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SIRE,

L'OUVRAGE que j'ose mettre aux pieds de VOTRE MAJESTE
TMPERIALE , est le fruit d'un travail de trente- cing ans, le tems
le plus heureux de ma vie, puisque sous un gouvernement éclairé

et doux, j'ai pu le consacrer a lascience qui nous donne une faible

idée de la puissance et de la sagesse infinie de 1'Auteur de la Na-

ture. Comme ce livre doit son existence & la protection de VOTRE
MAJESTE, qui m'a donné laisance et la tranquillité nécessaires
4 un pareil travail, et qui a daigné fournir les fraix de P'impression,
ce n'est quun devoir que jaccomplis, c’est le tribui de la plus pure
reconnaissance que jacquitte,, en le dédiant au mnom sacré de
VOTRE MAJESTE. Mais je remplis en méme tems le voeu le plus

cher & mon coeur, celui de donner 2 VOTRE MAJESTE une preuve,



que jai tdché, antant que mes faibles talens, et la situation que la
providence m'a assignée, Tont permis, déire wutile a la science
- quil a plu & VOTRE MAJESTE de me confier dans SON Empire,

et de me rendre digne des bienfaits dont ELLE a daigné me combler.

Je suis avec le plus profond respect,

SIRE,

DE VOTRE MAJESTE IMPERIALE

le plus humble et plus fidéle sujet

Fréderic Théodore Schubert,
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PREFACE

de la premicre edition.

)il est une science dont I'étude exige une profonde sagacité réu-
nie a la’ sévérité dans le raisonnement, c’est sans contredit astrono-
mie; et c’est cependant dans cette méme science;, qué se commet-
tent, a ce qui parait, les plus grandes fantes contre la logique. Cette-
observation, plusieurs de mes lecteurs Pauront déja faite a regret.
Les investigateurs des vérités les plus sublimes n’ont pas toujours
cherché a““développer avec soin tous les raisonnemens qui les avaient
guidés dans leurs découvertes. Il faut méme leur pardonner, s'ils
ont quelquefois caché la route qui les avait conduits & la vérité.
Mais ceux qui ont donné des traités élémentaires d’astronomie, et
qui n'ont fait que réunir ces découvertes, paraissent moins excu-
sables, de n’avoir pas exposé avec évidence, la route suivie par les-
prit humain dans son plus grand essor, ni P'mtime liaison logique
de toutes les vérités qui composent limmense science des mouve-
miens des astres.

11 faut cependant convenir, 'pr)l"li‘ rendre justice a ces méines au-
teurs, que'la cause de cettg imperfection est plutét) en terme d'éco-
le, objective que subjective. Le mécanisme de la partie de lunivers que
NOUS ‘connaissons ou Croyons connaitre, est tellement C(}mp{}sé; le
mouvement et I'engrénage des mnombrables roues de ceite machine
sont d'une telle variétd, quon doit peu s'¢tonner, si dans I'élade
de cette machine on a suivi une méthode peu qy‘tem tigue , 1
'on en a examiné au hazard des piéces isolées, et si Uon a dé-
couvert une roue secondaire ou plus voisine de laiguille du ca-
dran, avant celle qui, guoique moins visible, est le vrai principe

a
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de son mouvement. De plus, toutes les démonstrations de cette sci-
ence sappuyent finalement sur des observations, que Ion ne peut
faire mi calculer avec une grande préeision, sans ayoirdéja une con-

o

naissance complete des vériids fondées sur ees mémes observations.
Il faut denc avouer, que Pastromomie m'est pas- susceptible d’'une
methf »de rigoureusement systématique, & moins d’employer des ob-
servations controuvées,.on de fatiguer le lecteur, par d’éternelles ré-
pétitions. 1l serait super flu de pmuvcr quaucun traité d’ astronomie,
depuis T dlmageste de Prolémée jusqua I Astronomie de L'd:md(-, wa
évité ces (].eu_};\ éeneils. Quels que soyent mes efforts a cet égard,
je ne me flaite pas de m'en étre absolument garanti; parce quiun
systéme complet est un travail, dont on ne pourra voir.la fin quia-
pres. un grand nombre d'essaisi 1l me suffit que . les astromomes
trouvent que je n'ai pas cemplétement échoué dans mon entreprise;
et elle ne sera pas inutile, si malgré les imperfections quion, pourra
me reprocher, jai su éviter les défauts de ceux qui mlont précédé
dans cette earriére. Clest & ceux qui viendront aprés moi, & se pre-
server a leur tour des fautes que jaurai eommises.

Le désir dacquérir une connaissance aussi solide de Fastro=
nomie que de la géometrie, de rectifier les cercles logiques qui ops
posent tant d’'obstacles a I'étude de laqtronomlc, et d’é¢tablir une
liaison entre echaque théoréme, isolé. de cette science et ses premiers
¢lémens, fut le premier motif qui me fit prendre la plume. Ce tra-
yail, an,re])fis seulement pour mon propre usage, se trouva étee plus
long et pénible que je me lavais cru; il.exigea des recherches et
des calculs qui m'ont occupé pendant plusieurs années, et dont on
trouvera les résultats, surtout dans la troisiéme partie de cet ou-
vrage, rassemblés en peu de pages. L'uiilité que javais tirée de ce
travail, me fit csPércr gu'il ne serait pas mutile & dautres; et cet
espoir me détermina a rédiger mes papiers, et a leur donner lede-
gré de perfection qui serait en mon pouvoir.. Encouragé. par cet
e:poir, jose soumetire cet essai au jugement des conmaisseurs, qui,
quelque préjudiciable qu’il puisse éire 4 mon amour propre, sera
toujours pour moi une source dinstruction..

§
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#2¢ Le dessein de cet ouvrage cst, en peu de mots, celur d’expo-
ser les vérités astronomiques dans le méme ordre dans lequel el-
les ont été découvertes, et de leur donner tant de clarté et de pré-
cision, que des lecteurs qui n’ont pas la moindre teinture d'astronomie,
puissent em tirer, sans autre instructicn, une connaissance compléte
et solide de cetie science. L'ordre des découvertes donne a cet ou-
vrage les trois divisions usitées, lastronomie spherigque, —rhc’m‘igue, et
physique, auxquelles on pourrait aussi donner les noms de Prolémeée,
de Copernick-Kepler, ct de Newton.— Dans la premiere partie,
jai cherché & metire & la portée de tout le monde, les premiéres
idées doit nédquit cette science, et & expliquer dune maniére
claire et satisfaisante, les diverses méthodes pour trouver la hau-
teur du pole, la théorie du tems, etc. Jy ai ajouté celle de la
parallaxe et de la réfraction, parce que c'est le chainon ¢ui réunit
les mouvemens vrais et apparens, — Dans la seconde partie, jai es-
sayé de répandre ur nouveau jour sur les hypothéses de Prolémeée,
particaliérement par rapport a la lune, et de les défendre contre
des objections qui, pour la plupart, ne sont fondées que sur un mal-
entendu; jai tdiché de tracer la route que le génie de Kepler se fraya,
par un extrait de ses ouvrages; et je désire de contribuer parla
a faire revivre le gout pour les ouvrages des anciens astromomes,
qui parait s'éteindre de plus enplus. On y trouvera aussi les nouvel-
les découvertes relatives aux étoiles fixes, et a la théorie des comé-
tes. — Dans la froisieme pdrtie Jai suivi pas a pas I'immortel ouvrage
de Newton, aussi loin qu'il m'a pu conduire. Jai cherché, dans le
premier et le second Chapitres, a répandre un nouveau jour sur les pre-
miéres notions de la Dynamique. Quant a la figure de la terre, je
me suis contenté de prouver daprés Maclaurin et Clairaut, que
Péquilibre a lieu, lorsque les méridiens sont des ellipses; car il
me semble, gue les recherches plus générales de I’ Alembert et d’au-
tres géométres qui ont donné une solution directe de ce probléme,
ne seraient pas a leur place dans un ouvrage tel quele présent. Dans
la théorie de la précession et de la nutation, jai suivi la méthode
d’Euler, parce quelle se préte plus a étre abrégée que celle de

a-)l-
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D'Alembert. On ne trouvera peut-étre nulle part un ensemble aussi
(ionlple't des perturbations de toutes les planétes, que celui que jax
donné (V); et quiconque a essayé ce calcul, me croira que le tra-
vail a été pénible. Laméthode dont Lagrange s’est servi, pour détermis
ner les ¢quations séculaires ces planctes, est un chef-d’oeuvre d’ana-
lyae, mais comme clle ne peut gucres étre appliquée aux inégalités
erLO(hques, jai suivi dans la Se(‘tmn V. la méthode de M. La}ﬂace,
1‘31 donne avec la méme facilité et précision, les équations séculai-
1es et périodiques, ainsi que toute la théorie, d'ailleurs si difficile,
des perturbations de Jupiter et de Saturne. Cependant j'ai émployé
dans le dernier Chapitre, les formules de Lagrange, qui, a laide de
Fintégration des équations séculaires, donnent 1111111{*(11&[,8111011!; Tétat
du S}att.me s{ﬂauc pour un tems quelcmlque: et ie crois avoir le
premier calculé rigoureusement, sur ces formules, les diverses révo-
lutions que TPorbite de la terre éprouvera dans un grand nombre de
siéeles, les changemens de Vobliquité de I'écliptique, de Pannée tropi-
que, et de Iéquation séculaire de la lune, qui en sontune suite néces-
saire. Ce travail ne peut étre apprécié que par ceux qui s’y sont
exercés eux-mémes. Un détail complet du calcul des mouvemens de
la lune m’a paru mal-placé dans un ouvrage comme celui-ci; et je
-arols que ceux-la méme en conviendront, qui ne connaissent la Zheoria
motuum lunae par Euler, que par son volume. J'ai cependant cru de-
voir ‘au moins ébaucher cette théorie; et je me flatte que Fesquisse
que jen ai donnée, satisfaira ceux de mes lecteurs, (,m sintéressent
plutét a la théorie qgui fait Tobjet de cet ouvrage, qu ‘an détall du
caleul quon peut trouver dans beaucoup de traités.

Pour avoir un apercu du plan et de la liaison de tont cet ou-
vrage, on trouvera i la téte de chague volume, une table des ma-
tiéres contenues dans chaque pamgraphe. Pans les renvois, le chif-
fre romain indique la partie ou'le volume de cet ouvrage, le chiffre
arabe se rapporte au paragraphe (§).

(') Mes lecteurs voudront bien observer, que jal €crit cela, avant d'avoir connu la
Meécanique ecleste.
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Le plan de cet ouvrage ne me permettant de supposer aucune
connaissance astronomicque, il m’'a paru quil en était de méme des
théorémes de dynamique. Mais de l'autre ¢oté, jai cru étre autorisé
de supposer, que tous mes lectenrs connaissent la géometiie au moins
jusquaux sections coniques, les deux trigonometries dans toute leur
étendue, lanalyse des quantités finies et infiniment petites, et les
premiers élémens dc la statigue, comme la théorie du parallélo-

gramme des forces ou des vitesses, celle du moment, du centre de

gravité, etc. Cest au temple d'Uranie que, sans craindre les reproches
de pédanterie ou d'intolérance, on peut placer pour inscriptions
TR 2 f !

8dels syeopéTonTos &isiTwe

St.. Pétersbourg,
au mois. de Mars. 1798




PREFACE DE LA SECONDE EDITION.

La premiére édition allemande de cet ouvrage 'pam't il y a
plus de vingt ans, et tounte cette longue période de ma vie a été
consacrée a P'étude de cette science inépuisable dont javais osé tracer
les principes. Ce travail assidu n'a pas foujours tournd au profit de
mon amour I}] OPI‘C, ;(‘ me S'l].].s a'p(‘l'('u. ({118 }’ﬁu‘;]cu“’a l‘n.ihct("i 'P()'l].'
vaient étre traitées avec plus de solidité, ou plus de clarté. Pendant ce
tems, il a paru deux ouvrages qui feront époque en astronomie: la
ﬁfe(‘amque Céleste et la Theoria motus corpomm coelestium. Llavan-
tage que ]?11 tiré de leur lecture, ne devait pas tire perdu pour ceux
qui voudront bien se serwir du traité que je leur offre aujourdhui.
Clest ainsi quen profitant de tout ce qui a éié découvert par les
autres, et de mes propres réilexions, pour corriger un livre, écrit
dans I’im.en't-ipn de fournir les moyens d’aprofondir la théorie de
Pastronomie sans autre maitre, je Tai tellement refondu qu'il peut
passer pour entiérement neuf; et je n'ai épargné aucune peine, pour
lui donner toute la perfection que je pouvais lui donner. Jai done
la confiance, que les astronomes qui ont accueilli avec tant d’'indul-
gence la premicre édition de ce traité, n'en auront pas moins pour
la seconde, et que les persomnes qui ont éié¢ frappdes de ses dé-
fauts, me sauront quelque gré de le faire paraitre sous une autre forme.

Ceux de mes lecteurs gui voudrons se donner la peine de
comparer les deux editions, verront que bien peu de pages sont
restées sans quelques changemens. Quant au plan méme de Pouvra-
ge, je n'y ai rien changé, dans la ferme conviction ot je suis, que
je n'en pouvais choisir de meilleur. L'ordre des matiéres, 'enchai-
nement des raisonnemens, ont donc été conservés. Mais il n'en a
pas été de méme sur chaque partie en partuulmr, c’rq ose me flatter
que tous lcc; changemens, toutes les additions que jai f'uLe sont de vé-
ritables corrections, caclulées pour le plus grand avantage des lecteurs.
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- Quant & ka premiére partie; ow Lastronomie Sphérique, Tes cor
rections et additions les plas importantes se trouvent dans les Se-
etions qui traitent des parallaxes et des réfractions. — La méthode,
donnde et employée avee tant de succes par M. Gaugs, pour dédus
re des observations les ¢lémens d'une orbite, est le plus bel-orne-
mient (ue jaie pw donner & la seconde partie. Dans le Chap. 2.
Liv. 2. yai fourmi, pour la précession ete. de nouvelles formules,
Ies plus exactes ‘que je connaisse. ‘On trouvera (Liv. 5. Chap.7.) la
solution du fameux probldme de Kepler, développée jusquia la seizié-
me puissance de excentricité. Les phénoménes que présente Van-
neau de Saturme, sont déterminés d'une mamiére plus analbytique,
que celle que javais -employée dans la premiére édition.. Le Livre 4.
preésente un caleul plas exact des différens mois et mouvemens de
la lune, qﬁ une: analyse des nouvelles tables de ce satellite.. Jai don-
né (Liv. 5. et 6.) d'autres méthodes pour calculer les éclipses, et
les passages de Vénusj et je profite avec plaisir de cetlte occasion,
pour reconnaitre les grands services quer m’a rendus lexcellent ou=
vrage que M. Delambre a publié sous ke titre d'<stronomie theorique
et prafique. Pour corriger les élémens d'une comete (Liv. 8. Chap.2.)y
jai employé une nonvelle méthode qui est a peu prés celle de M.
Olbers.— Les plus grands changemens se trouvent dans la troisicme
partie qui traite de Yastronomie physique. JFai cherché a donmer
plus d’evidence aux raisonnemens;, sur lesquels javais fondé les pres
miers: principes de la mécanique, ou les loix fondamentales du
mouvement; et c'est avec un vrai plaisir, que jai rendu a Kepler
la justice, de montrer, combien i} était prés de la découverte de
la loi d’attraction, Pans la théorie physique des oscillations des axes
de rotation, qui produisent la précession et la nutation de notre
_globe, et la libration de la lune (Liyre 4. Chap. 4. 5.6.), J'ai suivi
fa méihode de Lagrange au lien de celle d’Euler. Dauvs les recher=
ches sur la figure de la terre (Chap. 7.), yai cru devoir conserver
les méthodes de Maclaurin et de Clairaut, mais 'y ai ajoutéun abré-
gé de’ celle de M. le Marquis de L:ipl'a{'e'. Ea théorie des perturba-
ttons (Liv. 5.) a été refondue entiérement.. J'ai swivi la méthode du
méme auteur, autant que je pouvais le faire, sans franchir les bor




Vil : APORIE T A CFE ' ‘
mes que je m'étais préserites. On verra.cependant que, dans le dé-
veloppiement des formules gémérales, {ai pris une autre marche qui
m’a paru plus conforme & un livre comme celui-ci, parce qu'elle don-
ne. a la fois les équations de tous les ordres. Je me flatte qu'une
grande partie de mes lecteurs me sauront gré -d'avoir cherché &
gclaircir plusieurs passages de la Mecanique Celeste, qui pourraient
Jeur présenter trop de difficultés; et je serai trés:conmtent, si on
weut bien regarder cette partie de mon ouvrage comme un commen-
taire sur un texte, am[uell personne ne porte une plus profonde vé-
nération que moi.

On sapercevra que, dans tout cet ouvrage, ié ne me suis pas
attaché serupuleusement a4 une seule méthode. Je me suis servi tan-
1ot de la synthése, tantot de l'analyse, selon que l'une ou lautre
me paraissait conduire plus directement au but. Jai traité diverses
matiéres suivant les méthodes de Newton, de Maclaurin, d’Euler, de
Lagrange, de Laplace; etc. parce que men plan exigeait dimitier
mes lecteurs dans toutes ces méthodes, pour les metire en état de
lire avee fruit et sans difficulté ces différens auteurs.

Malgré la timidité avec laquelle je présente ce livre aux as-
tronomes, je crois pouvoir réclamer a bon droit le mérite davoir
“fait un travail:-laboricux, et peut-étre. utile. Tous les calculs, renfer-
més dans les trois volumes, ont été refaits sur les élémens corrigés
depuis la premiére édition: et il n’y a presque pas un seul nombre
qui soit resté tel qulil y était. Ayant travaillé seul et'sans aides, tous
ces calculs ont été refaits plusieurs fois, pour me prémunir conire
mes propres erreurs. Ainsi je crois pouvoir répondre-de leur exa-
ctitude: du moins toutes les fautes de calcul, qui pourront s’y trou-
ver, doivent étre mises sur mon compte. '

Je rendrai compte en peu de mots des motifs qui m'ont por-
té & donner cetie seconde ddition dans une langue qui n'est pas la
mieune. Lorsque je publiai mon ouvrage en allemand, je n’aurais
pas 0sé espérer, il seraitlu par d’auires que par mes compatriotes.

" Mais pendant les vingl années écoulées depuis cetie époque, Pétude
Mais p _ i q

des mathcmatiques en général, et de Pastronomie en particulier,
sest tellement répandue dans ma patrie adoptive, quun livre tel
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que celui-ci est stir d'y trouver un grand nombre de lecteurs, pour-
vu quil soit écrit dans celui des idiomes étrangers, qui leur estle
‘plus familier. Quoique la connaissance des langues vivantes soit si
générale en Russie, qua peine en fait-on un mérite 4 ceux qui
les possédent, il se trouve cependant, que dans les classes ou je
pouvais compter sur des lecteurs, la langne frangaise est beaucoup plus
répandue que lallemande. Mais ce qui m'a complétement décidé,
c’est que la, premiére ¢dition, quoiqu'éerite eén allemand, a été lue
en France, non-seulement avec cette indulgence si naturelle aux
hommes d'un mérite supérieur, mais avec une approbation telle
que je n'aurais 0sé I'espérer. Ce sont les savans de ce pays, quj
m'ont encouragé par leurs suffrages, & ¢tre moi-méme le tradu-
cteur de cet ouvrage; et ce sont eux, jen suis certain, qui me
sauront le plus de gré du sacrifice que je fais, et qui esttel qu'en
mettant la main 4 la plume, il m'a fallu renoncer & Pambition de
bien écrire. Jé sais aussi, avec quelle bienveillance les francais
accueillent les ouvrages utiles, écrits dans leur langue par des,
étrangers. Mon ambition sera satisfaite, si je parviens a étreintel-
ligible, et si je peux ¢ire lu et jugé par les savans dont les écrits
éclairent la France et I'Europe entitre.

St. Pétersbourg,
a2uv mois de Janvier 1820,
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contenues dans le premier Tome. .

INTRéDUCT'ION-. O R R W
Bl b Bl ynPile & 0 Ll

Du. mouvemenf; diurne. -
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DASTRONOMIE THEORIQUE

TQME PREMIER.

ASTRONOMIE SPHERIQUE.

INTRODUCTION.

Toutes les sciences qui composent la masse des connaissances humaines ,
éprouvent des changemens périodiques. -Elles s'abaissent , apres s'étre élevées
4 une certaine hauteur: quelques-unes ont déja passé plus d'une fois par ces
divers degrés d'élevation; et l'on pourrait -en général déterminer toutes les
époques de leur existenee, depuis leur naissance jusqu’a leur caducité. Sans
doute qu'il s'écoula bien des siécles , avant que le hasard leur donna l'exi-
stence ; et de méme quon voit les astres du firmament s'élever au plus
haut point de leur course, pour se perdre ensuite au- dessous de l'horison;
de méme bien des sciences brillantes de clarté sont tombées dans une nuit
éternelle. -Mais les sciences n'ont pas toutes ni la méme étendue ni la méme
importance: quelques-unes tiennent a I'état momentané de la terre et de
ses habitans, et w'ont qu'une durée précaire; tandis que celles fondees sur

la mature méme , ne peuvent périr quavec l'univers.
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Sous ce rapport I'Astronomie parait mériter le premier rang parmi les
sciences. C'est elle qui nous fait connaitre la nature en grand, et le mécanisme
~ de limmense machine ‘que nous appelons Zunivers. Clest encore elle qui
seule peut nous donner des idées justes et sublimes de I'ordre, de I'espace,
et de Déternité. Si la dissection d'un chétif vermisseau, si lanalyse d’une
simple fougdre peuvent étre dignes de nous occuper; que dira-f-on du noble
effort de celui qui étudie le plan d'aprés lequel le créateur a construit son
grand ouvrage, pour apprendre & connaitre la loi ciui dirige les mouvemens
d'un nombre infini de corps célestes; qui calcule 2 P'avance pour les tems
les plus éloignés, leurs innombrables variations, et qui, pénétrant en quelque
fagon dans la pensée de Fétre supréme, dessine la sublime simplicité du
mécanisme général ! L'homme 'n’est rien par rapport a la terre peuplée par
des millions d'étres vivans. . La terre. est imperceptible dans Ia foule des
plandtes. et des comdtes. Le systéme solaire disparait parmi la multitude
d’étoiles dont le ciel est parsemé, et dont le nombre se perd cans celui
des soleils qui forment la Véye lactée. Mais qui connaitra j_ar'nais', ou sarréte
cette progression croissante , et quel sera le nombre ou la quantité des
termes qu'il faudra ajouter aux termes déja connus! Neus prodiguons les
jours de notre courte vie comme ‘un vil billon 5 et la plus longue carriere
humaine peut & peine servir d'unité pour compter les grandes périodes de
Yunivers. Quel est 'homme qui ne :serait avare du 'tems,v lorsqu'apres
avoir acquis une -connaissance plus exacte de cette grande machine, il verra
que la perte de quelques secondes suffirait pour en déranger la marche et
détruire l'ouvrage enlier ! \ ' :

Les aufres sciences forment en quelque sorte Thistoire spéciale de quel”
que pays; Pastronomie est I'histoire universelle. Celles- la n'intéressent que
des nations ou des classes particulieres , et elles perdent leur prix, lorsque
Ie genre humain est sorti de son enfance; fandis que Pastronomie intéresse
tous les habitans de 'l’univers, et que l'éternité, loin daltérer sa valeur,
,peut la rapprocher de sa perfection. Elle est le lien qui réunit, par une

méme pensée , habitant de la terre aux &tres pensans de Ia voye lactée..

