est renfermée dans le JTable XXXJF de M. Bürg.
$. aoo. Après avoir corrigé le lieu de la lune par les trois équations précédentes, les astronomes devaient être étonnés d’apercevoir, que le calcul était bien d’accord avec les observations à la fin de Juin et de Décembre , mais non pas dans les autres saisons, principalement vers les équinoxes. 1 Tycho s'en aperçut, mais ni lui ni Kepler n’eu ont déterminé la grandeur: ces astronomes pensaient, que c’était une équation du tems, particulière* à la lune. C'est aussi sous cette forme, que Horrockes l’inséra dans ses tables, en déterminant sa valeur, telle qu’elle a été trouvée par observation et par la théorie de l’attraction, savoir de 11' 16".
14 première remarque qu’on dut faire, -c’est que cette inégalité, qui se règle sur les saisons, et qui a pour péiiude l'année sulaue, ne üépeod pas de VurOile de la lune, mais de celle de la terre, et spécialement de l’anomalie du Soleil: .Kepler qui s’en douta, lui donua le nom de l’équation annuelle qu’elle a conscivé. La seconde remarque fut quten hiver, où le mouvement du soleil T est ie plus rapide, la lune éUit retaruée, ou moins avancée dans son orbite.
3»4 ASTRONOMIE RATIONNELLE au lieu qu'elle était plut avancée , et son mouvement plus rapide, en été où celui du soleil est le plus lent: d'où il suit que l'équation annuelle doit avoir le même argument que l'équation du centre du soleil, mais avOc le signe opposé. Depuis que Newton eut prouvé, que l'action du soleil est la source de toutes les inégalités do la lune, il était naturel de présumer, que cette action de vuit être plus et moins grande selon la distance du soleil, d'on >1 devait ré-' euller une nouvelle équation, dépendant de l’anomalie du soleil, ou l’équation annuelle de la lune. En nommant a l’anomalie moyenne du soleil, comptée du périgée, l'équation annuelle est suivant M. Bürg (7'aê. /7/.)“— 1 1' 1 1", 8 -sin a — -6".sinaa: elle est donc nulle, quand le soleil est dans les apsides; elle est un maximum positif ou négalif, :=ri'ia", lorsque a — ou u = 88‘’58''3".
L'équation ellipTique du soleil étant =-|- i iS'aa" .sina-j-cel. (S- ■39.),. te soleil approche ou s'éloigne de la lune, c’est-à-dire les sysygies arrivent plutôt ou plus fard qne les syzygies moyennes, de l’angle (i lyaa''-!-! i'i»")sino,. ce qui l'ail iu6'd4", lorsque a est 90’ ou 370’’, au commencement du prinlemt
et de l'automne. Les anciens qui. ue se, doutaient pas du terme ii'ia"sina,.
particulier à la lune, atlribiièrenl cette accélération ou retardation au soleil seul : il était donc naturel, qu’ils trouvèrent l’équation du centre du soleil ti'op grande ($. 89.), pareeque leurs observations des sysygies la donnaient confondue avec l'équation annuelle. Par une raison semblable ils trouvèrent. L'équation du centre de la lune trop petite ($. 19^-)-
$. aoi. Les quatre équations précédentes, les seules que les observations aient fait connaître , sont appelées les quatre grandes inégalités de la lune. La première, Vegiialiun du centre, provient uniquemeul du mouvement itlipliquo de la lune suivant les lois de Kepler, ainsi que celle des planètes; sou argument est l'anomalie moyenne g., sa plus grande valeur fi* 18' a8",. sa période est le mois anoinalisllque.-
La seconde, ïevecUon est, ainsi que toutes les suivantes, l’efiêl des per- Uirbalions causées par le soleil. Sa plus grande valeur est i*ao'3o", soir
argument ai) ti — h — Les mouvemens diurnes , synodiquo et ano>
lualistiquc , étant 1) la* n' a6'', 7 (§. 188.) et g. •'3* 3' 54” (S- 194-/1 I* nouvcuicnt diunie.de l'éveclion ai) — est ii*i8'5y',4i e»t è 3Co*,
comme 1 jour est à 31j.19h.a6m.a4*. période de l'évcction.
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La troUième inégalilil, la :<an'alioii, a pour argument ce qu’on appelle }l(ige Je lu lune, if. Elle dépend dca phaaes Je la lune, sa période est le mois synoJique, et sa plus grande valeur 3"f 6".
La quatrième, ou Véi/ua/ion annuelk, a pour argument l'anomalie moyenne du soleil ai sa période est l'année anomallatiqiie et sa plus grande
valeur ii'ia".
Une période, composée des quatre précédentes, étant un multiple de ubacune d'elles, serait celle des quatre grandes équations, au bout de laquelle toutes les quatre inégalités, l’élanl compensées mutuellement , vont commen- ■cp dërecbef, ensorle que pendant cette période, on- peut regarder le résuh lat des quatre inégalités comme une seule. Mais une pareille période, pour être exacte, devrait être d'uuc longueur excessive, et n'aurait aucune utilité'. 6n- peut cependant se servir d’une pareille période, pour vérifier la tbeorie d'une ou de deux inégalités par le» observations-, telle serait la période Caldaû/ue ■P9.), pour vérifier à la fois la première et la troisième inégalilé.
' ' 5, ao2, La grandeuc et la- période des quatre inégalités piécédentes^
sont trop sensibles, pour pouvoic échapper aux astronomes. On les découvrit naturellement là où elles parvenaient à leur ntaximum^ ce qui fit connaître en même tems leur période ou leur, argument , èt' leur plus grande valeur ou le coefficient conatant de la formule, par laquelle elles sont exprimées. Mais il lâllaii des tatuiiuemenst et des- liypolhèse» vérifiées par les observations, pour décider, si- elles étaient proportionnelle» au sinus, à la tangente, ou à telle autre fonction de l'urgumeut; enfin l'astronomie physique è fait connoitre.ces fonctions a priori. Comme les- argumens de» trois dernières inégalités, qui sont composés de l’anomalie du soleil et de l'élongation de la lune du soleil, font voir que toutes ces- curreclions sont dues au soleil; cela donua lieu à la découverte de la théorie physique des- perturbation» de la lune gar l’action du soleil. A l’aide des quatre inégalités précédentes on était parvenu è salisiàire aux observation* à peu de minute» près: le» inégalité» qni étaient encore inconnue», ne pouvaient donc être que de 1' ou a'; elle» étaient donc insensibles pour Ploléir.ée , qui ne pouvait répondre de tes observations qu’à to' prè». Mais les méthode* d'observer, étant postées à. une grande
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pcrfecticn d<ins U'5 traips modernes, une errenr de quelques minutes était trop considérable. Il fallut donc chercher de nouvelles inégalités de la lune, produites par l'artion du soleil ; et la ^decouverte de ces petites corrections était longtems l'occupation principale des plus grands astronomes. On ne pouvait résoudre le problème à faide des observations seules qui, h la vérité, indiquaient l'csistence de corrections encore inconnues, mais qui ne répandaient pas ' beaucoup de lumière sur leur nature. Ces correclicns sont composées d'un grand nombre d'équations indépendantes, dont les périodes sont si diOérenles les unes des autres, que tous les estais, de découvrir l'ordre ou la loi qu'elles suivaient, étaient inutiles. D'ailleurs leur somme ne montait qu'à peu de minutes; et comme les erreurs des observations, alfeclées par la parallaxe et le diamètre de la lune, ainsi que par plusieurs autres élémens, inconnus ou dépendant de ces 'corrections mêmes, pouvaient se monter à plus de i', il était impossible qu'on parvint par le seul mo^en des observations, à décomposer l'ensemble de ces corrections en ses parfiei, qui étaient peut-être moins coosidérables que les erreurs d’observation. On eut donc recours à la théori'e physique, ce qui fit naître la partie la plus difficile et la plus pénible de Testronomie, la construction de tables «xacles de la lune sur des principes de physique. Newton avait frayé le chemin, il s’étaitmème occupé du calcul de* inégalités de la lune, et plusieurs astronomes ont calculé sur ses formules dee tables lunaires, qui étaient cependant loin d'être exactes. La théorie de la lune était donc encore un objet digne des soins des plus grands géomètres, tels que Dalcmbert, Clairaul, Euler, etc. L’an i^5J L. Euler publia sa première 7'Aeorûs motuum lunae, et T. Mayer corrigea les tables données par Enter, en les comparant aux observations, ce qui lui fit découvrir plusieurs nouvelles équations; mais ni les tables de Mayer, ni les formules d’Euler, n'étaient entièrement satisfaisantes. En 177a L. Euler publia sa nouvelle 7/ieoria motu» lunae, dans laquelle il avait employé un procédé tout-à-fait 'diiTérenl qui lui avait fait trouver quelques nouvelles équations. Peu de tems auparavant les dernières tables de Mayer avaient paru, qui étant fondées tant sur la théorie d’Euler que sur la Comparaison de xoo observations, donnent le lieu de la lune avec beaucoup do précision. L’an 1799 parut enfin la Mècamque dUste par
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P. S. Laplact, ouvrage qui lâit une ites époques les plus brillantes dans rhisloire de l'astronomie et île la culture de l'esprit humain. Le livre Vil. du tome III. de cet ouvrage est consacré à la théorie de la lune: il renferme un grand uomlire de nouvelles inégalités, dérivées de la théorie de l'attraction, et constatées par les observations, (jui l'ont la base des dernières tables lunaires de M M. Biirg •t Burckhardt. Cest à ces recherches, aussi ingénieuses que pénibles, qu’àn doit la grande précision' avec laquelle on connaît actuellemenl le mouvement de la lune, et le grand avantage qu'en tire la navigation et la géographie.
ao3. Pour simplifier les équations de la lune , Mayer réunit dans une seule table, toutes celles qui pouvaient être mises sous le même argument; et par là il réduisit les nouvelles inégalités au nombre de <£r. Il faut les regarder ici comme empiriques; mais pour expliquer la consiruclion et l’usage des tables, il est nécessaire de donner un aperçu général de toutes lea inégalités de la lune.
Comme elles proviennent de raciton du soleil, elles anraient lieu, ‘quand même lea orbitea du toleil et d^ la lune seraient circulaires; et dans ce cas, elles dépendraient uniquement du rapport constant entre lea diamètres des deux orbites. Mais puisque cea orbites sont elliptiques, la valeur moyenne de ces inégalités, qui sera toujoura déterminée par le rapport précédent, éprouvera de pelitea variations que j’appellerai corrections, et qui dépendent des cUangemens des distances du soleil et de la lune: car il est visible, que l’action du soleil doit être plus ou moins forte, à mesure qu'il approche ou qu’il s'éloigne de la lune. Ainsi, ces corrections dépendant de l’anomalie du «koleil et de la lune, leurs argumens seront ces mêmes anomalies, combinées avec les argumens des équations de dill'érentes manières: la plus grande d'elles est Vévrch'on. _ •
liéqualion des apsides a été réunie par les astronomes modernes à l'évection ($. 19H.) qui a le même argument; mais sa eorreefion , dépendant de l’anomalie du soleil, demande une labié particulière. Ce mouvement des apsides n’inllue que médiatemeni sur la longitude de la lune, en changeant son anomalie, et par conséquent l'équation du centre. Comme l'anomalie de la loue est un des principaux argumens, qui entre presque dans foutes les équs-
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lions, il faut commencer par corriger l’anomalie ; celte correction monte à 9a' 17'', 5 ce qui produit un changement de l'équation du centre, ou de la, longilude, de tout au plus. Une correction tout-ii-fait semblable, dépendant de l'anomalie du soleil, est appliquée à la ligne des noeuds. Voici l’airangcment des tables de M. Biirg, qui regardent la longitude.
Appelons
la longitude Traie du soleil =0, son anomalie moyenne —Of la longitude moyenne de la lune =C, son anomalie moyenne, comptée du périgée la longitude moyenne do noeud ascendont = (2, son supplément = 36o’ — ÎJ ~ N, . •
l'élongotion de la lune du soleil, c' — O Le commencement se fait {)sr Véquation aimuelie, dont l'argument est a elle a besoin d’une correction, suivant les différentes distances de la lune A la terre, qui dépend par conséquent de A et de <1; son argument est A — o {Toi. — La varialion , ayant pour argument E (T’ai. XXXJy.), exige'
des corrections qui dépendent de <1 et de A: leurs argumens seront donc cumposés de ’E 00 bE, <1 et A. — Uéveotlon (Tab. XJl.) est également sujette à des corrections qui dépendent de a et A, outre l'argument de l’évectioii aE — A, dont il résulte des argumens de la même forme que ceux de la Tariation. — En général on verra aisément, que les perlurbalioDS do mouvement de la lune autour de la terre, produites par le soleil, doivent nécessairement dépendre, de sa situation relativement au (>oint que la lune occupe dans son orbite, donc i) de E, 2) de la différence de ses distance# à la lune et. A la terre, ou ce qui revient au même, des distances de la terre A la lune et au soleil, donc de A et a; d’où U résulte, que .presque tous les argumens sont composés de £, A, et ■a. Toutes ces corrections sont renfermées dans les Tables Vlll, IX, X, XI, XIII - XXII. XXVI. XXVII. XXVIII. Comme l’action du soleil doit nécessairement changer, » mesure ^ qu'il s'écarte du plan de l’orbite lunaire, il en résulte des équations qui dépendent des distances du soleil et de la lune au noeud,. ayant par conséquent des argumens, composés de £2 ou N, O e* C (Tab. XXllL XXIF-)-, l’argu-
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ment C 4" N donne aussi la rcJuclion à Péitlplique (Tub. XY.Y/'V.). Cei équations, .ainsi que toutes les autres, ont besoin de corrections, h cause de l’ellipiicilé de l'orbe lunaire, qui, par conséquent, dépcndiotil de A, ensorte que leurs argumens seront composés de N, Ot C, et A (Tub. XXIX, A'.V.V.
A'A'A'é'.). — L’équation de l'ellipse ou du centre est renferaiée dans U
Tab. xx\i/r.
* Cela fait en tout 38 équations de longitude, dans le calcul desquelles il faut tenir compte de la correction des iiiDuvemens des apsides et des noeuds, non pour corriger immédiatement la longitude de la lune, mais pour corriger ses aigumens: les 7’ables XXXI. XXXII. renfermant ces corrections.
$. 304. On pourrait construire toutes les tables sur les argumens moyens , a. A, E, etc. Mais' comme alors elles seraient encore plus compliquées, on les a partagées en plusieurs sections,, ensurle que dans chaqug section on emploie le argumens, corrigés par les tables des sections précédentes. En désignant donc par C', C", C'", C'", A', A", N', les valeurs de C, A, N, cor- . rigées par les sections successives, toutes les équations de la lune en longitude sont renfermées dans les formules suivantes, les cliilfres romains indiquant les tables de \1. Bürg, qui présentent chaque équation. Dans l'édition de CCS tables, publiée par le Bureau dos longitudes de France, on a rendu addilives toutes les équations qui, par leur nature, sont tantôt positives tantôt négatives: pour cet etTôt on a augmenté chaque équation d'une constante en nombres ronds, qui doit être au moins égale à sa plus grande valeur négative. D'après cet arrangement on n'a qu'à faire des additions, et à retrancher au bout du compte, la somme de toutes ces constant^; mais pour épargner même cette sublraclion, on l’a arrangé de Tiianière que cette somme fait précisément ;i6a''. ‘ • . •
La première correction de la longitude C, renfermée dans les Tables
VII — XXX, est •
Al
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■ (i i' 1 1".8 .sin O 6".sin au) (Vil ' i",5 (E -J" “) (VIII)
+ '4".9"''» (i^ — <»)+ a",6.sin a(E — o))(IX)
— (a ',6 .sin {fe -f- a) 4^',6 .sin a (E -j- u ) ^X)
— (ai",4.sin (E — A) -H 5b",6.sin a(E — A)) .XI)
-f- (i* ao'ag", 5 .»in (a E — A) J5",4- sin a (lE — A)) (XII)
— 57",H.iin(aE-HA')(XIlI) — a", i .sin (aE — 3 A^ (XIV)
g",3 .sin (A — «) (XV) + 53", 9 .sin (a E -f- a) (XVI
+ 76 5 .sin (a E — a) (XVIlJ + 1", 1 .sin (E — A a) (XVIII)
I + I /4", 6 . sin (a E — A 4- e) (XIX) 4 47'',6. sin (a E — A — a) (XX) a",a.sin(aÜ4A4-a) (XXI) 4- i", J.sin (aE + A — a) (XXII)
— 6', 8. sin N (XXIII) — 6a", 5 .sin a (O 4- N (XXIV) ~6",4.sina(C-i-N — A) (XXV) — 10", 6. sin (4E — A)(XXVI)
4 i", I . iin (4 E — 3 A) (XXVII) — , a . sin (a A — a E — n) (XXVIII)
6',9.sin(aE-A— aC-aK)(XXlX) — 8",8.siu(aE4-A-aC— aN)(XXX).
Les argumens qui se rapporicnt au soleil, O o, doivent être tirés des tables solaires; les argumens C) A, N, sont calculés à l'aide des tables lunaires (7lid. 1 — /T.), et cela suBît pour former le reste.
Après avoir trouvé la première correction P, en réunissant les a4 équations précédentes, on formera la longitude corrigée une première fois, C'=C-f P. qui servira è forn^pr les argumens. suivans. Mais avant de calculer l'équation du centre, il iaut corriger son argument, l’anomalie A qui est plus grande que la mojenne, non-seulement de P, mais encore de la correction, due au mouvement des apsides ($. adS.): elle est p — — aa' 17", 3. sin a — ii".sin3a (XXXI). La correction du noeud, ou de son supplément N, est y ~ -P 9'. sin a 4 4''. sin a» (XXXII). Cela donne les. valeurs, corrigées de A et N, savoir A'= A 4 N’ — N"}”?- L'anomalje A' donne
{Tub. XXXJJJ.) Vif/ualion du centn,
ser-f-6®i8'ia",a.8in A'+ia'j6'',4*'naA437",3.sin3A'-M'',g.sin4A''+o",i .sin 5 A', avec laquelle on forme la longitude corrigée une «econde fois, C"=:C’-{-ft', et l'élongation corrigée, E'=rc“ — O- Cela donne (7’oé. XXXJf^.)^^ vuriution (?=— a'a",i.sinE'435'4i",7.sinaE'43",3.sin3E'47",3,siu4E',
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fl Ja longiiiulo corrigée uae troisième fois, arec laquelle
oa trouve l'équation
r = — i'4",4.siu(aC"'4-ïN'.-A')(XXXV), et c"'=C"'+r.
Cet argument donnera la rvduclion à l’vc/iplt^uc [Tab. XXXf 'I.),
R = — 6-46 ", 8 . sin •» (C + NO -4- *", > • »in 4 N’O, d’où l’on tire enfin la longitude vraie sur Pécliptique, C”— R, qu’il faut corriger par la nutation, ainsi que cela se fuit relativement au soleiî. La réduction R se trouve dans la Tab. fondue arec une pertur-
bation dtf même argument C -f- N (§. ao3.).
En appliquant l’ensemble de ces équations, avec le signe opposé, à une longitude observée, on aura une longitude moyenne qui peut servir d'i‘poqae. Celle des tables de M. Bürg est, pouY le commencement de l’an i8oi à Paris, 3*ii*J6'.to",6.
, Il<n’y-a pas de doute qu'outre ces inégalités,’ dues b l’action dn soleil, la lui^ n’éprouve aussi des perturbations en vertu de l’attraction des planètes: mats leurs masses, étant beaucoup moindres que celle du soleifÿ ne peuvent produire qn’une inégalité de i"ou a". Cependant M. Burckhardt, dans ses tables de la lune, publiées par le bureau des longitudes en i8ia,
a tenu compte de l’actio.n. des deux planètes Jupiter, et Vénus, dont l’une
est la plus grande, l’autre la plus proche de la terre, et il a trouvé ces équations
— I . sin ( S — 5 ) -j- o",4 . sin a ( $ — S ),
■ -j- o",8 . sin ( 5 — 0.) — o",a.sina($ — ü).
Les mêmes tables donnent l'équation
Pz— I o'Ô9'',3.si n a -7", 1 .sin aa +i J",^ . sin (E+a) + a",3.sin (E— o'^ +7",3.sin a (E-o) — a",3.sin^E-t^)— 4", J.sin a (E + A) — a3",5 .sin ;^E— A)— 57",y .sin a(E — A)
+ 8o'a5", 5 . sin (aE-A) +35", 5 sin a ^aE-A)— 67'', 7. sin ( /E+A) -o", g-si n {aE— 3A) + ;09",4.sin(A-«‘;— i7'',7.sin^aE+a;+i47'',3.sin(aE-o)— i«",4sin(aE-A+a) + 1 90", 3 . sin (a E — A — a) + a", i .sin(aE + A— a)-7".sinN — ,69", a. sin a (Q + N) ^ +7'’,4-»ina(C + N— A) — ia",a.siB(4E-A)+i",i.sin (4E-3Ai-4',6’-»imaA-aE-«) + 6",6 .simaE-A — a C —a N)— 10". sin (aE+ A — a C - 2 N; j puis les équations
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— 83", 8 . sin (ac 4- — A) — 70", 6 . sin (A a) — o",3.sin a(A-|-a)
4-6",7.sin(aE— A — aa)4-a",8.sin(iA+a — sE)— i",8.sln(aN + aO+a)
— o", 9. sin (aE-A+3n)-i-o", 8 jln (aA-a) -o'', 7.sin (A+aa) +0", 7.sin (A-20)} réquation tlu centre
4-6* 8' 12", 4. sin A' 4- ia'57",i . sin a A'+ 37", a .sin 3 A' 4- 1", 8. sin 4 A',
la Tarialion 2'a",7.sinE'4'35'38",6.sin aE'-|-a", g.sin 3E'4“9^’i ï-sin4E', et 1a, réduction à l'écliptique r: *— 6' 5a"^a . sin 2 (C 4" ^0-
CHAPITRE* V
Noeuds et inclinaison de l’oibite de la lune.
• §. ao5. P uisqiie la lerrre est constamment dans les plans de lecliplu|ue ol de l’orbite lunaire, la position de ces deux plans peut être déterminée par des observations fort simples; et une seule révolution de la lune sullirail pour cet etTèl, si ce satellite sc mouvait rigoureusement dans un même plan. Les observations de la dalitude de la lune pendant une révolution entière, donnent les inslans où sa latitude est nulle, et où elle est vn maximum: le premier instant donne le lieu des noeuds, le second donne l'inclinaison de l'orbite, que Ptdlémée avait déjà détern^née avec beaucoup de précision, en la supposant de 5°. Le mouvement rmograde des noeud» est si rapide, qu’on l’aperçoit aisément après une ou deux révolutions. Les pointa où la lune traverse l'ccliplique, sa latitude étant nulle, ont réculé dans une révolution d’un degré et demi, et au bout de at mois d’un signe entier, ensorto que les noeuds font une révolution en s8 ans et demi. Les occultations des étoiles indiquent ce mouvement d’une manière encore plus sensible. Régulus, une étoile de la prcinicre grandeur, est souvent éclipsé par la lune; ce qui prouve que la lune est alors très-près de son noeud, pareeque la latitude de l'étoile n’est que de ay^ou a8'. On verra que, dan.s chaque nu>is suivant, la lune s'est élevée davantage vers le nord, et qu’au kout de 4 à Sans, elle passe par dessus Régulus à une distance de^'’, étant par conséquent éloignée du noeud ascendant de po*, dans le. même endroit où elle avait été dans le noeud quatre ans plutôt. Au bout de neuf ans elle éclipse encore Régulus, en descendant vers le sud; après i4ans elle passe par dessous l'étoile, à une distance de 5°; et au bout do tb^ao* eUc i'éclipso.
ccnime la première fois: les noeuds sont revenus îi la int'ine posilioa, ils ont fait une révolution en i8?ans. Le» étii()se5 donnent le même résultat: leur grandeur dépendant de la latitude de la lune, elles seraient constamment d^ même nature dans la même région du ciel, si les noeuds étaient immobiles; mais cela change d'une année & l'autre, et ce n’est qu^près i8 ans, que les éclipses reviennent suivant le même ordre.
La période Caldaïque ij. n'csl pas assés exacte, pour détermi-
ner le mouvement des nueuds; mais celle de 44' a"»> imaginée par Hipparque, donne le mois draconitique à quelques second^ près. Ptolémée (') détermina le mouvement des noeuds par le moyen de deux éclipses de lune, fort éloignées l'une de l'autre, qui avaient eu lieu auprès du même noeud, au même bord de la lune, à la meme distance ou anumalie, et qui avaient été de même grandeur: d'où il suivait, que la lune avait eu 1a même situation relativement aux noeuds et aux apsides, et que par conséquent elle avait fait un nombre entier de révolutions'moyennea par rapport aux noeuds.
Si lea deux anomalies ne sont pas égales , il iàut convertir le lieu vrai ^
la lune eiv lieu moyen, ù l’aide de l'équation du centre, pour trouver la révolution moynmS^ I.es. deux éclipses , dont se servit Ptolémée , étaient éloignées l’une de l’autre de 334608 j. si h. 5o m., leur grandeur était de a doigts au bord austral, et près du noeud descendant: la lalilude était donc boréale, les éclipses étaient arrivées avant le noeud, el la lune avait fait 8354 révolutions draconitiqueS’. L’anomalie était dans la première éclipse iob*ig', dans la seconde 3Ùl*i3'; dans la première la longitude moyenne était par conséquent plus graiulk que la vraie de 5°, dan? la seconde elle était plus petite de 4^^'^'i ensurte que la lune avait décrit, par son moyen mouvement, cercles moins y* 53': d’où l’on lire le moyen mouvement
diurne par rapport aux noeuds = 1^" i3' 45", 66378, et le mois draconitique ”37). ^5 h. 5 m, 36 s, précisément comme Hipparque l’avait Uiquvé par le • moyen de sa p^iode.
Ptolémée délcrniina le lieu ou Yipbque des noeuds, au moyen de deux éclipses^ où le bord austral île la lune était éclipsé de 3 doigts, auprès dee
(17 Lit. jy. C»f. y.
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aoeodt oppo«ds, la lune étant à la inrme iliilance de ta terre, la première était arrivée après le noeud ascendant, la teconile avant le noeud descendant: rinlervullc était de 318 annéea égyptiennes dop j. a3 h. 5 m. durant lequel le moyen mouvement draconüique est 160* 4'. Dans lu première éclipse, ranomalte était ia'?4'> I* seconde 3°44'i longitude mo'yenne élait
donc plus grande que la longitude vraie de 09' et de i3'. Soit donc {Fig, 5-j.) n C {3 1“ moitié boréale de^ l'orbite lunaire, A, B, les lieux vrais de In lune dans les deux éc^pses, et supposons que, dans Vintervalle, les noeuds aient reculé en N et n, do sorte que N Cn~i8o% et Q A — R n, pareeque. les deux éclipses avaient été de même grandeur,'' et par conséquent égale* ment distantes des noeuds. En faisant A D 5p', D £ =: i3', D, E, sont les lieux moyens de la lune , donc le moyen mouvement draconilique NK— OD=NS3 -l-DE=:i6o*4', et Q D -f E// = i8o* - (N Q -f- DE) = >9* 56'. Cela donne Q A B/i ~ 19* 56'— 7- 69' -J- id* =1 19* lo', dont la moi* tié est Q A B/i ~g* 35'. En nommant donc M la lungitudè moyenne de la lune dans le milieu de la preiTiiëre éclipse, on a pour la même époque,
^ la longitude du noeud ascendant = M — QD = M— (nA AD) = M— io»34'.
On a va ($. 177. (p) (g)), que deux longitudes et latitudes observées, L, L', et X, X', suUisent pour trouver la longitude du noeud et l’inclinaison,
J et i. Le résultat est plus exact, si les observations sont STites peu avant et après le même noeud. alors l’une des latitudes, X, est négative, et l’un aura
I \ . . «anüX'
(7)....lang. = ;^;^-.
En faisant ces observations dans plusieurs passages de la lune par le noeud, on trouvera le mouvement des noeuds et la variation de l’inclinaison. Sbi-
vant les tables de M. BUrg, le mouvement des noeuds en 365 jours est — ~ '9* '9”4^'^i26j donc en dCôaS jours = — 696.1100"= — 5“^ i34* i'i'4o’^ Tclalivement aux points équinoxiaux, et le mouvement sidéral en 36535 jours =■ — 5*r35*35' 10"= — 696811a": d’où l'om conclura
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la dur<l« d'une révolution des noeuds relalivenicut aux points équinoxiaux I j''97i009r)9i4 jours — 6798 j. 4 h. 17 m. 4I, sSiGaSS^ s. lu dut ce d’une révolution sidérale des noeuds ==
<>791, ?gi i498ad9>i4 jours =: 679I j. 6 h. 69 m. i5, 34479^2170 s.
T,e mouvement périodique de la lune en 36ja5 jouis étant 1 336*^ 307* 51*4 •
(ÿ. 188.), le mouvement relativement aux noeuds sera =i34'a'8a'’4'a3'\5( d’où l'on lire ,
la durée d’un mois draiomtique 27,212217681667 jours 27 j, 5 h. 5 im 35, 60769603 s. ■ re qui ne ditlëre que de o, 4 s. du résultat que Ptolémée a trouvé.
Ce mouvement rétrograde des noeuds étant, ainsi que toutes les perturbations de la lune, l'cffèt de l'attraclion du soleil, il a besoin d'une correction qui dépend de Panomalie du soleil, ctqui aété donnée.plus haut ($. 2o4 )<
Au moyen de l'époque et du mouvement moyen des noeuds
(S- 2o5.\ on pouvait calculer, pour une époque donnée, le lieu des noeuds et des limiles^, où la latitude est égaie à ^inclinaison; mais l'ycho aperçut déjà, que ,1e mouvement des noeuds et l'inclinaison avaient une inégalité qui ' dépendait de rélungalion E de la lune, et qui par conséquent, ainsi que la variation, n'avait pu être connue des anciens qui n'obsenèrent que les éclipses. Celte découverte s'est confirmée depuis le tems de Tycho. (^uand les noeuds sont dans les quadratures, les limites dans les syzygies, l’inclioaisou est 5*, comme Ptolémée l'avait trouvée; mais si Igs noeuds soi^t dans les syzygies, l’inclinaison est n:5“i7'34''; elle a une valeur mitoyenne “5*8'47", hirsque les noeuds et les limites coinriJent avec les octants. La ligne des noeuds a, dans les syzygies et les quadratures ,. sa position moyenne, ^
couTormémeut à lu théorie précédente; mais elle s'en écarte dans les autres aspects, et la plus grande ditrérence de i* a lieu dans les octants. Tycho e.vpliqtia ces deux inégalités par une hypothèse extrêmement simple, qu'on a trouvée centonne à la théorie et aux observations. Soit (Jig. 58.) E le pôle de l’éiliplique , C le centre, autour duquel vrai pôle de l’orbite lunaire décrit le pclil cercle F B A, dans un demi-mois synodique, Suivant celte l«i. (Itiaiid la Itiuc est éb conjonction avec le soleil, le pôle de l’br-
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kite est dans le poinl F le plus proche de E; mais félongation de la lune du soleil dtant = E, le pôle sera en fi, F C B élant :z: sE. Conséquemment le pôle est dans le premier et le troisième octant en G , dans* la première et la dernière quadrature en A , dans le «econd et le quatrième octant en H, et dans les syzygies en F. •L’inclinaison moyenne est donc EC=:EG~ EU=5"8'47*'— *( la plus petite EF^zS®, -Ct la plus grande E.\— 5®i7'34'^, donc le diamètre AF ^ 17' 34", CF C A~8'47"=o, ou siflvant M. Biirg, ■»:=5* 8'46", fl = 8' 48", 4î ■et la yraie inclinaison est EB, l’élongation élant • £— JECB. Un ^and cercle, perpendiculaire -è £C, comme G CIL, doit passer par les noeuds de l’orbite, Q,'0, qui sont les pôles- du grand cercle £C: en conséquence, le pôle étant avancé de F en B, BEQ sera un angle droit, donc le Q est avancé vers £C de l’angle BEC qui est la correctiott des noeuds, comme il est celle du pôle B. On trouvera la plus* grande valeur de celte correction, CEU, en tirant le grand cercle EH od EG, tangent au petit cercle GH: alors on aura ain G E G , donc CEG“
i®38'ia". Cette correction des noeuds et de l’inclinaison n'est, pas dans les. 'tables immédiatement, mais on y trouve l'elTSt qu'elle a sur la latitude de la lune, on une équation de latitude, dont il sera parlé dans le $. suivant.
• §. ac»7. Si îî L J3 est l’ordre des signes, et L le lieu de la luné non
corrigé, ^CL=a sera l’argument_, de latitude, ou la distance de la lune an noeud Q, comptée sur l’drbite, et ECL = po’ — a. En l'aisant ECB=aE, le vrai pôle de l’orbite sera en B, d'où la l^une doit constamment être distante de 90®. Par la correction dont il s'agit ici, la lune sera transportée en l, B/ et LC étant 90®? ayant donc mené CD perpendiculairement à BL, LD sçra égale è LC, el^DBrrl,/. Mais on a LCBz^go®' — a-f-aE, d’où il suit DCB ~LCB — go®=:2E — a, et BD ou L/ = asin(aE — «). En joignant fi L, E 1, en abaissant sur EL la perpendiculaire /X, et ei\ nommant p la latitude de la lune, on aura EL:=90® — p, cl EL — E/ ou LX—-}-dp sera la correction de 1a latitude. Or on a dans le triangle ECL, tang ELC= rrrr = CO* “ ’) ^ très-peu près ELB=ELC,
«oll-CiinCL — coiCLeo»ECI, -o > i r >
pareeque ta diirércnce B LC ne monte jamais au de)è de 8' A8": on aura donc
dans le petit triangle L/X, L*X — L/cos£LC=: ou è peu^rès
“ y (i + CO»» a Ig* » 1 ‘
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LX=rdp = -4-*^^ 4 • *'® (*E — “)•
Celle correclioa est l'équalioa IL de latitude dans la Tab. XXXVTH. de M. Bürg. , •
On peut (rourer le même résultat d’une inamëre plus simple. La figure as. suppose, que l’ordre des signes est autour' du pôle C de l’orbile FBA, donc autour du pôle E *de l'écliptique QLtJA euBC^ ensorte qee ■ le pôle de f<Abite C, el par conséquent aussi le» noeuds' ont reculé de l’angle CE B, donc C£B= — dQ. Mois a~C — Q,, d'où Pou tire , (i)....da= — dO=: CEB. '
D'aHleurs, CE^», et BE='>'r sont les Inclinaisons moyenne et apparente, d’où il suit
BE — CE
Connaissant dans le triangle CE B, CEr=», CB=:a, BCE = nE, ob aurs
(3) . .. . . cos B £ = cos a côsG E 4- CE cos >£,
(4)....tangCEB=r V|^
»inv — lit a eus FC08 » &
Or a étant moindre que g', on pgut faire sina=tgo = a, et ceia:r:i, ce* qui donne
(3)...^. cos BE = cosCE4-u*in «cosaE; (4) .•••Ig CEB=:
a lin I E
MU V — a cui V cui s £ *
OU à peu prés, CEB— er qui ,étant substitué, en (i), donner»
a linsD
sm yfi
liais on s CCS B E — cos CE = a sit) . sin — =(CE— BE) sin C E
à très-peu près: en substituant cela dans l'équation <3), on aura '
(CE — B £) sin * :r: a sin « cos a EJ donc plr l’équation (a),
(6 1 .... 3 » ~ — a cos a E.
Or on a sin p — sin a sin », -dont la diirérentielle est
3 P 3a eoi a »h »-f. J y «in a coi * a (i m s E coi a — cou E lin acoi» y
om P . Jui p '
En supposant donc cos » et e«spz::i,. parècqu’ils sont louj.ours plus grands qoe'o,9g6j on aura
• 3pzzaiin(a£ — a), comme* ci -dessnst.
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Cette in^gnPité est* proprement l'étlSt de b variation sur la latitude: son ar> gument lE devant dire combiné avec a, parceque dans le noeud même l’aclioD dtt soleil ne peut pas écarter ta lune du plan de son orbite.
ao8. Outre ta correction précédente, découverte par Tycbo, la théorie a, donne plusieors petites corrections de la latitude. On conçoit que l'action du soleil doit altérer, non-seulement la longitude, mais aussi la latitude de k lune, à mesure que le soleil sort du plan de l'orbite lunaire, ou que U' kine s'écarte de l''écli)>tique , ce qni dépend de l'argument de latitude a — C'" — Q' ou Les équations de latitude auront donc, oiitre lea >
argumens qu'elles ont de commun avec ceHes de longitude, E, a, A, encore m pour argument. Ces équations,' qui se montent à dix, aunt rettfermées dans k Tab. XXXVlli. de M. Biiig, et ont la valeu/ suivante:
Ci:z — 3", I .sin.^a-ny (Equal. 111. .-h 7'',6.iin (ot-A i ^Equ. IV.)— s5",i .sin(a— aA) i V)
— i",9.sin(a-3A)çVI) + 9''.ain(aE-d+«)(Vll +3",7.sin(aE-a-fl)(Vim ^ a",a.sin(aE— a-f-A)(lX)— i5",g.sin(aE-a-A;(X) • ^
— 5V-»">taE-<x-aA)(Xl)-8".sinC'\Xll); ’ .
auxquelles il faut ajouter l’équation 307.) , A = -(- 8' 4B", 4 • *>°
(Equ. IL), et la latitude B elle-mèroe qui dépend /implemeni de l'inclinaisoa de l'orbite lunaire sur l'écliptique,* «, et.de U distance de la lune au noeud, a. On a l'équation sin R = sin » sin a, l'argument variable étant a —
C'” — JJ', et le coefficient constant sin r sin 5* 8' 46" — 0, 08^909 X.
Au moyen de la série qui donne l'angle en fonction de son sinus, on aura * B ~ X sin a -4-' ~ sin"^ 0 -I- sin^ « .4- cet.
et en substituant sin^ a = — sin a — sin 3 s, *
ain* a — — sin a — — sin 3 a -1- — sinî a,
B _ (x + - -I- s.n a _ -J- 3 a 4- ^ - s.n 5 a -f ,-et.
Si l’on veut 'tout exfirimer cm secondes ,* on auia X = 5* 8' 21", 1 }
~ a' a8",<J5; X^ — t", 2; donc
B = 5* 8' 39' , 77 . sin a — 6", a3 . sin 3 a -j- 0", 01 . sin 5 a; ou suivant M. Biirg ^Tab. XXXVIL),
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B 5’ 8' 4p"j 8 . $in*a — 5" .iin3a.-
La latitude corrigée sera donc ^ = Dana les tables | publiées-
par le bureau des. longitudes,, toutes ces. équations sont employées avec le signe contraire, parceque ces tables dorment le- complément de la latitude, ou la distance, de la lune- au pôle- boréal de- r.éclipiique. Les tables de ij. Burckbardt donnent la- latitude par le moyen des équationa suivantes :
§— 5®8'38",3.sino — 5", 7 .sin3o 8'46",a.sin (aE — o) — aS",9.sin(a — a)
-J-a3",g .sin(a -|- A) + 1 4 7->in(« — A) — 27". sin(a — aA)— i o", 1 .sin (aE — a o), •4-aa'*4-*'»(^^ — ® — o)-j-a'',5.sin(aE — o’-{-A)-»-iG",3.sin(aE — a — A)
— 5", a . sin (a E — a — a A) — 8" jin C ‘ L.
Connaissant maintenanL la longitudn vraie sur l’orbite,. C'*, l’inclinaison t, et l’argument de latitude a=c'* — Q', oa aura la réduction b l’écliptique (S- 83. V.),.
. ■- - R= -(. + -]• sin t«^-sin4«,
'vêtant 5® 8' 4®^* = o, 0898166. Cela donne • ’
B zz — 6" 56", 5 . sia 1 a o", 4. . sin 4 “• (Voy, J. ao4,)
CHAPITRE. VI
Mouvement horaire' et Parallaxe de la Lune:
6Lua
âog. \3Luand il t’agit de connattre le lieu de U lune pour plu* •ieura époques, qui ne sont éloignées l'une d» l'autre que de quelques minules ou heures,, ce qui ‘est le cas dans le calcul des éclipses et dans plusieurs autres-'occasions il serait pénible, de tirée immédiatement des tables tous ces lieux de la lune. On épargnera celte peine,, en calculant le lieu exact' pour une époque intermédiaire, et en l’interpolant pour les autres instaiis a l'aide du mouveihenl /lorat're 6e la lune. Mais pour cela il est nécessaire de- connaître le mouvement horaire avec la plus- grande précision.- Le mojen le* plus simple serait sans- doute, de calculer la longitude et- latitude de la*lane.pour dei^ époques, éloignées Tune- de Taulre d’une-heure, et de prendre leur différence pour le mouvement horaire. Mais comme' les tables ne donnent que* le nombre entier de secondes, il pourrait en résulter des. erreurs de plusieurs secondes. De plus, le mouvement de la lune n’étant pas uniforme, il faudrait employer au moins les secondes différences, ce qui suppose qu’on a calculé treis lieux de la lune. ‘11 est plus simple et plus sdr, de se servir des formules qui, étant dérivées de la' théorie- physique, sont la base de toiUes les équations précédentes. Le procédé' par lequel on conclût ces formules, de 1er théorie, est de chercher’ une expression générale de la- variation. momentanée* de la longitude ou latitude vraie, et d'en tirgr ^ par. l'intégratioiî,. quii ne peut se faire que par approximation. Il en résulte,, que l’expression de*
la vjlease ou du mouvement horaire eat plus exacte, que la valeur de $ qu'on en déduit. Mai^ le ynouvemeiit horaire n'est pas exactement la #V4tesse — , mulltpliëe pur. une beurci pareeque. le mouveinenl n'est pat/
ét> ^ ^ g
34a ASTRONOMIE BATI.OGIKELI,E ■ iinirorme pendant une heure; il faut donc tenir compte des secondes diHérences.
Soit ^ une équation quelconque de la lune, calculée- pour l’époque l, et supposons qu'on cherche la valeur y de la même équation pour l’époque Cela posé, en supposanl .d t cous lent, on aura par le théorénik de Tay lor, .
J ^ ^ f ^ yi* a ' , r
et le mouvement vrai de la lune, u, dans le teins At, est égal au mouvement moyen, m, dans le même tems, plus la variation de toutes les équations {y —y)- En faisant donc At:=:i heure, m sera le moyen mouvement horairé — 3a' 56", 46; et le "
vrai moufemeni horaire en longHnde, u~m-\-y — y,
•ù il faut mettre successivement toutes les équations de longitude it la plaoe de y. on a donc
U 'ne sera pas inutile d’appliquer celte formule à une des équationa précéder
par e:(empie, à la plus considérable, celle du centre. En taisant donc <6* i8' i a",a r; o, i ioôi4Sg= SI, iai'5i6'',4 = 0,003^6409= 95,
on aura ($. ao4-) ' ' . '
y = 9t . sJn A'-|“ ® •»*fl a A'-|-® , sin 3 A'-^- © . sin 4 A'; oe qui donne
ày— St .3 A' cos A' -4- a35 -dA'cosa A'^,3'(î.3A'cos3 A' -}- 4©-^A'cos4A^,
= ddA' (Stcos A'-|- a 85 . cos a A' -f- 3<î ,cos3 A'-f- 4® -cos4A')
— 3 A'* tSt.sinA'-l- 4®-sin aA'-|-9Œ.sin3A' -f- i6©.sm4A').
En substituant ces valeurs dans l'équation (A), il viendra
At (3(.cosA'4-»®-cosaA'-|-^®-c»»3 A'-4-4®-co*4A') • -4-^^- A/\91.cosA'-4-e95.coaaA'-|-3e.cos3A'-4- 4®-co$4A')
— A<“(S(.sinA'-4-4®-*i®*A'-4- 9Œ.sin3A'+*6®-»t“4A')»
Or on a ■ (5. ao4.) 4
Digilized by C- ogie
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. A'— A -|- P + /J» P — — ai' 15^,3 . sin a — n"^.siit a«, don«
a A'= S'A H- 3P-{- 9p, a/j — ovoo64«tg6 . da cos a.
En iirenanl pont' da raccroi**ement de ranomalio du soleU dan» une heure
ir a'aj",8^:i o,<roo7i6ù5, on a efleclivemenl multiplié a« par : en » donc
— O, odooo4<54 • CO» o; ce qui doua» .
ir •
.î( ,^^A/.eo»A'::->o'',io?.eosaco»A'=:-o"’,o5a.co»(A'-c)-o"’,o5a.co»('A'+t«)/
Ij différentielle de 00 terme', ain»i que »e» ^ produit» par i8, ï, ©, sont tout-à-foit insenaihle». Le* premier terme a A est le moyen mouvement anomalintique dan» le tem» a/, ™erfl sa vitesse, et — , le rtioyeil mouveiuenl
pour une ieure =: 3a' 39'^ ^5 = 0,009501.1 36. t,e secortff terme — a< At
la quantité, doné la joniroe^ï* dO toute» le» a4 équation»,- calculée^ avant
Péijuatkm du centre y, augmente don» une heure; ou ce qui revient an
même, il*e*t cette partie du mouvement horaire, qui résulte de» i4 équation»
P, ainsi que y / «»t Impartie qui naît de l’équation du centre jr.- La somme
oui ré»ulto de P, est renfermée dan» le» TcA. XLVÏI. XLFHL En nommant ■
donc leur somme «, on aura — cLfr^œ, Ou Ife second terme de— 4/ = «r,*
Çuanl aux aeconde» différefiliclle», oft « aaA'=aaP, parceque Mp est ilf- •^»ible,.ain»i qu’dn vient dé le voiif*ef que le mouvemoid moyen a A est constant.’ On a donc A/ = dm, eP^A/ = ^A/» est’ la variation horaire de tr. La partie* la pîû» considérable de m est celle qui provient de l’éveclion [Tab. XlVlfL)- elle est 4o"cos (aE-A):;o,ooO-i939.(;o8 (aE-A);teules 1er autres équations ensemble ne montent pa» & 3". On a donc • — 0,000194. (a?E — d A) sin(»E — A),
a3E— dA étant adC — adt) — d A = 65'53"— 4' 56"— 3a'4o"= aS^i j"=. 0,001(3173 pour une heure;’
«e qui donne ’ ' .
If AS=: A/“=— o,oooooi6.»in (aE — A)=i — o'’,33.iin (aE — A),
d'où l’on tire . - •
üi’ Ai*, a CO» A'=-*— A^. CO» A'=— o'^.ojB . cos A'sin (aE— A)=
»rft» » **
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— o",oo9.sinaE — o",oo9 . sin a (E — A). ,
Ces pciils termes ayant les mêmes argumens E et E — A , que la variation ou l'équation XX^I de longitude (Ta6. XXXJF.), et l'équation V {Tab. X4.), on Tes a réunies à ces équations XXVI et V du mouvement horaire, dans les Tab. LI. XJ.Vn. Il ne ireste donc dans l’équation (B), que les .termes
SA' et 3A'\ et nous avons trouvé
' • — A/- — + A/, -donc
A/-|-cet.
rff* ~ 3t ~ ce qui étant substitue en (B), donnera
(C)....ur=m-4-^^ A/-^-ipj(îl .cos A'-|-2S.cosaA'-4-cet.)-]-?(-^AtcosA'
— .^A/f^AZ + œ^Ca .sin A'-f 4 Î5 . * in 2 A'-{- cet.).
En introduisant les valeurs précédentes,
m 3a'56",4<5; At = o,oo9.'îoii36j •
SJ . A/ . cos A'~ — o",o5a . cos (A' — a) — •‘o",o32 .cos (A'-(- a), à t •
SJ . œ = ce . O, Il J 55 . fr = Œ .o,oo3j6i S . a- == a- . o,oooi8j pareeque œ est donné on /econdes dans tes Tab. XLVTI. XLVIII. et en re* jetant le terme cos (A' — a), qui est |^ni'avec l'équation IX (JTab. Xf'.] dans ta Tob.'XLflI. il viendra • - , * *
(d) U =32' 56", 46 47 3' 35", 6o2 . cos A'4- 4", 744. coa a A'-(- i", 06J . cos 3 A'
4“ 0", oy» . cos 4 A'4“ ® (o, 1 1 .1:os A'4*o, 0075 . cos 2*A'4-o, ooo5 .cos 3A')
— o",o52.cos(A'4-a)— n",024’»inA' — o"i4oa.sinaÀ — o",oi5a.sin3.\'
— o",oo 1 4.sin 4A'— œ(o,oo i.sin A'4* o, 000 1 4-sin »A'4-o,ooooa.sin3A').
Le prvnier terme constant, et les quatre suivans qui ont 1 argument A' ou XXV, sont renfermés dans la Tab. XUX. où l’on a rclcanclié constamment 2'. Prenant pour exemple A'rîo, les cinq termes seront =3a'56",4(>4- 3'35'', 60a 4- i4", 743 4- 1",o634-o",o72 = 36' 47",94;' et en retranchant a', 34' 47^1 94; précisément comme dans la table. Le terme — o", o5i.cos(A+a), dont l’argument est XXV 4- 1, se trouve dans la 'dernière colonne de' la Tab.XIAlL où l'on a ajouté la constante o",8; ensorté que , pour A 4- a ~o, on trouvera dav 1» table, — o",o5 -j- — -j- terme ^
ce» -V-4-cel.'), renfermé rfani la Tab. L. a deux »rKum«», <r «l A't le premier est ta somme des équalions {Tah. XLUl. Xt.ri/I.) i|ui, ea négligekrri Im termes insensibles, o!(l été réduiies à 90. MsJs puisque les é. pistions ^de la Tob. XhVIh ont été augmentées de tt", et celles de la Tah. Xl.TJJI. de 4®^', Aaque argument ce dans la Tab. L. est trop grand de *54^- Prenant pour exempte, A'r; o et ce — 4'^'t notre équation doniirrp 4i" (o, 1 1 -4-o.t'07Û + o,ooo5)=r4i".o, 1 18 4“i^4- Si l’on reut laire usage da
la tabit /, jl laut prrnXe l’argument 4'“ "4“ ^4" 9V', et l’on trouvera So",^4 — ^areeque la constante ajoillée est 6". Ou pourrait
croire, que les termes suivans sin A'', sinaA', ele. nuraienl pu être compila
dans ta Tub. XLIX, et le dernier terme re ^o.opi . ain A'-f- cei.'L dan* la Tub. L, qui «ivl les mêmes -argumens A', et œ, A'j mais cea termes sont mrillipliés par ëA'^, ou dA^ et ce dA, lundis que tes termes précédens sont* multipliés par dA ou çrr ces deruieis changeront donc de signe, quand on .chercKe le mouvement pour l’heure précédente, dA et ce devenant négatilsj mais les premiers conservent le même ‘signe, p^reeque dA® et o" dA sont positifs: on tes a donc séparéa c|e ceux des Tab. XI.IX, L, et on les a appelés équation du second ordrt-. Les quatre leimes — i",o<4*-sin A’: — cet. so Irouvent dans la Tuh. LVil. soUS ,ie litre XXV, augmentés de_la constante Ku taisant A' 90*, ce* termes Hoiinent — i''',ov4i + o",oi.'>a — — r'",ony; et lUm truui^e tlaps la table, l",o4d — t", 00g x: u'',o,i9. Le, dernier terme — ce(o,ooi .sin A' 4- cet. est j'en termé dans lu Tah. LTIH, la coiisldiiie ajoutée éiant o’',o54. F.n prenant pour exemple,* ce. ~ J6"' et A'xi gu*, notre éipiatiun donneia —u6'. .^0,001 — 0,00001) — ü",o3âj
dans la laide on trouvera, avec les argumens ce i4’^ — 9“', et A ' — 1 1 1*^ c",ou4 — o", oJ5 îx: o' ,01b.
Oite luia'.jiae détaillée iisra compsemlre toutes tes autres équations dp ppouqenient horaire .en longitude.
(. 110. Les termes piéié.lens donnent le mouvement Jioraire sur Par- Jbile, ils ont cloue liesoin d'une lédiicliun à l'éi liplique, pour douner'.le mou* •vcnionl CO longitude, Soil (V (g. 5g. NL l’orlute de la Juiio L, L/ lop ÿiuuremqut hoiaitp sur ruihiic, ^ ji^l l'éciiptique, LJM un cercle de iut%
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tude, donc NL=:« l'argument de latitude, MLr=p la latitude. Cela posé,
«n anM
• . J 3 d«eo»vco!*NM
tang N M ~ tang a cos », donc d . r» M := ^ — :
& cause de cos a eus N M eut p. Mais on a aussi
ds COt V CO»’ P *
à a COJ »
sin 3=r sin vsin a, donc d.NM= —
• 1 ~ »iii* » jiii* a '
et la réduction du mouvement horaire k l'écliptique, ou ce qu’il faut retrancher du mouvement précédent sur l'orbite da, pour avoir d.NM, c'estk-dire da — d.KM” - •
■■ aatl — coiy — lin’ » iin*al .... , ,
f = — 5 ' Zda — dacosi(t+siD‘vsia^a + sia*vsia*a + eel.)
^ I — lin’ » »»ii’ ® ^
et «n exprimant sin^ a, sin'^ a, par cosia et cos4«,
#3da ^ i-cos»(i+?,sin®*+|$in^*)+ — J-^sin'»(i+siu®*)cosao-— ^sin^ *cos4“^ ,
Eu substituant i— 5° 8' 46', on trouvera
f =: d a (o, 000000 33 o, oo4o 386g . cos a a — o, 00000806 . cos 4 “)•
La valeur moyenne de da— 3a'3tj",4? donne
t — 0", 0005 -}- gftad . cos a a — o", o 1 5g . cos 4 » — f'; et P changera, k proportion que le mouvement vrai, d a est plus ou moins grand que 3a'56",46: on a donc f — f'. ‘ *** *1*»
tables de Mayer. La Tab. 66. renferme pour l’argument a; la Tab. 67. dont l’argument est da, donne le facteur lequel il brut mul-
tiplier l'équation de la Tab, 66. pour avoir f.
Dans les tables de M. fiiirg, la réduction est regardée comme une équation du mouvement horaire, et calculée comme les autres ($. aog.). La réduction est ($. ao4.) R = — 6'46",8 .sin aa. En faisant donc 4< 6",8 = é", et en parties du rayon, o,oorg7aaaa = é, on aura — — aédecoso, et n/®' — 4é"da® sin a«.
Or le vrai mouvement horaire de la lune relalisrement aux noeuds, da, est égal au mouvement moyen, plus la somme des équations du mouvement horaire. Mats ces équations sont réunies, dans les tables, au mouvement moÿen 3a' 56", 46 ($. aog). En nommant donc <e la somme des équations d« mouvement horaire eu longitude, tirées des tables, et le moyen mouve^
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n^nt horaire relativemeat anix^nceuda, 33'4",4 = '9^4"i4 ~ ** o» P*(^
lies du rayon 0,00963064'i = c, on aura . d a — c 4" (« — da' 56 ', 46), donc . d a* z: c* a c (« — 3a' 56", 46)- Or la variation horaire de la réduction, ou ce qui revient au même, la t4duclion du mouvement horaire étant ($. aog.) — —-Ai*, il
Tiendra *
f zz — a/>c"cos aa — ai (« — 1 976", 46) cos aa+ ai"c’ sin aa 4- 4^c (<*—1976", 46) iin a« z: — 7", 8273 . col a a — o, 00394 )44'(o — ’97^\46) cos a>
-j- 0", 07 53 . lin a O -j- 0,0000759 (te — 1976", 46) sin asc.
En faisant fZZ-i-A — B-j-C-f-D,
C, D, sont les équations du second ordre, qui résultent de da*, et qui par conséquent ne changent pas de signe, comme A et B, lorsqu'il s'agit du tems passé {$■ iog.). Or on a Az:7",8a73.cos aa, ou cos aaz: ^ - , donc
A'' étant exprimé en secondes. On a pareillement
■donc
C = o",0753 . sin a a, ou sinaazz-r; — ,
' o",o7iJ
— ^ • o»,o753 ' ' =C".o,ooioo8 (te— 1976", 46).
Cette réduction est dans les tables de M. BUrg, l’équation XXVllI. du mou*
vemeni horaire. * Son premier terme A, ayant pour argument azzXXVlII,
est renfermé dans la Tab..LV; le second terme, ayant les argumens 'A" et te,
dans la Tab. LVI, Le terme C qui a le même argument a, se trouve dans
la Tah. T.f'lL sous le titre XXVIII; le terme. D, ayant les argumens et ce, est renfermé dans la Tab. LXI. Kn prenant pour exemple,
azz3ü’, œ = 38'io"zzai9o", on a A"=;3",9i36j ,C"zzo",o65a;
B zz 3,9i36 . o,ooo5o4 • di3",54 =: 0,00197246 • 3i3",$4 = o",6i84>
D zz 0, 0000652 . 3i3", 54 = 0", 02ü4; d’où il vient .
• jzz^A — B + C4-DZZ— 4",4464.
Dans les tables on trouvera [Tab. LF.), avec l'argument azzF, A = 4"|09l ,roais comme on a ajouté la constante 8", on a Â''^ — 3",9i. Dans la Tab. UT. la somme des équations œ est trop grande de 10"; il fant done prendre l’argument ce zz 38' no". Avec cet argument et Azz4", > on trouve
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B = — ià",6t} c’esf-k-dire B := — o",6î J parpcqoVn a retranché u/' toutes les équa'iuns B. Avec l'arpimenf XXV'JII ~ I', on trouvera [Tah, Lril.'^ ou la cunrfanle aioulée ët-mt ^ee qu'on a oubljé
^iii'tiquei au bas de la C zr -|- o", ( 68. Avec les albumens rr:3
3h' 10^^ et C"®*'. '4' O’' trouvera (7oA. LXi.) U z: — j mais comran
en a reiraucjië la constante B vicnitfa D z:: -)- o",oiS/ donc ( '
■*— 4”,4f^ comrne cl -dessus.
§. ail. On troore de la même Asaniëre le mouventent horaire en latitude. Ko prenant pour exemple r b plus grande équation de laiituder (S- ao8.)
B r:; 5*8'4o ',8 . sin a — S"j sin 3 a zz ?l .-ein a — ® . sin 3a^
00 auftf
d B zz ît . 8a eosa — 3 S .8a c'os 3 a, 88BZZ — ?l.8a®8ina -[-g ‘P .8a^sin 3 a,
d’où, l’on tirera le ninuvemeol horaire en latilnde, A~8B-| en oiel-
tant le mouvement horaire au Keu de ce qui donnera
6 ^ Sa (ÿ cos a — 3 ® tos 3«t) — sin a — g 56 sin 3 a).
En substituant (ÿ. aïo.) 8 a zz c/' rz igi'' 4", 4 e ±: û,o()96jo641} donc ^^"■0,000046578; !t zz 5®8'4o''/8; S5 zz 5"; on aura i — i'58", iSz.eosa — o", i443 . cos3 a — o", 8.Ï7 1 .sino-Vo.", ooai .sin 3o, eù il Diat übserrer que les deux dernieis termes; étant les équations dii (ecpud degré, ne changent pas de signe pour l'heure antérieure à l'époque. Les deux premiers ternies sont renférraés dans la 7ai^ LXU, les deux derniers dans la Tah; LXV> Mais comme nous avons supposé 8a égal au nqouvemeni moyen —fi, au lieu du mouvement vrai dn' qui* est donné par le 5. 709. il faut multiplier 8a pai^zzN; et 8a* par zzN’*: on Irou-
Te les facteurs N, K*, daus la 'J'uh. LXFL ,
$. aia. On a vu dans le Livre IV. do Tonit L dc'cel ouvrage, la théorie des parallaxes traitée dan* tout son détail. Les méthodes qo'on y trouve, •nt été employées dans le tems moderne avec le plus grand succès à l'égard de la liHie< L'équation (l. $. noa. donne immédiatement b parallaxe
de b inné sous l'équateur a, ce qui est b parclbxe hoiuoniaie pour
\ts lî'*iiX SffM* r^cfiiatfur, (((le la fuiip avait dans rinalanl de Pobaerration. Mais la dislaiicc de la Imie élant variable, à cause 3ii niouveiripnl ellipli<|us tt de ractrori du soleil, s» parallaxe doit néceasairernent éprouvée des clian* gemerra analof^ties. Il y a donc oïie ceriniiie valeur moyenne de la parallaxe équatorule qu’tl faut déterminer avec la plus grande précision, pareeque c’es! la quantité absolue, ou coëllîcient constant dmpiel dépendent tugtea les corrections ; et il paraît naturel, de choisir pour cet eiRt la parallaxe de le lune à sa moyenne distance qui est égale au demi-grand axe de son orbite tlliptiqiie. Il serait aisé de déterminer cet axe, ai la lune n’était déplacée par l'atlraclion du soleil, d'on il résulte que sa Vraie distance n’eit fibnais celle qui convient à la théorie elliptique. La délerminatiou de la parallaxe moyenne demande donc des recherches péniblea* et mous allons, donner une idée du procédé, par lequel on peut la conclure des observations,
' En nommant c la dislance moyenne de la kine b da terre, ou le
demi-ate de son ellipse, rr la parallaxe équatoriale qui répond h c, r la diatance de la lune dans l'instant d'une observation, ce' la parallaxe équatoriale qu^lui convientj on a (I. §. ao3.) £p=3— le demi-diaifiotre de l'équateur terrestre étant pris pour unité. Ür l’excentricité y de l'orbite elliptique étant connue §. i97<)> et l'atiomalie vraie v étant donnée dans les te-
VI tr / ‘ — "î” * I * ' — ^*1 II' .
blei: on aura (S- ng. (7D — ,, donc tt ~ , Il est
Vrai que c6 n’est pas tout-a-lail la purallaxe moyenne qu'oy cherche, parceque r et «té n’ont pas exactement les valeurs conl'ormes à la théorie ébiptique , r dépendant non seulement de t», mais aussi de l'action du soleil, biais comme relKl en est tantôt une aiigmcnlalioK , tantôt une diminution de r, le milieu pris entre un grand nombre de résultats, trouvés de la manière piécëdenlç, diflèrera jieu de la valeur exaclc>> et il sera corrigé par lo procédé suivant. La théorie physique nous apprend les atgumens «I la l'orme des cortectiuiis de la parallaxe^ qui résultent de l'action du soleil, quoiqu’elle ne donne pas exaclcment leurs rortticiens qui dcpciidrnl de o-y cependant te rapport qui èxisie entre ces roetiieiens, est assés connu, pour indiquer ceux qui sont les plus considérables. En l(s noiumant p, etc. la parallaxe corrigée sera ilonuêe par une série de celle Ifirme, <e^ = «-^acoa A -t-pcosil-^cet.
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Ob choiiira donc des 'observations , où cos A et cos B sont nuis , oa « cos A -(-p cosBrro; altirs on pourra supposer sans erreur sensible oe'—œ-, la valeur âe ce qu’on trouvera par ce procédé, suffira donc pour déler* miner exactement l^s coefficiens a, etc. Cela posé, on 'pourra calculer, avec Ip argumens A, B, etc. et les coefficiens a, |3, etc. les corrections qui conviennent à une observation quéleonqu# de œ', dont la somme, étant xetranebée de ce', donnera la valeur exacte de <e.
$. ai 3. La parallaxe de la lune est si considérable', que les astronomes grecs d'Alexandrie l'avaient déjà déterminée avec quelque précision. âuii#it Hipparqne, la plus grande parrallaxe est ^5' 3o", la plus petite 47'3o". Ptolémée trouva les distances do la lune dans les quadratures , égales à 43g et 3a| demi-diambtres de la terre, dans les syxÿgies 64| et 53g ('); ce qui donne les parallaxes 79' 38" et io4'4>" quadratures, et alans
les syzygies 54^ 34", fiwl' S : ces dernières valeurs approchent beaucoup de la vérité. L’an ia84, Alfonse X, roi de Castille, trouva par le calcul, la |>lus glande parallaxe =r 63' 17", la plus petite = 53' 19", à peu près comme Ptoléméej ce résultat est plus exact, que celui trouvé ensuite par Copernic, 'Tyclio et Kepler. La plus grande parallaxe est suivant Lalande =61' 29", la plus petite =53' 5i"; suivant Maycrr 6i'3a",'53'57", et la moyenne, dé- «ignée ci-dessus par a, ~ ù-j' 1 1".
Suivant M. Bürg, la parallaxe moyenne sous l'équateur est S7' i"; et elle varie, par la nature de l'ellipse, de 54' 3", 5 à 60' 18", 5. lijp efTèt, si l'on fait 'y = o,o53o27; <e=57'i", la vraie parallme sous l’équateur —eé, la distance moyenne de la lune è la terre =1, le rayon vecteur -elliptique — t, on anra sin'rcisiii æ' :: s : i, donc
sinm = = ~ÿi C»+Vcoa^)(S. 129.(7)),
A étant l’anomalie vraie, comptée .du périgée. En nommant donc j — = 1 , oo3o372 = n , on aura
sin œ' = î( (1 -\-y cos A) sin œ = !( (i -jo T' cos A) œ ( 1 g- -|- cct.J
I (si
donc a cause de œ ~ sin œ + > ,
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a'=r« 'i+'Vco$A'lœ^i — 4-37cosA-f-3 V®cos= A-f 7?co*"'A),
eu en faisanl pour abréger, ,
* = (P 4-Qco»A-*-Rco8 sA + Scos3A).
On trouvera ' '
, StP = i,*o3o3767;«Q = o, o55i99‘>4;«ft = o,ooooooïl{ donc •
(1) œ'=:57'ii", 39-I-18»", 87 .co*A4-cet.