Des périodes de divers ordres, depuis celles de quelques heures jusqui

T
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celles ol des milliers d’années sont A peine sensibles, Tui donnent I'empreinte
de Téternité. Ce furent les courtes périodes qui -aftirerent l'attention des
premiers astronomes, tandis que les plus grandes fourniront aux sitcles a
venir un fonds inépuisable de nouvelles découvertes; mais entre la premiere
idée eonfuse de la révolution diurne du soleil et des étoiles autour de la
terre, et la découverte des lois qui reglent le mouvement geénéral de la
' machine entiere, il y a un intervalle immense qui ne sera jamais .franchi.
L'histoire méme vient 2 l'appui de cette assertion, que lastronomie
fut-la premitre science dont les hommes s’occuperent. Le ciel doux et.
serein des hauteurs et des plaines d’Asie, qui furent le berceau du genre
humain; la vie .exempte de tout souci, qui laissa aux peuples nomades assés
de loisir pour observer et pour réfléchir; linfluence frappante de la position
et du mouvement des astres sur les travaux qui leur donnaient leursubsistance;
le silence majestueux qui accompagne ce mouvement; le spectacle mégniﬁque et
surprenant des éclipses, des cometes, etc.—tout cela fit des premiers bergers les
premiers astronomes, et la méme cause fait présumer que I'astronomie survivra a
toutes les autres sciences. Les préparatifs qui doivent précéder chaque découverte
dans Pastronomie; le long intervalle de tems qui,.par cette raison, doit séparer
une découverte de 'autre; la complication des périodes, dont les plus longues
vont se perdre dans Pabyme de D'éternité, et qui doivent étre achevées plu-
sieurs fois, afin qu'on puisse les déterminer d’'une maniére exacte et sire, —
.tout cela prouve que I'éternité seule peut perfectionner cette science. 1l n'y a
_peutétre aucune autre branche de nos connaissances, de laquelle on puisse
. dire que, de siecle en siecle, elle a été pert'eciionnéé par toutes les nations
_€clairées , sans jamais rétrograder d'un seul pas; et I'état de l'astronomie chés
. une nation est peutétre la mesure la plus sire, pour fixer le degré de cul-
ture intellectuelle auquel cette nation est f)arvenue. Depuis la premiére ob-
servation du mouvement diurne du soleil, jusqu'a la découverte des satelli-
tes d’Uranus, ou du mouvement des étoiles fixes, I'astronomie a fait des pro-
gres étonnans, ‘et il a fallu les plus grands efforts, pour parcourir cette route
Iép'ine-use. 8i d’un c6té, les astronomes se sont trouvés dans le cas de devoir

réclamer le secours de toutes les sciences, ou de les inventer, si elles
i
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n'existaient pas encore, il n'y en a aueune qui ne soit redevable a l'astronomfe
de ses progres; et on na pas besoin d’étre astronome, pour avouer avec
reconhaissance , que méme les occupations les plus ordinaires de notre'vie
sont fondées sur les découvertes des astronomes. _

Une science de cette dignité, étendue, et utilité , mérite sans doute,
que les plus grands esprits lui consacrent leurs facultés; et le.dernier des
ouvriers qui travaillent 3 la construction de ce monument , '.peut trouver la
recompense de ses travaux dans la conscience davoir coopéré & un si grand
et noble but. Car non- seulement le génie qui a enrichi la science par des
découvertes importantes , I'homme laborieux aussi, qui a porté plus de clarté
et d'ordre dans le systeme de ces découvertes, peut se flatter d’y avoir contribué.

Comme Vintime liaison qui existe entre tous les mouvemens célestes ,
fait que chaque nouvelle découverte influe par réaction sur toutes les vérités
antécédentes, et sur toutes les hypothtses adoptées jusqu'alors, cest princi-
palement lorsqu'une suite de grandes “découvertes a fait époque dans lastro-
nomie, qu'il devient nécessaire de faire la revue du systtme entier, et d'insérer
les nouvelles vérités & leur place. Telles furent les époqueslde I'école d’Alexan-
drie, de Tycho, Copernic; Kepler, et Newton ; les découvertes faites par
_ Euler, D’Alembert, Lagrange, Laplace, et Herschel , distinguent la fin du
dixhuiiiéme.siécle, comme une époque non moins importante, quoiqu'il
soit réservé aux sitcles futurs seulement dapprécier ces découvertes selon
tout leur mérite. .

L'astronomie comprend  les connaissances scientifiques ou la science des
astres ,- donc tout ce que nous pouvons savoir de leur nature aussi bien que
de leurs mouvemens. Mais comme nos idées relativement au premier objet
ne - sauraient étre que fort imparfaites ou hypothétiques; que dailleurs
cette recherche parait plutot un objet de curiosité que d'utilité: on n’entend
proprement sous le nom d’astronomie ‘que la science des mouvemens des corps
célestes. Nos connaissances de ces mouvemens ne peuvent étre fondées que
sur des observations qui doivent étre faites avec la plus grande précision et
précaution, pour donner des résultats stirs, et quil a fallu continuer pendant

une longue suite de sidcles, avant quon plt fixer avec cerlitude les pério-
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des de ces mouvemens. Ii 1’y a aucune science, ot la méthode soit June si
grande importance que dans lastronomie. Pour ne pas se tromper sur les
conséquences quon tire des observations, il faut connaitre les instrumens et
les méthodes dont s'est servi l'observateur , aussi bien que lage de chaqne
observalion ; et Tastronomie ne peut faire des progrés, que lorsque les in-
strumens et les méthodes d'observer sont-portés & un haut degré de perfe-
ction. La pratigue et 'histoire de I'astronomie sont, par conséquent, une parﬁe
essentielle de la théorie. Cependant, la vaste étendue de ces sciences imposant
la nécessité de traiter chacune d’elles séparément, cela a donné naissance & Vhustoire
de lastronomie, & l'astronomie pratique et théorigue. Llastrognosie qui apprend
les moyens.de reconnaitre les étoiles, leurs noms et caractres, la formal‘im;
des constellations, etc. est une partie de lastronomie pratique. La théorie
‘qui est le sujet de cet ouvrage, expose les résulfats que la pratique et I'hi-
stoire donnent relativement aux mouvemens des asires , et forme un systtme

. lié de leurs décou;fertes.

Les mouvemens des corps célestes éfant de différentes especes, ou
plutdt pouvant étre envisagés sous différens points de vue, il en résulte plu-
sieurs sections de lastronomie théorique. Le premier objet de Vastronome est,
d’observer continuellement les lieux apparens des asires, ou leurs projections
sur la sphére, jusquid.ce qu'il a vaui's une parfaite connaissance de leurs
divers mouvemens apparens et de leurs périodes, et que par-1a il est & méme
2 prédire, pour un tems quelconque, lear position sur la sphére, telle
quelle se présentera aux habitans de la terre. Pour cet effét il faut déter-
miner les positions des étoiles sur la sphere, de la manidre la plus simple
et la plus invariable. Il faut donc chercher dans le ciel, des plans et des
cercles"., tels que leur position relative aux astres puisse se déterminer aisé-
ment dans chaque lieu de la terre, et d'aulres qui, par leur position in-
variable , puissent servir de base a toutes les observations. Il faut donc
exposer les méthodes de la trigonoméirie sphérique, par lesquelles on déduit
Ia position des astres, relative & un plan, de celle qui se rapporte & un au-
'k’e plan. Enfin, comme les observations se font en difiérens lieux, et que,

pour faire un ensemble, elles doivent étre réduites-et comparées entre elles;
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il faut apprendre les calculs, par lesquels, la position d’un astre, observée
dans un lieu de la terre quelconque étant donnée, on trouve le point de
la sphére ou parait dans le méme instant, latsre vu du centre ou d'un
autre p;:!illt du globe. Cette partie qui traite des mouverﬁens apparens, a éé
appelée astronomie sphérigue: elle comprend tout ce qui, sans aucune
hypothése , peut étre immédiatement déduit des observations.” Son dernier
probleme qui consiste & trouver la distance d’un astre,, connaissant ses posi-
tions observées dans dillérens lieux, mais en méme tems, fait le passage
ala partlie suivante. ;
Le lieu apparent et la distance donnent le srai lieu de ['astre, et une
suite de ces lieux fait connaitre sa véritable orbite. Pour se former une
idée juste et complete de ces orbites curvilignes, il faut connaitre, outre la nature
de la courbe, le centre de l'orbite dans le sens astronomique, c'est- a- dire
le point duquel le mouvement parait le plus végulier; puis la durée dune
révolution autour de ce point; enfin la vitesse dans chaque partie de l'orbite.
_Cette partie qui traite des mouvemens yrais, est ce que je nommerai l'astro-
" nomie rationnelle (r). Les sidcles & venir verront peutétre achevé, ce que
notre tems a commencé aﬂ’ec tant de succes: par lapplication de ces re-
cherches aux éloiles fixes, ils parviendront peutétre a connaitre Porganisme
de l'univers, ou le vrai systtme du monde.  Jusqu'a présent lastronomie
rationnelle ne s'¢tend que sur une pefite partie des corps qui composent le
systéme soiwre. La détermination du centre de leurs orbites (systema mundy),
lequel d'aprés le systtme de Copernic, aujourd’hui généralement adopté,
est le soleil; la nature des courbes que les plandtes-décrivent autour du
soleil; les lois suivant lesquelles elles parcourent ces courbes; et pour avoir
‘un appergu de l'ensemble, le rapport qui existe entre les orbites , décrites
par différens corps autour du centre commun ; ou les #rois lois de Kepler —
voila l'objet principal de l'astronomie rationnelle. On congoit qu'il ,ﬁ’y avait

pas d'autre moyen, que de hasarder une supposition aprés lautre, jusqu'a

(1) Jen'ai pu trouver. d'autre terme pour exprimer ce que les allemands appellent astronomie .
shéorigue, distinguant la théorie de l'astronomie par le nom d'astonomie #héorélique,
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ce que Pon parvint 2 une hypothtse qui s'accordat parfaitement avec les
observations ; que par conséquent, bien des choses dépendaient  du hasard,
plus encoré du génie. Dés qu'une pareille hypothése se trouvait adoptée,
on pouvaif renverser le probleme, en calculant d'avance les observalions i
Vaide de l’hyp‘i_)'thése. Comme cette marche ne saurait donner un résultat
jﬁste, 4 moins que I'hypothese adoptée ne soit la véritable loi de la nature;
et. quil est possible qu'une fausse hypothése, quoique - accidentellement
d'accord avec toutes les observations antérieures , ne s'accorde plus avec les
suivantes , plus exactes peutétre que les premiéres; on voit aisément, qu’
une hypothése peut étre soit réfutée soit confirmée de plus en plus, par
une suite continuelle d'observations. On congoit qu'une pareille preuve pax
induction, sans devenir jamais une démonstration rigoureuse, peut porter la
probabilité & un si haut degré, quaucun étre raisonnable ne doutera de la
justesse de I'hypothese. ;

Aussitét qu'on eut déterminé les véritables orbites, on eut lidée fort
naturelle, que des mouvemens qui suivaient une loi aussi générale et invaria-
ble, devaient étre fondés sur un 'simple mécanisme, comme tout autre
mouvement ; que par conséquent, cette loi dynamique étant connue, les
orbites des corps célestes devaient se déterminer avec plus de sureté et de
précision; ou bien que, les mouvemens étant connus, il serait possible de
découvrir leur loi ou cause dynamique. Il était aisé de prévoir que, dans
le premier eas, la loi générale enrichirait I'astronomie des plus importantes
découvettes , surtout relativement aux orbites que les observations n’auraient
pas suffi & déterminer ; et que dans lautre cas, on pourrait faire déscendre
sur la terre les lois du ciel, ce qui ne manquerait pas de répandre beaucoup
de: lumiere sur la théorie de la dynamique, et sur tous les phénomenes de
la nature, qui en dépendent; que par conséquent, dans Pun et dans l'autre
cas, Vastronomie aussi bien que la mécanique, ou la physique générale,
gagne‘iﬁ{a.ient beaucoup par ces recherches. Clest ainsi que prit naissance la
troisieme partie, lastronomie physigne. Elle fonde sur les lois générales des
forces moupantes, la théorie des véritables mouvemens des corps célestes que

Pastronomie rationnelle déduit des observations expliquées par des hypotheses ;
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. elle prouve a priori, ce que celle-ci porté au plos haut degré de probabilité
@ posleriori ou par induction. Elle fait voir que tous les mouvemens dans
Punivers, depuis la chute d'un grain de sable i la surface de la terre, jusqu’
aux oscillations de la sphere céleste, sont les suites nécessaires d'uné loi
unique , invariable, et trés-simple; et par-la elle nous donne les moyens de
_ prévoir les mouvemens les plus compliqués des corps célestes. Sous ce rapport,
elle n'aurait donc pas d'autre avantage sur l'astronomie rationnelle, q;xe de la
rendre plus sire et plus générale; de donner  Iesprit la jouissance de voir
la raison de ces hypotheses, trouvées par des procédés empiriques; enfin de
faire de l'astronomie entiere une science aussi purement théorique que c'est .
la dynamique, ou plutét d’en faire un probléme de la dynamique. Mais
Pastronomie doit & ces recherches un avantage beaucoup plus important.
Nous verrons dans la suite, qu'en faisant abstraction de “toute autre force
que celle du soleil, les orbites des planetes sont des ellipses, décrites suivant
une loi extrémement simple. Mais comme tous les corps agissent les uns
sur les autres, leurs orbites s'écartent sensiblement de Tellipse., Sans
- le secours de l'astronomie physique, ce fait aurait rendu fort douteuse
I'hypothese elliptique de Pastronomie rationnelle. Cependant les anoma-
lies n’étant pas -assés considérables pour qu'on soit obligé de*remplacer
Uellipse par une autre courbe, de plus, aucune autre hypothese, plus
conforme & la mature, ne se présentant, on conserva lellipse, on tacha de
déterminer ces anomalies par observation, et on les réduisit en tables au
moyen desquelles on corrigea le lieu elliptique des planétes.  Mais tant
qu'on n'avait pas trouvé la loi générale de ces corrections , et .que, par con-
séquent, on ignorait Pobjet méme vers lequel il fallait diriger les observations,
ainsi que les argumens & donner aux tables; on faisait 4 titons un travail
~ interminable’ et inutile. On employa plusieﬁrs corrections qui se détruisaient
réciplroquement., Ia ot une seule edt suffi, si I'on et connu le chemin -qu’il
fallait prendre pour la chercher; les corrections étaient contradictoires ou
_tellement compliquées, qu'il valait peutétre mieux abandonner touf- a- fait
Ihypothése elliptique , en construisant des tables sur les observations seules.

En un mot, on se trouva dans le cas d'un artiste qui, sans connaitre lirré-
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gularité du mouvement solaire, ou la différence entre le tems vrai et le tems
moyen , enireprend de construire une pcnclu[e,' et de la régler sur le
soleil. Il en résulta que l'on se défia tantét de I'hypolhése elliptique, tantot
des observations: ainsi on n’aurait jamais aiteint la précision actuelle de nos
ohservations, parcequ’on n’avait pas de confiance en soi-méme, et qu'on était
dépourva des moyens destimer le degré de précision des observations, par
leur comparaison avec la théorie. L’astronomie physique vint dissiper le brouil-
lard, et toules ces dilficuliés disparurent, dés qu'on vit que les irrégularités
apparentes , étant des suites nécessaires d'une loi physique, pourraient étre
exprimées par des formules générales qui serviraient a4 les calculer. Des
guon sut ce qu'il fallait proprement chercher, il fut aisé demployer, par
Pordre inverse, les observations, pour perfectionner de plus en plus la théorie
physique, les tablcs, et par conséquent, toutes nos connaissances du mou-
vement des astres, Les fables :qu'on a calenlées pour ces corréctions, et
qui sont connues sous le nom de tables des perturbations, sont la derniére
conquéte dont la théorie de lastronomie ait éié enrichie: on les doit aux
progres de la mécanique et de lanalyse.

Ce court appergu trace le chemin, par lequel on est parvenu 2 ces
innombrables découverles qui ont élevé I'astronomie 4 sa perfection actuelle:
il peut servir de guide dans le labyrinthe ou T'on croit errer, en voyant
que l'astroncmie suppose ou enseigne des vérités qu'il est impossible de prous
ver sans le secours de découvertes, fuiles longtems apres. On verra méme
qu'il n'est pas toujours possible d’cbserver exactement les limites entre Iastro-
nomie sphérique, rationnelle, et physique, ni d’éviter de passer quelquefois
d'une pa.rtie a lautre. Ce nlest pas une faute conire la methode, que de
rappeler a4 la mémoire du lecteur qui en a du moins une connaissance hi-
storique, des proposilions qui seront prouvées dans la suite, non pas pour
démontrer , mais seulement pour éclaircir des vérités antérieures ou pour
monirer le chemin qui y conduit. Il est impossihlé davoir une idée nette
de la liaison systematique de cette science, avant den avoir achevé le cours
‘entier. Ce cours est un sentier épineux qui, en serpentant et en faisunt
mille” détours, conduit enfin au sommet d'une montagne , dou l'on voit un

paysage magnifique et riant.
- 2
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Les sentimens des astronomes sur Iordre dans lequel il convient d’ex-
poser les trois parties de lastronomie théorique, ont été presque unanimes,
et il y a, ce me semble, de bhonnes raisons Pbur Pordre que j'ai choisi.
A’ la vérité, l'astronomie physique étant, proprement parlant) la base de toule
la science, puisquelle déduit tout des premiers principes d priori, il parait
que le ‘chemin l¢ plus naturel serait de partir de la; et en ellét, on n'y
, pourrait rien opposer, si l'on étudiait l'astronomie seulement pour en con-
naitre les théorémes ou le matériel. Mais si 'on n'apprend pas seulement
pour apprendre; si lon n’a pas le seul but d’enrichir sa mémoire de nouvelles
idées, mais d’éclairer et de cultiver Pesprit; alors le plus court chemin, par
lequel on acquiert des connaissances, n'est pas toujours le meilleur. Pour
un étre pensant il v’y a rien de plus instructif, rien qui donne une plus
grande jouissance , ‘que de tracer pas a pas la route que Tesprit humain a
prise , pour inventer les sciences, et pour les perfectionner (1). Si cela est
Vrai dans d’autres sciences, il le sera & plus forte raison dans celle qui,
dans toute son étendue, est sans doute la plus sublime, et qui a toujours
occupé les plus grands esprits. Clest elle qui nous donne la jounissance douce
et utile en méme tems, de suivre les progres du genre humain dans le cours
de tant de sitcles; de voir comment ’homme se fraya un chemin & travers
Yes plus épaisses téntbres, avec quel courage il a lutté contre les plus.
‘erands obstacles, et comment il réussit enfin & les"surmon’ter; que chaque
“mnouvelle difficulté le forca d'éveiller et de développer de nouvelles forces et-
de nouvelles ressources, dont ¥ ne s'était pas doulé; et que meéme , lorsque
sa nature limitée paraissait lui opposer des obstacles insurmontables , lorsque
{oute la richesse des connaissatices humaines paraissait épuisée, ilse livia &
de nouveaux efforts, et pour i pas abandonner la route parcourne avec

tant de succes dans sa science favorite, il en inventa de nouvelles qui ré-

(1) Cest ayec une espéce d'enthounsiasme que Kepler fait cette observation, dans la préfa.we

de son ouvrage de stella Jartis (LArgument. Cop. XLF.) "Lector ignoscal mee credulitati,
“dum emnues ex meo ingenio @stimo. Quippe mibi non ‘mullo minus admirande videntur
"occasiones, quibus homines in cognilionem revum coelestium deveniunt, quam ipsa natura
renun coelestium.  ete.’” ;
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pandirent un jour inattendu sur toutes les branches de nos connaissances.

On se rappellera .ici la découverte de la vitesse de la lumiere, celle de la
gravitation universelle, l'invention des pendules et des téléscopes, le perfle-
ctionnement de lanalyse et de lart d'observer, enfin tant d'autres découvertes
qui ne doivent leur existence qu'a lastronomie, et aux recherches infatigables
de l'esprit humain qui ne s'est développé nulle part avec tant de gloire, que
dans la plus noble de toutes les sciences.

Clest donc. par de, bonnes raisons que j'ai suivi la méthode ordinaire,
en commencant par lastronomie sphérique, et. finissant par I'astronomie phy-

sique. Clest ainsi que la science naquit, et c'est par conséquent ainsi qu'elle

‘doit étre étudiée. C'est la seule méthode qui nous fasse voir, comment on

put faire les découvertes, et leur enchainement réciproque. La méthode syn+
thétique qui commence par Pastronomie physique ou rationnelle, dérobe la
marche des découvertes, ne donne point assés de satisfaction et de clarté ,
et nous prive de cette illusion si douce que nous devons a lanalyse , de
nous croire nous- mémes les inventeurs des vérités que nous venons d'ap-

prendre. Il y a encore un autre point de vue, sous lequel cette méthode

‘parait mériter la préférence. IL'astronomie sphérique s’occupe, pour ainsi

dire, du cadran de la grande montre de Lunivers; elle nous apprend a nous
servir du mouyement de ses diguilles pour mesurer le tems, sans avoir égard
au véritable mouvement des roues, duquel celui-la n’est qu'un phénomeéne.
L'astronomie rationnelle fait voir l’dlrdngement m[cneur et Pengrenage des
roues , sans connaitre le ressort ou le poids qui met le tout en mouvement:
ceci est l'objet de Pastronomie physique. Or il est clair que celui qui veut
apprendre d'une maniére solide a faire des horloge’s“, ne commencera pas
par le ressort, mais quavant tout il tichera dacquérir une idée complele
de Tusage des horloges , ou, plutdt du cadran, dans les mathématiques et
dans les occupations ordinaires. '

L'astronomie n'a pas été inventée dans un ordre systématique; .on n’a

s

pas attendu que chaque partie fut achevée, avant de passer & la suivante;

on n'a pas cru devoir s'astreindre trop scrupuleusement aux observations-,
quand il sagissait d’en tirer des théories générales. Une suite d’observations

/
* >
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‘d’un astre, dont on pouvait former un ensemble, parut suffire pour concevoir
des hypotheses, et pour esquisser la théorie de cet aétre;' mais on ne s’avisa
pas de faire valoir ces hypotheses plus qu'elles ne valaient, de les regarder
comme la clef des vrais mouvemens ou de la véritable loi de fa nature,
sur laquelle il serait permis de fonder une suite de raisonnemens qui pour-
raient servir a prévoir ‘les observalions futures, & estimer le degré de leur
preécision, ou méme a s'épargner la peine- dobserver la nature de plus prés:
on ne les regarda que comme un secours, propre a repandre de lordre dans
ce chaos, et de la lumiere dans cette oh.scuri{é; comme un guide qui pour-
rail donner aux observations futures une direction convenable ; comme um
marche-pied 4 Daide duquel on 'poﬁrrai't s'élever plus facilement & un plus
haut degré de perfection. La liaison intime mais compliquée de toutes les
découvertes astronomiques fait que l'une ne peut étre séparée des autres, qu'une
verité est confirmée par une autre, ®tf réciproquement: c'est par ceite raisom"
que’ la marche des découvertes a décrit plus d'un cercle, et qu'il n’y a rien de
- plus commun, dans Pastronomie, que de retourner sur ses'pas, pour avancer plus
vite par une autre route. Il s'en fallait beaucoup que Vorbite du 'soleil fat
_rigoureusement déterminée, lorsqu'on passa & la recherche de celles des pla-
neétes; cette recherche sappuya sur lorbite solaire, en tant qu'elle etait con-
nue avec prééision; les orbites plém’ilaires conduisirent & une connaissance
plus exacte de celle du soleil; et I'en s’en servit pour la seconde fois, pour
déterminer, ayec plus de succes celles des planetes. On chercha d'abord une
bhypothese qui expliquit d’une manitre simple , et avec assés de justesse ,.
toutes les observations faites’ jusqu'alors; on continua de la comparer avec
les obs-efi’ationS', et §il se trouva de pefites discordances, on ticha de les
accorder par des hypotheses subordonnées, par de petites périodes, faisant
partie des grandes, ou par des corrections indépendantes, résultant d'une
cause inconnue; mais quand tout ceci ne put plus suffire, on se mit & élever
une nouvelle hypothese sur les débris de l'ancienne. Tl est remarquable
que ce dernier cas arrivait ordinairement, lorsque dés: le commencement on
avait trop subtilisé, et qu'on s'¢tait écarté de la simplicité de Ja nature. En

voulant former une hypothese qui embrasse tout le détail des observations
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et toutes Teurs petites anomalies, on croit parvenir plus directement au but,
mais on fait inutilement un travail pénible. L'astronomie donne dans plus
d'un endroit, un mo_déle quaucune autre science n'a atteint, de la manitre
dont il faut s’y prendre, pour employer utilement les hypothéses, en com-

/binant la circonspection froide de la raison avec le feu audacieux du génie.

Ayant le dessein 'd’ex(poser, autant que cela est possible, I'astronomie
i}\a‘éorique suivant le méme plan, d’aprés lequel elle fut inveniée, et de dé-
velopper sa liaison systémalique, je ticherai surtout de montrer, comment
une découverte naquit de lautre. Mais ce plan m’obligera d'abandonner qu'e.L
quefois la méthede rigoureuse, et de réserver & I'astronomie rationnelle, ce
qui appartient proprement & l'astronomie sphérique. Une méthode trop rigou-
reuse entrainerait, sans aucune utilité, des répétitions ennuyeuses; et le prin-
cipal but doit étre, de placer chaque matitre la ou sa liaison avec ce qui
précéde' et ce qui suit, est le plus clirement marquée, et ou elle peut
étre expliquée dans toute son étendue avec le moins de répétitions possi-
bles. Jespére que les astronomes trouveront que, dans l'ouvrage que jose
leur présenter, je n'ai jamais perdu de vue ce but, quoique je ne Faie pas
atteint aussi parfaitement que je l'eusse désire.




LIVRE PREMIER
DU MOIUVEMENT DIURNE

e ——

CHAPITRE PREMIER.

Mesure des angles.

(S On ne peut pas douter que le mouvement diurne, commun
a touf .le -éiel, ne soit le premier phénomene qui engagea les hommes &
entreprendre des recherches astronomiques. La courte durée de sa période ;
la varialion perceptible & plus d’'un sens, de jour et de nuit, de chaud et
de froid, du bruit et du silence; les scénes pittoresques du ciel étoilé, qui
changent si rapidement: tout cela ne put que donner aux premiers habitans
de la terre, en peu de jours, une idée grossiere du plus simple de tous
les mouvemens célestes. Cette idée fut le germe fertile qui a Pr‘o«duit succes-
sivement toutes les connaissances qui composent les sciences astronomiques ;
et la marche simple et uniforme de ce mouvement, son invariabilité, et
la facilité de l'observer, font que méme a présent, toutes les observations: y
sont réduites, et que le systeme enfier de _l’usironomi.e doit partir de la.

Le propre objet de l'astronomie, regardée comme une branche des

mathémaliques, ou ce qu'il s'agit ici de mesurer, est le mouvement des corps
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célestes , Cest- a- dire Pespace parcouru- en un certain tems; ce qui, dans
Vastronomie sphérique, est le changement de la situation apparente des étoi-
les par rapport a la terre. Si la terre est en T (Fig. 1.), une étoile étant
allée de A en B, son mouvement est donné," lorsqu'on connait la grandeur
et la position de la corde A B, 'ou bien I'angle AT B avec deux cotés de
ee triangle, le mouvement étant supposé rectiligne. Si Ton connait de plus,
la position des lignes T A, T B, relativement &' une ‘droite T C, donnée de
~ position , .ou les angles CT A, CT B, les positions de D'étoile sont déter-
minées pour les deux fems. Les objets des observations sont donc des angles,
des lignes, et des fems. Quant aux lignes, il est impo-ssible. de les mesurer
dans le ciel ; mais par -une combinaison d’angles, on peut lever le plan di
.ciel entier, aussi bien que celui d’un champ; et beaicoup=de’tems s'¢coula,
avant qu'on savisit de déterminer Iéchelle de ce, plan. Si, dans lastronomie
sphérique, on demande le /few d’une étoile A, ce n'est pas le point méme A,
mais la direction T A, suivant laquelle I'étoile est vue de la terre. On se
contente de déterminer cette ligne, parceque sa prolongation donne le point
du ciel , o I'étoile apparait; et I'on ne demande pas , dans quel point de
«cette ligne I'étoile se trouve réellement, en A ou en e. 1l est vrai que,
dans la suite, il se présentera des cas ou le point A est aussi cherché, on
il s'agit de connaitre non-seulement Pangle A 'I' B, mais le tiiangle entier,
par ex. lorsque les observations, faites dans un lieu, doivent étre réduites a
un autre lien, ou quil importe de savoir, lequel des deux astres dont I'un
va occulter l'autre, est le plus éloignd. Mais dans de pareils cas méme ,
on n'a pas besoin de la veritable granﬁeur des lignes T A, T'-.B; il suffit de
connaitre leur rapport, ou ce qui revient au méme, les angles de tous les
triangles liés ensemble. On peut alors construire des triangles semblables,
et la grandeur absolue n’est qu'un objet de curiosité. Les proportions et les
positions des orbites planétaires, aussi bien que les lois de leurs mouvemens,
‘avaient été connues depuis longtems, avant qu'on en découvrit I'échelle il y a
cinquante ans. On peut donc prendre une ligne arbitraire pour unité, par
laquelle s'exprimeront dans leur juste rapport, toutes les lignes des triangles

dont on a mesuré les angles. ~Dailleurs, les vitesses apparentes étant égale-
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ment données par des angles, on pent indiquer, pour chague instant, la
position apparente de tous les -astres, et les phénoménes qui auront lieu;
ce qui est le seul but de l'astronomie sphérique. :

§. 2. Lorsqu'on se trouve dans un point A (Fig. 2.), autour duquel
les corps C, D, E, ont un mouvement quelconque, on peut de ce point,
par la seule mesure des angles, déterminer la position des lignes AC, AD, A E;
et si I'on continue ces observalions, jusqu’a ce qn’bn aura trouvé la vitesse
avec laquelle les angles qui ont leurs sommets en A, sont décrits, ou la
loi des variations de cette vitesse; on pourra déterminer la position de ces
lignes , pOuI‘- un tems quelconque; ou en dautres mots, on pourra dessiner
la projection de lenrs orbites sur une surface quelconque qui environne le
point A, sans qﬁ’on sache , si Vorbite de C renferme celle de D, si C est
‘plus ou moins prés de A que D. Pour décider cela, le moyen le plus
simple, mais non pas le plus commode, serait de mesurer les distances A C,
A D, A E. Mais ce moyen ne peut pas étre employé, si I'on est séparé
des corps C, D, E, par une barritre quon ne peut pas franchir. Dans un
pareil cas, on n’a qu'a mesurer les angles formés par les mémes corps, vus
d'un autre point B: alors on peat lever le plan de tout le terrein ABECD,
et construire les triangles entiers, ensorie que les points G, D, E, seront
placés dans leur juste position. Pour trouver la grandeur absolue de toutes ces
lignes, on n’a qua en mesurer une seule, .par ex. AB, qui servira d’échelle |
a toutes les autres. Clest le cas dans lequel se trouvent les astronomes rela-
Hivement aux astres, desquels éls sont séparés par un espace immense. Aussi
leur procédé est-il le méme, avec ée_t.te difiérence, que les cinconstances
éxigent plus de précision dans la mesure des angles, et plus de’sagacité dans
le choix de la base et des angles mémes. Aprés avoir mesuré en A, langle
CAE formé par deux objets C, E, on cherche &4 observer d'une autre station
B, langle CB E formé par les mémes objets. A, B, seront deux points éloig-
nés, ou sur la terre;ou si cette base se trouve trop petite, sur Iorbite de la
terre autour du sofeil. Cela suffit pour déterminer la position de chaque
point G, relativement aux autres D, E, et aux deux stations A, B; et pour

dresser une carte des lieux des corps célestes C, D, E, et de leurs mouve-
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mens: l4 yrandeur de l'échelle, d'aprés laquelle cette carte est construilte, est
indifiérente. Pour parvenir & la (_:_ﬂnnai&sance de la véritable grandeur du
sysieme solaive, on n'a qu'a mesurer une seule ligne, liée d'une manitére quel-
congue avec le systtme des triangles; et il est clair que ce ne peut étre qu'une
ligne sur notre globe. Comme cette ligne doit servir d'unité A toutes les me-
sures astronomiques, la ligne la plus convenable est sans doute le diameétre
de la terre, quoiquiil n'y ait pas moyen de le mesurer directement. Mais
dés quion connait la figure de la terre qui est & peu pres sphérique, on n'a
quwa mesurer une ligne & sa surface, qui a un rapport déterminé au diametre,
par ex. larc d'un degré, ou de quelques minutes: cela donnera le diametre
de la terre, et par conséquent la grandeur de tout le systéme solaire.

6. 3. Voila en abrégé le procédé sur lequel sont fondées toutes nos
connaissances de l'univers. On woit que tout se réduit & mesurer des angles
AT B (Fig. 1.), dont le sommet T est & la surface de i terre, et dont
les edtés T A, 'I' B, sont dirigés sur de certains points du ciel. Il y a pour
cela deux méthodes. La premiére consiste a mesurer Pangle A T B méme, c'est
2 dire la distance apparente ou I'élongation de deux astres, ou bien larc parcouru
par un astre; la seconde consiste a mesurer d’autres angles AT C, plus faciles
4 déterminer, pour en déduire langlee A T B par le calcul. Le détail des
instrumens dont on se sert pour l'une et pour lautre méthode, appartient
2 l'astronomie pratique. Ce sont des secteurs circulaires, divisés en degrés,
minutes; etc. Les dioptres, munis dune lunette d'approche, se meuvent
autour du cenlre, parallelement au plan du secteur, lequel peut étre placé
dans une position quelconque. Suivant la premitre méthode, Vinstrument
doit avoir deux dioptres que lon dirige sur les deux astres, aprés quon
a placé le secteur dans le plan AT B. Ce secteur recoit le nom d'Uctant,
de: Sextant, ou de Quart-de-cercle, sclon que le limbe divisé renferme 43,
6o, ou go degrés. Comme cefte méthude exige deux observateurs, et qu’il
. est aussi difficile de tenir le secteur dans le plan A T B dont la pusition
change d'un moment & lautre, que de diriger au méme instant, les dioptres
vers les deux astres qui sont dans un mouvement continuel ; les astronomes

out abandonné presque entigrement cette méthode , et Pont remplacée par le
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‘Quart -de-=cercle wertical, 11 ne sera pas superflu d’expliquer en peu de mots,
sur quoi est fondé l'usage de cet instrument.

§. 4. Quelle que soit la figure de la terre, on peut imaginer, dans
chaque point de sa surface, un-plan qui la touche, et qu'on appelle I%orison
de ce point. Dans une partie du globe, ou il ne se trouve point d'objets
hétérogenes ou étrangers 4 la figure géométrique du globe, comme sur ‘mer,
ou dans des plaines d'une grande étendue, la surface de la terre ne s'écarte
pas sensiblement d'un plan; aussi loin que la vue porte. Ici I'on peut done
prendre, la surface méme pour I'horison; et dans chaque local ainsi situé,
on a trouvé par un grand nombre d'observations, que la direction de la
pesanteur est toujours perpendiculaire a I'horison. Clest, en effét, une suite
nécessaire de la pesanteur: car, ‘puisque tous les corps graves, en tombant
ou étant librement suspendus, prennent la méme direction, que s'ils étaient
attirés par la terre, cette attraction étant la vraie cause de la pesanteur,' ils de-
vront nécessairement parcourir le chemin le plus court, pour arriver a la terre;
et c’est. la ligne perpendiculaire an plan qui touche la surface, cest-i- dire,
a Thorison.” On peut se convaincre d'une maniére fort simple, de la vérité
de cette expérience généralement connue, si lon se trouve dans un lieu
libre, Cest-a-dire ou il n'y ait pas trop prés de Toeil d’élévations ou de
courbures irrégulieres. Si d'une hauteur A on laisse tomber ou pendre un
corps grave, et qu’on 'remarque le point. C oir le ‘corps rencontre la surface
de la terre: on appercevra que toute autre ligne, menée «du point A a cette
surface , est plus longue que A C, que, par conséquent, A C etant la ligne
la plus courte, est perpendiculalire a I'horison. Si*au moyen d’un fil-d-plomb
ou d’'un niveau, on place des dioptres ensorte qulils: puissent décrire un cercle
perpendiculaire a la direction de la pesanteur, et que de tous les cotés, a
distances égales, on éleve des perches, sur lesquelles on marquera les points
qui se présentent dans les aiop{res: on verra que tous ces points ont la méme
hauteur au dessus de la surface de la terre .ou de l'eau, et quele rayon visuel
des dioptres ne la coupe nulle part. Cela prouve qu'un plan perpendiculaire
a la direction de la pesantéur, touche la ‘surface de la terre, ou coincide

avec l'liorison. On sappercevra de la méme maniere quaussi loin que la
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surface de la terre ne s'écarte pas sensiblement d’'un plan, toutes les directions
de la pesanteur sont paralleles enire elles. On en' frouvera, dans la suite,
une démonstration rigoureuse, fondée sur la physique et la statique. Si la
direction de la pesanteur A B:(Fig. 3.) n'était pas perpendiculaire a4 la sur-
face M N, on pourrait la décomposer en deux autres, dont I'une M C est
perpendiculaire a la surface, et l'autre CB ou M D en est la tangente. Rien
ne s'opposant & cette dernitre, il en résulferait un-mouvement ou courant
continuel suival_n\i: M D, si la terre était une masse fluide, ou une pression
dont leflét se manifesterait, si elle était un corps solide: dans I'un et l'autre
cas, le repos et I'équilibre ne s'établira que lorsque la surface de la terre est
perpendiculaire & la direction de la pesanteur.

- Clestsur ce fait qui n'admet aucun doute, que I'usage du quart-de- cercle
est fondé, Dapres ce (qui vient d’étre dit, il est indifférent de dire que I'ho-
rison est un plan touchant la terre, ou qu'il est perpendiculaire 2 la direction
de la pesanteur. On nomme plan horisontal chaque plan qui lui est paralltle,
et Zz’.gr;e horisontale  chaque ligne menée dans un pareil plan. TLa directiom
de la pesanteur s'appelle ZJigne verficale, et chaque plan qui passe par cette
ligne, ou qui lui est paralléle, est vertical. 1l s’en suit que toute ligne ho-
risontale et tout plan horisontal est perpendiculaire & la ligne verticale dans
le méme endroit, et qu'au moyen de la direction des corps graves, on peut
mener des lignes horisontales et des plans horisontaux: en effét, ayantmené
deux lignes perpendiculaires & tun fil-i-plomb librement suspendu, le plan
i:assant parces deux lignes sera horisontal. Avec la méme facilité on placera
un plan verticalement, en donnant 4 une seule ligne ‘dans ce plan une
position paraliele au fil-a-plomb. '-

§. 5. 1l sera aisé maintenant, de 'se faire une idée des deux manieres
dont on fait usage du Quart-de~cercle. Soit AB C (Fig. 4.) le guadrans d'un
cercle dont le limbe est divisé en go degrés depuis le point A jusqu'a B.
La lunette CD peut tourner autour du centre C, paralltlement au plan du
quart-de- cercle, ensorte que sor}'axe CD indique l'angle ACD ou BCD,
par le point D du limbe qu'il couvre. Llinstrument entier a un triple mou-
vement autour de trois ai_:es passans par son centre de gravité C; et perpen~

*
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diculaires T'un a lautre: 1) autour d'un axe perpendiculaire au plan de I'ins
strument , emsorte qu'il reste toujours dans le plan A C B, et que la seule
chose qui change, est langle que la I_i-gn'.e A C fait avec Phorison, ou B G
avec la ligne verficale; ce mouvement sert donc & placer A C horisontale-
ment ; 2) autour de Paxe horisontal C A; ce mouvement sert & donner au
quart-de-cercle une inclinaison quelconque au plan vertical passant par C 4,
el par conséquent 2 le placer verticalement; 3) autour de T'axe vertical € B
ce qui placera le quart-de-cerele dans tel plan vertical quon voudra. I}
s'agit maintenant ,..d.e disposer I'instrument ensorte. que son, plan soit, vertical ,
que ses deux rayons principaux C A, C B, soient Pun horisontal, Pauire
vertical, quenfin Détoile S que Pon, veut observer; se trouve dans le plam
de Pinstrument. Pour cet effét, il y a un fil-a-plewb BCE qui pend sur
la ligne verticale passant par €. Aussi tot que, payv le second mouvement,
Vinstrument est placé verlicalement, de maniere que le fil-a-plomb, dans
toute sa longueur, lui est paralléle, on le fait parc-ouri-r-' ce plan vertical,
par le premier mouvement, jusqu'd ce que le fil-a-plomb- couvre le centre:
C, de sorte que B C est vertical, et A C horisontal. Ensuite, le froisitme:
mouvement (pendant lequel le plan de Pinstrument et le rayon C B ne doivent
- pas étre dérangés de leur position verticale) lui donnera la position ow
Iétoile S se trouve dans son plan. A ces trois mouvemens il faut ajouter
un quatritme, par lequel la lunette CD tourne autour du centre C, jusqu'a
ce que l'étoile § parait dans laxe de la lunette. Alors le point D du
limbe indique langle A C D ou B C D.

- Clest de cette manitre que les Anglais arrangent les quarts-de-cercle.
D’aprés la maniere francaise on épargne I'un de ces quatre mouvemens (F:gﬁ)
Le quart- de- cercle est construit comme le précédent, mais la lunette a une
position fixe et parallele au rayon qui passe par le gome degré, ensorte
qu au lieu de promener la lunette sur le limbe, on tourne le guart- de-
cercle méme pour diriger la lunette vers l'étoile. Clest ici le fil-d-plomb
CE, etnon pas la lunette, qui indique le degré D ow Yangle ACD qui est
égal a i’angie ACD de la Frg. 4 En effét, ce dernier est l'angle que la
lunette ou Iz -direction de léloile fait avec Phorison; ibiest donc le complé~
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ment. de Vangle BCD (Fig. 5.) formé par la lunette et la ligne verticale;
par conséquent il est égal a A C D.

§. 6. On appelle hauteur d'un astre son élévation apparente sur I'hori-
son de lobservateur, ou langle dont la droite, menée de Poeil vers l'étoile,
est inclinée a4 Vhorison: la hawteur sera don¢ déterminée, comme fous les
angles formés par une ligne droite et un plan. D'un point quelconque du
rayon visuel de l'astre on abaisse une ligne perpendicalaire a I'horison, ou ligne
verticale: les points ot ces deux lignes coupent un plan parallele a4 I'ho-
rison, sont joints par une droite qui fait avec le rayon visuel un angle, égal &
son inclinaison a 'horison, ou a la hauteur de I'astre. Si I'on se sert du quart-
de- cercle anglais, Toeil se trouve en C (Fig. 4.); il faut donc que la ligne

verticale par D coupe Thorison de Loeil dans un point F de la ligne ho-

risontale C A, parceque l'instrument est vertical: done D CF, ou l'arc D A/;’g_-ni;‘.‘-

est la hauteur. Dans le quart- de- cercle francais (Fig. 5.), Poeil est en Bs . =

la ligne verticale C E coupera Thorizon de l'oeil dans un point F de la ligne
‘horisontale B F, menée dans le plan. vertical de P'instrument; dou il suit
que CBF = go®° — B CF, oul'arc AD est la hauteur de l'astre S. Cette
hauteur qui se trouve ainsi immédiatement par le moyen d’un quart-de- cercle,
est donc de tous les angles dans le ciel, eelui qui est le plus aisé & mesurer,
et qui sert de base 4 tous les autres angles.