Comnie l’anomalie vraie A a déjà été calculée à l’aide dea tables précédentes, savoir A =A' + équ. du centre ($. ao4-), l’équation (i) serait l^aucoop plus simple que celle employée . dans les table», où l’on a pris pour argunent l’àuomalie moyenne corrigée A*. En efiét, on a i38. (Gy) ^
s=i*— 7cosA'+^(i — cosiA')+^'>'Mc“A' - cos 3 AO + cet., donc
^ = I -f-y cos A' H- ^ (cos a A' — 0 + 3 A' — co» AO
-f cos* A' -f- cos A' (cos a A' — i) + co»3 A',
^ — t -1- 3 -y cos A', paroequi-^, est multiplié par of3. CeU donne
« ^ I -I- -y cos A' + 7* CO? a A' + |- >3 co» 3 A' 4- -J > CM A' ^ .
En substituant donc <er::57' 1", > = o, o55o87; on aura
œ® =: O, 00087507^5 * 7 = 0, ooooo5o456j donc • •
(a) . . . ; <e' r= 57' i"+ 188", 193 . cos A' + io",35g.co»* a A' -4-o",64i .co»3A'; elle est dans la 7’oé. A'A’AVA'. de M. Biirg, *
ce’ = 5-}' i" -f 187", 3. CCS A' 4- 10". cos aA' 4-o",a .cos3A'.
Le» perturbation» de la lune étant doc» à la force," avec laquelle elle e»t attirée par le soleil, elle» doivent néce»»aiTement altérer »a distance à la terre, ou sa parallaxe, d’autant plu» que 1, U force perturbatrice est plu» grande, ou que le soleil est plus près de la lune, ce qui dépend de a, A, et E, 8) que la lune est pU» prés de l’écliptique, ce qui dépend de sa distance au noeud: ainsi le» argumen» de» correction» de la parallaxe seront composé» de A, E, et C-Q ou C-^V} àf> *«»«•
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d[‘s mrmes arguniens que la Icngitude, mais d'une airire manièrp. Soit ,{//)*. ^5.)
/ l'orliile de la lune auLoui de la texre en S, et supposons que i'attracliüil du soleil I trausporLe la lune de T en O, 1'() diani une foncliou de* argur mens pr^céden». En pomniaat $ un de ers argumens, on a vu que tonlts > tes dqualions de longitude ont la foi me G mu ,ce qui donne l'angle TSP, ou — . Or te—~, r étant le ia)on vecteur 'l'S: op a donc 3<«— — ,
MaTs T P : P O : : r . G sin !j) : de : : sin O : cos O; d’où il est à f^ésumer, que
èr et èœ seront fonctions des cosiniia ilr< mêous argumens, dont 3 c reufer-
■ne les sinus. Il en résulte, que dre est nul, lorsque 3£ est un maximum, l
et réciproquement, pareeque ces doua équations sont donnée*, par Ica deug jcétés pei pend I eu luire* du triangle T PO. En ellét, la lune étant en l, .elledé>s crira l'arc/ T en vertu de l'arlion duaoleil, U*s distances Sr, jST, u'épronvant aucun changeipeni, pareeque 1 T est tangente à l’orbite. Dans la conjoncMon la lune est attirée .suivant f,i t, l'é<|iialu>n de la ilisUnce.ou de la parallaxe esf * un maximum, mais la longitude ii’é|Mous’e aucune aMéralion. La parallaxe ainsi corrigée, tons féqualeur, est suivant les lubies de M. tlürg,
*e' = 57 ' I " + ( 1 8;", d .cos A' -f ■ 1 o" .r os a A' 4 o", a .cos 3 A'nA N AIX)
4t,-‘7^^>3. cos(aK — A)4 ^ — A))XE»c»-’lion, XL)
— -(i".cosE:^a(i".co*aE— o",a.cus JE) Variation, XL!)'
■— o", 3 . cos s ^Xl.ll.) Equ. 1. — (o'' a . cos(E — A -f'ar".cosa' E— A)'>(Equ. V.) — o", I .cos(aJ4AXI‘’^“‘''*L)+o'''. a.cos A — «i(lX -^-‘''^7•cc*^at4")(X) 4<>^^t*l‘Cos(aE — ü)(X|f -!pi",co*laE — A4" (Xlll;4“ — A-a (XIV) 4ü'.',4.<8rs(0-f- N tXVUl;.^o",8;co8(.C'-+-aN' — A',(XXV11 .
La paiallaxe 'équaloriaée oe' donne la parallaxe horizontale U, pour diaque lien dont |/a d^sUmoc .a au centre de lu icgrc tsi donnée, îi—ip'z: U puralluxe nvoyeniM; jdjii{ÿ (icu est donc a.: 7' 1", tuijouis pins petite que celle soui l'équatcur. En.lio M duupcia U parallaxe puur une hauteur quel* conque. ,
La distance de la lupe 4 la terre résulte iiwédialement de sa paroi.
laxe: elle est eu partie* dd rayon de la terre, La* mouvement clli-
ptique, et Ils* perlurbaiiuna produites par l'ai lion iiu sun il, ta font rai ier de
53' a 6s'n o'uù U lésuite la r>(u* giauUe oistanie de la luuc = — b4,ttl4
' ‘ V .. . - - , ..iiuij', , >
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nyon* de la (erre, la plut petite SS^SoSj et U moyenne dUtinoe
= 6o rayons de la terre. Si l'on veut exprimer ces quantités en lieues, dont >5 font un degré de l'équateur, on aura le demi>diamëtre de l'équateur terrestre ='57*17' 44^'48^".,.=:57, *95777 ...xa5=:i43a, 3g lieues; d’où il viendra la distance moyenne de la lune =86943,4 lieues, qui peut varier de 7s4*7 à 93913 lieues.
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CHAPITRE VIT
Grosseur de la Lune.
$. ïi4- l-<a distance ou la. .ptarailaxe d’un asire, son diami<tre apparenf, et sa grosseur réelle, sont tellement liées ensemble que, deux de ces quantités <t ant ilonnéns, on trouve immédiatement la troisième. Suient (Fig. 6o.) C, L,
' tes centres, CT:=j, L/rrR, les demi-diamètres de la terre et de la lune, LCrzr leur distance, et C/, LT, tangentes aux surfares de la lune et de la terre: cela posé, LC/=:f est te demi-diamëtre de la lune, vu du centre de la terre, eu le demi-dùimétre central, CLT “H sa parallaxe horizontale qui convient
h la hauteur du pote du lieu T, ou au rayon CT~a, et à la distance r; c'est donc la parallaxe équatoriale er, si T est un lieu dans l'équateur. £n prenant donc pour Tunité des distances le demi-diamètre de l'équateur, on aura
« U _ * tï •
1 — , H~<rarr: — , our=-=— ,
>t, Tl .Tl? *?
sin P on f = — =r — , donc ? = Rot, et R=— = 1
V L f* éS H '
•’est-à-dire, le vrai diamètre de la lune est au diamètre de l’équateur terrestre ou è tel outre diamètre de la terre, comme le diamètre apparent de la lune est è la parallaxe horizontale sous l'équateur ou dans un lieu donné. Pour trouver le vrai diamètre de U lune, on n'a donc qu'à tirer des tables sa parallaxe horizontale, et h observer son diamètre apparent dans l'instant, pour lequel on a calculé la parallaxe. Le rapport entre la parallaxe équatoriale et le diamètre central de la lune est donc constant, et l'on a trouvé par le milieu
d’un grand nombre d’observations , que ce rapport ^ = R est à très-peu près ~ , ou suivant Ml Bürg, 0,37293, En multipliant donc une parallaxe équatorial»
C II A P. VIL
donnée, par ~ ~ 0,3799], on aura le deml>diarpëtre central f pour le mémo instant: on le trouve dans la Titù. XLIIl. de M. Uürg, où les nombres de la seconde colonne, divisés par ceux de la première, donnent le quotient constant 0,3799].
Le irm diamètre do la lune est donc 0,37993 diamètres de l’équateur terrestre; sa surface est (0,37 293)’=:o, 0744908= —^7^ de celle de la terre; et son rolume est (0,3799])* = o,03o33o8 = - — de celui de la terre; d’où U
4y,io6S
est aisé d’exprimer la grosseur de la lune en lieues ou telle autre mesure.
$. 3i5. Pour calculer des éclipses et des occultations d'étoiles par la lune, il est nécessaire de connaître le diamètre de la lune, tel qu’il paraîtra dans un lieu donné et dans un tems donné. Le diamètre central de la lune est 3 f = <e.o, 54586: en Faisant donc (C = 53', <r = 6i', on
aura le plus petit diamètre central de la lune = 38' 55'', 84; le diamètre mojon = 3i'7'',4; et le plus grand =33'5o",fi. Cest le diamètre géocenlrii/ue qu’il ne Faut pas conFondre avec le diamètre, vu de la suiFacc de la terre. En supposant même que, pendant une rotation de la terre, la distance de la lune au centre de la terre ne change pas sensiblement , il est impossible que sa distance 5 un point donné de la suriàce de la terre reste conslamment la même, «t son diamètre apparent doit nécessairement changer en raison inverse de la distance. Supposons {fi'g. 61.) que T soit le centre, M un point de la surface de la terre, et que le centre de la lune prenne sucessivement les positions L, /, par la rolalion do la terre: alors on a LT = /T = XT, et
en nommant 3f' le diamètre apparent de la lune ù la liautcur /, on aura T {
f:f':;M/:T/, ou f'= — ■ f. Il est donc clair, que le diamètre apparent sera le plut grand au aénit X, et le plus petit dans l'horizon L, pareeque MX<M/ et M/< ML. Le diamètre de la lune, vu d’un lieu M, dans l'horizon duquel elle est en L, ou ton diamètre horizontal est au diamètre central, comme TL est 5 ML. En Faisant donc TM=;i, TL est à peu près =60 (S- ai3.), partant M L = 1) = 60 — ^ , et TL : M L : : i : 1 —
donc, ( étant environ i5' dont la 7300 me partie est o", 13, il suit que la différence entre les deux diamètres, central et Irorizoutal, est insensible. . >
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$. ai6. A mesure <]ue la lune s'élfeve au dessus de riiorlion, elle ap> proche de l’observaleur en M , et par conséquent son diamètre apparent augmente. En eflêt, on a
, TI lin X MI
^ ~ MÏ ^ ^ lin A fT *
XM/rrgo*— •' étant la distance apparente au lénit, etXT/=go* — é la
distance vraie. On a donc
CO»}* COI t
CUi ^
La correction du demi-diamètre, ou ce qu'il faut ajouter au demi-diamètre horizontal ou central f, pour avoir le demi-diamètre apparent à la hauteur t ou l'i est donc
(0 .... V =: . sin
' CO» t
sin
En nommant H la parallaxe horizontale, A la parallaxe de hauteur, et en développant jusqu'au carré de U, ce qui suffit ici, on aura Ar=Hcosi', et I' — t — h, donc
f U ^tangf cos(é — A) — ” cos“»'^=:f H^sine-|-li*in®> — 5 cos’j^.
OU en mettant ($. a 14.)
3, 66394.;=»; A la place de H,
(a) (T =: n ; ^; sin » (1 — 3 cos a*)^.
Si l'on veut exprimer (i) par la hauteur apparente onat=:;'-{-A = <f n( cos /, donc
a zz sin (tf — ) = ^ ~i> ~ f cos*
cui^s'-vèj ^ ^ a/ I— a^iin('V. ' a ‘ /
— ni^ ^sin f sin* i* + ^ ; co*® » ou
(3) . . . . e — n ; sin -j- ^ ;* (3 — cos »o)«
En prenant la valeur ; 17' zz 0, oo494^>i on aura A très-peu près
r — 3737", aa . o, oo5 . sin «' z: j8", 7 . sin d'oîk l’on voit, que le diamètre apparent de la lune peut augmenter de 37^ depuis l’horizon jusqu’au lénit.
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Ü117. La propoailion précédente, que la groaseur apparente de la lune croît avec sa hauteur, paraît contraire à une expérience généralement connue, qui nous fait croire que la lune parait la plus grande à l'horison. En mesurant le diamètre de la lune avec des micromètres , ou en la regardant avec des lunettes, on voit qu’on s'est trompé, et que le diamètre augmente eUectivement avec la hauteur, dans le rapport qui vient d’étre prouvé: il s’en suit, que cette illusion optique cesse, dès qu’on regarde la lune isolée^ et que par conséquent elle provient des objets qui environnent la lune, et avec lesquels on la compare sans le savoir. On sait que chaque objet parait moins grand, s’il est isolé, ou suspendu en l’air: une colonne à côté d’un grand batiment parait être plus grande, que dans une place vide; ainsi la lune paraitra plus grande à l'horizon, étant environnée d’une foule d’autres objets. Il faut cependant convenir, que cela n’explique pas, pourquoi la même illusion a lieu sur mer, où l’horizon est libre.
Suivant une autre explication, donnée déjè par Ptolémée (’), cette illusion vient de ce que nous croyons la lune è l’horizon, plus éloignée qu’au sénit: nous sommes dan*. le même cas, que lorsque nous prenons une mouche qui passe devant nos yeux , pour u* oU»au , poseeque qous lui attribuons une grande distance. La question est donc, pourquoi nous croyons la lune à l'horizon plus éloignée; et la réponse ordinaire est, que c’est pareeque la lune nous parait derrière une foule d’objets terrestres, tandis qu’au zénit rien ne se présente entre l’oeil et la lune. Mais comme la même illusion a lieu sur mer , une raison plus' juste est peuMtre la faiblesse de la lumière de la lune h l'horizon qui, suivant les principes de la perspective, aérienne, la fait paraître plus éloignée. 11 est- aussi probable, que les vapeurs de l’horizon 'produisent une irradiation, qui fait paraître la lune, ainsi que les étoiles, plus grande à la vue simple qu’avec des téléscopes. Une raison plus importante est peut-être l’expérience connue de tout le monde, que le ciel ne parait pas comme un hémisphère, mais comme une voûte surbaissée, dont le rayon de la base,, suivant quelques observations, est trois è quatre fois
(I) ythnag. LU. iJi. Cùp. a ..Dituoùu m>ions id twnzoBUB visibut mode «ppsrcai, stssiaoits ta Bcdü cosli Ucalisaibor'.
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plus graïul que la hauteun la luite nous parailri^ donc moins éloignée au zé-
nit qu'à l'horizon.
EnCn on a expliqué celte illusion par la construction de notre oeil: et cette explication serait sans doute la plus satisfaisante, si les observations, sur lesquelles elle est fondée, étaient mieux constatées. On a dit que l’oeil ressemble à une lentille achromatique, avec cette dilTérence, que son ouverture est variable, en se rétrécissant ou dilatant, à mesure que la lumière esL plus ou moins forte. Notre oeil voit donc la lune, lorsqu'elle a son plus bel éclat au zénit, par une ouverture plus petite, que la lune alTaiblie par les vapeurs de l'horizon. Or, dit-on, l'expérience nous apprend, que l'image d’un objet luisant, formée par une lentille achromatique, à la même distance, est plus grande, à mesure que l'ouverture est plus large: l'image de la lune, projétée sur la rétine, sera donc plus grande à l'horizon, où nous la regardons ù travers une ouverture plus large, qu’au zénit où la prunelle te rétrécit.
CHAPITRE Vin
Rotation de la lune.
§. 218. X_<a surface do la lune est constaimnotit couverte de taches pins ou moins j^andes, i|u’un rcrunnail aisément à la vue simple. Peu de letns apiës l'invenlioti des luneircs on dressa des caries de la lune qui, étant compaiécs arec d*s observalioiis posiérieui es, foumiient le moyen de parvenir à une roiiiiaissance exacte du chanpemeni des taches. On aperçut sans peine, qu'en faisaiil ahsiiaciion de (pielqiies esceptions peu con.sidérabics, les taches sont invaiiables, et que leur situation relativement à l’oeil ne change peint, ensorte qu'on voit constamment tes mêmes taches, et que la lune nous présente toujours la même face. Si c'était vrai à la rigueur, il en résulterait que la lune, dans le lems d'une révolution autour de la terre, tourne une fois sur un axe, perpendiculaire au pian de son orbite, et qne les vitesses angulaires de ces deux mouvemens sont exactement égafes: car dans aucun autre cas U n'est possible, que nous voyions constamment la même partie de la lune. Mais des observations plus détaillées ont prouvé, que cela est sujet à quelques exceptions. Des taches qu'on voit très-près du bord de la lune, sortent du disque visible, après s'élre approchées du bord, tandis qu'au bord opposé d’autres taches entrent dans le disque. Ce phénomène arrive tantôt au bord oriental et occidental, tantôt au bord boiéal et austral^ et celte inégalité apparente de la rotation de la lune eat appelée sa libration: il est aisé de l’expliquer de la manière suivante. Toutes tes rotations des corps célestes, que nous pouvons observer, étant parfaitement uniformes, il faut supposer qu’il en est de même de celle de la lune; et les observations l'ont confirmé. Mais le mouvement 4e la lune dans son orbite étant très-inégal, il en résultera qu’en général
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la lane nous présentera toujours la même face, si la période de sa rotation est égale au mois sidéral; mais les taches sur le bord oriental ou occidental dis[>arattront , si le mouvement de la lune dans son orbite 'est plus ou moins vite que le mouvement moyen. D'ailleurs, si l’axe de rotation n'est pas exactement perpendiculaire au plan de l'orbite, les taches au bord supérieur on inférieur disparaîtront, à mesure que la lune s'éloigne du noeud ascendant ou descendant de son équateur. Il faut y ajouter deux autres causes, dont l'une est purement optique comme les précédentes, au lieu que l'autre est physique. Quand même la lune dirigerait constamment la même moitié versie centre de la terre, ensorte que la droite joignant les centres de la lune et de la terre rencontrât toujours le disque lunaire dans le même point; l’ocil placé sur fa surface de la t^rre, se trouverait tantôt d'un côté de cette ligne, tantôt de l'autre, h cause du mouvement diurne de la terre, ensorte que la lune lui paraîtrait. faire, dans une journée, des oscillations dans le sens de la rotation de la terre; et il est aisé de voir que cet eflét n'est autre chose que la parallaxe. Enfin, si la lune n'est pas une sphère homogène, ses parties plus élevées ou plus denses seront attirées plus fortement par la terre, d'où il résultera des inégalités réelles de sa rotation. Ainsi les oscillations de la lune sont de quatre espèces, dont la dernière est un ellèt physique, ou une inégalité réelle; les trois autres, n'étant qu’apparentes, sont composées de la libration diurne, la libration en longitude et en latitude, la période des deux dernières étant le mois.
$. a 19. Les élcmens de la rotation de la lune, ou la position de son équateur, c'est-à-dire, les points où il traverse l'écliptique, les noeuds, et l'angle formé par ces deux plans, l'mcô'noison, se trouvent par les mêmes méthodes qui ont été employées pour le soleil ($. 162. suivi). Mais comme ces méthodes ne donnent pas une par&ite précision, on fera mieux d’employer une approximation. Il est aisé de s'assurer par les méthodes précédentes, que l'inclinaison de l’équateur lunaire sur l’écliptique est on très-petit angle, et que le noeud descendant de l’équateur lunaire, où il s'abaisse au dessous de l’éclipti* que, coïncide à peu près avec le noeud ascendant de son orbite, où elle s'élève vers le nord de l'écliptique. E» faisant donc
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U longitude du noeud ascendant de l’orbite — Q, celle du noeud descendant de l’ëquateur lunaire = l’inclinaison de l'équateur sur l’écliptique =:•;
> et tu sont si petits, qu’on peut égaler leurs cosinus à Tunité; et Q est connu pour une époque quelconque.
Apiès avoir trouvé par observation (g. 164.) la longitude et la latitude sclénocentriques d'une tache, / et b, il faut mettre dans l’équation 1 (g. i65.\ » au lieu de jr, et 90’ — b au lieu de a, ce qui donnera cos X ~ cos I sin é -{- sin > cos b cos z,
90” — x = 9o* — PM (fig- 4'>-) étant la déclinaison sélénocentrique de la tache, et a=P£M. Puisque E, P, sont les pôles de l'écliptique et de l’é* quatcur lunaire, la longitude du der.iier étant constamment de 90* plus grande que celle de son noeud descendant, la longitude du pôle P sera =; 90° -|- îî celle de la tache iA—f, d'où il suit
s=/-9o'’-JÎ-«, donc cosî=:siu(/-Q-u)=sin(/-S3)-‘'Cos(/-Q); ce qui donne ù l’équation précédente cette forme:
cos X = sin é ’ cos A sin (/ — JJ) — y u cos A cos (/ — Q).
Comme *=::PE n’est que i* ou la diCTérence entre PM, EM, sera trèspetite: en faisant donc PM=: EM — y, ou x = 90® — A — y, on aura à trèspeu près, cosx^rsin (A-|-jf)=:sin A -f-j' cos A, ce qui étant substitué dans Péquation précédente, donnera
jK = y sin (/ — Q) — vu cos (/ — ÎJl = 90’ — A — x, donc la déclinaison sélénocentrique de ta tache
90’ — s — b y sin (/ — ff) — yu cos (/ — Q).
Trois équations d’une même tache donneront trois éi|ualions de cette fonne, et par conséquent les trois inconnues qu’elles renferment, x, y, w.
Il résulte de toutes les observations , sans excepter celles faites par Hévelke il v a à peu près 200 ans, que u ne monte pas è 4*= o" peut donc faire w = o, pareequ’une détermination exacte de cette quantité n’est pas possible; ensorte qu’il est généralement supposé, que /e noeud descendant de Pei/iiatciir lunaire coïncide arec te noeud ascendunl de l’orbite de la lune, . Il s'en suit, que les noeuds de féquateur lunaire ont un mouvement rétrograde,
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ëgal à criui des noeuds de l'oibite. LV;tc/m»ison * de t’ëqualeur lunaire re>
lativement i récli|jlique est suivant Mayer = 1*39', suivant Lalande :=
lajgiuous trois plans menés par le centre de U lune, dont l'un est son équateur, l'autre le plan moyen de son orbite, et le troisième parallèle è rédiptique; il suit de ce qui précède, que ces trois plans ont une commune section, que le troisième plan tombe entre les deux autres, et qu’il fait avec le premier et le second plan des angles de et de i^g'; d’où
il résulte que l’inclinaison de l'équateur de la lune par rapport ù son orbite est î)*9' ~ 6'5a' (‘ ). Dans l'espace de 679! jours (Ç. ao5.) les pôles
des deux premiers plans décrivent, autour du pôle de l'écliptique, contre l'ordre des signes, deux petits cercles, parallèles ù l'écliptique, dont les demidianièlres aont les arcs de i°4-t' et de S'g'; ensorle que la différence entre les longitudes de ces deux pôles est constamment 180% et que tous les trois pôles sont toujours situés sur un grand cercle, le pôle de l'écliptique étant placé entre tes deux autres.
a»o. La position des tacbes relatiremeni & l'équaleur lunaire n’est point altérée par la rotation de la lune: elle sera donc déterminée par leur dialancf à l'équateur et au premier méridien, ou par leur latitude et longitude aélénocentriques, en termea de géographie, ainsi que cela se fait pour les pays do la terre. On a pris arec raison pour le premier méridien de la lune, celui qui passe par le centre du disque lunaire, loraque le lieu rrai de la lune est égal au lieu moyen. Il en résulte, que le premier méridien est toujours h peu près le milieu de la face que la lune tourne vers la terre, en ne a’en écartant jamais à l’orient bu l’occident, que de l'équation de la lune, ou de M libration en longitude. Or la rotation de la lune étant la même que son mouvement moyen dans l'orbite, on trouvera pour une époque donnée, le longitude aélénocentrique du premier méridien, d’où ae comptent les degrés de l’équateur, en ajoutant i8o*' à la longitude moyenne de la lune: ce qui donne aussi la distance du premier méridien au noeud ascendant de l’équateur
(1; M. Drlombrr lHar. €! fret. T. III- Ch. XXIJi §. «90 IrouTt cri aD|-Jp ^3*9'—
• 3^ pùrrvc|U*il stippnte que le» DoeuHs aêrrnJao» dr l'rqunieiir de U luae cl de cen •
ccîBcidcBt, «D*Qrte que r«quatcur tunlêc cmxc l’orbilc c( récUpiiquc. \
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lunaire, qui coïncide conalammenl arec le noeud desccnlanl de l’orliile. Soit {lig. 6a.) E le pôle de Fécliptique VB, P le pôle de rëi|iia(eur lunaire CA, N «on noeud etceadant, PC le premier méridien, et M une tache: connaitiant CN, on tronrera la longitude sélénocenirique CA. Dana le triangle P E M on connaît P E = y , E M == 90® — 1/ , PE M = / — 90“’ — Q — ut
V 11 . It .• , t:- n X . ivi • ni "in y eul» — y lanf i
(S. aiQ.), dou I on tire col EPM=tangN A =: — — - — ^
»iM a *6 Z —
-4- tang Q), et CA = CN-4~^iA. On a ru précédemment >$.>19.), cura* ment «e troure la latitude «élénocentrique A M = 90* — x. C’est de celle manière qu’on a conairuit des cataloguei des taches de la lune, suivant leurs longitudes et latitudes ( ' ).
La position des tadies par rapport h l’équateur lunaire étant invariable, leur situation apparente dans le disque lunaire dépendra de celle de l'équa* leur qui, suirant les lois de la projection, paraît comme une ellipse^ dont la grandeur et la situation seront déterminées à l’aide des formules i58.), oè il faut substituer l’inclinaison de l’équateur lunaire au lieu de y, son noeud ascendant ou le noeud descendant de l’orbite Q au lieu de Q, 1a longitude et la latitude do la lune au lieu de et de p. On aura donc le petit axe de l’équateur elliptique par rapport au grand axe, ou le petit axe 'en parties .du ra>on de la lune, '
(i) .. . . sin $ = y cos p sin (C — 13) — p.
Or «in (C — Î3)= — sin (C — iî), et y = 89' ou io3': le petit axe sera donc sin P 4- 89'. cos P sin (C — Q)~ «in :p -|- 89' sin (C — Q)).
L’angle \(/, ou l'iuclinaisun du petit ;:xe au cercle de latitude vers l’oricnf, est donné par l’équation 1 1.
tang 'I' = tg y cos (C — Q), pu y = 89'. cos (C —
$. aai. Les recherches sur la nature des parties lumineuses et opaques de la lune, appartiennent plutôt à la physique qu'à l'astronomie, et paraissent être inutiles, parcequ’il est aisé de prévoir, qu’il n’en résultera rien de cer* tain. 11 n’est pas digne du philosophe, de prendre la terre qu’il habite, pour modèle de la formatiun des autres corps célestes, et d’imaginer que nôtre continent, nos isles, et nos mers, se retrouvent dans les taches blanches et
(l) Vov. loft astren. pyht, ptr VMcmd, rx/jr» fUt Sc. éê Totn» l. pag. Ig.
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noires de la lune. La nature est trop riclie, pour qu’il nous soit peruils do supposer une analogie parfaite entre ses diiTérens ouvrages; et il est probable que chaque corps céleste a des beautés particulières, dont nous ne pouvons avoir aucune idée, ainsi qu’un aveugle né ne peut se faire une idée des couleurs, ou ainsi que l’honsme qui n'a que cinq sens, ne peut imaginer les org.ancs dont la nature a doué les habitans des autres planètes, pour leur faire sentir les objets- dont ils sont environnés.
Les observations des éclipses solaires et des occultations des étoiles semblent prouver, que la lune est environnée d'un fluide transparent qui détourne la lumière de sa route droite; niais cette oinwsphère réfractive doit être fort différente de la nôtre. L’action du soleil résoud en vapeurs la plupart des corps; les exhalaisons des corps à la surface de la lune monteraient donc en l'air, et formeraient d ns l’atmosphère des nuages qui couvriraient parfois une partie de la lune. Mais on n’aperçoit la moindre variation, ni dans l'éclat de la lune, ni dans l'état de son atmosphère. La lune n'a donc pas cet air dense, auquel nous devons la chaleur, la pluie, et toutes les sources de la vie animale et végétale; l’invariabilité de ses taches semble même
indiquer, que sa surface est d'une dureté impénétrable. En un mot, la lune
parait être un corps dur, froid, et inhabitable pour des êtres, semblables aux animaux de la terre; une planète qui n'est pas encore parvenue à sa maturité, préparée' peut-être par de fréquentes éruptions volcaniques, ou qui, après avoir rempli sa destinée, se trouve actuellement dans un état de dépérissement.
Si la lune est environnée d'une atmosphère réfractive, le commencement d’une occultation du soleil .ou d'une étoile par la lune sera retardé,
et la fin sera accélérée du double de la réfraction borixonlale, pareeque le
dernier et le premier rayon de lumière, en traversant l’atmosphère lunaire, décrira une courbe, concave du côté de la lune, et pliée deux fois par la réfraction. Or les observations les plus exactes ont prouvé, que cette influence est insensible, et que la réfraction horizontale sur la lune, s’il j’ en aune, est moindre que a", et par conséquent mille fois plus petite que celle de l’atmosphère terrestre. L’air de la lune devrait donc être mille fois
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plus rare que le nôtre, et par conséquent plus rare que le vacuum dans nos meilleures macliines pneumatiques, dans lequel aucun animal t.e peut vivre.
Cependant les observations de 'Schrôter, qu’il a publiées J.'ns ses Fragmens Sv'lénotopograpliiifues, paraissent indiquer, que le lenas qu tl tait sur ce satellite, n’est pas loul-à-fait invariable, et qu'il y a même une espece de
végétation. Mais les variations que cet astronome a observées, sont incon-,
sidérables, et il convient que la lune n’a ni mers ni rivières, pareequ on rc- ' connaît distinctement îles élévations et des cavités dans les taches noires qu'on avait prises pour des mers.
Ce qu’il y a de plus certain, c'est que la lune est couverte de montiigiirü~ tï'cs hautes, et de rochers, ou de masses d'une matière inconnue, dure et brillante. Plusieurs parmi les points les plus brillans, étant situés dans le segment non-éclaiié de la lune, se distinguent de la partie obscure qui
les environnne, par leur lumière; mais comme ils finissent par disparaître à
• une plus grande distance de la ligne de lumière, on voit que ce n’est pas une lumière propre, mais que ces taches sont illuminées par le soleil plus lun^tems que les parties voisines; ainsi que les sommets des montagnes de la terre sont dorés par la lumière du soleil longteins avant son lever et après son coucher, pendant que le pays voisin est à l’ombre. IL parait donc être hors de doute, que ce sont des montagnes, dont la hauteur pourra être déterminée par le procédé suivant. Soit (fig.Gi.) L le centre, AC le coté obscur de la lune, CB une montagne, et AB le dernier rayon du soleil qui vient de raser la lune en A, la ligne de lumière passant par A. Ayant donc mesuré la plus grande distance AB de la ligne de lumière, à laquelle le point lumineux B disparaît, soit AL = f, AB = ;i{: on aura ,LB~;V(i R®), et la hauteur de la montagne CB=f 0^(i -f-H®) — 1} = — J. Suivant les observations de Hévelke, la plus grande valeur de p
ce qui donne la hauteur du demi-diamètre de la lune, ou ■— suivant
Scbrbler. Les plus hautes montagnes de la terre ne s’élèvent pas h une lieue et demie, ou à — ^ du rayon terrestre: en conséquence, il y a sur la lune des montagnes, qui sont, è proportion des deux planètes, presque cinq fois
AS.TRONOMIE RATIONNELLE plus hautes que celles de la terre j et leur hauteur absolue serait presque deux lieues.
Schroter « vu une foule de cavités dans la lune, dont quelques unes ont une lieue et demie de profondeur, et six lieues de diamètre. Elles sont environnées de remparts ou de montagnes , dont la masse les remplirait exactement: il est donc probable, que toutes ces élévations de la lune ont été produites par dee éruptions volcaniques, qui se font peut-être encore. M. Herachel croit en avoir vu. Au tems de la nouvelle lune , il aperçut au milieu de la lune obscure, trois points lumineux, qui ressemblaient h des charbons ardens et couverts d’un peu de cendre, et dont l'un avait une lieue de diamètre. Leur lumière dura plusieurs jours, en éprouvant des variations qui ne dépendaient nullement de l’accroissement de la lune, et au bout de ee tems elle s’éteignit tout-k-iait (Vojr. Philot. TraïuaU. Fol. ULXFJ/, Port. I. pag. asÿ.).
CHAPITRE. I
Classification de ces phénomènes,
J. aai. ècSpsea et oecuhatîons det corpa cëlrales lont des plit^no»
M^nes frappant même pour ceux qui ne t’occupent point de l’astronomie; des phénomènes qui ont dA étonner et elTra>er les premiers observateurs, qui devinrent ensuite un objet de curiosité, et qui servent encore de preuve, sur laquelle le public juge de Ta justesse et de la sûreté de la théorie de l'astronomie. Le spectacle majestueux du ciel étoilé, parsemé d’une infinité de sphères brillantes, le mouvement calme et solemnel de cette voûte raagnU fique, qui parait obéir è des lois éternelles; tout cela fit de l'observation du* ciel l'occupation la plus douce des premiers bergers, qui servait è chasser l’ennui de leurs nuits oisives, en leur présentant chaque jour de nouvelles scènes. L'interruption inattendue de leurs jouissances journalières, la disparition subite et inconcevable des objets qu'ils étaient accoutumés de regarder avec admiration et vénération , devaient leur inspirer une crainte des suites funestes de ce dérangement apparent; et ils ne pouvaient être tranquilles, en voyant qu'une cause inconnue priva les plus beaux ornemens du ciel , de la
ASTRONOMIE RATIONNELLE liiiniére qui avait éclairé leurs jours et leurs nuits. Le retour de celte lumière, les fréquonles répétitions de ces phénomènes qui n'eurent jamais de suites funestes, étaient nécessaires pour leur donner le courage, de les regarder sans peur, de les attendre même avec impatience. La peur et la curiosité Grent des éclipses les évènemens les plus imporlans, qui* furent notés dans les plus anciens tems. Dès que cela fut fait, il était naturel d’examiner, s’il ne s’y manifestait pas un certain ordre, qui pût servir à prédire l'époque d’un évènement semblable; et aussi tût qu'on eut découvert une période, et qu'on s« fut aperçu qu’elle était intimement liée avec les mouvemens périodiques des deux corps célestes, ces phénomènes rentraient dans la classe des autres objets de l’astronomie, et leur cause ne pouvait plus être un secret. Ils devinrent entre les mains des astronomes une source des découvertes les plus utiles, et longtems après, les observations des éclipses de lune furent la seule base de la théorie des mouvemens de cet astre.
' $. »a3. Lorsque les centres ou quelques parties de trois corps célestes
ce trouvent sur une même ligne droite, les rayons d’un des deux corps extérieurs ne peuvent pas arriver è l’autre, étant interceptés, au moins en partie, par celui qui est au milieu. Le corps B (/^. 64-) couvrira l’objet C, ou le fera disparaitfe è l’oeil, supposé en A, entièrement ou en partie; mais l’oeil en B verra les deux corps A et C, opposés l’un à l’autre, pourvu qu’ils aient assés de lumière. Mais si A est un corps opaque, qui reçoit la lumière de C, le corps B interceptera la lumière qui est nécessaire pour que A soit visible: A entrera dans l'ombre que B projette du cûlé opposé au corps lumineux C, et par conséquent il sera invisible ou éclipxi:, soit que l’oeil se trouve en B, soit qu’il se trouve dans un lieu quelconque D: l'oeil en D verra; que le corps A entre dans l'omlrre du corps B, et qu|l est écli(»sé de plus en plus. Tout cela suppose que la route de la lumière est une ligne droite; Si, en traversant plusieurs milieux, la lumière est détournée de su route, l’occultation n’aura lieu, que si les lieux apparens, ou allérés par les léfraetions, se trouvent sur une même ligne droite. Mais la réfraction étant peu considérable, et indépendante des distances, elle aura la même inlluencc sur les deux corps ; et le plus souvent il serait tout-à-iait inutile d’eu tenir cumple,
lies différenle* etp^ces^de ces phéTiombnes peuvent être comprises sous le terme général iSoccuitations ; mais la diversité du spectacle qu'ils présentent, et des règles qu’il faut suivre pour les calculer, e.v'ige leur classification. Comme tout se réduit à trouver l'instant, où des parties données des trois corps se trouvent sur une même ligne droite, il est aisé de voir, que ce calcul suppose une connaissance exacte des monvemens des corps célestes, de leurs diamètres apparens, et de leurs distances ou parallaxes. La théorie de leurs mouveuiens donne le lieu vrai de chacun h une époque donnée: les parallaxes et les iliamcires nous apprennent, de combien les centres peuvent s'écarter de la li^ne droite, sans que d'autres parties de ces curps cessent dc couviir l'une
l'autre: elles détermineront donc la durée et les autres circonstances de ces
phénomènes., d'où il suit , que leurs observations servirent à rectifier le calcul, ou les élémens employés dans le calcul. Cela seul prouverait la grande importaqce de ces phénomènes, qui se manifestera davantage par la suite.
ÿ. av-4. L'observateur ou la terre étant en B {Fig. 64-\ I* corps lumineux ou le soleil en C , la terre projettera suivant la diredion B À une ombre, dont le diamètre va en décroissant de B en A, el devient nul à uue certaine distance BA,.parceque le soleil est plus grand que la terre. Chaque corps opaque A sera éclipsé, en traversant l'ombre BAj il le sera d'aulaut plus, qu’il est plus près de B. En général il est aisé de voir que deux conditions sont indispensables, pour que A s'enfonce totalement dans l’ombre, ou que fédipse soit totale: il faut i) que A suit plus petit que B, p.ii'ceque tous les diamètres de J’ombre sont plus petits que celui de la terre, a) que A soit assés près de B, pour que le diamètre de l'umbrc h celte distauce soit plus grand que celui du corps A. KeLitivement à la terre, la lune est le seul corps céleste qui puisse remplir ces deux conditions , lorsqu’elle est en A opposée au soleil C, ou quelle est pleine; aussi voit-on souvent la fdàne lune éclipsée entiëremen||gpi en partie, et \e»4dipses lunaires n’arrivout jamais qu'à U pleine lune. Ün observateur, placé en D hors de la ligim ABC, verra également la lune éclipsée, ainsi que nous voyons en D les éclipses des satellites A, lorsqu’ils s’enfoncent dans l’ombre de Jupiter B. Il s'en suit que, si la lune était occultée par un autre corps B, la terre U
3jo ASTRONOMIE RATIONNELLE Terrait une éclipse lunaire, quand même la lune ne serait pas pleine; mais les seuls corps célestes qui puissent se placer entre 1e soleit et la lune, sa> Yoir Vénus et Mercure, sont si éloif;nés de la lune, qu'elle est toujours hors de leur ombre, dans quelque point de la droite CB qu’elle se trouve. II en est de même, lorsque la terre étant en B, un autre corps se; trouve en A au lieu de la tune. En eflét, les planètes supérieures, étant opposées au soleil, seraient éclipsées aussi bien que la lune, si leur distance à la terre n'était si grande, qu'elles se trouvent toujours hors des limites de l’ombre de la terre. Elles nous paraissent dans leur plus bel éclat, dans l'instant même où elles devraient être éclipsées, pareeque la terre est trop petite, pour leur cacher une partie sensible du disque solaire.
aa5. L’oeil étant en A, et deux corps célestes en B et C, leeorps B cachera à l’oeil une partie de C, aussi souvent que la droite AC passe par B. Cette occu/tatlon totale ou partielle peut être envisagée sous différent points de vue, selon la nature et la grandeur des corps B, C. Le cas le plus simple sersit celui, où B et C ont la même grosseur apparente : si l'un des trois corps, ou tous tes trois ont, dans ce cas, un mouvement propre, l’occultation peut être totale, mais elle ne peut durer qu’un instant. S’ils n’ont ni mou- Tement propre ni parallaxe diurne, l’occultation peut durer longtems. Comme ces suppositions n’ont lieu que relativement aux étoiles fixes., dont-ln parallaxe annuelle est aussi' insensible, l’occultation d’une étoile par une ai^ tre sera visible dans tous les lieux de la terre, où tes étoiles sent visibles, et elle durera conlinuellement, à moins que te sjistème solaire ou les étoiles a’aient un mouvement propre, ou que la parallaxe annuelle ne toit sensible. Dans un pareil cas, l’étoile la plus éloignée paraîtra derrière l'autre: c’est ce qui paraît eflectivement être le cas de quelques é/oi&s doubles, ainsi qu’on ra TU plus haut.
En général, si B est assés grand couvrir le corps C entier,
St que C n’est pas un corps qni éclaire la terre, comme le aoleil on la tune, on appelle cela une occultation proprement dite. Telles sont les occultations d'une planète par une antre, des étoiles par les planètes, et principalement celtes des étoiles ou des planètes par la lune. Pour cet efiêt, il est néceMaire que la grandeur sppareole de B soit an moins égale h celle de C.
Mais si la grosseur apparente de C est beaucoup plus grande que celle de 6, le disque de C ne peut pas être couvert par B, mais on verra B passer sur le disque de C comme une petite tache: c’est ce qu’on appelle un passage. Puisqu’aucun corps céleste ne passe entre la terre et la lune, les seuls phénomènes de cette espèce poi\r la Jerre, sont les passages des planètes inférieures sur le soleil, et des satellites de Jupiter sur le disque de cette planète. Il est aisé de voir, que ce cas a toujours lieu, si le corps A est assés' éloigné de B, pour se trouver hors des limites de l’ombre de B, qui se rapporte à la lumière que B reçoit de C. Cest ainsi que les passages des planètes inférieures se présentent è la terre et è la lune, et ceux de la terre et de chaque planète inUrieure aux planètes supérieures : lea éclipses annulaires de soleil y appartiennent aussi.
$. aa6. Si le corps C, occulté par la lune B, est le soleil qui illumine la (erre A, il en résulte une éclipse solaire. Puisque le diamètre apparent de la lune est à peu près égal à celui du soleil, et quelque fois plus grand, la lune en conjonction, ou Ia nouvelle lune peut effectuer une éclipse totale de soleil; et c’est le seul corps, qui soit assés grand pour produire cet eflèt. A6n que le soleil C soit couvert par la lune B, il est nécessaire que l’oeil A se trouve è peu près sur la droite CBA, et assés près de B: la si- ItMtion de l'oeil n'est donc pas indifférente, et le phénomène ne sera pas le même pour tous les lieux de la terre; en d’autres mots, la ]» rallaxe de la lune fait, que de -chaque lieu de la terre on voit une autre éclipsé de soleil, et que la même éclipse peut être visible dans un lieu, et invisible dans un antre, quoique le soleil soit au dessus de l’horizon. Du reste il est visible, que pendant une éclipse solaire la terre A est dans l’ombre de 1a lune, et que par conséquent on verra de la lune, et de chaque autre corps céleste, une édipse de terre. Ccst ainsi qu’on voit de la lune une éclipse solaire, lorsque nous avons une éclipse lunaire: alors 1a lune est en A, et la terre en B couvre le soleil C.
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^ Les Éclipses de Lune,
- J. «17. On a vu, qne les Eclipses de Lune ne dépendent point du lien â'où elles sont vue», pareeque U- lune est enveloppée dans l'ombre: le calcul de ces phénomènes est donc très-facile; et comme le lieu est indiHérent , où l'oeil est supposé, H sera plus simple, , d'arranger le calcul- entier pour le centre de la terre. '
La terre sera regardée ici comme une sphère perfèiie, de* sorte que les sections de l’ombre, perpendiculaires è l'axe, sont des cercles, quelle que soit leur distance; et Tombre formera ua oorps- conique-ou cylindrique, dont l’axe est la ligne droite CBA (7^ÿ.*640 qui )oint le* centres du soleil et de la terre. Sans connaître exactement la distance on la-parallaxe du soleil, il ré*, suite de toutes tes observations, sans excepter celles des anciens, que cet astre est beaucoup pltègrand que la terre; d’où il suit, que l'ombre- prujettée par la terre est un cône, dont le sommet est à l’opposite du soleil. L'oie de Pombre CBA est toujours situé dans l’écliptique, et dirigé vers un point A dont la longitude est de r8o" plus grande que celle du soleil, ensorte que la situation de l’axe est entièrement déterminée par la longitude Ai soleil. La longueur et les sections de l’ombre dépendent, de la grosseur du soleil et de la terre, et de leur distance, conséquemment du A’amiire et de la pamllaxe du soleil. La dernièro n'est connue que par les éclipses et passage», cl elle est si petite qu'en pourrait la négliger tout-à-lait ici: cependant nous l’cmployerons comme un élément connu à |>eu près, qui sera corrigé par les éclipses.
L'ombre de la terre n’étaut- pas- cyiiudcique mais conique, ia distance BA, Ir laquelle La lune traversera l'ombre, a'est pas inditTérente. On a vu, que
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l'ombre a dos limites qui dépendent. du diamètre et de la parallaxe du soleil: eea élémens donneront aussi la < section ii la distance DA de la lune à la terre-; il est< donc nécessaire de connaître la parallaxe de la lune. L’orbite lunaire n’étant pas dans le plan de l’dcliptiqpe, la lune peut être hors de l’cdiptique dans l’instant de son opposition: elle ne passera donc pas par l’axe de l'ombre, <
mais le point A de l’axe, auquel: la pleine lune répond perpendiculairement, sera, donné par la parallaxe.
Après avoir trouvé la sectioB de Fômbre,- qui convient è la distance AB, on verra, si la lune approchera assés de l'axs A, pour traverser l'ombre.
La distance du centre de la- pleine lune è l'axe est sa latitude, et la distance du bord- le- plus proche est la différence, entre la latitude et le demi-KÜamèlre de la lune: donc \»-bililude et le diamè/re de la lune sont des élémens essentiels.
Tous ces élémens étant variables, il faut, les déterminer pour le même insl.'iil; et- il est tout simple de choisir pour cela l’instant de l'opposi^ou. Mais conuue les éclipsés durent plusieurs heures, il faut connaître les /noui‘eme/u /lorutres du solal et de la lutte, celui de la dernière tant en longUudc qu'ei> latitude; ees élémens serviront à. déterminer, les positions de l’axe C B et de la lune.^ pour chaque instaut pendant quelques heures avant et après l’opposition.
$. aad. Pour éviter des calculs inutiles, il faut commencer par examiner elil y aura éclipse ou non; le tems. sera celui de l'opposition. On serait donc obli;;é de calculer toutes les oppositions eu pleines lunes, ainsi que la parallaxe et la latitude de la lune,, pour voir s’il y aura éclipse, ou si l’opposition sera écliptique. Mais comme ce calcul préliminaire n’a pas d’autre but,, que de juger, si le calcul exact des élémens- de l'éclipse est nécessaire ou non , on n’a pas besoin d'une grande précision , et l’on peut se contenter du procé<lé suivant. Après avoir déterminé généralement le plus grand et le plus petit diamètre de l’ombre éane la région de la liuie,. il sulfira de chercher- te diamètre et la latitude de la lune: en appelle cela les termes écliptiques, ou limites des éclipses. En. edèt,, si la différence entre la latitude et le demi -diamètre est plus grande que le plus grand diamètre de l'ombre, il ne peut y avoir éclipse; si cette différence est plus petite que le plus. petit diamètre, on «st sûr qu'il y en aura une. Pour compaier ces limi-
3;4 ASTRONOMIE RATIONNELLE tei avec la latitude qui eat un angle gëoceatrique, il faut «xprimer auui la diamètre de l’ombre par l’angle, aous lequel il e«t vu du centre de la terre. A la rigueur, l’opposition n’est pas l’instant où la lune approche le plut de l’axe de l'ombre; mais la diSiérence est inconsiddrable, conune on le verra ci • après.
5- 339. Supposons que S, T, (Fig. €5.) soient les centres do soleil et de la terre, et que dans un plan quelconque SstT qui passe par l’axe de l’ombre ST, on ait mené deux tangentes au soleil et à la terre sf, sr, qui coupent l’axe ST en C et en F. Si le plan ;SCs tourne sur l’axe SC, il se formera un cône tCr, dont le sommet est en C. Quelque part que l’oeil se trouve an dedans de ce cône, le soleil entier lui sera caché: car il est aisé de voir, que chaque droite, menée d’un point de ce cône k un point quelconque du soleil, doit nécessairement rencontrer la terre, et que par conséquett nul point dans ce cône ne peut recevoir des rayons du soleil; c’est pourquoi fCr est appelé le eSne d'ambre. Mais aussitôt que l’oeil sort de ce cône, il verra au moins sine partie du soleil; il en sera de même, si l’oe3 te trouve dans l'axe SC, mais an delà de C du côté de A: C est donc le point qui a été appelé plus haut la Sniüe de f ombre. A mesure que l’oûl s’écarte du cône d’ombre de / en L, il verra une plut grande partie du soleil, dont une autre partie lui sera invisible jusqu’à une certsine distance: il est donc dans la pénombre. Il eat aisé de voir que cet espace eat limité par le cône tF t qui est appelé le cône de pénombre: en eflôt, d’un point quelconque M hors de ce cône on verra le soleil entier, parceque la droite Ms ne recontre pas la terre; mais d’un point D dans la partie G/tH de ce cône, on ne verra qu’une partie du aoleil, parceque la ligne Ds doit nécessairement rencontrer la terre.
5- 33o. Si la lune L entre dans l’ombre en l, 'et qu’on ait tiré la ligne droite sTD; le demi-diamètre géocentrique de l’ombre est CT/= DT/ — DTCzru. OrTD étant la prolongation dn côté s T du triangle T si, on aura
DT/ = T/<-fTsf, et DTC=STs, donc «=T//4-Ts< — STs.
Mais T//=:P est le demi -diamètre de la terre, vn de la lune, c’est-à-dire
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ta parallaxe kotiaonlale de là lune; Tst=fy est la parallaxe horizontale du soleil, et STs=:r le demi' diamètre apparent dU' soleil: d’où il suit que dans tous les ca»
la dtmi-diamiire da Pombra est la somma des parallaxes honsonlales de la lune et du soleil, moins le damî-diamètra du soleil, uz^P p — r.
Lorsque la lune M touche en X le cône de pénombre ^ le rayon de la section est «^CTX^TXt-|-TFt^TXt-|-SFs, et SFsr=SCs-|-T</, aGs=STs — T ST, donc
»=TXt-^STj— Tst+rs/. Mais on e TXt~P, ST szzr,- Tst—p,. Tstzz.sp: d’où il résulte que Ee dëmi-dùimitre de la pénombre est la somme des parallaxes horisontales de la lune et du soleil, plus le demi-diamètre du soleil^
L'entrée de le lune' dans l'ombre commence dan» l’instant,, où son Bord / ou X touche le cône d'ombre , son centre L ou) M en étant encore 'éloigné' du demu-diamètre apparent de la lune LT/r=MTXc=R: ü' s’ensuit qu'une éclipse' peut avoir liéuv quoique la latitude de la lune' soit de l'angle R plu» grande que u. on w.. Cela donne la limite de» éclipses, ou la lalitude, avec laquelle là lune entre dan» l'ombre ou dans la pénombre,,
P -|rP -I^K— r et P -f JP 4- R;-^ r.
L'aplatissement de' la terre lait que- l’ombre t Cr n’est pas: uni cône exset, mais- un conoïde dont la base- It est elliptique,, et yarie à chaque instant à cause de là rotation de la terre. Il faudrait des- calcul» extrêmement eompliqués,, si l’on voulait déterminer rigoureusement pouo ckaqpe instant là figure de ce- cône,, et ceful de' se» diamètres où', se fera l’immersion: ou> VémersioD,. pareeque le» sections: ne sont pas- circulaires. Heureusement,- cette précision est lout-à-fait inutile,, d’autant plus que là- figure de' la terre' n’est pas parfaitement connue.. Il est donc naturel de prendre le plus grandi diamètre que l'ombre- peut avoir dans la région de' la. luncj. ou' c» qui revient autmème,, là plu» grande parallaxe Korisontale de la: lune,, c'est-à-dire la parallaxe- ée/patotiale qu’il faut mettre' à- U- place' de Pi
S*.. a3r. Dan» lé calcul mime d’une éclipse; il faut tirer dé» tables- l'esi perailaxe» eC le» diamètre» qpl ont lien au tenu de l'éclipief mai» dan» ir
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calcul préliminaire, où il a'agit seuletncnt .de cuoisir les s^iiygies éclîpl/qutf^ il siillit de connaître les maxima et mini'ma de ces életuons. Comme U pé> nombre a toutes les gradations depuis l'obscurité totale jusgu’à l’Aclat de 1* pleine lune, il est'impossible de l'obserTer avec quelque précision: c'est pourquoi l’on se berne ici à l'ombre proprement dite, dont la liiniie es!
— r (S- ®3o.), qui par conséquent sera d’autant plus grande, que P, R, sont plus grands, et r plua petit. Or Iw maxima et mini/iia de ces élemens sont ($. ai 5. et I. $. i35.), ,
p=6a', R=:i'6'53",r=f6'i8"; et P=53', R = i5'34", r=i5'45";p = 9"i donc la plus grande latitude que la lune puisse avoir dans l’instuilt de sou Immersion on émersion-, est c= 6a' -j- 9" -f- 16' 55" — i5' ^5" =63' 19"; ■ et U plus petite =53'-j-9"4- i5'34" — 16' td" = 5a'a5"; la première est la limite, au delà de laquelle il ne peut y avoir éclipse^ la dernière est celle, où l’ou est sûr qu’il y en aura une.
L’usage ordinaire est d’exprimer ces limites, non par la latitude, mais par son argument, lequel pouvant être ditTérent pour la même latitude, à cause des variations de l’inclinaison de l’orbite lunaire, il en résultent ditlérentes limites. En nommant v l’inclinaison , ^ la latitude , a l’argument de latitude, on a (5-' 83.) siii a = Or la plus, grande inclinaison étant
= 5® 1/34^', la plus petite = 5“ o' o" (§.206.), on 'trouvera ‘U plus grande et la plus petite valeur de a par les équatious, sin a = &t
$io sS**
sina— ce qui donne les limites a=i2*ii'5T" et o=q®3o'5o".
V,. >io6‘'i7'34" ^ JJ
En conséquence, si la pleine lune est éloignée du noeud de plus de il no peut y avoir éclipse; mais si elle en est éloignée de moins de 9®3t', ou est sûr qu’il y en aura une. Il ne peut donc y avoir d’incertitude, que lorsque l’argument de latitude est entre 9* 3i' et la® la'.
Relativement ù la pénombre, il faut mettre (3=P-j-/r-|-R-|-rir.i®35'aa'' dans l'équation sino=— ce qui donnera pour la limite de la pénombre, a= 18® 3.' Jo".
Pour iaciliter ce calcul préliminaire, on a construit des tables qui donnent, avec une précision sufEsante pour ce but, le tenu des syzygiesqui
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arriveront dant chaque ann^e, avec Farginnent de latitude: cea tables priieii* tene donc immédiatement lea lysygiea écliptiques (').
, i3a. Apréa a’èlte assuré par le procédé précédent, qu'une pleine lune
^aera on pourra être écliptique, il iàut Iher des tables, pour l’inaUnt de l'op> position, les élémens suivaais-:
Longitude vraie dn soleil =: 0>
Longitude vraie dei la lune sur Pécliptique =:€•
Iflouvement lioraire dn soleil —h,
Mouvement horaire de la lune sur l'orhite =IT, snr l'écliptique ::z0, Parallaxe équatoriale de la lune =P, celle du soleil =p.
Demi •'diamètre du adlèil — r, «eloi de la lune R, *
Latitude de la lune
Accroissement de la laGtoda dans une heure — B.
Toutes ces quantités, excepté é et ^ sont constamment positives: 6 est < 'pDsilir ou négatif, selçn que la laGtude est horéale on australe; p est positif, lorsque la~ latitude boréale augmente ou la latitude australe diminue,, c’està-dire quand 1a lune approche du pôle boréal; dans le cas contraire p est négatif. Si la différettM entre O et C n’est pas «xacieurent *i 8o*, l’époque supposée n’est pas la véritable opposition; mais par le moyen de G et A, on Vouvera aisément, combien il faut a]outer on retrancher du tems supposé, pour que C- — O *o>t =i8o*: ce qui donnera le lama T de la vraie opposition. Puisque féclipse ne durera que quelques heures, on peut, sans erreur sensible, calculer le lien de la lune pour chaque instant durant l'éclipse, k l'aide des mouremens horaires; ou ce qui revient au même, on peut supposer le mouvimient de* 1a lune rectiligne et uniforme, ce qui facilite singulièrement le calcul.
a3i. Soit 66.) QE l’écliptique, QB i'oibite lunaire, dotte Q
le noeud ascendant; soit Q 1^ point de l’éclipliqua, opposé an soleil, ou le centre de l’ombre dans la région de la lune, et QC—i perpendiculaife à l’écliptique, donc C le lieu de la lune dans l’instant de l’opposition. Çn Brisant C L=zH, et en menant LN^C M, perpendiculairement et pai'aUè)emept
(l) ptAL far SarÜn, 2\ II. ^
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^ récli|>',iqiie, L »era i© lieu de la lune une heure après ropposilion, LN = donc LM = |3, et cM:=y(U® — P*)=rG. Ainsi on trouvera, ^o»r chaque instant, te point L que ta lune occupera sur la druite C 1-r ce qui donnera (a distance de la lune au centre de rombiê, OL=V ^0^'*"f'NL*]J *), en supposant immobile le point Q. Mais ce point avan* fant du même cdté que la lune, il vaut mieux de substituer au vrai mouvement de la lune, son mouvement relatif, avec lequel elle s'éloigne ou ap> f roche du point O- R» luisant QS:=:fi, an bout d’une heure Q sera en S, la tune en L: pour que les points Ç), C , puissent être regardés comme immobiles, il^faut ramener S et L parallèlement de tar quamilé SO = L7=:A; alors l aura la même situation relativement à Q, que L relativement à S. La droite *b qui joint les points C,l, représente dotic l'orédc relative,. Cl— A •St le mmaiement horaire relatif de la kine, et l’on a l'm — LM — ft, C ai — O*— C M— -L/=:G — A. Le triangle Cm/’EDurnit donc l'équation
Com&ie U est beaucoup plus grand que |3, U viendra
. rïi-Fî:-"'}.
•1 en. exprimant en secondes toutes les quantités,, on aura h peu près p^rpSb",
H = iÿ«o." =.11 p:,. donc = et H. g*’— = o", o u Oa a don*
•ans erreuK sensible,. V '(^11* — = H ^ ’ **'
• ù l’on peut négljger la dernidr terme qui est toujours aa dessous d’un* seconde.. Ainsi il vienb '
ti = H — A.
On procédera donc ainsi, pour construire l’orbile relative. Ayant tiré- ■ne ligne arbitraire CE {Fig.-6j.) qui représente l’écliptique,, on y prendra O pour le point immobile de l'opposition. D'après une échelle quelconque •n élèvera sut CE la perpendiculaire OC'=A, on- lei>a Q”— y(H*— P*)— A,. •I perpendiculaire à CE: ccl» posé, la droite passant par les points
C>é, sera i’orbito Mlatlve. Ia fgun représente le cas où l'opposition arriva
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, après le noeud ascendant j et il est aisé de voir, conmeot il faut procéder dans IcH autres cas. Maintenant on peut marquer au point C le tenu T de l'opposition, en l une heure de plus, en P une heure de moins, après avoir Jait, Cl—CP—y^ — Vi — h-, Ton peut ainsi diviser l'orbite en minutes et secondes,. ^ l'échelle employée le permet, et l'on trouvera sans calcul, le lieu relatif^ de la lune pour chaque instant. , 1
' §. 334.' On fera sur la même échelle, QC et QE, . égales au deiiii-;^
diamètre de l’ombre uzi:P-f-p — r, et de ce rayon et du centre C on dé*, crira un demi-cercle EBC qui représentera la moitié de la section de l'ombre, dans la région de la lune. , ,
L’équation u=P-)-p — r se fonde sur 1a aupposition, que le c^n» d'ombre est terminé par les tangentes du soleil et de la terre, c'est -è-dire,, que tous les rayons du soleil peuvent librement parvenir h la lune, qui ne rencontrent aucun point du globe terrestre. Mais la terre étant environnée d'une' atmosphère qui, près de sa surface agit fortement sur les rayons solaires, il est è présumer,' qu’elle interceptera une partie de ces rayons, de manière è produire une ombre sensible dans la région de la luné. L’expérience l’a coilfiané, et pour satisfaire aux observations, il faut augmenter la parallaxe de la lune P de sa soixantième partie, suivant Mayer. En eflêt, il faut regarder cette ^correction comme une augmentation du rayon de la terre, ei) y ajoutant une partie de l'atmosphère; et cette augmentation influera seulement sur les angles T/r = P {Fig- 65.) et Ts<=rp,«et non pas sur l’angle ST.i=rr ou LT/=:R: la correction ^^o", i4 est insensible. -
OU
Toutes les circonstances d’une éclipse dépendent de la distance de la lune au centre O 6e l’ombre {Fig. 67.), L’éclipse est è son maximum, lorsque cette distance est un minimum. La tune, touchera le cône d’ombre, et Viclipse commencera ou finira en d et en quand la distance du centre de 1a lune an point O est O D = O F = “ “h R = ^ P +/) + R — r. Le commencement et la fin de Véclipse totale arrivera, lorsque la lune louche le cône' d’ombre intérieurement en g et A, la distance des centres étant GG=OH= s< — R = ^ P-f P — R — r.
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$. 235. Le point le plue- important de l’orbite rolatire est celui , où. U distance des centres, de U lune et de l’ombre est un minimum, non-aeuIe>ment parceqne ce point indique la. nature- et la grandeur de l’éclipse entière^ mais parcequ’il est la base dn calcul- de toutes tes autres phases.. Ce poin^ A du plus grand obscurcissement, est donné par la droite O A>- perpendicubire ù l’orbite relative;, et b position et l'époque dn chaqu# point de Torbite,. A| D, F, etc., seront; déterminées par la distance- du^ point- c; ^e* l’opposition ,. parceqne c’èàt le Seul point, qu’on, a. tiré immédiatement des tables.- En nojp^ mant donc m la pKts courte distance A Q ,, et m le’ segment 'A C dé- l’orbite^ senfeimé entre roppositiom et: b plus grande- phase, on. aura dans les triangles Sehiblahles AOC|-C-Lm, QAC étant- 90” z= C./n
fo* — AcO = AOC,.
Cl- H— t»
et « rr
OC.-t*’ 6p
On simplifiera là. psemièra- Cotmide, en- introduisant^ l’angle- AOC.=/Cm=ru„ fpi est l’inclinaison de l'orbite relative sur l'écliptique.. En. efiét 00- e.
sinb =:
et — BU-i.*'
mzz b cos tt„ n:^ b ain u..
Fuiaqu’on sujipose' les: diamëtrea> de- b. lune* et' de l’omlnse' invarMfilés. durant toute l’éclipae et le mouvement de b lune uniForme,. on e OD = OF>< 0G=OH, etc. et les aegtnens égaux de l’orbite,. AD et AF, AG et AU,, seront parcoiirus dans des tems égaux.. Le point du pbts grand obscurcisse^ inent A est donc en même tenu b mUku. de l'éclipse entière et de toutes bs phases.
$. a36. L’écllpse' sera totale ou: partüBi, aclon qu’èn. A b lune culièrcs’enfonce dans l’omhre ,. ou qu'une partie de- la lune reste hors, de l’ombre.. L'éclipse est centrale,, si A coïncide- avec 0>< ensorb que- la- pleine lune arrive précisément dans- le noeud.. 11 n’y aura pas éclipse du tout,, si b loneen A est entièrement hors- de l’omhre. Si- b bord a de la lune tombe en B,, •tisorle que la lune touche intérieurement b cône d’ombre,, l’éclipse totalene durera qu'un iuslant (lotulis sine mora): dans un- pareil, cas la plux cuurlodistance des centres, m est z:: O B — A*, ou é cos u :::: P -|- p — V — R. L’éuli; SS serx doue totale, et momcultaiée. ou durant fjueltjue tems, si b csl égal èt
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— - — î'ou plu» pelil; elle sera pariitUè, »i * > **
^rera jusqu’à ce que les points a et B coïncident, c’est-à-dire, que la lune ^ touche l'ombre extérieurement. Ceci arrive, lorsque m= O ouàcoswz:
P-|.^_r-j-Rr U*’ <]“> demie- une limite’ plus exacte des éclipses: il y aura éclipse, ou il n’y en. aura pas> selon, que b est moins ou plus grand que Enfin,, l’éclipse' serai œntmli,, si. m. est nul, on é=:o, pareeque
CDItal^
•os U- ne pent: devenir nul: cela arrive,, lorsque Popposition a lieu dans le noeud même..
J. On appelle jmndiiur' de- l’éclipse la pai'ie de la lune qui, à Pinslaut du. plus grand obscurcissement en A, s’est enfoncée dans l'ombre,, et cette partie est mesurée sur le diamètre de la lune, qui se trouve sur la ligne QA,. et qui. par conséquent est le- moins obscurci. On. a coutume de Uexprimer en daigls,, oü. en dousièmes. parties du diamètre - de la lune, et de diviser chaque doigt en 6o m/nu/es.. Srl'ëclipse est partiale, PL étant l’orbite du centre de la. lune, la giandeur de- l’éclipse sera I>—
y^-H. — m.. Si elle est totale„ Uorbite étant DF,. on< imagine- qpe le point le plus éloigné de la lune a est hors, de l'ombre,, et. l’on, appelle grandeur de ' Kéclipse la. distancé du point le. plus proche a à la circqnlérence B de l'ombre; elle sera donc plus grande que 12 doigts.. On a alors également Ba= O B — (OA — Aa):iu-f-R — DI. Or R étant constamment de 6 doigt»,
on aura dans tous les cas,
■ Tlrnf. . t* ftl IX.4*R
U grandeur ou ta plus grande phase de récupse, exprimée en doigts'::::. j •
238. Désignons par lea noma Hentrie et de sortit, d’/mhtrritdn el d’émersioD, le commencement et la Jin de Vicb'pse générale ou partielle, et de réclipae totale; on aura pour l’instant de l’entrée et' de la aurtie, QDrr Qp — o-f'-R, et pour l'immeraion et l’émeraion QGr^O^I— “ — B-- donc ad = AF = "/((u-l-Rj* — m“;, et AG = AII=:y^(u.— R)* — m®).. La première «xpreasion devient imaginaire, ai m- eat plus grand que u-|-R, et ]a dernière, si di. est plus grand que u — Rj: ce qui est conforme an §.. a36-. ■|in lune en P aéra éclipsée de h doigts,, lorsque lKr:r R, donc la dis-
asteonomje rationnelle
tasce lies centres GI* — Ol — lE -{- KP =z u — ^ et LPrr
La supposition de runiformité du mourement donne le teins t que k lune emploie i parcourir un segment donnd,si; de son orbite'Felaüve DF: il est en secondes t~ d'où il est aisé de conclure
ViiUervalle de tems entre f opposition et -le milieu de l’éclipse,
36uo.a 3^00.3 «in U 36uu^6^
donc Vipogue du milieu A, d'où il faut compter tous les autres tems —T — L
• » 1 36oo *. 6 fl , . , ^
La valeur de ~ est positive ou negalive, en meme lems que h
ou selon que i et p ont Je même signe ou des signes contraires. Le milieu •rriTcra donc avant l’opposition, si la latitude, soit boréale soit australe, est croissante, et après l’opposition, si la latitude est décroissaatei le premier cas
aura lieu, si l’éclipse arrive après le noeud, le second,, si elle arrive 'avant
le noeud.
On trouvera de la même manière les inslans de ’
f entrée T — — 6°cu»*a)lJ
U sortie rr T 3Goo
r^^irnicr, —T »6oo(».inu.+,r;(u-R)»-t.»co.»cll
l’émsKi'on = T — {ê«iniu-ygu-R)»-f co.»u.l} ^
36oo ^/>sinu-^]/ffu -j- R^ — 4“ cos* J
la phase de (t doigts ” T — "• ^ •
Le double signe- :*z dans la dernière formule vient de ce que chaque phase
arrive deux fois, avant et après le milieu.
S* 339. Les élémens C, P, etc. qui entrent dans les formules précédentes, font voir, que les observations des éclipses lunaires peuvent servir à vérifier la théorie de la lune: aussi Hipparque et Ptolémée surent-ils bien en profiter. On a aussi vu (I. $. i74*)> <]n’en peut employer les mêmes •bservations , pour trouver k longitude géographique. Mais il a déjà été
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' «bservé, Tumbre^ i« coitCuod teUemeat avec la pénombre-, qu1l e5t impuüsible U'ubsei'ver h une minule près la liiuile de lu vérilablé ombre. Quand l'iniincrsioa et l'émersion ont été observées par la même personne avec I» Blême lunette, il est à présumer, que l'observateur a iait la mè^ estime d» FiiilensUé de l’embre dipis Tes deu.v instans, dé manière que le milieu entre les deux observations sera & peu, près le vrai milieu de l'éclipsev et si l'éclipse a été observée de celle manière en plusieurs lieux de la terre, let tems d* milieu, comptés d'après le méridien de chaque endroit, donneront la dilTérenift des méridiens. La même méthode, appliquée à l'immersion et l'^ mersion des diirérentes taches do la lune,, donnera autant de résultats, dont en prendra le milieu. Mais en général , il s’en iâul beaucoup que les éalir- ^ pses de lune donaent la même précision que celle» de soleil,
a4o. La lune, étant lotarement éclipsée, ef se trouvant même dan» l’axe du cône d’ombre, présente des diversités remarquables dans diHérenleséclipses. Quelquefois- elle ressemble *à un charbon ardent , quelquefois elle est noire et disparaît loot-è-fait. Ces d'rversilés proviennent principalement de l'état de- nôtre atmosphère-, qui intercepte plus ou moins de rayons solaire», ou le» laisse parvenir, par la réfraction-, dans la- partie de l’ombre que- la lune traverse. Mais il y a- encore une- autre circonstance- qur » une influence considérable sur ce phénomène r c’est la distance du- sommet du cône d'ombre C 65.) r à laquelle la lune ' traverse l'ombre ou- l’axe T G. Les rayone-
solaires, en passant par l’atmosphère près de la surface de la terre, sont pliéspar la réfraction vers l’a.xe, de sorte qu’ils le recontrent dans de» points c ou y, entre la terre et le sommet C, et par conséquent répandent un peu de- lumière sur la lune, lorsqu'elle traverse l’ombre. Plus la lune se rapproche de C, ou plu» qu’elle est éloignée de la terre, pluC elle recevra de ces rayons: elle aura donc une faible lumière, si elle traverse l’ombre près de C, mai» près de la terre elle sera à peine visible. Cependant U est trè»rare, que ba kme éclipsée disparaisse tout -à -fait.
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CHAPITRE HT
Les éclipses de Soleil en général. «
^ 341 • XLie»' ÊcKpset de Soteii «ont un de ces phénomènes que noos ^ avons appelés occuUaiions. Le soleil ne perd pas sa lumière , 'Comme la lune éclipsée, mais la terre est privée de sa lumière empruntée; ce n'est pas une •mhre, l’enveloppant de tous cétés, comme un voile qui nous le rend invisible, c’est la lune qui, h une très-grande distance, passe entre le soleil et Ir terre. Le phénomène entier dépend donc de la -situation de l’oeil. En quelque point de son orbite que la luue se trouve, elle projette toujours, do télé opposé au soleil, un cône d’ombre, et t’ocil qui se trouvera placé dans ce eône, verra uiie éclipse de suleiL Or 1a terre ne peut passer par ce cône que succeasivemepi; ufc partie, un pa^s Je la terre après l'autre y entrera; la terre peut le traverser de manière qu'une partie seulement entre daof l’ombre, tandis qu’une autre Veste dehors; enfin, uue partie de la terre sera, pendant toute l'é- ^ clipse qui ne dure que quelques heures, du côté de nuit, qui a le soleil sous l’horizon , et par conséquent ne verra rien de l'éclipse. Il est donc évident, qu'une éclipse de soleil sera visible, et même totale, dans une partie de la terre, et invisible ou partielle dans une autre; qu'enfin toutes les circonstances de ce phénomène, la grandeur, le commencement, la fin, etc. seront dillérentes pour chaque lieu de la terre: il faudra donc calculer les éclipses solaires pour chaque lieu en particulier. Mais on peut envisager cet objet sous un point de vue plus général, en examinant les phénomènes que l'éclipfe présentera à la terre entière, sans distinguer les différens lieux: ce qui l'ait la seconde , ou la première partie de ce calcul. Outre ces deux parties il y a encore un trois ème calcul. Dans les kstaos du cosuaeacoment et de la fin
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de rdclipse, la terre touche le cône d'ombre; or une sphère ne pouvant toucher un cône que* dans un seul point, il n’y aura qu'un seul lieu de la (erre qui verra le commencement, et un autre verra la fin. Dans l'instant du plus grand obscurcissement, où la terre s'enfonce le plus profuudement dans l'ombre, c'est-è-dire dans le milieu de l’éclipse, où la distance du centre de la terre è Vaxe de l'ombre est un mùnmum, il y aura un point de la surface de la terre, lequel, en approchant le plus de cet axe, verra la plus grande phase- de i’éclipse: ce point unique est -celui, où la perpendiculaire, menée du centre de ta terre à l'axe de l'ombre, -rencontre la surface de la terre. -Il importe de déterminer tous Ces points marquans, «et cette ‘partie du calcul servira è ddterminer, non-seulement les limites -de -la -visibilité de l’éclipse sur la terre,'; mais aussi les lieux situés le plus itàvorablement .pour l’observation de l'éclipse.
$. 342. On peut donc 'diviser 'le 'câloul des éclipses solaires en trois parties. La première concerne l'obscurcissement , ou V éclipse de la terre en général; un y regarde -la terre comme une sphère, éclairée par le soleil, qui est privée, successivement et en partie, de sa lumière par l'interposition de la lune, sans distinguer les düTérens points de ce globe: -c’est ainsi .que 'nous avons 'calculé les éclipses de lune, sans faire .attention .aux -difféceiltes itaches do ce satellite. Ce calcul est extrêmement -simjile , pareeque ila Edtation de la terre n'y a ^aucune influence: il répond aux questions suivantes. «L’éclipse sera-t- '« elle totale ou purtUlle seulement? Est-il un point de la terre, où le centre «de la lune paraîtra couvrir le centre du soleil? et dans un pareil cas, le «diamètre apparent de la lune sera-t-il égal à celui du soleil, sera-t-il plus ‘•grand, ou moins grand? c'est-i-dire, l’éclipse sera t-elle œnlrnh-, totale sans
• ou Oi'ec durée, ou annulaire? A quelle heure arrivera le commencement, le
• milieu, et la Jîh de l'éclipse partiale et totale? De combien de doigts seia
• la plus grande phase? A quelle heure commenceront et finiront les pliases
• de 1, 3, etc. doigts? « Ces questions peuvent cire proposées de la manière suiv;inle. «La terre traversera - 1 - elle l’ombre plénière de la lune, ou la pin-
• ombre seulement? Est -ce que l’oxe du côae d’ombre la rencontrera?, A
• quelle époque toucAmi-t-elle les deux cônes d'ombre et de pénombre? (Quelle
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■ sera sa plus courte distance k l'axe? < de. Tout cela prouve, que cette pte> niëre partie du calcul est, celalivemeDt à la terre vue de la lune, ce que sont les éclipses lunaires, par rapport à la lune vue de la terre: c'est pourquoi je l'appellerai éclipse de tare. Les deux calcub sont aussi presque les mêmes.
. $. L'objet de la seconde partie cal Véclipse des diffèrens Ucàx de la
Hrre. On peut supposer l’observateur dans la lune, ou dans tel autre point hors de la terre , et l'objet de l'observalioa sera , comme dans la premièro partie, la terre et non le soleil: c'est ainsi que, dans les éclipsea lunaires, nous observons l’immersion successive des taches de la lune dans l'ombre de la terre. 11 est aisé de voir, que ces phénomènes dépendent de la rotation de 1a (erre et de la paralla.\e; ce qui rend celte partie du calcul plus compliquée; elle s'occupe des questions suivantes. «Quels sont les
■ lieux de la terre, qui verront les premiers et les derniers le commencement
■ et la _fin de l’éclipse partiale et totale} Dans quel lieu verra-t-on la plua •grande phase?* etc. En le regardant comme une éclipse de terre, vue d» la lune, ces questions devront être énoncées de la manière suivante. «Quelle
■ est la route sur la surface de la terre, que prendront le centre de l'ombre,
• Vomlirv elle-même, et la pénombre? quels sont les lieux que les ombres » rencontreront les premiers et les derniers? Par quels pays passera 1a limite de
• l’ombre, qui sépare les lieux où l'éclipse se verra, de ceux où elle sera in-
■ vwible? Quel point de la terre sera, h l'mstant du milieu de l'éclipse, dans
■ Taxe de l’ombre, ou lequel en sera le plus près?* etc. Il est impossible de déterminer d'une manière aisée, U route lie l’ombre, autrement que par une projection, ou h l’aide d’un globe artificiel et d'autres instrumens. ^Mais comme il n’entre pas dans le plan de cet ouvrage, d’exposer en délai! de pareilles méthodes qui appartiennent h l’astronomie pratique, je me bornerai à ce que donne le calcul; mais en même tems je tâcherai d’expliquer •uccinctement les principes, sur lesquels se Ibndeat les métliodes pratiques,
$. 344- troisième partie regarde les phénomènes de iecbpse de so~ kil, vus d’un lieu donné de la terre, où l’observateur est supposé être placé. Les qoestioas principales qui y appartiennent, sont celles-ci. «A quelle
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«hfure C6 lieu rerra-t-il le commencement el la fin de l'éclipte toUJt et par~ xtie/lc, ou r«(touchcment dea bords du soleil et de la lune? quelle est t'épo* >que, où le soleil entier, vu de ce lieu, commencera et finira d’ètre couvert
• par la lune; c'cst-à-dire, où le bord précèdent el suivant de la lune tou-
• chera intérieurement le soleil? à quelle heure les deux centres paraîtront
• coïncider? de quelle grandeur paraîtra la partie éclipsée du soleil à l'in* ■ stant de la plus grande phase? Est-ce que la lune sera alors au nord ou au *sud du soleil?' quelle est la situation’ relativement à l’horizon du lieu donné, qu'auront les points de contact et de la plus grande phase ?< etc.
Celte partie du calcul est k plus importante pour l'astronomie, parce* qu'elle sert à comparer les observations avec le calcul, et par conséquent à vérifier les élémens de la lune, et 1a position géographique des lieux, qui ont été employés dans le calcul. Supposons, pour exemple, que le calcul soit bien d’accord avec la plupart des observations, tandis qu'il se trouve uns différence considérable entre le calcul et les observations faites dans un lieu A: dans un pareil cas on peut conclure, que les élémens du soleil et de 1a lune, employés dans le calcul, sont exacts, mais que la position géographique du lieu A a besoin de correction. Or la latitude des lieux' pouvant toujours être déterminée avec assés de précision, les observations des éclipses de soleil serviront à corriger la longitude des lieux. Les règles qu’il faut suivre dans cette recherche, formeront la quatrième partie du calcul.
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CHAPITRE IV
EÈclipse de la Terre en général.-
145. ïlie calcnl^ des' éclipses de soleil est'simplifid, ainsi que celui ' des ëclipses de lune, en supposant, le soleil et la terre immobiles, et en at. leibuant. à la. lune- son mouvements celalif ($. a33.}. On..a vu qu’il siiflU pour cet eSSt, de' diminuer' le mouvement horaire' de la lune- en longitude de celui du soleil, sans- changer ,1b: mouvement' en* latitude. Cela posé, imaginés, que la. ligne droite qui' Joint les> centres, du soleil et de la lune, ou l’ajre d* tombre, tourne autour du centre- immobile- du soleil,, en suivant l’orbite re» lative de la lune; il est. visible,, que l’oeil placé dans, la prolongation de «et axe , verra une' éclipse- de' soleil oeniralc.. Tant’ que- cet axe rencontre quelque- point de la terre,- l'éclipse- centrale- a lieu sur là tèrre,.et elle peut < être de deux espèces.. Le diamètre- apparent, de la lune est toujours à peu près égal, à celui du soleil; mais il sera un peu plus ou^ moins grand, à proportion de sa. distance & la terre.. S'il' y a parfaite égalité, la lune cou* vrira le soleil entier, mais à cause du. mouvement de la. lune, cela, ne' peut durer, dans chaque lieu de la terre, qu’un instant l'éclipse sera totale et momenlanft [tolulis sine rnora); mais malgré- cela elle peut durer quelque teros sur la terre en général, pareeque l’axe de l’umbre' rencontre successivement dqpties points de la: terre- Si la lune- parait plus grande que le soleil, elle débordera de manière que le soleil, sera environné d'un, anneau, obscur de la lune, qui est concentrique aux. disques, des deux astres,- et dont la largeur est égale à la quantité dont le demi^liamétre de la lime excède celui du soleil,. R. — r.. L’éclipse centrale ne dure - qu’um moment pour chaque lieu delà. terre;, mais les- deux, centres, peuvent, s'éloigner, l’un de rautre de toute:
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te largeur de cet anneau, R — r, san« que l’éclipse cesse d'èfre totale; elle sera duuc totalu pendant queJt/ue teins (Jotalis cum mord) pour chaque lieu où elle est centrale. Enfin, si le diamètre de la lune est plus petite que celui du soleil, cet astre ne peut pas être caché entièrement par la lune, autour de laquelle il se formera une couronne lumineuse, ou un anneau du soleil, dont la largeur est r — R; l'éclipse sera annulaire, et durera jusqu'à ce que te distance des deux- centres est: égale à r — R. Il en suit, que l'éclipsa peut être’ totale' ou annulaire, sans être centrale, si la distance apparente des centres est: moindre- que ll;(R — r), sans être- nulle.. Si cette distance, est, durant toute' l'cclipse, plus grande que (K — r), le soleil ne sera éclipsé ni totalement ni centralement, et l'éclipse sera- senleraenf partie//).
Si les diamètres apparens du soleil et dq la lune- sont à très-peu près égaux,, il peut arriver un phénomène singulier. On a vu ($. ai6.), que la grandeur apparente' du diamètre de te lune dépend de sa hauteur, et qu’il peut augmentée de i8" depuis l'horizon jusqu’au zénit. Ainsi te même éclipse peut être totale pour un lieu qpL voit' les- centres de la lune et ^du soleil au zénit ,. taudis, qu'eila est. annulaire- pour un aqtre lieu qui les voit près de l'horizon..
R’éclipse peut avoir lieu, et meme être totale, ou annulaire, sans que
l’axe de l'ombre rencontre- la- terre: il suflîl, qu’une droite, menée par des
points quelconques- du soleil et de la lune, passe par te terre. Les limites
des éclipsea seront déterminées par la surface conique qui touche le soleil'
et U lune. L’axe de- ce- cône, qui est celui de l'ombre, décrira l'orbite re-
telive de la lune; sa. base- sera, un grand cercle du soleil, supposé immobile; et l'oeil,, placé derrière la lune dons ce cône d’ambre , verra une éclipse totale ou annulaire.- Imaginés une- tangente du soleil et de la lune, passant par deux c6lés opposés de ce cône: celle tangente, en tournant sur l'axe de l'offibce,. décrira deux-cônes opposés, dont le commun sommet tombera dans: l'axe entre- le soleil, et la lune, et dont l’un s'élargira derrière la lune. Ce pône tronqué est le cône de pènomhret car l’oeil, placé dans ce cône, verra une éclipse partielle,, qui coiiunencera et finira, dans- l'instant,, où l'oeil entredans, oe cône,, et qp’il- en sort..
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' On peut donc représenter les circonstances d'une éclipse solaire de cette maniéré. On voit une éclipse centrale, lorsque l'oeil se trouve dans t'ux« de Tonibre. L’éclipse totale comptence, et Vannulalre Jinit, lorsque la droite qui touche les bords orientaux du soleil et de la lune, rencontre l'oeil. L'éclipie totale Jinit, et Vonnultiire commence, quand une droite, menée de l'oeil, touche les bords occidentaux des deux astres L'éclipse partielle commence, lorsque la droite, menée de l'oeil au bord occidental du soleil, louche \e bord- oriental de la lunei elle ^nit, quand le rayon visuel est tangent au bord oriental du soleil et au bord occidental de la lune. Quand l'axe de l’ombre rencontre 40 lieit de la terre, qui aura alors une éclipse centrale, la lune peut s'éloigner du soleil de R — r, ou de r — R, ou de R+r, avant que l'éclipse cesse d'étre totale, annulairt, ou partielle; il faut donc augmenter te demi-diamètre ou le limite de l'éclipse centrale, de R — r, ou r — R, ou R-^-r-, pour avoir les limites de l'éclipse centrale, annulaire, on partielle.
§. a46- Soient {Fig. 68.) S, T, les centres du soleil et de la ferre, supposés immobiles, s,t, des points de leurs surfaces, OLE l'orbite relative de la lune de l'occident O k l’orient E, qui n'est pas dans le même plan qne ST; et qu’on mène les tangentes St,st,sr. Si le point L est dans l’écliptique, ou que la conjonction arrive dans le noeud même, le centre T de la terre, et le point A de sa surface, verront une éclipse centrale k l’instant de la nouvelle lune. Dans d’autres cas, la droite SL qui joint les centres du soleil et de la lune, ou ce qui revient au même, l’axe de l’ombre, ne passera pas par le centre de la terre, mais elle en rencontrera d’autres points, si la lune est assés près du noeud. Cela aura encore lieu avant et après la conjondlion, jusqu'k ce que l'axe SL coïncide avec la tangente St ou Sr, qui seront par conséquent les limites de l’éclipse centrale. Si St, en tournant sur l'axe ST, décrit un cône, il y aura éclipse centrale sur la terre en général, lorsque ce cône coupe l'orbite OE; il n’y en aura pas dans le cas contraire. Dans le premier cas , O E coupera nécessairement la sur» face conique en deux points, dont le premier ou l'eccidental soit l. L’éclipse centrale commencera donc, lorsque le centre de la lune est en 1/ et elle finira k la même distance orientale de L. La distance géocentrique
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de$ centre* du «oletl et de 1* luoe e»t alors ST/=T^t — TS/ = P — pf
d’où il suit que
le demi-diumètre de FécCpse centrak est la dijirenct entre les parallaxe» de b» lune et du soleil (P — p)}
^ rdclipse centrale durera donc aussi longtems, que la distance géocentrique ^de* centres du soleil et Je la lune n’est pas plus grande que P — p.
Le centre de U lune étant en M, de sorte que son bord orientaPN touche la tangente st, le point t de la terre verra seul le contact extérieur des deux disques j le lieu t verra le premier le commencement do l’éclipse
partielle. Ainsi l’éclipse générale commencera et finira, lorsque la distance
géocentriquc des centre* est STM”STs + sTN+NTM~STs+CrN/— Ts/) 4-NTM=;r-|-(P-p)4-R;
le demi-diamètre de Péelipse partielle est la somme des demi-diamiircs du soleil , et de la lune, plus la différence de leurs parallaxes, ou la sorAme des demi-
. diamètres du soleil ( r), die la lune (R), et de Péelipse centrale (P — p).
Dons l’instant où, le centre de la lune étant en m, son bord occideo'
tel N touche la taogenle ts, la lieu / qui, k cause de la rotation de la terre,
n’est plus le même que le lieu t précédent, verra le premiey le commence- * -
ment de l’éclipse annulaire, si r est plus grand que R, enaorle que m tombe k l’occident de la droite St; d’où il auit, que dtuis lea instans du commencement et de la fin de l'éclipse annulaire, la distance géocentriquc des centres du soleil et de la lune est STm=STN— NTm=(STs-t-sTiN) — NT«n= tSTs4-TN/— Ts/) — NTm=r-|-P— P — R# le demi -diamètre de Pccllpse annulaire est égal au derm'-diami're de Péclipst centrale (P — p), plus la différence dont le deim-diamètre du soleil excéda celui de la lune yr — R).
Enfin , si le centre de la lune est en p. , son bord occidental n touchant la tangente sr, la lieu r verra le dernier la fin de l’éclipse totale, es supposant que R est plu* grand que r, ensorle que p tombe k l’orient de la droite tS: cas chaque autre lieu A verra déjà le bord occidental s du soleil, et un instant après, la même partie du soleil ne sera plus cachée k l’oeil placé en à cause du mouvement relatif' de la lune de p en £. La Uistanc*
39» ASTRONOMIE RATIONNELLE "éocenirique des centres, dans les inslans du commencement et de la fin de l’éclipse totale sera donc ST n.“STn + /iTR:i(sTn— r) + R “Tnr— T st — r-J-R = P— r-f-R;
le dcmi-fiian:étre Je (‘écUpse Male est égal à celui de l’éclipse centrale (P — p'\, plus lu quantité dont le demi-diamètre de la lune excède celiA du soleil ^R — r). On observera que ces résultats sont parfaitement .d’accord .avec ceux du précédent.
§. »47- Il faut faire ici une remarque .concernant les ;parallaxes P,/>, qui était inutile dans le calcul des éclipses ilunaiies. iPuisque les points t, T, sont des lieux dilférens de la terre, au 'conunencement et à la fin de l'éclipse partiale, totale, et centrale, P aura dans toutes les formtiles précédentes des valeurs différentes, étant la parallaxe horizontale qui convient à la latitude des lieux t, r, conformément à l'aplatissement de la terre. Mais ces lieux étant inconnus, un commence par calculer le commencement et la fin de l'éclipse, et l’on conclut les lieux t, t, de la situation que le globe terrestre doit avoir h ces époques: il n’y a donc pas d’autre moyen, que de faire un premier calcul, en donnant ï P une valeur moyenne, par exemple, la parallaxe sous l’éjifateur. Ayant trouvé avec cette valeur de P, le commencement et la fin de l'éclipse, on calculera les lieux t,r, qui verront les premiers le commencement, et les derniers la fin : après quoi on mettra è la place de P la parallaxe horizontale sous le parallèle de ces lieux, et l’on fera encore une fois le calcul avec celte valeur corrigée de P) ce qui donnera plus exactement les insluns du commencement et de la fin de l’éclipse, ainsi que les lieux /, T, La correction qui en résulte pour la parallaxe du soleil p, est insensible.
§. »4^- Nous avons exposé les phénomènes, tels qu’ils parais.scnt, vus de la terre; et celle manière de les envisager, est sans doute la plus nalù* relie et la plus exacte, et elle sulfit enlièiement, pour calculer toulc.v les circonstances d’une éclipse solaire. Cependant il ne sera pas inutile, de considérer cet objet important, d'une autre manière <(ui est adoptée par la plupart des astronomes. On regarde les phénomènes généraux d’une éclipse de soleil comme une éclipse de terre, en transportant l’observateur dans la lune, et en supposant que la terre traverse foiubre de la lune, avec un uouve-
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ment égal, mais contraire au mouvement relatif do la lune. Cela doit nècessairemeat donner les mêmes résultats: car il est aisé de voir, que le monvC' ment do la terra, vue de la lune, sera égal cl opposé k celui de la lune, ,vue de la terre. D’après celle manière de se*représcntcr les choses, la lune projettera dans la région de la terre divers cônes d’ombre, la pénombre, et l'ombre totale ou annulaire: et ’a mesure que la terre vienl toucher ces cônéi, l'eclipso partiale, totale ou annulaire, commencera ou finira. Cela arrive idonc, lorsque la distance sélénocentrique des centres de l’ombre et de fa terre est égale à la somme des demi -diamètres de la terre et de l'ombre.'
Il suit de ce qui précède (§. aag.) que, si s<r,tr, {Fig. 65.) sont lès disques du soleil et de la lune) l'ombre totale sera limitée par le cône /Cr, la la <-Ana (mnnué G/tH. L’ocil plûcé daus le premier cône,
aura une éclipse totale; d’an point L du second cône, uu — ..na partie du soleil cachée; et hors des deux cônes en M, on verra le soleil entier. En faisant tourner le triangle SCs sur l’axe SC, il naîtra deux côneSv ayant un .commun sommet C, dont l’un SCs renferme l'ombre totale, et l'opposé BCE l’ombre annulaire. En eHét, ayant mené d'un point A do ce dernier cône la tangente à la lune A/, elle rencontrera un point N du disque solaire, sN étant la largeur de l'anneau lumineux qui environne la partie obscurcie' de la lune NS; et par rapport à l’oeil S.\N~R est plus petit que S\s — r, ce qui est le-caractère des éclipses annulaires. L'éélipse sera donc totale ou annulaire, selon que la terre traversera le cône rCr suivant OW, ou le cône ECB Suivant o:v. La terre se trouve dans le mémo cône, mais k une très-grande dislance de C, lorsqu’une planète inférieure passe sur le soleil. En supposant que l'axe ST est immobile, et que la terre décrit OW ou o:v par son mouvement relatif, il est clair, que le commencentent et la fin de l'éclipse partiale, totale, annulaire, et centrale, aura lieu, lorsque l.a terre louche la pénombre en MX, l’ombre totale enL/, l’ombre annulaire en IK, et lorsqu’elle touche l’.i-xe SC. Dans tous ces cas, la distance sélénocentrique de la terre ù l’u.xe SC est égale à la somme des demi-diamètres de la terre et de l'ombre dont il s'agit: ainsi l’on aura pour le commencement de l’éclipse partielle CTM CT X -4- XT M,^ pour la fin de
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Vëclipte loUle CTL = CT/ 4- LT/, et pour le co'nimeaueDieBt de férltpe» •nnulaire CTI=:CTK-|-RTI. Le demi-tliamélre sélénocentrique de la terra B’éiani autre chose que la parallaxe horizoalale de la lune,. U. reale à ddten^ miner les diamètres des ombres.
a4^. Le demi-diamètre sélénocentrique de la pénombre est CTX~ TXt-|-TFt— B-j“(TsT-|-STs), Tst étant le demi-diamètre héliocantïiquo' de la lune, et STs le demi-diamètre sélénocentrique du soleM. En aomniaat a, b, c, les distances de la terre au soleil, de' la lune au soleil et à la tecre^ d, e, les vrais demi - diamètres de la terre et de 1a lune,, on aura e = 9,2^293. (/ ($. ai4-)r et Tst—^, Or les diamètres apparena étant en raison
inverse des dbtances, on a STs=— r. Mais dans le tems des nouvelles lu>
nea b — a — c. et <■ cu.i.uu ou. a 2id.}t on a de plus, p ~ — ojx
’ ^ ' ft, %
• = — , donc b
tuant p=8",®— o,oooo4ia6j = 2", 36, et STs =
et ^ = o.a^aOS . p ^ substi^
b I — 6up
lô'^rgÔL)", on trouvera Tst=-
C^OyUi) 24.7s
~r-l-2",.38j donc Tsr-}-STs=:r-|-4">2*
Le dernier terme peut être négligé ici; on aura donc GTXrzB-}-r;
le demi-diamèire de la pénombrt est la somme des demi-diamètres du soleil et de ta lune, (R -j- r).
On peut donc mettre partout, sans erreur sensible, Tst!=Ts/=o et STs =: r,. donc SCsinSTs — Ts/=r. Cela posé, on trouvera GT/:= T/<— SCsz=R — r,, et CTK=SCs — TK<=r — R, c’est è dire,, les denu-diamètres de Pombre totale ou de P ombre annulvire sont les quantités,dont le demi-diamètre de la lune est plus ou moins grand que celui du. soleil, R — r ou r — R_
Ces deux diamètres sont donc de nature opposée. En elRl, l'ombre est t'otalé ou annulaire,, selon que la route de la terre est en deçà ou au delà de C, et relativement au soleil,, selon que le bord de la lune, dans l'éclipse centrale,, tombe au dehors ou ou dedans du disque solaire,, ou bien, selon que l’anneau est obscur ou lumineux, extérieur ou intérieur: donc l’une des deux valeurs doit être positive,, lautra négalive. 11 faut que R — r, avant que de
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devenir ndgatif, loh nul; et c’est ce qui arrive en C, où R=r. Le point C «s( donc la iimile entre les éclipses totale et annulaire, et donne une éclipse 1 centrale momentanée quVin peut regarder comme totale ou oomme annulaire. , Pour que l’éclipse sort pentraie, il but qu’un point de ta terre se Iréur* dans l’axe de l’oaibre: sous oe rapport on peut dire que ,
U £amHre de Pombre œntrale est nui.
$. aSo. Ce qui précède, ne se rapporte qu'au centre de U terre: une partie de la terre restera donc dana l’ombre, jusqu’à ce qu’elle s’en est éloignée d’un de ses rayoasj d’où il suit qu’il faut ajouter au rayon de l’ombre le demi-diamètre sélénocentrique de la terre P, pour avoir le rayon de l'éclipse, c’est-à-dire 1a distaqpe sélénocentrique du centre de la terre à l'axe de l’ombre, dans Pinslant du commencement et de la fin de l'éclipse partiale, totale, annulaire, et centrale. Mais comme on emploie dans le calcul la distance giocentrique des centres du soleil et de la lune , il faut mettre P ~ p è la place de P. En effèl, la terre étant en L à la fin de Téclipse totale, U ' distance sélénocentrique est CTL=:CT/-4-fTL= (T/t — SCs)-j-/TL=: R-r-»-P; et la distance géocenlrique TI‘SzCTL-CSL"CTL-*CS/-LS/“ (R — SCs-j-P) — {Sis — SCs) — p=R-)-P — J — p=zCTL — p. Il faut donc ajouter au demi-diamètre de Tombre la différence des parallaxes P — p, pour avoir le demi-diamètre géocentrique de l’éclipse, ou la distance dei centres du soleil et de la lune au moment du commencement et de la fin de l’éelipse: ce qui donnera les formules précédentes ($. <]u> *ont exactes.
On doit jnger, par un calcul préalable, si la nouvelle lune sera écU» ptique, c’est-à-dire, si la latitude de la lune en conjonction, ou plutôt dans la plus courte distance de l’axe, sera plus petite que P — p-f-R-j-r. La plus grande latitude, à laquelle il peut y avoir éclipse de soleil, est par conséquent ($. s3i.) 6a'— g"-j- 'fi'SS"-}- i6'i8"rz i®35'4", et la plus petite, où l’on est sûr qu’il y aura éclipsé, est 53' — g"-!- i5'34"-j-i5'45":=t*a4'io". L’argument de latitude correspondant se trouvera par les équations ($. a3i.) ,iiii»55'4." lin l’ai' 10"
sina= — . — et sin a — -r-.— ■ , on aura donc
uni'* lin 5“ 17 34-
la limite au delà de laquelle il ne peut y avoir éclipse, a zz ><j*ag'48", et la limite où il doit y avoir éclipse, a z:: 1 5° a3' a4"*
3<4 ASTRONOMIE RATIONNELLE ■ S, aSi. Après t'èlre assuré à l'aide des tables (§• a3i.), que l’argu>ment de latitude dans l’instant d’une nouvelle lune est renfemé entre ces limites, on calculera au moj-en des tables du soleil et de la lune, le tenu vrai de la conjonction ~T, et pour la même époque les autres> élëmens, hj H, i, P, P, R, r ($. a3a.): avec lesquels, on déterminera, en se servant du même procédé, l’orbite *relative et l’angle u qu'elle- fait avec l'écliptique,, sin U :zi ^ -■ (J. a35.)f d’où l’on tirer» 67.) AC =n:3:ôsin u, cl A O — ni:z:écosu. Aa moyen, de la plua courte distance on trouvera plus exactement les conditions des éclipses. L'éclipse sera eenlrale, si mC^P — p ou b cenlmie sans durée, s\ b z:— — totale, si b<C ^.5 et R^n
COSU CO» lu. CO» lu
mnnulalre, si i < . et r> R: elle ne fera que- port/«/c, lorsque
COJ tu , * ’ *
b ^ et ù -«C . Il eiv suit,, que l éclipse, par rap-
port à la terre en général’, sera totale, annulaire, ou partielle, sans durée, si
é rr ou é — - — :.:dans les. deux premiers cas, il ny
CU9 01 COS h)'
aura qu’un seul lieu de la. terre, auquel le soleil entier sera caché un in>, stant, oii qui' verra un moment la lune- entière sur le disque solaire; dans le dernier cas, un seul lieu de la terrr verra» un instant le contact des deux disques, ce qui ner peut pas être observé. Il faut encore remarquer, que l'éclipse peut être totale sans durée dans chaque lieu particulier, et que cependant l'éclipse totale sur la terre entière dure longtems, pareeque plusieurs lieux la voient successivement, mais chacun, un instant seulement: c'est le cas, h la vérité très-rare, où R et r sont exactement égaux; encore faut-il observer, qu’à la rigueur cela ne peut pas arriver, pareeque R a dans chaque lieu une autre valeur qui dépend de la hauteur de la lune. Du reste, tes éclipses centrale et totale sont synonymes, dans te cas où Rzzr.
S- a5a. Ayant décrit {f 'ig. 67.) trois cercles du centre Q (qui est le point de la conjonction), et des rayons des éclipses centrale, totale ou annulaire, et partielle, P — p, P — pi*l(.R — r) et P — p-irR-j-r; il est visible, que chaque éclipse commencera et finira, lorsque le centre de- la lune se trouve dans les points de son orbite relative DF, où elle coupe l’un de ces trois verrles. On aura donc par le procédé précédent (§. a38.), en faisant succes- •ivemement Q»Dn:QF égal à P — p, à P — pi;(R — r), et à P — p + R-|-r,.
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Histaiit du milieu ou de la plus grande phase rr: T — ‘ ^ s
Commencement et fin de Pcelipse centrale “T— - — P) — ^ Commencement et fin de l’éclipse totale ou annulaire —
T— { A sin V [(P — p ± (R — r))» — A= cos= w] } , .. Commencement et fin de Péclipse partielle —
T- {Asinu^ycCP-p + R-f-r)»-*» cor <«]};,.
COi’u)}'
!• signe du radical' ae rapportant, au commenoenienl, le signe — ù la fin.
■ Ou appelle grandeur ou phase de l’éclipse solaire, la partie du diamètre
du soleil,. divisé en rndoigts—^, qui est occultée par la lune. L’instant où
le centre de la lune touche la circonférence du cercle de l’éclipse partielle,
est le premier où le contact des deux disques est vu de la terre j la gran*
deur do l'éclipse' est donc nulle. La lune étant arrivée en G, la distance des ■««J
oenires sera plus petite que P — ^1 la partie occultée du diamètre du soleil sera P — p + “ G G- donc, pour trouver le tems où la phase
sera de p. doigts, il faut faite P — O G= ^ r, ou QG=P — p-f-
E -|- *- g - r, d’où il suit A G = ^ (P' — p -f- R -f- —g— ’’)’ — ^ i partant
Commencement' et fin de la phase de p, doigts ~
T — ^ A sin [(P — P -H R 4- rf' — cos* ^ .
La plus grande phase dans le milieu A est AB=OE — OA =
•(P— ^C09ClJ) r- J •_! » -1 «a • IS» 1- . »
^ doigta*; clou il suit que, si 1 éclipsé est centrale
sons durée, A cos (u étant = P — p(§i aSi.), on aura F~ — ^ — • , ce qui est do -
* plus grand, ou de doigts plus petit que i a doigts, selon que
l'éclipse est totale ou annulaire. Si l'éclipse est totale sons durée, Acosu étant
~P — p-|-R — r, onaura F=ia doigls> si l’éclip.se totale dure quelque tems,
F est déplus de la doigts. Leséclipses annulaires sans rfurre donnent A cos ui~
P — ** Fr: — ' <; la doigts. Si l’éclipse onnu4u'/r dure quelque
tems, on a A cos #j<P — p + r — R", donc F > , et F peut excéder i a
doigts. Pour se former une idée juste de ce que c’est qu’une éclipse plus grande que la doigls,. il but ae rappeler qire la phase AB est la quantité
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dont le lolfU sVst enfoncé deoa l’ombre: donc, *i F e*t de la + X doigt», cela veut dire que l’imniersion du «oleil dan» l’ombre est de X doigts pin» grande, qu’il ne fallait pour rendre l’éclip»e totale ou annulaire; oe qui détermine la durée de celle éclipae. Si l’éclipae eat porfi'cffe, êcoaui est plu» grand
P p±(R — r), et moîna grand que P — p-^-R+r, donc F<ia doigts;
et elle ne dure qu’un înatant, on a*co»« = P— p + R-f''» donc F = o.
La phase dan» la conjonction C eat
CHAPITRE V
L’Éclipse des diffèrens lieux de la. Terre.
953. Lja»eeonde partie dti ealcol comprend les qnealions suivantes: s. quels lieux de la terre verront les premiers te commencement, et les tieqe uiers la fin de I dclipse partiale, totale ou annulaire, et centrale? a. quel est le lieu de la terre qui-r dans l’instant du milieu, verra une éclipsa eentrale, ou le plus grand oéscurcissement du soleil?
3. quels pa^'S verront successrvrmenl une éclipse partiale, totale, eu cen> traie? quelle est la rouie que prendront sur la sutibee de la terre, Vombre^ la pénombre, et le centre de rembre?
S sera supposé dans ce calcul ,. que les époques de* tontes les phases remai^ qusbies pour la terre en général, ont été trouvées pour le méridien d’on- lieu A, par les méthodes du Chap. IF. Mais outre ces élémens, il faut tirer des tables, pour l'époque de la> nouvelle lune, VobliguUi de l'écliptique, la décü. naison du soleil, et sa variation horaire,-
$. a54. L’éclipse partielle commence ou finit dans un lien dé ta ferre, lorsqu'il voit le contact extérieur du soleil et de la lune : ce Keu sera Ib premier ou le dernier qui verra ce phéiionjëne, s'il voit le contact dans l'instant, où le commencement ou la fin arrive pour la terre en général’, e’esl-àdiré où la distance géocentrique des centres du soleil et de la loue est P — p-|-R-|-r, on celle des bords =; P — p. Or la distance, vue de ce lieu, ost dans le même instant nulle ^ conséquemment la quantité P — p, dont la distance apparente a été diminuée, est l’eflêt des parallaxes. Il s’en suit, qua le lieu qui verra le premier le eommeneement, ou le dernier la fin, doit être' •aliement situé, i) que la parallaxe est- un'siojvmun, a) qu'elle est emploj’ée
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entièrement à approcher la lune du soleil. La première condition exige, que
le point du contact du soleil et de la lune suit dans l'horizon apparent do
ce lieu; la seconde suppose que les deux centres se trouvent dans le même
cercle vertical, ou que le grand cercle, passant par les deu.x centres, soit
perpendiculaire ù l'horizon. Comme P est beaucoup plus grand que p, il
sera plus simple d'imaginer, que la lune seule a une parallaxe ='P — p, qui
l'abaisse vers l'horizon, le soleil n’étant point déplacé par la parallaxe.
Au commencement de l’éclipse, la lune est encore à l'occident du soleil: il faut donc que la parallaxe la transporte vers l’orient, pour l'approcher du soleil; et comme elle abaisse tous les corps, le point du contact doit être ilaus la partie orientale de l'horizon, ou dans le point du lever. A la fin de l’éclipse, la lune est à l’orient du soleil : U faut donc que la parallaxe la transporte reis l’occident, ou que le point du contact soit dans l'horizon ocàdenlal, ou dans le point du coucher.
Le lieu qui verra le premier le commencement de t éclipse, sera donc déterminé par ces conditions. La lune vient de se lever, le soleil commence à se lever; le bord inférieur de la lune et le bord supérieur du soleil paraissent dans l'horizon oriental; et le grand cercle qui, au commencement de l’éclipse générale, passe par les centres du soleil et de la lune, est perpendiculaire è l’horizon de ce lieu. Il en est de même du lieu qui verra le dernier la fin de Péclipset avec celte ditTérence, qu’il faut mettre le coucher et l’occident, à la place du lever et de l'orient.
Ce que nous venons de trouver par des raisonnemens, se déduira avec la même facilité de la figure 65. Lorsque le soleil est en S, la lune en T, la terre en M, louchant en X la pénombre, l'écKpse partielle commencera, et , le lieu X verra le premier ce commenceincnt. La ligne sXH, tangente è la terre en X, représente l'horizon du lieu X: la lune Ir est élevée sur l'horizon, le soleil SI est abaissé sous l’horizon srX. Le bord inférieur de la lune r (qui est en même tems le bord oriental, attendu que le mouvement de la lune autour de hv terre, Ir, se dirige d’occident en orient), et le bord supérieur et occidental du soleil s, sont en contact dons fborizon Xll qni, par conséquent, est la partie orientale de l'borizon. Cela est encore évident par ce
que la terre tourne sur «en axe d’occident en orient, de sorte qne le Heu X, diant transporté en m, voit le lever du soleil. Si, dans U fin de l'éclipse, la
terre U ucho la pénombre en n, le lieu n qui volt le dernier la fin, a le 8o<
leil entier sa- au dessous, et la lune It au dessus de son horizon Gnr, qui est llioiMoa occidental, parceque le bord oriental de la lune t est plus élevé que le bord occidental /, et que la rotation de la terre transporte le lieu n en >, ensorle que les- deux astres se couchent. D'ailleurs, puisque la terre touche le côite d'ombre en X et n, la prolongation du rayon de la terre MX doit nécessairement passer par l’axe du cône STC: donc MX et ST sont dans le même plan, ou S et T sont situés dans te plan vertical MXTS du lieu X.
Tout cela s’applique également à l’éclipse totale, en substituant le cône s C r au cône G F H. - .
§. a55. Soit {Fig. 6g.) Q'Dad la projection ortographlque de la terre,
dont le pôle est le soleil, de manière que S représente le centre de la terre,
et le lien qui a le soleil au zénil dans un instant donné; soit P le pôle élevé ou illuminé, CE l'écliptique d'occident en orient, et OH l'orbite relative de Id lune, la rotation de la terre se faisant suivant la même direction: PBQt/uSP sera la moitié occidentale, PSuÿDBP la moitié orientale de l'hémisphère illuminé de la terre; et tous les lieux de la terre Q, d, décriront des cercles parallèles autour de P, en traversant Hiémlsphère supérieur ou illuminé de Q en D ou de </ en <j: faisons SQ:r:P— /», S0 = P — p-}-R-j-r, donc (^0=R-|-r. Cela posé, il est clair que l'éciipse centrale commencera et finira sur la terre en général, lorsque OU coupe la circonférence du cercle QDçcf; et l’éclipse partielle au moment où OH coupe le cercle CAE en O , et U: Q verra donc le premier le commencement au lever du soleil, parceque Q est sur le point de se lever au dessus de la limite Qifr/D de fliémisphère illuminé par le soleil, et que toute .'uitre distance O B est plus grande que OQ. Suivant les princi[>es de la projection urlonruphique, tous les grands cercles, passant par foeil ou par S, se changent en lignes droites qui font entra elles les mêmes angles qne les grands cercles. Or BPS est le cercle de déclinaison du soleil: en faisant donc AôF êgid à Tangle de position k, F étant pris a gauche ou à droite de S, selon que le cercle de latilude SF est à
ôi
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' l’oceiilonl ou à l’orienl du cercle de déclînaisoni SP, c‘e»l-k-<iire «eloit que !•' ■olcil eal dana les signes ascendans ou descendans (I. $. 76. 77->k prenant FSGr=u it gauche ou à droile, selon que la latitude de la Uioe est Cioissanie ou décroissante ($. adS. adx.''; on connaît les angles AS G x -{- u, et
GSO=:GSH par réiinalion. cos G S O = — . Cela donne
Fangle ASO = GSO-f x -f- qnî est le même que l'angle sphérique PSt^j. S(^ est un (fu<i<irans, et S P est ta distance du soleil au poîe, donc SP^r^Qi/ — D, D étant la déclinaison, boréale du solrif au etHnmencement dé l’éclipse. On aura, donc dans le ti îangle sphérique PS(^,
e«is PQ =ces PS cosSQ -f-sin PS sin SQco* ASOp •r PÇ> —go* — f étant la distance du lieu Q au pôle, et Sy^yo*, la lufitude- S du lieu Q sera donnée par l’équation
sîn f r: coa. D cos (G SO -f- x -f- uî,
f étant de même nature que Le pôle P et la déclinaison du soteil' D, ou d»
nature opposée, selon que sin f est positif ou négatif. On a dans le même triangle.
lang SPO=r r.ny (cso^-x^-iuy
® * cut2> 2» — eus P 2t cos P b <,^1' s jtiX
En nommanf L la longitude du lieu A, pour le méridien duquel on. acalculétoutes les époques de l’éclipse générale uSd,;, par ex. de Paris, et ensupposant que l’éclipse commence t heures après le midi vrai d» Paris; le soleil S ou le méridien PS sera i5 t dégrës à l’occident du méridien de Par’is>. oui*
longitude du lieu S sera L — iSt: or les longitudes géographiques étant comr
ptées suivant la direction QPS, la longitude du lieu Q sera
/=L — i5r — SPQ.
On verra aisément les modiScatiuns que la figure 69. et les formules précédentes éprouveront, lors<iue la latitude de la lune est australe..
Le même procédé donnera , pour le lieu D qui verra le dernier lai
Cn en H, l’angle ASIi— GSH — la latUude f par l’éijuatiou ainy^z:
“ tE A. S H*
cos D cos A s H, l'angle SP G par l'équation langSPDr^ ^ et la
hngUude l—L — i5/-|-SPD; t étant le tems de la 6n de l’éclipse générale
pour Paris, et O U déclinaison du fuicil à celte époque.
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En TORtUinl k la place de / le commencement ou la 6n de l’éclipas totale ou annulaire, et do l'éclipae centrale, et au lieu de D la dëclinaisoB du soleil qui répond k cliacune de ces époques; les formules précédente* donneront les lieux qui verront les premiers le commencement, ou les der* Biers la fin de ces éclipses. Alors l’angle GSO~GSH sera donné par une
de «es équations, cos G SO — ^ p’
1^6. On trouvera de la même manière le lieu qui, dans l’instant du milieu, verra une éclipse centrale, ou la plus grande phase. L'éclipse est centrale, si l'orbite relative <^D traverse la projection de la terre En abaissant donc snr QD la perpendiculaire S^, g sera, le milieu de l'éclipse, Sg — m la plus courte distance géocentrique , et le^ieu dont la projection e*t g, aura une éclipse centrale. Ce lieu étant perpendiculairement élevé sur le point g de sa projection, la droite Sg de la projection sera au rayon SQ, comme le sinus de l’arc Sgrzx, dont le lieu g est éloigné de S, est à l’unité: «n a donc ,
ain X Sz ^ ' — — — • sg P — P
Connaissant dans le triangle sphérique PSg, PSZZ90*— D, Sgzzx, a -f- U, on aura
cos Pg =siny' = sinD ^ -j- cos D cos(x -j- u).
Une SPe = -t
° “ cotDy(^P — pj* — m») — m lin O cui (H -f u) ’
/=L — i5/::psPg,
les signe* — et se rapportant aux cas, où Sg est à l’occident do cercla de déclinaison SP, ainsi que la figure 69. le représente, ou à l’orient; et D étant la déclinaison du soleil, i le tems de Paris, dans le milieu de l'éclipse. Pg étant le méridien du lieu g, le soleil est dans la figure à l'orient de ce méridien, et le lieu g verra l'éclipse centrale avant midi{ il la verra après nùdi, si S g tombe à l'orient de SP.
Si l'éclipse n'est pas centrale, le milieu arrivera en G, et le lieu y verra la plus grande phase, pareeque toute autre distance GD est plus grande que C'y. On a de même
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^ PS7 = x4-w, PS = 90’ — D, 57 = 90", donc
«o»P7=ainy=co*Dco*(>i+u), tangSP7= — *’ L — i5/:^SPY,
selon que la perpendiculaire SG tombe à l'occident ou à l’orient du cercle de déclinaison SD. Dana le premier cas le lieu 7 verra le milieu de l’éelipse et la plua grande phaae au lever du soleil, dans le dernier caa au coucher du soleil; attendu que la rotation de la terre fait tourner le lieu 7 autour de P suivant
§. 357. On trouvera le lieu qui verra l’éclipse centrale dans nn in' étant quelconque, en mettant à la place de t le tems donné pour Paris, et à la place de m la distance géocentrique des centres à cette époque. Cettr distance G ^ (.^'8- ^7-) »® trouve de deux manières. L'intervalle entre le milieu de l’éclipse A et le tems donné, étant converti eu arc, au moyen dit mouvement relatif t). de la lune, donnera le segment de l’erbUe AX, done G^=^ (m*-j-AX®). D’un autre côté, les mouvemous horaires 0, et t) dan-seront la latitude Xfi=é, et la difliérence entre les loogitudea du soleil eK de la lune Q ju. = B, d’où il viendra G ^ "h
J. a58. La troisième question ($'. 353.) ne saurait ôt(e résolue facile ment dana toute son étendue, que par des constructions qui doivent être expliquées dans l’astronomie pratique. Cependant les principes généraux qui conduisent à la solution de ce problème, peuvent être compris sans construction. La roule du centre de rom)>re, eu de l’éclipse centrale, sur la sur- /
fece de la terre, sera trouvée par le procédé du aS^, lequel donnera 1er lieux qui verront successivement l’éclipse centrale. Ayant joint tous ceapoints par une courlie, sur une mappemonde ou sur un globe, cett^ courbe^ s’écartera insensiblement de la vraie route du centre de l’ombre, si l’on r déterminé par le' calcul nn nombre suffisant de points.. Parmi oes points il' y en a quatre, plus remarquables que les autres, qu’on a coutume de calcu'ter: ce sont les deux points qui vecront le commencement et la fin de l’é- •lipse centrale, celui qui verra l’éclipse centrale dans rinstant du .milieu,* ef eelui qui verra le solaii oentralement écÿpsé dans k méridien. On a vu r$. a55* 354.), comment les trois premiers points se trouvent; il ne reste donc que Je qualiiLcic. Conuue les a»lrts ne surlent pas du méridien par l’cfîéi de la:
^rallase, Tes lieux cro/s des deux centres seront aussi dans le méridien de CS lieu, ou dans le même cercle de déclinatson. On n'a donc qu^ chercher, au moyen des mouvemens horaires, l'instant où les ascensions droites du soleil et de la lune sont les mêmes: si eet instant arrive durant l’éclipse centrale, il y aura un lieu de la terre qui verra l'éclipse centrale ù midi, et il sera trouvé par les formules du §. a56, en y substituant les valeurs de D et de la distance géoceatrique des centres ($, aS^.), qui conviennent ù celte époque,
a5g. Ayant tracé, par te procédé précédent, la route du centre de l'ombre, on trouvera aisément, à l’aide d'un globe artificiel, la roule de l'ombre et de la pénombre, ou la baude de la terre, qui sera successivement couverte par l’ombre. Soient {l'ig- 70.) S, L, C, les centres du soleil, de la lune, et de la terre rTM/r, SL l'axe de l’ombre, qui rencontre ^ terre dans 'lé centre T de l'ombre, ou de sa section circulaire dans la région de la terre; et soit tu cette section, ensorte que TL< = TLu est le demi-diamètre sélénocentrique de l'ombre ou de la pénombre, donc TLt=TLn=i ;i;(R — r) eu R-j-r, celui de la terre élant=:P: d’où il suif, que V/ = Vit ■St au rayon de la terre, comme zt (R — r) ou R -{- r est ù P. Un disque circulaire tur dont le diamètre est i celui du globe arKficiel dans ce rapport, étant fixé dans la situation fu, couvrira tous les lieux de la terre qui se trouvent dans l’ombre, au moment où T a une éclipse centrale; et les points T sont déjà marqués sur le globe {§. a58.). Pour fixer tu perpendiculairement à ST, on peut regarder ST, SG, comme parallèles, parcequ'elles ■e font jamais' un angle plus grand que p = 8". Ayant donc disposé le globe de manière que CS soit vertical, et que par conséquent, le lieu M qui a le soleil au zénil, soit élevé de go* sur l’horizon du glolie, on n'aura qu’à donner au disque tu, la position horizontale. En menant le disque tu, le long d’une règle horizontale, ensorte que son centre V répond perpendiculairement sur le point T qui voit l’éclipse centrale; et en teurnant en même tems le globe, ensorte que son point zénital M est celui qui a le soIeH au zénlf, dans l'instant où le point T qui répond perpendiculairement sous V, a l'éclipse cenb'ale^ les lieux, couverts par le disque, auront dans ce moment l'éclipse total*
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ou parüalo; .ce qiii suffit, pour tracer ta rouie de Tombre sur une mappe< inonde. Comme P .est deux .fois plus grand que R r, rombre ne peut ja- •nais .couvrir la terre eutiêrej mais une moitié du disque Vu on du cône VLu, peut s’étendre .au déia de la terre, si le centre .de l'ombre T est considéra' ibienient éloigné de la droite ‘SC: .alors loele la partie Trr de la terre se trouve .dans d'ombre, inais il n’y a que 'la partie 'T t qui puisse voir l'éclipse, parcs- .gu’il est .nuit .dans J’autre partie rrr.
$• a6o. £n général ûl est aisé de voir, que la route du centre de l’ombre, <et des deux .ombres qui l’accompagnent, est diiigée d’occident en orient sur la surface :de la terre. 'Supposons que dans un instant quelconque, les centres du soleil, .de la lune, de la terre, et de l'onibre, soient en S, L, C, T, (F7g. -71.) .aur :une .même .droite . J'éclipse .étant .centrale pour Je centre .de la .terre; au bout d’environ deux heures, la lunp aura parcouru, par son mouvement rela- .tif d’occident en .client, J’aVigle l.C/=r* ou l,C/.=:3i|, «t le icenti-e de .l’ombre .a été transporté de T .en f. (Or Jet angles soustendus par be petits arcs étant en raison Jnverse des rayons ou des distances, «n aura
i;=ic;.eL, is:=y=|iLc;=Jici «. 49.) =^^i,c^
ou à trts-pea près XS/='6o p . t" z:zx>,oo%^-]6 ,36oo" — 8", g — pi •d'où il suit que Si est tangente .à la terre, -et .que par conséquent S/C.^rgo”, «t SCl = go* — ÿ"~jgo^. 'Cet angle TCl est sujet à des variations, à proportion que >1 est plus ou moins grand que la valeur de 3o' que nous avons supposée ici,
3 Tï
.ensorte que'TCl=: — go°. Mais il taut observer encore, que cet angle, quoique .constamment dirigé d'occident en orient, n’est pas situé dans J'équateur, mais dans J’orbite relative Ôe la lune, qui fait avec l'équateur l’angle PSG « (/v]5>.'6g.), et avec Je méridien l’angle (pr^-go* — («i: *) qui peut va-
rier de go* à 6i'*. Soit donc (/ÿ. 75.) £ le pôle de J’équateur, le soleil en i, l’angle .£ IL = .(p, £/=:.90®— D, et / L ^ go® 1 80 q : cela posé.
•<în ^
•eos
on aura
Dcüt t L— tin Deus ^ co» J) coIiOot| — imJOsin fw-t-xT*
En nommant 7 raccroiMement horaire de Ja .déchDaMon boréale .de la lune, il viendra
ELrgo^-(D+aff), et co5/EL=‘"‘'
^ sin L 1 fin E L cu« Dcos (^1)4.3 6 / ^
D élùul la. déclinaison du soleil et de la lune,, au inumenl où elle coniroen> ça à narcouiir !s‘Ç L/ On a uonc à très-peu près coa loo t| ~ o,et cJs/EL=- — tg D Ig (D -fr aSj- On on a généiulemrnt sinD=^cos(sinf -f siursin C cosé, t élant. rubliquilé,, donc dans les éelipses-, oà b est- presqvS' nul, sinDrzsinisinC à peu près,, et i — ^ ..dC élan! =HiS..a3a.):
en faisant donc lin.t =ro~,.4i.'On aura: . L'équation, précédentè?
donne è peu près, cos /~E L — m» >[/ — »p D-fay
oos D
C08 idu V)
tg D ig (D -Jr a ÿ) ,. et
, I »Fi »^-r“u , ct>«lA«*n fin D (sin D-l-ü. 8 . H col I\
Ig (D -I- a — — , donc cos \L =: i J _
I— ïilgO. ^ cos’U- cuj*U— O, fl.HcosCMuD'*’
et en substituant sia 1) rr o, 4-sin C,.
cm iSuT) u,i6 , lin c (fin c -f-s Hcoi {)'
“ I — o,i0.sin*£ 1 — U, i6.>iii C (fin C -f-2 Meus Cl
Le mouvement relatif tj; peut varier d'environ 26’ à dâ':- on aura: donc à peu' près la plus grande valeur positiva de cos <{/,. on taisant ain C—o, >|=. aô', et Iti plus grande valeur négative, en faisant ain
«osi|<=cüs-Tti% eb cosi)/:::: — — ütif ~ — : donc et:
4 — iao‘.. En. conséquence,, runitire^ de la. lune paccoutU eni deux, heures: unt
arc terrestre' de ai lao^ d'occidénb en. orient ,, tAndia> que* dans» le' même'
tems, la. rotalioni dé: Iki terre' lait: parcourir au lieu T un. arc de* 3o“* suivantt
là même: direolibn,. enaorte qpe le centre de l’ombre tombe,. dana> l’instant sui»-
Tant, sur un. lieu /' qpi. est: plus: oriental que T: d’où- il résulte, r) qpe dana>
tous- les. cas,, la roule de l'ombre lur la terre se dirige des pajs» occidenlauzi
aux pajs orientaux,, a); que la vitesse' de l’ombre dans le sens- de l'ortiite, /L,,
est de 90 >1: pan' heure,, o’eat. à', dire- de 3gt à. 53® j. 3) que la. vitesse dans le:
sens de- l’équateur,, et relatiwement aux pa^qp’elle inverse,, /EL '3:^**»’
peut varier de 24* h 4>>*v
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CHAPITRE VL
LÉcUpse de Soleil dans un lieu déterminé de la terre.
$. a6i. 1-iei objet* principaux de cette troiaième partie du calcul sont ’ 1. le commencement, a. la Jin, 3. le milieu, ou l’instant et Ja dimension de la plus gramlc phase, 4- la position des points de Vimmerslon, de l'emersion, et de la plus grande phase, relativement au cercle vertical, passant par le soleil ; ce qui donnera la route apjiarcnte de la lune sur le disque solaire, pour le lieu donné.
Ce calcul est un peu compliqué, k cause de la rotation de la terre, et d« «hangement continuel de la parallaxe k ditl'ërentes hauteurs, qui en résulte. Chaque lieu de la terre participe non -seulement au mouvement annuel du centre de la terre, mais aussi au mouvement diurne de sou parallète. Il •at vrai que ce dernier mouvement est uniforme; mai* comme les diverses parties du parallèle sont ditléremment situées et dirigées relativement k l’or* bite lunaire, il n'est pas permis de supposer nniforme le mouvement diurne d'un lieu de la terre, par rapport au soleil et k la lune: d'où il résulte, qu’il est plus difficile de déterminer l’orbite apparente de la lune pour un kinu donné, que l’orbite géocentnifue dans la première partie de ce calcul, et que la méthode directe dont nous nous somme* servis précédemment, ne peut pas être appliqi:ée ici. Cependant la durée entière des éclipses est assés courte, pour qu’on puisse regarder l'orbite apparente comme une ligne droite, dont les arc très-petits sont décrits nniformement. Cela supposé, il suffira de calculer exactement, pour trois Instans durant l'éclipse, la position apparente de la lune relativement au soleil, au moyen des parallaxes, et de regarder la ligne druilr, menée par deux de ce* peints, comme l'orbite apparente de
la lune, dans laquelle «n déterminera les autres points par interpolation. Le com-
mencement, la tin, et le milieu de l'éclipse apparente, trouvés à très-peu près par cette méthode, seront corrigés par le calcul des parallaxes; et un petit nombre d'essais suffira, pour donner ces époques avec une grande précision.
C'est la marche générale à suivre dans le calcul qui est l’objet de ce
chapitre. Appelons, pour abréger, T le lieu pour lequel on se propose de calculer l’éclipse apparente, y sa iatitude, P la parallaxe horizontale de la lune sous cette latitude.
§. u6'i. Pour faciliter le calcul, on choisira pour les trois points qui serviront à tracer l'orbite apparente, des époques peu éloignées du com- ’ meucement, de la fin, et du milieu de l’écKpse apparente. Mais comme ces époques sont inconnues, on a coutume d’employer une eonsirucjion qui donne tout le détail de l’éclipse apparente, d’une manière fort simple, quoique moins exacte que le calcul. Pour -cet eflét il faut oonstruire, suivant les règles d^une projection qiîelconque, la terre, le parallèle ou Ip mouvement géoccntriqne du lieu T, et l’orbite relative de la lune, donnée par la première partie du calcul. Alors, ayant divisé le parallèle et l’orbite lunaire en heures et minutes, on pourra trouver pour un instant quelconque, la position de là lune et du lieu T relativement h un point fixe, tel que le centre du soleil; -ce qui donnera inunédiatement la position apparente de la lune par rapport au soleil. On choisit ordinairement pour cet elTèt la projection la plus simple, qu’op appelle oriograpUque , suivant laquelle tous les points sont projettés par des droites, perpendiculaires à nn plan fixe, et par conséquent là où ils paraîtraient à une distance infinie , et perpendiculaire à ce plan. On sait que la projection d’un cercle quelconque est une ' ellipse, .dont le petit axe est au gtand, oomnie le cosinus de riiK;linai50n du plan du cercle sur celui de la projection est à l'unité ($. 7g.). Le grand axe est la projection de celui des diamètres du cercle, qui est situé dans le plan, passant pa'r le centre du cercle, et parallèle au plan de la projection ; le petit axe est la projection du diamètre qui est perpendiculaire au précédent. Le plan de la projection sera le grand cercle de la terre, dont le pôle '
a le soleil au zénil, dans l'ioatant où T a midi. Alors l’oeil est suppoaé
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4io ASTRONOMIE RATIONNELLE dans le soleil, le centre de la projection est la projection du centre du aaleil, et du lieu de le terre qui a le soleil au zénil dans cet instant, et l» projection entière représente, dans chaque instant, l'hémisphère de la terre, illuminé par le soleil. Comme la distance du soleil n’est pas inhnie, on cor> rigeta cette erreur, en faisant le rayon de la projection — p ad lieu de
P. On verra aisément, qu’il est néccssaiie de supposer la déclinaison du so~
leil invariable durant toute l’éclipse, pvcequ’un changemcut de la déclinaison donnerait une autre projection.
• $. 961. Soit MPS(F<jf. 7 s.) le méridien, dans lequel le soleil est su p*
posé immobile, et où le lieu T se trouve à midi; P le pôle, S le lieu cpii a le soleil au-zénit, MT le diamètre du parallèle que T parcourt en 24 heures, ensorte que la projection de MT sera le petit axe do l’ellipse; sort D=:9o* — PS la déclinaison du soleil dans le milieu de l’éclipse. Les points S, T, P, M, seront projcttés en C,t,p,m, et le rayon de Ik projection sera P — £ — c (§. a6a. «5o.): d'où il vient * ,
Cp ~ c sin PS =: c cos D, Cl r=csiii ST — C sin(/" — D),
Cm — c sin (PS-j- PM)r=csin (90” — D -f- 90* — /) — c sin (y-j-D), et le grand axe de l’ellipse, MT =: acsin PT — ac cos y _
En décrivant donc avec le rayon C A =: C B = c le cercle A-DB,
en élevant sur AB la perpendiculaire CD, et en faisant Cl — c sin (y — D), C /n ::z c sin (y •}- D) , les points l et m donneront la position et la grandeur du petit axe Im; en 'tirant donc la perpendiculaire ab sur son milieu c, et faisant ea~cb^ecosf,ab sera le grand axe de l’ellipse; et ayant fait Cp~ c coaH,p sera la projection du pôle élevé, qui tombera toujours au delà du centre e de l’ellipse, vu que Ce— = csin/ ros D, et
• ^ Cm Cf
C/>=ccosD, donc Cp > Ce. Le demi • petit axe est cm— ^ — r —
• cosysinD. Au moyen des deux axes, on peut construire l’ellipse, passant
par les points a, m, b, t: en nommant les abscisses cd — x, les ordonnées V cm®
én — J, on aura {ca^ — x~) — sin® D (c® cos®y — *®J. Mais comme
• il est nécessaire, de diviser le parallèle en heures etjsinutes, il vaudra iBÏeux se servir de la cooslruclion suivante.