§. 7. La hauteur A CS (Fig.4.) ne suffit pas, pour déterminer le licu
appérent de lastre S, ou la position de la dreite €S. Quand on fait tourner
le quart- de- cercle sur l'axe vertical B C, la ligne C § décrira un cone dont
le sommet est en C, et tous les points & la surface de ce cone ont la méme
‘hauteur. La hauteur seule désigne done une infinité de lignes droites, savoir
tous les cOtés du-dit*cone. Mais dans chaque position le .quart- de- cercle
détermine un de ees cOtés; et cette ligne est donnée, lorsqu'en sait, com:
bien le quart- de: cercle a été tourné depuis une certaine position, ou que
Pon connait l’angle que le plan du quart- de- cercle a décrit autonr de son
axe BC. Llangle formé par deux plans passans par B C, dans lequels le
quart- de- cercle a été pl;cé, est égal & celui formé par deux lignes, menées

dans ces deux plans perpendiculaivement 3 B C: en dautses mots, langle

e
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solide décrit par le quart- de- cercle, est égal & langle plan -décrit par la
ligne horisontale C A: ce dernier est désigné par le nom dlangle azimutal.
Pour déterminer complétement la position de la ligne C S, il suffirait donc
de décrire sur un plan horisontal, un cercle divisé en degrés etc. dont l'axe
coinciderait avec l'axe vertical. C B du quart- de- cercle: un index fixé au
rayon C A indiquerait alors l'azimut, Il s'agirait seulement, de déterminer la
ligne C A, ou le point de I'horison A duquel on compte l'azimut, ensorte
quil ait une position fixe et aisée & trouver. On verra ci-aprés, quon a
choisi pour cet effét les quatre points cardinaux de l'horison , Est, Ouest,
Sud , et Nord. :

§. 8. Le peu de précision ‘que I'on peut attendre d'un instrument aussi
compliquér, la difficulté de diriger avant chaque observation, le ‘point A du
quart- de- cercle azimutal vers le point répondant de I'horison, d’'ol se compte
Fazimut; et d’autres raisons ont engagé les astronomes depuis longtems & rem-
placer les observations azimutales par d'autres méthodes. Il ne sagit que de
combiner avec la hauteur de lastre, la mesure d'un autre angle qui en est
indépendant, d’'ot I'on tirera par le calcul, l'azimut, ou en général la Posi'.tion
de I'étoile, Le mouvement diurne, et l'usage des horloges, woffrent le meilleur
moyen qui consiste & mesurer des angles par le fems: il sera expliqué plus bas.

§. 9. Pour mesurer de petits angles de quelques minutes ou secondes,
on se servait autrefois de secteurs de peu de «degrés, mais d'un grand rayon;
dans les tems modernes 'onﬁg., pour cet effét, joint aux quarts-de-cercle, des
verniers et autres instrumens gue I'on désigne par le mom de microméires,
et que l'on peut diviser - en trois classes, les micrométres @ wis, les réticules,
et les Aéliométres. La déscription de ces . instrumens utiles, simples et in-
geénieux, aussi bien que celle des cercles entiers, «lont lesastronomes se servent
actuellement au lieu des quar{s- de- cercle, appartient a I'astronomie prafique.
Cependant on trouvera ci-aprés une, explication de ce qui regarde ' parti-
cllﬁiliérement les réticules. § 4 - 4 45

|
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CHAPITRE SECOND.

Premieres observations du ciel.

§. 10. La plupart de ces innombrables points brillans, dont nous

voyons le ciel parsemé dans #me belle nuit, conservent toujours la méme po-
sition entre eux. Les globes’ et les cartes célestes les plus exactes, ne s'¢loi-
gnent pas sensiblement de I'état du ciel, aprés un grand nombre dannées.
Ce fait généralement connu et bien constaté est la base, sur laquelle la con-
struction entiere de lastronomie est fondée: il donne des points fixes qui
peuvent nous conduire & la connaissance des mouvemens des corps célestes,
et des changémens qui arrivent au firmament. De petites anomalies dont on
ne s'est appercu que dans la dernidre moitié du sitcle passé, et par le moyen
des plus parfaits instrumens, ne 'démentent point cette expérience. On ne
les auraif jamais découvertes, si lon n’avait pas supposé linvariabilité da
ciel éloilé comme une  vérité indubitable. Le ciel avait 16 observé pen-
dant des milliers d’années, avant que I'on s’apperciit ou se doutit de ces ano-
malies, Relativement aux premieres observations simples dont nous allons
partir, la figure des constellations, et la position relative des étoiles peut
étre regardée comme -tout- a- fait invariable. Nous reconnaissons encore au-
~jourdhui dans la conformation de la grande ourse ou du chariot , dans celle
&Orion et d’autres constellations, '1a ‘raison- qui décida limagination des pre-
miers hommes, & leur donner ces noms.

Dans ce grand nombre d'étoiles il y a quelques unes (1) qui, changeant

continuellement  leurs positions, semblent errer parmi les autres étoiles:

(1} Vingt neunf dont. sept ou huil seulement sont visibles & l'oeil nu,  On pent ajoyter & ge
nombre les cométes qui viennent paraitre de tems en tems.
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cest par cette raison qu'on leur a donné le nom de planifes (asires errans),
pour les distinguer des étoiles fizes. On a donné aux premidres, comme anx
plus remarquables des dernitres, des noms propres dont l'origine se perd
dans la nuit des tems. Qutre le soleid (©) et la lune (), qui sont les plus
import’antes pour nous, on connait jusqu'd présent les plandtes suivantes:
Mercure (%), Veénus (), Mars (3), Jupiter (%), Saturne (%), Uranus (&),
Cérés (Q), Junon (¥), Pallas (i )s Pesta (%). Vénus, Jupiter, et pa?fuis
Mars, se distinguent par leur bel éclat. Mercure est toujours fort prés du
soleil, et rarement visible & l'oeil nu. Uranus qui fut découvert il y a &
pen prés quarante ans, est difficilement distingué a la vue simple; les quatre
dernitres planetes, découvertes au commencement de ce siecle,, ne se voyent
pas sans lunettes. . ] Y

§. 11. Il est naturel de commencer par les mouvemens les plus simples,
ou par les étoiles fixes qui n'en ont point; de passer de la au soleil et & la
lune, dont le mouvement, ayant toujours la méme direction, et ressemblant
A un cercle dont la terre occupe le centre, parait beaucoup plus simple que
celui des planetes qui se proméenent parmi les éloiles fixes, tantét dans un
sens, tantét dans lautre, et dont les orbites en palhe n'environnent pas la
terre.  Ces P']a-nétcs seront suivies par celles que Pon n’appercoit qu'a laide
des lunettes, et enfin par les comeéses dont Vapparition et le mouvement parait
tout- a- fait irrégulier, et dont nos connaissances sont encore trés-imparfuites.
C'est la marche qu'un systeme d'astronomie doit prendre, parce que cest celle
qui a conduit la science an point on elle se trouve actuellement. Les €toiles
fixes sont les bornes immuables, auxquelles il faut réduire tous les mouve-
mens célestes. Sans elles, I'étude de lastronomie aurait €té beaucoup plus
difficile, et la science aurait eu une forme tout- a- fait diflérente. Clest par
cette raison qu'on les a soigneusement observées des plus anciens tems, et
que l'on a imaginé divers moyens de seconder la mémoire qui pouvait facile-
ment éire embrouillée par la confusion de cette multitude innombrable. On
divisa les étoiles, suivant leur position apparente , en groupes isolés , dang
lesquels I'imagination vit des animaux, des hommes, des hiéros, et autres sujets

«qui lui élaient familiers; ainsi naquirent les constellations qui se sont conservées
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jusqu’a nos jours, et dont le nombre a été considérablement augmenté dans
les tems modernes. On distingua les étoiles de la premitre, seconde, etc.
grandeur, selon leur éclat, et l'on désigna non - seulement les constellﬁtions,
mais aussi les étoiles remarquables, par des noms propres. On dressa des
catalogues et des cartes, on les étoiles furent nofées selon la position qu'elles
avaient a cette époque; et ce travail inappréciable a fourni & la poslérité
le moyén d’examiner, si les éloiles changent de position ou non, et de coms~
pléier ces catalogues de tems en tems (r). Clest ainsi que l'on est. parvenu
enfin .2 compter ce grand nombre, ensorte qu’il est impossible qu'il paraisse,
une nouvelle étoile, ou qu'aucune change de figure ou de place, au moins
parmi les grandes étoiles , sane gu'on s'en appergoive sur le champ.

§. 12. Mais quoique ces étoiles consesvent toujours entre elles les
~ meémes situations, elles semblent néanmoins aveir un mouvement commun i
elles et aux plandtes. Tout le monde connait ce phénomene qui a une in-
fluence si importante sur les occupations ' et le langage méme de la vie or-
dinaire: c'est que tout le ciel parait tourner autour de la terre en 24 heures,
de gauche 2 droite. On désigne ce mouvement, commun & tous les astres,
sous le nom du mouvement premier ouw diurne {mofus primi mobilis): ses prin-
cipales circonstances, que 'on peut appercevoir sans instrumens, au moins en
partie, dans une seule nuit, sont. les suivantes. Si, dans Ihémisphere boxéal
ol nous habitons, on tourne les yeux vers midi, ce qui est constamment
supposé dans Pastronemie, on verra que des étoiles, invisibles jusqu’alors, se
lévent sur T'lorison du c6té gauche: elles montent de plus en plus, jusqu'a
ce que dans la région du ciel que nous nommons midi, -elles ont atteint
leur plus grande hauteur; aprés quoi elles s'éloignent du midi, en appro=
chant de Phorison, et apres étre parvenues & un point du c6té droit de
Phorison, elles déscendent sous lui, ou se couckent: alors elles disparaissent,
mais au bout d’un certain fems elles reviennent & paraiive au méme endroit

de Phorison, o elles s'étaient levées o4 heures auparavant; aprés quoi elles

() Le pius uncien catalogue des dioiles, qui 3oit parvenu Jusqus nus jours, est celui d'Bipparque,
et se rapporte & l'innée 1286 av m L. C. Ce catalogue de Ic2z étoiles nous a élé conservé,
cb réduit & l'année ieo aprés k. G., par Piolémde. ;
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reprennent la mém'é‘roil-t'é tlpli: ‘attant que Yoeil peut en juger, est’ un arc
de cercle. Le tems quisécoule d'un lever ou coucher & Vautre, est toujours
le méme, relativement aux' é6ilés ‘fixes; de plus, Dintervalle entre le lever
et l'instant ol une étoile parvient dsa plus grande hauteur, esttoujours égal’
3 celui entre cet instant et le coucher de la méme étoile:

§. 13. Il y a daufres étoiles qui me se couchent jamais, ensorte que
nous voyons toute leur orbite qui parait étre un cercle parfait, incliné &
Vhorison; d’ou il résulte que leur hauteur change continuellement. Dans la
partie du ciel opposée au midi, ou dans le Nord, elles sont le plus pres de
Yhorison. Deld elles s'élevent par le c6té gauche ou orfental. atteignent éga-
lement au midi leur plus grande hauteur, et -ec rapprochent ensuite de Vho-
vison, traversant le c6té droit ou occidental, jusqu'a étre arrivées 4lear plus
petite hauteur. Tous les astres se meuvent doné, relativement & un observa-
teur dans I'hémisphére boréal, qui’les suit toujours 'des yeux, constamment
suivant la méme direction, savoir de 'gauche & droite, quoiqu’elles marchent"
tantét de Vorient par le midi vers Poccident , tantdt de Voecident ‘par le
nord vers Porient. Le point de T'horison, out les étoiles qui ne se eouchent
jamais, atteignent la plus petite hauteur, est diamétralement oppesé d celui
ou elles ont la plus grande hauteur. Il est aisé de Sen gtppercevoi-r, en com-
pavant les étoiles avec des objets terrestres; et Fon verra par le méme mo-
jfen, quen général elles ont la méme hauteur, chaque fois qu'elles reviennent
sur le- méme point de I'horison. Une étoile par ex. qui, dans / une nuit,
parait précisément sur le faite d'une tour ou d'une maison, viendra “reprendre-
la méme place a chéque révolution, si Pobservateur se trouve a la méme place.
On sappercevra que les tems écoulés entre deux pareilles observations, sont -
toujours de la méme longueur d’environ 24 heuves, et que Vintervalle entre
la plus grande et la plus petite hauteur, est exactement la moitié de cetems.

Le parfait accord qui a lieu entre les mouvemens des étoiles de Vune
et de lautre classe, relativement au 'tems aussi bien gu’aux autres circon-
stances, prouve quils ont une cause commune, et que les étoiles de la pre-
mitre classe (§. 12.), aprés s'etre couchées, poursuivent leur chemin, a linstar

de celles de la seconde classe, en décrivant des arcs eirculaires qui, étant
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situds sous Ihorison , ne sont pas visibles. Par la méme raison il est cer-
“tain que la clarté du jour ne fait aucune interruption an mouvement, mais
seulement & 1a visibilité des étoiles. Clest par la méme gradation par la-
quelle Paurore affaiblit peu a peu leur lumiere, qu’elles recouvrent dans le
crépuscule du soir leur premier éclat, Les téléscopes, ou méme de longs
tuyaux sans verres, mettent cela hors de doute , puisqu'ils nous font voir
les étoiles & midi. .

§. 14. Tous ces cercles semblent éire para‘lléieshl’un a lautre, et dautant
moins: grands, que leur point le plus bas est plusélevé sur Ihorison: ensorte
que quelques étoiles, comme la poleire dans la queue de la petite  Qurse,
ont un mouvement 2 peine perceptible & la vue simple. Les centres de
tous ces cercles paraissent éire situés dans une ligne droite qui doit étre
dirigée 4 peu prés vers l'étoile polaire, puisqu'elle est enfermée dans tous
ces cercles , méme les plus petits. Si ces expériences étaient exactes, il fau-
drait que la droite menée par leurs centres fiit en méme tems perpendicu-
laire 2 leurs plans, ou leur axe commun. Comme c’est un des premiers principes
de Vastronomie, -il sera nécessaire de montrer clairement, comment on peut
s'en assurer par des observations simples et faciles. _

§. 15. Le mouvement apparent sera circulaire, lorsque le corps mi se
trouve toujours dans la surface d'un cone droit, dont le sommet est dans
Yoeil: et l'inverse de cette proposition est également wvraie. Ainsi pour que
les orbites diurnes des astres, ou plutét leurs projections sur la sphere,
soient des cercles, il faut que la ligne droite menée de I'oeil au centre d'un-de ces
cercles, soit laxe d'un cone droit a la surface duguel I’astre se meut, ensorte que
tous les rayons visuels de cet astre soient des cotés du cone. Soit A C un axe solide
{(Flig. 6.) auquel on a joint une lunette O B, sous un angle A.G O qu'on peut chans
ger a volonté, de manitre qu'elle peut tourner suylaxe A C, sans que cet angle
change: alors: la lunette déerira. deux cones droils, réunis au sommet C, et
ayant I'axe commun A G qui est supposé pouvoir élre fixé dans une posi-
tion quelconque: ' I'inclinaison des cotés de ce cone double relativement 3
T'axe sera é;-';ale a langle ACO ou ACB=— 180°— A CO. Cet instrument
sappelle machine parallatique.; Si°'Ion  dirige I'axe AC & peu pres vers le

; L
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centre du cercle déerit par un astre ,-‘ou’ vers Détoile .polaire; ‘et que Ton
change peu ' peu cetté position ‘et Vangle A C'O; on parviendra enfind dons
‘mer & linstrument une position telle qu'en faisant faire & la lanette C B le
tour -entier du ciel, ‘sans ‘changer Pangle A C B, Tétoile S se trouvera cons
stamment dans la ]:'uﬁ_ette . iy (_31)1" il suit 'q'u’ élle déerit un: cercle doni I'axe
est 'A'C, et'qui est éloigné: de ses poles ‘de Vangle AC Otou 18¢*— A CO.
Le sommet du cone esten C ou O, parceque la longueur de'C O estici tout
a-fait insensible.
Y 16. Si, apres ‘avoir affermi Paxe dans cette position, on change

Pangle A CO, jusqua ce qu'une aulre étoile's vientd paraitre dans la lunette,
~elle y restera pareillement, 'lorsqu’on tourne la’ lunette autour de A C, sans
changer Tangle A Co. 1l s'en suit que toutes les dtoiles décrivent chaque
jour des cercles paralléles , ‘ayant un axe commun qui passe par Toeil ou
par un point de la terrel Les plans de tous ces cercles sont dont inclinés
a l'horison , sous un angle que Ton trouve' de la maniére suivante. Si d'un
poiht D de Taxe on abaisse; par ‘le' moyen d'un fil-ta-plomb, la perpendicu-
laire & Thorison D E, et que Pon joigne les points'E, A, jpar la ligne' hori- -
sontale E A (§. 4.): alors Pangle 'D'A E sera linclinaison de I'axe relatives
ment & 'horison. Or laxe étant’ perpeadiculaire aux plans .dq.e tous ‘ces cer-
. cles, ils sont inclinés a Phorison ‘sbus langle go® —DAE=ADE. Clest par
cette Taison que I'on a donne aux ‘orbites diurnes des asires le nom de
eercles parallbles.

' §. 17. Cette ‘machine servira également & observer linstant ot ' Détoile
atteint sa plus grande et sa plus petite hauteur, ¢’est-d-dire, ou elle se trouve
dans le plan D AE ou le plan vertical passant par laxe. Que l'on abaisse-
la ligne verticale C'F, et que la'ligne Co 'soit prolongée jusquia ce qu’elle
rencontre dans un ‘point G Phorison par A: alors angle CG F —# sera la
hauteur de astre’s.'Si 'on nomme 8 Tinclinaison A € G de la lnette relativement
alaxe, @ I'angle que le plan dela machine A Co forme avec le 'plan vertical
A CF,etaPangle C A F sous lequel Paxe A G coupe Vhorison: on connait dans le
triangle Spliérique autour du centre G, 1’-aﬁ-"gie~¢: formé par les deux plans CAF,
CAG, etles deux cotés quile comprennent, ACFz go®=« et ACG=5;d'od
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Pon tire, suivant des-rbgles connues de la trigonométrie sphérique,

cos G CF ou sin y = sin « cos 8 - cos = sin B cos @.
Dans cette formule, l'angle « est le méme pou'r tous les astres, l'angle
# est donné par lastre qu'on observe, et 'angle @ par le mouvement de
la lunette ou de l'étoile: donc, I'étoile élant la méme, il n’y a de variable

dans cette formule que Pangle @; d'ob il suit que la hauteur sera la plus

grande, lorsque ¢ == o, et la moins grande, lorsque ¢ = 180%; dans I'un et
lautre cas, I'étoile se trouve dans le plan C A F. Il est donc aisé d’observer
Vinstant de la plus grande et de la plus petite hauteur, en fixant la lunette dans
le plan vertical GAF par le moyen d'un ﬁi-h—plorﬁb suspendu en.C ou D. De cette
maniere on se convaincra, non seulement que le méme tems s'écoule chaque fois
entre deux haufeurs égz{lés d’un astre, mais encore que le mdximum et le minimum
des hauteurs divisent en deux parties €gales le tems d'une révolution entidre,

§. 18. 1l est aisé de joindre a celte machine un cercle divisé en de-
grés, etc. sur lequel la lunette, & laide d'une aiguille, indiquera langle
qu'ellea décrit autour de 'axe: alors on s’elppercewa que chaque étoile fait laré-
volution diurne dans son parallele d'une maniere uniforme, en décrivant des
angles égaux en tems égaux. Il est vrai que cette méthode ne donne pas
une démonstration rigoureuse, & moins que le cercle divisé ne soit d’un ra- -
yon excessivement grand; mais il y a d'autres moyens de se convaincre de
cette vérite. L'expérience que chaque étoile emploie toujours le méme tems,
pour revenir i paraitre dans la lunette, fixée dans une certaine position, ou
pour- achever une révolution, quelle que soit la région du ciel vers laquelle
la lunette est dirigée; que le méme phénoméne a lieu, relativement & tous

les astres ef & tous les lieux de la terre ol I'on puisse observer; et d’aulres

. observalions faites avec le quart-de-cercle, qui ne pourront étre expliquées

que plus bas (§. 36. suiv.}, mettent Puniformité du mouvement diurne hors
de doute , an moins par rapport au degré de precision dont nos instrumens
sont susceptibles. ; _

§. 19. Tous ces phénomenes arrivent précisément de la méme maniére,
quel que soit le lieu de la terre on lon 0£§erve; avec cette modification
que, pour chaque lieu l'angle CAF, comme pour chaqueasire l'angle AC O,
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auront une autre valeur. Les raisonnemens précédens (§. 15. 16.) s’appﬁquent
donc & tous les points de la surface de la terre, et par conséquent aussi &
tous ceux de son intérieur: clest-a-dire Paxe .commun des paralleles passe
par tous les points de laterre, doncaussi par le cenire; le mouvement diurne
se fait wniformément autour du centre aussi hien que de chaque autre point
du globe, Comme, rigoureusement parlant, cela serait une absurdité, il faut
en conclure que la distance des étoiles fixes & la terre est si grande, que
les droites que Ton - peut tirer entre deux points quelconques dé la terre,
sont des quantités évanouissantes par rapport & cette distance; ou que tout
le globe nest qu'un point relativement & la distance des étoiles fizes (1). On peﬁt
se convaincre encore mieux de cetfe vérité , en obsefvant qu.e la distance
apparente des étoiles, ou leur situation réciproque, ne change point, ou en
d’autres mots, qﬁ’élles sont fixes, de quelque endroit du globe qu'on les ob-
serve; puisquil est évident que leurs distances devraient paraitre plus ou -
moins grandes, si un point de la ferre €tait sensiblement plus proche des étoi- '.
les qu'un autre. Les modifications que ces phénomenes éprouvent relative-
ment aux astres moins é_loigné§ , comme les planétes, et qui nous donnent
le moyen dlen déterminer les distances, prouvent que I'immense distance des
étoiles fixes est la seule raison de ce que Pon vient de voir. 1l faut faire
abstraction de ces exceptions, aussi longtems qu’il ne sera question que du
mouvement commun des étoiles fixes ou du ciel étoilé. . :

§- 20. On se formera wune idée beaucoup plus claire et simple de
ces phénomenes, en ne les regardant pas cemme des mouvemens séparés de
chaque étoile, mais en substituant au liea des étoiles leurs projections sur
la sphere céleste infiniment éloignée, e}"'.suppasan-t que cette sphere avec les
projections de toutes les constellations’tourne en 24 heures d'orient en oc-
cident, sur un axe immobile qui passe par le centre de la ferre et un point
voisin de la queue de la pefite Qurse. Mais il est aisé de yoir que tout
s’ explique également par la supposifion que le ciel étoilé est en repos, et

que la terre tourne sur le méme axe, mais dans le sens opposé, d'occident

(x) Peolém, Aimag. Liv. L. Ch. 6,
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en ovient. Lequel des deux est le véritable mouvement, cest une question
qui ne peut se décider ‘que par des observations faites sur la terre-et- dans
le ciel. Dans Fun et Vautre cas, les étoiles sont en repos, les phénoménes

sont les mémes, et relativement 2 I astronomie sphérique ol il ne sagit’
- que des mouvemens apparens , il est indifférent laquelle de ces deux suppo-
sitions on--ado}?tgz_poufx;ﬁ qw'on n’oublie pas que 'une et 'autre ne sont que des
facons de- parler, de manidre qu'on doit préférer celle qui explique le mieux
les phénoménes. '
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CHAP. IIL

™

La sphére avec ses cercles.