La droite Cpm repn'sînle un méridien dans lequel le soleil se
Ifouve consiamincnl, et chaque lieu de la ferre lorsqu'il a midi: conséqiiem*' ment, si le pôle /> est dans l’Iiémisphbre supérieur, ou illuminé par le soleil, (m ce qui revient au iiiènie, si la lalitude du parallèle al b est de même nature que la déclinaison du soleil sera la projection de l’arc diur-
ne, et gin J" celle de l’arc noclurne. Soit donc f fg dans rhémisphère supérieur la direction d'occident en orient par le midi f, ensorte que le lieu T, par le mouvement diurne, parcourra le soleil se lèvera, lorsque T est en y, il se couchera, lorsque T est en gi il aura 6 heures du matin en a, 6/i. du soir en b, midi en t, et minuit en m. Si y et D sont de natnre opposée, gm/'sera l’arc diurne, flg l'arc nocturne, m sera midi, t minuit, g le lever, et f le coucher du soleil. Ayant donc constrnif sur le grand axe ab, comme diamètre, un cercle oEé, il résulte de la nature de l’ellipse,' que pour une abscisse donnée cJr=j;, les ordonnées de l’ellipse et du cercle sont entre elles, comme le petit et le grand axe, ou en nommant de—z, y:s::ccosysinD:croj/j doncy=rsinD. Le cercle oEi est le vrai parallèle du lieu T, l'ellipse amgl est sa projection: T décrira donc le cercle uniformément, à raison de 1 5° par heure; et chaque point du cercle est projetté en n, où la ligne ed, perpendiculaire à ab ou AB, rencontre l’ellipse. Supposons donc, que le qvadrans Ecb soit divisé en 6 ou la arcs égaux, c'est-èdire en heures ou demi-heures, et que Ee réponde à une heure ou i5*: cela posé, e et n seront les points du parallèle et de sa projection, où se trouvera le lieu T, quand il compte 1 1 heures du soir, etc. En faisant donc de : dn : ; cE ; cm : : i : sin D, on construira de cette manière l’ellipse entière, et on l’aura divisée eif même tems en heures, etc.
$. 364. L’orbile relative de la lune sera construite suivant les mêmes règles, dont nous nous sommes servis pour l’éclipse générale, arec cette dif--< férence, que CD n’est pas ici le cercle do latitude, mais de déclinaison: on aura donc besoin de l’angle de position x, qui a été déjà calculé ij. a55.). On fera suivant les règles précédentes {Fig. 74-)» DCF=:x, CE=ri, ou CA: CE:: P — pib; alors CF sera le certle de latitude, et E le lieu de la lune en conjonction. En faisant de plus, £M=:p, en élevant sur CF la perpendieu-'
. 4>4 ASTRONOMIE RATIONNELLE laire MN, et en faiaanl EN^ti^rH — h, N aéra aussi dans l’orbite:', en joignant donc E, N,L£NU sera l’orbilo relative de la lune. On marquera en E le tems do la vraie conjonction,, qui est donné par la premifere partie ‘ du calcul , et qui doit, être réduit au méridien de T, dont la longitude est connue; et Ton divisera, au moyen du mouvement relatif i), forbite LU en heures et minutes du méridien, de T,, en partant de Ë. En comparant deux points de l’orbite et de l’ellipse,, auxquels est marqué le même tems, par exemple N et R,, leur distance RN,. prise suc l'échelle où CD=:P —p, donnera la distance apparente des centres du. soleil et de la lune pour le lieu T, qui a liea dans, l’instant marqué. En eflêt, la parallaxe du soleil étant ici nulle, parccqu’on en a tenu compte,, en taisant le rayon CD égal à laparallaxe relative P — p, l’observateur en R verra le soleil suivant une droite, perpendiculaire au. plan da la Jigurc, et passant par R, pareeque le soleil est supposé perpendiculaire sur C; et la lune sera perpendiculaire sur N:, sa distance apparente au soleil sera donc mesurée par l’arc N R qu’on peut, égaler ù son sinus, pareequ’il est toujours plus petit quts P— /> ou qu’un^ degré.-
aSS.. Cela, posé', on- trouvera- lé eamrnencemaü’ et la fin do l’éclipse' partiale et totale en T, en cherchant avec un compas ,. ouvert de R -j- r et R — r, deux points, dans- l’ellipse et dans l’orbite, éloignés l’un de l’autre de R + r, et répondant au même tems. La plus grande phase ou le* milieu de l’éclipse se trouvera ù l’aide du compas, en cherchant deux tems égaux,, marqués dans l’ellipse et l’orbite,, où ces deux lignes s’approchent le plus l’une de l’autre: l’ouverture du compas donnera la plus courte distance, ou la plus grande phase, et les tems. marqués donneront l’époque du milieu, qui sera à très-peu près le- miliea entre les. époques du commencement et de la fin, qu’on vient de- trouver..
La méthode précédente des projections donnera à une minute près,, ces époques: car elle n’est pas exacte, étant, fondée sur de faux principes,, - en supposant, par exemple, la. déclinaison du soleil invariable durant l’éclipse, etc. Il faudra donc corriger, les époques qu'on, vient de trouver, par. lé: «aïeul des parallaxes. ,
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$: a66. L'ellêt des parallaxes sur les éclipses se trouvera par le moyen dès formules (I. $. 210.). En. nommant r le tems vrai pour le méridien d« T, A l'ascension droite du soleil, l, b, la. longitude et la latitude de la lune, f — y — w la hauteur du pôle de T, corrigée par l’aplatissement de la terre, H la parallaxe horizontale de la lune sous la latitude f , diminuée de p~8", 6, c l’obliquité- de l’écliptique, et MzriS v-^A; on commencera par calculer Tangle auxiliaire (p, la hauteur et la longitude dq Nonagésime K, N, au moyen des formules- tang, (p , cos K — -,
«e M lin (t -Hp)
,. et la parallaxe de longitude en secondes , ^ lz:z
»inHnnK'\î »in3(t— N)
/sin H sin K >
lin(I-N)
^■in H sin K'^
* sin 2 (ï —
y cui 6 }
\ im t." ^ \
^ cos6 J
’ lin 2"
Ensuite on calculera tang Ç
rf;Kcof(I— N-t-jAf) cui^ nt
COI b
lin 3''
et la parallaxe de latitude,
/sin H co^K^
coi(6-f*Ç) /sinHcosK'^
^sin HcosK'^
3coi3(M-J)
V CU
sin 1'* \ cosff y
l COI Ç J
sin 3^'
Après, cela on aura la longitude apparente de la lune, f A /, et la
latitude apparente, é':=é-{-Aé.. On verra dans le cité, dans quels cas la longitude et la latitude est augmentée ou diminuée. Le lieu-du soleil n’est point altéré par la parallaxe, parcequ’on en ta teniÉ compte,, en mettant H— pau lieu de IT-
•J. 267. Ce calcnf donnera', pour' un instànf quelconque, distance apparente de la lune au- soleil. Soit {Fig, ^5.) l\ l’écirptique, l le lieu vrai et apparent du soleil, L le lieu apparent de la lune, L/:=s la. distance appa> rente' des centres. Cela posé, on aura
/X B rr — Q, L X = i',. donc cos s tn cos B cos iF.
Four en déduire la phase apparente, il faut connaître les demi-diamètres apparens. Celui du soleil ne diffère' jamais du géocentrique , quelle que soit
sa hauteur,, mais le diamètre' de la; lune croît avec sa hauteur. En- nommant R le demi-diamètre central en secondes,, tiré des tables ou des éphémérides,. le dembdiamètre apparent à la. hauteur vraie ÿ sera ($. ai6.)
I\' = R { I -f. 3,663g4. R sin.i" [sin S + 0,916 . R sin i" (1 — 3'cos aS)] 1 Le commeneement' et 1a Jin de l’éclipse apparente- arrive,, lorsque s=:R'-f-r." an peut donc répéter le calcul précédent,, jusqu’à ce qu’on aura, trouvé, de»
4i4 ASTRONOMIE RATIONNE^LLE valeurs de s et R' telles, que s soit exactement =:R'-rr. Le milieu enlr# ces (leux époques sera à très-peu près l’instant du milieui du moins il en résultera très-exactement /a plus grande phase qui, étant à son maximum, ne change qu’insensiblement. Ayant donc calculé s et R' pour le tems du milieu entre le commencement et la fin, on aura la plus grande phase de l'éclipse. Si {fig.S-}.) Qh, LM, sont les demi-diamètres apparens du soleil et de la lune, Ip distance apparente des centres sera Q E = s, et la plus grands phase BM=r QB — (QL — LM} = r-f R^ — s= doigts.
§. 268. Pour éviter ce calcul un peu long, dont on a besoin pour trouver exactement s~r-(-R', on peut se servir d’une interpolation. Après avoir déterminé, par un calcul rigoureux, les valeurs de B, b', R' (§= 267.), qui conviennent aux époques supposées du commencement, de la fin, et du milieu, on connaît la vitesse, avec laquelle ces quantités changent: les trois époques serviront donc à construire, par interpolation, une table qui, de dix en dix, ou de cinq en cinq minutes, présentera en quatre colonnes, les valeurs de logcosA'=x, logcosB=/, r-|-yr=s, et logcos(r-|-R')“ff. Puisque R' ne change -que de 18" depuis l’horizon jusqu’au zénit, on peut supposer a constant, en donnant à H' la valeur qui convient au tems du milieu de l’éclipse apparente, connu è peu près. Pour le commencement et la fin , on a s~r-4-R, ou cos B cos y = cos (r-[- R'), donc s-a-, le tems, pour lequel on aura trouvé dans la’ table une valeur de z, égale à a, sera donc l’instant du commencement ou do la fin ( et il est aisé de trouver cc tems , par le moyen des (iill'ércnces entre les nombres de la table.
Dans le milieu de l’éclipse s est un minimum, ds = o; l’équation 00s s =: cos B cos A' donnera donc o = dB sin B cos y -|- d A' cosBsinA', ou iang B — — — tang A'. On trouvera ^ an moyen des valeurs de y et B de 5 en 5 minutes, données par la table; et l’on peut égaler b' à la valeur que la table présente pour le milieu entre le commencement et la fin. Connaissant donc B, on trouvera dans la table le tems qui répond & cette valeur de B, et la plus grande phase sera =r-|-R' — s. ,
' Les trois époques, trouvées de cette manière, seront corrigées par le calcul des parallaxes ($. a66.). Au reste, il est aisé de voir qu’au lieu de
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la (able, on peut se servir d’une conslruclion , setoblublc à celle que nous avons employée pour l'éclipse généi'ale. Après avoir* calculé, pour deux époques, la longitude et la laliUule apparentes de la lune, c', C", b', b", et la longitude vraie du soleil, 0\ 0'^ on prendra sur la droite CE(/(ÿ. 6^,) qui représente l'écliptique, Qt* — O' — C', O"— C" — élèvera les perpendiculaires on tracera par X/ l'orbite apparente DX/F,
le soleil étant supposé immobile en O « ut on la divisera, au moyen des tems marqués en X et l, en minutes. En décrivant du centre Q et du rayou G D = O f = r -1- R', un cercle qui coupe DX/F’ en D et F, les tems marqués en D et F donneront les instans du commencement et de la Gn de l'édipse pour le lieu T. Le tems, marqué en A qui est le milieu de la ligne OF, est l’instant de la plus giande phase, et QA, perpendiculaire à DF, est la plus courte distance, et la plus grande phase sera r-j-R' — ^doigts.
§. i6ÿ. Il ne reste que la ijualriime question (§. i6t.^. Soient au commencement de l'éclipse apparente pour le lieu T, (l!g- 76.I S, L, 1rs centres du soleil et de la lune, M le point lïi/ninersion, £CS1 l’écliptique, SD le Cercle de latitude, SV le cercle vertical, et LG perpendiculaire à l'écliptique. L’angle parallactique VSD sera trouvé de la manière suivante. Si la figure 4- représente la moitié occidentale du ciel pour le lieu T, P le zénit, E le pôle de l'équàteur, F le soleil, on aura PEc^gn'’ — /; ££ = 90“ — D, PEF— >5t, et l’angle PEF::r^, dont le cercle de déclinaison s'écarte du cercle vertical vers Foccident , sera donné par l’équation
lang e—
tS y eus U — lin U eus 1 5 r
Or l'angle de position x, que fait le cercle de latitude avec celui de déclinaison vers l'occident, étant donné par l'équation tang x — tg r cos O (L J. 76.), l’angle dont le cercle de latitude s’écarte du ceicle vertical vers Foccident, sera ^-j-x=:i7, ^ ou x devenant négatifs, si le cercle de déclinaison tombe è l’orient du cercle vertical, ou à Foccident du cercle de latitude. Si v = ±^:i;x est négatif, le cercle de latitude’ sera à l’orient du cercle vcrlical , ce qui est le cas dans la J'ig. 76. uù par consé.jueat il faut •
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regarder v comme négatif. On a donc sinLSCn::— ou co» L S D
et l'angle qu’on cherche, est
MSV = LSD— T)SV=:XSD -|-(? + x) =g':
c’est l’angle dont le point d’immersion est éloigné du cercle 'vertical vers
Yoccident ou Vorienf, selon que </ est positif ou négatif.
Pour ïémersion en N on a
cos D S N = , VSN = DSN+DSV= D SN — + x”) = f,
b", R", x', étant les valeurs , calculées pour l’instant où Sait l’éclipse.
L’émersion est à Yorient ou à Yoccident du cercle vertical, selon que g'' est positif ou négatif.
Pour le milieu en M ÇFig. 77.) on a cos LSC= — , ou *
sinDSL=^^,
Oi'C, s, étant la longitude vraie du -soleil, la longitude apparente de la lune, et la plus courte distance, calculées pour le milieu. Ayant donc calculé pour la même époque l'angle DSV=z — -u ~ — (^4-x), on aura VSM = DSL — DSV=DSL+ (^-+x)r=9.
L’angle DSL sera positif ou négatif, -c’est-à-dire le point du milieu sera à Yoccident ou à l’onrnt du cercle de latitude, selon rjue le milieu arrivera avant ou après la conjonction apparente, c’est-à-dire selon que Q est plus ou moins grand que C', ou ce qui revient au même, selon que la latitude apparente de la lune est croissante ou décroissante. Le même angle sera obtus, si la latitude est australe , ce qui est évident pari l’équation L C 6^
cos DSL=: — Le point du milieu tombera à l’occident ou à l'orient
du cercle vertical, selon que g se trouvera positif ou négatif, après avoirdonné aux angles DSL, è et x, les signes -qui leur conviennent.
CHAPITRE VII
Correction des Èlémens de la Lune et des Longitudes géographiques par l’observation des éclipses de soleil.
370. C^omme la correcüon de la théorie de la lune, et des loafiludes des lieux où une éclipse solaire a été observée, est sans doute l’usage le plus utile qu’on puisse faire de ces phénomènes, on a imaginé pour cet oifét une foule de méthodes, dont la plupart 'exigent un calcul extrêmement Inng. Elles consistent à calculer, avec les élémons tirés des tables, et la difTéronce supposée entre le méridien A, pour lequel sont construites les tables,* et celui du lieu T de l'observateur, l’effèt de la parallaxe, ou la distance apparente du soleil et de la lune, pour le lieu T, et pour fépoque où la phase de l’éclipse a été observée. Celle phase doit être la même que celle que donne le calcul: s’il y a donc quelque dilTérenoe, cela prouve, en faisant abstraction de l’erreur d’observation , que les élémens qui ont servi de base au calcul, ne sont pas justes, et que par conséquent, les tables ou le ^tems supposé dans le calcul, c’est-à-dire, la longitude supposée du lieu T, ont besoin d'être corrigées. Le but du chapitre présent est de déduire ces cot;rections , de la différence qui se trouve entre le calcul cl l'observation. Comme les éclipses soleil sont ordinairement observées dans un grand nombre de lieux, dont la longitude est exactement connue, il est naturel de commencer par comparer les observ.ilions, faites dans ces lieux, où le tems n’a besoin d’aucune correction. . Alors ou aura iminéilialement la correction des élémens de la lune; et en employant ces élémens corrigés, dans le cal- , cul pour les lieux dont la longitude n'est pas exactement connue, il résultera la correction du tems ou de la longitude de ces lieux. L’analyse lui-
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Tante paraît la ptua simple. On calculera, sur les élémens des tables, à l'aide des formules précédentes, la distance apparente des centres pour l'instant d'une observation: on introduira dans les formules, des corrections des élemens de la lune et du tenu de l'observation, comme des quantités inconnues , et l’on cberchera la correction de la distance des centres s, qui en résulte. La distances, ainsi corrigée, , doit être parfaitement d’accord avec la distance observée; on aura donc, en les égalant, autant d’équations de condition, qu’il y a d’observations, au moyen desquelles on déterminera une correction inconnue après Tautre, par la méthode ordinaire de l’élimitiation.
$. 3^1. Pour éviter des répétitions inutiles, i’employerai les mêmes formules et dénotations, dont je me suis servi jusqu’à présent, et je supposerai la même position de la lune relativement au soleil, et des angles épliériqucs qui entrent dans le calcul des parallaxes. Qu’on rapporte donc U Jîgure j8. à la fgun 70, VBA étanl l'écliptique. S, L, les centres du soleil et de la lune, L/ = Ç la parallaxe de la lune, diminuée de celle du soleil, ensorle que L/V représente un grand cercle, passant par le zénit du lieu T, et LA, /B, deu.x cercles de latitude, menés par les lieux vrai et apparent de la lune. Les lieux L, /, S, ainsi que la distance apparente des centres Si— s, étant calculés sur les tables, il s'agit de trouver la petite correction ds de s, qui résulte d’un petit changement des élémens des tables et du tems supposé. Les plus imporlans de ces élémens sont la longitude, la latitude, e_t la parallaxe équatoriale de la lune; la longitude du soleil, les mouvemens horaires, et la latitude du lieu T, n’ont ordinairement besoin d'aucune correction. Soit donc le tems vrai de 1a conjonction géocen'' trique pour le méridien des tables A, qui a été tiré des tables, — T, la longitude du soleil et de la lune, calculée pour cet instant, =L, le mouvement horaire du soleil —ii, celui de la lune en lougRude =: G, en latitude sa latitude =/, sa parallaxe sous l'équateur — ce, la parallaxe horizontale pour le lieu T = P = X la longitude orientale de T relativement à A — m heures, et le tems vrai de l'observation en T =:n heures: cela posé, le tems vrai de l’observation compté du méridien A sera =; (» — ni) heures, et le tems écoulé depu'is la conjonction, t— (n — m—T) heures, l'angle ho-
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raire du soleil à l'occident du méridien T étant —lün; donc, si la dilR^rence des méridiens m n'est pas juste, i aura besoin d'une correction,
Les tables donnent pour le tems t, les longitudes vraies du soleil =' L-|-Af=:0» de la lune ~L-4-G<=::C, et la latitude vraie de la lune — Soit {Fig. 75.) E le pôle de l'écliptique TC, L, l, les lieux apparens de la lune et d'une étoile éclipsée par la lune, les latitudes appa* rentes des deux astres, CL = /', D/rrX'j la diifôrence des longitudes appa< rentes D£C=:E: cela posé, on aura daiM le triangle /EL, i
cos L / = sin X' sin /' -|- cos X' cos /' cos E.
$. 273. Dans le cas présent on a hl — s, et X' est connu, ou nul si / est le soleil : d'où il suit
ds sin s = 3E sin E cos X' cos l' co$ E cos X' sin /' — 3/' sin X' cos /', et la différence des longitudes vraies, suivant les tables, est après la conjon» elion C — O = — A) r. En nommant donc II et <0 les parallaxes de lon>
gitude et de latitude, oi aura H )i (P — p) ~ix (kee — p), M — * (Xo" — p), les facteurs p, v, étant donnés par les formules du $. 366. la latitude appa* ^ rente de la lune sera /' = /-{- is -4- p/, et la différence des longitudes apparentes de la lune et du soleil, E= II -|- (G — /i) /. Mais si la longitude, la latitude, et la parallaxe équatoriale, ont besoin des corrections .r, y, s, on aura 3E = X 311 -|- (G — A)3/, 3/':=/+ 3ro -f p3/, et l’on a
3II=;Xn,r, 3ra = X*r, donc en faisant G — h— g, 3ssinjr(x+Xnî+g3/) sinEcos X' cos r+ (j-+X»j+p3/)‘ (cosEcos X'sin A— sin k' cos/'), 'ou
/ *c<nX'iin(g1-fn}i;«n(/-t^f+7j' c>nX'c<i«'sf+n)»in(7+(3/-mij— ,inX'ctn(;-+^r+al
1 un s un s
' J * lin î
CO» X'iin (gt-t-n) — PiinX')-(-Pco«X^coi (gt+n) «in{7-f-|3t-+-orj^
Dans les éclipses de soleil on a X' == 0, d’où il viendra
iin(«i-mXg — up)coi(t-t-pr-M>Xg — vp) I COI (sI-HiXæ — op)iin (7-4-pr-»-vXi8 — »p)
un s I ff ,
■ Mun(i;t-+.>iX<e— ,up)coi(I-f.,3f-4.ï> <e— *f) +*co*(ei-»-uX.<B — llp)lin^I-t-,'37-^-yXal— vp)
‘ un J
3,giin(gf-l-oXi*— up)co»(7-fPf-fvX« — *p)-fjîco§,'sl+uX«— Up)ur(f-»-,^7-t-vX«- vp)
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ou à trëf-peu prë»
f-f-vX m — vp
H (?>-m.Xa>— |gpWv(t-4-t3f-<-»><8 — vg)
a,= 5 X -f- i' ^ 4- + ££±Ei' a,.
Ayant donc calculé l’angle ({) au moyen de réqualion sinqi=r— , on peut' fcire a®— L/*n/X’-|-LX“(/’/^. 75.) =:E*-4* (dans les éclipsés de soleH),. d’où il suit /LX, cos (p::: donc
as =r X sin (p -|-y cos (p s -)- (^ sin $ P ®°*
Soit maintenant L lu lieuirrai de la lune, l son lieu apparent, L/ = t parallaxe de hauteur; cela posé, on aura LX :=: — B,/Xr:; — Il cos A = — H à peu près. Ayant donc calculé l’angle parallactique ELZ=v 369.), qui est tei positif, pareeque le cercle- vertical L Z est & l’orient de celui de latitude LE; on aura n~ — /X= — (sinv, etc: — l^cotv, et à peu près
^ — — p) cos f, S étant la hauteur de la lune; d’où il viendra
— X siii Cp -f-y cos (p — a cos (v— <p) -j- (g sin (p p cos (p) 3/;
3s étant la quantité, dont la distance apparente des centres qu'on a observée,, est plus grande que celle qu’on a tirée des tables.
5. 273. En désignant par s et (s) la distance apparente des centres,, qu’on a observée, et celle qu’on a tirée des tables, on aura l'équation db condition, (s) -f-ds=:s. I-es observations les plus exactes sont celles du commencement et de la fin de l'éclipse partiale, et totale ou annulaire; et l’on a pour ces époques s =: R' -t- r, e t s — ^ (R' — r),R' étant à peu près- =R(i -f-3,664.RsinJ.sini") (§. 316.)- En faisant donc pour abréger
sin $ A, cos ^ B, ^ ces (o — C, ^ sin $ -j- p cos (P D ,
»n connaSt s, ayant observé le commencement et la fin de l'éclipse, ou;
ayant mesuré la distance avec la micromètre: chaque observation donnera.
donc une équation de cette forme,. ^
(s) -}- Ax -f-By — Cs + Ddtz:f,.
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Le* <|uMr« inconnue* x,y,z,9i, ont la même valeur durant toute l'éclipue; les trois premières même pour toute la terre; tandis que dt a une autio valeur pour chaque lieu. Si la longitude du lieu est bien exactement con<nue, dt est nul; mai* il est possible que les demi-diamètres qu'on a tirés des tables, (r), (R';, ont besoin d’être vérifiés: alors on aura, par l’observation du commencement et de la fin de l’éclipse partiale, deux équation* de cette forme, • . (A)....(s)-|-Ax4-B>-Cs = (r)-f (R') + (3r-l-dR'), le* quantités (s). A, B, C, R', ayant des valeurs di/Térentes dans les deux observations- Deux observation* de l’immersion ou de l’émersion, taite* dèna deux autres lieux bien connus,, ou de l’une et de l’autre dans un seul lieu,
donneront deux équations toutes pareilles; et ces quatre équations sulTirout,
pour déterminer les quatre inconnues y, s, (dr-|-0R'). Pour trouver âret dR', il est nécessaire d’avoir une observation du commencement ou de la fin de l'éclipse totale ou annulaire, où s =: r — R'; il en résultera une équation de cette forme __ ,
(B) . . . . (s) -f Ax + By ^ C.- = (r) - (RO ( 8r- 3R0,
qai donnera dr — dR', les autres inconnues étant déjà déterminées; d’où lion tirera
Jr-t-JR' i -,
dr— J 1 2 > dR _ (dr-|- dR ) — dr.
Quand il n’y a pas un nombre suffisant d’observations, on peut négliger les corrections dr, dR', et même s, qui sont ordinairement beaucoup plus petites que X et y. Les observations, faites dans un lieu connu, donneront alors deux équations de celte forme,
(s)-f Ax-fBy = s,
qui suffisent pour trouver x et y. Si, par le moyen des observations, faites en des lieux dont la longitude est exactement connue, on a trouvé le* corrections .r, y, s, d r, d R', on me^ra L -|- x, /-(-y, œ s, r -f- dr, R -)- dR, au lieu do-L,/, Æ, r, et R, et l’on calculera, avec ces élémen* corrigés, cqs(s)=: «os £ cos/; cette valeur de (s) sera exacte, è la correction dtprès; on aura donc (s) — Dd/=s, ou d/=^p-‘,
de aorte qu'une seule observation suffira,, pour corriger la longitude du lieu>
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-QuMid on a comparé on grand nombre d'obiervalions , on apereerr* que les râleurs résultantes de s, y, etc. sont un peu différentes, et l’on verra aisément que cela vient des erreurs d’observation. On approchera de la vé' rilé, 'en prenant im milieu de tous les résiliais, enaorle que les correction* M, y, etc. et les erreurs d'observation soient aussi petites que possible, et que les dernières soient tant négalivea que positives. Les bornes que je me suis prescrites , ne me pennettenl pas d’ezpoaer iea règles que l’analyse moderne a données pour cet eflèt. Du reste, on trouvera 'tous ces calculs expliqués par un grand nombre d’exemples, dans les A’iov. Comment. Acad. Scient. Petrop. Tom. XJV. Part. II. pag. 3J5. sqq, Voyés aussi Astr» Théor. et Prat. par M. Delambrc, Tonh IL pag. $>9. Wk.
CHAPITRE' VIII
ÈcUpses des ^étoiles et des planètes pxsr la lune ou par des planètes,
374- Le* occultation! des étoiles par la luae et les planètes, oa d*une planète par une autre, sont des phénomènes de la même espèce que les éclipses solaires , et ils sont calculés suivant les mêmes règles. Il ne sera donc parlé ici que de ce qui le.s distingue de» éclipses de soleil ; et c’est piificipalement lu grosseur, le lieu hors de l'écliptique, et le mouvement propre ou nul de fastre éclipsé. Si une éloi/e fixe est éclipsée par la lune, tous 'les élémens qui se rapportent à la lune, sont les mêmes que les précé* dens; mais ceu:i du soleil, qui est remplacé par une étoile, éprouvent de* modifications. Puisque, le diamètre apparent et le mouvement propre de» étoiles fixes sont nuis, il faut faire dans les formules précédentes, r=o, A = o, et Le commencement et la fin de l'éclipse générale, et ap-
parente pour un lieu particulier, ou l'immersion et V émersion , ont lieu dans l'instant où la distance géocentrique du centre de la lune è l'étoile est R P, on la distance apparente = R 'i -4- 3, 664 • R sin ê . sin i"-{- cet.^; elles ne durent qu'un instant, de sorte qu’il n'y a point de dilTérence entre l’éclipse partiale et totale.
Le calcul de la conjonction vraie n’a aucune difficulté, pareeque ta longitude de l'étoile est invariable durant l'éclipse. Ayant donc calculé pour cet instant, où le lieu A compte le lems T, la latitude, le mouvement horaire, et les autres élémens de la lune, soit {Fig. 78.) E le pôle de l'écliptique 'V A, F l’étoile fixe, IL la vraie orbite de la lune, L le point de la conjonction LA = é et F^=X, les latitudes de la lune et de l'étoile, le
mouvenjent horaire de la lune sur l'orbite /L”H, et en latitude, XL=p. En nommant « l’inclinaison de l’orbite de la lune sur le petit cercle /X,
parallèle à l’écliptique, on aura /LX — 90“ — u, sin w — — ,
la plus courte distance F M m ~ F L cos u ~ (l> — X) cos « ,
et la dislance "du milieu à la .conjonction, LM = /i = (i — X) sia w.
On aura donc en secondes,
le lems au mUiett ~ l — r — g — '■ ,
le tems de f immersion et de Vémersion zr
T _ ~ U* — X) sin « i: y [(P -f Rf _ (i — X)» cos* w] 1 ,
la durée de foceuliation z=. Y { (P + R)® — (* — X)* cos® u J .
- La situation des étoiles relativement à l’écliptique n’étant point déterminée, les limites de leurs éclipses ne peuvent pas être assignées, comme •elles des éclipses solaires; mais on peut suivre l’ordre inverse, en déterminant la plus grande latitude, ou la zone qui renferme toutes les étoiles qua la lune peut éclipser pour quelque lieu de la terre ; et c est à peu près le Zodiaque. En cfl'êt , il est cUir que la latitude d'une étoile, éclipsée par la lune, ne peut pas ezçéder la somme de la plus grande latitude de la lune, de sa parallaxe sous l.'équateur, et de son plus grand demi-diamêtre: ce qui donne, pour limite des étoiles, la latitude de 5‘’i/34"-f-6a'-M6'55"r6“J6'3o" En tirant sur un globe céleste une ligne qui passe par les lieux de la lune, sjue les épliémérides donnent pour tous les jours, et en promenant sur cette ligue le centre d’un cercle de carton, dont le rayon est le sinus de P-fR=: sin 1,273.?., le rayon du globe étant pris pour unité; ce carton couvrira toutes les étoiles qui seront éclipsées par la lune, et qu’on soumettra à un calcul rigoureux.
§■. 375. Les formules que nous avons trouvées (S- a55. 256.) pour les lieux qui verront le commencement,' la fin, et le milieu d’une éclipse, ont besoin ici d'une petite modification, pareeque S {l’g. Cg.) n’est pas le soleil, mais une étoile hors de l’écliptique: QdqU est donc la projection de la terre sur le grand cercle, dont le pôle est l’étoile S; PS est le cercle horaire de l'étoile, Qdq est la direction d’occident en orient, suivant laquelle
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la terre fonme autour de P qui est le pôle homologue k la déclinaison da l'étoile. La longitude et la latitude de l’étoile, l, X, ou son ascension dioits cl sa déclinaison, (, S, donnent l’angle de position ASFr:K, et la direction du cercle de latitude SF ($. aS. V. VI.), qui tombe do côté occidental du cercle de déclinaison, si h est positif, ce qui est le cas dans la fig, 6g. Eu faisant sinM^:-? (§. 274')? FSG=u, SG=:m=(é — X)cosu, et ayant tiré par G la droite OH, perpendicukire k SG, OH sera l'orbite relalira de la lune; le lieu de la terre Q verra le premier l’immersion, D verra, la dernier l’émersion, et > verra la plus grande phase, on la plus longue durée de l’occultatioa de l’étoile par la lune; si OH traverse la projecliou QdqD, g sera le lieu qui, dans le milieu de l’éclipse, verra le centre de la lune dans la direction de l’étoile. Maintenant on trouvera de la même ma- Bière ($. a55.), pour l'immersion et l’émersion,
cosGSO=cosGSH=:^=^, ASO=zGSO-l-K-|-tü, ASH=GSH—
d’où l’on conclura les latitudes f, f! des lieux Q, D, au moyen des équations sin f — cos i cos A'S O, ' sin y* = cos S cos A S H, et les angles SPQ, S PD, au moyen des équations
UngSPQ=-î^^.’ tangSPD=.-’^.
En nommant donc L la longitude du lieu A qui compte t et / heures après midi, lorsque l’éclipse commence en O et finit én H, les angles horaires du soleil k l’occident du méridien de A seront 1 5 r et tSi', ceux de l'étoil* i5r-j-A — f et i5/4-A' — f, A .et A' étant les ascensions droites du soleil au commencement et à la fin de l'éclipse: ces derniers angles seront i5< — f et i5t — f, si l, f, signifient le tems sidéral. Soit Vq le méridien du lie* A, PV celui d'où l’on compte les longitudes: cela posé, on aura YP^r^L, 7PS=i5/-|-A — ? ou i5r'-}-A' — f, par conséquent
la longitude àa lieu Q=:>PQ=:L — i5r — A-^f — SPQ, et la longitude du lieu D =: YP7 7 PD L — i5/ — A'-(- f -|- SPD.
Le lieu Q vfrra le premier l'immersion au moment du lever de l’étoile, et le lieu .D verra le dernier l'émersion au coucher de l’étoile.
■ fv--
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Four le Heu 7 qui verra là plus gnuide phase, on a (§. o56.^
P S7 "i* + tu, sin y r:r cos ï cos i x 4- u;, lang S P 7 = —
\ 1 “ lin f '
et sa longitude ~L — i5 t" — A"4- f I4I S P7 ;
A" étant l’ascension droite du soleil dans le milieu de l'éclipse, et f 1«
tems que le lieu A compte dans cet instant. On prendra le signe supérieur
( — ) ou inférieur (-p), selon que SG tombe à l’occident ou à l'orient du
cercle horaire SP: dans le premier cas le lieu 7 verra le milieu au lever ** • de l'étoile, et dans le second cas au coucher.
■ Si réclipse est centrale, m étant plus petit que P, on aura pour le
lieu g qui verra l’occultation centrale au moment du milieu de l’éclipse gé-
«éralc (S- *56.),
sin / =: — P : sin y-4- — cos 0 cos (x-j-
* m»in(x + u)
tane SP/? ~ ^ ; — ; donc •
” ° eu» 0 y m’) — m !in J cunx
la longitude du lieu ^ = L — i5t'' — A"-^fipSP^.
Les signes ^ — ) et (4-) >e rapportent aux cas, où Sg est h l’occident eu A
Forient du cercle de déclinaison SP: ‘dans le premier cas le lieu g verra
Foccultation centrale avant la culminatien de l’étoile, dans le second cas il
la verra après la culmination.
$. 2^6. Le calcul des parallaxes donnera également l’occultation appatenie pour nn lieu donné de la terre, en mettant dans les formules précédentes i à la place de D, et en faisant p — O-. on aura donc par le même procédé a66.), la longitude et la latitude apparentes de la lune, C' et b'. Soit {Fig. 75.) L le lieu apparent de la lune, / le lieu vrai et apparent de Fétoile, sa longitude —l, sa latitude —X; de sorte qu’on a LX = é' — X, CD=:C' — f, /X=:(C' — ^ cos X. On en conclura, pour chaque instant, la distance apparente dn centre de la lune ù l'étoile, L/ = s, par l’équatiox
eos f sin X sin b' -|- cos X cos ft' cos (c' — f) , ou a = -/l(A' — X)»4-(C' — O’cos^Xli et le lien dénué verra l’immersion ou l’émersion, dans l’instant où
s = R ( I 4~ 3,664 . R ain < sin i" 4"
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1.6' seul changement qu’il faut faire aux formules ($. 969.) qui ont Wrri h déterminer les points de la lune, où se‘ fera l'immersion et l’émersion, c’est de mettre U — X à la place de b' , et de faire r—o. Alors elles donneront la position de ces points relativement au diamètre vertical de la lune, et l’on connaîtra par ce moyen, les taches de la lune, qui sont le plus près de ces points; ce qui est surtout nécessaire, pour observer l’immersion.
$. 377. Les observations de l’éclipse fd’une étoile, principalement celles de l’immersion, oITrent un moyen plus exact que. les éclipses solaires, de eorriger la longitude du lieu et la théorie de la lune, parce qu’il esè plus facile, de saisir le moment où l'étoile disparait subitement, que celui où la lune touche le disque du soleil, son entrée se faisant très-lentement. . Le ealcul est le même, avec cette dilférence qu’il faut faire dans les formules ($.371.50»'.) A=o et r — o. En mesurant arec un micromètre la distance des deux astres, quand l’étoile est très près de la lune, on peut multiplier les observations dans un seul lieu. Alors, le demi-diamètre -de la lune étant aussi mesuré ou calculé, chaque observation donnera la distance apparente s de l'étoile au centre ^e la, lune, et par conséquent une équation de la forme (A) ($. a7I.^. Celle méthode, étant étendue à de plus grandes distances, est le moyen ordinaire dont se servent les navigateurs, pour trouver la longitude.
$. 37R. Dans les éclipsez ifune étoile par une planète, P, R, H, |3, se rapportent è la planète, Il et p étant les mouvemens géocenlriques, ensorle que H deviendra négatif, si la planète est rétrograde. On les conclura des mouvemens héliecentriques , tirés des tables, ou on les trouvera immédiatement, si l’on observe la planète au roétidien avant et après l’occultation. Dans ce dernier. cas il est plus commode, d’émployer dans le calcul les mouvemens en ascension droite et en déclinaison. Mais ces phénomènes sont si rares, qu’il serait inutile de s’y a'rréter plus longtems.
Dans les éd'pses (fane planète par la lune ou par une autre planète; on employera les mêmes formules qui ont servi è calculer les éclipses solaires: au lieu de p et r on mettra la paraljaxe et le demi-diamètre do la planète occultée, ou la plus éloignée. Le mouvement relatif de ta lune ou de la
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planète U plu» proche, en longitude et en latitude, est la vitesse, avec laquelle •lie approche de la planète plus éloignée suivant ces deux directions. Le premier est donc la ditlérence des deux mouvemens géocentriques en longi* tude, si les deux planètes sont directes ou rétrogrades; c'est la somme, si l’une est directe et l’autre rétrograde. Le mouvement relatif en latitude est la difTérence ou la somme des deux mouvemens, selon qu’ils sont dirigés vers le même pôle de l'écliptique, ou vers les pôles opposés. On suppose immobile la planète dont Ip mouvement est le plus lent, en attribuant è 'l’autre le mouvement relatif. On peut tirer de ces observations les mêmes résultats, pour corriger les élémens des planètes et la longitude du lieu. Mais ces phénomènes sont extrêmement rare».
CHAPITRE. I
Les Périodes des passages, .
37g. ^Luoiqae les Passages des plani/es injîritures soient des espi» •es d'éclipses de soleil, et par conséquent se calculent à peu près de la mémo Bianitre, ils méritent, ii cause de leur importance, une explication particu» liltre. Ces phénomènes sont importons, tant par rapport aux élémens de ces planètes, qu’à l'égard de la théorie du système solaire entier. Ils sont, relativement aux planètes inférieures, ce que sont les oppositions des planètes supérieures, en fournissant le seul moyen, d’observer immédiatement la con> jonction, et par conséquent une longitude héliocentrique.^ D’ailleurs, la pl^ nète étant nécessairement près de son noeud, les passages sont très-iavorables, pour déterminer la position de son orbite relativement à l'écliptique. Kepler fut le premier qui s’aperçut de l'importance des passages. Il les calcula pour la première fois en i6ag sur ses propres tables, et il annonça pour i63i des passages de r'énus et de Mercure, dont le dernier fut observé à Paris par Gassendi le 7 Novembre, huit jours avant la mort de Kepler. Les erreurs des tables Roudolphines de Kepler firent que le calcul ne lui indiqua pas
ASTRONOMIE RATIONNELLE le passage de Vénus, qui eut lieu en 16.39, et qui heureusement «Tait été prédit par les tables de Landsberg, beaucoup moins parfaites que celles ds Kepler. Venus ayant une latitude' australe asiés considérable pendant son passage, les tables de Kepler, en donnant la latitude trop grande de tt', firent passer la planète au dessous du soleil , tandis que les tables de Landsherg, dont l'erreur était de 16' dans le sens opposé, la faisaient remonter sur le soleil, Hurrockes, ayant calculé sur ces tables la conjonction de Vénus, trouva qu’il y aurait un passage; et ce hasard heureux occasionna la première observation de ce phénomène intéressant, faite par Uorrockes et Crabtree le 4 Décembre 16 'g.
$. atio. Dans ce tems, et longtems après, on ne se doutait pas, qu’m pourrait retirer d'autre utilité de ces phénomènes, .que de corriger les élémens des planètes inférieures. Ualby fut le premier qui aperçât qu'on pon- Tait en faire un usage, très-important pour tout le système solaire. Le demidiamètre de l'orbite de la terre servait de mesure dans toutes les recherches sur les disfancea des planètes, et toutes les distances étaient exprimées en parties de ce demi -diamètre. La troisième loi de Kepler donnait le rapport des distances des planètes au soleil, mais aucune de ces distances n'était connue en nombres absolus. Il suffisait donc de connaître une seule distance, et il était naturel de s'en tenir au demi -diamètre de l’orbite de la terre, qui devait être donné par rapport à une ligne moins longue, dont la grandeur pouvait se mesurer immédiatement. Le rayon de la terre était la mesure la plus favorable qu’on pût choisir, et le grand problème de l'astronomie était réduit k trouver le rapport des demi-diamètres de la terre et de son orbite, ou. la panJlaxe du soleil. Tel était l'état de l’astronomie, il y a à peu près 60 ans. Le système solaire, autant qu’il était connu alors, peut être regardé comme la carte d'un pays, dressée avec la plus grande précision, mais dont l'échelle était perdue. U suffit de connaître la distance de deurf lieux sur une pareille carte, pour déterminer les distances de tous les autres; et ces deux lieux sur la carte du système solaires sont le soleil et la terre, dont la distance est donnée par la parallaxe du soleil. Halley. développa cette idée en 1691, et il prouva, que les passages de Finua
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Paient pliu favorables que ceux de Mercure, pour déterminer la parallaxe du soleil, mais qu’il n’y en aurait pas avant l’an 1^61: il calcula dix sept passages de Vénus depuis gi8 jusqu’à l’an 3117. La découverte parut si importante à ce grand astronome, qu'il adressa à la postérité la prière, de ne pas oublier que c’était un anglais qui eût eu le premier celle idée. Le- passage de Vénus fut observé en 1961 et >769, e,t ce phénomène n’aura pas lieu avant le 9 Décembre 1874. Les passages de Mercure sont beaucoup plus fréquens.
$. a8i. Il est visible, que le calcul des passages doit être fondé sur les mêmes principes , que celui des éclipses de soleil. Mais comme il s'agit de déterminer, par le moyen des .passages, un angle de 8" à 9'' à un di.xième ^ d’une seconde, près, la longitude des lieux doit être bien connue, et il faut porter plus de soin, que- dans ^les éclipses, pour choisir d’avance les lieux les plus favorables pour' ces observations. Comme les passages de Vénus ne reviennent ordin<|iren*cnt qu'au bout d’un siècle, il serait très-inutile, de sou- , mettre chaque conjonction intérieure à un calcul préalable, pour voir s’il y aura un passage. Il vaut mieux chercher les périodes de ces phénomènes; et pour cet efiêt il est nécessaire , de déterminer exactement les limites .des passages, c’est-à-dire la plus grande distance de la planète au noeud, à laquelle les passages peuvent arriver. >
Il suit de ce qui précédé, que la plus grande distance géocentrique des centres du soleil et de la planète, qui puisse la faite paraître sur le disque du soleil, est (§. a46-) P — P 4“ R "t" Pi A*' ^tant les parallaxes, e(
R, r, les demi-diamètres apparens de la planète et du soleil. Or le demi-diamèlre de Vénus à la moyenne distairce de la terre au soleil est = 8", a5 (J. iS3.), et la distance moyenne de Vénus au soleil lao.) =o,72333a3, celle de la terre étant prise pour unité; d’où il suit la distance moyenne de Vénus à la terre dans les conjonctions inférieures =0,3766677. Ainsi, les diamètres apparens étant en raison inverse des distances, on trouvera le demi -diamètre géocentrique f^e Vétaus dans les passages R, an moyen de la proportion
O, 396667.7 : 1 : : 8", aS : R, parlant R = 3e",
43» ASTRONOMIE RATIONNELLE Il est vrai que les parallaxes P, p, ne sont connues que par les passages de Vénus; ainsi dans le premier calcul on doit négliger la petite quantité P — p. Maintenant on sait que p est à peu près = 8", 5: donc, les parallaxes étant également en raison inverse des distances, la proportion précédente donnera
P = 3o",5 et P— p = »»".
Au moyen des maxima et minima du demi-diamètre du soleil r, i6' i8" et • i5'4ü") un trouvera les limites géocentriques, fj' to" ou t6' Z'j"-. le milieu i6' 54" est la plus grande latitude géocentriqur, dans laquelle il peut y avoir un passage de Venus.
Comme les tables donnent les lieux* héliocentriqoes , il sera plus commode d’y adapter ce calcul; ce qui se réduit à chercher la latitude hélibcentrique qui répond à la géocenirique de 16' 54'. Soient S, T, V,
les centres du soleil, de la terre, et de la planète dans la conjonction inférieure; ayant abaissé sur l’écliptique la perpendiculaire VE, SET sera une ligne droite, et l’on aura ST=:i, SE = 0,72333*3; TE = o, 2766677, et VTE=i6'54". Il en résulte VE = TE tangT = SE tangS, donc tangS =
*rjr
— "tang 16' 54", et la latitude héliocenirique S = 6'»8". Cest en même tems la distance héliocentrique des centres de la terre e| de Vénus, à laquelle le contact extérieur des bords du soleil et de Vénus peut être vu de la ferre, ce qui est le commencement et la fin du passage général. Pour en déduire la distance héliocentrique de Vénus au noeud = a, qui est la limite des passades, on a sin a~*‘" ^ , » étant l’inclinaison de l’orbite de Vénus =3®23'35"
° ’ lin y
(§. 143.), d’où il résulte
la limite héliocentrique des passages de Vénus, 0= i* 4p' '7"- §. 282. Four en conclure les périodes des passages, on peut se tenir aux mouvémens moyens de la terre et de Vénus. La durée d’une révolution synodique de Vénus est (§. 99.) 583 jours aa h. 6in. 55,9 s. ce qui fait une année tropique plus ai8j, 16 h. 18 m. 4*- durant ce tems la terre décrit un arc de ai5*3a'27", dont le point de chaque conjonction inférieure est plus avancé que celui de la précédente. Les noeuds de Vénus ont un mouvement rétrograde relativement aux étoiles fixes de 19" par an (§. i4j-)> et par cor>-
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léquent im mouvement direct par ra^jport aux points équinoxiaux de 3i", c9 qui fait 5o" dans une révolution synodique: d'où il suit, que chaque conjon» dion inférieure est plus éloignée du noeud que la précédente, d’un arc da ai5®3i'37". En partant d’une conjonction inférieure, dont la distance au noeud est connue, et en y ajoutant on aura ta distance au noeud
dans la conjonction suivante, et ainsi de suite: de cette manière on trouvera les conjonctions dont la distance au noeud est moindre que la limite a = 1® 49' '7 '* Comme les passages peuvent arriver avant ou après le noeud as- . Cendant ou descendant, les conjonctions où il peut y avoir passage, sont celles dont la distance au noeud ascendant est entre aSS’ 11' et i*49i ou en1r« 19b* J i' et 181® 49'""
Il y a en général qimire cas, où les passages peuvent avoir lieu: i) avant le Q, a) après le Q, J) avant le ÎJ, 4) après le £5; désignons-lc( par A, B, C, D. La distance de A et D sera =: o ou =3* 38', selon que A et B arrivent dans le noeud ou dans les limites. La plus petite distance de A et C est celle du (7 à la limite de C 178® 11', et la plus grahde est celle de la limite de A au Q =z 181® 49'. La plus petite distance de A et D, ou du (7 au est =180'’, la plus grande est la distance des limites de A et de D zz i83* 38'. La plus petite distance de A au passage prochain en A est celle du Q à la limite =: 358° i la plus grande est celle de la limite au f7 i°49'' ^'on part de B, au lieu de A, il en naîtra encore quelques autres distances. La plus petite distance de B à C est celle d'une limite à l’autre 17G® aa', et la plus grande, du S7 au J5 = i8o®. La plus petite distance de B à A est celle d'une limite à l’autre =: 356° aa', et la plus gr.mdc =: 36o®. Les périodes des passages seront dcurc déterminées par CCS distances de l’un ù l’autre;
I. de 356® aa' à 3“ 38'; a. de 176® aa' à i
On peut partir de tel noeud qu’on veut, et il est aisé de juger, si le passage prochain aura lieu auprès du même noeud, ou du noeud opposé, la condition I. SC rapportant au même noeud, et a. aux noeuds opposés.
En ajoutant 'ai5®3i'37'' pour chaque conjonction, et en retranchant de la somme les révolutions entières de 36o°, on trouvera qu'aucune dis-
434 ASTRONOMIE RATIONNELLE Umce ne tombera entre les limites i. qu’après 5, après i47i et après iSa conjonctions, etc. ni entre les limites a. qu'après ji, apiès 76, et après 81 conjonctions. En eflèl, dans 5 révolutions synodiques ou 78ns 86a j. ai h. 54 m. la distance au noeud a augmente de cinq fois ai5°3i'd^" ou de 35^* 38' 5", ce qui donne une période de B è A, ou de D à C. On trouvera de la même manière les autres périodes que présente le tableau suivant,
Norabi c des
révolut
synod.
Tems écoulé
Ao»3 jour», heure»
Accroissemcl de a
Périodes
de B <1 A, ou de D à C.
de A à D, ou de C à B.
de A ou B à C ou D.
de B à C, ou de D à A.
de A à B, ou de~ C & D.
i; quelques minutes
de A è A ou B, ou de B à B ou A.
Il faut cependant observer: 1) que ces périodes ne déterminent que la possibilité d'un passage, et que ponr qu'un passage ait lieu en eflfèt, il est nécessaire que le passage précédent soit arrivé, tantôt près du noeud, tantôt près des limites^ a) qu’il est même impossible que les passages arrivent an bout de chaque période, pareequ’une période se rapporte au passage A, une autre h B; 3) que, comme dans tout ce calcul on a employé les mouvemens moyens, les passages pourront n’avoir pas lieu è cause du mouvement vrai, et réciproquement.'
Il résulte de ee qui précède, les périodes suivantes des passages de yénits en nombres ronds:
i) 8 ans, moins 3 jours et demi; 3) ii3 ans et demi, plus 3 jours;
3) 131 atas et demi, plus un jour; 4) lagans et demi, moins un jour.;
S) 335 ans, plus 3 jours et demi; 6) a43ans, plus un jour.
Il est aisé de voir, que les deux premières périodes suffisent, pour en composer, pa» addition, tout le reste et plnsienrs autres périodes. En ajoutaait
ex.' i) à 6), on aura une période de aSi ans, c'est-k-dire de B à A, ou de D à C. Les périodes de lai ans et demi, et de 343ans, sont les plus sures, parceque la distance au noeud est nulle.
Comme le noeud ascendant de Vénus est actuellement dans a signes et degrés, et que le mouvement de ses noeuds est très-lent, la longU tude géocenirique du soleil sera constamment à peu près ü' i5° ou i5\ selon que le passage a lieu dans le noeud ascendant ou descendant: les passages arriveront donc à peu près quinze jours avant le solstice d'hiver ou d'été.
$. a83. Les limites et périodes des passages de Mercure te calculent de la même manière. Comme son diamètre apparent est très-petit, et que sa parallaxe est à peu près égale è celle du sole'il , on peut prendre pour limite géocentrique le demi-diamètre moyen du soleil =iG'. En supposant la distance moyenne de Mercure au soleil =0,3871 ($■ trouvera
la latitude héliocenirique =25'ao" 281), d’où l'on conclura, au moyen
de riuclin.iison de 7% la distance héliocentriqua au noeud, a = 3* 28', ce qui est la limite des passages.
Dans une révolution synodique de Mercure de n5 jours ai h. 3 m. 34,2 s. ($■ 99.) le soleil parcourt 1 14* 12' 5i" relativement aux points équinoxiaux, et ii4’i:>'37" par rapport aux noeuds de Mercure, qui avancent dans ce tems de i4" ($■ '4^-)- Mais le mouvement de Mercure est trop inégal, pour qu’on puisse se contenter du mouvement moyen. En ajoutant ensemble les plus grandes équations du centre de Mercure et du soleil (§. >4°-)i on verra que dans l’instant de la conjonction moyenne, la vraie distance de Mercure au soleil peut être a^’dS'ad". Mercure emploie, d’après le moyen mouvement synodique, 8 jours 5 h. 43 m. è parcourir cet arc: la vraie conjonction peut dune arriver 8 j. 5 h. ^4'^ ‘u- avant ou après la moyenne. Comme le soleil décrit dans ce tems un arc de 8” 7' i a", et que dans l'instant de la conjonction moyenne, son lieu vrai est supposé plus avancé que le lieu moyen, de sa plus grande équation du centre = i*53'36",5; il en résulte, que le lieu vrai de la conjonction peut différer de lo’d' du lieu moyen. Il faut donc ajouter cet arc aux limites, si l’on emploie les mouvemens moyens: ce qui donne i3*3i' pour la plus grande distance du noeud. En y ajoulant
436 ASTRONOMIE RATIONNELLE la limite de 3'' a8', dont la conjonction précédente peut avoir été éloignée du noeud, la plus grande distance de deux passages peut être 17“: d'où résultent ces limites.
j) de A à B, O à >7”; a) de A h C, i63° h i8o*;
3) de A à D, 180® à 197®; 4) B à A, 343“ à 36o“;
•U généralement
^ j) pour deux passages dans le même noeud, 343“ à 17“, '
a) dans les noeuds opposés, i63“ h 197“.
En ajoutant ii4“ia'37", pour chaque révolution synodique de ii5 jours ai h. 3, G m- on tiouvera que 8 révolutions, ou deux ans 19G j. la h. 4g m. donnent la distance a=: 19.1*41, ce qui est renfermé entre les limites a): 19 révolutions, ou 6 ans 10 j. 5 li. ii m. donneront a~io“, ce qui entre dans les limites 1). Ainsi on trouvera pour la première limite, les périodes qui ramènent les passages de Mercure, en nombres ronds, 6, 7, et i3 ans, et pour la seconde période a 3?;, 9? ans; dont on peut composer, par addition, d'autres périodes: par ex. 7 + i3~aoans,6-|- 7-f i3“a6, î6-t-7-M3r46, cinq fois 4® -j- ■(- 7 — *®3 ans ; cette dernière est la plus exacte. Il suit de la longitude actuelle du noeud ascendant de Mercure, 1* i6“, que les passages dans le JJ ne peuvent arriver qu’au commencement de Noeernbre, et •eux dans le (3 commencement de Moi. Dans la dernière saison la tene est près de l'aphélie de Mercure, qui est dans 8' i4'’: elle est moins éloignée de Mercure, et la latitude géocentrique de cette planète est plus grande, au mois de Mai qu'au Novembre, sa distance au noeud étant supposée la même. Mercure pourra donc paraître sur le disque solaire au mois de Novembre, et passer au-dessus ou au-dessous au mois de Mai, quoique la latitude héliocentrique soit la même: c'est pour œtte raison, que les passages de Mercure •ont presque trois lois plus fréquens au mois de Novembre qu’au moi* de Mai.
CHAPITRE II
Calcul des passages pour les différens lieux de la terre.
S- 2^4- Ijc calcul pour la lerre en général, qui a été l'objet de la premibre partie des éclipses de soleil, est la paitie la moins importante des passages; mais ce calcul est nécessaire, pareequ’il sert de base à celui des parallaxes. On peut employer dans cette première partie du calcul, qui ns diilbre pas de celui des éclipses, les lieux cl les mouvemens héliocentriques, qu'ou a tirés des tables. Les longitudes et les latitudes hclioceutriques de Vénus, qui répondent à deux époques peu éloignées de la conjonction, donnent le mouvement héliocentrique en longitude et en latitude, G et p; or Vénus et la terre tournant autour du soleil dans le môme sens, le mouvement relatif de Vénus en longitude sera la ditl'éreiice entre son mouvement et celui de la terre. En nommant donc h le vrai mouvement horaire du soleil, la monvcnient relatif do Vénus sur l'écliptique sera {flg. 67.) — ef
le mouvement horaire en latitude et C étant les centres de la
terre et de Vénus dans la conjonction, et DF l'orbite relative de Vénus, vue du soleil. En nommant l'inclinaison de cette orbite sur l’écliptique, / C m A O C = tv, on aura
,a„gs.= -^;
et le mouvement relatif sur l’orbite, C é ou ri ~ ^
lin U cui U
Soit donc Qt~l> la latitude héliocentrique de - Vénus dans l'instant de la conjonction, et qu’on lasse les angles c GH— et G C D— 90® — w. alora CE sera l'écliptique, DF l'oybite relative de Vénus, et D, F, seront lee points de l'immersion et de l'émersion, si Q cl O ^ distances hi<
438 ASTRONOMIE RATIONNELLE liocentriques des centres de Vénus et de la terre , au commencement et tl _ la fin du passage. On a vu ($■ 281.) que la distance géocentrique dans ces instans est (lig. 79.) VTE— :R-|-r-f-P — p-. en nommant donc les rayons vecteurs de la terre et de Vénus, ST — SV ~v, la distance accourcie S£ ne dilTËrera pas sensiblement de u, parceque la plan&le est près de son noeud: on aura donc VEIzz-u tang VSE=: (V — ■y)tangVTE, et parceque ces angles ne sont pas plus grands que :6', '
VSE = e=î~ cR + r + P— A
R-f-P — P étant à peu près 5a" 281.). En faisant donc, sur la même
échelle sur laquelle on a tait (/"rg. 67.) GC=é» GO— QP — ('■-{-5a"),
D et F seront les points où le passage commence et finit. On trouvera les tems qui répondent à ces points, en divisant l’orbite relative de Vénus en heures et minutes, au moyen du mouvement horaire n, ou en se servant de calcul qui a été exposé dans le livre précédent. On aura donc
KC — n — b sin u, A O — = A cos u, A D A F = V (f * — m*).
La plus courte distance héliocentrique m sera convertie en distance géocentriqne p., par le moyen de l’équation ^ ■ La latitude géocentrique dans la conjonction est — donc ^ = ” — cosu: d’où il suit
que l’angle que fait l’orbite géocentrique avec lécliptique, est le mèn\e que l'angle u. En faisant donc COA = 9o® — u, et Q A zz n, et tirant par A la perpendiculaire DAF à OA, DAF sera l'orbite relative de Vénus, vue de ■ la terre. On prendra sur la même échelle, O O =: OP = R -4- r 22" , et Ton marquera en F, D, A, les tems du commencement, de la fin, et du milieu, qu'on* a déjè calculés pour le passage en général; ce qui sufiil, pour diviser l’orbite relative en heures et minutes. Il est aisé de donner à l'orbite la position qui lui convient, selon que la conjonction arrive avant ou après le noeud ascendant ou descendant. Au reste il est visible que, dans tous les cas, le mouvement géocentrique et relatif de Vénus est dirigé d'orient en . oeddent, et que par conséquent, i’i/nmrrsion se fuit sur le bord oriental du soleil, et Pémersion sur le bord occidental, parceque les planètes sont rétrogrades dans les conjonctions inférieures.
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$. a85. Pour détermioer la parallaxe du toleil, ce qui eat le résultat te plus important .des passages, il est absolument nécessaire de savoir,, de quelle manière ces phénomènes seront vus de chaque lieu de la terre, pour en choisir ceux qui sont le plus favorablement situés. La méthode suivante, fondée sur la théorie des projections, est très-commode pour cet eflèt.
Soit <Jig. So.) TAF la terre, E son centre, t un point de sa surface,
A le lieu qui a le soleil S au zénit, TF son hoiizon, Vénus en V, VfLy un plan perpendiculaire à SE et parallèle à TF: cela posé, VES sera la dislauce géoccntrique des centres, \‘iS~v la distance apparente ou paralla- «tique pour le lieu /. Si la parallaxe du soleil était nulle, cet astre serait vu du lieu / suivant la ligne t\ parallèle à ES, et Vénus suivant <V. Mais on attribuant à Vénus la parallaxe relative P — p au lieu de P, il faut regarder la parallaxe du soleil comme nulle, et par conséquent supposer VlX — r, '
Gonune ces angles, durant 1e passage, ne sont pas plus grands que i6', leur
rapport ne diCTèrera pas sensiblement de celui de leurs sintu, — , c’est-è-di- >e, les distances apparentes des centres r seront comme les lignes VX, paroeque la distance de Vénus è la terre, V/, peut être regardée comme instante. En projeltant donc chaque lieu de la terre / en X, /X étant perpendiculaire à VL et parallèle à ES, VX représentera la. distance apparente des •entres pour ce lieu, si P — p est substitué è P; il faut maintenant déterminer l'unité de ces quantités. La projection du centre de la terre et da lieu A sera L, et en abaissant sur ES la perpendiculaire ir, on aura LX:=
- St — E/sinrESj et pour la projection f du lieu F on aura de même Lyir E F sin FES =: EF. En supposant Vénus en v, la distance des centres, vue du lieu F, serayv: il veria donc l'occultation centrale, si y v est nul; et •omme il est le premier ou le dernier de tous les lieux de la terre, la dislance géocentrique. est dans le même instant du commencement ou de la fin du passage — P — p ($. aSi.). Or, Vénus étant en y la distance géocentrique est représentée par Ly, d'où il suit que L/ ou le rayon de la projeclioa de la terre EF = P — p. Cela posé, on aura la proportion, EF est h LX comme P — est & la distance des centres, vue du lieu t, et la projectio»
'X, de chaque Heu i sera éloignée du centre de la projectiea L, de la quae»
44o ASTRONOMIE RATIONNELLE tilé ir — 'Et sia tES zz {P — ^)sin?ES, ce qui esl conforme aux riglca de la projeclion orlograpliique. En traçant donc l’orbile relative et géocentrique de Vénus (§. aP4-) sur une échelle quelconque, et en faisant sur la niéine * échelle, le rayon de la terre zzV — p, la projeclion ortographique des lieux de la terre donnera exactement, sur celte échelle, la distance apparente des centres pour ces lieux, VX. Il est visible, qu’il faut employer dans cette construction les angles géocentriques, en multipliant tous les angles héliocentriques, trouvés précédemment, par — ^ - (§. aP4-)*
§. a86. Soit (l'ig. 8i.) SF perpendiculaire à l'édiptiquc F.C, FSG=:o) (S- s84), qu’on prenne sur une échelle quelconque, SF“ SG=i|a —
(S'2840, SArrSB=:P — p, SE=:SC=SII=r, et qu’on mène par F et G l’orbite relative VN d’orient en occident; cela posé, le mouvement horaire r\ servira à diviser l’orbite V N en heures et minutes, en mar- ^
quant en F le tems de la conjonction. Au moment ou Vénus est en II, la distance des centres, vue de S, c'est-h-dire du centre de la terre ou du lieu qui a le soleil au zénit, sera SH“r, donc le lieu S verra le centre de Vénus sur le bord du soleil. Ajant mené la droite HDS</, la distance apparente des centres sera pour le lieu D, HD=:r — (P — p), et pour le lieu He/=r-|-(P — p) (§. i85.). Si le rayon du cercle SH est "r-|-R ou r — R, le lieu S verra, lorsque Vénus esl en H , le contact extérieur ou intérieur: le lieu D verra Vénus avancée sur le disque solaire de P — p, et d la verra éloignée du bord du soleil de P — p: le lieu D aura donc déjà vu riramersion, mais d ne la verra pas encore. Comme il en est de même de l’émersion, cela fait connaître les quatre points importans do la terre, savoir les lieux qui verront le prxmicr et le dernier Pimniersion, et ceux qui verront le premier et le dernier Pémarsion. Supposons qu'oii ait décrit du centre S cl des rayons SV=r-|-P — p, SI^j — (P — p), des cercles qui coupent l’orbite relative en :V, N, et I, L, et que les rayons SV, SN, SI, SL, rencontrent la projeclion de la terre en Ao, Mm, Dé, Rr: alors A, b, r, M, seront ces quatre endroits. En clTét, ou a pour tous les quatre, les distances apparentes des contres, ..... ,
L I V R E VI, C H A P. II
AV=SV-(P— p) = r, H= SI -f (P— p) = r, rL = SL-t-CP -p) = r, MN = SN — (P — p) =r.
Mais si l'on prend au delà de V ou N un point v ou n sur l’orbite, la plut courte distance apparente des centres pour la terre entière sera vu ou n\ et l’un et l'autre est plut grand ^ue AV:=MN=:r: Vénus, étant en v ou n, ne sera donc tu sur le disque solaire d’aucun lieu de la terre, et A, sont les lieux qui verront l'immersion du centre de Vénus avant tous les autres lieux, et l’émersion après tous les autres: ce sera le conta'ct extérieur ou intérieur, si SV=2r-t-Pf— p;+;R. En prenant sur l’orbite un point F entre I et L , SF sera plus petit que SI=r — (P — p), donc la plus grande distance des centres sur toute la terre, yF — SF-f-^ — p), sera moindre que r; d'où il suit que tous les lieux de la terre verront Vénus sur le soleil j b sera donc le lieu qui verra le dernier l’entrée, et r celui qui verra le premier la sortie. L’entrée et la sortie seront donc vues sur la terre entière, durant tout le tems que Vénus emploie .à parcourir les segmens VI et LN.