§. 21. Ce qui a été dit, dans le Chapitre précédent, d'un axe pas
sant par le cenfre de la terre, pourrait donner lieu a4 des mal-entendus, et a
Yobjection que nous ‘avons supposé la figure sphérigue de la terre, sans la-
voir prouvée: cette expression demande donc quelques explications. La pro-
position généralement connue, que la terre est au moins & peu prés une
sphere, pourrait sans doute étre supposée ici ou Pon n'en lirera aucune con-
clusion, quoique les preuves de cette proposition, pour ne: pas étre déplacées
ou incomplétes, ne puissent éire données que plus bas. Mais sans se rappor-
ter a ces preuves qui seront données dans la suite, on peut supposer au
moins, que la terre a une courbure trés-réguliére, ce qui ne peut pas étre ré-
voqué en doute. ‘Sa surface a été parcourue dans tous les sens, et nulle
part onn’a appercu des courbures brusques ou irrégulieres, partout elle res- -
semble 2 une plaine; d’ou il suit qu'elle est courbée suivant-la loi de con-
tinuité, comme tout corps régulier, dans lequel on peut admettre un centre,
quoiqu’il ne soit pas sphérique. Mais tous ces raisonnemens me sont pas né-
cessaires. Toute la terre pouvant éire regardée ici comme un point (§. 19.),
on peut prendre pour centre un point quelconque de la terre, et imaginer un axe
passant par ce point, sur lequel la masse de la terre tourne uniformément,
quelle que scit sa figure. Alors les phéncmenes, expliqués jusqu’ici, arrive=
ront précisément comme si la terre' éiuif une sphere,, et que laxe passit
par son cenlre, , : 3

§. 22. Gette derniére manidre d’envisager le mouvement diurne, étant plus

elaire el plus géon.élaique, scra prisc 1o poul buse,  On se figure un point quel-
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conque !C de la terre (F7g. 7.) comme son centre, autour duquel on imagine une
sphére d’un rayon arbitraire C z, laquelle sera désignée par le nom de
globe terresire; on peut donner & C2 la grandeur de la distance moyenne de
la terre au centre C, cnsorte que la sphére s'élévera tantdt au dessus de la
véritable surface, tantot s'abaissera au dessous d'elle. L'oeil de I observateur,
quelque part qu'il se trouve, peut toujours étre supposé au centre C, puis-
que le diameire de la terre est. une quantité évanouissante par rapport a la
distance des étoiles fixes. Alors chaque étoile décrira en 24 heures la base
d'un cone droit: .tous ces cones ont le méme axe, et leur sommet commun
est le centre C du globe. L'oeil ne pouvant pas juger de la distance des
étoiles, elles paraigsent toutes avoir méme distance, dest-a-dire, il semble que
le mouvement diwrne se fait & la surface d’une sphere, dont le centre coin-
cide avec le lieu de I'observateur, et par conséquent avec le centre de la
terre: cest-ce que l'on appelle sphére céleste. Clest en effétla premiere idée
que l'on se fait de ce phénomene. Le ciel entier nous parait étre une sphere
~ereuse, au centre de laquelle nous nous trouvonﬁ, et & la surface intérieure
de laquelle les étoiles décrivent leurs cercles diurnes, ou A laquelle étant
attachées, elles tournent avec elle autour de la terre. De cette manitre, tou-
tes les mesures et les calculs du mouvement des astres seront un' objet de
la trigonométrie sphérique. Tous les angles mesurds sur la terre ont leur
sommet dans le centre du globe terrestre, qui est en méme tems celui de la
sphere céleste: ils sont donc déterminés par des arcs- des grands cercles de
cette sphere, ou par des angles sphériques au pole de ces grands cercles.
Le diamétre de cette sphére est tout-a-fait arbitraire. En -le supposant égal
a celui de la terre, ‘tous ces cercles, ou plutdt leurs projections, seront dé-
crites sur la surface méme de la terre. Les cercles parafléles sont les inter-
sections des difs cones avec la surface de cette sphere, et les grands cercles
sont les intersections de la sphere avec un plan passant par loeil.

§. 23. Que le petit cercle z p g (Fig. 7.) représente le globe terrestre,
le grand ZP Q la sphére céleste, décrite d'un rayon arbitraire; que Ar soit
un plan touchant la surface de la terre en z, donc I'korison du lieu z; et
qu'il soit mené, par le centre des deux spheres, un plan HR paralltle a Ar,

5
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et par conséquent horisontal (§. 4.). L'un et Tautre de ces plans est l'hor-
son de z; mais pour les distinguer , on appelle 2 r lhorison apparent ou
sensible, et H R T'horison rationnel. Les asires sont invisibles, Poeil étant en
z, aussi- longtems qu’ils se trouvent au déssous du plan / r; parceque la surface
de la terre en z, n'étant pas traﬁsrparente . coupe la sphére céleste en deux
parties qui ne sont pas tout-a-fait égales, et dont I'une A Zr est visible, I'au~
tre ANr invisible. Lorsqu'il s’agif des planétes dont la distance est moins
grande, il fauf distinguer entre I'horison sensible et rationnel; mais par rap-
port au mouvement diurne des étoiles fixes, le diametre entier de la terre
z n disparait, &7 et HR coincident, et I'horison /4 divise le ciel en deux
parties égales, I'hémisphére visible H ZR, et linvisible H N R.

§. 24. L'axe commun PCQ de tous les paralleles AL ou des cones
ACL, dans lesquels les astres sont menés par le mouvement diurne, sappelle
Yaxe du monde ou de la spﬁcm, dont Ia partie pg qui tombe dans lintérieur
de la terre, est Vaxe de lu ferre: car il est clair que chaque come dont la
base est le parallele AL, coope la surface de la terre dans un paralltle
semblable a/. La prolongation de I'axe P C rencontre la sphére terrestre
et céleste encore dans deux aufres points ¢, Q, lesquels, aussi bien quep, P,
sont les poles de tous les paralléles qui ont CP pour axe, ou qui“sont for-
més par le mouvement diurne. On appelle P, Q, les poles du monde, p, gy
ceux de la terre; P est le pole visible ou élevé, Q le pole invisible ow abajssé.
Il est aisé de voir que cette dénomination ne se rapporte qu'é de certains
points' z de: la terre, parceque pour un autre point n, Ie pole élevé sera N
qui est invisible en z. Mais relativement a tous les lieux de la terre, z, Z,
ou n, les poles P,Q, sont les: seuls points du ciel, qui sont en repos mal-
gré le mouvement commur, parceque cest plécwement autour d’eux que se
fait ce mouvement.

§. 25. La ligne verticale 5 Z, ou Ia direction de Ta pesanteur par z, est per=
pendiculaire & horison (§. 4.): ellé- passera donc, dans le cas ou la terre est une
sphére, par son centre, et dans tout autre cas, par un point dans lintérieur, le~
quel, & cause de la-grandeur évanouissante de la terre, peut étre pris pour le cen~

we C de la sphére céleste. Le point Z du ciel , qui répond verticalement
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au dess_us de Pobservateur en z, est appeléle point vertical (vertex) de ce lieus
on 1 appelle aussi Zénit, lorsqu’on suppose que la lerre est une sphére, et
que par conséquent la droiteZ z passe par son centre. . Cette ligne rencontre
les surfaces sphériques encore en «deux autres points », N, éloignés de z, Z;
de 180 degrés, qui sappellent le Nadir dulieu z, d'ot il suit en méme tems,
que Z est le Nadir du lieu ». Comme C Z est perﬁiendiculaire 4 HR, les
arcs HZ, RZ, sont des quaéfrans. Si- U'on prend donc un point ¢ sur la terre,,
€loigné de p, ¢, de go degrés, son zénit sera T, son horison P Q: dou il suit
«que les deux poles sont dans son horison. Mais dans tout autre cas, les points
H, R, aussi bien que P,Q, ¢étant €loignés de 180 degrés ['un de l'autre, I'un des deux
.:poles sera constamment au dessus de l'horison, l'autre an dessous, -p:;u:nceque‘r
les poles n’ont point de part au mouvement dinrne. TLe pole P qui, dans
notre hémisphere septentrional, ne se couche jamais, a €té appelé pole boréal,
septentrional, ou arctigue & cause de la proximité des constellations des Out=
ses, surtout de la petite ourse (dezros); le pole opposé Q qui, <hés nous, ne
se léve jamais, est appelé pole austral, méridional ou antarclique.

§. 26. Plus un parallele -est Eloigné .du ‘pole, plus son centre approche
de celui de la sphoere C. 1l faut donc que, parmi fous les paralleles qui ont
P Q pour axe, il en soit un dont le plan passe par C, qui, par conséquent,
étant un grand cercle, est partout éloigné de P, Q, de go degrés. Ce cercle
‘T Va été appelé Equateur; son intersection avec la surface de la terre ¢y,
est Péquateur terrestre ou la ligne équinoxiale. Z, N, sont les poles de I'hori-
soh, comme P, Q, ceux de I'équateur. Un grand cercle P Z QN «qui passe
par les poles de Péquateur et de Thorison, est le Méridien, son intersection
_avec la surface de la terre est le méridien terrestre, du lieu z, ‘et de tous
ceux situés dans le cercle p2zgn. Tout autre lieu de la terre a ¢galement
son méridien , savoir le grand ‘cercle qui passe ‘par son zénit et les poles
du monde. Tous les méridiens -s’entrecoupent -donc aux poles P, Q, et leur
intersection commune est 'axe P Q. Reélativement & chaque lieu z, les qua-\'
tre points cardinaux de son horison méritent encore de lattention. Si'le
méridien coupe l'horison aux points' H, R, ce dernier R qui est le plus prés

du pole élevé P, est, appelé Minuit ou Nord; le point opposé H se nomme
*
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Midi ou Sud. Le point O, éloigné de H et R de go*, qﬁi', dans notre hé.
misphere boréal, se présente du coté gauche, quand nous tournons les yeux
|- vers midi, est appelé Orient ou Est; le point ‘opposé, du coté droit, Occident
ou Ouest. Relativement a un lieu » de lauire coté de I'équateur , Q@ est le
pole élevé, H est le peint de minuit, R celui de midi; et Loeil, étant dirigé
vers le Sud R, verra le point d'Est & droite, celui d’Ouest O 4 ganche: le
mouvement diurne se fait donc ici de droite & gauche, loeil étant supposé se
‘diriger toujours vers midi.

§. 27. Le mouvement diurne fait done décrire & un astre son paral-
lele suivant la direction LM A (§. 12. 23.): c’est & dire que, relalivement &
un lien boréal z, il va du Nord L, par I'Est M, vers le Sud A, et puis il
retourne par I'Ouest vers le Nord. Il est clair que chaque lieu 5 verra abso-
lument les mémes phénomenes, si I on suppose que la terre tourne dans le
sens opposé a m I La sphere étant divisée par le méridien en deux lLémisphe-
res, la moilié de I'hémisphére élevé dans laquelle se trouve le point d'Est,
est a-[;p'elée le ciel oriental, Vautre Yoccidental, L'équateur T V divisant pareils
lement la sphere en deux hémispheres, celui ouw se trouve le pole boréal;
T PV, est 'hémisphere doreal ou s;:'pmn.frrfonal, lantre T Q V qui renferme le
pele austral, est hémispheére austral ou méridional.. Les pelils cercles, pa-
ralleles & Thorison , ont été appel;’:s. Almicantarat; tandis que ceux qui son
paralleles 4 Véquateur, comme AL, sont désignés simplement par le. nom
de Paralléles. ; . '

§.-28. Que la Fie. 8. représente la pesition de la sphire, relative-
ment & un liew dont le zénit est Z, Phorison H OR; que A Q soit I'équa-
~ tear, P lepole boreal, et O le point oriental o& I'équateur coupe Vhorison. Le
méridien PZHQR passant par les poles de I'équateur et de Lhorison (§. 26.),
et étant, par conséquent, perpendiculaive & ces deux plans, leur interseetion
commune C O est aussi perpendiculaire am méridien , et a toutes les droites
quon peut mener par C dans ce plan, comme CH,C A: donc HCO==A CO=¢gv®,
on L O, AO, sont des guadrans. Comme ceci s'applique également au point
d’intersection occidental qui est de Yauire coté, il est clair que les deux

_points  d’interseciion de l'équateur avec Vhorison sent identiques avec les
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points d'Est et d'Oaest de I'korison (§. 26.). Il s'en suit encore, que Fangle
ACH ou larc AH est égal a linclinaison de l'équateur sur Phorison: clest
par cette raison que Varc AH a éié appelé hauteur de léquateur.

§. 29. Soit § un point de la sphdre qui déerit le paralléle EL, et que, par ce
point et le zénit Z , il soit mené un grand cercle ZS V, dont le plan est par consé-
quent perpendiculaire & 'horison ou vertical: alors la ligne verticale, ST est
située dans ce plan, et Vangle VCS ou Farc VS est la hauteur du point
S (§. 6.), qui fait constamment avec la distance au zénit ZS un angle droit,
La position du point 8 se détermine done complélement par le point V de
Thorison, an dessus duquel il vépond verticalement, et par Yarc VS ou Z §,

Pour <distinguer le point V, il est nécessaire de choisir un peint de
Yhorison d'oli I'on partira pour compter ies degrés des arcs. On choisit ordinai-
rement le point du midi H, pour en compter les degrés de lhorison &
Vorient eta loecident jusqua 180°; et larc HV, ou Pangle HG V qui est
égal & langle sphérique HZ V, est appelé V.dsimut-du point V et de tout
autre point S, situé dans le cercle de hauteur on verlical ZV. L'azimut est
oriental ou occidental, selon queZV tombe dans 'hémisphere oriental ou oeci
dental.  Ainsi. un point du ciel S est déterminé ou distingué de tous les
autres, mais seulement par rvapport & un certain lieu de la terre et pour un
instant, parceque c.ha.que lieu a son propre zénit Z,et que, par le mouvement
diurne, S vient occuper dans chaqgue instant un autre point du parallele E L.

§. 30. Si on meéne par létoile S et le pole P, un grand cercle, per-
pendicnlaive & I'équateur en T, la distance de I'étoile & V'équateur, ow langle
T CS qui est mesuré par Iare }I‘S, est la déclinaisan de 1'étoile. Tous les
astres placés dans le pavallele E L ont méme déclinaison ; et elle est inva-
riable pour tous les lieux de la texre et pour tous les tems, parcequ’elle
n’est point altérée par le mouvement diurne Qui se f'ait dans le parallele
EL. La déclinaison est boréale on australe, selon que lasire est dans 'hémis-
phere boréal ou austral. Mais pour distinguer $ de ious les autres points
du paraliele EL, il faut connaitre le point T de I'équateur auquel 8 réponds
et pour cet effét il est nécessaire de choisir wn point B de I'équateur pour

vrigine des arcs. Ce point doit étre indépendant du mouvement diurne et
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de Thorison, parcequ’autrement sa position ne serait détermineé que pour un
seul lieu et pour un seul instant. Il faut donc choisir un point du ciel
étoilé, .ou une étoile remarquable, et il n'est pas nécessaire qu'elle soit dans
I'équateur méme, parcequ'ua cercle P B, mené par cette étoile et le pole in-
dique en méme téms le point B. Mais il est nécessaire que ce point soit
fixe et invariable, .au moins Pen&ant longtems, et que I'on puisse aisément
le trouver, en quelque endroit de la ferre qu'on observe. On a choisi pour
cet effét Vintersection de l'équateur avec un autre cercle fort remarquable
dans le ciel, dont il sera.parlé plus bas. Les astronomes sont convenus de
partic de ce point B, en comptant des degrés .de I'équateur suivant une di-
rection opposée au mouvement duu'ne, clest-a-dire de droite 2 Igauche, ou
de l'occident par le midi ¥ers l'orient: on .en werra la raison dans la suite.
Le point T est donc 1nd1qué par larc de I'équatenr BT, ou Iangle sphéri-
que BP T, qui est appelé Yascension .droite du point T et de tout autre
point 8 situé perpendiculairement au dessus ou .au dessous de T dans le ‘cer-
cle PT. Tous les grands cercles menés par les poles du monde, et qui, re-
lativement au zénit Z d'un lien par lequel il passent, s'appellent méridiens
(§- 26.), sont ici désignés par le nom de .cercles de déclinaison., ou par une
raison quon va apprendre, cercles horaires; I'angle APT, et parfois.aussi l'an-
gle BP T, est appelé angle horaire.. C'est donc par la déclinaison et I'ascen-
sion droite, que la _posiﬁon‘ d'un point du ciel est entidrement déterminée pour
‘tous les lieux de la terre et pour tous les tems.

§. 31. La situation d'un lieu de la terre z, dont le zénit est en Z, se
détermine de la méme maniere. T'intersection du plan P'Z A avec la surface

de la terre est le méridien terrestre de cet endroit (§.26.), et les droites C Z,

C A, rencontrent cette surface dans le lieu z, et dans un point de I'équateur

terrestre ou de la ligne équinoxiale, 'un et lautre #tant invariables. Ii y a
donc , entre le lien z et l’.éqﬁateur_, un arc de méridien, qui contient autant
de degrés que la “déclinaison Z A du ‘zénit Z; et la distance d'un lieun z a
la‘ligne équinoxiale, ou Iangle ACZ, sappelle sa fatitude gbographique qui
par conséquent est mesurée par un arc de son méridien. Mais pour distin-

guer le point ou la ligne équinoxiale est coupée par ce meridien, il faut en
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prendre un point pour origine: on appelle premier méridien celui qui passe
par ce point; et la distance d'un autre méridien au premier, qui est mésu-
rée par l'angle au pole ou l'arc de l'équateur, renfermé entre ces deux mé-
ridiens, est la longitude géographique du dernier I'i'e_u';, et de tous les lieux
situés dans le dernier méridien. La lon'gitude: est orientale ou occidentale ; selon
que l'on compte les degrés de 'équateur depuis le premier méridien vers lorient
ou Yoccident, & gauche ou 4.droite; on les compte ordinairement vers orient
jusqu’a 360°. Le premier point de I'dquatenr terrestre ne peut étre indiqué par
des poi'hts du cief ou par des étoiles, parceque le mouvement diurne fait que,
dans chaque instant, d'autres points de Péquateur répondent au méme point de la
ligne équinoxiale; il faut donc qu'il soit indiqué par des lieux connus de la terre:
Yes géographes prennent ordinairement pour premier méridien , celui qui
passe par la ville capitale ou le principal observatoire de leur pays. La
chose n'est daucune importance; car em géographie, comme en astronomie,
il ne s'agit que de conmaitre la différence des longitudes ou des méridiens,
pour pouvcir réduire & d'autres meridiens connus, la situation d'un lieu, ou
les observations qui y ont été faites. Cependant on est presque générale-
ment convenu de ‘compter les longiiudes de manitre que le vingtiéme degré
de Iongitude orientale passe par l'observatoire de Paris, parceque le zéle et
" Thabileté qui, de fout tems, onf si glorieusement distingué les astronomes
de Paris, et les services importans dont la science leur est redevable, ont
rendu cet observatoire le plus célebre de I'univers; ensorte que la plupart
des observations faites autre part doivent éfre réduiles au méridien de Paris.

§- 32. Ayant mené par un point N de I'équateur le cercle vertical
ZNV, la hauteur NV du point N' sg trouve par le moyen du triangle .
sphérique N V O rectargle en V. Dans I'équation

' sin NV =sin NO sint NOV
Tangle O ne change pas, dotr il suit que Varc NV croif avec NO, et qu'il
sera un mawximum , lorsque N O devient un arc de go®, ou que N ‘tombe
en A (§.28.): le point A de Véquateur, qui est dans le méridien, est donc
en méme tems le plus &levé sur Uhorison ; et cest par cette raison que sa
hauteur A H a ét¢ appelée hauteur de I'équateur (§. 28.). Dans ce point
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sin NO devient égal & l'unité, donc NV ou AH—A OH, cest-a-dire,

linclinaison de dquateur sur 'horison est égale & la hauteur de I'équateur,
comme on l'a vu précéﬂemment (§. 28.). On tonclura de la méme manitre
qu'en faisant O N ——270°, lautre point Q de P'équateur; qui se trouve dans
le méridien, est le plus abaissé au dessous de I'horison, parceque N V de-
vient négatif. Or, les points A, Q, aussi bien que H, R, étant éloignés de
9o degrés des points d’intersection de I'équateur et de I'horison, il en suit
pour une étoile placée dans I'équateur méme, que les arcs de I'équateur et
de 'horison, ou les angles horaires et azimutaux, depuis le lever (Est) jus-
qu'a la plus grande hauteur (Sud), depuis celle-ci au coucher (Ouest), de la
jusqwau plus grand abaissement (Nord), et de la au prochain lever, sont
des guadrans, et par conséquent décrits en tems égaux (§. 18.).

§. 33. Un cercle verlical par le pole P, ou le méridien d'un lieu,
donne la hauteur PR du pole au dessus de 1'horison de ce lieu: cet arc a

donc été appelé hauteur du pole. Elle est le complément de la hauteur de

'liéquateur A H, ensorte que I'une est donnée par lautre: car, tous les grands -

cercles dune sphére se coupant réciproquement en deux parties égales,
RPAH est un arc de 180 degrés, donc AH ~+ PR — go°, parceque P A — go°.
L'arc ZA, dont un lieu qui a son zénit en Z, est éloigné de 1équateur,
ou sa latitude géographique est égale & la hauteur du pole PR, parceque
ZH=g9go® et partant AH+ZA —=9go°—=AH-+PR: par la méme rai-
son, la distance du zénit au pole Z P est égale & la hautenr de I'équateur
AH. Comme la hauteur du pole détermine la position de la sphere rela-
tivement 2 chaque lieu, elle est de la plus-haute importance, partout ol

I'on veut faire des observations. Il est clair, par ce que nous- avons dit

' de la machine parallatique (§. 15.), comment on place 'axe de cet instru-

ment parallelement a celui du monde, et qu'on peut alors mesurer Dangle

que fait cet axe avec I'horison, et qui est I'angle P CR ou la hauteur du
pole PR dans ce lien. On verra ci-aprés des méthodes plus exactes. 1l
suffit ici, d’avoir montré la possibilité de déterminer la hauteur du pole,

qui pourra donc éire regardée comme un élément connu, ou donné par
les observations.




s

LIVRE 1, CHAP. IIL b
§. 34. La plupart des problémes de Ddstronomie sphérique conéernent
les relations entre la p.csilioﬁ d'un astre par rapport i I'horison dun lieu
donné, et celle qui se rapporte & I'équateur, dont la premitre est variable,
autre constante. Soit § une éloile, sahauteur SV=mn, son azimut HZV—a,
sa déclinaison ST =3, son angle horaire APT =21, et la hauteur du pole
PR =g3. La figure 8. suppose’ un lieu septentrional, une étoile boréale, et
un azimut oriental, dont il fandra se souvenir, lorsque I'une ou Tautre de
ces quantiiés devient négafive. On a donc dans le iriangle obliquangle PSZ,
PZ—=g0°—p, PS—go®—3%, ZS—go®—v, PZS—180°—«, ZPS—=Y;
1’angle. PSZ =2, formé par les cercles verlical el horaire, est appelé angle
parallactigue, dont on werra la raison dans la suite. Les formules connues de
la trigonométrie sphérique fournissent le moyen de trouver trois quantités
quelcongues de ces six, «, 3,Y, 8¢, 1, les trois aulres élant données. Parmi
les diverses combinaisons de ces six quanlilés, les suivantes sont d'un usage
fort étendu dans l'astronomie. : THES
I. La hauteur du pole, la déclinaison et Pangle horaire de Pastre
¢tant donnés, on trouvera le reste au moyen de ces équations:

1.sin y—sin B sin & 4 cos B ¢os § cos ¥;
7

; sin ¥
2, ang o — = 3
2 Sin |5 cos /—lang ¢ cos 3 g
n : !
sin ¥
Jitins . .
8¢ “1g pcos § —sin § cos ¥

Pour se servir plus aisément des logarithmes, on commencera par chercher

c 48 = te 3 7 1g &
deux angles @, ¥, au moyen des équations, tang ¢ = E% , tang b = ;}g—s—,? ;

aprés quoi on trouvera,

; __sinBcos{E—-—@u. _ tgYcosy P tg;'}’t:tisﬁ)
R e e e e o s L ey e

IL. Etant donnés la hauteur du pole, la hauteur et I'azimut de lastre,

déterminer le reste.
1.8in § —=sin B sin N — cos (3 cos M cos o ;

sin o
2, tang ¥ — _ = 3
coOs j g ¥ <+ S0 [J cus o
. : sino
3. tang¢ = .

tg 3 cosn  sinncos o
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Pour le calcul logarithmique, on cherchera d'abord ﬂeux angles @, ¥,

: i te
% 'Taide des équations tg p— == — T
% ‘Taide des équations i — el BY———, &t ensuile on :_1un .‘
s sin @3 sin (P +n—9g02) tg o cos “L’ tg acos @
 sin § = = =
St sin § g sin {p o \[J tg < sin (1 + @)

I11. Efant donnés la hauteur du pole, la déclinaison et la hauteur .

de lastre.

sin v — sin.(3 sin §

I.CO0s 'Y e
cos B cos § £
sin (3 sin v — sin s
a. Cos o —, 2nB *n Y ;
cos 3 cosn
sin 3 — sin § sin
30080 =in P 1, ou

Gos § cos ¥

$—B—1
:f.sin%"y_—_- sin (4 +'——""“—) sin (45" _.__2___)

cos (3 cos @

\

a0 sin (45° 4 Bt e | (45" = &)
3.€08 3 a—
¢ €os (3 cos M :

sin (4"" —-—) sin (4J + f——.'n)

3.sinié¢—

cos & cos M-

de 1'étoile.

¢ €o in Y sin yyeot & — sin B cot Y

Ty o &= Pae 3 2. tang § — qgore 8 3
. cos 7 cos ncusec — cos 3 cosec ¥

sinY sec3— sinsecy

cos VigB—cosc tgy

3. tang a =

Pour Pusage des logarithmes, on fera mieux de calculer,

fgncosx

'lgﬁ '
y et 3. =180 — (2 + ). -

cot & = tg ¥ sin §, cos P —

cosn!in[\x+¢}.
sin Y

aprés quoi on aura, 2, cos § ==

;
1V. Etant donnés la hauteur du pole, la hauleur et I'angle horaire
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V. Etant donnés la hauteur du pole, Pangle horaire et I'azimiut de Pastres

sin 3 cos Y —sin ¥ eotux ‘
I 4

.tang & =
1. tang o

cot ¥ sina—sinBcosa
]

2, tang n— g

3. cos ¢ —cos ¥ cos « —+ sin @ sin ¥ sina.
Apreés avoir calculé tang @ —sin § tang a et tang Y —sin'3 tang ¥, on aura

tg \8 sin 'r\qj ___r};] tg B sin (CC-—-- \I_)) 3. cosg__ cUsacos{”}’ -_:¢'__}

Lintg.o ; sin P A g7 sin cos . °
VI. Connaissant la déclinaison, l'angle horaire, et la hautenr de Vastre:
4 " cos §sin Y ; sin §cot VY sin 1 cot o
E. sin o — 3 2. tang f=— ; , s i
\ €os 1 cos 0 cosec ¥ — cos ncusec @

“

sin ¢ sec 1) — sin ¥ sec §

b ]
o, tangd — —— >
&< cos Ytg 8 +cosatgn
; ! Y ainy cos &
Pour l'usage des logarithmes, on calculera ty x — w5 > CosP= —-:?7!1 —
- & sin o

aprés quoi on aura ¢ .
sin ¥ sin (% — 0}
cosy :

2, 8 =go°—x+9, etdsind—

VIL. Connaissant la hauteur, Tangle horaire, et l'azimut de lasire:

COS ¥ 4in o . . 2 3 o
_ﬂ—-ﬂ——y ; aprés quoi on trouvera 2. 8, et 3. ¢, comme ci-dessus (VL.
S1n A . 3

§. 35. La premitre forme des équations précédentes , quoique peu

¥, COS § —

commode ponr lusage des [ogarithmes, fournit un grand nombre de proposi-
tion trés-impogtantes par rapport an mouvement diurne. Il suit de L 1. que,
le lieu de Pobservateur et lastre restant les mémes, n devient plus grand, &
- mesure que ¥ devient moins grand. La hauteur » parvient 4 son maaimum, lorsque
langle horaire ¥ s'évanouit, clest-a-dire que l'astre passe par le méridien:
Cest par cette raison qu'on dit qu’a].t;rs lastre culmine. Le sinus de la hau-
teur au méridien est sin {8 sin § + cos B cos § = ca@¥3 — 3), donc la hauteur
elle-méme 'LH_ —go°— (B—9) et ZL—=p — &, Si § est plus grand que 3,
Z1, devient négatif, c'est-d-dire, le point culminant L tombe entre le zénit et
e pole. La hauteur ‘parvient & son minimum , lorsque ¥ est égal 418c°, ou
dans la partie septentrionale du ‘méridien. Alors on a sin v = sin @ sin §—
€08 {3 €08 § == — c0s (@ +-§), ougo® — (3 +9§) =—1; le signe négatif indique
£
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Tabaissement sous Thorison, RE ==g0® — (g - &) Il en sait que RE devient
négalif, ou que labaissement se converlit en élévation, c'esi-d-dire que I'a-
sire ne se couche point, si g+ & est plus E’:mnd que g2°%, ou & plus grand
que Qo® — 3, c'est=a-dire (‘)E'plﬁs grand ¢gue QR. De la méme manibre
_on voil qu'une étoile ne se leve jamais, si LH devient négalif, c'est-a-dire,
si B — & est plus grand que g_f._?“‘i ou B plus grand que go®~8; Or 8 ne
pouvant étre plus grand que g, il faut que & soit négalif, c'est-a-dire, la
déclinaison & sera ausirale ou Doréale , selon que la latitude du lien B est
boréale ou avstrale (§. 24.). Dans ce cas, on a donc également e go%
ou § > 90®—B. clesi-b-dire, il faut que L tombe an dessousde A, et que
. AL soit plus grand que A H.

Lorsque l'astre “est dans le cercle horaire qui passe par le point d’Est
ou d'Cusst, ona ¥ — go°, etsinym —sin Bsin §: dong, lasire étant dans I'équa-
teur méme, et n sont égaux a zéro, eb l'ustre est dans l'horison, quelle que
soit la lalitude du lieu. : :

§. 36. L'équalion I.'r. moms apprend encore, que Y=-+cet ¥y=—c¢
donnent la méme valeur de =, parceque les angles négalifs ont less mémes
cosinus que les angles positils. Les angles horaires étant donc égaux des
deux cOtés du méridien, I'éloile a la méme hauteur, et I'écipmqueméut, les
hauteurs étant. égales des deux’ ¢dlds du méridien, les angles horaires le sont
aussi; ce qui est encore plus évident par I'équation IIL 1. Cela doit encore

avoir lieu, lorsque n=—= o0, ce qui veut dire que la partie d'un parallele EL,

qui est élevée sur Phorison , ou I'arc diurne de’ chaque éloile est coupé par

le; méridien en deux ares égauxy; ce qui doit étre également vrui de l'aulre
partie qui est abaissée sous Ihorison, eu de .l'arc nocturne , parceque le
méridien  coupe perpendiculairement tous les paralléles en deux .parlies éga-
fes. Cela donne un moyen fort aisé d'examiner, si la vilesse des astres st
la méme d'un coté du méridien que de l'antre, on bien si le mouvement
diurne est uniforme. On observera plusieurs hauteurs égales du méme astre, 4 'ori=
ent et & l'occident du méridien, et l'on notera exactement le fems de ‘ces observa-
tions. §'il se trouve que le tems écoulé entre deux hauteurs quelconques

du, coté oriental , est conslamment égal au iems écoulé entre les hauleurs
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correspondantes. du- cOlé oceidental, il est clair que lastre a toujours parcouru
des angles horaires dgaux en tems égaux, ou que le mouvement autour du
pole est uniforme: car, les angles horaires étant égaux, quand les hauteurs
sont égales, il faut que leurs différences le soient aussi. En faisantun grand
nombre de pareilles observations, sur plusieurs étoiles dans toutes les partlies
du ciel, on se convaincra parfaitement de Puniformilé du mouvement diurne
aufour des poles, que le premier coup d'oeil et la machine parallatique nous

avait déja fait entrevoir (§. 18.).

TEM L)

§. 3. La hauteur du pole et Ia déclinaison d'un astre éiant connues,
Péquation IIL 1. nous fournira encore un autre moyen de prouver Puniformi-
té du mouvement diurne. Chaque hauteur observée n donnera alors, a laide
de cette équation, l'angle horaire Y. Ayant donc observé deux fois de suite
la méme hauteur d'an astre do méme colé du -méridien; l'intervalle donnera
le tems d'une révolution entitre T, qui sera a peu prés de 24 heures. Sup-
posons. qu'on ait observé de cetle maniére plusieurs autres hauteurs avec
leurs intervalles, et quen, n’, v, soient les hauteurs observées, ¥, v, ¥, ieé_
angles horaires que 'on en a conclus au moyen de I'équation L 1, et 7, 7,
les tems écoulés enftre les hauteurs =, 0, et #,n”: cela posé le mouvement
sera uniforme, si cette proportion a lieu, ¥ —¥: ¥/ —v: 360%::7: 7/: T.
Les olgscrvaliom; innombrables que les astronomes font chaque jour depuis
si longtems, se fondent sur cette proportion: en conséquence, = elles prouvent
de la maniére la plus satisfaisante, non-seulement I'uniformité du mouvement
diurne , mais aussi ce tqui fait la base de nos formules trigonométrigues, et
c6 qui a éié prouvé (§. 16.) par une observation bien simple avec la machi-
ne parallatique , savoir que le mouvement diurne de tous les astres se fait
dans des cercles. parall¢les autour d'un axe commun. passant par le centre

de la terre.

§. 38. Pour qu'une observation de hauteur donne un résultat plus sir
et plus exact, il faut la choisir ensorte qu'une faute commise dans I’ obser-
vation ne produise qu’ane erreur insensible relativement & T'angle horaire que
Pon en a conclu par le calcul , c'est-a-dire que la valeur du rapport dillé-
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rentiel % soit un minimum , ou —3%" un maximuem. En différentiant & cet effét
I’éguaﬁoﬁ L 1 on aura
dncosm —— a%¥sin ¥ cos B cos 3.

En y substituant cos nsin ¢ au lieu de cos g sin v, eﬁ vertu de I'équation
IV.1,0n aurag—;: — cos §sin¢.” Il faut donc que sin ¢ soit .égal a I'unité
ou - au moins. un maximum. En différentiant donc l'équation IIL 3. pax
rapport & ¢ et %, il viendra

: * _dy(sin (3 sin 9 —sin §)

B cede cos § cus? 3

d.e0 s
= 22 est égul & zéro, ou que “cos ¢ est un minimum , et
o .

d.cosl
5 n;:‘—' plend
sin 3

la valeur de cosdeing ) qui est toujours positive. Si I'on substitue la valeur

d'otr il suit que

: ; ; sin §' : o
partant sin ¢ un maximuwm, lorsque siny — sinp’ parce qu'alors

c0s § COs
; sin § . : tang ¢
sin m — —— dans les équations 1IL 1. 2, elles donneront cos?¥ = — ,
sin 3 : . # tang 3" |
€t cos « — o, dong a— —+.go° Il en résulte la régle générale, ' qu'il faut

faire les observations aussi pres que possible du cercle vertical qui passe
par les points d’Est et d’Ouest; mais il faut ' distinguer les cas suivans.

1) Quand Vastre est dans I'équateur méme, ou du cdté austral, il fau-
drait l'observer, suivant la regle généraie; au moment qu'il se leve ou quil
se couche. Mais comme, par d'autres raiséns, les observations pres de 'ho-
rison sont peu sures , il faut choisir des étoiles dont les déclinaisons sont

du" méme c6té de l'équateur que le lieu de Vobservateur.

. HE d . cos tg &
2) Pour un lieu souns l'équateur on a B—o, donc < -5—2— )
cos=
ce qui ne peut jamais devenir égal a zéro, a moins qu'il ne soit en méme

§

J 1 sin ¥ .
24l : 5 et (Eiz) slnn=—cbs/y;

tems §—o0. Dans ce cas il vient — — —
; oY cosn ”

donc cosm:=sin ", et j—;l ——1; ce qui veut dire que la hauteur croit
dans le méme rapport que I'angle loraire décroit. Tl est domc indifférent,
quelle hauteur on choisisse; ainsi les hauteurs pres de Phorison étant peu
stires, on fera bien d'observer les astres , voisins de I'équateur, a une hau-

teur considérable. ‘
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3) Si la déclinaison de Vastre est égale 4 la hauteur du pole, § =g,

9.cosd _ tgd(r—sinm) .
oV T cos?n

AL = AZ, lastre passera par le zénit, et I'on aura —

tg 8 ; : . : S t
o -— , ceé qui ne peut jamais devenir zéro, quelle que soit la valeur
1+ 50y

de %, & moins que &, et partant aussi @ ne soit égal & zéro, ce qui donne-

5 \ . i sin §
rait le cas dont nous venons de parler. La régle générale, sinn = —— donne

sin 3
dans le cas ol & est égal a B, sinmp—1, oun=—go®, c esti-dire qu’il faut
observer les astres au zénit méme. Dans le méme cas on a (IIL 3.) -
tg &(r — sin ) : . i 0. .
€0s { — —————— - expression qui devient — = si y = go® Mais: en
<. P 5 XD q er 5 SiMm=y¢ Mais: e

différentiant le numérateur et lIe dénominateur, on trouvera cosé—tangdcotn=o,

et sin ¢ — 1, ce qui étant substitué. dans I'équation -a—',c — — cos ¢ sin ¢, lni, g

donne sa plus grande valeur. Il faut done obsérvelj au zénit une étoile dont
la déclinaison est égale & la hauteur du pole. '

4) Lorsque & est plus grand que B, et que, par eonséquent, I'étoile
passe. par le méridien entre le zénit et le polé, ¢ peut aller-a 180 degrés.

: ) X :
Dans un pareil cas, N — __ ¢os §sin ¢ aura sa plus grande valeur, quand

sin ¢ est égal & Lunilé, et cos ¢=o, donc (ILL 3.) sinn— ;:’1_;; . Alors les
€quations 11I. 1. 2. donnent S35 .
: . tangf W sin? 3 —sin? § Fae, 3/ (sin? § — sin? 3] _
cosE'Y T tang §’ S cos 3.4/ (sin? § —sin23) T 5 cos 3 J

devient négatif, & cause -'de'6'> B. Llangle horaire est donc aigu, et l'azi-
mut obtus. :
5) Si enfin § est plus petit que 3, on s'en tiendra a la formule gé-
: gin §

nérale sinn—, ——.
51

sin 3

§. 39. La méthode suivante, pour prouver Puniformité du mouve-
ment diurne, sans autres instrumens' quiun quart-de-cercle et une pendule,
parait encore plus simple, mais elle n'est pas rigoureuse, comme néus allons
voir. Supposons qu'on ait observé le tems ot une étoile se trouvait au
centre de la lunette, et que le quart-de-cerele ne soit pas.déplacé. " Alors,
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ayant observé plusieurs jours de suite le tems ol le méme astre revient au
centre de la lunette, on s’apﬁercevra que tous ces intervalles sont égaux,
Ensuite , ayant fait foutes les mémes opérations avec le quart-de-cercle placé
dans un autre cercle vertical, on appercevra la méme égalité des tems. Il
en résulte que les retours de <chaque étoile au méme cercle vertical se font
toujours dans le méme fems. Supposons que I'éloile ait été observée dans
un cercle verlical A, le premier jour & Iinstant marqué par #, le second
jour a Pinstant ¢ 7, emsorte que 7 soit le tems d’ un;} révolulion entiére,
Supposons de plus que le méme astre ait été observé dans un cercle verlical
B,. situé 4 loceident de A, le troisieme jour a Pinstant T, le .qlmtriémejour
a Vinstant T -}~ 7, ensorte que les vévolutions enliéres = soient égales. Il en
résulte que lastre a été dans le vertical A, le troisieme jour ail moment
i+ 27, le quatrieme au moment -3 7. Il a donc parcouru Tangle azi-
mutal, formé par ‘les cercles A et B, dans le tems T —¢—27, le troisitme
_jour aussi bien que le quatrigme: d'otit il suit que chaque angle. azimutal,
‘et Vangle horaire qui lui 1épond, est parcourn 4 chaque révolution dans le
méme tems. Mais il ne s en suit pas que chaque autre angle qui lui est
égal, mais dans une auire partie du ciel, soit parcouru dins le méme tems.
Si I'on change les deux posifions du quart-de-cerclé, de maniére que I'angle
azimutal compris enire ces deux positions soit le méme que dans la premiére
bpér;fution, cet angle sera parcouru chaque fois dans le méme tems; mais ce
tems ne sera pas égal 4T —z—a7, Tazimut des astres ne change pas
uniformé‘meni', ce qui est un eflét nécessaire de l'uniformilé du mouvement au-
tour du pole, parce qu'il est impossible que les deux mouvemens soient uni-
formes & la fois. Nommant ¢ le tems dans lequel le dernier angle est par-
couru, et le premier tems @ =T — ¢ — 2 7; I'uniformité du mouvement autour
‘du pole ne peut étre prouvée rigoureusement, & moins que l'on n'ohserve en
méme tems la hauteur ov Pazimut de Tastre, pour’en conclure les angles ho-
yaires % et T j compris. entre les dillérentes positions du quart-de-cercle.
Alors le mouvement autour dut pole est uniforme, si la proportion @: ¢ ::: %
a toujours lieu. Mais pour calculer T'; ¥, il faut connaitre la hauteur du pole

et la déclinaison de lastre ; ‘et alors on est réduit 4 la méthode précédente,



LIVRE I, CHAP. IIL J

; §. f4o. Toutes ces méthodes supposent I'usage d’une horloge parfaites
‘ment juste, dont la marche méme est vérifiée par l'uniformité du mouve-
ment diurne: ces raisonnemens pourraient donc paraitre des cercles logiques.
Mais il faut observer que la nature nous offre plusieurs mouvemens, dont
Puniformité est démontrée sans emprunter aucune propositioﬁ- de I'astrono-
mie, et sur lesquels sont fondées toutes sortes d’horloges, excepté les horlo-
ges solaires. La marche uniforme des pendules - usitées dans l'astronomie
n'a ancune liaison avec le mouvement diurne: on n'ignore pas les causes
physiques qui rendent souvent leur marche irréguliere, et. les artistes,
en obviant a, ces causes, donnent plus de régularité & leurs ouvrages.
Tout cela est fondé sur les lois de la mécanique, et sur les expéri-
ences les plus incontestables de la nature.. Mais, que la marche de ces ma-
. ghines s’accorde'de pius-en plus avec le mouvement diurne de la sphé}re, a4
mesure qua laide de ces regles, tirées de la théorie;elles sont ﬁortécs aun
plus haut degré de perfection, c'est la plusgrande preuve de l'uniformité du
mouvement diurne; d'autant qu’il serait inconcevable que ces deux mouve-
mens, indépendans 1un de lautre, fussent si parfaitement d'accord dans tou-
tes leurs irrégularités. Cependant on peut s’en convaincre méme sans horle-
ges. Si deux personnes observent deux astres, de maniére que ces astres se
trouvent en méme tems dans les deux quarts-de-cercle qui seront fixés dans
ces positions, on verra toujours les deux astres reparaitre dans les lunettes
dans le méme instant. Il en résulte que tous les astres employent le méme
tems, pour achever une révoiuf.ion, quel que soit le cercle vertical ou horaire
d'ou T'on compte cette révolution. Comme cela a toujours lieu, il n'y a
pas de doute que ce ne soit l'effét d’un ordre déterminé ou d'une unifor-:
mité; et puisqu’il est impossible que les deux mouvemens soignt uniformes
en méme tems, des recherches plus exactes d'aprés les méthodes exposées
jusqu’ici, feront voir en peu de tems, que c'est le mouvement autour du
pole, et non celui autour du zénit, qui ne pourrait étre uniforme que rela-
tivement & un seul lieu de la terre, ce qui est contredit par lexpérience.