Il est vrai que les points A, b, et M, r, ne sont pas diamétralement opposés; mais comme, dans ce calcul général, on ne .demande pas une précision par&ile, il est permis de substituer à et r les points a et m, qui sont diamétraleracnt opposés à A et M. L’erreur qu'on commettra, sera l’angle aSéou mS n elle sera donc diminuée de la moitié, si l’on prend les pointa du milieu D et au lieu de A et é, et pour la sortie Q et ç au lieu de M et r. Celte substitution sera d'une grande utilité dans la suite, parcequ’il est nécessaire de connaître les points de la terre qui se trouvent sur 1a droite qui )oint les centres de la terre et de Vénus, pendant l’entrée et la sortie pour la terre entière, ou ce qui revient au même, pendant que Vénus décrit les parties VI et LN de son orbite. Le calcul sera donc singulièrement siropliSé, en substituant à tous ces points le lieu D pour l’entrée, et Q pour la sortie. Mais il faut avant tout voir, à combien peut monter cette erreur, c'est-à-dire l'angle é S<i=: BSD = IISI.
En faisant pour abréger, HSI::z>f', SI~r— -(P — p)zzs, on aura
’ ' cos 11SG=: “ , et cosISG— — , donc
SH r r
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Cette ralenr est nulle, si h est nul, et elle croit avec fi, mais seulement jusqu'à une certaine limite, parceque devient imaginaire, lorsque /i est plus grand que s. L'angle vÿ/ sera donc un maximum, en mémo lenis que son sinus, parceque 4' est toujours moindre que 90°. Eu diirdrenliant IVquat-ion précédente relativement à \)/ et fi, on aura pour lé maximum l’équation
(/■- — I (1®) 1/ (s® — g*) = (s® — V (r= — g.®), dont le carré donnera *
g® (r+ — s'I) = r® s* (r® — s*) , ou g“=:-j-^.
En faisant r® -j- s® zr u®, on aura
' 7 - (^* — f**) = 7 . et sin 4/ =
En supposant r—t&, P — ^zza»", il viendià s^gJB", g =: II' n'', et =
La plus grande erreur qu’on puisse commettre, est donc i"^g'4o'^, mais la plus souvent elle sera beaucoup moins considérable.
§ 287. La position du premier lieu D d’où l'on veri4 l’entrée, et du dernier Q d’où l’on verra la sortie, est donnée par le point S qui, au moment de l’entrée ou de la sortie, a le soleil au zénit ($. a85.). Soit (Fig, 6g.)
fhéroisphëre illuminé de la terre, P le pôle boréal ou austral, selon que le passage de Vénus arrive au moins de Juin ou de Décembre, S le lieu qui a le soleil au zénit, au moment de l'entiée, PS a son méridien, et nommons D, 6, les déclinaisons du soleil cl de Vénus, qui sont uécessai* lement du même télé de l'équateur. Si é est plus grand que D, sa latitude est de même nature que D, et l’orbite OU tombera du côté de P: si c’est au mois de Juin, la latitude boréale du lieu S sera = D. Or O étant le côté occidental, H le côté oriental, de manière que la terre tourne sur son ajce dans le sen» H sera le point d'entrée, et O celui de sortie 284.).
Pour tracer l’orbite relative, on calculera l'angle de position ASF zzx a55.),
le cercle de latitude SF s'inclinant vers l’occident, pareequ’uu commencement de Juin le soleil est dans les signes ascendans; dans les. passages du mois
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Je Décembre ce sera le' contraire. Si la conjcmction arrive après le passage par le noeud, la perpendiculaire sur l’orbite, SG, tombera du côté de SF d’ou Von voit arriver Vénus, c’est-à-dire vers Vorienl; si elte arrive atxml le noeud, SG tombera vers VocciJent de SF, comme dans lajigumi, où la latitude est supposée boréale, et par. conséquent la conjonction avant le noeud descendant, où arrivent les passages du mois de Juin (S- aSa.). En Elisant donc FSG=ro, SB = SQ = P-/>,SG = >r=Î^^CS- et en /.rant par
P une p«pendiculaire sur SG, elle représentera l’orbite relative, vue de la
terre, H G O. .
Soient r et les instans de l’entrée H et de la sortie O , calcules
pour le méridien de Paris dont la longitude = L: la latitude du lieu S sera Ld, etla longitude =L— i5<, pour l’entrée, et l'on a ASG = k + «, cos GSll = cosGSO= la distance géocentrique des centrés SH étant = r, ou r + l'-p, ou selon qu’il s’agit de l’entrée et de la
sortie du centre de Vénus, vue du centre de la terre ou de la terre en général, du contact extérieur ou intérieur. En nommant donc / et / la latitude et la longitude du lieu D qui verra le premier l’entrée, on aura (S- *55;)
ASH=:GSU — ASG, sIn/= cos P D =: cos D cos ASH,
, ' ta:igSPD = -’-^.et/=L-.5r + SPD.
La latitude /' et la longitude f du. lieu Q qui verra le dernier la sortie, se calculera de même au inojen des équations,
ASÜrnGSO-l-^-hWi sin/' = cos D' cos AS O,
«angSP(.) = -’^.el^ = L-.5.-SPQ.
D et D' étant les déclinaisons du soleil au moment de l’entrée et do la sortie.
Maintenant on connaît aussi les lieux d et 9, diamétralement opposés à D et Q, d étant le dernier de tous les points de la terre d’où l’on verra rentrée, et q le premier qui verra la sortie: leurs Utitudcs sont et-r,
leurs longitudes / -f- 180” et A -j- i8o“. . *
Le soleil répondant perpendiculairement sur . le point S, les lieux D, Q, d. q, se trouveront 'dans la limite de l’hémisphère illuminé, ils auront donc le soleil à l’horison. Or la terre tournant autour du pôle P de Q en
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D, ef de d en q, les lieux D, q, sortiront de l'hémisphère écluiré, et Q, a, y entreront: d’où il suit, que D verra le premier i’eiilrée au coucher du ioleil, d verra le dernier Peiilrée au lever du ioleil, q verra le premier la sortie au coucher du soleil, et Q «verra le dernier la sortie au lever du soleil.
$. 38d. Il est visible, que tous les lieux , situés dans le demi-cercle «ÿDB, auront le soleil couchant dans cet instant, et que ceux dans'BQr/a verront le soleil lever; ces deux demi-cercles formant un grand cercle DQ</çrD dont le pôle est S. Si donc on élève un globe terrestre de manière que S se trouve dans le zénil, DQ dq sera l'horizon du globe* Tous les lieux dans la moitié supérieure du globe verront l’entrée ou la sortie, selon que le lieu S a été calculé pour lune ou pour l’autre, c’ésl-à-d'ixe, selon que sa latitude et longitude est D et L—i5r ou D' etL— 15/'. Exactement parlant, ces lieux ont le soleil levé au moment de l’entrée ou de la sortie, quoiqu’à cause des parallaxes, ils ne verront pas Vénus sur le soleil, s'ils n’approchenf pas assés de UO, pour que la distance de leur projection devienne moindre que SH, ce qui est principalement le cas des lieux d, a, q, les plus éloignés de HO. En e/Tét, au commencement de l’entrée il n’y a que le lieu D qui puisse la voir, et les lieux auprès de a et ^ auront le soleil couchant, avant qu'ils se soient assés rapprochés de HO, pour voir l’entrée. Mais comme le point H représente ici tout le segment d’entrée VI {fig. tl'-), et que la distance de I Si tous les points de la terre est moindre queSll, à cause deSl~r—(P—p)~ SH — S6, donc éI~SH ($. 386.), on peut dire que tous ces lieux verront l’entrée, en regardant VI comme un point; mais cela n’est exact, que tant qu’on tient compte seulement de la rotation de la terre, en faisant abstraction des parallaxes. Le lieu S étant donc déterminé pour l’entrée, les lieux dans ^la moitié orientale de l’horizon qDB, ayant le soleil couchant; ne verront rien du passage que l’entrée; tandis que ceux dans la partie occidentale BÇc/a verront le passage entier, parcequ’ils ont le soleil levant. Si S est le point qu'on a calculé pour la sortie, les lieux BQda ne verront que la sortie, parce qu’on moment . auparavant le soleil ne s’était pas levé; tandis que les lieux cqDB ont vu le passage entier, pareeque le~soleil secouche au moment où tout est fini. Les lieux qui sont au dessus de l’horuon DQdq, verront le
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pauage entier ou en partie, à mesure qu’ils sont plus ou moins dloigucs du cercle qui forme l'horizon oriental Df au moment de l’entrée, ou l'hurizon occidental au moment de la sortie. Tout cela ulest vrai qu'à peu près, et sujet à quelques ré$trictions. Nous avons- déjà observé, que le point S est supposé le même pour toute l’entrée ou la sortie, au lieu qu’etTectivement, pendant l’entrée de V en I (Fig. 81.), ou la sortie de L en N, plusieuri lieux viennent occuper successivement le zénit et l'horizon du globe: on a donc fait abstraction de l’effèt des parallaxes, VI, L N, t
D’un autre côté on a supposé que SD tombe à l’oriun't de SB, ce qui est ordinairement le cas. Cependant le contraire arrivera, si G S II est plus petit que GSA: alors D verra le premier rentrée au lercr'du soleil. Pour que cela arrive, il faut que GSH soit moindre que x-]-u: or les plus grandes valeurs de ces angles sont x = a3°a8', le soleil étant dans l'équateur, '^et urrrg'*; il faut donc que GSH soit plus petit que da”, ou cos GSH ^ cos 32% donc cos 3a“, et p. > i3''a2". Mais comme dans les passages de Vénus, le soleil n’est éloigné du solstice que de iS”, x sera environ 7°, x-(-u tout %u plus 16°: il faut donc que p. soit plus grand que rcos lâ’, ou p >■ i5'9", de manière que Vénus décrira une très petite corde sur le soleil. '•
Nous avons dit que les lieu.x BDqa qui ont le soleil couchant au moment de l'entrée, ne verront que cela. Cependant, s'ils sont près de B ou de P, leur arc diurne peut être si grand, qu’ils s'élèvent entre B et Q au dessus de l’hémisphère illuminé durant le passage; de manière qu’ils verront aussi la sortie. Il en est de même des lieux qui voient le soleil lever au mo-
ment de la sortie: ils peuvent avoir vu l'entrée avant le coucher du soleil, si leur arc diurne est assés grand. Quant au point B et tous les lieux entre B et P, le soUil ne s’y couche pas du tout.
28g. Ce qui précède, sufS^t pour déterminer toutes les circonstances d’un passage pour les dilTérens pays de la terre. La Jig. 82, représente les deux hémisphères de la ter^, P étant te pôle boréal, p le pôle austral, et AQR l’équateur d’occident en orient. Après avoir déterminé les lieux Ë et I qui auront le soleil au zénit, dans les instans de l'entrée et de la sortie générale 1$. s87.), l'on décrira les grands cercles BCDOFB et HCGGFU dont
446 ASTRONOMIE RATIONNELLE ' les pôles sont E el I, et <|ui se son! trouvés dans l'horizon du globe ($. aSSOl enfin on marquera les points C et F (B et <z dans la Fig. 69.) qui séparent les parties occidentale et orientale de ces cercles, de manière que CBBF sont les lieux cjui verront l’entrée au lever du soleil (BQrfa dans la Jig. 6g.), CD DF ceux qui verront l’entiée au coucher du soleil, CHHF verront la sortie au lever, el CG G F au coucher du soleil. Ces cercles partageront la terre entière en quatre portions, dont l'une verra le passage entier, l’autre ne verra que Ventrée, la troisième la sortie, et la quatrième n’en verra rien; ainsi que c’est indiqué dans la Jigure. Au commencement, le soleil étant en E, l’héniisphère illuminé sera l’espace BCDRB4-BFD AB; il est nuit dans l'espace BCD il B D BB. Les lieux BC et BF ont le soleil levant,
parceque la rotation de la terre se fait de Q en R; les points C, F, qui Réparent l’horizon oriental et occidental, sont la commune section des grands cercles P F./) P et BCDFB, le premier étant le cercle' horaire BPSo {Fig.6gi), et le second l’horizon BQd^D. Les lieux BC et B F verront donc le passage entier, et CBBF est une des limites de la première portion. Les lieux entre BC et G, et entre B F et G, où le soleil s’est déjà levé au moment de l’entrée, verront pareillement le passage entier, à l’exception de ceux qui verront le coucher du soleil durant le passage. Les lieux CD DF verront rentrée au coucher du soleil, et il y a des lieux entre CD DF et G, qui verront le coucher du soleil durant le passage. Tous les pays dans l'hémisphère illuminé BDG, où le soleil se couche après la sortie, verront donc le passage entier; et ceux qui ont le soleil couchant avant la sortie, ne' verront que l’entrée. La limite entre ces deux portions sera donc formée par les lieux CGGF, où le soleil se couche au moment même de la sortie; In cercle CG G F est donc la seconde limite de la première partie* qui voit toute la durée du passage; cette partie sera par conséquent l’espace renfermé par les cercles CBBF cl CGGF, ainsi que c'est indiqué dans la Fig. 82. par le mot Tout. La seconde partie DCGGFD ne verra que le commencement du passage, ce qui est indiqué par le mol Entrée. Dans les lieux entre CBF et H le soleil ne se lève qu’après l'entrée, et peut-être même après la sortie: dans le premier cas ils ne verront que la fin du passage, dans le dernier
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il« il'en verront rien du tout. Dans les pays entre CDF et II l’cnlrëe arrive après le coucher du soleil: ils ne peuvent donc voir que la sortie, si le soleil se lève auparavant; ils ne verront rien du passage, si le soleil se lève après la sorliv. La limite entre ces deux portions est donc la ligne Cil H F, qui passe par les lieux qui auront le lever du soleil au moment où le passage finit: d’où il suit, que BCIIHFB est la troisième partie qui ne voit que la fin du passage, et CDilHFD la quatrième partie qui ne voit rien du tout; ce qui est indiqué par les mots Saiiw et Bien.
Les puials d'iutersecliuu C, F, ne sont pas tout-è-fait les mômes que ceux qui séparent les demi-cercles occi.lentau.x CB F, CUF, d'avec les demi-cercles orientaux CDF, CGF, pareeque K no coincido pas avec I. &Iais la dilTérence est si peu considérable, qu’on se permet ordinairement, de confondre les uns avec les autres. Cependant il faut avoir égard à cette difiérence, pour éclaircir une contradiction apparente. Le point F, appartenant également aux cercles F B et F D, verra l'entrée au lever et au coucher du soleil: en ed'ét, étant situé dans le méridien £PF, il est identique avec le lieu B {^Fig, 69.'',^ dont le pai allèle rase l'horizon du soleil en B, de manière que le soleil ne se couche pas. Le même point F, appartenant au cercle GF H {Fig. 8i.), doit voir la sortie au lever et au coucher du soleil: c'est maintenant un point du méridien II’ F (le point B de la Fig, mais
S et B ou F, ne sont pas les mêmes points pour la sortie que pour l’entrée, ù cause de la rotation de la terre. Les deux points F sont peu éloignés l’un de l’autre, et également distans du pôle P : entre ces deux points, mais un peu plus loin du pôle, il y a un troisième point F qui verra l’entrée au •oucher, et la sortie le lendemain .au lever du soleil, et qui par conséquent, ne verra que le commencement et la 6n du passage , de sorte que sa nuit est précisément égale à la durée du passage. Il en est de même de C ou de a' {lig. 6ÿ-). Il (aut distinguer deux points a, dont l’un verra l'entrée, et l'autre la sortie, au lever cl au coucher du soleil: ces points ne verront donc que le commencement ou la fin , pareeque le soleil ne s’y lève pas, en rasant l'horizon. Entre ces deux points, mais un peu plus près du pôle, il y a un point C qui verra l'entrée au lever, et la sortie au couclier da
^ ASTRONOMIE RATIONNELLE soleil, et par conséquent précisément tonte la durée du passage, qui est égale à son arc diurne.
§. ago. Si les parallaxes du sqieil et de Vénus étaient tout-^-fait insensibles, tous les lieux de la terre verraient l'entrée et la sortie dans le même instant 'que le centre de la terre; et la diiTérence entre Ips tems, comptés ^ans chaque lieu, donnerait immédiatement celle des longitudes géographiques, ainsi que cela se fait dans les éclipses de lune. Mais l'eQ^l des parallaxes est, que non-seulement IVn/rée et la sortie n’est pas vue des ditTérens lieux en même tems, mais que la durée du passage est Irës-diûérente: il est donc clair qu'en renversant la question , on pourra déterminer la parallaxe par l'entrée, la sortie, ou la durée, observées en dilTérens lieux dont la position est connue; d'od résultent deux méthodes, fondées sur les tems de l’entrée et de la sortie , ou sur la diiTérence de la durée. La dernière méthode, proposée par Halley, suppose qu’on a observé exactement la sortie aussi bien que l’entrée. Il est aisé de voir, que le résultat sera d’autant plus exact, que la diiTérence des tems de l’entrée ou de la sortie, observés en deux lieux, est plus grande: les points A, b, r, M {l'ig. 8i.), qui ont été trouvés (§. 287,), ou les lieux qui en sont peu éjoignés, seront donc les plus favorables pour ces sortes d’observations. Pour se servir de l’autre mé- * thode, il sera nécessaire de faire des recherches générales sur les époques, où l’entrée et la sortie sera vue de dillérens lieux de la terre, pour en choisir ceux qui auront la plus longue, ou la plus courte durée du passage.
$. 291. Si l’on a calculé le tems que Vénus emploie à parcourir las portions VI et LN de son orbite relative (/>g. 81.), ou la durée de l’en- ‘ trée et de la sortie, on peut diviser ces ^-.^rtions en minutes, et déterminer les lieux de la terre qui, de minute en minute, verront l’entrée ou la sortie. Supposons {Fig. 83.) que V et I soient les points du pïemier et du dernier instant de l’entrée, que VI soit divisé en minutes, et que Vu=X soit une de ces parties, qui est donnée par le mouvement géocentrique de Vénus. On aura donc
SV = r-f-^P_;,), SG=H, üV = VcSV»- SG*). GurrGV — X, d’où il suit ' ' .
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Su rr'/(Ga*-t- K*), tangGSu = ^, et AS«=:GSu — (’‘ + w) ($•
Au moment où Vénus est en u, l’entrée sera vue de tous les lieux de It terre, dont la projection est éloignée de u du demi-diamètre du soleil r f$. 3S6.)- En faisant donc u^~e/(3 = r, tous ces lieux seront situés dans U périphérie d’un petit’ cercle «p, dont l’axe est Sau, et le pôle en a: pour déterminer ce cercle, il faut connaître la position 4u pôle a, et l’arc • <r~ap ou l’angle aSp. Or on a comme ci-dessus (§.
. . cos Pa z: cos D CCS ASu et tang S P a = — *
D étant la déclinaison du soleil pendant l’entrée VI. Cela donne
la latitude du point 0 = 90® — Po, et sa longitude =z L — iSr-j-SPa, r étant le tems compté à 'Paris, pour lequel on cliercbe le pôle a, qui est aussi’le lieu de la terre qui, dans le même instant, verra la plus grande phase. On a de plus l’angle aSp dans le triangle Sup, dont on connaît les trois cdtés *
Su = V(Gu*-t- n*), et Sp = P — p.
Maintenant il est facile de trouver sur, un globe terrestre les lieux ap. Du pôle a, avec un compas dont l’ouverture est.égale au nombre de degrés de ap, pris sur l’équateur ou le méridien du globe, on décrira un tercle «p, passant^ par tous les lieux qui verront l’entrée au moment que Vénus est an V. Si Ton a une projection 'stéréographique de la terre, on n’a qu’k marquer trois points du cercle ap sur le globe, et l’on décrira un cercle par ces trois points sur Is -mappemonde.
Comme on n'a pai* besoin d’une grande précision , on peut se servir d'un procédé plus simple. On a {fJg.St.) SV=r-4-^P — p), Slrzr — (P — p), de sorte que Vénus approche du centre S de a (P — p)—Dd, pendant qu’elle parcourt la portion V l de soq orbite. En substituant aux différene pointa entre A et B (qui sont les pôles a des cercles a (3 dans la Jîg. 83.), le point intermédiaire D, et pour la sortie le point Q, D et Q étant connus par en qui pnécède ($. a8^.), et en supposant que Vénus, en psreounnt VI, s’approche dn soleil d’une manière ümfonne, on pourra diviser .VI et Dd en « parties égales qui répondront les unes aux autres, et les
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(«ms oùiVënus arrive ilans chaque division de VI, a’y trouveront dëjà marqués. Soit donc D$ l’une de ces parties de DJ, et -T le tems que Vénus
met à parcourir VI: cela posé, ï sera le point sur DJ qui verra l’fntrée,
lorsque le tems — est écoulé apiès le premier instant de l’entrée en V. Maintenant, SD = P — P étant à peu près la cinquantième partie ^de SU =: r, on* peut, sans erreur sensible, supposer que toiu les points da'ns la péri-' phérie d’un cercle, dont S est le centre et St le rajron, sont aussi éloignés de H que S, et que ^r conséquent, ils verront également l’entrée. On connaît donc le pôle D de ce cercle, et de tous les cercles qui verront l’entrée d’une minute è l’autre: on a de plus D 5 ^ ^ , et cosDr=:
I — ^ zr I — — — Il est aisé de décrire, sur un globe ou une carte, .
le cercle entier, au moyen du pôle D et de l'arc Di; et l’on déterminera par le même procédé, les lieux qui' verront la sortie, une, 'deux, etc. mi- ^ nutes après le premier instant en L, ainsi que les lieux qui, à une époque donnée, verront Vénus avancée sur le soleil d’un doigt, de deux doigts, etc. en faisant (Fig. 83.)' ua — ufi—r — '|r ou ~r — etc.
$. agi. Quand on a tracé ces cercles sur un globe, pour chaque minute durant l’entrée et la sortie , on trouvera l’instant, où chaque lieu de la terre verré l’entrée et la so|tie, par le tems marqué au cercle dans lequel se ' trouvera ce lieu: ce qui donne aussi la durée du passage pour chaqjie lieu. On pourra ainsi choisir les lieux , où il y a la plus grande ditférence entre les tems de t’entrée ou de la sortie, et ceux dans lesquels la durée du passage sera la plus longue ou la plus courte: c’est-ù-dire les lieux où les observations du passage donneront le résultat le plus exact p^r la parallaxe. En général , la différence de la durée provient de deux causes , de la parallaxe et du mouvement diurne de la terre. Par l’efiét de la parallaxe, chaque lien de la terre verra Vénus décrire une autre corde sur le soleil: si, par exemple, la latitude de Vénus est boréale, les pays .méridionaux la verront plus élevée que Ira pays septentrionaux j elle décrira donc une corde moins grande. La rotation de la terre prolonge ou raccourcit la durée du passage, selon que les lieux ont dans leurs parallèles, la même direction que celle de Vénüs, ou I la direction opposée. Un lieu qui, dans la partie de son parallèle qui est
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tournée vers le loleil, ou dans son arc diurne, avance d'occident en oiient, et par conséquent va à la rencontre de Vénus, la verra avancer plus rapidement vers l’orient: 1a durée du passage sera plus courte pour lui que pour le centre de la terre. Dans la partie opposée du parallèle, qui renTernie le minuit, le lieu suivra la même direction <]ue Vénus, d'orient en occident: son mouvement relatif lui paraîtra plus lent, et la dur^e plus longue, qu’au centre de la tcn% ou plutôt de son parallèle. Il s'en suit, que la durée sera la plus longue, dyns les, lieux. qui ont la cénjonclion de Vénus à minuit,'et où le. soleil ne se couche pas, ou se couche après l'entrée et se lève avant la sortie; et que la durée sera la plus courte, dans* les lieux où la 'conjonction arrive ù midi. ■ ' ' ’ .
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CHAPITRE III
Calcul des passages pour un lieu déterminé de la terre.
$. agi. J-iei principes sur lesquels se fonde le calcul pour un lieu déterminé de la (erre, ont été exposés en détail dans le Chap. du Liv. é'i et l’on peut se servir ici des mêmes formules, en substituant les éiémens géo* centriques de Vénus à ceux de la lune. On se rappellera que tout se réduit à ce problème, trouver pour un tenté, nt tut lieu donné, la Jiàlance apparent» de» centres du soleil et de yénus, par le calcul des parallaxes. Cumipe la méthode précédénte ($. a^t.) donne, pour un ^eu quelconque, le moment de l’entrée et de la sortie à peu près, on calculera pour cet instant la distance apparente des centres, et l’on changera le tems, jusqu'à ce que la distance se trouve égale à r + R, ce qui donne le contact extérieur ou intérieur. ' Le milieu entre les deux époques donnera à très-peu prës*l’instant de la plus courte distance, on de la plus grande phase ($. 267.).
Soit T le tenu vrai de la conjonction, pour le méridien de Paris, T -j- ( le tems pour lequel on cherche la distance apparente , de sorte que i5(T-f-r) est l’angle horaire du soleil à l’occident du méridien de Paris, et iS^T -)-/-|-n)m5T par rapport au méridien du lieu donné, qui est de n heures i5n degrés plus oriental que Paris. Pour cet instant, on calculera avec les longitudes et latitudes géocentriquea qui sont données par ce qui précède,
l’ascension droite géocentriqne du soleil =A, de Vénus a, la déclinaison du soleil =D, de Vénus — S.
Gela posé, les formules a6&) donneront les angles M, K, N; et il
LIVRE VI, C H A P. III
fitut mettre P — à a3" au lieu de U, d'où U viendra, eu uégligeant les puiManccs de P — p,
li parallaxe Je longitude, A l~ *
tang Ç = tang K coi (/ — N), et la parallaxe delaJtude, ^h — — (P ^ .
/ et ( étant la longitude et la latitude gëocentriqnea de Vénua pour cet ûa>' staat. En nommant donc L la Jongilude du soleil, on aura la longitude apparente de Vénus, n/,
. la latitude apparente, l/zzb-\- a. b, ce qui donnera >67.) cos / cos'(L — /') cos V,
y étant la distance apparente op parallaclique des centres.
$. 394. Les formules précédentes supposent, que les angles M, K, êtes, 'sont les mêmes pour' le soleil et pour Vénus, ce qei n’est pas rigoureusement vrai. Il faudra!^ donc calculer le# parallaxes pour les deux astres;
mais on peut s'en dtspenstr, en calculant la pa^Ilaxe du scrieil, et en
déduisant celle de Vénus, où l'on peut négliger le carré de P, p, et le pro»
duit dé ^ par P, ou p, pareeque s est tout au plus 16'.
Soit {Plg' 79-) TES l’écliptique suivant l'ordre des signes, S, V, les lieux géocentriques du soleil et do Vénus, calculés sur les tables, pour le tems T t de Paris, ou le tems t après la conjonction: Vénus étant rétro-
grade, sa longitude, sera moindre que celle du soleil. £n nommant L la longitude géocenl^ue du soleil et de Vénus, 'X la latitude géocentrique d» Vénus, son mouvement horaire en longitude = V, en latitude = ^ le mouvement horaire du soleil tous ces élémens étant calculés sur tes tables
pour rinstant de la conjonction; on aura pour le tenu T-{-/,
la longitude géocentrique du soleil, O — de Vénus, $nL— 'Vr, et sa latitude géocentrique, é = X-|-|}t. ,
En nommant s la distance géocentrique, donnée par les tablea, et l’angle .VS£ = s, on aura
_ X-f pt _ X-t-pf . X-t-Pf (»•+>)#
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5- 395. L’obliquiti de l’écliptique t donne l’angle de position dn loleil «, par le moyen de l'équation tang k != tg t coa O I- $■ 7^- L uom-
mant la latitude du lieu f, l'angle horaire du soleil ^:±i5t($. og\.), m distance au aénit i, et l’angle parallaclique les formules (1. $. J4- I- >• ^-) donneront
* cos i =r sin /sin D -I- cos/ cos D cos q, lang i = —
La partie boréale du cercle de déclinaison tombera à loiirni du ceicle de latitude, et à l’occident du cercle vertical, si x et ^ sont positifs: paé conséquent,' le cercle de latitude s’inclinera du cercle ■ vertical vers l’occident d’un angle . ' ■ • , . v, ■ ' .
Soit (Fig, "jS.) YDC l’éclipUque, E fon pote, Z le sénit, L le liei géocentrique de Vénus, / son lieu apparent, et qu’on nomme ZL=/V, ZL£ = /LX = v', les parallaxes horizontales du soleil et de Vénus, p, P, leurs parallaxes de hauteur, .Cela posé, on aura ^
hl — — P lin F, la parallaxe de latitude, LX on dé — — P sin X-'cos v',
7X = Pain iP sin v', et la parallaxe de longitude, CD ou "'JÜÜ.
et h cause de cos éi^i— = i sin* v == 1 (5- »940>
à $ — — P sin sin v". '
On trouvera pareillement pour le soleil, . . . ...
dQ 2 — psinésin.v, dB r= — psin I cos V, -
B étant la latitude du soleil qui est abaissé sous l’écliptique par l’eflî^t de la parallaxe. On aura donc s*=:'(0 — $ différentielle est
sds=(0— SU3 0— d S) + *(^* — dB), à cause de B 0. • En substituant Q — $ = s cos r et b—sima ($. 394. }, il viendra ’ • < ■ ' . • 't
ds~(dO — jd $ ) cos «■ -f- (dé — dB) sin v; ’ ■
et e* introduisant les valeurs piétédcnles de d $ , dQ, dé, -dB, •’
(A) , . . . ds =P sin (s'm v' cos v — cos t>'sin v) -|-p sin k sin (<r — w)’. *
Si la Fig 84- représente le ciel occidental pour le lieu donné, Z son zénit, E le pôle de rècliplique XV 0> P pob; de l’équaleiir, 0> $* ica üeux géocentriquea du àoleil qt de -Vénull on aunt
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ZO=*, Z$=V, ZOf: = v, ZiE = v', 0 5=*, sv=*, EÇrrgo»— i, OV— O— 5, V05=V, £0*5 = 9°“—®^. ZQ $=90*— «--hu, Eo=go*:
^'où l’on Urera dans le triangle EZQ,
COJ Z E = cüs E O cos Z O tI" sîd E Q **o Z Q co* Z O E = i cos w,
•t dans le triangle EZ$,
COS ^ £ E
• lia Z $ lia £ • *
•en en substituant cosZE=;sin il cos v,
, / lin t COI V — COI k' lin 6
lin k COI b * * ^
et b cause de sin i =: jsin «■, et cos i, k lrës-peu près,
(al . i . . sin iP cos v' = sin i eps w — s cos A sin e.
On a de plus dans le triangle E $ 0> •
tangE$0 = — — = — .|angE0 5 —
^t daiu-le triangle Z $ Q,
*"* ^ G 9 • eoi(s’— ^
■ col s,
tang Z $ O :
col Z O lîà s coi r COI Z Q 9 s coi k ~~ lin (<r — “ v)
Mais Z Ç E_t/_ E $ Q ~Z Ç I®* deua équations précédentes donneront donc
tang V"= — (r e»i*— »in(ir — v))->-coi(ir — o)
f cot * — iin(<r — v) — coC(rcui(a' — v)
lin ireo» [r — t») — coi ir lin (<r — y) -n coi g- cot k lin v i co> rcot k
^ COI a-cui(r~ v) ■+ lin Clin (ff — v) — s lia c cot k coiV — ; lia ^ «ot k ~
1 rc'>*<rcot* , îiin<rcolk\ . ïeoU, . .
+“ïïïrU~j-‘«" + ^ïï;5r5(‘:‘>»«fc‘>»w+«ûesinv)> on
(é) . . . . tang V' = tang y 4-
CO»* V J
P (fin k cofl ^sin ccot v) + ^ (co# P'C05(f— v}— fioif coKrsiuv+fia^cCMv)
= — P sin é sin (e — v) -j- P s cos èf ce qui étant substitué en (A), doiuera *
(Bj . . . . ds = -- (P — p) sin é sin (c — v) -j- Ps cos i =
— (P— p)»iné ^*in(c— v} — j~coté^, en en calculant un angle
astronomie rationnelle
T t cot k .
et en raisant im \|/ r= >(', cos 4' =
(P — p) çu» (y— v) ’
' — (P — y>) sin *-sin (s- — v — 40- '
En Hommant donc f la dislance apparente ou parallaclique des centres, on aura (C) — tP — p) sin sin (s — v — \|/%
Cette fonnnle très-simple suffit pour résoudre tous les problèmes qui peuvent •e présenter dans cette matière. *
Il sera bon de, remarquer oo qui suit, i) Si l'angle parallactiqu* V =: K ^ est néutif, c'est-è-dire, si le cercle de latitude est à l’orient de cercle vertical, il^codra 4>r 3sr-(,P-p)sinésin(r-»-i;— 4/).
a) Au moment de l'entrée, et en général at’iuU la conjonction, $ est plus ipand que 0> *t Q — $ a une valeur négative: tango- ($.394.) a donc. passé par l'in&ni è l'état négatif, d'où il suit que r est obtus, ce qui est d’ailleora évident , parceque sin r — — est positif, tandis que cosa-=: — —~^l né- . gatif. L’angle VSE (Fig. 79.) est donc 180“ — a, et il faut mettre i8o' — r au lieu de r, ou sine- sera positif et cos o- négatif: d’où il viendra atwâ la eon/onction,
tl» — — • ^ r, et dt— — (P — p)sinAsin(e-l-v — tt— ; r :)*
3y Si l’entrée arrive avant midi, et la sortie après midi, v sera le plus souvent négatif avant midi, aül ^est positif après midi: datu un pareil cas 1^ dbrmules n’éprouveront aucun changement. 4) Dans la conjonction même'
• P:p::V:V— U (J. 384.), d’où il suit P:P— p::V:s», et 4* — *-t.
S) Si le soleil est près du zdnit, oot ^ «t >1/ seront d'une grandeur o^usi* ddrsbler tm co cas il Haut’ se tenir à la formule (B).
CHAPITRE IV
Détermination des 'parallaxes et correction 'des èlèmens . de Vénus.
J. ic>6. Xj'dqiialion (B) ou (C) (§• sgï.) donnera la valeur exaclc do' la distance apparente f, si Jes tables, sur lesquelles ou a calculd s, n'ont besoin d'aucune correction. On peut supposer exactes les 'tables du soleil; mais celles de Vénus, et principalement celles de Mercure, doivent être corrigées par les observations des passages (§. 979.'. Le vrai tems de l'obserra-tion peut être supposé parfaitement connu; mais pour en conclure le tems vrai à Paris il faut connaître la longitude du lieu T où l’obser-
vation a été faite: si elle n’est pas bien sure, le tems t aura aussi besoin d’une correction. En nommant donc x, y, df, les corrections de la longitude de Vénus, de sa latitude, et du teins ou de la longitude géographique, et en •onservant les dénominations précédentes ($. 994-\ 3ura la longitude géocentrique de .Vénus en conjonction sa latitude “X-j-jf, • ■
le tems vrai de l’observation ‘ pour Paris Oa aura donc ^our l’instant de l'observation,’ •
la longitude du soleil —h-{- ht hèt, la longitude de Vénus L -f- — yt — l/dt, sa latitude rr X -|- y jî/ (3d/.
En dilTérenliant l'équation par rapport & ces corrections,
on trouvera
s3s = (0— S)(30 — 3 Ç)4-J3*, 3Q = /i3/, 3Î zzx—'iht, 3i=y + p3/, et en substituant (§. 994-) O — $ =sccsv, é=ssinr, il viendra
ASTRONOMIE RATIONNELLE a J = — X cos » + J sin or -f- ((/< + "V) cos ir -|- (3 sin «•) ht.
§. 297. En metlanl s-|-ds ï la place de s dans rëqiiation (C) (§. agS.), el en faisant le rapport des distances du soleil et de Vénus à la terre, qui est exactement connu par les tables, ^ i : n, de sorte que P et n à
peu près — J on aura
t—(s) — X cosff -j-^ifsin T -f C(^ "l" ''') cos r-|- psinr) 3/— (P — p) siu i sin (<r — v — \{<),
(s) étant la distance géocentrique, tirée des tablas. Les inconnues de celte équation sont x, y, p, Bi; tout le reste est connu par les tables, on par les formules précédentes; en peut donc donner b l'équation cette forme, f=:(i) — Ax-J-Bjr-|- Càt — Dp.
Chaque observation donne f: ayant donc calculé pour le teVns de l'observation, les quantités (s). A, B, C,-D, on aura autant d’équations de la forme précédente, qa'il y a d'observations. Quatre réservations sulbraient donc, pour déterminer les quatre inconnues. Les trois premières x, y, p, ont tou- }ours la même valeur, en quelque lieu que les observations soient fuites, tandis que dt aura une valeur din'éreiite pour chaque lieu. Si donc, dans un lieu dont la longitude n’est pas bien connue, nne seule observation a été faite, elle ne peut pas servir à déterminer x, y, p, pareequ’il est impossible d'éliminer 9/ par la comparaison avec d’auhes équations, oh dt a une valeur différente. Mais si X, y, p, sont déjà délesniinés par d’autres observations, cellelà donnera une équation do f qui ne renferme qu’une seule variable 3<,.et qui, par conséquent, servira à corriger la longitude du lieu. S'il y a deux ohscrvations, faites dans un lieu inconnu, elles seivirbnt non-seulement à corriger sa longitude, mais aussi la parallaxe, les corrections des tables, x, y, étant trouvées par d’autres obse-rvalions. Quatre observations , .faites dans un même lieu, suffiront pour détciminer la parallaxe, la longitude du lieu, et les corrections des tables; et unè observation isolée, laite dans un lieu dont la longitude est connue, pourra être combinée avec d'autres observations, pour déterminer i,y,p, pareeque Bt est nul. Le but principal de ces observations étant la détermination de p, et de x, y, il faut corriger la loiigiftide du lieu par le moyen d’une éclipse solaire, ou par des occullations, de manière que .
Bt est nul: alors l'équation précédente deviendra ^ *
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Les obserfalions les plus sures sont celles du contact extérieur et intérieur, qui donnent j = ri:R: dans chaque lieu, où tout le passage a été visible, on aura donc quatre observations pareilles. Mais comme les demi diamètres, r, R, peuvent aussi’avoîr besoin de- corrections dr, dR, les contacte extérieur et intérieur donneront quatre observations de celle forraç,
(r)± (R) -f drlidR = (s) -’Ax-f D/7, où il y a cinq inconnues. On peut se passer de ces corrections, en combinant les deux observations du môme contact, qui donnent toujours la même valeur de f = ri:R, quelle que soit l’erreur de r ou de R. La combinaison des deux contacts donnera une équation de la forme,
(a) _ A X 4- By - D;> = (/) - A'x -f B'y — D>.
§. 298. Au reste, il est facile de déterminer exactement le diamètre de Vénus par l’observation de l’immersion, et principalement de l’émersion. Soit {Fig. 67.) F/G l'orbite relative pour le lieu T de l'observateur, Q lo centre du soleil, XG -l’arc que Vénus paraît décrire relativement au soleil dans le tems /, Xv un arc de cercle décrit du centre Q, de sorte que G v est la quantité dont la distance f a augmenté dans le tems /. Un arc quelconque de l’orbite, GX=a, répond donc à un changement de la distance apparente, G * — a cos XG*=a cos AX O =0 cos $. Le mouvement horaire V dans
l’orbite relative pour le lieu T, donne l’arc parcouru dans un tems quelconque t,
_VJ_
36uo"
et df =
aouu"''”*
Si / est le tems ^e, par observation, Vénus a employé ù entrer sur le S9leil* ou ù sortir, ce qui est la durée, de l’immersion ou de l'émersion pour le lieu T , on a d f = 2 R,' donc
y t cot
$ étant l’angle AdKD <]ui répond à l’entrée ou h la sortie; on le trouvera par le procédé suivant. Soient /nré', \pzb", les latitudes apparentes, ©nrS', Of*-B", les ditrérences des longitudes apparentes,’ qu’on a trouvées par le calcul parsllactique pour les tems et F de l’entrée et de la sortie: cela posé 09 aura
astronomie rationnelle
/X’=^D' + ») — =fgi c m= tgu.=~|^„
le lem* de la conjonction apparente en C — ' -H _ __ — — 1 ,
7) eus U T'-f'
la latitude apparente dans la conjonction, Q C-b' la plus courte distance, O A ~ m' = 4 coa u.
Pour une , distance apparente quelconque QXzr/, on a sin $ = dosvs pour l’entrée et la sortie, t étant la durée de l'immersion ou de rémersioo,
s' — r, sin(p = — , R = y,~ •
r 72üu"
On peut, sans erreur sensible, substituer l’orbite géocentrique !r l’orbite apparente, en mettant à la place de V le mouvement relatif >| vu du centre de la terre: alors on aura pour tous les lieux de la terre, sincp=— et
Çuand R a été déterminé de cette manière, on peut iaire dans l’4quation précédente dE = o et dr = o.
399. En supposant même la longitude du lieu T parfaitement connue, il peut y avoir erreur dans te tems de l’observation, par deux raisons. Comme la planète n’est visible que lorsqu’elle a déjà entamé le soleil, il arrive ordinairement^ que l’entrée est observée un peu trop tard, et la sortie trop tét: les observations du contact intérieur sont plus sures. Il en résulte, que la correction dl peut avoir dilTércntes valeurs dans les observations, faites dans un même lieu. Un» autre erreur est celle de la pendule: c'est la plus nuisible, et la plus difficile à découvrir. Les observations du dernier passage de 'Vénus ont fait -voir, que des astronomes très-habiles peuvent se tromper de quinze secondes sur le contact extérieur. '
S- 3oo. Le passage de Vénus en 1761 avait été em^oyé avec succès, pour déterminer la parallaxe du soleil, et plusieurs astronomes étaient ailés aux pays les plus éloignés, pour y observer ce phénomène aussi rare qu’important. Les observations donnèrent la parallaxe du soleil entre 8", 6 et lo".. Cette dilTérence considérable provenait peut-être de ce que, ÿns le calcul, on n’avait pas eu égard aux erreurs des tables, x, y, ou de ce que les observateurs ne s’étaient pas servis de lunettes de la même espèce, ce qui parait nécessaire, pour pouvoir être sûr, qu’il* oüt estimé je contact à la même distaa-
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ce des-centres. Quoiqu'il en' soit, le problème de la parallaxe du soleil ns pouvait être regai'iîd comme parfaitement résolu, et les astronomes espéraient que le passage de tydg donnerait celte solution, d'autant, qu'il était encore plus favorable que celui de 1761. Ce passage. fut observé dans presque tous les pays de l'Europe, et plusieurs Souverains dépensèrent des sommes consi* éérables, pour envoyer des astronomes aux autres parties du monde, et pour y faire des conquêtes pour les sciences. La France 6t l’Angleterre envoyèrent des observateurs aux deux Indes, et aux isles de la mer pacifique. Mais ^ les -observations les plus impurtar4||S devaient se faire en Russie, et principalement dans la partie asiatique 'de cet empire, à cause de sa vaste étendue et de sa situation particulière; et il faut convenir, que les observations, faites par sept astronomes dans les ditTérentes provinces de cet entpire, ont le plus ~ ponUibué à la détemiication de la parallaxe dit soleil. C’est è ces nobles cntieprisrs, qu'on doit |a grande -précision avec laquelle on connaît aujourd'hui la parallaxe du soleil, et l’étendue du système solaire. La comparaison et le calcul d'ub grand nombre d'observations, fait avec le plus grand soin, ont^onné le résultat, que la parallaxe moyenne du soleil est =:8",6. Le calcul par lequel en parvient à ce résultat, est exposé en détail dans VAsiron. theor. elpral. par
'U. Delainire, Tom. II. Chap. 37. Ce qu’on trouvera dans les § 5. suivans, sut < • ira pour éclaircir tout ce qui pourra être obscur dans ce calcul.
$. 3oi. Les observations les plus importantes sont celles de l’entrée et de la sortie, et surtout du contact intérieur, faites en des lieux où ces tems diOêrent le plus les uns des autres; on peut en déduire la parallaxe. du soleil par deux méthodes, par la difl'érence des époques de l’entrée et de la sortie, '' •U de la durée du passage ($. ago.); cette dernière méthode paraît être la plus exacte. Dans l'exposé de ces méthodes je distinguerai par un tratt et par deux Traits, les quantités qui se rapportent à l’entrée et à la sortie, et jo supposerai que tous les tenis sont réduits au méridien de Paris. En nommant donc .f', 1’', les tems de l’entiée observée, et de celle qu’on aurait vue du centre de la terrre, f •. — T' et r" — T" seront les effêls des parallaxes suivant la première méthode, et (r" — r') —(T"- — T') suivant la seconde. Comme T', T" ont n«e valeur constante pour tous le* paj's de la terre, on peut élûninei ce*
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(juanlitës, en comparant plusieurs observations, d’où résulteront des équation* qui ne renferment que f, et |ps parallaxes, t! et (' étant donnés par les observations. Comme les eSBts de la parallaxe ci doivent nécessairement avoir la forme Pn, P étant une fonction de w, qui deviendra une quantité constante, si l’on néglige le* puissances de ta, on peut faire / — T' ~ A'w, etc. d'où il résultera autant d'équations de la forme suivante, qu'il y a d'observations:
r'_T' = A'ro, r'= A"®, ■/— T' = B'w, T" — T" = B"a. , En éliminant T' et T", on aura
T'=/'— A'«=t^ — B'œ, et T'=t"—A"a=T"-Ti"a, d'où l'on tireri
(a) ®— A'— fl'^‘ *
les lettres /, A, se rapportant à un lieu A, et t, B , à un autre lieu B. En nommant donc le* durée* observée* en A et B, t — é/ — / , et t' —■/' — t'; les dernières équations donneront ^
(A" — A'y -t- ^ll' _ Ji") »
les équation* (a) se rapportant à la première méthode, et (4) à la seconde.
II. est vrai que le* coefliciens A', etc. sont composés d'élémens dont une partie est tirée des tables: mai* comme ce sont des angles dont les sinus sont multiplié* par la parallaxe, ainsi qu’on va le voir, des erreurs des tables j auront une influence* insensible, qui sera encore compensée par les différence* A' — B', A"— A', 'etc.
Supposons donc qu'on ait calculé sur le* tables, pour le tems l’obliquité de l'écliptique = k,
la déclinaison du soleil = IP, ' ' ' '
sa longitude = G'.
la longitude géocentrique de Vénus ~ ^
la latitude géocentrique de Vénus —b'^
le demi -diamètre du soleil —r, de Vénus ~R,
la- parallaxe horiaontale du soleil —p', celle de Vénus ^rP',
la parallaxe horizontale du soleil à sa moyenne distance — rs,
la distance apparente ou parallaclique des centres
ia distance géoccntriquo ;=z^. ■ . '
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ûa a par ce qel précède ($. 394.)
tang x' 7= tang 1 cos Q' ,
• cos é' =r sin f sin 1/ cos J' cos D' cos (f,
’ tg^' eut l)' — liii Ü'co» q
y' étant la lalitudo do lieu, et 9' l’angle horaire du soleil è l'occident du mé- ^ ridien du lieu, qui est donné par le tems observé de l’entrée ou de la sortie. On a de plus, pour l’enlrée (§. ag.'i.).
l'r'cot *'
p'-p';co.(7ÎV) ' f' =■«' — CP' — pO «in *' «in (.r' -f V' et pour la sortie, '' ' . . .
f"=«"-CP''-p")«in*''sinK_w"-i").
En nommant
le rayon vecteur de la terre = V, celui de Vénus ' la distance de Vénus à la terre z=. u, son élongation du soleil =: e, on aura
. etP = :îLf = ».
• V vu
Le soleil, la terre, ol Vénus étant en S, T, V 79), on a STV“e,
sin SVT — X sin > ^ VT — _ V .in (S Vt + e) ,
. . ' >» ' — ûTTvt — »
U — Vcose — V(y^ — V®sin*e). *
Au moment de l’entrée et de la sortie, e est =: r, d’où il viendra «=Vcosr-v+^:^,in»rr=V-.-fX(V_^)>=:(V-t,)(.4.^), done
Maintenant on peut, sans erreur sensible, faire P = l*' — P" «i „ —
ce qui donnera
y i' eut , , c V f V’ r*\ .
•ucoi ' V^V — iJ) Tï»”/ ^ C®'
■ucuno"— i;") ’ ^ ® ~ v^v— v) (' Ttî^/ siné"sin iy —.\f' —
Si Ion veut tenir compte de ràplallssement de la terre =: S, il faut metlre
4«4 ASTRONOMIE R A, T TONNELLE /—S «a a /au lieu de/ et ra (i — Ssin® /) tu lieu de o (I. §. aou ao3.)*
En supposant l’aplalisspjnpnt Taisant pour abréger,
A _ Xll!) — sin sin (a' v' — V)
sin k' sin (a" - t>" - Vj = sT ,
on aura les équations
f' — / — Kg'®, p"=s" — *^"®-
Il 6ut so rappeler (§. og’i. n. 4-) que, si i est très-petit, la formule (B) donner* •
«"=(’- S) (■**" *" - I ^'cos k''j .
La distance géocentrique des centres est donc plus grande que la dislanc^
apparente, de s^— f'==»/® et *îe s" — ?" = v g'' oa. En nommant, dono
**, jt", les lems que Vénus emploie à s’approcher du centre du soleil da
s^'tn et de vg"«, l’entrée géocentrique arrivera au tems t -J-*' et 1*
sortie géocentrique au tems t' — jc" — T". En faisant
le mouvement horaire héliocentrique de Vénus— H, du soleil — ü#
le mouvement horaire relatif en longitude ~ II— A,
t,(TI_6) _ ,
le même, vu de la terre :zz — »1 ,
; le mouv. hor. géocentrique sur l’orbile relative r= — ’W
an aura ($. agti.)
. *' = LiL” 36oo", jf'= 36oo",
T]CUS(]> TJCOiq)
l’angle 4* élan! donné par l'équation sin ~ • Or si Ton nomma
la latitude géocentrique de Vénus en conjonction — b, •
son mouvement horaire héliocentrique en latitude . •
son mouvement hor. géocentrique en latitude = |î, on aura'
I •Ou'. Q ,
P — -y ) sinu=: — , m — b COI U, et sin $ •
En désignant par t', t", ÿ>», les valeur* de t', et g', g", relatives
A un autre Lieu, et en faisant pour abréger, '
• 3 fit»/' . *
, Hcoi 4* •
cm aura pour ce lieu.
L I V R E VI, C H A P. IV
T' = T'-|-n/"oî, T' = r' — ng‘''xz.
En comparant ce* valeurs avec les précédentes, I’'=zi -fng'ta, T"-—t"—ng"m, il viendra
*') ~ *le"— «■')’
réqualioQ (i):dQDnant la -solution par la première -méthode, et (2) parla seconde.
§. 3o2. Le procédé ordinaire est, -d'attribuer à Vénus seule le mouTement relatif et la parallaxe relative P — p, en supposant le soleil immobile et sans parallaxe. Cette méthode -est parfaitement exacte à l’égard de* écli>, pscs solaires, parceque la parallaxe du soleil est presque insensible par rapport à celle de la lune; mais quoiqu'elle soit moins exacte pour les passages, il ne sera pas inutile de l’exposer ici, en l’appliquant au contact intérieur, qui est le plus sûr. En conservant donc toutes les dénotations précédentes, on aura pour l’instant où le contact intérieur a été observé dans un lieu A ,
la dilTérence apparente des longitudes ~ Ç' — q' _j_ A la latitude apparente — 1/ ^ b',
A r, A b', étant les parallaxes relatives de longitude et de latitude, calculées pour l'instant /. La distance apparente des centres étant 'r — R, on aura réquation __
Pour Finstant t' de la sortie on aura pareillement
la dilTérence apparente des longitudes = -aT','
la latitude apparente Ai",
d'où l’on tirera l'équation
(II) .... (r — R)" = (O"— S " — A /")=* + (i'' + A b"f.
En faisant pour abréger,
ir-n_Y , iîlnZÎ£_îs,,
36ou-' ■ 3Üou" — > 36uu" — ~ >
on trouvera pour l’instant T', V'énus étant rétrograde,
la différence géoceulrique des longitudes = Ç' — 0^-f- M , la latitude géocentrique =: é' — K', et pour le tems T",
ASTRONOMIE RATIONNELLE di-ITérence gë'ocenfrique dé* longitudes = O" ~~ i'' — M'\ latitude géocentrique b'" — N"»
d'où L'on tirera ces deux ét|uationa
(c) . . . . cr - R/ = ( $ ^- O' -f M' )’ H- (*' - N' r,
^D.i . , . . fr — H)> = (O" - $ -f (A" - N ")*,
En ^comparant l'équation (C) avec (A), (D) avec (B), cl en négligeant les carrés des parallaxes, il viendra , .
(E) »M'( S ' — G') + M * — 4-N'» =a ( î' — OO «/' 4- afl' A b'r
<F) . . . , — 2 \y'(0"— î ") + M''»— ïi''N"-}- n"®=-2 (G"— $ aA'-i- 2é"Ai"‘
Mais N'=^, M'~M'laifgw, et N"=M"’tang tu: en faisant donc, pourabrégei, * ( $' — GT CO* ~ — A', {O" — $") cos U 4’ *io “ — A",
a ( $ '— GO A /' 4- a i' A A' = X', a (G''- £.") A — a A" A. A" = X"„ les équations (E) (F) se transformeront en
O “ M'* sec® <>) -j- 2 A' M' sec u — X', o — M''® sec*u — a A" M" sec u 4 ^"r
dont les racines sont
M' sec O) = — A** ± y( A'® 4- X'), M"'sec ai =: A" 4; V(A"» — X”).
Quant au double signe du radical,, on verra aisément, qu’bn aurait pu également. comparer (C) avec (B) et (D) avec (A), c'esl-li-dire l'entrée géucentrique avec fa sortie observée, et réciproquement; alors on aurait eu (' — T^ au lieu de — l"", et / — T" au lieu de f — T', ce qui aurait augmenté M" et M': d'où il est aisé de voir, que le signe inférieur se rapporte à celte combinaison. 11 faut donc prendre le signe supérieur dans le cas actuel, où il s’agit de comparer l'entrée avec l’entrée, et la sortie avec la sonie: ce qui est d’ailleurs évident, parccque / et i' peuvent arriver avant ou après T' et T", et que par conséquent M' et M" peuvent devenir positifs ou négulifs, Je )|ui suppose le signe supérieur. En négligeant donc les carrés des parallaxes X', X", on aura
M'secw = — A'4-A'^i 4 M" sec U. “A"— .A"
X^COS td
yV'zz
X'^co» ui
Tv“
àlai* M' ^
— T^Ticoacü
et M".= ^
-T") V) cosu
36ou"
; ce qui
L I V ji E VI, c n A r. I V.
éUnt subslilué d»ns les <f(iualioj»s (G), donnera, eji Ciisanl — C,
Paiaona A^rra'w, Ab'—a'w, aI" — a" vs, Ai'' = a"Bî; cc.!a posé en aur»
(fl)... . X'=ïu'(î'— 0')® + ’“'*'®- X"— aa"(G"— Ç")® — aa"*"®-
Soient mainlenant pour un autre 4ieu B,
•t'., t", iea nwlans des observntiona de l’entrée et de la sortie,
Q'", b*", Ç 0”^> Iw lieux ^éocentriques, calculés pour ces inslans, Ab'=Ya, A/'»=:c"cs, Ar^rV/K,
B'=(S'"— G'") c°» " — B"=(G''— î ”) cos lu 4- ‘x-
Cela posé, les observation* du lieu B donneront les rqtialioos
et t" — T" =
et T" — t"— — ^ — t" —
Cl 1 —f lA"— a h" *
En comparant les équations (H) et d', on aura
' ^ “ sa'”” .a b' ’
(./J. . . . T"-r=i" _ t' _ fÿ; + =y'_ r'-
d’où l’on tirera ces équations
CX' ex.'" a B' ’
CX' _ CX»v , CX"'
a A" a A' 2 B" ab*
En substituant dans ces dquations le* valeur* de X', X", X'", X", il viendra
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Le» quantité» a, c, a, 7, sont donnée» par le» équations (L) (M) (S) (T) (I. S- a 10.), où il faut mettre vw^i —
•U lieu de (3', et $ au lieu de /. On a donc
sin M
M — i5 4 -}■ Asc^ dr. O) lang (J) =
„ jin/^co« (I -+■ |J>)
eut 0
tang N »■ tangÇ — langKco»(S — N),.
A/=H»inK»in($ — N)„ Ab — — ül»« jonc •
CUS
(fin* A • tt ‘ y fy XT\ «t / fin* A colKcol^ô4.è'^
1 )sinKsin($ — N), a ou 7= — ï( i — i ) 1..
3oo / ^ 3uu / coi^
Il est aisé de voir, que le» tems, t", t', t", dans le» formules (i) et (3), doivent être réduit» au^ même méridien: cette première méthode qui donne la parallaxe par les dilTérens instan» de l'entrée ou de la sortie, suppose donc, que la longitude- des deux lieux A et B est exactement connue, ce qui n’est pas nécessaire- dan» la seconde méthode qui donne la parallaxe par Ix durée du passage;, c'est pourquoi cette méthode est préférable. Cepen-dant on ne peut se passer de la première méthode,, si l'on veut comparer.une seule observation de- l'entrée ou de la. sortie..
§. 3o3. Pour faire comprendre parfaitement les deux méthodes ^ré-cédentes, je vais les appliquer aux observation» du contacL intérieur, faites, h Wardhuus et en Californie le 3 Juin i^6g. On tronvff le calcul de ces observations et de plusieurs autres en détail , dans VAstron..- théor. et pmt. de M, Delambre, T. IJ. p. 4^6. suiv.. d’où je tirerai les élémens que fournissent les tables. Ils donnent pour le centre de la terre, et pour l'in-, slant de la. conjonction vraie,. '
Tems vrai à Pari»,, Tzrio* i5'i"j
0 = î='j3®a/ai"; i= + 6r3",5o4-r; II=3'58",i4j A = 2'23",5;
H— A =94", 64; (3'=-i4",2; pr-35",686J; Vr-237",84i4; ur8'>3.'59"; T)=— 24o",5; /n=6.6",6i ,-=943",7; R = 27",6; $=43° >8' 17"; »=23“28'i"j logC= 1,1751808; log 1,3061981; /V’=o,oo653oa; /•urr 9^86io5o3; — ^=0,000019274; log « = OjJgJ 6740.
Le» observations de Wardhuus donnent
LIVRE VI, C H A P. IV
Hauteur du pôle, y=r7o“2a'36", longitude à l'orient de Paris = 55' 87";
tin s/
3uo
= 7'.5"j «in» A _
3uu
0,002958; hauteur du pôle corrigée, y=:7o“i5'2i''
log(.-g9 = 9’99”7'^5i ^=9? 34' 5" (à Parisr7'’38'28"-T-2^6o9444'5 ^"=i5*a7'JG" (à Paris =: l3*’3I'39" = T + ^^ >8a5)-
Avec les coëfliciens du. tems, — a**, 6og444. mouvemens
horaires, h, ■>)'» P, on trouvera-
0-73‘>ai'G',55; 0'-73“35'i2",o4; Ç/-O'=6io'',63; Q:-?"r78o",7t}, é' = 7i6",62; 5" = 5o6",36i
d’où l’on calculera, h, l’aide des formules précédentes,.
Asc. dr. 0'=7>‘’56'4o",09; D'= 22’a5'4t",^; a' =4- 7» 5' a3", 06;
Asc. dr. O"— ï ^’47^^97 ; D’'=:2i®27'45'',6i; k"=: -l-6®59'36",47i
7"= .5<"=i8o->4-5i®34'o"; *'=83»47'57",4; «■'•Sg ig",»;;
v'+u'r+67;5i'3",6; v"i-o"r+4i»3e'55",7; «(/'re'2.",9i vt-":=4'54".5i>
log ^';= 9,9625448; log £"■= g,8i4i3ai ; log *g'= 0,3â6ai88j
log V g'' zr 0, 2078061 ;: log/ig'=: 1,6624.169»;
log n^"— i,5i4oo4? ;; 1)^'=: 45, 9689; n g"= 32,659i„
Les observations de Californie donnent
yr: a3“3'42",. longitude à l’occident: de Paris. 7*’a8'io";, Îi^ï-Î^r:8'i5",6; 0,000607; hauteur du pôle corr.y'”*a®55'a6",4»
i''=5i.",7i ; Asc. dr. G" — 7i'36'58",4i; Asc. dr. ©*''= 72°n'a4",9; D'"=aa®a5'44",o; D'''=:aa“a7:a3",o; a'"=47®3'i6',o; a'’'=+6®.'i9'45',.3; »"'=:5o®i5'3a",5; v‘'=:34»a8'43",0; r/'"=4® ai'45"; 9”=8«“42'3o''; . £"=:4?3'i8",7; yf’'=8o®ig'48",a; f."t=4-8a’8'59'',7;
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«■"— .v”=r-|-^6=>4'ai",6j <r"'4- v'"— i;{9»a9'48",
Comme Tangle V’’ est très-pelil, 11 faut calculer ^ar la formule, donnée pour ce cas (§. 3oi.)- Ainsi l'on trouvera
i,9S6484j -3»,8aaR,5.
Peur comparer les obsers'aticns, faites en ces deux lieux, d'après les forjnules (i) (a) (§. 3oi.), on a
nf^"— ^”) = 4-65,48i97j /' _ t'— — 4a9"î l" — t"— 4- 539"; (<■' — /') — (t' — T.') — 4" 9^^ » -c® q“‘ donne
(1) O— 9", 7350; o=8",a3i3j (a) tt = 8'',84t5i
id'nti l'on voit que la parallaxe, conclue de la durée du passage, approclie Je plus de La valeur moy enne 8",6j et que le résullat^de l'immersion est le •moins exact.
, .Suivant la seconde méthode ($. 3oa.y, on a, oiftre les valeurs précé* ■dentes, pour l'observation de l’entrée à Wardhuus,
$'=($ — 0)-f O— 73»3i’27",aj M = ai5’*a7'55'V n' 56", 6j
A' = 4- 307,4275 (J>=:— m''43'49"j K = i9'>4a'33'5 TJ = i44*4o" i8"5 | = 6’36 ii"j N=— 71*8'5o",65 Ç4-'f'=6’48Y',6j «'=—0,787752;
«l pour la sortie h Warrlhuus,
$"=0"— (O"— S") = 73'’aa''i",3; M=3o4’5'48"; i"=4-8'26',4; A"=4-847,aoa; $ = — l6”13'ii"; K=ia«53'57’,5; N = 3t»58'r r^e; e=9°44'5i",5; N=4i»a3'59'',75 g4-i"=9‘’53'r7",9; «'=-(-0,364386;
Pour rentrée observée en Californie,
S'"=7.3“3I'l5^9; M=76^i8'43",5; é'"=4- ii'5n",4i ®'=4-4Ro,o3o;
<J( = 4- 66=>a8'4o"; K = H9“5645",8; N = 77°24'4a"| ç = 89M6 4:.", 3; î"— N=— 3’5J'26'; ^4-A'"=9o*8'37 ",7; c'=— 0,167884; 7'=4-o,oo6i93; et pour la sortie,
$"'=73'*22's5',5| M=i6o*33'54",9; i'’'=4-8'3i",7 ; Ti"=4-8r2,78;
' $'*-Nz-8o*i5'o"j Ç+i'’'z34“52'4o",3; c"r- 2,368927; 7':;-o,586ü64.
LIVRE VI, C U A P. IV
On en tiVern
^ o' A'rz — ai,5i570 = 5'V
7'*"=— 5,5a3oa= 1";
Ç^E"— E' = -(- ii4-,o«55a.
On a dt'jà Irouvé'
/ — r = — 4ig> /•'— r'i= -j- SJg"; (<'^—0 — (t"— t") =--|- 968^ d'où l'on liiera ce< valeurs de w:
; — = 7 ’* tu = ~
= 10", oSgg;
On voit que la durée donne ici également un résultat plus approcliant dir la vérité. Le milieu entre lea ''deux valeuia de xa qu'on a trouvées par Un durée seule; 8 ",ts4,l5 et 8‘*,5o44 est
Le milieu entre les quatre valeurs (1) et (i) est ra = 8",78?; Te milieu en*tre- les deux valeurs (3) est 8'',Ô77; à nès-peu près 8",6.
M. Delambrc trouve 8', 616 au lieu de 8',f!j4. La différence provrenl probablement de ce que cet astronome a né;;ligé les ternies multipliés par A, et qu’il a calculé les élémens, Q, 8,4, M, etc. non pwir les installa. de l'entrée et de la sonie .observées, mais pour le cculte de la terre.
* §. 3o4i Quand la parallaxe du soleil aura été déterminée par le procédé
précédent, elle servira à corriger les élémens île Vénus, et pi incipalement la latitude et la position du noeud. Il est aisé de voir qu'en ebangeant la li.lilmlc de Vénus, la. corde qu'elle parcourt sur le disque solaire; sera éloi> p\ve ou approchée du centre du soleil, et par conséquent diminuée ou augmett* tée: U en sera de même de la duiéo. Mais un changement de longitude-
472 -ASTRONOMIE RATIONNELLE n'dllecte point la corde, dans laquelle il fait avancer ou retarder la planifie, de sorte que cela n’influe pas sur la durée, mais seulement sur le tems absolu de l'entrée et de la sortie. Il est donc clair que les premières formules (i) (3) serviront à corriger la longitude, et les formules .(a) (4) è corriger la latitude. Comme la durée donne un résultat plus sûr, -on fera bien de procéder de celle manière. Après avoir corrigé la latitude par la durée, on calculera avec celte latitude corrigée, et l'inclinaison parfaitement connue,
l’argument de latitude et le noeud, ce qui servira è corriger la longitude.