§. 41. Nous avons supposé jusqua présent, que la posilion des poles

ou de I'axe du monde, et par conséquent aussi la lalitude des lieux sur'la

- 7
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terre, n'éprouve aucun changement. Dés qu'on a donné 4 I'axe de la machine paval-
latique la position de l'axe du monde, on appercevra que les asires suivent
constamment le mouvement de la lunette, et qu’en conséquence Iaxe du
monde ne change pas de position. ' Il est aisé de s’en convaincre par le
moyen du quart-de-cercle. Si I'on fixe cet instrument dans. le méridien, et
gqu’on observe la plus grande hauteur d'une étoile qui.:ne se couche pas, on verra
que, dans chaque culmination, I'étoile passél‘a{ par.' le centre de la lunette, et
que, par conséquent , sa hauteur au méridien est toujours la. méme. On a
donc dans l'équation I. 1. (§ 34.) co$ Y=—r1, el sin n=rcos (8—9) a une
valeur comstante. On trouvera de la méme manidre, que la plus. petite hau-
teur, dans la partie:—a septentrionale: dw méridien, ne change pas: on a done

v = 180°, etsin n= — cos (8- 9) est une quantité constante. En nommant

E—38=a, g+F=25, il viendra g= a-:&;: donc la hauteur du pole est:

une -quantité. constdnte.. Puisqu'on: trouve le méme résultat,. en quelque liew
qu'on observe, il est évident que: les: poles: du monde ne changent pas.de place..
En effét, si ces observations: n'étaient faites: que dans un seul endroit,. il serait.
possible que le pole, en décrivant un cercle: autour du. zénit de cet endroit;.
changeat de place, sans que la latitude: de cet endroit éprouvit ancun change--
ment. Linvariabilité: de 'axe: du monde: est parfaitement constatée par toutes:
les observations astronomiques, faites pendant: tant de sitcles. On verra ce-
pendant dans la suite, que I'axe du. monde a effectivement un: petit mouve--
ment, mais qui est tel que malgré: ce: mouvement, I'axe passe constamment
par les mémes points: de la: terre..
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CHAPITRE 1V,
Détermination de la ligne meridienne.

§. 4o. On :avu dans le Chapitre précédent que le méridien a ces
fpropriétés, que les astres y parviennenta leur plus grande et plus petite hau-
teur, qulil coupe en deux parlies égales les pparalleles aussi bien «que les arcs
diurnes et nocturnes, que ‘les astres, A «distance -égale .de ses deux «cotds, ont
méme hauteur, qu'il est & la fois «cercle wertical et horaire, et qu'il donne
d’'une maniere fort :simple la hauteur du pole. “La :détermination «de ce plan
est donc pour les astrongmes un des-objets les -plus importans ‘et indispensa-
bles. Comme la direction ‘de la pesanteur fournit un moyen facile de tracer
des lignes verticales et horisontales,, le :plan «du méridien ;sera déterminé de’
la maniére la plus simple, par deux ‘lignes wverticales, «ou .ce -qui est encore
plus simple, par une seule ligne ‘horisontale tracée .dans ce plan. La ligne
horisontale , tracée dans le plan .du méridien, «ou la commune :section du
méridien et de I'horison, est.appellée la ligne méridienne de .ce lieu. Des
que l'on .a tracé .cefte ligne, “le plan du méridien cest aussi -donné ;) n’étant
autre chose que le plan wertical, mené ‘par -cette ligne .au moyen d'un fil-a-
plomb. Un des instrumens les plus wutiles .est la luneite méridienne , dont il
sera parlé plus bas. Mais son wusage supposant une ligne méridienne exac-
tement tracée, .on trouvera .dans ce chapitre les méthodes dont on peut se
servir pour -cet -eflét.

§. 43. Les diverses méthodes «qui donnent la ligne -méridienne,
peuvent éire réduites & deux classes qui se fondent sur l'une ou lautre
de ces propriétés duméridien, que les astres y parviennent a leur plus grande
hauteur , ou qu'ils ont la méme hauteur & distance égale du méridien des

*
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¢Olés opposés: la premiere méthode est la plus simple , la. seconde ‘est la
plus exacte. Suivant la premiére tout se réduirait & peursuivre I'étoile vers
le tems de sa eulmination, et & l'observer exactement avee le quairt;c.le-cercie,
lorsque sa hauteur , élant parvenue a son maximum, commence & diminuer.
Dans cet instant le quart-—dé-cerc]e se trouve dans le plan du méridien , et
deux fils verticaux dans son plan marqueront sur le plancher horisontal la

ligne méridienne. Mais la position des cercles dans [a sphere rend cette méthode

tout-a-fait inutile. On a en général (§. 38.) dncosn=— — 7V sin ¥ cos @ cos &,
2 : . o 5 i )
dou il suit, pour le méridien ou ¥ est nul, ;% —0; ce gul nous ap-

prend , que la hauteur % a sa plos grande et sa plos petite valeur,
et qu'elle ne change pas sensiblement, pendant que Uangle horaire éprouve
des changemens considérables: " on peat donc eveire avoir observé la plus
grande bauteur, lundis que laslre éfail assés éloigné du méridien. Ainsi cetie
méthode ne peut denmer avcume précisiom.

§. 44. Si l'on a observé, avec un quart-de-cercle ou un sextant & ré-
flexion,. pius'reuré hauteurs ‘d'on asire avant sa celmination, et qu'ayant mis
la funeite aux mémes hauteurs, en procédant par lordre inverse, on note le

temws d'ane bonne pendule od Tastve parvient A ces hauteurs apres la
culmination; le milieu entre deuxtems d'une méme hauteur donnera. Finstant
de la culmination (§. 26). Tous ees milieux arithméliques: indiqueront le:
méme tems, si Phorloge va parfaitement bien , et qu’on ne s'est. pas trompé
en observant; en tout eas, le milieu entre tous ees résultats donnera le mo-
yen de connailre la marche de la pendule. Il est domc clair qu’apr'es avoir
eontinué ees observations assés longtems, pour étre stir de la marche de
Yherloge, en peut ealculer d’avance le tems gu'elle indiquera lors de la” cul-
mination de cet astre le lendemain, parce qu'on connait, par les obsérva-
tions des jours précédens, le tems de horloge qui doit s'écouler entre deux culmi-
nations. Ayant donc abaiseé deux fils vwerticaux de manitre que 1 asire se
touve dans leur plﬁn. au moment calculé de sa culmination, on aura le
plin du méridien. Les observations de plusieurs jours et de différentes étoi-

les devraient donner la méme ligne méridienne; mais les petiles différences
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qui s'y trouveront toujours, serviront & donner plus de précision i la ligne

méridienne, en prenant le milieu.

§. 45. Cette méthode des haufeurs correspondantes est d'un usage fort
étendp, & cause des grands avantages qu'elle a sur d'autres méthodes: Tou-
tes les observations qui donnent la hauteur méme en degrés, efc. exigent
beaucoup de corrections, & cause de la réfraction, des erreurs de [insirument,
et de la_difficulté d’observer bien exactement le point du fimbe qui est in-
diqué par le fil vertical ou par l'index de l'alhidade. La méthode des hau-
teurs correspondantes peut se passer de tout cela. On n’a pas besoin de
connaitre la havteur ; il suffit de sassurer qu'on a observé deux fois
la méme hauteur, ce'qui est facile, si I'on choisit les hauotears avant fa
culmination ensorte que” le fil couvre bien exactement une division du
limbe, de maniére qu'on n’est pas obligé d’employer le. vernier ou d’esiimer
la distance du plus proche point de division. Quelle que soit I'erreur de
Pinstrument ou la rélraction, ces corrections se défruisent réciproquement,
les hauteurs étant égales. De plus, on peut, suivant cette méthode, faire
autant d’ubservations correspondantes que Pon veut, de sorte que te milieu
entre tous les résultats ne peut produire qu'une erreur insensible. Il est en-
fin probable que, si I'observateur a estimé la hauteur avant la culmination
plus grande qu'elle n'était; la méme chose arrivera aprés la culmination. 8i
par ex. on a placé la lunelte a la hauteur de 30°% et qu'on a nolé le tems
que la pendule marque lorsque la véritable hauteur était de moins de 30°,
on croira ¢galement aprés la culmination voir 'étoile au cenire de la lunette,
Jorsqu'elle est déja au dessous de 30°. Nommant donc T, ¢, les tems que

Ja pendule a marqués, lorsque Pétoile était effectivement & la hauteur de 30°,

£ ot T+t : -
le vrai tems de la eulmination sera ; mais on a pris, avant et aprésla
2

culmination, un angle horaire trop grand d’une quantité que nous désignerons

par 15 w: donc le premier tems observé sera T — w, le second ¢+ w, et le

b ; ; gl ryen e SR
tems de la culmination donné par les observations = = égal

2 la véritable époques
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46. Les hauteurs correspondantes fournissent encore une autre méthode,
ou Pon peut se passer entierement des hor’loges'; ‘Ayant marqué, a l'aide de
deux fils-a-plomb, le plan vertical .du qu.art—tiel-cercle-dal}s «chaque observation,
les po'm[s- ou -ces fils touchent :au plancher horisontal, «lonnent une ligne ho-
risontale qui est lazimut de I'étoile. Chaque -angle horisontal, formé par
*deux de ces lignes qui répondent 2 la méme ,liauteqr .avant et.apres la culmi-
nation, ‘est partagé en deux angles égaux, 'par wne troisidme ligne horison-
tale qui est la mérid:enne. Toutes ces lignes «de division .devraient .coin-
«cider ou -étre paralitles; si .non, on prendra de milieu -entre toutes,
comme dans la méthode précédente , et .en multipdiant les observations , on
aura une ligne méridienne trés-exacte. Il est aisé .d'imaginer un arrangement
fort simple , ‘qui servira & suspendre les ‘fils dans le plan :du .quart-de-cer-
cle, tant pour cette méthode -_ciue pour la précédente; 'mais .cela appartient
& l'astronomie '-pra"'c_ique. : ' ;
TLa théorie e ccette ‘méthode est fondée sur 'l’éqbla't'ion TIL 2. (8. 34.)
qui donne, pour .la méme hauteur 7, deux azimuts égaux des .deux .c6tés du
meéridien, +uo et—a, PEII‘CECIUB"CUS'\(“-*O_L)ZCC.)S_(-{—U.). Au reste, lazimut étant déter-
miné par la hauteur, il st aisé de voir, -qu’ici comme.dans les obseryations du

'§. 37. il faut .choisir le tems ol 'la hauteur .des .astres change le plus rapide-
e THe 2 < g ‘sin § S Lo
ment, c'est-a-diresol sin n—= an— (§. 38. n. 5i).
sin (3 :

§ 47. L'observation des hauteurs avec e =t[1lart-ae-cercle_peuj étre rem-
‘placée par celle de I'ombre du soleil. Cette .derniére méthode, qui est d'une
exactitude ‘suffisante pour l'usage -ordinaire d'une méridienne, consiste & remar-
‘quer -deux combres du soleil, lorsqu’il est également -éloigné du méridien avant
‘et aprés midi, -et A prendre le milieu comme ci-dessus (§. 46.). Si I on se
trouve -dans aun lieu parfaitement libre, -on peut choisir pour cet efiét les
moments -ont le soleil se léve .et se couche (§. 36.). En tout autre cas, soit
(Lig. g‘).Q A un rayon -du soleil, qui vient renconirer en A un plan hori-
sontal AC, apres avoir touché en B le sommet d'un style vertical BGC: alors
C A est 'ombre horisontale du style B C, B A G est la hauteur du soleil, et

AC—=BCcot BAC: ayani- donc trouvé deux ombres égales avant et aprés
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midi, on est stir que, dans les deux .instans,. la hauteur du soleil, et par conséquent’
aﬁgsi sa distance au méridien, a élé la méme. Soit donc (F7g. 10.) M le pied d'un
style vertical dressé sur un plan horisontal, soient A, B, des arcs circulaires, tra-
cés vers le Nord autour du centre M. Le soleil allant de gauche a droite, 'ombre
avancera de droite & gauche, en se raccourcissant juéqu’h midi, et se prolongeant
apres midi. L'extrémité de lombre couperi donc, avant midi, le cercle B4 quel-
que part en b, et ensuite le cercle A en e; aprés midi elle coupera encore ces
cercles en A et B.. ' Ayant donc tiré les droites M5, Ma ,MA, MB, et partagé
les arcs Aa, Bb, en deux parties égales A a=— aa, B =63, la droilec Ry,
passant par M, «,8;, sera:lameéridienne.. S'il n’est pas possible de mener une ligne:
droite par M et par_tous. les poinfs de: division;. «, 3, etc: le milieu entre: toutes les:
lignes M «, M 8,. etc..donnera plus exactement la méridienne: Cette'méthode est su--
jetted des: erreurs, par deux: raisons.. D'abord: il est. difficile: de distinguer exa--
ctement extrémité: de' lombre'en o, A, B) 4, 'ombre étant toujours: mal'terminée,
parceque les différens points.dusoleil,. dans toute I'étendue de son diametre verti--
cal, ‘donnent un autrerayon © BA (Fig. 9.). On peut obvier & cet inconvénient,.
en substituant au style: B C. un gnomon ou une ouverture faite dans un'mur B G,
PR laisser passer les rayons: du soleil, et en observant I'image du soleil sur le
plancher au lieu de 'ombre.. Ensuite on a supposé' que, pendant toute I'ob-
servation, la déclinaison du. soleil: n'a: point changé: car si, dans: I'équation
ITL 2. (§. 34.) & éprouve un' changement, lazimut « prendra: aussi d’autres
valeurs, quoique la: hauteur . soit la méme.. 1l faut donc employer cette
méthode dans un tems ou la variation: de la déclinaison: du: soleil est la plus
lente, sans' que: les; ombres: deviennent trolp longues;, ce: qui' est le' tems des:

s

plus. longs: jours..
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CHAPITRE V.

Détermination de la hauteur du pole.

. 48. Le lieu apparent des astres, leur lever et coucher, la situa-
tion des principaux cercles de la spheére, et tous les différens phénomenes
liés avec le mouvement diurne, dépendent de la hauteur du pole ou de la”
latitude d’un lieu; et il n’y a presque aucune observation astronomique, dont
elle ne soit la base. C’est’ donc un des premiers élémens, que Pastrono-
me doit determiner avec le plus grand soin. La solution théorique de ce
probleme important est bien simple; mais dans la pratique, il y a tant de
difficultés qui s'opposent & une parfaite précision, que I'on ne peut approcher
de la vérité que par des observations continuées pendant longtems. Il sif
fira ici, de prouver la possibilité de trouver exactement la hauteur du pole,
et d’expliquer les méthodes qui donnent, dans la pratique, la plus grande
précision; cest a l'astronomie pratique , & -montrer les manieres de procéder
et les mesures de précaution a prendre. On peut diviser {outes ces métho-
des en deux classes, dont I'une renferme’ celles qui donnent la hauteur du
pole jmmédiatement par le moyen d’observations faites au méridien, et qui
par conséquent suppesent que la ligne méridienne est déterminée; lautre contient
les n.éibodes qui font trouver cet élément médiatement par le calcul d'cb-
scrvations fdites liors du méridien. L'une et lautre de ces classes aura en-
core plusieurs subdivisions, suivant les €lémens qui y sont supposés connus.
La méthode la plus parfuite est sans doute celle, ou I'on fait le moins de
suppositions, ot l'objet rmmédiat de Pobscrvation est choisi tel qu'il soit su-
jet & moins de difficuliés et d’errevis, ol enfin les' observations peuvent fa-

eilauent élve multipliées , enscite que le milicu d'un grand nombre doune
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ame précision suffisante. Il parait gue toutes ces ‘conditions sont remplies.
par la méthode qui terminera ce chapitre (§. 56.). .

§: 49. La méthode suivante est la plus simple, la plus usitée, et la
plus ancienne. Ayant observé une étoile qui ne se- couche pas, dans les
deux parties opposées du méridien, on connait sa plus grande, et sa plug
pétite hauteur (Fig. 7.) AR—aetLR=—5. Maisa—=PR+AP—=01{go°—3),

et b=PR—PL=p— (go* —3) done 222 =p, et

2

{4 —

b
—=90°—19, ou

la hauteur du pol(_é est Ta demi-somme des deux hauteurs, et la déclinaison
de lastre est 90 d.egrés moins la demi - différence des deux hauteurs. Ainsi
on aura la hauteur du pole et la décllina;is'on, affectées des erreurs du quart-
de-cercle, et de celles qui dépendeﬁt des réfractions. Pour “diminuer les
dernitres autant que possible, on peut observer des étoiles trés-proches du
pole, comme I'étoile polaire, afin que les deux hauteurs A R, LR, soient &
'peh pies éga]es. An reste, on n'a pas besoin de connaiire exactement le
méridien, parce qu'il ne sagit pas ici du tems du passage, mais' de la hau-
teur qui ne change qu'insensiblement prés duméridien (§.-43.). Cette méthode
a l'avantage, que rien n’y est supposé, ni le plan du méridien, ni la décli-
naison, ni linstant de l'observation, et qu'elle donne en méme tems la dé-
clinaison de '-l’ét'oilc. Elle est peut-8tre la meilleure de toutes, mais elle dé-
mande des corrections qui seront expliquées ci-apres.

§. 50. Comme il faut chercher 4 multiplier les observations autant
que possible, pour-en prendre le milieu, on peut observer la méme étoile
plusieurs fois vers sa plus grande digression du méridien en M. Si sa haun-
teur a <té observde- dans la plus grande digression méme, on connait sa
distance au zénit ZM =N, d'oit T'on conclura dans le triangle rectangle en
M, cosZP—cos ZM cos PM, ou sin B —cos Nsin §. Il faut donc connaitre
bien exactement la déclinaison de I'étoile &, et linslant de sa plus grande
digression, ce qui est & trés-peu prés six heures avant et aprés sa culmina-
tion. Cela ne donne qu'une seule observation, d'autant moins sure, que la
moindre erreur relativement au tems de la digression a une grande influen=_
ce sur la hauteur, parceque lastre se meut dans le vertical ZM qui touche

3
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le paralltle AML en M. Mais on peut multiplier ces observations de la manibre
suivante. Supposons qu’on ait observé la hauteur de I'étoile, ou la distance au zé-
nit Z B=1N’, dans un point B peu éloigné dela plus grande digression M. Le

plus grand. azimut de JIétoile donne Tangle PZ M, dod Ion conclat
A cos PZ M cnsPZM
i cos P nf" SR (T
tems de la culmination en A, comparé avec celui de I'observalion en B, don-
ne langle ZP B, dot I'on tire I'angle MPB =P —ZPB —.q Il s'agit

maintenant de trouver la distance au zénit dans la digression méme ZM—N,

On connait donc langle ZPM —P, et le

a laide des observations prés de la digressidn, dqnf chacune ddnne’ZB:N’,
Pour cet effét cherchons ce qu'il faut ajouter & N’ pour avoir N, ou =N —
Les triangles ZPM et ZP B donnent les équations:
cos N — cos ZP cos PM + cos ZP M sin ZP sin PM
cos N'— cos ZP cos P B -+ cos ZPB sin ZP sm P B;
don V'on {ire, attendu que PBZPM=go°— g, ZPM=P, ZPB= Pﬁa el ZP= go —ri,
(2) «s..cos N — cos N = cos § cos § % eos (P -——o&):—cos P E
On sait qu'en général cos d —cosr est égal & 2 sin :p;t@ . sin’ \—b:;—(b 7 En
substituant cela dans les deux membres de I'équation (1}, on trouvera
{2) voax. i8I0 (N — :) SID. — == €08 3.C0s &. sin (P—_— -;)_. $i ..
Le triangle rectangle en M fournit les équatib-ns, sin N — cos 3 sin P, et

cot P

cot N — == En substituant ces valeurs dans’ I'équation (a) ‘apres lavoir

. divisée par sin N, pour en éliminer ﬁ, 1l viendra

L. X COTERL 2o s & o o
§in — (Cos— — in ﬁ) — S sin — ( iy ) i -—)- bk
a 2. eliE T Cos § sin — (cos— —= cot Psin —).

Ay 5 . cot P - : oo Oy
Si Ton fait pour abréger, —o,etcos §sin - (cosi—u cot P sin -Ci) = 04
cos § a2 2 a

- . . & R T et .
cette équation deviendra: sin— ((:05 Z _asin __):;), cest-i-dire, sinx-a(1—cosa)zab
2 2
En exprimant les sinus et cosinus par les arcs, et négligeant les quatriemes puis-
X 5 22

. X
SBnces, ;Op aura sinx—ax — - et cos & —1— —, ce qui élant substitué
2

dans la ‘derniére équation, lui donnera la forme
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3. o— a2 =% =ab

Supposons maintenant 2= A b - B&® - €3 - cel. alors I'équation (3) donneia
+Ab4 B 4 €3

el p%Agbz-éaABb3 =

6

La comparaison 'des. coéfficients de chaque puissance de &, donnera

A= B=2%A?=024q C"—A(aB-{—ﬁ) — 4 (a5, dolt il viendra
— s - = 7 ST g A A ETE ¥l 4

(4)...\z =26+ 2ab>+4 (¢" - 3) 53
Maintenant il faut se rappeler que 2= cos & {sin « — cot P-}- cot P cos «)

: (s a2 e . " o2 A ;
= acos § (1 — — cot P— F)’ dont Pon tire 6° == — cos*¥ . (1 = & cot P),

4
a3 : . : = . r 4 -. {
et 23 — o cos3 §; ce qui Atant substitué dans Péquation (4), donnera

: o o o2 a? ' o it a2
2w Cosd % 1—— COtP +—ac0os§— — — —acotPcos 5+ —cos*§ + —a®cos®d E,
2 2 6 2, 6 2
Mais on a cotP —acos ¥, ce qui transforme la dernitre équation en
” ; R s
(8 o oise =@ CO8 O (l. — - sih 6),
Comme nous avens mis les arcs « au lieu des sinus, il est clair que «, et
par conséquent aussi x, sera exprimé en parties du rayon. Si on demande
x en secondes, il faut également exprimer « en secondes, dans le premier
terme du dernier membre; mais alors «, dans le second terme, sera converti
en parties du rayon, par la proportion, 1“:«::sin1”: asin 1”; et I'on aura
a3 sid ' ’
*=—a cos ¥ % st 17)* sin® § %_
1l faut encore observer que, si l'observation en B est plus éloignée du zénit
. que, p g
que M, ou que le tems entre la culmination en A et l'observation en B est
de plus de six heures, « sera négatif,-et x de méme. Dans un pareil cas on

aura donc ZM on N = N'—ux; mais dans le cas que la figure représente, il
]
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est N=N' -2 Aprés avoir trouvé N, on a cos ZP=cos NcosPM, ou
sin 3 — cos N sin §. (*) ' '

§. 51. La méthode suivante, qui suppose la déclinaison & exactement
connue, n'est pas moins simple. Ayant observé (Fig.8.) la plus grande hau-
teur d'une.étoile dans linstant de sa culmination, LH—¢a, on awa AH ou
90® — B —=a—19, donc g=go®*—a -} & Si I'un des angles @, &, est bo-
réal, lautre austral, & devient négatif, et —g0°® —e—4d. Les e_rreﬁrs- du
- secteur et les réfractions ont ici la méme influence que dans les méthodes
précédentes. Comme % présent la déclinaison de beaucoup d'étoiles est bien
exactement connue , on peut observer dans une seule nuit plusieurs étoiles,
fandis que suivant la premiére méthode on est borné & celles qui se font
voir deux fois dans le méridien. Au reste, le c]iangem‘enf de la hauteur des
astres €tant tres-lent prés du méridien, il est clair que, quand méme on se
tromperait un pew sur le méridien: ow sur le tems de la culmination, cela
ne produirait pas une grande erreur dans le résultat. Cependant il serait &
désirer qu'on pit observer la culmination d'un astre plusieurs fois dans le
méme jour , pour réduire les erreurs a fort peu de chose , em prenant le
milieu de toutes ces observations. C'est ee que I'on peut effectver par la
méthode des hauteurs circommeéridiennes, une des plus usilées, surlout lorsqu'on
ebserve avec un sextantd réflexion. Elle va étre expliquée dans le §: suivant.