Suivant la seconde méthode (§. aoa.) on a (c) 1'=/' — Ta^’ en substituant les valeurs («) (é), et en se servant des abbréviations (e) ($. 3o.L), on aura
T — (r^ -I- i') oî = t' — (/ 4- eO tsj T" = /" — (r?' —S") ra—i^ — Çe"— t") «.
Or on a ($. 3o3.), en réduisant les tems au méridien de Paris,
r' = 7h. 3tra8', /"= j3h.3i'59"; t' = 7 h. 45' 37", t"= i3 h. a3'o",
</ — . — 14,4^2; -f- 4s)i loi; = -|- 5, oa6; J" “ — ai, 5i6;
e' — — 3,101; t' ;:i-j-o,i38; c" 3a,5o7; t"zi — 5, 5a3.
En faisant donc <0 8'*’, 6; on aura
Tz= 7h.38'a8 -j-p' 6",3= 7li.47'.34',3 ouT'=:7li 4rj'37"-f25",5=7 h.46' a",5; T"=i3h.3i'59"— 3'48",3=:i31..atb'iü".,7 ou T"=i31i.a3'-l-3'5a",i=i3h.26'5a",i.
T"— T' = 5 h. 40'^ 36 ",4 ou T"— r = 5 h. 4o' 49", 6.
Le milieu serait T" — T' 5 h. 4o' 43”* M. Delambre trouve par un grand nombre d'observations, la durée géocentrique observée, S =: 5 h. 4>' 5o". La durée, donnée par les tables, se trouve à l'aide du triangle A QG {fig-S’}-), dans lequel on a Q A — m ” 616", 6;OG:=r — R — 916", i; A G î V 1533,7.399, 5, et la durée =aC$: elle est suivant M. Delambre, qui suppose r — R=9i5",i; é'=:51i.37'a2". Avec la valeur corrigée r — RrrgiG", i on trouvera 4 = 677", 53, < = 5h. 38'3'', I,es tables donnent donc la durée
trop petite de 4’ 28 ’ =268"= dé, ou de 3'47*’i et pai" conséquent la latitude * trop grande do dl>, cl la vraie latitude géocentrique dans la conjonction sera = é — db,ù étant celle calculée sur les tablés ,=-|- lo' a3", 5. La correciion dé se trouvera par le procédé suivant.
LIVRE VI,. C H A P,. IV
Le» équaüwns ,î’=r(r — R)®— 'm® etm=Acosu, ilonnent 3f— -
47i m in
et f)m:r3Acos(ii, donc 3ir: — ^33cosw. Or ^~aC.i. tlonc 3tf~— —
, — Mais, on a trouvé par obseryalion j — — a63"\ou 227'': la
jjteinière valeur donne r^qualioiTai^-^—. ix3",5 og àeause d^. A — Cad ',5', = 8", 4*»,' Ja première valeur .autait donné, 8A = 9",p3. M., Diiambie trouve 3A=4"- Ç“’*l nve soit p^|jnls d’obsci"vcr, que ce.giand astronume a «lîculé sur uivefuruuxle qui n'est pay jus|p Ç.y^/r. 0Cjjr. p! prat. T. Il.'p. en faisant sin h = et izz iCt tang^u. L'angle u est. donc AGG. d’où il suit AG^ô~/7it:ütu, et y ^ a Cm cot u~ — ^ — ——au lieu de aCAtsu,
t.'IlIgU ” '
qui donnerait f = 4 ”■ 44^ 3i> bju de 5 h. 37'. Dana un autre endroit
(pag. 4S8. 48y.) .M. Delanibre calcule y à l’aide de» formuler u'r<)0®-(9O°-n-<.i),
— 9'^’ — (D'J* — “4"*“), <iui donnent les ditTérence» des longitudes, à l'entrée — s cos U , h la sortie ^scos(/', d’ou il vient la corde, réduite à l'écliptique rs(cosu'+cosu"), et f’r s(cosi/+cosi/')r; — (cosu'+costr")r
ri eu, w
sli. a5 36 -|- 3 h. Il 46 = S h. 37 aa". Introduisons l'angle u dans celle équa-
lion: Ion aura ( — eo» — ^~cos : mai» — — ». — -«u.
mais
donc •< = aCîi cos u, et en substituant « — _ Ac»»s>
*»a « . sin li ’
comme cî-tlcssus. J al pris la liberté de relever cette petite erreur qui pourrait embarrasser quelques lecteurs, pour faire voir, avec quelle attention j’ai lu cet CAcellcnl.ouvia’-e.
^ ^/erreur gpuceiiti ique 8 ", 4i sera réduite au- soleil, en la multipliant P®*' ^ correction de la latitude liéliocentrique deviendra ainsi — 3',35j
cl la latitude lictiocenlriqiie corrigée dans la conionetion r4 8,' i-3'",3âr4'4' ,7. L'inclinaison de l'orbite de Vénus étant 3®a3 35 ", la latiludc 4'4',7 donnera la distante de Vénus aû noeud, réduite à l'écliptique, i=« 47". La conjonction arriva avant le noeud descendant, d’où il résulte U -longitude liéliocenlriqiie du Î3 = 5 -f ■' «'47 = Q -f ï8.»8 4, , Q élanl la longitude dusoleil^ au moment de la conjonction. Quoique les tables du soleil n'aient pas besoin déiro corrigées, le tems de la conjonction, et par conséquent Gi dépendra de la longitude de Vénus. Soit T', '1' , le milieu entre tous les tem»' de 1 entrée et de la sortie gcoceniriques, calculés par les opération»
S C ^ C09 Idtlg U
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expo«ées au commencement de ce $; — ~ M aéra le tems du milieu du pasaage gëucenirique. Le tema dont la conjonciioh arrive avant le milieu, eat C.nTrCëainw, ë ëlant la latitude corrigée 4 4 i 7- donc le tema
corrigé de la coejonclion, T=M— Céainu. En calculant aur lea tablea, ta longitude de la terre = L qui répond au tema T, L aéra en même tema la longitude héliocentrique de Vcnua; la camparaiaon ivec la longitude tirée des tablea, donnera donc l'erreur des tablea en longitude. On a aussi le longitude du noeud descendant = L i" 8'47 '> '
CHAPITRE. I
Decouverte des S at e li it e s.
3o5. C3n appelle Lunes, Planètes teeondmres’, ou Sateüiles, les corps célestes qui ne circulent autour <lu soleil que mëdiatement, le centre de leurs «I biles n'ëtant pus le soleil, mais une planète principale qu’ils accompagnent dans sa route autour du soleil. Cette définilion se rapporte au système de Copernic: car d’après celui de Ptolémée, toutes les planètes, sans excepter \
le soleil, sont des satellites de la terre, tandis que suivant Copernic, le soleil
est le centre de toutes les orbites planétaires, la terre n'ajant qu’un seul
satellite, dont la théorie a été exposée en détail dans le Liv. JT. Comme la ^
terre est une des plus petites planètes du système solaire, et qu’il paraît que
les planètes supérieures ont plus besoin de lunes qui puissent éclairei leurs auiis, et que leurs grandes masses sont plus capables de gouverner des systèmes subordonnés, il élait naluK I de penser, que ces planètes devaient être entourées de satellites. Pour déHNr cette supposition par les observations, il est nécessaire d’examiner d’atance, comment les satellites d'uné planète •upérieure doivènt se ptéseater è la terre. Un observateur, éloigné de la
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lerre de 3ooo Je ses diamètres, serrait le drnii-diamétre de la terre sons im angle dont la cutangenle — (iuoo, ce qui lait 34 i ^ ou le double du demi* diamètre de Jupiter. Le r.ivon de l'orbite de la lune serait vu sous un angle 6u luis plus grand, ou de 34 t ot le demi diabièlre de la lune sous l'anglé — 34 » 5 9 , à peu près tomme. Vénus. L’observateur, pjacé entre
• le soleil et la terre, verrait donc deux étoiles à peu près de la grandeur de deux lois Jupiter et de Vénus, qui tourneraient autour du-^oleii en une année, d'occident à l'orient; le mouvement de la grande étoile paraîtrait assés uniforme, nuiis' la petite étoile se trouverait tantôt à droite tantôt à g/niche de la grande, et elle passeiait par dessus on par dessous d'elle, sans s'en écarter de plus de 34', ou du diamètre de la lune, vu de la lerre. En passant derrière la terre, la lune dispaiailrait souvent, étant couverte par la lerre, ou perdant sa lumière <téjà It tpielque distance. ’ DJus la conjonction inlérieure l'observateur venait, oulie ces deux curps, une tache ronde et opaque (l'ombre de la lune), qui passei.ail sur le grand disque.
Ces ronséquences sont évidentes, et si l'on iipeiçoit eireclivement des phénomènes semblables, il laut conclure qu'ils naissent d'un objet semblable, d'une planète entourée de son satellile. Ce laisonnemeut nest pas une pure analogie, mais une démonslralion astronomique: car eu astronomie' on. appelle satellite chaque curps, dont le niuuvement s'explique et se calcule à laide de l'hj'polbèse, que sou centre est quelque planète connue, quandimème on ne pour rail pas prouver rlgoureusmiieut par la mesure des disluuces, rju'il décrit un cercle autour de celle planète.
CesI en général la mélbode qui sert à distinguer les salelliles d'avec les autres aslres. Les étoiles üxes (uil aussi un monvenient propre, quoique Irès-ienl; mais il n'est pas périodique, ou sa période est si immense, que ues milliers d’années ne suUisenI pas pour la mesurer. Kn conséquence, si l’uu aperçoit deux ou plusieuis étoiles, très-près l'une de 1 autre, qui ont uu muuvement plus rapide, en s'éloigmint l'une dml’adlre de deux eûiés, sans tran> 'cbir une certaine limite, et qui ’ suiverf(||P mouvemeiil plus simple de la plus glande étoile; oh peut en intéler, que les pditas étoiles sont des sa- 'teliitus de la grande étoile- '.•■'ci • • . •
LIVRE'VII, C H A P. I
: 3o6. Eu supposant la parallaxe du soleil =9'', la terre h la dislan*
ce de Jupiter qui est 5, a luis plus éloigné du suleil, aurait un demi-dia' mètre apparent de moins de a'', le diamètre do la lune serait de 1", et le ra^'on de l'orbite lunaire serait vu sous un angle d'à peu près a'. Ln luuc serait donc invisible à lu vue simple ; et en supposant même les satelli* les de Jupiter et leurs orbites deux fuis plus grands que la lune èt que son orbite, ils paraîtraient sous tin angle de 1", et éloignés de Jupiter de 4' diamètre de leur planète. La petitesse de leur dia*
mètre et de teur distance au disque luisant de Jupiter, les rendrait invisibles à l’oeil nu sur la terre, et l’un ne pouvait pas espérer de les voir avant la
découverte des léléscopss. Les sulelliles de Saturne ne seraient visibles tpi'a-
Tec de très-bons léléscopes.
L’expérience a partailement confirmé tout cela. La rue la plus pere çante de l'Iiomme n'est peut-être pas capable de reconnaître 1rs satellites de Jupiter, encoie moins ceux de Saturnej mais à peine les télescopes étaientils inventés, que les satellites de Jupiter furent découverts, et avec la perfection des téléscones le nombre des salelliles connus s’est considérablement accru. Au commencement de l’an i6io, un. an après l'invenllun des télescopes, Galilée et Simon Majer (Âfanus) découvrirent quutrc salelliles de Ji<piler, et il est certain qu’il n’y en a pas davantage. On les distingue l’un de l’autre, ainsi que les salelliles des autres planètes, par la dénuminalion du premier, second, etc. suivant leur distance à la planète principale, de sorte que le premier en est le plus près.
D.inj la seconde moitié du même siècle cinq satellites de Saturne furent découverts, et pendant cent ans on n’eu. coiiiiaissail pas d’autres. Le c/tialnimc, étant le plus grand , fut découvert le premier par Huygbens en i6jj. Les qu atre autres fureiil découverts loiigtems après par Cassi%i, le V en 1671, le IH en i(i7x, le 1 et te ll^n i6-''4- Ee 1, étant plus près de Saturne que 44". est très-dilGi lie à voir. Comme il est toutefois deux fols plus éluigi.é de Saturne que l’aiiiieuii, il était à présumer, qu’entre son orbite et l’aiinrau il y avait encore des satellites, qu’on ne pourrait voir qu’avec des tciéscopes plus parlails. L’an 17^9 M. Lerschel découvrit deux /taureaux sahlliles da
47* ASTRONOMIE RATIONNELLE Saturne, dont Ie« orbitet «ont entourées par le* cinq premikre*, mai* pina éloignée* de Saturne que l’anneau: ce «ont donc proprement le I et le II, et le 111 e*t celui qu’on avait nommé jusqu’alors lé I, et ainsi de suite. Nous connaissons donc actuellement sept satellites de Saturne.
Deux ans auparavant M. Herschel avait découvert deux satellites efUranus,‘et depuis ce tems il en a encore observé quatre. On connaît donc six satellites (PUranus, et dix-huit satellites dâns le système solaire; jusqu'à présent on n’en a pas aperçu d’antres. Un satellite de Vénus que Cassini et Montaigne crurent avoir observé, n'était apparemment qu’une illusion*qui provenait de la forte lumière de Vénus , réfléchie de la surface convexe de l'oeil sur le verre oculaire, et renvoyée de celui-ci à l'oeil; car quoique les astronomes l’aient cherché avec soin , ils ne l’obt vu ni s'ur le soleil dans les passages de Vénus en 1^61 et >769, ni dans d'autres parties de son orbite.
CHAPITRE IL
Théorie de leurs orbites.
307. l-ia Üw^oiie du mouvement des salelliles exige d’autres iné- Ihodes que celle de la lune, par deux raisons: parcequ’il n'est ni nécessaire ni possible d'atteindre la même précision, et que l'observateur ne se trouve pas au centre du mouvement. Il suHira de développer ces méthodes relativement à Jupiter , parceque la plupart en est applicable aux autres planètes. Les ilimens des orbites des satellites, dans l’ordre suivant lequel l’un est dérivé de l’autre, sont;
Grosseur
11 était a'isé de déterminer les élëmem principaux, et de a’apercevoit que les satellites circulent autour de Jupiter suivant la même direction que les planètes autour du soleil, d’occident en orient. Leur mouvement est si rapide que, dans l’espace de quelques heures, on les voit des deux côtés de Jupiter; et leurs .éclipses sont si fréquentes qu’elles, fournissent un moyen bien simple de déterminer leur mouvement. Quant au premier élément, il est indiirérent lequel des deux on détermine par observation, la révolution synoditjue ou périodique, parceque le mouvement de Jupiter étant connu, il est aisé de dériver l’une de l’autre. Il serait inutile de déterminer la ditTérence entre les révolutions périodiques et sidérules. arcequ’elles ne durent ^ue peu de jours. Nous «ppellerous doue révolution périodique, le tems eis
48o ASTRONOMIE RATIONNELLE bout duquel le satellite est vu de Jupiter suivant une direction, parallèle ^ celle où il était au comm^cement de ta péiLodc, ou le tems qu'il emploie ù revenir ù la même longitude jovicentrique.
§. 3o8. En observant l'instant où le satellite est en conjonction supéricuro ou inférieure avec la planète, leur longitude géncenlriquo étant la même, et en 'faisant la même oùservalion dans la conjonction piocbaine, les mouvemens connus de Jupiter et du Soleil donneront les .révolutions périodique et s^nodiqiie. Soient {J ig. 85.) T/, IM, LNM ou tnni , les directioi s des mouvemens de la terre, de Jupiter, et du satellite; supposons que d'une conjonction supérieure à la prochaine, la terre soit allée de T ii t, Jupiter dè 1 à i, et que le satellite soit revenu à la conjonclion en / sur la droite til; et lirons X <T et /K parallèles à T 1 L: cela posé le satelfile aura fait autour de Jupiter; une révolution eutièia plus l'angle Xi/. jConnaissanI par observation les doux longitudes géocentriqiies do Jupiter, tî et ü’, l'angle //X sera ra://fc=!2.' —
Si l'on veut employer les lieux hélioceulriques, la theoiie de Jupiter et de la terre donnera •
lSi~r, IST “ a,. r'S/” jî, ST “ a, Sr i., SI ~ c. Si —e, d’où l’on tirera
tang SIT =
a sin 1 e — a cos a
jang Sil —
b lin fj e — b COI |3 ’
après quoi on tfnia Xf/— rfr— t/S — S//, et t/S=:TOS:^TIS-{-IS/', donc ■ <«) :::; S I T -j- » — Sit.
Jün nommant t le lents entre les deux obsenalions, on aura
la durée d’une rèvohilhu uiriodiquc, t~ — — t,
r VS, 36uJ-MO ’ '
OÙ (i> peut avoir une valeur négative, si S//’ est plus grand que SIT ou si Jupiter est réirograde. '' * : ;tvj
§. Jop. On trouvera de la même manière la n*i'oA/ù’o«‘ T, parle moyen des éclipses des satellites, qui piéscnlent mi moyen très-facile de les observer dans leurs conjonctions hélioccn triques, supérieures avec Jupiter, et quij à cause, de la petite iriclinaisoié de leurs orbites relativement à csdle.de Jupiter, sont si fiéquenles, que les trois prrtliiérs' satejlites,' et b rfuetqoe* exceptions près le quatiTciiie aussi ,' traversent l’ombre de Jupilertdans ;cJiaqao
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«onjonclion supérieure. Si Jupiter n'est pas opposé au soleil, l'oeil, placé
'de cûlé , verra le satellite disparaître ou reparaître h quelqiie distance de la planète. Si l'on pçut observer et le Icms de l'immersion dans l'ombre
et celui de l'émersion , le milieu entre ces deu.x lems sera l’instant de la
conjonction héliocentrique du satellite avec Jupiter, Les satellites de Saturne sont observés dans leurs conjonctions géoceutriques avec la planète, lorsqu'elle est opposée au soleil, de sorte que ce sont eu mémo tcms les conjonclions liélioccntriques. Si donc le satellite N a été vu de la terre Q en conjonction supérieure avec Saturne ou Jupiter 1, et que la conjonction ^suivante arrive en ri, la terre étant en P, Saturne en i, soit il parallèle à SI N. Connabsanl la durée d’une révolution périodique i (§. 3o8.), on verra, combien de fois l'intervalle entre les deux oppositions t renferme le tems soit donc t zznt i. Pendant ce tems le satellite a fait n révolutions périodiques plus l'angle lin ~lSi ~ i, et n révolutions synodiques. On « donc l'équation /iT=t, d’où il suit la
durée d’une réi oliUiun synodique, X " ^
Les premières déterminations ne donneront pas les valeurs «xactes de T et /, parce qu'on a supposé le mouvement uniforme. Deux conjonctions conséculires donneront la révolution atVectéc de toutes les illégalités du mouvement des satellites. Cela sulRl cependant, pour qu'on ne puisse pas se tromper sur le nombre des révolutions entières que le satellite a faites dans un tems considérable. On se servira donc du même procédé qui a servi à déterminer le mouvement moyen de la lune , en comparant successivement des conjonctions plus éloignées. Ainsi n sera connu , de quelque grandeur
que soit finicrvalle t, et l'on aura très -exactement T rr: ^ •
§. 3io. Les durées des révolutions donnent inimédiatcmenl le mouvement moyen des satellites, vu do Jupiter. Suivant M. Delambre, les révolutions synodiques sont, ,
■ du I. Satellite == i jour iSheur. a8 m. 33, 9453748' scc.
— iG —
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£a Dominant i le mouvement moyen «le Jupiiec dorant une révolution »yno> dique du satellite, ce dernier parrourra dans une réroUitûm >\nr>dique T l’angle 1, et J6o“ seulement dans une révolution uérlodique t, u’où il suit
“ 36ii“ +1
Les valeurs précédentes ilonneionl «toiu- ce qui surir
Kévolülion péiiodiqiie .
viou h entent on lin jcHir
n jüvicemiiLjiif* on une heure
I |oiir ib heur. •/"] m. .tJ s.
J — 4’'* — JJ
iti — i6 — .Il -- 8 —
îoJ"'. ao”,4 lor. aa. ag, i 5o. ig. J, 5 ai. 34. 16, 0
§. du. yuauri le saleiiiit, avaiic et apies sa coujonctiou géocen trique, parvient à sa plus grande élongation ou dignssion de Jupiter, la corde da cet angle est le tlemi-dhinjèlre de son orbite, supposée circulaire. Mais quand même l'orbite serait elliptique, il est aisé de voir, qne l'eccentricilé devrait èUe excessivement grande, pour être sensible à une si grande distance; du moine le miliea entre plusieurs mesures de la plus grande digression donnera la di^ tance moyenne à la planète. Les observations arec le micromètre donnent immévliatement Fangle , sons lequel le rayon de l’orbita est vu de la terre, et qui doit nécessairement changer i proportion de la distance de Jupiter h la terre; H faudra donc le déterminer pour la distance mo3enne. Or le diamètre, apparent de Jupiter changeant dans Te même rapport, on n’a qu’à mesurer en même tems ce diamètre, pour avoir le diamètre de l’orbite du satellite par rapport è celui de Jupiter. Si l'on biit cette comparaison en éilTérens tems, on trouvera ce rapport invariable, d'oà il suit, que les orbi« tes des salelUfes ne s'écartent pas sensiblement du cercle. En mnltrptiaut ce quotient par le demi- diamètre apparent de Jupiter, réduit â la distance du soleil è la terre, =i'J3",4' ibJ.), et en divisant ce produit par le rayon de Porbile de Jupiter =: 5, a; c'est-à-dire, en multipliant le nombre qui exprime le rayon de l’orbite du satellite en demi-diamètres de Jupiter, par
• — ~ — rr i8''f on aura en secondes le rayon de l’orbite, tel qu’il paraît à
la distance moyenne de Jupiter au loieil et à la (erre. Le rapport de* die*
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nielrp» de Jupiter et de la terre (Ç. i53.) donnera donc les rayons des orbites par rapport an deini-dlamfctre de la terre, et par conséquent en lieues. La table suivante renferme les distances des satellites par rapport au demi— diamètre de Jupiter, que Casstni a déterminées immédiatement par les ob-
serrations. Les distances du III. et du IV. satellites en secondes ont été
mesurées par Pound avec le micromètre, d'où l’on a déduit celles des autres suivant la troisième loi de Kepler. En divisant ce nombre de secondes par le demi-diamètre apparent de Jupiter à sa distance moyenne, =i8|", Newton B calculé les nombres qu'on trouvera dans la table, ainsi que ceuK ^ui résultent des observations de M. Delantbrc. En prenant pour base le premier nombre de Casstni, $,607, pour en calculer les autres suivant la troisième loi de Kepler, au moyen des révolutions périodiques bien connues, «n trouvera 9,017; i4,J84; 05,199; ^*1 parfaitement d'accord arec
les observations. Le système des satellites de Jupiter fournit donc une preuve frappante de la généralité de la troisième loi de Kepler ('). Si l’on suppose l’cxcentrioilé des satellites égale à celle de la lune =o,o5; la différence entre la distance la plut grande el la plus petite sera la dixième partie de la distance moyenne, ce qui lait 11'' pour le Lsatellile, el So'* pour le IV: celle düTérence n'est pat insensible, et celle du IV a été en elTét aperçue. Il en résulte que les orbites des satellites sont peu excentriques; •r leur mouvement étant aussi i peu près uniforme, ils décrivent des secteurs circulairet égaux en tems égaux; d'où il suit que les aires des secteurs sont proportionnelles au tems dans lequel ils sont décrits: ce qui prouve la généralité de la secomh loi de Kepler. Il en est de même des satellites de Saturne.
1 Distances
des Satellites
à Jupiter I
A la moyenne distance
de Jupiter à la terre
suivant Pound
En demi- f
Newton
diamètres .z
— — Cassini
de Jupiter (
Delambre
(I) Voj, AVur. PItil, Sot, Prme. Math. LU, 111. phatsom. 1. •
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On peut auui conclure la. distance du satellite de la révolution synodique, au moyen de la plus, longue durée des éclipses,, et réciproquement.. Parmi un grand, nombre d'cclipscs il s’en trouvera sans doute une qui est arrivée dans le noeud do l'orbite du satellite ; et c'est celle dont la. durée a été la plus longue. Soient {Fig- 66.) AD^CD, les disques du soleil et de Jupiter,. EF l'orbite d’un satellite,, traversant l’ombre- de Jupiter:: l'arc EF sera dans un plan passant par les cenlies S, I, si l'on: at choisi parmi! tous lesintervalles entre l’immersion E et l'émersion F le plus. long. Oa a donc.
SI : GI-.:SA — IC: IC — GEy •t en nommant SA=:r, IC=:?, SI — o,. IGi^t,. lC'_GE=ii:::^, et
GE étant la droite,, parallèle è SA,, IC, et perpendiculaire à AE ou IG'- On a donc
t.ngEIG=^-r=^-^—
° I Uv a*. **
•t en nommant
la durée- d’une révolution- synodique — 1%. •
' la. plus longue durée- des éclipses. EF • .
T : T : : 36q®:.2 EIG ,, ou E1G“^ i8o°=(p? d'où, l'bn tirerai a-x tang — x{r — f),. .
et le rayoni de l’orbite„
r — f -f a tang- i8o*‘
rf — x (r— fV
et 1 = — — T.
91! X est donné',, on ai
fangqj:
Comme AE et SG sont à peu. près parallèles,, on peut faire GE=IC'=;-.' en clTél, on trouvera pour, tous les. quatre satellites,. GE = f. 0,9g. Cela, posé, on aura.
tangcp~^,, X — fCOt;
3ia.. Le troisième- élément ($. 3o^.) concerne- les corrections oui équations du mouvement, moyen, qui donneront,, pour un tems quelconque,. Ib mouvement et le liem vrai.. Il>faut^ distinguer les inégalités réelles de ceU- Usa qui ne sont fÿ^'uppartntes. Si. la mouvement vrai d’un, satellite: était con^
_ iSo'», etT=l^ri.
•dimment égal au mouvement moyen, la durée de chaque révolution périodique serait, aussi égale à la durée moyenne. Si donc les révolutions périodiques se trouvent avoir une durée variable, cela ne peut venir que d'une inégalité réelle du mouvement dm satellite; et réciproquement.. Mais quand
le mouvement vrai serait toujours égal au mouvement moyen, les révolutions synodiques ne seraient pas de la même durée,, parcequ'elles dépendent du mouvement de Jupiter,, qui n’est pas uniforme.. Pour achever une révo* lutlon synodique, le satellite doit parcourir, outre le cercle entier de la révolution périodique, l’angle que Jupiter a décrit autour du soleil pendant ce tcm.s. Or ces angles étant différena eu tems égau.x, les intervalles entre une conjonction avec le soleil et la suivante ne pourront pas être égaux. Ces. inégalités de la révolution synodique ne sont donc pas l'eflêt de l'inégalité du mouvement du satellilev mois de Jupiter:- elles ne- sont qu'apparentes. Ainsi l'excentricité des orbites des satellites, et les. cfTèts de l’attraction, ou les perturbations qui prnvienuent de causes étrangères, sont des inégabtés aéeHes; l'équation du centre, et toutes les autres inégalités, de Jupiter, ainsi, que l'équation de la lumière, sont des inégalités apparentes.. Quand il s'agit dea. lieux géoceniriques, il faut aussi lenic compte- des inégalités du mouvement de la. terre- Les éclipses des satellites,, étant le- meilleur moyen, d’obwrvec les. conjonction» synodiques,. nous, apprendront de la. manière la plus sure les iné^lités apparentes.. Comme ces éclipses sont Pobjel principal des. observations, on a: découvert les inégalités apparentes, avant les- autres qui ■ont aussi moins considérables..
§. 3i3-En. déterminant la durée raoj’enner d’une révolution synodique;.
«n- suppose le mouvement de Jupiter uniforme: en ellét, on compare, pour
plus de précision,, un intervalle si grand, que toutes les inégalités du satel^
lites et de Jupiter se- compensent,, ou deviennent insensibles; ou. biétr on>
réduit- le lieui de Jupiter au. lieu moyen.. Ainsi, en prenant pour base- une-
oonjonction synodiqueg arrivée dans l'aphélie de Jupiter, et eu y comparant
une autre où l’ànomalie- de Jupiter était 90°,. le motivenlent vrai de Jupileir
a> été pendant* -'ce- tems,. plus; petit que le- mouvement moyen,, de lai plu* gi^ajide éqtiaiioh du. centre:; la. conjonction vraie, ou. le milieu, de l'éclipse„
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' »era donc arrivée avant la conjoaclion mcjonuc, du tenu que le latellile
, employé à dëriiie, par son mouvement «ynodiqiie, un are égal k Véquiaion du centre- -Je Ju/iitm ce qui rat la plus grande correction qui peut en rësul> ter. Pille a lieu environ trois ans apres la conjunction dans laphélie deJu* {siler, dont la révolution est à peu prés doure ans. Au bout de six ans Jupiter arrive au périliéite, son lieu vrai est le même que le lieu moyen, et la correction est nulle. Au bout de neufaas l’anomalie de Jupiter estait}*, aon lieu vrai est plus avancé que le lieu mojen, de la plus grande équation, et le saiellile doit parcourir cet arc, pour revenir à la conjonction: la cor* reclion est rie même grandeur que celle qui eut lieu après trois ans, mois de nature opposée.
Les tables de Jupiter présentent l'équation dn centre, qui répond à ane anomalie donnée. Orje but principal de la théoiie des salelUles étant le calcul de leurs éclipses, on a arrangé les tables ensorle que chaque équation est exprimée par le lems qu'il faut ajouter à la conjonction eu éclipse moyenne, pour trouver l'instant de Ja conjonction vraie. Ainsi, après avoir trouvé l’équation du centre de Jupiter' la durée connue d’une
révolution syaoüique T donnera la correction de la conjonction du satellite, 041 du milieu de l’éotipse T; elle est positive ou négative, aelon que
Canomalie de Jupiter, comptée de l'aphélie, est plus ou moiils grande que iSo”. Suivant les tables de hL Delambre, la plus grande équation de Jupiter était nn i^So ~ 5°Jo'3d", avec un accroissement annuel de o",66; ce qui donne les plus grandes corrections, pour le I satellite =3gm. pour le 11=: I h. i8m. aos. pour le Ul=ah. 38m. aCs. pour Je IV=z€h. pm. a3a. L’argument de celle équation est l’anomalie de Jupiter, A, comptée du périhélie, et exprimée en dLx-milliëmea de 90°, ce qui fait 3a", 4* tt .été réunie .aux équations de la lumière qui onl le même orgumenL
$. 3i4' M. Delambre a fmt, xelalivement è la conversion des inégaltlés en tems, uuc remarque essentielle qu'on avait ordinairement négligée. T est le tenu, moyen ou vrai, solaire ou sidéral, que le aateUile emploie, i ' raison de aon mouvement moyen, à revenir à la ligne droite qui jeindrak les centres du soleil et de Jupiter, ai le mouvement de cette planète élait
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«niforme,- la Traie révululion synodique 1" est le tenu, moyen ou rrat, etc, que le aatellite emploie à rerenlr, par aon viai raouventcnl, à la ligne qui joint actuellement les deux centres. I.’angie, formé par ces deux lignes^ est égal aux inégalités E' de Jupiter au moment de la con.|oncliuu vraie; et si l’inégaiité du satellite dans le 'môme iirsiant est — e', il doit parcourir de plus l'angle e'. Ainsi l’angle parcouru pendant une réiulution synodique Traie est zz J6o® (E' — E’') — t^e' — e"), E", </', étant les inégalités au moment de la conjonction précédente. La correction de chaque conjonction moyenne, dT, sera donc le tems que le satellite met h parcourir E' — e'; et comme il parcourt ..Ou® dans le lems T, on aura dT = **
faut ajouter à l'époque de la conjonction moyenne, donnée par les tables, pour avoir l'instant de la conjonction vraie. Dans les lubies on Ireuve, avec l’argumeal P, l'inégalité E pour la conjonclioa nvoyenne; ai donc on employait, au lieu de P, l'argument P-|-dP qui répond à la conjonclioa Traie , on trouverait dans les mômes tables l'inégalité E' au lieu de £. Mais dP est l’accroiaseines.t de l’argument F dans le tems dT: ainsi en ■oiamanf p, v, tes mouvemens des argumens P, Q, pendant une seconde, on
aura dP=pdT, dQ = »d/, Q étant l’argument de l’iuégalUé r. En sob»
atituant la valeur précédente de dT, on aura dP = '3Ôi7<>~ l’on peut
mettre, sans erreur sensible, E, e, b la place de E', e'; ce qui donnera
dP =
3(iu->
T. Le problème se réduit donc b cor> riger les argumens P, Ç, en y ajoutant dP, dQ, et b prendre dans les !»• blés, aveu ces argumens corrigés, P-|-dP, Q-j-dQ, les inégalités. £',c'.- alors on aura la correction de la conjonction moyenne, dT — 7- T; c’est*b
dire on convertira les inégalités, trouvées avec les argumens corrigés, es lems synodique moyen. Il faut donc commencer par corriger les argumens, et l’on trouve ces corrections dans les tables de M.^ Delambre, qui suivent immédiatement celles des perlurbatioos de Jupiter,
Prenons pour exemple l'équation du centre de Jupiter, qui est £ = 5’3o'38",sin A, l’argument A étant l’anomalie moyenne de Jupiter, dont 1» mouvcineut pendant une seconde est p = o-",oo347; <]ni donne pour !• J lalellile, o,ooo4< ; dune dP:=o,oeo4< >5®Jo'J8".siit A, puisque»
4«8 ASTRONOMIE RATIONNELLE esl insensible. Sa plus grande valeur est o,ooo4i . 5*3o'38"rr: R'', i.336j ce qui fait, en divisant la circonférence en 4<’ooo parties, - ■ ^uooo —
o,a4jj 0“ un quart d’une de ces parties par lesquelles l'argument A est exprimé. On n'a donc pas jugé nécessaire de corriger l’argument A, mais on a ajouté à l'équation E ou A sa correction qui est 5^ 3o'38".cos A.d Azr: (5’ 3o' 38'')® o,ooo4> . sin A cos A = 1908". o,oooao5’.sin 2 A =: o",3g .sin a A . Pour les autres satellites on trouvera o", ^S.sin’a.^; i",58.sinaA; 3",68.sin2A. Ces corrections ont été réunies à l’équation A.
§. 3i5. En ajoutant la correction précédente avec la durée -moyenne, les conjonctions synodiques ainsi corrigées devraient être A’accord avec les observations, s’il n’y avait pas d'autres inégalités: la dill’érenco entre le calcul et les observations servira donc à déterminer ces dernières. C'est de celle manière qu'on découvrit ïéqualion de la lumière par le moyen des éclipses. <^uello que soit la corde du cône d'ombre, décrite par le satellite, le iniheu entre le commencement et la lin de l'éclipse sera à très-peu près l'instant de la conjonction synodique. D’après ce principe on ne larda pas à s’apercevoir, que les observations s'accordaient bien avec le calcul, lorsque 1 Jupiter était en quadrature ou 90° du soleil; mais que dans les -syaygies, le milieu de l’éclipse arrivait de plus de 8 mincies après ou avant le milien calculé, selon que Jupiter était en conjonction ou opposé nu soleil. La différence entre les conjonctions et les o|.positiuns de Jupiter monte donc à plus de 16 minutes; et comme elle dépend uniquement de la situation de Jupiter relativement au soleil, c’est-.Vdire de sa distance à la terre, il est nécessaire de cliercher une e.xplicalion de cette inégalité, qui,’ étant indépendante des orbites de Jupiter et des satellites, se fonde seulement sur la disf.vnce plus ou moins grande de Jupiter à ta terre. C’est ainsi que Roemer découvrit la vitesse de la lumière (§. >4-)- Jupiter est le plus cl le moins éloigné de la terre dans la conjonction et l'opposition ; la dilTérence des deux distances cet le diamètre de l'orbite de la terre. Si donc la lumière emploie un certain lems à parcourir ce diamcire, et qu'on imagine deux éclipses qui commencent et tinissent en meme lems, et dont l’une arrive dans i'opposition , l’autre dans la conjonction de Jupiter; le dernier rayon de lor
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inllîrf au motnenl de l’immersion du satellite , et le premier h son émersion, arrivera h la terre pliilût dans l'opposition ({ue dans la conjonction, du tems que la lumière emploie è parcourir le diamètre de l'oibite de la terre', d'où il suit que les éclipses de l'opposition et de la conjonction arriveront plutôt et plus tard de la moitié de ce tems, que d'après le calcul qui est fondé sur des observations très éloignées, et par conséquent sur la distance mojenne do Jupiter. Dans d'autres aspects la dirt'érence sera moindre; elle sera nulle daus les quadratures, où la distance de Jupiter il la terre est égale à la moj^enne. On pouvait d’autant moins douter de la vérité de cette li^'poüièsc qui satisrais.iit parfaitement aux observations, qu’elle était intimement liée avec l'aberration des étoiles. Suivant cette hypothèse la lumière emploie un peu plus de'i6 min. pour parcourir le diamètre de la terre, ce qui détermine sa vitesse. Dradley s’en servit pour expliquer l’aberration, et il détermina plus exactement la vitesse de la lumière par l’aberration (§. i5. i6.); car quoique ces deux plu'nomèncs donnent la même vitesse, et que par conséquent il mettent hors de doute la vérité de l’hypothèse, les observations délicates de l’aberration sont plus propres que celles des éclipses des. satellites, à déterminer' la vitesse de la lumière avec une parfaite précision, et à donner même une valeur plus exacte de l’équation de la lumière. Cependant M. Delambre, en comparant ses tables des satellites avec un grand nombre d’observations, a trouvé la même vitesse de La lumière, que celle qui résulte de faberration ad"r ce qui est une preuve de la grande précision de ces tables. ;
§, 3i6. On sait que là lumière emploie 8 m. 1 3, a s. i parcourir le rayon de l’orbe terrestre. Si^donc les conjonctions étaient calculées^ pour les distances moyennes dans les quadratures, l’équation de la lumière serait =:-|-8m. ij, as. dans les conjonctions, et — 8m. i3, as. dans les oppositiuns. Pour éviter la sublraction, on a construit les tables de manière qu’elles donnent im- > inédiàtemenl le tems des éclipses pour les oppositions de Jupiter, où l’équation , de la luniière est par conséquent supposée' nulle: de là jusqu’à la conjonction 1 elle va en croissant, son maximum étant ,~-|- i6 m. a6, 4^-i 6l de la ' conjonction jusqu’à l’opposition elle va en décroissant. Son aegument est >
490 ASTRpNOMIE RATIONNELLE
dioae U dîiraoce de Jupiter à roppotilion, ou «od angle de commutation C: l'argument dans les tables de M. Delambre est B=i8o‘-f-Ci ou distance de Jupiter à la conjonction, exprimée en dix-milliémes de Sdo*, ce qui fait a' 9'' ,6. 11 est aisé de voir, que les équations de la lumière ont la même valeur pour tous les satellites, parceque la didéremm de leurs distances est ici insensible.
Soit (Fig. 89.) S le soleil, t la te^re, i le lieu de Jupiter réduit è récliptique, S<i=:r, Si=R, /i=D: on pourra prendre» sans erreur sensible, D au lieu de la distance vraie, et l’on aura
D = y^R* + r* — » Rr cos C) = R ^ cos B +
d'où l'on tirera, en exprimant tes puissaocesdes cosinus par les cosinus des angles multiples, et en développant jusqu’à la troisième puissance de ^ , ce qui suffit,
r* N _/ r* \ r'eoiïB/ r* \ , r*coi5B
4ü — 4ir- TSi
Si l’un nomme a et 7 les excentricités de Jupiter et de lu terre. A, S, les anomalies comptées du piribéiie,. a, i, leurs distances moyennes an soleil» on aura, en négligeant les carrés des excentricités,.
R = U (r — a cos A)f r— r — 7 cos S (J. i38.J,
En substituant ees valeurs, il viendra
• D — O “4“ -4- — a cos A ftf — ■— —““1
•• •— T-i COS A COS B — — (1 — ) cos A cos aB
cofl S B fia»”
COI 4 V
Ha*
cos S CM 4B.
Or D» converti en tems de la lumière, est Téquation dont les éclipses à Ur distance D sont vues plus tard que si le mouvement de la lumière était instan> tané: donc, D et a étant donnés en parties du rayon de l’orbe terrestre que la lumière parcourt en 8 m> s3»a s.z=493"r*r ‘’b multiplier tous
les termes précédens,par 493"»ap ce qui donnera, en rejettent les termes sensibles, ]!éçuati«u <k la lumUrt^
LIVRE Vil, C H A P. IL / — a566", oa — i aa", 54 . co« A -f- «y', 75 -j- 49®^^ 9* -c*** ® 48 • CO* * B »8 . cof 3 B — o'',a7 . cos 4 B
— o", aa . cos A cos B — i", 1 1 .cos A cos aB 0", aa . cos A cos 3 B
— 0", 80 . cos S — 8", 17, cos â cos B 4- o", 80 . cos S cos a B
— o", 1 1 . cos S cos 3 B.
Les termM qui se trouyent dans la première ligne, sont renfienn&i dans l'é* qualion A des tables de M. Delambre. Ceux dans la seconde ligne forment l'équation B, autrelbis appelée la grande iguaHon de la lumière. Les autres tenues composent les équations A.B, et B. S. Pour rendre toutes ces équations additires, on a retranché de chaque époque une constante qui est pour le I satellite 44' >8", 5; pour le 11 i^39'o'',3j pour le 111 a^ 54' 38", 79; et pour le IV 7** a5' 55".
De cette manière on satisfait au mouvement elliptique de Jupiter et de la terre; mais les perturbations de Jupiter sont trop considérables, pour pouvoir être négligées dans le calcul des éclipses: elles sont converties en tems dans la table qui, sous le titre , .Perturbations", vient immédiatement après les mouvemens moyens. Les perturbations do rayon vecteur de Jupiter, S R, doivent nécessairement altérer la distance de Jupiter à la terre, et par conséquent influer sur l’équation de la lumière: elles ont été réunies à l'équation A qui a le même argument.
Le parfait accord qui se trouve entre la théorie des équations de la lumière et les observations, donne lieu è des réflexions importantes concer* uant le mouvement de la lumière. L’aberration annuelle prouve que la vitesse de la lumière est la même dans toute la circonférence de l’orbe ter* restre; la grande équation de la lumière B nous apprend, que cette vitesse est la même suivant tous les diamètres de cette orbite; et l'équation l fait voir, qu’elle est encore la même suivant tous les diamètres de l’orbite de Jupiter: d’où l’on peut conclure, qu’en général la vitesse de la lumière est sensiblement constante, et qu'il n*y a pas de différence sensible entre la lumière du soleil et celle des étoiles.
\ 317. La comparaison du calcul des éclipses, corrigé par les équa-
tions précédentes, avec les observations, a lait découvrir les inégalités réelles.
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On aperçut des difTéTelicee qui nécessitaient de nourelles corrections qu’oM se proposa de déterminer par les observations; mais ponr diriger ces obser> rations, il fallait avoir une idée de la cause des corrections, atin de connailre, si non leur grandeur, au moiiis leur argument et leur période. I»t première idée qui pouvait se présenter, était l'excentricité de» orbites des aatellites; mais elle est trop inconaidérable, pour pouvoir être regardée comme la seule cause des iné^lités , indiquées par les observations. La théorie de la lune avait lait voir, que ce satellite éprouve des perturbations fort codk sidérables; et U était aisé de voir que tes perturbations des satellitea de Ju^ piter devaient être encore plus considérables, puisqu’ils ibrment un système de quatre corps, qui agissent l'un sur l'autre a unei petite distance. Comme celle action dépend des positions relatives des satellites, sa période sera le tems au bout duquel tons les satellites reviennent à la même sstaalion par rapport au soleil, pareequ'on n'observa ordinairement que les éclipses: c'est donc la périole, dans laquelle chaque satellite a lait on nombre entier de lévolulious synudiques. Au moyen des valeurs piécédeates. (;$. dio.)>. on. ' trouvera, que la plus courte période qui remplit cette condition pour le» trois premiers salcllilcs, est de 4^7 jours, dans laquelle le 1 fait à très- peu près 347 révolutions synediques, le II lai, et la lit 61: le IV taisant iS révolutions en 4^0 jours i4 !>• id m. |a période est moms exacte par rapport au IV.. Mais comme son aotion est la muius considérable, à cause de sa distance et de la pe titesse de sa masse, et que la différence est moindre qu’un iouE et demi, on s>st tenu è la période de 4^7 jouss. On s>n servit pour tormer des équations empiriques, auxquelles on a enfin substitué des équa»tiens, fondées sur la théorie de la gravitation, que M. le Marquis de Lapla»^ ce a données dans sa mécanique céleste. Leurs argumen» sont composé» des situations de chaque satellite relativement aux autres, aux apsides du IIE et du JV, et au noeud de leurs orbites. On le» trouve dans les tables de M. Oelambre sous les dénominations, C, D, £, F, G, U, I, K, L.
$. J 18. Le» quatre orbites sont sans doute elliptiques; mais celles d.«s deux premiers satellites sont trop petites, pour qu’on ait pu apercevoir , kur excentricité. Le meuvement des sateliüee doit être le plus et le moins
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rapide d«ns le përijove et dans l’apcjove: les éclipses seront donc observées plutôt dans le premier cas, et plus tard dans le second 'cas ,' que d'après le calcul; cl ces observations serviront à délermine'r la position des apsides. Suivant Maraldi l’apside supérieure du IV satellite était dans lo» ag» aa' en 1700, avec un mouvTment annuel de +44' 1 5". La plu, grande équation du centre se trouve, comme celle du soleil, par le moyen de la plu, grande différence entre les mouvemens moyen et vrai: suivant M. Delambre, celle du IV, convertie en tems, est cest l’équation C de, tables.’ La plus
grande équation du III, convertie en tems, est =r4'a3', 7; elle forme l’is|uation D de* tables.
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CHAPITRE III
Eclipses des satellites.
J. 819. l_>o plus grand usage que Pastronomie pratique tire de la théorie des satellites, est l'observation de leurs éclipses, pour délertuiner la longitude géographique. La théorie doit donc avoir le but, de fournir le moyen de calculer les éclipses avec précision. Ce qui précède, suffit pour calculer la conjonction synodique, ou le milieu de l’éclipse. Mais pour en déduire l’instant de l’immersion et de l’émersion, il faut connaiti'e la durée, ce qui suppose les mêmes élémens que ceux qui sont employés pour calculer les éclipses de lune, dont les principaux sont le rayon de l’ombre de Jupiter dans la région du satellite, l’inclinaison de l’orbite du satellite sur celle de Jupiter, et le lieu de ses noeuds. Si Ss, Ji, (/'ig. 88.) sont les demi-diamètres du soleil et de Jupiter, SCs sera la moitié du cône d’ombre, et l’on connaît
, S s = s, J I =: I, et S J = O. .
Soit donc VM une partie de l’orbite du satellite, Vv:=:u le rayon de l’ombre, et JV ~c la distance connue du satellite è Jupiter: cela posé on aura
cv=-îi--c=ii±iü^, et tr s — I I — 1 I — I
Ji . C V (a -t-c) I — c ï
Comme les angles sont très -petits, il viendra
Rayon jovicentrique de l’ombre, VIo:= ^
Rayon héliocentrique de Pombre, VSv=v=: =:
^ SV O c)
T.'angle an sommet C est — — “ — ‘ 1 nommant r le rayon de l’orbite
vJ O
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4e la terre, on anra ($. i53.) £=i6'i".r, i=: i' 33", 4>'r, C=:^-i4'>7"i& Or a 4Unt = 5, a . r, it vient
$. 3ao. En nommant
* rinclinaison de l’orbile du aalellile sur celle de Jopiter, a la distance jovicentritjoe du satellite an Q,. on l'argmaent de iatitode,
P la latitude jovicentriqne do satellite an dessua de orbite de Jupiter^ on aura
sin P =: sin a sin v,
ce qui donnera aussi la latitude héliocentrique A En efliîlr les sinus des angles visuels étant en raison inverse des distances, on aura sin b —
La différence entre Su et SJ = a est insensible: on aur* donc sin 6 = — sin P - sin a sin «,
et la plus grande latitude ou inclinaison béliocentrique a sera^ donnée par l'équation
Sin a — sin v.
Dans les éclipses la TongifuJe béliocentrique de Jupiter est la même qne 1* longitude )ovicentrique du satellite r a sera donc la distance béliocentrique de Jupiter au noeud de son satellite. .
Soit (/'ÿ. 89.) AVRB la demv'Section de l’ombre dans la région do ràtellite, C son centrer N AB lé plais de l’orbite de Jupiter, NVR l’orbite du satellite: la ligne droite qui joint les centres du soleil, et de Jupiter,,
sera en C perpendiculaire au plan AVRB, N sera le noeud du satellite, et
CA = CV=u. Ayant donc mené les perpendiculaires' CM h RR, et Cm liNB, Cm sera le sinus de la latitude jovicentrique du satellite en conjonction,, le rayon de l’orbite du satellite étant pris pour nnitéj d’où U viendra Cm = c sin P = a sin bzz.e sin a sin k Le mouvement de Jupiter durant une éclipse étant insentible, os anrs- CNM=zMCmr=y, donc CM:^ Cmcos *:=C/ii, pareeque « est environ 3”. En iaisant Fangie MCV=:$, on aura ($', 3r8.)
cos $ ==
C stn a sin v
a « sta a siB V
et MV = « r=ttsia((;
MV dUnt conT€Tti en tenu tjnodiqoe du sateliste/ doBnera b demi -durée
496 A S T R O NO MTË RATIONNELLE de l'éclipse. Ce soal les équations fondamentales de toute U théorie des éclipses; elles serviront à déleiminer l'une ou l’autre des quantités qu'elles renferment. ,
§. 3a I. Si le lieu du noeud et l'inclinaison de l'orbite sont connus, les formules précédentes donneront la durée de l'éclipse, et par conséquent l'instant de l’immersion et de l'émersion , le milieu de l'éclipse étant donné par les tables. 'Les quantités a, c, i, s, a, v, donnent
cos = '
e sin ft sin v
e ~ U sin q>,
et la révolution synodique T donnera le tems que le satellite emploie k parcourir la corde a e, et’ par conséquent la durée de l'éclipse, t. En e(T?l, le satellite parcourt le rayon de l'ombre u, ou l'angle jovicentrique u (§. 3i8.)
dans le tems
T, qui est à T comme u est à la corde a e; on a done
U T lin
ido'' f
el w étant z: — .
... ^ r» »in $ .J, ^
TT C
En retranchant r du lems de la vraie conjonclion synodique, et en l’y ajoutanl, on aura l’inslant de l'immersion et de l'émersion, qui serait d'accord avec lea obserrations , ai le satellite diaparaiasait et reparaissait au moment où son centre est sur la circonférence de l’ombre. Mais la pénombre et le diamètre du salellite le font disparaître peu è peu: d'où il résulte nécessairement, que la durée dépendra de la bonté de l’oeil el du téléscope. 11 faudra donc recourir aux olkservations, pour déterminer la durée et principalement le tems T nue le satellite met à parcourir le rayon u de l’ombre, dans les éclipses qui arrivent dans le noeud meme, pareeque ce tems est la base du calcul de toute autre éclipse. Si l’on a un grand nombre d'éclipses, observées en didérens points de l’orbite de Jupiter, on choisira celles qui ont duré le plus longlems, el l'on peut supposer qu'elles sont arrivées dans le noeud, pareeque suivant la nature des maiima, les cordes changent insensibleraenl près du centre ou du noeud. SI donc lu plus longue demi -durée, trouvée ainsi par expérience, ou le tems que le satellite emploie à parcon» rir u, est appellé on aura
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4gf
M. = — T, et w = — 36o“, d’où il viendra •
a iiir e , T «in min v . ae . .
n = c w =: — — - , cos (£ = , et t r= — n =: a n sin (p.
•T* , airn V
§. 3aa. La dëlerminalion de la durée par oljscrvaliun suppose qu'on a observé l'imuiersion et l'émersion; ce qui arrive aouveiil dans les éclipses ' du 111 et du IV satellite', rarement dans celles du II, et jamais dans celles du I, à cause de sa petite distance à la planète qui cachera l’iiriincrsion oa l'émersion, quelle que soit la situation de la t^rre. Mais il est aisé de vois: que, si peu avant l’opposition de Jupiter les immersions seules ont été visibles, on verra les émersions après l’opposition, la terre ayant passé de l'autre côté. Si donc le tems -écoulé entre les observations des immersions et dos émersions avant et après l’opposition n’est que d’un ou de deux mois, de sorte que Jupiter n'a décrit dans l’intervalle qu’un arc de 4^, on pent sup~* poser que les immersioas el les émersions sont arrivées à la même distance du noeud; ce qui est exact, si l’opposition est arrivée dans le noeud du satellite. Soit {,Fig. 65.) sS(T le soleil, rTr Jupiter, pVij l’orbite de la terre, OW celle du 1 satellite dont l'immersion arrive en c/, l’émersion- en /.- PQ sera l’arc que la terre décrit, pendant que les éclipses sont invisibles; mais plus loin de l’opposition, de P vers p on ne verra que les immersions </, l étant caclié par Jupiter, et après l’opposition de Q en q Ic-s émersions seront visibles. Le demi-arc P f répond è l’angle liéliocenlrique PSF =: SPff — SCv, SPo- étant le' demi - diamètre apparent du soleil =16' i", et SCff “Cz:: a' 47" (§. 3iB.); d’où il suit PSFzii3'i4' , angle que la terre parcourt en 5*aa'i5'', Quand on a donc observé en P une immersion 5*2i' avant l’opposition, au bout de 10* 4^^ la terre sera .déjà en Q, où les émersions sont visibles. Or la révolution synodique du I satellite étant de deu.x jours à peu près, on pourra observer l'immersion le jour de l'opposition, et peu après l’opposilion on verra l'émersion qui appartient à l’éclipse consécutive, de manière que la distance de Jupiter au noeud ii’a cliangé que de g'. On peut donc regarder l’émersion comnje la fin de la même éclipse dont OD a observé le commencement, et le tems écoulé entre les deux observations, t', est égal à une révolution synodique T plus la durée de l’éciipte r, la-
4g8 ASTRONOMIE RATIONNELLE quelle *era par coas^quent , t rr t' — T. Si le lems r' renferme n révolutions, on ai T4 tztt' — nT. I41 plus grande valeur de r, trouvée par ce procédé, donneia la demi-durée n des éclipses qui arrivent dans le noeud.
$. Ja3. Les éclipses des satellites de Jupiter ne sont r pas seulement utiles relativement à la .détermination de la théorie de ces astres et des Ion- , giludes géographiques des lieux de la terre; niais elles peuvent encore servir' il vérifier la théorie de Jupiter. Soit {fif. 90.) le soleil en S, Jupiter on I, la terre en T, le satellite, en L au milieu de l'éclipse qui anive dans le noeud, ensorte que SIL est une ligne droite. Le milieu entre 1rs deux digressions du satellite de Jupiter, qu'on^ a observées au moment de l'immersion et de l'émersion, donne la digression lTLr=S dans la con}onctiun L.
Si donc le satellite est observé après dans sa plus grande digression 1TD=S( on a I D T ~ go^, donc
ID = ITsin r = IL; sin ILT = sin
. IL lin £
Connaissant donc'STI = 'V et ST = r, on aura dans le triangle ITS, SIT=:ILT-fî, et IST=i8o* — 81T— 7,
«e qui donne le rayon vecteur de Jupiter SI, et sa longitude kéliocentrique =: i8o*-f O — 1ST=0 + >+î + ILT.
CHAPITRE IV
Les autres élémens des satellites.
^ §. 374. La méthode ordinaire qui consiste à déterminer t'inclinaisoa
• par la plus grande latitude, n’est guëres applicable ici, parcequ’il est diS-, cile de convertir la latitude géocentrique du satellite en jovicentrique; les éclipses présentent un moyen plus simple. Les éclipses dont la durée est la plus longue =3^, donnent à* peu près le noeud du satellite ($. 3io.); le xésultat sera plus exact, si l’on a observé deux éclipses de même durée avant et après le noeud, le milieu entre les deux longitudes héliocentriques de Jupiter donnant celle du noeud. On connaît donc la distance du satellite au noeud; a, dans toute autre éclipse dont on aura observé la durée d’où l’on tirera 3a i).
' f . • sirncoi®
sin = — , et sin * =
• ^ T »in CL
Les éclipses les plus favorables ë cet effet sont celles des limites, où r et ont leurs plus petites valeurs, a étant rgo*, ce qui donne sinvz^^^"^^-"-—^» Dès que l'inclinaison a été déterminée par les éclipses qui arrivent près des limites, le noeud se trouvera plus exactement au moyen des éclipses près du noeud, où sin $ est à peu près 1 : on trouvera l’angle a qui donne le noeud, par l’équation
. a ir Kcoi ®
sin a —
T lin V
Suivant les observations de Maraldi, les inclinaisons du I et du IV satellites sont constantes, la première de 3® 18' 38", la seconde de a® 36'; l’inclinaison du II est variable de a® 46' è 3® 46', dans une période de 3o ans; celle du III varie de 3® a' à 3® a5' 5 j'' 'dans la période de r3a ans.
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Suivant les obsei valions de Wargcniin, les noeuds ascendans des quatre satellites ont 'été en ij6o reuTerrnds entre io‘ et lo* ib” ig'. Lea
noeuds du II, du III, et du IV, paraissent avoir uu mouvement annuel de a' d', -f- d' , et -|-4^ i5". Il résulte de tout cela, que les plans des quatre orbites coïncident à peu près avec l'équateur de Jupiter (J. i66.).
Quelque petite que suit l'inclinaison des urbites, elle ne laisse pas ■ d’altérer sensiblement la durée des éclipses. La plus grande durée dans les noeuds ne dépend' pas de l’inclinaison, mais seulement de la distance et du mouvement des satellites, c'est à dire de la section de l'ombre et de la vitesse avec laquelle les satellites la traversent. La plus grande deini-durèe des^ éclipses est
pour le I, pour le II, pour le III, pour le IV,
t h. 7 m. 5a s. I h. 36 m. 3 s. 1 b. 4^ m. 5o s. 3 h. aa m. aS s.
Dans les autres positions la durée dépend 'de l’inclinaison et de la distance au noeud. Aux limites la durée est un minimum, variable pour le 11 et le 111 à cause des variations de l'inclinaison, et nulle pour le IV qui n’est pas éclipsé à une distance considérable des limites. Les demi-durées aux limites sont
pour le I, pour le II, ' pour le III,
I h. 3 m. 43 s. t h. 3 m. ai s. à 1 h. 16 ra. 5 s. 4' m. 5^ s. è 1 h. a m. ai s.
Pour trouver la distance au noeud , a, à laquelle le IV n'est plus éclipsé,
•n n’a qui faire t = o, ce qui donne sin(l)=ro, et siu a — En lài-
’ ^ ^ T «in Y
sant T:ri6j. 18 h. 5 m. 7 s. fx = 3 h. aa'aS", ï“3®36', un trouvera O rz 55* II. Pour les trois prciiiiers satellites on trouvera sin a ^ 1 , *d’uù il suit qu’ils sont éclipsés dans chaque révolution.
§. 3a5. Il nous reste à déterminer les époqpts. Toutes' les inégalités * ' étant mainleiianr connues , chaque observation exacte peut servir i cet eOet.
Si l'on applique au lieu vrai, trouvé par l'observation, toutes les équations précédentes avec le signe opposé, on aura pour le même instant la longitude moyenne ou l'époque. Comme les éclipses sont l’ob)el principal de cette théorie, l'époque sera l'instunL d'une conjonction moyenne. Ces époques sont ren- . fermées dans la première table de cliaque satellite, depuis 1705 jusqu'4 i84<>*
En comparant lot époques et les moyens mouvemens des (rois premiers satellites, M. Laplace a découvert une lui si simple, qu’elle est peut-être unique dans l’astronomie. En nommant I, II, III, les longitudes moyennes de ces satellites, A, B, C, leurs moyens mouvemens ‘périodiques ou synodiques dans un tems donné, on trouvera constamment ,
A -f 2 C = J B, et I -I- a . m = 3 . II -P- i8o».
Ces équations sont si exactes, que les petites dilTérences qui pourront se li'on* ver, doivent être attribuées aux erreurs'd'observatipn, ou aux oscillations que les valeurs actuelles font des deux côtés de ces valeurs moyennes. Il faut dono oroire'que cette parfaite égalité a une canse physique qui la conservera, malgré les petites oscillations qui peuvent y avoir heu. D'après celte belle découverte, les trois premiers satellites do Jupiter forment un système isolé qui servira à fexpliquer les circonstances principales de leurs mouvemens. Il eu •oit d’abord que les trois satellites ne pourront jamais être éclipsés à la fois, parcequ’alors il serait 1 “ II III, ou I -j- ’ • HI — 3 . II, ce qui est impossible en vertu de 1a seconde équation. Il en suit encore que les inégalité* réelles de ces. trois salellites auront h peu près les mêmes lois et les raèmès' périodes, ainsi qu’un l'a vu Jij.). Du reste oh voit que, si la seconde équation a eu lieu une fois, la premièro est le garant, qu’elle aura toujours lieu.
$. 3'j6. Puisque les diamètres appareils des satellites sont trop petits, pour être mesurés avec des micromètres, il a fallu chercher d’autres moyens pour déterminer leur grosseur. Si l’on pouvait observer exactement les deux inslans, quand le satellite commence peidre sa lumière, et quand il disparaît tout -à-fait, on connaîtrait le tems que son diamètrei met à entrer dânr l’ombre, ou son centre à décrire une corde de son orbite; égale à son diamètre, d'où l'on conclurait la grandeur jovicentrique de ce diamètre. Mais il Ht aisé de voir, que ces observations .donneront le diamètre trop petit: le» conjonctions géocenlriques du satellite avec Jupiter oITrent un môyen plus sûr. Ayant observé, dans les passages du satellite, les inslans du contact intérieur et extérieur, tant dans l'immersion que dans l'émersion, on aura le tems que le satellite emploie a décrire, par son mouvement géocentrique, une corde égale à son 'diamètre. Pour' en déiUiire la corde, il faudrait calculer, par
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le moyen de« niouvemeiu de Jupiter, de son salellite, et de la terre, la Icsse relative du satellitp par rapport à Jupiter. Mais on parviendra plus faci> iement au but, en observant encore l'intervalle entre l'immersion et l’ëmersion, ou le tems que le satellite a employé a parcourir une corde du disque do Jupiter ce qui étant comparé au tems écoulé entre les contacts extérieur et intéiicur, donnera le rapport de cette corde au diamètre du satellite. Le plus souvent les satellites passent b peu près par le centre de Jupiter, ensorte qu’oii a immédiatement le rapport des diamètres de Jupiter, et du satellite. En d’autres cas, il faudrait connaître la distance de la corde au centre de Jupiter, ce qui n'est pas facile. Ordinairement le satellite va le long d'une des bandes, parallèles à l’équateur de Jupiter, dont la distance au centre se trouvera plus facilement. Le moyen le plus simple et le plus sdr parait le suivant: on choisira d'un grand nombre dépareilles observations, celles qui donnent le plus grand rapport de la durée du passage à celle de l'immersion ou de l’émersion, et l'on prendra cela pour un passage par le centre. On conçoit qu’en général on ne peut pas s'attendre b une grande précision, et l’on ne sera pu étonné du 'peu d'accord qui se trouve entre les diamètres mesurés par Cassini et autres utronomes. Suivant Schéotcr les .diamètres par rapporté Jupiter sont,
cehir du I , du II , du III = -7 , du IV = ;
ainsi le II serait le plus petit, le III le plus grand, le IV un peu plus grand que le L Le diamètre apparent de Jupiter b sa moyenne distance étant S-j", l’angle sous lequel nous voyons les satellites, serait environ i''; et le vrai diamètre de Jupiter étant onze fois plus grand que celui de la terre, les diamètres des satellites par rapport b la terre seraient, I=^i 11=^, III IV = *, et leurs volumes par rapport b la lune, 1=1,7; II = i ; 111=5,3; IV = 1,8. En combinant ces valeurs, avec les distances des satellites b leur planète principale ($. 3ii.), on trouvera que leurs diamètres, vus de Jupiter, sont, 1 = 33' 16", 11= 17' i3'', III = 18' 59", IV = 7' 3a"; le I paraissant égal b la lune, le II et le III un peu plus grand que la moitié, et le IV presque un quart de la lune. Ces quatre lunes présentent aux habitans de Jupiter des spectacles d’une variété prodigieuse, b cause Oe la rotation' rapide de Jupiter,
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de la courte durée de* périodes des satellites, et des éclipses qui arrivent prèsque tous les jours.
32-j. Le satellite, en passant entre Jupiter et le soleil, projette sur
Jupiter une ombre qui se voit distinctement avec de bonnes Inneltes, et qui
doit nécessairement être plus petite que le satellite. Si Jupiter est en même tems près de son opposition, le satellite cachera à la terre son ombre. On sait que la lumière des satellites est très-variable, d'où il faut conclure, 'qu'ils tournent sur un axe, et que leur surface est couverte de taohes, dirigées tantôt vers la terre, tantôt de l’autre côté. Une autre expérience ne laisse aucun doute sur cette rotation. Lorsqu'un satellite passe sur le disque de Jupiter, sa lumière se confond avec celle de la planète, et il est dilhcile de le distinguer par son éclat un peu plus fort. Cependant le IV satellite, dans chaque passage sur Jupiter, paraît comme une tache noire dont pn ne voit rien dans d'autres situations
de ce satellite ('). Il s'en suit que le IV satellite tourne constamment le
même côté vers Jupiter, et que par conséquent, è l'instar de la lune, il.toume sur son axe dans le même tems où il lail^ne révolution autour de Jupiter:
. Le V satellite de Saturne otTre un phénomène tout semblable. Il est toujours visible, quand il se trouve à l’occident de Saturne; mais du côté oriental il disparaît entièrement, comme s'il était éclipsé ou rouvert par un nuage, ou du moins sa lumière devient extrêmement faible ;. Il serait difficile d’expliquer ce phénomène autrement, qu’en supposant que la moitié de sa surface est de nature à réfléchir très-peu de lumière, et que ce côté est constamment dirigé vers la terre et le soleil, pendant qu’il décrit la .partie orientale de son orbite, et qu’il tourne vers le soleil le côté opposé qui est plus lumineux, dans la partie occidentale de l’orbite: d’où il suit le même résultat, que ce satellite a une rotation parfaitement égale à sa révolution; résultat qui a été entièrement confirmé par les observations de M. Herschel. Schroter a découvert des taches sur tous les satellites de Jupiter, et des variations périodiques de la lumière des cinq anciens satellites de Saturne; et après avoir suivi qpt nhjet avec lê plus grand soin, il a trouvé le résultat remarquable, que
(i; Aw/on. iViw. Malh. £<». III. frof. XFII.
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ces neuf salellitcs, ainsi que la lune, tournent sur un axe précisément dans le tems d’une révolution autour de leur planète (' ). Parmi les iB satellite* que nous connaissons, il y a donc dix qui suivent cette loi: quant aux huit au{res, leur rotation nous est inconnue. Il ne parait donc admettre aueun doute, que c’est une loi de la nature, commune à tous les sateflites du sys> tème solaire.'
(l) Voj, gtogr. Hphimtr. un Zach, 1. Boni, 1. Si' pag. t3l.
CHAPITRE • V
. Les Satellites d e S aturn c et d’U r anus.
$. 328. Les période* et Im moyeni inouvnuFn»dM autres satellites sont déterminés de la même manière que ceux des satellites de Jupiter, avec celte différence, qu'on ne peut pas se servir des éclipses qui, è cause de leur grande distance, sont invisibles. A)ant observé deux fois de suite la plus grande digression du satellite à l'orient ou à l'occident de Saturne, on connaît sa période assés ,' pour pouvoir la déterminer plus exactement par la comparaison d’observations fort éloignées l’une de l'autre. Celle mélliode ne donne que les mouvemens moyens; leurs inégalités et les mouvemens vrais dans chaque partie
_ de l’orbite sont encore inconnus. En mesurant avec le micromètre les dis- ' Tr
tan^s à la planète dans les plus grandes digressions, on a les rayons des orbites en parties d'un degré, ou de Saturne, ou de son anneau, Jusqu’è présent on connaît les élémeus suivans.
Révolution péiio- (lique
Révolution synodique
Mouvement
diurne
Mouiement
l'.craiie
o/.aa*.37'.3a",9-
Pgi
8,754 ao, ao5 5g, i54
Le I salcllite parait à M. llersthel beaucoup plus petit que le 11, et lea deux orbites sont à peu près dans le plan de l'anneau ('). '
Les nombres de la a. et 5. colonne de la dernière table, savoir 43", 5 etc. i,g3 etc. ont été calculés sur la troisième loi de Kepler. On a pria ’ pour base la distance du VI satellite, qui a été trouvée par observation =8, d'où l’on a 'conclu, par le roojen des périodes dans la t. colonne de la première table, les distances i.gl eic. qui ont été converties en secondés, en supposant le diamètre de l'anneau = ^5". L'accord qui se trouve entre ^ ' les nombres de la 4- et de la 5. colonne , sont une nouvelle preuve de la généralité des lois de Kepler.
§. 3ag. Pour déterminer l'inclr/iaison des orbites, on peut se servir de la méthode suivante, au lieu des éclipses. Lorsque le plan d'une orbite passe par l’oeil , la terre étant dans la commune section de celle orbite et de l'écliptique, le satellilé paraîtra décrire une ligne droite. A mesure que Ia terre s'éloigne du plan de l'orbite, elle prendra la forme d’une ellipse qui s'élargit da plus en plut pendant trois mois: alors, la terre étant è 90” du < noeud de l'oibite sur l'écliptique, l’ellipse sera la plus ouverte, et le petit axe sera au grand, comme le sinus de l’inclinaison v de l’orbite sur l'éclipli* que est à l'unité. Ayant donc mesuré, à celle époque, la plus grande et
, ( i) ^crouM nJ iKê iiuorcrjr of a sixA and imtath taitUtIa o/* At plaiu^ Satura, duu l«< Philat,.
Traaifcl, ni. JUÜX. a». I,. . ’ -
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la pins petite distances du satellite à Satinne, a et t>, on aura sin v ~ •
a tl
Puisque l’orbite de Saturne est inclinée sur l'écliptique sous l'angle de deux degrés et demi, l'inclinaisou de l’orbite du satellite relativement à l’orbite de Saturne ne peut pas difFérer sensiblement de *. Les observations duit* Dent pour le 111, IV,- V, et VI, à très-peu près é ! a, d'où il suit
vrzdo’; l’inclinaison du VII est suivant Castini := iS‘. Un moyen plus simple est de comparer les satellites avec l’anneau de Saturne. On a trouvé que les six premiers satellites circulent dans le plan de l'anneau; qne leurs orbites sont des lignes droites en même tems que l’anneau ; qu’elles deviennent ensuite des ellipses qui s'ouvrent et se,rétrécissent exactement comme • l’anneau: d'où il suit, non-seulement que leurs inclinaisons sont égales è celle de l'anneau, mais que leurs noeuds coïncident aussi avec les noeuds de l'anneau. Cette coïncidence est remarquable: elle doit nécessairement avoir une cause physique , et peut jetter de la lumière sur le phénomène dont il a été parlé précédemment, que les satellites, ainsi que l’anneau, tournent constamment le même côté vers Saturne. Suivant Lalande l'inclinaison du VU satellite est sur l'orbite do Saturne =aa*4'-*'i *ur l'écliptique r=a4’4ù^ et sur le plan de l’anneau ::=ia*i4'<
ddo. On vient de voir que les noeuds des six premiers satellites «oîncUlenI avec ceux de l’anneau dans 5* lo® i6i.). La position de l'orbite du. VII peut être déterminée de la manière suivante. Puisque chaque ligne droite coupe une ellipse en deux points, et une autre droite en un seul point, et qne le grand axe de l’anneau passe constamment par le centre de Saturne et.de l’orbite du satellite, il est évident que le satellite, dans chaque révulution, traversera deux fois la prolongation du grand axe de l’anneau, quand son orbiie paraîtra eltiptique. Ces deux points d’intersection, étant situés des côtés opposés de Saturne, approrheront du centre de Saturne, ù mesure que l’ellipse de l'orbite se rétrécit; et ils finiront par coïncider au centre, lorsque l'orbite deviendra une ligne droite. Comme il est souvent impossible, d’observer les points d'intersection, il suffira de mesurer, quelques jours avant et après le passage par l’axe de l’anneau, la distance du satellite à laxe et au centre de Saturne, pour déterminer, au mujren d’une inlerpo-
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lalion, l'instant du passage et la distance -du point d’inteneclion au centre de Saturne. Ayant répété ees observations pendant plusieurs révolutions, on trouvera enfin l’instant où la distance des points d’intersection était nulle, et que par conséquent La terre était dans le plan de l'orbite. En ajoutant sdo** à la longitude géocentrique de Saturne, qu’on.pourra aisément calculer pour cette époque, on aura la longitude saturnocentiique de la terre. Soient {t'ig. gi.) SK, AB, EL, les plans des orbites de Saturne, du satellite, et de la terre: la terre a été au tems de l'observation en T, et N est le noeud ascendant de l'orbite do satellite sur celle de Saturne. Connaissant la longitude laturnocenirique des points T et C, le dernier étant le noeud ascendant de l’orbite de Saturne sur l'écliptique, et par conséquent l’arc CT, l’angle DCT=: a“ 3o', DNT=iaï®4'* (S- o** calculera CN. Ayant étev4 In •
perpendiculaire T ü sur l’orbite di- Saturne, on aura
tang C ü lang CT cos O CT, et sin DT = sin CTsin DCT, d’où l'on tirera
swDN = et CN = GD-|-DNj-
tang l) N r ' .
en ajoutant CN à la longitude du noeud de Saturne C, on aura la longitudesalurnocentrique du noeud N. Suivant Lalande, en 17^3 la longitude du noeud ascendant du VU satellite sur l’orbite de Saturne était = 4’a8®3o'^ sur l’écliptique l’anneau avec au
niouvement annuel de — 4 t7‘"-
§. 33 1. Les révolutions synodiquet des mtelKles d’Uranua «ont suivant iVI. Herscbel.
1=: y ai* 35',- II 16* 56 5", a, HI = lo-^ a3*4'j IV = i3^' II*» 59"j V = 3b-^ i''49V VI = 107'' 16" 40',
Le demi-diamètre apparent de l’orbite du IV dans la moyenne distance d’üranus an soleil est suivant le même observateur = 44">’>^i colera, avec les périodes précédentes, suivant la truiaiëme loi de Kepler, le» demi-diamètres apparens des autres orbites,
l=a5",5; II=33>9j 111 = 3»' ,57; IV =44",33,- V=88",46; Vl = i7a",9»w ' Conséquemment les rayons de leurs orbitea sont en demi-diamèires d’Cianue^
11= 16, 5 j 111=19,35) lV=aaj V=44i>^» Vi=»6,5»
LIVRE VII, C H A P. V
L’orbite du IV satellite est sensiblement allongée, ensorte que sa plus grande distance & Uranns ne va par fuis qu’à 14' ü^u de 44"'
L’inclinaison du IV est de 89° lo' ou 90° 3o', le noeud ascendant à S*ai* ou 8’ 9'*, suivant qu’on supposera le satellite direct ,ou rétrograde. L'orbite du U parait avoir la même position. Ces deux satellites sont se> Ion toute apparence aussi ou plus grands que ceux de Jupiter, et ils ont été éclipsés en 1790 nu 1818 (').
(l) FhiUt» IVvn/tfc/. ^W. po§> suiê.
CHAPITRE. K
Propriétés, générales des Comètes.
$. 33a. lOe qui a été )iisqu'iri le sujet de cet ouvrage, comprend un plus grand nombre de corps célestes, que ceux qui composaient naguère tout le système solaire connu. Pendant longtems on ne connut que le soleil, la lune, et' cinq planètes j et les plus grands edorts de l'esprit liuinain, des observations innombrables, des calculs et des découvertes étaient nécessaires, pour acquérir dans l’espace de deux mille ans, une connaissance assès juste et exacte du vrai mouvement de ce petit nombre de corps célestes. Et quel est le fruit de ce travail d’une suite de siècles, dont le commencement se perd dans la nuit des tems, d’un travail auquel les sages de tous les âges et de tous les climats se sont empressés de participer? Lne partie à peine sensible de notre système solaire qui n'est qu'un élément infiniment petit de l’univers.' Si cette réflexion est d’un côté humiliante pour l’esprit humain, elle nous donne en même tems la garantie, que la plus siiblime des sciences ne sera jamais épuisée. Quiconque a étudié l'histoire de l'astronomir, reconnaîtra que ceux qui nous ont précédés, ont beaucoup lait, cousiuéiant les
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dilEcullds contre Ies(]uelles ils avaient à lutter, mais peu de chose par rapport à ce qui reste encore à faire. Ce que nous savons de riiiimensité et de la mécanique du ciel, sufEl pour nous donner des idées dignes de l'auteur de la nature, et pour nous inspirer ddï sentimens d'une profonde admiration et adoration. Mais l'astronome ne doit ni s'imaginer de connaître maintenant l’ourrage du trës-sage, ni craindre que le tems de la récolte ne soit passé; les fruits ne manqueront jamais, pourvu que les moissonneurs ne manquent pas. Cest dans la nature des choses, 'que chaque découverte en astronomie, loin de diminuer le nombre des découvertes futures, en ouvre un nouveau champ; et l'histoire de l’astronomie noua apprend, que chaque découverte donna lieu h plusieurs autres. On peut comparer cette immense science à un vaste pays, dont le centre a été cultivé avec grand soin, et dont la surface qui s'étend h rinhni, renferme un grand nombre de champs fertiles, mais inconnus, qui ne sont accessibles qu'aux plus grands elforts de l'industrie. Chaque pièce que l’activité de l’homme est parvenue à défricher, ouvre une vue plus ample sur l'étendue entière; et h mesure que la partie cultivée s’agrandit, les découvertes dans tous les sens deviennent plus làciles.
'L’état actuel de nos connaissances suffit pour nous faire voir, combien c’est peu de chose, que nous connaissons de l’univers, et même du système solaire. En réfléchissant sur la distribution des planètes, et en comparant l’espace qu’elles occupent, avec la distance des étoiles fixes, on est étonné de voir qu’elles ne remplissent qu'une petite portion du système solaire, dont la plus grande partie paraît être d^erte. On ne peut pas se persuader, que la nature n’ait point employé l’espace immense qui n’est pas occupé par les planètes, et qui suffirait pour des millions de corps célestes auxquels le soleil pourrait communiquer de la lumière, de la chaleur, et du mouvement. On est encore plus frappé de celle idée, en faisant attention aux circonstances particulières. Les orbites pidnélaires sont renfeiinées dans la zone étroite 'du zodiaque, et 'toutes les planètes se mefvent dans le même sens; et l'on ne conçoit pas que celte zone seule soit propre aux mouvemens de corps célestes. La force œplrale du soleil doit nécessairement se répandre suivant toutes les directions, dans un espace sphérique: il est donc à présumer qu’elle
5ii ASTRONOMIE RATION NE L L E rencontrera partout des objets qu'elte peut animer. Il n’est pas moins difficile de concevoir, par quelle raison tous les corps célestes suivraient la même direction, toute direction étant -également possible.
Il faut convenir que ces raisonnemrns doivent nous persuader, qu’outre les planètes il y a peut-être des millions de corps célestes qui remplissent le vide du systèine solaire, relativement à l’espace, et k la disposition et direction des orbites.
$. 333. Quand, après avoir fait ces réflexions, ont voit de lems à autre des corps inconnus paraitre dans te ciet, des corps qui, à l’instar des planètes, avancent suivant toutes les directions d’une étoile è l’autre; quand on trouve par le calcul de leur mouvement, que leur distance au soleil est égale è celle des planètes, que leur mouvement se courbe autour du soleil, qu’il devient plus rapide, à mesure qu’ils approchent du soleil, et qu’il auit en général les mêmes lois que le mouvement des planètes; on ne peut pas douter que res coips n’apparlirnneni au système planétaire, du moins à l’époque oüi ils se font voir. Dans les trms Içs plus anciens on trouve des rélations de ces astres qui, à cause de l'almosphèrc, semblable à une chevelure, et de la queue lumineuse qui environnent ordinairement le corps même,’ furent appelés Comètes} et l’on sait que les Chaldéens avaient des idées très-justes de ces. astres, en les prenant pour des plavcles qui ne sont visibles qu’è une petite dislauce de la terre. Les philosophes grecs, principalement les Pylhagoréens, avaient les mêmes idées, et fon est étonné de la justesse et de la précision, avec laquelle Sëneque en parl^dans le Uv. FU. de ses Quaest. Aat. M.11S à CCS exteplioiis près, la plupart des philosophes.de ce tems et des trms suivans en avaient des idées liés- iinparlâiles. On prit les comètes pour des météores, ou pour des exliaiaisons (lu soleil et des planètes, ou bien pour des ouvrages instantanés de' la Toute-puissance, produits pour prévenir le genre humain de la vengeance qui le menaçait. Au commencement du dix-septième siècle les plus grands astronomes pensèrent, que les comètes étaient des météores passagers, produits de lems à autre entre la terre et la lune. Tydio fut le premier qui détruisit cette opinion, et fonda de nouvean des idées plus justes sur ces corps. Il montra que leur parallaxe diurne était
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bpanrpiip moins grande que celle de la lune, mais que leur parallaxe annuelle ëlail très-sensible, et que par conséquent leur distance devait être à peu près égale à celle des planètes. Lorsqu'on eut commencé à calculer leurs orbites, et qu’on eut vu la même comète revenir en décrivant toujours la même orbite, on ne pouvait plus douter que les comètes, ainsi que les planètes, ne fussent des corps célestes destinés à une longue existence.
§. 334. Les comètes se distinguent au premier coup d’oeil d’avec les étoiles variables qui paraissent de lems à autre, par leur mouvement propre, sur lequel les astronomes ont eu autant d’opinions ditTérentes que sur la nature des comètes. Kepler supposa leurs orbites rectilignes, Cassini pensa que c’étaient des cercles fort excentriques. Tycho. après avoir eu la même opinion, trouva que l’hypothèse du cercle ne satislhisait pas aux observations do la comète de 1877. Hévélius fut le premier qui trouva par une construction, que l’orbite devait être parabollgue , et Ddrfel fonda le premier le calcul des comètes, pour le simplifier, sur l’hypothèse parabolique, ce qui lui a donné la réputation d’être l’inventeur de celle hypothèse. Depuis que les lois de Kepler avaient été généralement adoptées dans fastronomie, et qu’on eut aperçu que les orbites des comètes éuient des courbes, concaves vers le soleil; mais principalement, quand on eut vu des comètes qui revonaient au soleil dans la même orbite; il fallut regarder comme certain, que les comètes décrivaient, conformément aux lois de Kepler, des EUipses dont le toyer est le -centre du soleil. Les plus grands géomètres se mirent donc à calculer le mouvement des comètes suivant celle hypothèse, et Newton s’en servit pour calculer l’orbite de la comète remarquable de iCdo. Depuis ce tems plus de cent- orbites ont été calculées suiv.mt l’hypoihèse parabolique, et leurs élémens ont été déterminés de manière à satisfaire à toutes les observations. Ainsi Ihypolhèse de l’ellipse, ou celle de la parabole qui revient au même, est entièrement prouvée par les loix de la nature et par l’expérience.
S- 335. Sous ce rapport les comètes res,scmbloul donc parfailement aux planètes, et leur mouvement est soumis aux na-mes lois; mai, elles se distinguent d’une manière frappante, par les phénomène, qu’elles 'présentent à un observaleur placé sur la terre ou le soleil. Les orbites des planètes étant
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k peu près circulaires, ces corps hie s'éloignent jamais assés de la (erre, pour que nous les perdions de yue. Nous les voyons dans toute l'étendue de leUrs •rbites (au peu de tems près où elles s'enfoncent dans les rayons du soleil), soit dans l’aphélie soit dans le périhélie; au Heu que les comètes ne sont visibles que dans un petit arc de leurs orbites, peu avant et après le passage par le périhélie. Au bout de quelque tems lepr grosseur apparente diminue considérabletQent , il est plus difficile de les voir, et elles finissent par dis* paraître parmi les étoiles, à cause de leur grande distance. La petitesse de leur diamètre et la faiblesse de leur lumière font que ,■ pour être visibles, elles doivent être très- près de la terre et du soleil: c'est pourquoi la plupart des comètes qu'on a aperçues , ont approché du soleil plus que la terre et même plus que Mercure ('); bientôt après, leur distance devient si grande, qu'elles sont invisibles pendant des siècles. 11 s'en suit que leurs orbites sont des ellipses très-allongées, ce qui fait la dilTérence essentielle entre les comètes et les planètes. Le calcul de leur mouvement donne le résultat, que la portion de leur orbite, dans laquelle elles sont visibles, comprend un très-petit arc autour du périhélie.
$. 336. Les comètes se distinguent encore d’avec les planètes, parceque leurs orbites ne sont pas situées à peu près dans le même plan, et que leur mouvement héliocentrique n'a pas une seule direction de droite à 'gauche. Elles coupent l'écliptique sous tous les angles depuis zéro jusqu’à go”; elles se meuvent suivant toutes les directions qui sont aussi bien rétrogrades que directes.
Leur eatérieur est aussi tres-dilTérent de celui des planètes. Qnoiqu'empruntant la lumière du soleil, elles paraissent avoir une lumière propre, et moins de solidité que les planètes, attendu que leur lumière est beaucoup plus faible, et leur disque moins rond et terminé, tandis que le côté opposé au soleil est lumineux, et qu’on ne leur a jamais vu de phases. Elles sont souvent accompagnées d'une queue très-brillante, dont la longueur apparente va quelquefois à et qui est constamment dirigée vers le côté opposé au soleil. Cette forme singulière a probablement porté les anciens k les pren-
(Ij iséi coa>«ie dt l6bo appruclM da »oUU é4 foU p(u« «pw Mercure.
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dre pour des corps non* planétaires, parcequ'il leur manquait la forme sph^ rique qui parut aux anciens une qualité essentielle des corps célestes. Arec . les téléscopes on aperçoit dans la lumière nébuleuse un disque rond qu’on appelle le nojeau, et qui est apparemment le véritable corps de la comète, entouré *de son atmosphère. Avant qu'on puisse les voir è l’oeil nu, elles paraissent rondes dans les lunettes, et la queue se forme à mesure qu’elles approchent du soleil. Celte queue est si peu solide, que tes plus petites ..
étoiles se voient très -bien au travers d’elle.' On a même vu des comètes avec de très grandes queues, qui n’en avaient aucune, lorsqu’elles faisaient ‘
une seconde révolution autour du soleil. Tout cela prouve, que la queue ' n’est pas une partie essentielle de Ja comète ^ mais qu'elle provient de son atmosphère, échaudée par le soleiL • *
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CHAPITRE II
Calcul Parabolique des orbites des Comètes.
33^. I-ies mëlhodes dont on se sert pour délemiincr les orbites pbinëlatrcs, ne sont pas applicables aux -ronièles qui ne sont visibles que dans une petite portion de leurs orbites, parceqne ces méthodes supposent que la planète a été observée plus d’une fois dans le même point de son orbite, pour pouvoir en_ déduire la- durée dé sa révolution, et sa distance au soleil. Il manque donc ici un ou deux élémeiis.de l’orbite, le moyen mouvement et la distance; ce qui doit être compensé par les loix de Kepler. Si le soleil est en S (/'g. 9>.), et que la comète, dans trois points de son orbite. A, B, C, ail été observée de ta terre en T, E, R, on ne connaît dans les triangles ST A, formés par le soleil, la terre, et la comète, que l’angle à la terre STA et la distance de hi terre au soleil TS, ce qui ne suffit pas pour résoudre ces triangles. Mais les lois de Kepler donnent non* seulement le rapport des aires A SB, BSC, qui doit être le même que celui des tems observés, mais ces aires mêmes, en supposant l’orbite connue, qu’on sait être une parabole ou ellipse: en combinant duenicnt ces donnéer, on parviendra à déterminer l’orbite. On se sert ordinairement d'une méthode indirecte qui est moins compliquée que la méthode directe, et qui, à cause des erreurs d'observation, donne plus de précisioti. Pour cet effet on suppose arbitrairement deux des quantités inconnues, en les combinant ensorte qu’elles satisfassent à l’une des observations; on calcule avec ces élémens hypothétiques d'autres observations r alors la comparaison du calcul avec les observations indiquera la correction dont les élémens ont besoin. Comme la seconde loi de Kepler, qui donne les aires des secteurs, se réduit à la qiut-
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drature de (a courbe, oa emploie la parabole, dont la quadrature est eatrfemcmcnt simple. Il y a encore une autre raison: c’est que, toutes les paraboles étant des courbes semblables comme le cercle, on peut calculer une table générale pour toutes les orbites.
§. 3J8. Ce qui nous autorise de substituer la parabole & l'ellipse, c’est la grande e-xceotricilé des orbites, et le peu d'éloignement des observations du périhélie; car, près du sommet, une ellipse très-allongée ne s’écarte qu’insensiblement de la parabole qui a la mémo distance périhélie. En elTét, si l’on veut faire cette comparaison relativement à l’orbite d’une comète il laut se rappeler que le foyer est le centre du soleil, et que la distance du sommet au foyer est l'élément le plus important des orbites; de sorte que ces deuv points doivent nécessairement coïncider dans la parabole et l'ellipse.
Soit donc PB une ellipse, PC une parabole, P, S, le corn-
mun sommet et foyer. Ayant éleve d’un point A du grand axe PS la perpendiculaire A BC, soit
l'abscisse PA=a:, les ordonnées AC=y, AB=:s, le paramètre de la parabole = p, le grand demi-axe de l’ellipse — a, le petit — b. Cela posé on aura
y^ = px, et
Or on a dans la parabole PS=|;j, et dans l’ellipse PS=ra— -VCa*— i*), doù il suit é _ — ; ce qui étant substitué dans la valeur de 2% donnera
Dans toutes les orbites de comètes x et i sont très-petits par rapport à a: •n peut donc négliger le dernier terme, et l’on aura à très-peu près
Celte différence est d’autant plus petite, que a est plus grand par rapport i P ou à PS, c’est à dire que re'llipse est plus allongée. Il est donc permis d’employer la parabole au lieu de l’ellipse, ce qui facilite singulièrenunt le calcul. En nommant P le paramètre de l’ellipse, «n aura ér*=:îp8 —
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I P ^ j , d’où il suit P “ p — ^ , ou parceque p est (rfcs - petit par rapport n a, P = p à peu près.
$. 339. Toutes les méthodes indirectes snirant l’hypothèse paraboH» que exigent trois observations, et elles diOèrent l’une de l’autre selon les ëlé> iMns qu'on suppose connus. En supposant, par exemple, l’angle au soleil, oja procédera de ta manière suivante. En comparant d'abord deux observations, c’est^t-dire deux lieux gëoeentriques, réduits è l’écliptique, A et B {Fig. 9-a.), et en prenant arbitrairement les angles de commutation AST, BSE, on calculera avec ces angles, et avec les quantités données ATS et TS, BES ^ ES, les distances accourcies de la comète au soleil, SA, SB, et le mouvement héliocentrique sur l’écliptique A SB. Les angles à la terra et au soleil, et les latitudes géocentriques, donnent les latitudes héliocentriques et las rayons vecteurs SA, SB, A et B étant maintenant les lieux dans l'orbite ($. 840 ? latitudes et longitudes héliocentriques on calculera
l'inclinaison, le lieu du noeud, et les longitudes sur l’orbite, ou le mouvement vrai A S B. On a donc deux rayons vecteurs, SA, SB, avec l’angle compris A S B, d’où l’on conclura^^en vertu de la nature de la parabole, la distance périhélie SP, la longitude du périhélie ou l’angle ASP, et l’aire du secteur A SB, ainsi que le tems que la la comète emploie à parcourir PA, PB, et AB, d’où il résulte le tems du passage par le périhélie. Si le tems qu’on a ainsi calculé pour l’arc AB, n’çst pas le même que le tenu écoulé entre les deux observations, les angles de commutations AST, BSE, ne peuvent pas avoir lieu en même tenu: on changera donc l’un de ces angles, sans changer l’autre, jusqu’à ce que le tems calculé pour AB se trouve d’accord avec le tems observé. Maintenant, tous les élémens de l'orbite étant déterminés, on calculera pour le tems de la troisième observation C, ou pour le tems de P à C, l'anomalie vraie PSC qui est conforme à l’hypothèse parabolique, et par conséquent la longitude 'sur l’orbite, et le rayon vecteur SC. Le lieu du noeud et l'inclinaison donneront alors la latitude et la longitude héliocentriques du -point C, et la distance accourcie SC. Les longitudes de C et de la terre en R feront connaître l’angle CSR: connaissant donc dam le triangle. CSE cet angle et les cétés SR, SC, on calculera
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Fangle SRC qui doit être égal à l’ëlongalion observée. Autrement le pre* nier angle de conimulation est aussi défectueux: on lui donnera donc une autre valeur, et l’on changera la seconde commutation, jusqu’à ce que la première et la seconde observations s’accordent avec le calcul. On opérera sur la troisième observation de la manière précédente, et si elle ne se 'trouvera pas encore d’accord avec le calcul, le premier angle de commutation sera encore changé. Après avoir fait deux hypothèses pour le premiec angle de commutation, les erreurs de ces deux hypothèses indiqueront, par la méthode des interpolations, la correction dont cet angle a besoin, pour que l’hypothèse satisfasse aux trois observations. Avec ces élémens on pourra réduira une observation quelconque au lieu héliocenirique; d’oà il est ais4 de calculer* avec l’anomalie vraie, le tems d’une observation quelconque: oe qui. fournit le moyen de vériBer les élémens par toutes les observations qui ont été faites, et de les corriger, en prenant le milieu. Cet aperçu général servira à jetter du jour sur la marche de tous les calculs suivans.
$. 340. Le calcul précédent donne tous les élémens de l’orbile, savoir: la longitude du noeud et Vinclinaiion, qui déterminent le pUm de l’ocbite; la dtalance périhélie ou le paramètre, et
la longitude du /;érîArt!rt!, qui donnent l’ori:Ve dans ce plan ; enfin l'instant du passage par le périhélie, et la direction directe ou rétrograde de la comète, qui déterminent le mouvement dsms cette orbite. L'anomalie des comètes est la distance héliocenirique au périhélie, seule partie 'de leurs orbites où elles sont visibles. Or le périhélie étant un point de l’orbile et non de l’écliptique, il faudra indiquer sa longitude sur l’orbite; ce qui se fait de la même manière que relativement aux planètes: on coippie sur l'écliptique la longitude du noeud, et ensuite sur l’orbite l’arc intercepté entre le noeud et le périhélie; il suffit donc d’indiquer l’angle que fait le grand axe avec la ligne des noeuds. Dans la parabole il n’y a ni axe ou distance moyenne, ni excentricité qui est remplacée par le paramètre, ni révolution ou mouvement moyen. La durée d'une révolution ne peut se trouver que par le calcul elliptique: l'élément qui, relativement aux planètes, est le premier et le plus facile à déterminer , est ici le dernier et le plus dif-
5io ASTRONOMIE RATIONNELLE
iicile; il n'y a qa'un trèj - petit nombre de cmnèles, dont on connaiste le«
vdv'oiutionj.
Le calcul exposé dans le $. précédent, est singulièrement simplifié, •n employant les tables paraboliques , qui donnent , pour un tems quelcon* que avant ou après le périhélie, l’anomalie vraie, et réciproquement. D’ailleurs le calcul rigoureux serait inutile dans les premiers essais; on pourrait mémo se contenter de résoudre les triangles par construction. Le plus souvent on fera bien de déterminer arbitrairement la distance au soleil ou à la terre , parceque les variations de la grandeur apparente de la comète ois de sa queue indiqueront celles de sa distance à la terre ou au soleil. Le calcul qui suppose la distance à la terre connue, sera exposé ici en détail; et il faut se rappeler, que dans les premiers essais un peut se contenter d’une approximation. Pour ne pas interrompre l’exposition du calcul, il sera bon de commencer par rassembler, comme des Lemmes, toutes les propriétés de la parabole, dont nous aurons besoin.
$.341. Leu MK. Les tems que différentes planètes ou comètes emploient à parcourir des arcs donnés de leurs orbites, sont entre eux comme les surfaces des secteurs décrits, divisées par les racines carrées des paramètres de leurs orbites.
La démonstration générale de ce Lemme, fondée sur la loi de la force centrale du soleil, découverte par Newton, appartient h l’astronomie physique; mais les loix de Kepler en donnent une démonstration très-simple pour les ellipses, et par conséquent aussi pour les orbites paraboliques des comètes qui remplacent l’ellipse. Appelons
le grand et le petit axe d’une ellipse, ào, aé, le paramètre, p, l’aire de l’ellipse entière, e, la durée d’une révolution, r, le secteur, s, décrit dans le tems t;
et désignons par des lettres majuscules les mêmes élémens qui se rapportent à une autre ellipse. On aura , en vertu de la seconde et de la troisième loi do Kepler,
rt r» R*
/ — — et d ou il suit
t:T:;rsE:RSc, et rK* = Ra*.
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Mais la nature de l'etlipae fournit lea équations, et ezzabif:^
atrV — , d'où il auit
e ; E : : a Vap : A Va P, donc < : T : : rs A * VP : RSa’ Vp,
et en aubatituant rA’=Ra’,
<:T: : — , ce qu’il fallait démontrer.
yp Vr
Il s'en auit t~ . En mettant k la place de T l'année aidérale
il 'faut faire S = Ej donc, A étant l’unité, on aura S:=:E = irV — , et
ou ai l'on veut employer la distance périhélie de la comète,
S 1’ = O ^ , il viendra ■ ' .
L’année sidérale eat J :z: 365, a36Jâ33 joura, et ~89,aii575 “m» donc
yi
Celte formule donne, pour une orbite parabolique dont la distance périhélie est q, le tems t exprimé en jours, que la comète emploie k décrire le secteur s; et réciproquement, le secteur, parcouru dans / jours, est s~ le rayon de l’orbite de la terre étant, l'unité des quantités q et s.
tyq
§. 349. PitoalÉME. Etant données deux distances et deux longitudes héliocentriques de la comète, trouver le lieu du périhélie, lu distance périhélie, et le tems écoulé.
Soit {Fig. 9a.) S le foyer, P le sommet ou périhélie de la parabole, A, D, les deux lieux donnés de la comble: on connaît
SA~r, SB“V ASB=:v, et l’on cherche PSA = ^, PS = 9, et le tems l écoulé entre A et B.
Ayant mené les ordonnées An, Bi, le paramètre .étant pzz^q, on aura . Aa^zz^q .Pa — ^q {q — Sa), et Bb^= ^q {q — Sé), donc
S A* = 4 “7' — 49'Sa-4-So®, SB*:=4v’ — Hq .Sb -^-Sb^,
SAzzrzzi'sq — Sa, SBni/zza^ — Si, r' — rzzSa — Situai. ‘
Si i ou i et a tombent^ de l’autre côté de S, Si, oi> Si et Sa, seront négatits. On a d'ailleurs
S4=rc«M<p, Si=/co*(<l>-l-v), d’9Ù il viendra r=ay— rcoiiji, ou
I •^•cos (})
(co»4 <p)
et /=
donc
y^= — siPsV tang|i|), et
Cüil^ 2 * ^
tang - = col — - .
tlÛ — a
Avec ranomalie vraie et la longitude héliocentrique donnée du point A, on .trouvera la longitude du périhéb'e, et la
•dislance périhélie, q — r\cOê-j'
Pour trouver le tenu t écoulé entre A et B, il fiiut chercher la torlace du Mcteur A S B ^ a. Or on a dana la parabole, la aurfaco
PoA=|Pfl.Aa=|(9— rcoa<|))y4?W— '•coa4>)=|(9— rcos(I>)î/9i,
le triangle SoA=:ÎSa.A« = reoa(l).V?(9 — rcoatp), donc le aecteur P AS = ^ ^ ^ » V? Cf — coa »).
Bn âubiiihunt oa aura y — r coa 4> — >
P AS = f» tang ^ + 1 (ung ^)*) , et le aecteur
PBS = f* tang + |(l«“g ***^
ABS = a = f* ^tangî^~— tang^+l^tangî^^) _ i ^lang
En aubalituant aq^r au lieu de r coetp, on pourra exprimer a par r,/ , et f. En eflét
ç — rco$0~r — q, d*oà il viendra
PA8 = il^Vq(r.^q), PBS=‘-^y^
q), don*
ÀîDMi le tema écoulA entre A et B aéra (J. 34i.) t — °**
/= J j(»V + rOV(/ — f) - (vf+O VC»- — 9)^*
On a auppoaé Ica deux obaervationa A, B, après le périhélie} ai l’un* a élA
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frite avant le périhélie, «on «ecteur «era n^lif, et l'on prendra U tomme m lieu de ia difiërence. On trouvera pareillement le tenu écould de P à A,
•» en introduiaant l'anomalie vraie <p,
t=mçi (»«ng
Avec I et le tenu de l’obtervation A on trouvera
IVnv^t du passage par U pirikéUe ^ T.
$. 343. On peut eaprimer d’une manière fort «impie le lem« écoulé* entre A et B, par le triangle au «oleil^ «ani calculer le paramètie 47* ^ ■ommant (fig. g4-)
§A=r, SB=r, ASB = w, AB = A, Ao=/, on aura
*=y(r»+»'*-ar/co«v)=yJ(/-r)*+4,r'(.inP)*5, 1-0 = ^.
4'eù l’on tirera le« «urfacea
PAa=|L; PBi=f^, A«Bi«=^^^.
Le rectangle Ab e«t =jr(Pé — Pa), et le triangle ABp — ^^(Pé— Pu)» donc le trapèae AB4o=^^~(Pi — Pa) = ce qui étant re-
tranché de la «urface parabolique AaBéa, donnera
le legment AaBA = ^^^~.
Mai« y — jr = Bp=ry (4* — ai*), et abzzt* — r (§. 34».); d’où il vient A«BA=:^- I et le triangle ABS=î/r«inw, donc
le «ecteur ASB = r=^^ -l~ ->^r«in ».
ùiaia on a co« v ~ p , donc en lâiaant pour abréger, r -f- r — c.
coa
V ,/i + cotv n/ r* — è* 1/ ’ — eoi V -,/ b* — ('' — ’■)'•
«rn w = a«in — . oo« — = !— i — -, donc ‘
3 S a Kr
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Or (§. 34a.) — - — ^, -parlanl ^cos =
<pyl
i+p-aco8-y^
4r^t — y'^c»— t’ji * ®" substiluant donc ç=:r^co«^^ , on aura ,
a = t*’- )•) (y , 4. y (,» - t-)) , et (S. 34..)
0H en faiaent pour abréger, V (c® — P) — e,
— =: c y (c — e) + (c H- y (c — e) = cV (c — e) * y (c -f - e) . Faisons V (ç-^ è)~V a -*- y p; en prenant ies carrés, on aura a -(- P — o, 4 a P e‘/ donc^ (o — (3/ =: c® — c* = ou a — p — i, d'où il vient
(c— »lâ
En iaisant donc
— g, on aura
t = - g') — ^l, 4o3859(y»— g»; jours (§. 34i.).
Celte formule, donnée par Lambert ( ' ), est extrêmement simple, parcequ'elle ne suppose que la somme de deux rayons vecteurs et l'angle compris, ou la corde décrite par la comètç. On a construit sur celle formule une table (®) qui renferme le tcms, les trois côtés du triangle au soleil étant donnés. Ces trois côtés, r, k, donnent aussi les élémens paraboliques de l’orbite, la distance périhélie q, et l’anomalie ou la longitude du périhélie, par le moyen des équations
, k’ — {r' — r]* <P •/(c* — i*1 — ar
$. 344- Les deux propositions précédentes ($.341. 34a.) suffisent pour le calcul parabolique qui consiste à trouver, dans une parabole quelconque, le secteur décrit, ou l'anomalie traversée, dans un lems donné, et réciproquement. L'équation S=/nÿS^tang I 4-î(lang (S. 34a.) fait connaître $f
(l) Jftsi^niorfM orlifa* comtlarum profrittafts. $• Ü3-
(j^ Tmi. astron. jtuhi. par Vji.cad. d* B*kdin, 1, ///- poga x5— al<
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^ étant donné, et réciproquement, q étant déterminé arbitrairement, ou conformément à des essais précédens. Si l'on cherche les tems Si Q, qui répondent à la même anomalie (J> en différentes paraboles, dont les distances périhélies sont q, Q-, m et (p ont la même valeur dans les deux paraboles, et les
feras tl, 0, sont entre eux comme q'* et Q*; c'est-à-dire les carrrés des tems,
employés dans différentes paraboles à décrire la même anomalie , sont en
raison des cubes des distances périhélies. Ayant donc construit une table,
renfermant l’anomalie qui répond à un tems quelconque, pour une certaine
distance périhélie Q , elle donnera pour le même tems l’anomalie dans une
autre parabole dont .la distance périhélie est g, en multipliant le ,tcms tiré
de la table par Le calcul sera plus simple, si Q z= i , c'est- à}- dire,
si la table est construite pour la distance périhélie , égale au^ rayon
de l’orbite de la terre: alors la table sera calculée sur la formula
^'"(*67+ et une autre parabole on aura i —
Si l’on veut déterminer l’anomalie le tems i étant donné, on aura
à résoudre l'équation du troisième degré, ( tang - 1 -|- 3 lang — ,
' ' ‘ mqi
C.est par la solution de cette équation, que la table a été calculée, qui. a
4 pour argument. A l’aide de cette table on trouvera aisément l’anomalie
La table dont les astronomes se servent ordinairement, est celle de
Barker, qui a été réimprimée dans V Asironomie de M. Delambre, et dans un .
traité de M. Olbers ( ' ). Elle donne , pour toutes les anomalies vraies cp,
de 5' à 5', depuis zéro jusqu’à ijg'' 55' (parceque l’anomalie de iSo° n’a
pas lieu dans la parabole), le logarithme du nombre N~75
Le secteur qui, dans la parabole dont la distance -périhélie Qi=i, répond à
Tanomalie 90^ est =i=:S; en nommant dons s le secteur de la même
3 ft) ^ 'îi ' 3
parabole, qui convient à une anomalie quelconque <p, s est = Ig — ho[*g-~) s
et le nombre N = 75i=:-^ 5, ou S:ioo::s: N, c’est-à-dire N est le secteur
a exprimé en centièmes de S. Or le tems s qu'une comète, décrivant une
parabole dont la distance périhélie — q, emploie à traverser l'anomalie $,
est
~mq^i (Ç. donc i— N. Halley appelle le nombre N qui
éU iéichiêtt* Mitl»oà4 dxt Baitn *im4* Citméttm tu birtchmêm»
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répond à I jours, le mouftmetil moyen pour le lems f, et Barker appelle j 1* ' moyen mouvement tLume, En nommant donc
log — = 9, 9601983 =: b,
on déterminera le mouvement diurne n par la formule
log n = é — I log 9;
après quoi on tirera de la table log N, pour l’anomalie donnée et To* trouvera, en jours et eu fractions du jour, le tenu f qui est employé k dé> orire <^, par la formule
logl = legN — logn.
Le problème inverse est de déterminer l'andmalie $ qui est traveraée dans le tems t depuis le périhélie. Après avoir exprimé I en jours et en fractioos ééeimales du jour, on ajoutera ensemble log f et. logn, ce qui donnera log N = é — * log ^ -j- log t;
et il est aisé de trouver par interpolation, l’anomalie ^ qui, dans la table, répond k log N. Comme les comètes emploient im^* jours k décrire l’alko* malie de 90', ce tems sera, pour la comète dont la distance périhélie ~ t, ^nt = io9, 615436 jours: c’est pourquoi on l’a appelée ia comète de 10^ jour*.
Après avoir trouvé (p, on connaît aussi le rayon vecteur r—-z — ^ 34a.).
(co.-j
$. 345. Çi l’on a trois observations d’une comète, très-peu éloignées Pune de l'autre, ensorte que la courbure de l’orbite pendant ce tems est peu sensible, on peut exprimer d’une manière fort simple le rapport entre les trois distances de la terre. Soit (Fig. 95.) S le soleil, T, E, R, les trois lieux de la terre, d’où la comète a été observée en A, B, C, et AO, BP, CQ, perpendiculaires k l’écliptique, donc O, P, Q, les lieux réduits de la comète. Si le rayon vecteur SB et la distance accourcie SP rencontrent les cordes AC, OQ, en é et p, les secteurs ASB, BSC, sont proportionnels aux tems. Mais les observations étant très-près l’une de l’autre, les segmens AB, CB, seront si petits, qu’ils ne pourront altérer sensiblement le rapport des triangles ASB, BSC ($. 170.). Ces triangles seront donc k très-peu près en raison des secteurs et des tems; et comme, ayant même base SB, ils sont comme les ^hauteurs Aésiné, Césiné, et par conséquent comme les cordes Aé, Cé,
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cellM-ci feront comme let lems pendant lesqueU cet corde* ou le* arc* A B,
BC, font parcouru*. Il en eat de m^me de* corde* T«, eR. Si le* proion» gâtions de CA, QO, *e rencontrent en Nÿ SN étant la ligne de* noeuds, bp sera dan* le* plans CNQ, BSP, perpendiculaire* k l’écliptique; d'où il suit que bp est perpendiculaire ù l’écliptique, ou parallèle è AO, CQ. Il en résulte la proportion -Aé ;éC :;0/> : P Q, d'où il suit que les cordes Op, pQ,
sont aussi proportionnelles aux tem*. ’On peut encore, pour une première' approximation, supposer ep parallèle à EP, ensorte que la longitude de la comète, observée de E, est déterminée par la position de la droite ep.
Dans la Fig. g6. où le* lettres O, p^ Q, T, e| R, désignent les mè- *ne* points que dans la Fig. gIS. les trois longitudes observées sont, d'après *:e qui précède, déterminées par les droites TO, ep, RQ. En nommant donc t, f, le* tems écoulé* entre le* observations I et II, II et III, I et III, ic, n', le* angles géocentriques que la comète à traversés sur l’écliptique pendant les tems t, f, F, et en tirant et, Rr,. parallèle* à TO, et Rf parai-" Hle b ep, on aura
tepzzpf rRQ = ^"', et dans le triangle ABC,
A — it, B — p',. C= i8o* —
Le* triangle* OAp, OCQ, donneront
et b cause de Opt OQ
. _ A P >in n O C na p*
un O — — I- ZT
Op OQ '
II. eA
= Î^RC.
t" ùa P
Ois a de plus dans le* triangles RBe, RCT, sin R = *.*^."-**'— J. ^ ^
St dans le* triangles QCO, êiuQ— — —
Çp:OQ:t/': F; on aura donc le* équation*
lin p^ O C I
-. Or R*.- TR::
in. *B=:
TC, IV. pB = 0^, OC.
'MH ^ Y' M H*
txk faisant lea troîa dialancea accourcica de U terre
5a8 ASTRONOMIE RATIONNELLE T O = P, ep — RQ on aura
(l'où il réaulle la proporlion
' ‘ lin 11 lin n,'»
c'est 'il dire, les distances accourcies de la comète à la terre sont en raison directe des tems écoulés entre chaque ohsen'ation et Ui troisième, et en raison inversé des sinus des mouvcmens géocentrlques de la comète pendant ces tems. Ayant prit arbitrairement une distance de la terre, 1$ proportion précédente servira k déterminer les deux autres (').
Le calcul est singulièrement simpliSé par ce moyen. La méthode précédente (§. J.tg.) consiste à adopter arbitrairemeni deux angles de commutation, indépendant l'un de l’autre. 11 est donc nécessaire d’essayer, pour chaque valeur du premier angle, diflérenles hypothèses, iusqu'à ce que les deux angles satisfassent à deux observations: ensuite il faut former diverses suites de pareilles hypothèses, pour rendre les deux angles conformes à trois observations. En vertu de la proportion que nous venons de prouver, une distance est déterminée par l'autre: au lieu d’une suite d'hypothèses on ne formera donc qu’une seule hypothèse pour la première distance, et l'on sera ainsi dispensé de tout le calcul qui était nécessaire pour examiner, si les deux distances sont d'accord entre elles. ,
§. 346. Le lieu d’une comète ou planète réduit à Féc/iptlque est le point,
où la perpendiculaire abaissée de l’astre, vient rencontrer l'écliptique. La
réunion de ces points formera üne courbe qui est la même que \a projection .
ortogniphique de l'nrbite sur l’écliptique, et qu’on peut appeler Vorhite réduite
de la comète. Cette projection sera d'un grand usage, pour obtenir une approximation sans beaucoup de calcul.
Soit {Fig. 97.) PA l’orbite parabolique, S son foyer ou le soleil, P le sommet ou le périhélie, PS(^ le grand axe, SN> la ligne des noeuds, donc y le noeud, et abaissons d’un point quelconque de l'orbite A, les perpendiculaires AO .h l’éclîplique, AM, et par conséiiuent OM, è la ligne des
(lyVoj. Bonetieh, A'awxw CMu/ragti, 2'ame Ht, Vpiuc. J, g. i.
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noeudi: on anra donc rinclinaUon de l'orbite AMO=zJ. Le point O e«t dans la proieclion, et si l'on joint tous ces points par ta courbe Op, elle sers l’oibite réduite. Soit AQ perpendiculaire à PS, PS — ç', SQ = X, (JA^T; on aura
Soit pour la projection, SM=:r, MO=s; AMrr^^et AQ seront dans le plan do l’orbite. Appelons ^ l'angle MSQ =: PSn que la ligne des noeuds lait avec l'axe, et soit q le point oit AQ coupe SN: on aura A9M=::Si/Q — 90“ — (p, d'où, en faisant pour abréger, sin4>=/n, costp— n^cosJ^jp, on aura ,w "*r c n m’»»
AM = *s, Ao=: — , Mo= , Sq — r , Qq — mr ,
A fl A n
SQ — nr— mis ::zX, QA:=/nr-4-n^s::=Y.
11 en résulte pour la projection cette équation entre r et s,
I. o — m"r’-(-a/nnérs-|-n*é*s
ce qui est la forme générale pour les sections coniques; mais les constantes
dépendent l’une de l'autre cnsorle que la parabole seule satisfait à cette équa*
lion; ce qu’on verra aisément, en transformant les coordonnées.
Qu’on tire dans l'écliptique par S la droite SR, faisant avec la ligne
des noeuds S N l’angle RSN^xp donttia tangente est-^, qu'on abaisae la
perpendiculaire OR sur SR, et qu’on prenne les coordonnées RO=u;
en nommant siny = ft, cüsvp:=«, on aura
. fl "V , c * n f
— = — ou mv — n#a — O, Sr=:— , Rr=: — , Or = u— — . va* r- , ^ ' , s
JüL* t
OM — S — yu — (1/, Mr^fiu —, S M r = fin -4- y/.
En substituant ces valeurs au lieu de r et s dans l’équation 1. on aura O = (mfi nyéy’ u®-|- (my — rifiéj*/® -|- a (my — nX fi) (mfi -j-nAy) ut -|-4i7 {mit — nfi) U — 4? ^m^fi 4“^*) < — 49*i
OU à cause de my — wAft:=o,
II O zz A^ U* q U — 4Cqt — 4'/*/
A étant mufi-j-néy, Bb::/nAy — nfi, C r:: -(- «*. Comme t n’a qu’une
seule valeur pour chaque valeur de u, il s’en suit qne la projection est aussi une parabole, dont le grand axe est parallèle à SR, faisant avec la ligue des noeuds un angle 'p dont la tangente est =:lang4>cosJ, et tombant du même
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côté que l’axe de l'orbile. L’axe de la projection est la ligne V'f, parallèle à SR à la distance RT=SV=e=; E" si l’on nomme les ordon-
nées piises sur VT, TO=:y, on aura SR=:VT=:/, et RO=:u=jf — e, ce qüi étant substitué en II, donnera 1 équation
O =: A’y -f- a (a IÎ7 — A* e) et à cause de 3 B 9 — A® c = o,
0 = A*jr® — 4C9< -, .
fl' -
Soit Vp=zg=^—^^ deviendra,
, et pT — x, ou f — x—gi la' dernière équation
O =: A®jf* — 407a; + 4C95 -i 1
et à cause de
O A® J'® — 4 C 7 sein’ —
_ , m* ««ngCp A ™ R —
Or on a k — — = r, A — —, d —
n fl tAiig + H.
, G zr — : la dernière
équation sd changera donc en
IV. y
ce qui est l'équation de la parabole , les abscisses x étant prises sur l’axe principal depuis le sommet p. Le paramètre de 1 orbite réduUe est ^ 7* qui est au paramètre de l’orbite 47 comme u®v est à n, ou sinq^sin3>{i
7 lin \f< «in 3 4»
à sin$sini(^j et sa distance périhélie est — ,m «iiTè^*
Ainsi, l’orbite ayant été construite d’après les élémens $, ,J, 7, on calculera Ig 4< r= Ig $ cos J; on prendra sur la ligne des noeuds NSn, Sn~ SV e _aq [m» — u*l _4 7 «»” (4> 4')
»io v|/ m* n •
>1 V - Vp = s /. cos 4» - g ±= ^ ^ = ®--— . ou
S 71 f lîn \|/ sin 3 >{/
np-
a cos ^ sin ^ sia 3 *
ce qui suffit pour connaître le sommet p et le foyer F, et par conséquent pour construire la parabole entière pO*. Il faut distinguer le sommet p de la projection du sommet P de l’orbite. Ayant abaissé sur l'écliptique et sur la ligne des noeuds les perpendiculaires Po, et om, Vm, on a
— ^ ^ — -, on fera S/iV;=4'i "P=
sin sP sin 2 ^
7 (m* — U.* — r’ V*) Sji 7 U* y
7 lin 4< «il ’ 4'
P ,in (p un 3 4> ^
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Pmo~J, donc S m zzr/ cos P/n:=9«in$, mo “ 17 sin ^ cos J,
et la piojpction o du périhélie P est donnée par Sm et mo.
S- '47- Pour vérifier les élémens par la comparaison avec les oliscr- Talions, il né sulfit pas de connaître l'orbite; il est nécessaire qu’on puisse indiquer pour un tems donné, le lieu ocrupé par la comète, pour en dé- , duire son lieu géocentrique. Dans une première hypothèse on peut te dispenser du calcul, en employant la construction de l'orbite et de ta projection, qui vient d’étre développée. Si l'on a Iracé de plut l'orbite terrestre, on trouvera pour un tems quelconque, le lieu géocentrique de la comète, pourvu qu’on puisse déterminer les lieu.x occupés par la comète dans la projection, et par la terre dans son orbite. Pour cet effet il est nécessaire de diviser les deux orbiles en jours et heures, suivant les préceptes qui se- ' ront donnés ci-apiès.
Comme il est plus que suffisant, de substituer è t'orbe terrestre un cercle excentrique, il s’agit seulement de la placer dans la situation juste relativement à l'orbite de la comète. Soit {Fig. gS.) AP l'orbite de la comète, Sn la ligne des noeuds: la longitude supposée du noeud, et la longitude connue de l'aphélie de la terre SI, donneront les angles VS/i, VS!, nSI, et nSP. Ayant donc pris sur SI une ligne SH égale à l’excentricité de la terre, sur la même échelle sur laquelle on a fait SP — 7, on décrira du centre H et du rayon III = 1 le cercle ITR qui représente l’orbite de la terre, sur laquelle on pourra déterminer, pour un tems donné, les lieux de la terre T, R, par le moyen des angles TST, Y S R. Si donc AP est l'orbite réduite, et divisée en jours clc. on n’a qu’à chercher deux lieux T, A, sur •• les orbites de la terre et de la comète, qui répondent à un tems donné: cela posé, VT A sera la longitude géocentrique de la comète, VS A la longitude héliocentrique, STA l’élongation, et TSA la commutation.
Deux observations suffisent pour diviser l’orbite de la comète. Puis’ donc que le passage par le périhélie est un des élémens les plus importans, il sera bon de prendre ce passage pour l’une des observations.
5. /, SV lift. Imaginés dans chaque instant un cercle passant par le
lim de la comète C {h ig. ÿS.j, le périhélie P, et le foyer ou le soleil S; le cm-
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coml^te, observés de la terre en T et R, on connaît les élongations de la comète sur l’écliptique, q et S, et l'on trouvera avec r) et la latitude géoeentrique p, l'élongation sur l'oibile STA, par l'équation cos ST A “cos ij cos p.
Ayant calculé de la même manière l'angle SRC, on peut tirer les droites TA, RC, qui donnent deux lieux de la comète avec le tems qui leur convient. Soit O le milieu de SC, O G perpendiculaire à SC, qui rencontre FK en G: cela posé, G sera le cercle du centre passant par C, S, P. On trouvera par le même procédé le centre K du cercle décrit par A, S, P: ayanè donc marqué en G et K les tems qui conviennent à C et A, on connaît le lems qui répond à ta ligne G K; elle servira donc d'échelle pour diviser la ligne entière F K en tems, et par conséquent aussi la parabole, en prenant de chaque point E de la ligne FK, EUr=ESr=EP. Le tems qu’on trouvera par ce procédé pour le point F, servira en môme lems à vériOer le lems T, et à juger si la valeur supposée de T est d'accord avec les autres élémens.
§. J5o. Soit (/rgr. 97.) AP l’orbite élevée sur l’écliptique, N/i la ligne des noeuds, AO, et AM, OM, perpendiculaires à l'éclipliquc et à N n; et imaginons que la parabole A P tourne sur l’axe Nn, jusqu'à coïncider avec l’écliptique. Pendant cette rotation AM reste constamment dans le plan AMO perpendic'ùlaire à N n, elle finira par coïncider avec MO, et le point A tombera en a, M<i étant n; M A et MO — MAcosJzzMocosJ. Si donc la véritable orbite AP a été tracée dans le plan de l'érliptique, et que a soit le même point que le point A dans la siluaion élevée de l’orbite, on trouvera la projection O de a, en abaissant la perpendiculaire a.M sur Nn, et en Lisant MO=:MacosJ. Il est aisé de voir, que l'angle PSn — (J) que fait la ligne des noeuds avec l'axe n'est pas changé, pendant que le triangle PSm tourne sur ' l'axe Si». Or les points a, O, répondant au même instant, on procédera de la manière suivante: après avoir divisé la parabole a P suivant les préceptes du .149. un abaissera de chaque point de division a la perpendiculaire sur Ja ligne des noeuds uM, et. l'on fera MO = MacosJ: alors O sera le point cor- <
respondant de l’orbite réduite qui sera ainsi construite et divisée en tems.
Cela po é, on pourra vérifier les élémens par chaque observation, en joignant les points A, T {l-ig. 9b.), où le tems de l’observation se trouve
534 ASTRONO^T’IE RATIONNELLE marqué, ce qui donne STA qui doit être le même que la difliérence
observée entre les longitudes du soleil et de la comète.
§. 35i. Des qu'une comète a paru, il faut chercher une valeur approchée de scs élémeus, ahu qu’on puisse la retrouver, si les obsei-vations ont été interrompues par sa conjonction avec le soleil , ou par le mauvais tems. Les premières observations seront donc très-près l'une de l’autre, ensorte qu’on pourra se servir de la méthode exposée ci-dessus (§. 34^0 > sera corrigée par une méthode semblable à celle de M. Gauss*($. 171.) ('). Soient . '
«, a", <c", et 0, p', p", les longitudes 'et latitudes géocentriques dans les trois observations, f, , les distances accourcies de la comète è la_ terre qui sont encore inconnues, Oi O'i 0"i 1^* longitudes du soleil, R, R', R", les rayons vecteurs de la terre, t, / , les tems écoulés entre la I et la II, et entre la II et la 111 observations.
On a trouvé ($. 345.)
' fiin (a"— 2’)
équation qui a besoin de deux corrections. On avait supposé 1) les lignes EP, ep, parallèles (JFig. §5.), et a) les cordes Op, pQ, Te, cR, proportionnelles au tems. Il est aisé de voir que la première supposition se réduit à substituer le point U au lieu de B' {Fig- 470= car Si l’on suppose l’oeil au centre de la sphère, sur laquelle tous les points sont projétes. A, A', A", seront les lieux du soleil, b' sera le point d’inlerseclion du grand cercle passant par les lieux géoceniriques de la comète dans la I et la 111 observation, B, B", avec le grand cercle passant par les lieux géocentriques de la comète et du soleil dans la II observation, D', A'j b' est donc la projection du point d’intersection de la corde AC {Fig. qS.) avec le rayon vecteur SB, ou du point b qui a la même longitude que te point p. La première supposition sera donc corrigée, en substituant la longitude de b' {Fig. 47.) que je désignerai par 'o, au lieu de celle de B'~pi'. *On a vu (§. 171. suiV.), comment se trouvent
(1) Vaj. U UiUtS de M. Olber», cité g. 3^4.
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B' b' zz A' B' =: d , B' A' o' ” 4', et h' zzd — r', d’où l'on tire
tang A' p' = lang {d — v ) cos 4', et 'ec= Q' A' p'.
En faisant donc pour abréger,
t> .il, ('a — g) _
fim(a" — '«) * *
la première correction donnera
Soit {Fig- 99-) le soleil en S, la terre en T, la comète en C, sa lati* Inde géocentrique CTEr=p, et nommons r, r, , ses rayons vecteurs dans les trois observations; cela posé on aura TCrzfsecp, ST=R, SC“r, et dans le triangle rectiligne T SC,
r- = sec* P — aRf sec p cos ST C.
Dans le triangle sphérique SC£, dont le centre est T, les deux côtés perpendiculaires sont CTE ~ P, STE :::: O — “t ^1 l’hypothénuse STC: on a donc Cüs ST C = cos P cos (Q — a), ce qui étant substitué dans la dernière équation, donnera
(i).....r*=zR* — aRfcosfO — «) -}- f* sec* p. ‘ * ’■
On trouvera de la même manière pour la troisième observation, en substituant Mf,
(4) . . . . =r R"» — a M R" ? cos (O" — «") + M* e* sec* p '. Déterminons le lieu de la comète C par les trois coordonnées perpendiculaires C£=:x, EA:=:y, SA = x,
SA étant la droite dirigée vers le point vernal , A C T l'ordre des signes , et £C étant supposée au nord de l'écliptique. En abaissant les perpendiculaires Tl, T T, sur SA, AE, on aura
tTE o, AST ÿ = i8o* -(- Qi Tt=: f cos a, tE sin a,
Tr = RsinJ= — RsinQ, S< = Rcosÿ = — R cos Q, donc t cos a — R cOs Oi J — i sin o — R sin Q, z~( tang p, et pour la troisième observation,
* ' = M f cos a" — R" CO* 0"^> y'= M e sin a" — R" sin O"» M f tang p". En nomnutnt k la corde entre le premier et le troisième lieu de la comète, on aura
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0t h cause de r* =x® -[-y* + x''* -f-y'’ -f- «' *,
-y r"® — 2 XX ' — ^yy" — k'.
Si l'on siibslilue les valeurs de x, y, z, x", y", z", il viendra
r' ° — 3RR''co5(0" — 0) + 2R"f COs^Q" — a cos
— 2 M cos (o" — a) — 2 M tang p (ang j3", ou en nommant les quantités données 2 R R''cüs lO '— 0) = F. 2 R" cos (O"— a) -I- 2 M R cos (O — «") = G,
2 M cos (a" — a) -J- 2 M tang p tang p" zz: H,
(3) r = 4- r ” — F -j- G? — Hf*.
Les équations (i) (2) (3) renferment quatre inconnues, r, r’, (, k. En attribuant à l'une, par ex. p, une valeur arbitraire, les équations (>} (a) donneront r, t" , d’ou l'on trouvera k par l'équation (3). Mais toutes ces valeurs sont fondées sur l'ii) potbèse qu’on a adoptée pour p: ainsi il faut les vëriber, ce qui se fera par le m>ycn du tenis écoulé entre la 1 et la III observation, qui est —
En exprimant les tems en jours, et en faisant y =: 27, 4o3859=: n, on aura suivant 1a formule de I.ambert (§. 343.)
II faudra donc clianger la valeur ripposéc de p, jusqu'il ce qu’elle satisfasse 5 cette équation; et deux hypothbscs pour p sutllront, pour en trouver par interpolation la valeur qui satisfait aux trois observations. Avec cette valeur on calculera par (i) et (2), ret d’où l'on conclura les latitudes et les longitudes héliocentriques X, X", et L, L". En effet on a 99.) CErp langp~rsinX, d’où il suit
sin X — tang p, sin X'' — tang p", sin T S E
et en nommant les angles de commutation, "V,
sin 7 = “
p»ir(o — a) . „ Mpiirtr" — n")
• — ! ' siny = — -■ ■ — zé — •
r eu» A r' co»
L= S -p7, ou
Avec X, X", L, L", on trouvera (§. r77>) {p) (9) (r) la longitude do noeud ascendant =£2, l'inclinaison =:J, et les longitudes héliocentriques sur l’or-
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bitc, C, C''.. En nommant u, u", les anomalies vraies, on connaît l'angle aa soleil u'—u~C" — C, et les rayons vecteurs aiijacena, r, r", d’où l’on conclura <$.
la longitude du périhélie r=P, la distance périhélie —</, et le tems du passage par le périhélie =. O, ensorle que tous les éleuiens sont connus.
§. J5a. Considérons maintenant la correction de la seconde supposition 35 1.). Pour cet elFet on se servira du tems de 1a seconde observation , en calculant pour cet instant , avec les élémens trouvés par la méthode précédente, l'anomalie vraie u'. Cela posé on a {Fig. g5.)
sin AéB =sin CéB ~
AS. fin A S6
C S . fin CS b
«in SeT z=«in SeR =
Ab Cb
ST.finTSé S R. sin RS«
d'où il suit
T» Ke *
A é : Gé ; : rsin (id — u) ; r'' sin (u" — r/), et
Te : Re :: Rsin(0'— O) •• R"sin(0"— G'V
Mais les projections Op, Qp, sont entre elles comme Aé, Cbi en faisant dont:
11') R"iin(0*' — gO
— î ~ ni, i — — : n,
J r sin (u' — b) r im ^©' — O) <
on aura m, ^ Comme ces rapports doivent être ù trës-pea
près égaux à — z^r, supposons mzzzr-{-p,
r''iin (l/'— l/) r' __ R''»ir (ç"— Q>) ^
^ r 1111 ^b' — b) f ’ ** 9 K lin {o' — ©) f * ’
étant donnés. Or on a {1 ig. 96.)
sin P
O A fin A Q B fin H
. T Afin A RB fin B ,
5in c=z — ; n; , donc
I ^ Ue
OP y P
OA -t- TA = ? = , et
O JJ I T> B — Qpnnp-t-Re»ine {r-*-p)Op lin p+(t +<;) Te line _
” ^ ° 1.11 » IIB U
T P tin A 4- P . O P s in ^ -f 9 . T f tin e sin B
En substituant Opsinp=:OAsin A=r(f — T A) sin A, et TAsin A^Tesine, il viendra
„ (t + pi 3 . lin A {17 — pi T e lin e“ ’ '* ■
^ lia B . jh '
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et l'on a dans le triangle TSe {Fig. gâ.l Te sia c ~ ST sin.TSe. Mais ST;:; R, TSff — O’ — 0> A, B [.l'g- 96 ), »oal les angles que le rarou visuel dirigé vers le lieu réduit de la comète dans la II observation ütil avec les , rayons visuels dans la 1 et ta 111 observation, donc A~'a — a, B = a"='a, el
(t + f lin ('a — a) R un (g' — ©)
^ ~ l'ui (a" — V] ■
En faisant donc N étant la valeur corrigée de M (§. 35i.), on aura
m sin f'o — a) -|- (n
■/ni - sin (O' — O) e
sin (a" — 'a)
o5 l’on peut, sans erreur sensible, substituer au lieu de ( la valeur trouvée
par le premier calcul (§. 35 1.), que je désignerai par (f). On aura donc
{(f1>in ('g — g) — R»n|e' — C)} /■''. »in (u" — a'j-t- R 'cmm (e/' — r/),jn u' — a)
' (f ) r sio — 'ai lin (a' — a) »
et la valeur corrigée de f"r;N^. On mettra donc dans les équations (a) (3) (§• 35i."' N 4 la place de M, el l’on changera ç, jusqu'à ce qu’on trou-
vera I — j * — I J — ây'"4u3859 ’ dernieres va-
leurs de r, r', etc. on calculera tous les élémens paraboliques de l'orbite, d’après les formules du $. 35 1.
' 353. Quand les élémens ont été corrigés, par la méthode précédente,
de manière à satisfaire parfaitement à trois observations, on ne peut pourtant pas les regarder comme exacts, à cause des erreurs d’observation; car il est impossible, que les véritables élémens soient d’accord avec des observations défectueuses. Pour être exacts, ils ne doivent être parfaitement d’accord avec aucune' observation, mais ils doivent satisfaire à peu pris à toutes . les bonnes observations, en donnant tantôt trop, tantôt trop peu. Pour les rendre tels, il faut les vérifier par un grand nombre d’observations, aiissr éloignées que possible des trois observations qui ont servi à déterminer les élémens. Il est aisé de voir que celte vérification consiste à calculer avec les élémens supposés, d’autres observations. Mais comme on n’a pas besoin de tous les élémens, pour faire ce calcul, il y a deux méthodes principales de vérification, d’orU l’une est fondée sur les élémens paraboliques, et l’autre sur la position de Torbite relativement à l'écliptique.
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Suivant la première mélhoile qui est de M. I.ap!ace ('), les dlémens supposés sont le ten.s du passafte par lo périhélie et lu distance pé-
rihélie = 9» et il s’agit de les véiilier par trois autres observations, dont les époques soient /, Avec / — T, /' — T, /"—T, et 9, on trouvera
les anomalies vraies (J), (Js' , et les rayons vecteurs
, ^ ^ etc. Nommons les longitudes elles latitudes géocenlriqnes dans
les trois* Observations, «, a', a", et p, p', P", et les longitudes du soleil, Oi 0^ ^ soleil, T la terre, C la comète. Ce
perpendiculaire à l’écliptique, donc pour la première observation, S>Tc=:
„ CTo:=:p, et eos 8TC — cos p cos(a — Q). Connaissant donc dans
le Iriangio rectiligne CST, l’angle STC et les cotés ST = R, CS — r, on ,SCT=''sinSTC, CST=i8o’‘-(STC + SCT), et CT = ’"”"
• *-> «> C T sia 3
:CTsinp, et sinCSo:=; 1-,
tm c f i * ce qui est la latitude
aur^ sin
d’où l’on tirera Ce
héliocenirique. Jilaintenant on connaif dans le triangle sphérique dont le centre est S, le côté perpendiculaire CSc et l’hypothénuse CST, d’où l’on tirera
cosTSc— . ce qui donne la longitude héliocenirique. De cette manière on trouvera pour les trois observations, les latitudes et les lo'ngiludes héliocenlriques, X, X', X", et L, L', L". Suit (Fig, loi.) E le pôle de récliplique, A C les lieux de la comète dans la 1 et la 111 observations, et nommons v, v", les angles au soleil , traversés par la con.ète entre la 1 et la II, et entre la I et la III obiervationj cela posé on aura EA = 9P°— X, ECrrgo'’ — X", AEC — L" — L, donc
cos v'— sin X sin X"-f* cos X cos X" cos (I/' — L), cos U sin X sin X' cos X cos X' cos (L' — I, ;
et il doit être u — -p'— (p, — Cp. Si donc les élémens T, q, ont besoin de
correction, il se trouvera une dilTérence entre ces valeurs. Supposons donc — v~m et ($" — <p) — v' —n.
En mettant T' au lieu de T, sans changer q, on trouvera par le procédé précédent d'autres différences, savoir
((p' — (p) — V = g, el ~ (p) — . v' =: *. I
Supposons enfin qu’avec T et q‘, on ait trouvé
(p' — p) — v = M, et (P" — pi — u' — N.
(j} Mém» dt ^nn. et "I fséonê du inout'» ci dé la Jtg. êiUfit. du ^lonéUj,
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Oes trois hvpolliësps donneront U véritable .par une rëgle de fausse position.
La variation do l'iiypolhèse, T' — T, a produit ics changenipiis des erreurs, fl — m et V — n. Puisque les élémens sont à peu piës exacts, on peut sup* poser qu’une variation peu dillërcnte, 1'" — T, produira des changenieiis des erreurs, qui seront àfi — metàv — n, comme T" — T est à T' — Tj et j
il en sera de même de Nommons donc les véritables élémens qui ne donnent aucune erreur, T", ç", et faisons T" — Tr=j;^T' — Tj et 9" — ÿ — y {ij' — 9): cela posé, les cliangemens des erreurs qui résultent de T' et de <f', SCI ont
^7 — ^ {(R — m) 4-(ï — n)} et { (M — m) -fi (N — n' } .
Le changement total de l’erreur, qui résulte de T" et 9" k la fois, sera donc J ^fi — m) J I y — '*) -f" y (M — "0 *1“ y ^ — n) e -f- »,
e étant la fariation de l’erreur /« — (fi — /n)ar-}-(_M — nt)y, et i celle de l’erreur n :± (» — nf j: -1- — «)y; ainsi qu’on le verra plus clairement dans le tableau suivant. ~ -
liy [loti.ese
ci tf
1 et 9
T" et 9
Erreur
m et n
ft et y
AJ et N
0 et 0
Variation , C
lie l’bj'pothësi c
0 et 0
Variation C
0 et 0
de Terreur <;
Pour que les deux erreurs, m, », résultant de la combinaison de la I observation avec la II t-l la 111, soient nulles, il faut que m diniipue de m, et n de », c’est-à-dire que e~-^niet i — n; d’eù résultent ces deux équations: (ni — fi)x--f-(m — M)y=»i, et (n — »J x -(- — N)jr=:;,i, dont la solution donne
mN — nM* ' nu — m»
* n (m — lU'l— y M) -t- N — fi) ’ ^ ' n (fi— M)— » (m— S (m — ji) ’•
Apiès cela on aura ^
le trms corrigé du passage par le périhélie, T"^T x (T'— -T),
et la distance périhélie, — — 9).
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Avec r(*5 valeurs corrigées on calculera les longitudes et les latitudes liéliocentrii{ues de la comète, d’où l'on conclura ($. i5i.) les autres élémens, savoir l’inrlinaison, la longitude du noeud, et l^angle que la ligne des noends tiiit avec l'asc.
§. 304. La position de l’orbite relativement à réclipliquo est l’élément le plus facile à déterminer par des observations géoceniriques , pareeque le terre et le soleil étant constamment dans ce dernier plan, le cas est en quelque façon semblable aux conjonctions et oppositfbns des planètes. Suivant la seruiide méthode, celte position, ou la longitude du noeud = N, et l’inclinaison = J, sont les élémens supposés connus, qu’il s’agit de corriger par trois observations éloignées. Pour cela il faut d’abord réduire les observations au soleil, au moyen des élémens supposés; ce qui se fera de la manière suivante.
' Soit (l-'ig. 99.) S le soleil, T la terre, C la comète, ON la position supposée de la ligne des noeuds. Ayant abaissé les perpendiculaires, CE sur fécliptiqiie, CA, EA sur ON; on aura CAEi^J, et l'observation dn^na l’élongation STE=:ÿ, et la latitude géocentrique CTE = P; enfin on connaît AST=ui par les longitudes du noeud et du soleil, et ST R par les tables. Si la prolongation de ST rencontre AE en B, on commencera par calculer l’angle CBE::=:v|/ par ces formules: CE:=ETtang 3 E B tang \j/,
ET
lin \ B S
tang r}- = -^ Ig P = tg 3, ou tang d-
CO
ttn i
tang 3* nommant la distance héliucentrique de la comète au noeud sur forbite, ou l'auglo ASC = on aura
AS ~ AB col ■») =: A C cot $, d'où il suit
, * AC lin d; Ip S)
taugd>=^- lang„=—
Ou a de plus dans les triangles AGE, CA E,
A £ =: A G taiig A 0£ A C ros J, donc en faisant AOCz=^,
lanp \ O E
tang
AO
CO*J
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Dans 1p* triangles SOT, SOC, on a
J, ^ ___ K >i n Q S C . sin SCO — R sin
lin AO K un ^ »in^■>H-a)
d'où résulte le rayon vecleur
- ■ — R lin ^ lin é
S C ZH r 3
un (>) + «) un (4) —
En rassemblant ces •formules, on aura
et SCO = ASC — AOC = !p — d,
1 , , COI i)lp 3
3)tang^=!îl'>-^1
. , . iin\(/lanaii
a) tang <p = — f-
un {J -nj/) »
R sin 5 fin ^
co»J ’ »in >»«((' — 1^)*
Les angles (3, et i — a — Q» donnés par l'observation; mais »i ~ ÿ — N,
et J dépendent des élémers supposés: (J), r, changeront donc avec l’iiy-
polhèse, mais et Rsinÿ conservent, pour chaque observation, la même un; ‘ ^
Valeur. Par ce procédé on trouvera, pour les trois observations, les distances hélioceniriques de la comète au noeud, 4î, <P'\ et les rayons vecteur, r, r',r''.
Les angles au soleil, v, v', traversés depuis la I observation jusqu’à la II et la III, sont v = 4^' — u'.= — (f; et avec r, et r, r', v', on
trouvera les tems l, f , écoulés entre la I et la II observation, et entre la I et la III (§. 342 — I440t *1“' conformes aux élémens N, J. En formant une autre hypothèse, N et on trouvera t-\-k et f'-j-a au lieu de /et/".
Une troisième hypothèse, N-j-" e* Ji donnera J-|-^ et t'-j-X au lieu de t et t'. En nommant les tems obseivés, /-j-c^T, /'-|“'^T', et les véritables'valeiirs du noeud et de rinclinaison , N4-x et J -f-yj on- pourra supposer cr>mme •ci-dessus, que des variations des tems calculés sont proportionnelles aux variations des élémens. Or 1 produisant la variation du tems i — k, et du tems f’ ~ K , y chargera le tems < de ^ , et f de . On trouvera pareillement
les variations des tems t et qui résultent de x, — et — . Les vrais élé» mens N -j- x et J -t- i ensemble, donneront donc
^ les véritables tems, T = /-|- , T'=ê'-f -f- — .
En substituant T = / + e, T'=:/'-f- «, on aura
ky X s I xy
I zz: — -j A , d'où il résulte
• n-^e k — ex)
~ *X — xt '
- iilh.
fcX — xl »
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9 et ( étant les ext-fes lenis écoulés entre les observations, T, T', sur le» teius t, ( , calculés .d'après la première hypolhèse. On aura ainsi l«s valeurs corrigées
du noeud ~ N -|- ■*> ** rinclinaison
En calculant avec ces élémeiis corrigés, les rayons vecteurs de la comète et les angles compris, on trouvera (§. 34’ — 344-) la distance, le tenr» et la position du périhélie: on aura donc corrigé tous les ëléinens.
Cette méthode qui est île Newton (' ), ainsi que la précédente, s'étend seulement à trois observations. Pour profiler de toutes les observations, il faudra répéter le calcul qui vient d'être développé, autant de fois qu'on peut combiner les observations trois à trois, ce qui n'est pas commode. M. Laplace a donné une méthode analytique, qui sert à corriger les élémens par les longitudes et les latitudes géocenliiques, et leurs premières et secondes ditTé* ronces: cette méthode remédie à l'inconvÉnient dont il vient d'èire parlé , en permeftanl d'employer un grand nombre d'observations à la fois (^).
(1) P/'i7. AV»/. Prtne. Mmih. Uh. tll. p^. 4a»
(d) Aiétomi^uê céUsh, TO01# I. 198.
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CHAPITRE III
Calcul Elliptique.
§. Xje calcul parnholique , exposé dans le chapitre précédent, donnera les élémens avec assés de piécision, si l’orbite est réellement aussi excentrique qu'on l'a supposé; mais il peut y avoir des raisons^particuUëies qui nécessitent le calcul elliplique; c'est le cas où le calcul parabolique ne satisfait pas aux observations , d’o# il faut conclure que l’orbite n’est pas aussi allongée que les orbites des comètes le sont ordinairement. Mais dans tous les autres cas la parabole se confond avec l’ellipse dans la partie visible de l'orbite, et il serait inutile de la regarder comme elliptique, d'autant qu'on ignore absolument, si c'est elfectivement une etiipse ou une autre se* ction conique. Il est vrai que, pour connaître la durée de la rh’olution , il faut recourir au calcul elliptique; mais pour se convaincre, combien peu ce calcul est sûr, on n'à qu'à se rappeller, <,^,'un peut sans erreur sensible regarder l'orbite comme parabolique, ce qui revient à lui attribuer une révolution d’une durée' infinie. Il est encore vrai que le calcul elliplique donnera d’autres valeurs des élémens;' mais La dill'érence est aupiès du périhélie si inconsidérable, que pour peu qu'on altère 1rs observationi, une révolution de cent ans peut devenir inünie. Les comètes n'étant ordinairement visibles que peu de tems, et les ob* srrvalions étant sujettes h des erreurs graves, ces erreurs peuvent défigurer entièrement la révolution, pareequ'il s'agit ici de conclure d'un très-petit segment, la nature de l'orbite entière, et la longueur de l'a.xe. De plus, la comète, en passant auprès des grandes planètes, peut avoir éprouvé des perturbations si considérables, que la portion de l’orbile qu’il nous est permis d’observer, est tellement défigurée quelle n’est plus d'accord avec l’orbite originaire. Le calcul
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elllpliqne a* donné, par exemple, pour la grande comele de i8ti, qu’on avait obserrée dans un segment de plus de i8u°, une révolulion de 3o^6 ans, et une autre de adoi ansj et cette dilTdrence de ^55 ans n’a pas alléié sensiblement les éldmens paraboliques. Il est donc clair, qu'on peut trouver une multitude d'ellipses qui satisfont à doutes les observations , tant qu'elles ne sont pas exemptes d'erreurs, attendu que même le calcul parabolique, ou une révolulion infinie , y satisfait le plus souvent. Pour que le calcul elliplique soit permis et utile, il faut que ces •conditions aient lieu: i) qu'aucuns élémens paraboliques ne satisfassent aux observations; 3) que la comète ail été >
observée dans une portion considérable de son orbile, avant et après le péri-^ hélie; 3) que les observations soient plus exactes que les comètes ne le comportent ordinairement, et pour cet effet il est nécessaire que la comète ait un noyeau bien terminé; 4) que la révolution et l’excentricité ne soient pas très- grandes, afin que l’oibile s’écarte plus sensiblement de la parabole; 5). que la comète n’ait pas passé trop près do Jiipitor et de Saturne, parce que l’attraction de ces grosiès masses peut tellement défigurer la partie de l'orbite que nous observons, qu’elle paraîtra appartenir à une ellipse toute \
autre que l’originaire. Les conditions 1) 3) 4) ont eu lieu relativement à la comète de 1770: c’est la seule dont le mouvement ne peut pas être expliqué '
par l’hypothèse parabolique; on a observé un arc de son orbite de plus >70°; et son excentricité n’est pas plus grande que 0,786$; sa révolution est de 5 ans et demi. Mais cette comète a passé si près de Jupiter ‘
et de Saturne, que c’est peut-être la cause de ce phénomène extraordinaire, que la comète, malgré la courte durée de sa révolulion, n’a été aperçue qu’une fois. » " ' • .
§. 366. La seule méthode sure pour déterminer la révolution des comètes, est la même qui est employée pour les planètes, et qui consiste è observer la comète deux fois dans le même point do son orbite. Quand une comète qui a déjà été observée, revient au soleil, on peut calculer, par les méthodes précédentes, les époques des deux passages par le 'périhélie, et l'intervalle est la période de sa révolution. L’excentricité de l’orbile n'y a aucune influence, pareeque l’équation du centre est nulle dans le périhélie ; mais les
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perliirbalioiis auxquelles la -comète a élè exposée 'ilans sa longue route, peuvent altéier consuiêrablenient la période, ensotto qu*on ne peut pas s’attendre à une grande précision. Après avoir déterminé les élémens d’une comète par la théorie parabolique, ou les compare avec ceux d'autres comètes, observées longlems auparavant; et si l’un trouve deux comètes, dont les élémens tout è peu près les mémee, on peut conclure que c’est la même comète, vue -dans diflérentes lévoluliuns autour du soleil. La probabilité augmente, si la comète a été observée trois fuis ou plus souvent dans son périhélie, après -dns intervalles à peu près égaux. Si la différence entre les élemens n’est pas' _ grande, elle peut être attribuée aux erreurs d’observation, ou aux perturba- 4ions de la comète. Les élémens qui donnent la plus forte preuve de l’idenlilé de deux comètes, sont le noeud et l’inclinaison; car il est très-improbable que deux comètes se meuvent dans le même plan, et le plan de l’orbite est moins déSguré par les perturbations, que les élémens paraboliques. Ces deux élémens doivent donc être fort peu dilférens, pour qu’on puisse supposer l’i-
gg
dentilé dé deux comètes.
Le catalogue des comètes qui ont été observées et calculées fait voir, .que les éjémens des comètes de 14^6, i53i, 160^, i6Sa, et 5g, sont è fort peu piès les mêmes, et que ceux des comètes de is64 et i556, ainsi que de celles de iSda et 1661 ne diffèrent pas beaucoup les uns des autres. Halley s’aperçut le premier de l’identité de la première comète, dont la période ^rait être de 73 à 76 ans. D’après celte période la même comète doit avoir paru -en i38o, i3o5, et ia3o, où les historiens font effectivement mention d’une grande comète. Cette comète parut en >75g, ainsi que Halley l’avait prédit, mais un peu plus tard: sa dernière période était d’à peu près 600 jours plus longue que la précédente; effet des attractions de Jupiter et de Saturne que Clairaut avait calculé d’avance. Le seconde comète aurait une période de vga ans, on pourrait donc l’attendre vers l’an 1848. La troisième dont la période sérail de 12g ans, aurait du paraître en i7go; en effet on a observé dans cette année trois comètes, mais leurs élémens étaient Irès-difl'érens de ceux de la comète attendue; aussi Méchain a trouvé par un calcul rigoureux, que les comètes de i33a et de 1661 ne sont pas identiques.
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Uni^ des comètes, dont le mouvement elliptique autour du soleil est le plus sûr, est' celle de iSo5 et de 1B19, dont l'identité ne peut pas être révoquée doute. Son orbite, qui a été calculée avec le plus grand soin, est une ellipse, dont les deux a.xes sont 4>4'B6 et a, d6<B, et qui est inclinée sur l'écliptique sous un angle de son périhélie tombe donc en-
tre le Soleil et Mercure, son aphélie entre les orbites des quatre nouvelles planètes et de Jupiter, et sa révolution est de iao8 jours ou de 3 ans et iia jours, de sorte que la comète Fait trois révolutions en dix ans: en elTet elle a été observée en 1^86 et 1795, donc dans quatre divers passages par le périhélie: et depuis 1786 elle a déjà l'ait dix révolutions. Dans ses prochains passages en 181a et i8a5 les circonstances seront peu favorables à sa visibilité, et il est probable, qu’on ne la verra qu’à la 6n de l’an i8s8.
$. 357. Après avoir trouvé la période de la comète par ses apparitions réitérées, on connaît aussi le grand axe" de son orbite, en vertu de la troisième loi de Kepler. Cet axe, combiné avec les élémens paraboliques, servira à calculer son mouvement plus exactement suivant 'la théorie elliptique. Dans le~ calcul parabolique il suffit de connaître le triangle au soleil , ou la distancer périhélie, le paramètre étant donné par là. Dans l'ellipse le rapport entre le paramètre et la distance périhélie est indéterminé; par conséquent il faut connaître un élément de plus, par exemple, le grand axe. Avec ces élémens on fera le même calcul qui a été développé pour la parabole; et l’on se rappellera que tout se réduit à trouver le tems que la comète emploie à traverser une anomalie quelconque, la distance périhélie étant donnée, ou à trouver le
tems que la comète emploie à décrire un secteur donné. Cest sur ces deux problèmes que roule tout le calcul «lliptique. Pour généraliser la méthode, il sera bon de prendre pour base l'équation générale des sections coniques, qui •St, comme on sait
les aWeisses x étant prises du sommet sur le grand axe := an, et p étant le
paramètre. Dans le foyer on » x — q, y — —, ce qui étant substitué dans
l’équation générale, donne p — ^q — d’où il suit a — — ^ -■ • - . En éli- '
minant donc a, on aura l'équation générale ,
y*=rpj
ASTRONOMIE RATIONNE^^LE
' = px -
qui e«l pour la parabole, ii n = oo ou p~l^q, pour Vhyperbole, si a e»t négatif ou P > 4?» pour Vcllipse, si p <4?» 8l pour le cercle, si p"tq.
Soit loa.) S le foyer, P le sommet, P<i=:x, oA=:y, le rayon Tecteur SAzzr, l'anomalie vraie PSA=::i$; on aura
= - {q-xr=px(, - x), d'^
î{q — x)px 3.q
d'où il suit
I p’jc’ , I P*
-1-— donc r=7— x-f , 44 a 4
n. r=, + tx.^,.
, A ^ r COI 0
Mais on a So=:rcostp, xrry — rcos$,.donc r— rcost^-^ - — ; ou
III. r
a 4 IP — •9)
$. 358. La théorie des comètes consiste, à conclure des élémens sup> posés de forbite, le tems qui répond à une anomalie donnée, et réciproquement, ou b dériver les élémens du triangle au soleil, c’est-k-dire des observations. La solution du premier problème se réduit à calculer la sifrface du secteur qui répond à chaque anon>alie. Si donc la comète à décrit le seçleur PBS=?s, et l’anomalie PSB::=(^, et que dans l'instant suivant, elle décrive le petit arc BC, et le secteur BC8=ds, on aura SB:r:r, BS(i=d$, et Bi étant perpendiculaire a SC,
3s=:| r* dq) =r
î .e’4’ dî
(’4 r^t' on aura Ung 0 ~
*J i/) col 4a ;* 9 2
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Quant au premier terme, il faut »e rappeler que 4? — P e*t positif dans l’ellipse, et négatif dans l'bapeibolo En faisant donc \q-p~n, on
aura pour l'eltipse f ÿ^’ ^ F ’ faisant
a y ^ = tang ^ , c’esl-Jt-dire « ( Ig $)* = p ( tg . H
i Z •)/ n P . azynp
en résuüe tane^zi — et sin co = — 5, ce qui étant substitué
dans réquation IV, donnera
q*Vp q* [p — / P — ^
• — ^ -fJ. t.j — i— ii! Lü:_Jl *in (ji rr — ■ ^ ^ — f ^ — t- 1 sin w )*
(4a_fltlV a? /*
l’arc cü étant donné par la formule tang— =: tang Or.le lems, ' a • 2 ' P
pendant lequel Tare PB est parcouru, est /zz: (S- viendra
I zz — — - — r f w — ^ sin w) , t étant exprimé en jours , et à cause de
V. , = !^Vc_îL=5,iaA • ya V O J
a — q étant la distance du foyer au centre de l’ellipse, et par conséquent . . - t — r- ... ■^,5.
— t l’excentricité. On a de plus
ap
et P ;
, aé étant
=: . Tout le calcul est donc
le petit axe de l’ellipse, d’où il suit fondé sur les formules suivantes:
(i) i’ =: 9 (20 — (a) . . . . tang ^ | lang ^ ,
(3) / = ^ O s (u — £ sin u) (§. 341.).
Cfh peut se dispenser de calculer b, en déterminant u par la formule
iü (^ / .
tang — tang — . y Puisque a est ordinairement conclu de la durée
d’une révolution de la comëte 0, on peut substituer suivant la troisième loi de Kepler, Jo’~0, ce qui donnera
t — — (u — E sin u>),
^ air ■
OÙ l’on verra aisément que u est l’anomalie excentrique. En comparant ces valeurs de — (w — e sin u> avec les tems t, donnés par les observations, il sera facile de juger comment il faut changer 0, pour le rendre conforme autant que possible è toutes les observations.
ASTRONOMIE RATIONNELLE Dans ['hvpcrbok n est négatif. . En Taisant donc p — 4? =
* ' log , et le secteur entier
2 y n P "y P — Z yn
^ _ P<l* jp — oi) g ^ I ' yp-4-zya n(p»— ttz’) nyn “VP — zyn*
En faisant comme ci-dessus, tang — rrsl/— , bu tang m = , il viendra
, = 2l>lPfe:zii„„go._iogi±l4“L ’ .
nyaVs, * » i— (Si ay**
et en lubstitnant
^ — -'tang et <=: ■
et à «anse do p — ^.q-\ — — (§. 357.),
VI. r :=* tang U — log tang |^45*-1- Puisque les intégrales V. et VI. s'évanouissent , lorsque lo ou $ est nui, o»' n'ajoutera aucune constante , si les anomalies (]) et les tems ( sont comptés du périhélie. *
$. 359. Quand on aura déterminé le triangle au soleil par le moyen des observations géocentriques et d’un élément supposé, et que l'orbite n’est pas regardée comme parabolique, il faut connaître un élément de plus, par exemple, le paramètre p ($. 357.). Si donc B, C (t'ig. loa.) sont les lieux béliocentriques de la comète, on connaît SR=^r, $Cz=/, BSC=e.‘ réquatjon 111 357.) donnera donc
En divisant la seconde par la première on aura
cos a — sin a tang $ , d’où il vient
° -r' (JI — a r)
tang (p =: cot a — — •
“ ^ T' (p — a r) ,in O
Après avoir trouvé ainsi les anomalies $ et $-|-a, la première équation donnera
p T COS ())
-, et le demi grand axe a— — •
p — — cos p
On connaît ordinairement è peu près le noeud et l’inclinaison, ou l’on suppose ces élémens connus: alors chaque observation géocentrique donnera
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la diitance hëllocentrique au noeud et le rayon vecteur ($. 354-^; trois ob< «ervations donneront donc trois rayons vecteurs et les angles compris. Dana un pareil cas on n'a besoin d’aucun autre élément, et trois observations suffiront pour calculer tous les élëmens de l’ellipse, le paramètre ou le grand axe, la position, la distance, et l'époque du périhélie ($. '
$. 36o. Quand on .1 trouvé ainsi les anomalies (J) et élémcns elliptiques par le moyen des rayons vecteurs r, 1^, et de l’angle com* pris a, on calculera d’après la formule V. ($. 358.^ les tenu -t, t', qui sont employés à parcourir PB, PC, et par .conséquent le tems /' — t dans lequel l’arc BC est parcouru. On peut aussi trouver ce tems immédiatement, sans connaître l’anomalie ip.
Pour cet elTel il faut exprimer d({) par le rayon vecteur r. L’équa-
tion III. ou cos(J>=^-7Îi i donne, en faisant
P — = et 4<7— p=f».
dtp
_ /Pi— « '■»4.4 q*p—
— *r*.in<p’ ^ .
r.y {— ar*-f.4i2*r— p5»)
donc
En faisant donc V( — ur®-|-4'/*c — pq^)~u, on aura (J. 358.)
Bs — — 3 Cp — ^ u^ — n ?)•
Supposons u = ensorte que
d’où il suit v*(pq—nr)—n(r — g), et r~ j, Jonc
{p—n^ydy J^kgvSv ♦ akgv . ^
+ ** (T+ïû^/a’
- b H+pv*)iv
A étant
Dans l’ellipse, où n est positif, l'intégration donnera
b bv , , .
s~ — — Arc iang v.
En substituant v , i4-v*~ — L* ^ — il viendra
fq — mr’ p.j — ar’
a» ' T'vrT / I O pq — nr
Puisque l’intégrale doit être prise depuis r=r ^q«’ù il faut ajouter
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une constante qui la rende nulle, si r~r, et ensuite mettre r~r*. Or le
tenu l qui répond au secteur s, étant — LÜLf 34i0 » o® lé tenu
dans lequel l'arc BS est parcouru ,
• , U-Jl S Arc tang V _ Arc long V I
La distance périliélie 7 est donnée, ou on la trouvera par r, /, a, et ^ (§. 359.), ce ^cjui donnera aussi n~l\q — p.
i’our .disposer les formules plus favorablement k fusage des logarithmes, on peut calculer d'abord deux angles, p, *, par les équations
tang - = y — i il , tang - = V
3 — nr' 2 p(j— Br"
Ce qui donnera tang n ~ " **)
. * yB (r_7) (p7 — nr)
sin P = i ^ — — : ' ,
Q OU il Viendra
8in V zz
yntr' — (j'(p(7 — nr')
q{p—iq) ‘
(sin y — sin p), ou
,Tj ^7('' — h) — (P — 2 7)>>n
9 tn <7 /ZZ
$. 36i. Une des comptes les plus remarquables sous plusieurs rapports, est , celle de 1770, dont l'orbite a été, calculée par Lexell, suivant la théorie elliptique, parcequ'on ne pouvait la calculer dans une parabole ('). D’après ce calcul qui a été fait avec le plus grand soin, et qui a été conGrmé par les recherches de M. Burckhardt (®), le périhélie est dans 11' 26“ 16, entre les orbilcs de Venus cl de Mercure, et l'aphélie est très-peu au delà de l’os bitc de Jiipilcr. Le plan de l’oibiie coupe l'écliptique en 4*'^* sous le petit angle de i*34', et celle comète est peut-être celle qui s’est le plus .approchée de la terre, savoir de o,oi34, ensorte qu'elle n’était que six fois plus éloignée que la^ lune. Comme ou avait observé un arc de son orbite do plus de 170'’, il était à prévoir, que les observations ne s’accorderaient pas avec la paiabole, et qu’on pourrait calculer les élcmens elliptiques avec assé» de prérision. EVi eflèf, toiil<*s les observations, r:lrr|p»s suivant la
(l> 6i;en,. im/ . yro unno IJJJ* i*
A/«m. dé VlmMui dé franctf iSo6<
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tli^urie elliptique, donnent le résultat remarquable, que la comlite fait uns révolution autour ilu soleil en cinq ans et demi. Il est donc bien éionnanf,
que cette comète qui, tous les cinq ou six ans, devrait être très-près de la
terre, n’ait jamais reparu. Pour résoudre cotte énigme, il se présente plisieurs rétlexions. i) La révolution de la comète étant peu ditTérenle de celle de Cérès et Pallas, on pourrait croire qu'un a pris une de ces planètes pour la comète; ou plutôt, son mouvement étant beaucoup plus excentrique que
celui de ces planètes, on pourrait la regarder comme un de ces fragmen*
dont quatre ont conservé le mouvement planétaire (§. 17S.). a) Comme la parabole est la limite entre les ellipses et les hyperboles, l’orbite peut avoir été hyperbolique; cependant les recherches de M. Burkliardt ont fait voir, que les observations sont parfaitement d'accord avec l'ellipse. 3) Lexell s'est servi de la seconde méthode (§. 354.) <|ei est peu sure, quand l'incliuaison est aussi petite que celle de la comète, car il est aisé de voir, qu’une petits
erreur commise sur les latitudes peut produire une erreur grave sur les longitu-^ des ('). Dans un pareil cas il faut employer la première méthode (§. 333.); et c'est ce que M. Burckhardt a fait, qui a pourtant trouvé le même résultat.
La véritable cause qui a empeché la comète de reparaître , est apparemment l’attraction de Jupiter, dont la comète était si peu éloignée dans son aphélie, qu’elle traversa les orbites de ses satellites. M. Burckhardt, ayant calculé les ellels des perturbations de Jupiter sur la comète, a trouvé que le grand axe de son orbite doit avoir été considérablement augmenté, eusorte que la comète sera toujours trop loin de la terre pour être visible, h moins que, dans > une autre révolution , elle n'éprouve des porlurbalions d'un elTct conlraire.
Lus IcUns cosmo/og!(/ues de fainherl, roulant principalement sur les comètes, leiilèrment des idées aussi sublimes que réllérhies, dont plusieurs ont été confirmées par drs découvertes et des observations postérieures. Je vais terminer ce second Tome par des réflexions générales sur l'arrangement du système sntaire, ou sur la disposilion des comètes et des planètes.
(1^ Voici c« <{U*rn dit tUitcr 7/j<t<i74tr molunm #/ com. paf- i40;„ Si iiiHin ti«
cvanc^'CPr.-l. lu q titoc nt'iil prar«u« conriuli po»eU ex quo tteife cuUi,^itujr| quo njiytUoe lit oriiilrkc incUo-ilto. eo minut tiiM lune mt-ihotliiin •dhibvri po»»e**«
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CHAPITRE IV
Réflexions générales sur la construction du système solaire '.
$. 36a. U*!! des plus ptiissans inslincis de néire aoie, et qui est un ▼rai besoin même pour Thurame le moins cultivé, c'est de généraliser nos idées. C’est & celle simple opération qu’on doit toutes les découvertes et toutes les sciences. Elle est une espèce à'intiudion qui, pour être complète, exigerait des expériences sans nombre; mais l'esprit de l'abstraction devance la marche lente de l’induction, et va au devant des observations par des ' raisonnemens iondés sur l'tmulogie. Il est impossible de déterminer le nombre des faits qui sont nécessaires pour justifier l’analogie dans chaque cas pcrti< culier: il faut un tact fin et exercé, pour saisir le vrai moment. Il n'jr • peut-être aucune science, dans laquelle les raisonnemens analogiques soient plus nécessaires, et où ils aient été employés avec plus de précaution et de succès, que dans l'astronomie, dont le but est de développer le plan d’un édifice immense dont on ne connaît qu'une très-petite partie. Sans le secourt de ces raisonnement, nous ne pourrions seulement nous faire une idée du coin que nous appelons le nôtre, c'est-à-dire du système solaire. Après avoir examiné tous les faits isolés qui ont été découverts par les observations de vingt siècles, il est permit de faire la somme du calcul, et de demander, quel est l’arrangement, non de l’univers, mais de nôtre système solaire, qui a la plus grande probabilité d’après les observations et les règles de l'analogie.
Le premier objet qui mérite notre attention, est le nombre des corps qui composent le système solaire, ou plutôt celui des comètes, qui sont beaucoup plus nombreuses que les planètes, i’our juger du nombre de toutes les comètes par celles qui ont été observées, il faut d’abord déterminer.
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par la nature des choses et par l’expérience, les circonstances qui peuvent contribuer i rendre une comète plus ou moins visible. Dans l'espace de mille ans, depuis H'i’] jusqu'à 1816, on a observé et calculé lao oibiles de comëles; de ce nombre il n'y a que dix ou la douzième partie, qui appartiennent à la première moitié de cet espace; on a obseivé a comètes dans le sixième siècle de cet espace, autant dans le septième, la dans le huitième, aa dans le neuvième, et plus de 70 dans le dernier siècle. La rapidité avec laquelle le nombre des comètes augmente, est frappante, et il est aisé de voir que cela ne peut venir que de l'attention avec laquelle on cherche actuellement les comètes, et de l'usage des téléscopes avec lesquels on les trouve à des distances ot'i elles sont invisibles à la vue simple. Dans les siècles passés on ne s'occupa que des comètes qui se distinguaient par leur grosseur, ou par des queues d'un grand éclat. Mais actuellement il se passe rarement une année, dans laquelle on ne découvre une ou plnsicnrs oomèles. 11 iaut encore observer, que le nombre de lao ne renferme que les comètes dont les orbites ont é4é calculées, et qu'il y a apparemment beaucoup de comètes qui ne sont pas parvenues à leurs périhélies dans cet espire, parce que leur révolution dure plusieurs milliers d’anuées. Le roojen le plus sùr sera donc, de se borner aux comètes qui se sont assés approchées du soleil, pour devoir dire vues de la terre.
11 est aisé de voir, que le seul élément dont la visibilité dépend géaéralemeni parlant, est la distance périhélie. Sous ce rapport, la comparaison des 85 dernières comètes donne le résultat suivant. Parmi cca 85 comètes il y en a i4 dont le périliélie est plus près du soleil que àlercure, 39 dont le périhélie est entre les orbites de Mercure et de Vénus, aa entre Vénus et la terre, i5 entre la terre et Mars, et 5 entre Mars et Jupiter; ensuite qu'il y a 65 périhélies entre le soleil et la lerre, ce qui fait à peu piès | de la totalité, ün peut dune supposer en général que , pour être vues de la terre, tes emmêles doivent s'approcher du soleil plus que Mars, et que le maximum de la visibilité a lieu dans la région de Vénus. On verra cela plue elairemeiit, en exprimant lei disUncet périhélies par le rayon de l’orbile de la terre; alors on trouvera a comètes dont la distance périhélie est entre oeto^iÿ
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a entre o, i et o,ij 5 entre o,a et o,3; 5 entre o,3 et o,4;
5 entre o,4 et o,5; ii entre o,5 et o,6; ii entre o,6 et o,ji
10 entre o.-j et o,Bj 7 entre 0,8 et 0,9; 7 entre 0,9 et 1,0;
9 entre 1,0 et 1,1 j a entre i,i et i,a; a entre i,a et >,3;
I entre 1,4 et i,5; 4 entre i,5 et i,6; ce qui eit la diitance üe Mars;
1 à la distance a,aj et 1 à la distance 4< ''
Il y a donc plus que la moitié des périhélies qui tombent entre o,4eto,g; il y a un tiers entre o,5 et 0,7; et la distance 0,6 est la plus riche en I TOmëtes visibles. Il est clair qu'en général, plus les comëles approchent du
aeleil et de la terre, et plus il sera facile de les voir, parceqiie leur lu* œibre et leur grosseur augmente à proportion de cette proaimilé. Mais il est aussi aisé de voir, que ta visibilité, dépendant de deux élémcns, lës dis* lances du soleil et de la terre, doit avoir un marinmm qui aura lieu à peu piës ë égale distance du soleil et de la terre, ainsi que les observations précédentes l'ont prouvé.
$, 363. En prenant pour base les 1 4 combles observées, dont les périhélies sont ptiis près du soleil que Mercuie, on doit d'abord en déduire le nombre total des comètes qui probabirment ont leurs périhélies dans l’orbite
de Mercure. Pour qu'une comète soit visible, it faut que ces conditions soi-
enl remplies: i) elle doit paraître de nuit, c'est-à-dire le périhélie doit èiro aasés loin de sa conjonction avec le soleil; a) les nuits doivent être sereines; 3) la comble doit être assés loin du pôle austral, pour s'élever considérablee ment sur l’horison des lieux septentrionaux où l'on fait des observalious. Ln première condition dépend de la situation de la terre, ou de la saison, et de la position du périhélie, la seconde dépend du tems qu'il fait, et la troisième de la position de l'orbite relativement à l’écliplique ou à i'éqii.’ileur. Comme les jours avec les crépuscules ton! plus que la moilié de l’année, et que les nuits entièrement claires sont rares, il faut doubler le nombre observé h cause de la première et de la seconde condition, et par couséquent multiplier par 4- Ce produit devrait être encore doublé à cause de la troisième condition et de ce qui a été dit plus haut (§. dCa.). En multipliant d./n« x4 par J, on aura 100 périhélies en dedans de l'orbite de Morcure.
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364- Si l’on connaiMait la loi , auivant laquelle les périhélies sont distribués dans l’espace du syslême solaire, il serait aisé de trouver le nombre total des comètes. Si les périhélies étaient distribués d'une manière uniforme, leur nombre augmenterait comme les espaces sphériques, ou en raison cubique des distances. Mais comme chaque périhélie occupe un plan , il est plus naturel de supposer une distribution uniforme des axes, ensorte que leur nombre augmentera comme les surfaces sphériques où les axes aboutissent,, c’est-è-dire en raison du carré des distances. Ce rapport est confit mé par lie nombre des comètes qui sont k peu près également visibles, e'esl-à-dire dont les périhélies sont en dedans de l’orbite de Vénus. En effet, puisque 14 périhélies sont en dedans de l’orbite de Mercure, et que les distances de Mercure et de Vénus au soleil sont comme 0,3871 et on aura
ee qui est peu différent du nombre observé (§. 3(»a.) i4-|-a9 = 4^' En supposant de plus, que les périhélies des «xnnè.tes peuvent être aussi loin du soleil que la planète Uranus, dont ta distance est 19, ou 5o fuis plus grande que celle de Mercure, le nombre des comètes qui s’approchent du soleil plus qu'Uranus, sera
So. 5o. 100 “ aôoooo.
On pourrait augmenter prodigieusement ce nombre, en prenant pour base la comète de i&<o, dont la distauce périhélie était =o,oo(> ce qui est h peine la fi4 partie de la distance de Mercure. Le calcul précédent donnerait donc 64^ ou 4>o‘> comètes dans l’orbite de Mercure, et plus de dix millions qui s'approchent du soleil plus qu’Uranus. Ajoutons à cela, qu'il peut y avoir une multitude de comètes qui ont leurs périhélies au delà de l’orbite d'Uranus. Mais il faut observer d’un autre côté, que peut-être la plupart des comètes qu’on a observées, sont des corps étrangers qui arrivent d’un autre sj-slème solsire, ou que le soleil ramasse dans sa route: ces comètes ne peuvent pas être regardées comme des parties intégrantes de nôtre système, et le calcul prérédent n’y est pas applirable; jnair il s’en suit en même tems, que leur nombre ne peut pas être soumis au calcul, et qu’il peut s'acciüilre à l'iufini.
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$. 365. En tout eu l'expérience «enle nous apprend, que les combles formeni une ‘partie du système solaire, beaucoup plus considérable que les planètes. Il est donc naturel -de demander, par quelle raison presque toutes les orbites sont extièmement excentriques, tandis qu’il n’y a qu’un très-petit nombre d'orbites circulaires. Comme il parait être une loi de la nature, de disposer de l’espace avec économie, ensorte que dans un espace donné le plus grand nombre de corps soit placé; la question se réduit à celle-ci, si dans une sphère de grandeur donnée autour du soleil, on peut placer plus d'orbites excentriques ou d'orbites circulaires; et il est évident que, sous ce rapport, les premières ont un grand avantage. Si lus orbites sont circulaires, il faut suivant les lois de Kepler, que le soleil soit leur commun centre) mais deux cercles concentriques de même rayon doivent nécessairement se couper en deux points, quelle que soit l'inclinaison des orbites : les deux corps qui décrivent ces cercles, pourraient donc finir par se choquer Tua l’autre; c’est par cette nisoB que la nature parait avoir' évité avec soin Im points de renronlrc ou d'intersection de deux orbites. Il en est tout autre* ment des ellipses, dont un grand nombre de même axe et de même distance périhélie peut être disposé autour (in commun foyer, sans qu’elles se > coupent, pourvu que les axes ou les périhélies soient placés suivant toutes les directions possibles; et il est clair, que les points dangereux, où deux ellipses . s’approchent le plus l’une de l’aulre, seront d’autant plus éloignés, que les ellipses sont plus allongées. D’après celle disposition des oibites, les comètes seront toujours très - éloignées l’une de l’autre dans la plus grande partie de leura orbites, les périhélies étant les seuls points où elles se rapprochent l’une de l’autre; mais les comètes y retiennent rarement, et à différentes époques, h cause de la longue durée de lei.rs révolutions. Le nombre d’ellipsea excentriques qui pourraient être placées de celle manière autour dn commun foyer, aérait infini, si Ton pouvait regarc’ei 1rs ci biles «oirir.c des lignes géométriques; mais il est limité, pareequ’il faut Us regaidci cemme des anneauxj dont l'épaisseur est délein inée par leur s{ hère d'activité.
J. 3€6. Les mêmes réilrxiciis pn tciil sinit à éclaircir le f.l énr mène mtraordinairo, que toutes les oibiles plaoétaiiu ou ciioukires sont pla-
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c^e* prMqoe dan* te même plan , tandis que les orbites des comêtee sont inclinées l'une à i'aulre de toutes les manières possibles. Pour éviter les points dangereux, qui sont les inleiseclions, non des plans, mais des orbites mêmes, il est nécessaire qu'une comète qui s'approche du soleil plus qu'une planète, ne se meuve pas dans le plan de l'orbite de celte planète; il n'y e que les comètes dont le périhélie est au-delà de l'orbite de la planète, qui puissent M mouvoir dans ce plan, parccqu'aiors leurs orbites entourent celle de la planète, sans la couper. Il s'en suit, que les comètes dont la distance périhélie est moindre que dix-neuf rayons de l'orbite de la terre, ne peuvent pas se mouvoir dans le plan de l'orbite d'Lranus. Ainsi ce plan étant rende inutile aux comètes par Uranus seul, il sera épargné beaucoup d’espace, ai les orbites des autres planètes sont placées dans le même plan; alors la mouvement des comètes ne sera pas plus gêné par toutes les planètes, qiie par Uranus seul.
Un autre phénomène est plus difficile è expliquer: c'est que le plso de toutes les orbites planétaires est à peu près celui de l'équateur solaire. Lambert en donne la raison suivante. Le mouvement circulaire des planètes iâit croire , que ces corps ont besoin d'une chaleur è peu près conslanto. Or les taches du soleil prouvent que sa lumière, ainsi que la chaleur qu’il communique aux corps qui l’environnent, est sujette à des variations considérables. Cela posé, runiformilé de chaleur est rétablie pour les planètes qni se meuvent dans le plan de l’équateur solaire, parce que le soleil, en tournant sur son axe, leur présente toutes les parties do sa suriàce; au lien que la rotation du aoleil serait inutile aux planètes, dont les orbites approche» nient des pôles du soleil. Ce qui vient à l'appui de ce raisunnemeut, c’eat que la lumière sodiacale parait prouver, que l’atmosphère, et probable* ment auui la chaleur du soleil, se répand principalement dans le sens de son équateur. Alors les planètes dans le plan de l'équateur solaire joniraient d’une chuléur unifoime, et les autres corps seraient plus ou moins échaulTés, à mesure qu'ils s'approcheraient des noeuds de leur* orbites sur l’équateur aolairc.
$. 36^. Il y a dans le système solaire cinq phénomènes, difficiles è expliquer: i) les mouvcuieua des pianèlea dans le même aens, et daus ua
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mi-me plan qui est celui de l'équatear solaire; a) les mouvemens des saleU lilcs dans le mi^me sens que ceux des planètes; 3) les mouvemens de rota> lion des planètes, des satellites, et du soleil, dans le même sens qae leurs mouvemens de translation; 4) 1^ d'excentricité des orbes des planètes et des satellites; 5) la grande excentricité des orbites des comètes qui ’n'oiTi eut point de nuances intermédiaires entre une grande et une petite excéntrioilé, quoique leurs inclinaisons et directions aient été abandonnées au hasard. La so> lulion que M. le Marquis Laplace a donnée de ce problème est si Ingénieuse et satistuisante, que je ne puis m'empêcher d'orner cet ouvrage d'un précis de l'hypothèse de ce grand géomètre.
Il n'est pas improbable qu’en vertu d'une chaleur excessive, qui peut avoir eu lieu p.ir des causes semblables à celle qui fit briller, pendant plusieurs mois en la fameuse étoile dans la constellation de Cassiopée
($. 6o.), l'atmosphère du soleil s'est primitivement étendue au-delà des oibes de toutes les planètes, et qu'il lui a fallu beaucoup de lems, pour se refroidir, et pour se resserrer jusqu'à scs limites actuelles. Imaginons donc une époque où l'espace sphérique autour du soleil, à une distance d'au moins vingt rayons de l’orbe de la terre, était rempli d'un fluide qui entoura le soleil comme une atmosphère, et où il n'y avait point d'autres corps dans le système solaire, que les comètes qui circulaient autour du soleil dans tous les .sens, conformément aux règles de la probabilité. Toutes les orbites des comètes peuvent être rédigées en deux ou trois classes: I. celles dont le périhélie ‘est au-delà de l'espace que l'almosphèrc du soleil remplissait alors, et par conséquent au-delà de toutes les planètes actuelles; II. celles dont la périhélie était renfermé entre ces limites. Ces deux classes peuvent être subdivisées en deux espèces d’orbites: i. celles qui sont presque circulaires, a. celles qui sont très-alongées. L'atmosphère solaire ne pouvait avoir aucune influence sur les corps de la classe I: ils continuaient librement leurs mouvemens, ef existent encore comme dr» planètes ou des comètes, qui nQus seront loujonrs invisibles h cause de leur distance immense. Les orbites de la classe II. t. étaient entièrement renfermée» dau» raln'osphère sohiire,
(1) Ju SjT4i‘ iiu 3iuridt. lA9. Cftap. A' /.
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dont 1k résistance leur fit perdre de pins en plus leur mouvement , ensorle que ccSj corps devaient finir par se précipiter dans le soleil. Le même sort ■ilendait- ceux des corps de la classe II. a. qui se trouvaient, pendant cette catastrophe, auprès de leurs périhélies, et par conséquent dans l'atmosphère solaire. Les autres corps de cette classe, qui se trouvaient auprès de leurs aphélies , furent sauvés , et ceux qui n'arrivèrent au périhélie que lorsque l’atmosphère solaire s'était déjà resserrée, continuaient leur mouvement aussi librement que les corps de la classe I. De tous ceux qui sont sortis de celte catastrophe, ce sont les seules qui puissent nous paraître de lems en teins dans leurs ellipses alongées; et leurs orbites, n'étaiil modifiées ou dérangées par aucune cause physique, doivent avoir toutes les positions et directions possibles. Il s'en suit qu'il ne doit présentement exister que les comètes placées au-delà de l'atmoiphère solaire. Leurs excentricités offrent apparemment toutes tes nuances possibles ; mais comme nous ne pouvons . voir que celles qui approchent assés près du soleil, les orbites que nous observons , doivent nécessairement être Irès-alongécs. Ainsi le phénomène 5) est entièrement expliqué.
L’atmosphère solaire devait prendre, en peu de tems, le même mouvement de rolntion que celui du soleil , à cause du frottement des dilférentes couches, les unes contre les autres et contre la surface du soleil. Mais lorsque, par une cause quelconque, l’atmosphère vint à se resserrer, les couches, s'étant approchées du centre, devaient prendre, en vertu de la troisième loi de Kepler, un mouvement de rotation d'autant plus rapide, qu’elles étaient plus près du soleil: les eouches inférieures se séparèrent donc des supérieures dont le mouvement était plus lent. Les couches supérieures dans l’équateur solaires furent retenues, pareeque la force centrifuge balançait la pesanteur ; mais la force centrifuge des couches hors de l'équateur étant trop faible pout résister à la pesanteur, elles se réunissaient à l'atmosphère du soleil, qui so condensait de plus en plus. Chaque nouveau degré de condensation produisit une séparation semblable, d'où ,il résulta de nouvelles zones équatoriales. Ces zones ont du, par leur relVoidisseincnt , se
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réunir en plusieurs globes, et quand l’un ou plusieurs d’eux on été assés puissans pour attirer tous les autres, leur réunion a formé une ou plusieurs planètes à la mémo dislanco du soleil. De cette manière les phénomènes i) et 4) sont expliqués, ainsi que les quatre nouvelles planètes.
Puisque chaque zone a le même mouvement de rotation dans toute son étendue, il est visible que la vitesse réelle des parties supérieures était originairement plus grande que celle des parties inférieures; par conséquent, les globes produits par leur agrégation^ ont du tourner sur eux -mêmes, dans le sens de leurs mouvemens de révolution: ce qui explique le phénomène 3).
Il est aisé de voir que les satellites peuvent avoir été formés d'une manière semblable, par les atmosphères dont les planètes étaient entourées, ainsi que le soleil dans son -état primitif, et qu’elles ont dû prendre un mouvement de rotation dans le sens du mouvement de translation: ce qui explique le phénomène a).
Parmi iea cônes qui se sont formées sncoesalvement par la coudensetioD de l’atmosphère d'une planète, il peut y en avoir eu une dont la distance <t la planète était telle, qu'un satellite à la même distanse ferait, suivant la troisième loi de Kepler, une révolution autour de la planète, dans le même tems que la pianèle emploie h tourner sur elle-même. Or la zone' ayant le même mouvement de rotation au moment de sa séparation de la pianèle, le mouvement de toutes ses parties était en équilibre, et la force centrifuge balançait la pesanteur: xclle zone pouvait donc librement conlinner sa rotation, et forma ainsi un anneau qui se maintient par son équilibre. La rotation de cet anneau doit être la même que celle de U planète au moment de leur séparation, et par conséquent un peu plus lento que sa rotation actuelle qu'elle a prise après son dernier resserrement. Il en résulte pour la distance de l'anneau de Salume, une rotation de lo heures 24 min. ce qui est exactement conforme aux ob'servations (J. 166.). Dans les couches, moins éloignées de la pianèle que l'anneau, la force centrifuge n'était pas 3s<és foi te peur balancer la pesanteur: ces couches se condensaient donc
LIVRE VIII, C II A P. IV. 56r
avec le reste Je l'almosplÙTC. Les couches plus éloignées, n'étant plus accélérées par l’atmosphère après leur séparation , devaient prendre un mouvement plus lent; et cette retardation devait faciliter l’agrégation des molécules, ce qui forma les satellites hors de l'anneau. Si la zone même qui avait la distance nécessaire pour former un anneau , était trop près de la planète, pour résister h la condensation de l'atmosphère, elle dut eu former une partie, au lieu d'un anneau. Tel est le cas de Jupiter, dont la rotation est de 9 h. 53 min. ($. i66.), et dont le I satellite, à la distance de 5, 667 demidiamètres de Jupiter (§. 3ii.), fait une révolution en h. 27 m. et demie
($. 3 10.). La distance x de la zone qui aurait pu former un anneau de Jupiter, se trouve donc, suivant la troisième loi de Kepler, par la proportion,
(4a h. 27, 5 m.)“ : (9 h. 55 m.)’ =: (5, 667)^ : x'^, donc x = 2, i.
L'anneau qui aurait pu se former autour de Jupiter, n’élait donc distant de la surface de la planète que d'un de ses demi-diamètres, et il parait que dans cette proximité, il doit avoir été entruiné par l’atmosphère.
§. 368. Si l'on fait sur les autres élémens des réflexions semblables & celles que nous avons faites sur les périhélies, on verra encore plus claire- ment, que les orbites des comètes sont disposées de manière h pouvoir placer le plus grand nombre qui soit possible, sans qu’elles se dérangent mutuellement.
Parmi les 85 comètes il y en a 44 directes et 4‘ rétrogrades, et la Valeur moyenne de toutes les inclinaisans est à peu près l’angle droit qui est la limite entre les mouvemens directs et rétrogrades; il est donc évident* ' qu’il n’y a aucune direction, plus favorable ou plus fréquente que les autres.
I.o noeud ascendant de 4^ orbites est dans les si.x premiers signes, et de 37 dans les six derniers signes: la diflcrcucc est trop peu considérable, pour être le résultat d’utve cause physique.
Dans la plupart des orbites, les lignes des noeuds et du périhélie font des angles très-aigus; ce qui était nécessaire, pour éviter les dérangemens. Si la ligne des noeuds est perpendiculaire à l'axe, les deux points
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d'inlerseclion sont trop peu éloignés du périhélie et de l’orbite de la terre.
Mais si ces deux lignes se coupent sous un petit angle, l’un des points d’iiv
terseclion tombe prés de l'aphélie, au delà de toutes les orbites planétaires. Cet arrangement permettait donc de placer deux orbites au lieu d’une.
Plus les comètes s’appiochent du soleil, plus les inclinaisons sont grandes; d'oîi il résulte qu’elhs s'éloignent plus vile des planètes.
L’expérience a prouvé que Id calcul |)arabolique s’accorde mieux avec les observations,* à mesure que la distance périhélie diminue: d’où U faut conclure, que les orbites sont d’autaat plus alongées, que les conicles s’approchent plus du soleil. Par cet arrangement , les comètes qui se rap- .
procheiü le plus l'une de l'autre dans les périhélies, y reviennent moins
souvent.
§. 36g. Quoique la théorie physique des queues des comètes, soit étrangère à l’astronomie, on attendra peut-être ici une explication des dtirérenles l'ormcs sous lesquelles cllfs se présentent à l’observateur placé sur la terre.. On a imaginé une toute d’hypothèses ponr expliquer ces phénomènes , dont l’exposition ne serait pas ici en sa place. Je me bornerai à exposer le» idées de Newton 'sur cet objet. .
Selon lui, la queue des comètes est composée dés vapeurs qui se sont déladiées de la comète, par là chaleur à laquelle elle est exposée dans le périhélie. Cette fumée, extièmement raréfiée par la chaleur, s'élèvera suivant les loiz (l’hydiostatiquc, c’'est S-dire elle s’éloignera du centre de sa pe*santeur, jusqu’à ce qu’elle parviendra à une région remplie de matière de la même ‘ rareté ou légerete. Ce centre n'esi pas le centre de gravité du soleil et de là comète, paroeque l’attraction n’est pas seulement en raison des niasses, mais aussi eu r.iisuii inverse du caiTé des dislancesj mais il sera toujours entre là comité et le soleil, et il sera peu diflérent du centre de la comète, rclhtivement aux vapeurs qui sont liès-prés de la- comète, et qui par conséquent turmercr.t uue atmosphère sphérique autour de la comète, oomme celle de la terre. Mais à mesure que les vapeurs s’éloignent de la comète, l’atlraclion du soleil augmente par rapport à. celle deda comète,, et le centre de la.
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pesaniPUE s'approche du soleil: les vapeurs plus élevées s'éloigneront dons plutôt du soleil que de la comète. 11 doit en résulter, que la comète sera, enlouiée à une petite distance de couches sphériques de vapeurs qui, à une plus grande distance, i'ormeront une queue dirigée vers le côté opposé au soleil. Il en suit encore , que les comètes qui n'approchent pas assés du soleil, n'auront point de quepe, et qu'elle sera plus grande après le passage par le périhélie, par la même raison qui fait que la plus grande chaleur sur la terre arrive oi'rlinairement quelques jicures après midi. Tout cela est conforme aux observaltons. Kepler peusa que la queue était formée par lesparties de l'atmosphère solaire, que la comète attire K elle, et qui sont poussées vers le côté opposé par les rayons de lumière qui parlent du soleil avec une vitesse excessive. 11 résulte de ces deux hypothèses, qu’il est im-
primée aux vapeurs de la queue une vitesse suivant la. proiongaliou de la droite qui passe par le soleil et la comète.
Celle vitesse est combinée avec celle que les vapeurs ont de commun avec la comele, et qui, dans le perihéite, est perpendiculaire a la premièrej l’une et l'autre étant dans le plan de l'orbite. St la comète se trouve plongée dans l'atmosphère solaire, sa résistance ne peut pas altérer la dtreclion ' du premier mouvement qui fait monter les vapeurs gurvant les loix de l'hydroslaliquej mais le second mouveruent seca üittiinué par cette résistance, d'autant plus que les vapeurs sont moins denses, ou plus loin de la comèle. St donc le soleil est en S loJ.), et que la comète se meuve de C en c, ,
pendant que les vapeurs s'élèvent de C à D, E, etc. en avançant en même tems suivant Dr/, Ee, FJ", paralièiemeut a C c; on vient de voir que Del sera plus petit que Ce, Ee plus petit que Dr/, et ainsi de suite. La queue ptenJia donc la forme de la courbe c d e f, qui est concave du côté d’tiù Tient la comèle, et dont la convexité est dirigée vers la droite Scs qui joint le soieU et la comète. Si l'observateur en T se trouve dans le plan de l’orbite de la comèle, la queue lui paraîtra comme la ligne droite es; mais tlès que la terre T sort de ce plan, ou que la comèle sort de l’écliptique, U. courbure de la queue sera visible. U c’en suit que la queue parailra curumft;
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une droite opposite au soleil, si la cbniMe passe par le noeud p'rès du péri- Iiéliej et qu'en d'autres cas elle paraîtra d'autant plus courbée, que la latitude de la comète est plus grande. T.a courbure étant l'effet dr In résistance qu'éprouve le inouvenient D</, Ec, elle serait nulle, si Ce coïncidait avec CS; d'oé il suit que la courbure augmentera aVec l'angle SCe, et qu'elle sera la plus grande li où SCc est un angle droit, c’est-à-dire dans lo périhélie. Comme la résistance agit suivant r/D, cE, etc. elle serrera les parties antérieures ou e.xtéricures du côté conve.xe de la queue edef, qui par conséquent seront plus denses et brillantes que celles du côté concave. Ces résultats sont conhr'més par les obserr allons.
Mais il est moins facile d’e.vpliqucr d’autres phénomènes. Tels sont la scparalicm de la queue en plusieurs branches, et les changemens qui s'y font do tems en lems avec une rapidité inconcevable, eic. Ce qui est le plus frappant, c’est l'immense étendue de l’almosphère des comètes , comparée à la petitesse extrême du noyeau. Peut-être aucun astronome n'est encore parvenu à observer e?tacfcmcnt le véritable noyeau, et l'on est porté, à croire qut la comète entière n'est composée que de vapeurs , du moins auprès du péribélie: car on aperçoit sans difficulté les plus petites étoiles à travers le milieu de la masse de la comète, qu’on avait prise pour le noyeau. Il est probable que les vapeurs, après avoir été décomposées par les rayons du soleil, se condensent de nouveau, à mesure que la comète relouine a son aphélie. Du reste, il semble que ces vapeurs ont une lumière propre, parce qu’on n'a jamais ou Itès-rarement vu de phases dans les combles.
5- 3no. Les comètes qui , après s’êire plongées dans l’atmosphère du soleil, s'en éloignent jusqu'aux limites extrêmes, et peut-être au-delà du système solaire, en traversant successivement les orbiles de toutes les planètes, sont, selon Newton, le moyen qui maintient la circulation éternelle de la nature. Les idées d'un philosophe comme Newton méritent toujours nôtre rétention, quand-même nous ne les approuverions pas. Les mers de la terre étant échauffées par le soleil, lenrs eaux se Iransfomient en vapeurs qui s’élèvent au.x régions plus froides, ot'i elles s'amassent en nuages qui sont
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dislribiics par des vents bienfaisans sur des pays fertiles: alors elles découlent en gouttes do pluie, ou elles déscendent des montagnes en lorrens, pour aider à la végétation des plantes, et finissent par se changer en matière terreuse. Il doit en résulter, h ce f|ui parait, que la terre perdra en parties aqueuses, ce qu’elle gagne en parties solides; et telle perte pourra être réparée par les comètes. Quand ces corps se sont emparés d’une partie de l’atmosphère solaire dans le péiihélie, il est probable qu'ils en perdent une partie dans leur longue roule, principalement en s'approrbant tics planètes qui, en attirant à elles ces vapeurs, ramassent des malériau.x pour une nouvelle végétation. Cest ainsi que les comètes cnriebisseat les planètes, en s’appauvrissant, jusqu'à CO qu’après Svoir achevé une révolution, elles reviennent au soleil, pour lui dérober de nouveaux nratériau.'ï avec lesquels clics vont recommencer leur roule bienfaisante. Cette hypothèse explique d'une manière satisfaisante l'observation qu’on a faite sur les comètes qui sont revenues plusieurs fois à leur pé.ibélie, sous des formes très-ditrérenles, en présentant de longues queues dans une lévolulton, cl n’en ayant aucune dans la révolution suivaiye. Une suite nécessaire de cela, ainsi que de l'écoulètnent continuel de lumière, est 4a diminution de la masse du soleil qui, selon Newton, pourra être réparée de la manière suivante. La résistance de l'atmosphère solaire, qu’éprouve la comète, en la traversant auprès de son périhélie, doit nécess.airement retarder son mouvement perpendiculaire au rayon vecteur, tandis que le soleil l'attire suivant ce rayon vecteur avec une force qui no s'alfaiblil jamais. Il en résulte que chaque révolution rapprochera la comète du soleil de plus en plus, et que la comète finira par se réunir au soleil, pour réparer la masse qu’elle lui avait dérobée ('). *
On regardera sans doute avec bien de ha satisfaction les comètes comme le commun lien qui cmlirasso tout le système solaire, et qui établit un rapport plus intime entre les planètes et le soleil, peut-être même entre divers systèmes solaires. Mais il est plus satisfaisant de voir, que les élémens du svs-
t*) .Vj/, Princt Siuth. Jjh, ///, Pfpf, ^1. „t>iuguti« rctcttilioitü>u« «ccfJcTljo ad aulvat,
,, meijet i» t.in-lcm iq corpus lotû.
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lëme planétaire aont oïdonnét de manière qu’il doit jouir de la plus grand* stabilité (^). Il est ditbcile de réfléchir sur la distribution des planètes et des comètes, et sur la disposition de leurs orbites, sans être pénëlié de sentimens semblables à ceux par lesquels Newton termine son immortel ou» vrage: que l'univers est soumis à l’autorité souveraine d'un seul dominateur, et qu'il a été construit suivant le plan d'un être infiniment sage et puissant (3).
(a) £rpot- ttu Sjrst. Ju Monde par M. Laptaefj^'^raij. Eàit. pag. 3ça*
P) .. hae<’re iolis, planrUriuli cl comaâaniai coinp.if^» nonnlsî et dûmtnte
s veBiii intellt^entî* et potrutis orlri poluit. Et li steltue fiiMe siot ceoira limiiiuni i/KcniAtuin, M bacr omnU «iroili cosulio construrU Hiberuot Unuu 0 Sckmhum £en4raU
A U fia dei i’AiV. IfMt, Princ. Jfa/A.).
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