§. 52. Cette méthode suppose que la hauteur du pole, qu'elle est de-
stinée & corriger, est & peu prés connue, ef que le fems de la culmination
est exactement détéerminé. Elle consiste & prendre d'une étoile ou du soleil,
autant de hauteurs qu'on peut dans Fintervalle de dix minutes avant et
apres la culmination, et & observer le fems de chdcune. Ce tems, comparé
avec celui de la culmination, donne Vangle horaire; et il est clair que cha-
gque hauteur sera plus petite que.la hauteur méridienne, de quelques secon-
des ou minutes. Il s'agit donc de trouver cette différence. Soit (Fig. 8.) '
SV =1 une des hauteurs observées, Vangle horaire APS =17, la déclinaison
de lastre TS ou AL=34, et la hauteur du pole connue & peu p‘rés,l’R:ﬁ;.

&) Vo;r.. Astre théer. ot prate pav M. deﬂﬁu, Feome L. p. 586 e2 suive
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gqu'enfin les tems de la pendule, dans linstant de l'observation, et'dar;ls' celui
de la culmination le méme jour et le jour suivant, soient désignés par
'7, ¢, ¢: alors on awra V= :,__ 360°% en degrés, ou Y——+Faox :-,—--_—;en
parties du rayon, o élant le nombre 3,1415g....qui exprime le rapport de
Jla circonférence du cercle & son diameire. On a donc (L. 1. § 34.)
(A) sin n—sin B sin § -4 cos @ cos § cos V.

A mesure que Vastre approche du méridien, 'angle horaire décroit, pendant
que la hauteur augmente: en nommant donc 4A7Y, A7, ces chanéemens 3 il

viendra : :
sin (1 - & ) = sin @ sin & - cos F cos Fcos (Y — A V).

Pans linstant ot l'astre passe par le méridien , Pdngle horaire ¥ — AV de-
vient nul, ou son décroissement A ¥ est égal & ¥: on a donc sin (n4-An)
—=sin B sin & +-cos Bcos§. Comme A% n'est jamais plus grand que 2’ ou
que .0,0006,- on peut, sans erreur sensible, négliger la troisieme puissance de
Ay, d'ouil viendra sin A= An et cos An=—1—% An% doncsin .-n+ A% COsY
~— & Am? sin %= sin Bsin & - cos B cos §.  Si Fon en retranche ['équation (A).,.
il restera > _ '
Ancosn— X AnZsinn==cos fros¥ (1+—cos¥)=2 cosBcosJ (sinL¥)?, ou

cosBcosd , .
4——-——@-——**- (sin %)%

sin 7

0o— An® — 2A'r[c0{11-|—

La solution de cette équation du second degré donnera

g L 5 ‘
(B} an—cotn— ¥ [cot®n— ﬂ;;; . el
Comme ;¥ n'est jamais plus grand que 1® 15, la cinquitme puissance
Lol : ) ; v3
en powrra étre négligée sans erreur sensible, ce qui denne sin ;'Y::;_”Y-ZE,
VRTINS L RN 3 b ti ) ;
et (sin 3 7)° = — — 46" En substituant ceIa; dans l‘equahon (B), on aura
|-
: ; Y2 cos B cos 6
— g 2 o
Ay = cotn V[:cot 1} — T )}

Le radical , étant deveIoppé suivant le théortme binomial, deviendra —

Y2 co & ya Ydensd bs? vo e 5
cotn—E, (sﬂ.cus (I—--—— e 0s? Bebs é‘_ i wsﬁ_-fos _
col 7 510 2 3313 n_sm.ﬁ n "2 o TJ'M

+ Y4 cos G_.E{f_é: (.1‘ 3 cosf cos 5)

afcosn cutncos T
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cos {3 cos 6

TEn faisant, pour abréger, — N, onaura An= a'}' —_—— ?4 (r=3 th ),

Lty
Ayw et ¥ étant exprimés'en parties du rayon. Pour exprimer A% en se-
L s St Sy B4 800
condes , il faut multiplier la dernitre formule par 4'”}0_. Nominant

: 0 : o |
donc ¢ ¢ =T, et {—7=10, on aura Y= 7, et An en secondes =

6 N(1—2 .24 2 ane i1 chendule 616 séglessn
124 000-—11- (1-—-;——-—5—-4-__—13_11'- g’n). 1 la pendule a réglee sur
le tems sidéral, ou le tems solaire, selon qu'on observe ume étoile ou le so-

leil, ce qui est toujours le cas & peu prés, ona T = 24 heures — 1440 min.

1296000 Ay o

—iEm k| el
L4402 8’

Lxprimant donc egaiement 9 en minutes, on trouvera

92 ,.,r:e 92 T2 1\15-,1
‘6220800 2075601.)

AN :_5. o N ¢° (.1 o ) secondes, ou

A :1,9'6349 511« No? (1-0,00000158635. 6% + 0. 00000473963 9> Ntgn) secondes.

Cette série est si convergente, ¢ n’étant jamais' plus grand que 10, que le

premier ierme est presque toujours suffisant, ce qui donne

g g , cosfBeos§

An_.# 1,963493.4 e -
On peut mettre au lien de % le milicu de toutes les hauteurs observées, et
faire cos B =sin (v —38), = étant la plus grande 'de toutes les hauteurs.
i , 3% £0F Bicos §
x."ilors 1,9634954 . o R |
hauteurs du ‘méme jour, et il viendra An— M ¢2%. Mais il faut encore faire

— M aura une valeur constante pour toufes les

une remarque. Si l'on observe le soleil, & est la déclinaison que cet asire
a dans Pinstant o il passe par le méridien du lieu de lobservateur: on”la
trouve- a l'aide des ép’hémérides a'atroncmiques, connaissant & peu prés la lon-
gitude do liew. Mais,’ la déclinaison du soleil changeant continuellement,
il n’a pas en la mfme  déclinaison, §. dans toutes les observations, ni la
méme hauteur qu'il auraif eune, si sa déclinaison n’avait-pas changé. Si la
déclinaison augmente, la hauteur méridienne sera plus grande que la hauteur

observée avant midi, non-seulement de la correclion An que nous venons
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de ‘trovver; mais' encore de la quantité dont sa déclinaison s'est acerue de-

. puis Yobservation jusqu'a la- eulmination: pour les observations faites aprés

ta ‘culmination) - c'est"le! eontrdive. | Si la ‘déclinaisort du soleil va en décrois~
sant, ‘il faut Oter cette cortection” des observations faites avant la culmination,
et Tajoutér & celles ‘qui' ont été faites apres midi. Les éphémeérides donnentla
variation’ de la"déclinaison’ en 24 heures, que: je désigneral” par 4, d'otr T'on

g A a - A

condut celle pour Te tems o avant| la ‘culmination — = " Pour Ies
24P T dihe s sagi

obseivaimns apres la; cuhmnaimn 8 deuent négatif, et A estnégalif, 101sque

la déclinaison dumnue La cmrechon entiere de la hauteur sera, donc

6 A

B zcuqﬁcoﬁﬁ‘ g. A 4
an— 1196349*’4 : _ cosn . _|—14_4_u s +144u'

Amsl il fant multiplier la Vaieur 0 de chaque observalmn par Mo :440
et ajouter cette correction a la hauteur, & Ia'quelle ¢ appartient.. ‘Le miliew
de toutes ces valeurs donnera la hauteur méridienne L H=—¢«, dou l'on ti-
rera pﬁ_go“-—a—}«é.. ' -

§. 53. Toufes ‘ces methodee 3 l'exception de la premidre, supposent

1a dcchnmson conhue. Mais 6 west pas un grand inconvénient, parceque

celle  du soleil et de beaucoup d’éloiles est bien déterminée. Cependant ik

e sera pas superflu, de’ proposér encore une méthode, & la vérité peu com-

mode pour la pratique, qui donne la haufeur-du pole et la’déclinaison
1a fols. Apres avoir trouvé, par le moyen d’une bonne pendule, le tems T
d'une révolution du ciel éi‘oi_lé',lon':ostér'vér'a Ja' haufeur n dune étoile dans
an cercle vertical que’[cqﬁque? on fixera verticalement deux fils” dans le plan
du quart-de-cercle, et l'on observera le tems de la culmination de la méme
¢toile. L’intervalle de temg. enire les deux observations, 7, donnera I'angle

horaire ’Y:—; 360°, et Fangle formé -par le plan des deux fils et celui du

mgridien, est lazimut «.  Connaissant done %, v, ¢, on trouvera la déclinai-
son et la hduteur du pole , par les équations VIL 1. 2. (§. 34.). Cette mé~
thode, qui ne suppose qu'une bonne pendule et la méridienne exactement

tracée, aurait de grands avantages, si l'on pouvait sassurer de l'angle azimu-
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tal , parceque, toutes les étoiles y étant également convenables, on pourrait
maultiplier les observations autant qu'on’ youdrait.

§. 54.. Chague méithode qui déduit immédiatement la latitude des
hauteurs mémes, .supp.o.se un secteur bien exact et d'un grand rayon, et de-
mande une vérification _:pé.nihle des instrumens: g'était. au moins le - cas au-
trefois, 'd’odt -il résultait que ces méthodes n’étaient pas praticables pour des
observateurs voyagenrs. L'année 1769, si fameuse par un grand nombre de
voyages astronomiques, donna lieu aux astronomes , de chercher des métho-
des qui seraient ¥ Iabti de Tinfluence des %él'rellré des’ instrumens et des ré-
fractions. Tl me sera pas inutile d'exposer au moins une 'de ces methodes,
qui parait préférable aux aulres. - L LT R T

La hauteur du pole étant ioujcﬁré connue & peu prés, il est aisé de
trouver deux étoiles dont les déclinaisons .éoht;{ell'es “que,’ l’l‘une'culminént dans
la partie méridionale du mleridiens en' L I{Fig. 8., Pautre culminera danis la
partie septentrionale en F & peu prés @ da méme hadteur, en sorle quapres
. avoir observé la premiere dtoile au centre de la lunette) .on vesra I autre
aussi dans le champ de la.lunette, fixée dans cette élévation. On ameénera
donc ceite étoile au centre méme, par le moyen d'un micrometre; et de
cette maniere on connaitra la différence des deux hauteurs, sans connaitre
les hauteurs mémes. Il est aisé de voir que, la lunette ou le fil-a-plomb
indiquant dans les deux observations le méme degré du limbe, les erreurs
du quart-de-cercle et les réfractions y auront la méme influence. Nommant
donc les hauteurs LH—e, FR=—5, on connaitra bien exactement —a—d,
et les hauteurs mémes donneront 3 trés-peun-prés LF—180° —(a4-5) —=ec.
Les déclinaisons boréales des deux €toiles étant AL—29, AF—¢, la véri-
table distance LF sera ¢ —3=—C'; et sil se trouve une différence ¢'—c—e,
cela ne peut étre que I'effiét de toutes les errcurs de Vinstrument et des ré-
fractions. Si ¢ est moins grand que ¢/, les observations ont trop rapproché

les etmles, et comme les erreurs affectent également les deux hauteurs & peu

prés égales, chaque hauteur observée est trop grancle de —¢— %, On aura
2 2

—

donc les véritables hauteurs a —=a=— %, et ¥ =0 — -; d'ott Yon conclut
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o 5 s :
. 1a hauteur du pole B =FR —FP=¥ —(g0® —e) =0 — -~2—c — go° ¢,
ou substituant ¢—c—=¢—F —180°4-a-}9, .
: e4-S4d

la Aauteur du pole, 3 = =

Si I'on a observé le passage inférieur de la seconde étoile en D, onm

—

aura c’:LPD:fSo"-—(é‘—ps), donc d—cZa+b-8=¢, et BZDR+PD =¥ +go°—~e=

758 s
b—° = : +90° — &= ME;-'-G—] + g0°, d'ol il résulte 9o°—pg, ou
: —§—d
la hauteur de Péguateur — < ; g
Siles deux hauteurs étaient parfaitement égales, ce'qui n'arrivera guéres,
4 ; o5 —d
on aurait d = o, donc 8= E—:—' , et dans le second cas, go® — g = f—;—.

Il est clair que, suivamt cette méthode, la division du limbe est tout-
a-fait inutile , et qu’'il suffit d’avoir des dioptres munis d’un micrométre , et
qui puissent étre fixés & une hautear que]con/que.

Il faut que la déclinaison ¢ soit boréale, ou plutét de méme espece
que la latitude $, parce que F est nécessairement entre le pole et le zenit;

~mais § peut aussi étré australe, et alors elle estnégative dans les formules pré-
cédentes. Nous avons supposé la hauteur de Pétoile F plus grande que celle
- de L, 6 > a; dans le cas contraire d sera négatif. Au reste, il n’est pas né-
cessaire d’avoir une méridienne exacte: il est aisé d'observer bien exactement
la plus grande ou la plus petite hauteur, a I'aide d'un micromeétre, en pour-
suivant Pastre.aux environs du méridien. Mais il est ndcessaire de connaitre
exactement les déclinaisons. Pour choisit deux étoiles situées-ainsi_que cette
méthode le suppose, il faut faire un calcul préalable. Soit g la hauteur du
pole connue A peu prés, et supposons que les déclinaisons 8, ¢, soient de
méme espece que B. Alors on aura LH=—g90°— g+ 3, FR—£ 4 go°—¢,
et DR—=g—9go°+e¢ Il est donc LH—FR, ou LH=DR, c'est-d-dire,
d4-e=—28 ou e—&—=180°—28: on choisira donc deux étoiles bordales
telles que la demi - somme de leurs déclinaisons soit a peu pres égale a la
hauteur du pole, ou que leur demi-différence soit égale & la hauteur de I'é-
quateur. Lorsque § est australe ou négative, on a ¢—§=2@ ou e+8=180°—28,

@est-i-dire, la demi-différence de leurs déclinaisons doit étre & peu prés éga-

4
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le & la hauteur du pole, ou leur demi-somme égale & la hauteur de V'équateur.

La premitre condition, E—-E—a-: @ suppose que B esl plus petite que 45 de-
gres, parceque ¢ —.& est toujours moindre que go degrés.

§. 55. La méthode suivante exige enicore moins d’apg_w.arei]. On obser-
vera, avec une lunette fixde dans une certaine élévation, deux étoiles qui
parviendront 4 cette hauteur I'une aprés l'autre, et dans différens cercles verti-
caux, si elles nont pas la méme déclinaison; on notera les tems /4,7, et £, 7,
ot les deux étoiles A,B (F'ig. 11.) viennent & paraitre au centre de la lunette,

H—t T T

avant et apres la culmination. En faisant, pour abréger, —— —m, ———y,
. 2 2

et désignant par T le tems que la pendule montre pendant une révolution

e

des étoiles, on connait les angles horaires MPA: 1; 360°=¢, et MPB = ,;t— 360° —V;
de plus, les déclinaisons des deux étoiles, &, z, étant données, on connait
PA = go®> —3, et PB=90°—¢ En nommant-g la hauteur du pole cher-
chée, ou PZ=—go® — g, leé triangles PAZ, PBZ fourniront ces équations,

cos ZA = sin @sin ¥ -} cos @ cos ¥ cos P, et cos ZB —=sin Bsin ¢ - cos Brosecosy, |

cos¥cos P —eosecos P

d'ot, & cause de ZA —ZB, on tire S tang f=— . —
cosf3 sin g — sin § .

Cette méthode a plusieurs avantages: la réfraction n'y a aucune influence,

parce que les hauteurs ont” disparu du calcul; on peut y employer chaque

étoile dont la déclinaison ‘est connue; on peut se passer du micrométre; en-

fin on n’a pas besoin de connaitre & peu prés la hauteur du_pole. On peut i

observer, dans le méme jour, plusieurs étoiles, sans changer I'élévation .de i

la lunette; et si les valeyrs de @, conclues de chaque combinaison de deux

€toiles, ne sont pas les mémes, on aura un résultat plus exact, en prenant

Ie milieu de toutes ces valeurs. La seule chose indispensable est une bonne -

pendule; mais ces observations mémes serviront, cdmme des hauteurs corres-

pondantes , A vérifier la marche de la pendule, parce que le milien entre

les deux observations de chaque étoile donne l'instant de sa culmination, et

par conséquent la durée d'une révolution suivant cette pendule,
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CCHAPITRE V1.

Position des astres relativement a I'équateur.

§. 56. La position des astres relativement & l'equateur est détermi-
née.par la déclinaison et l'ascension droite (§. 30.), dont la dernitre dépend
du point de I'équateur, duquel on part pour compler les degrés de I équa-
teur. Ce point est Tout—&-_fait atbitraire , chaque étoile pourrait servie de
point dorigine; on pourrait -méme se dispenser de déterminer ce point, et &
chaque astronome pourrait compter’les degrés de l'équateur d'une autre étoile,
ainsi que les longitudes géographiques se comptent de: différens méridiens.
(§- 31.); car il est aisé de comparer les observations entre elles, dés que ce
premier point -est connu., Que le cercle de déclinaison, mené par une
etoile, soit appelé le premier, le trentiéme, ete. cest fort indifférent: il suffit |
de connailre sa situation relativement aux autres éloiles, pour placer sur .
un globe ou sur un plan toutes les étoiles dans leur juste situation, et pour
calculer leurs positions dans’le ciel pour un tems quelconque, ce qui servira
en méme- tems, a déterminer les orbites des corps célestes qui ont un mou-
vement propre: et c'est le but de lastronomie.  Lorsqu’on change le poeint
dorigine, il est vrai que toutes les ascensions, droites seront exprimees par
dautres nombres, mais la situation respective des astres n'est pas changée,
et la différence des ascensions droites reste la meéme. Clest donc 2 cette
différence que tout se réduit, et dés .qu'elle est déterminée aussi bien que
la déclinaison , le catalogue du cielj,étgilé peut élre complété. Quand ce
travail est fini, on peut convenir d'un point d'origine fixe, pour introduire
une langue universelle, et pour éviter tout mal-entendu. 1Tl est naturel, de L
choisir pour cet eflét un point de I'équateur, distingug d'une .manicre ou

*
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dautre; et comme il n'y a que le mouvement du soleil, qui distingue~un
point de l'autre, le seul objet de ce chapitre est la déclinaison el la diffi

rence des ascensions droiles.

§. 59. La manitre la plus simple de trouver les déclinaisons, est '

celle-ci. Apres avoir déterminé, par les méthodes exposéés dans les denx cha-
pitres précédens, le méridien et la latitude du lien ; on observera, a laide
*d’un. quart-de-cercle fixé dans le plan du méridien, la hauteur méridienne
d'un asire LH —« (Fzg 8.): alors on aura AL—=LH — AH, cest-a-dire,
$=—a—(go°—@), la déclinaison est égale: & la’ hauteur méridienne moins
celle de Véquateur. Si celte expression denne & § une valeur négative , la
déclinaison “est australe. ©On trouve dans Tes observatoires un instrument,
destiné & faive ces eohservations, qui est appelé quart-de-cercle ou cercle
mural. 8i la ligne méridienne n'est pas bien déterminée, on se contentera d'ob-

server la plus grande hauteur pres du méridien. Ces chservations sont al-

térées par la réfraction qui augmente toutes les hauteurs; mais, sans connai-

tre les réfraetions, on peut déterminer la déclinaison des astres, aw moyen

du eercle mural, en les comparant avec une. éloile eonnue qui est & peu
3 P L

prés dans le méme paralltle. Alovs, le micromplre donnera la différénce

des déclinaisons, et par conséquent celle de l'astre inconnu, sans qulon ail
» P q ¥ 1

besoin de tenir compte des' erreurs de l'instrument.

La méthode expliquée ei-dessus (§. 4¢.), qui donne la hauteur du

pole et la déclinaison & la fois, est fort simple et exacte, lorsqu’on connait

_la réfraction; mais elle est bornée aux étoiles qui sont si prés du pole

élevé, quelles ne se couchent jamais , et gu'elles n'approchent pas trop de
Yhorison.

Ayant pris la hauteur d'un astre hors da méridien, Vintervalle du
tems enmtre Yobservation et la culmination ou la hauteur égale apres la cul-
mination, dennera l’anglé heraire, dokx l'on conelura la déelinaison p'élr I'é-
guation IV. 2. (§ 34.). La méthode suivante est d’'un usage fort étendu,
surtout peur les marins. ." .

§. 58. Il sagit de ce probleme généralement eonnu: Ayant observé
trois hauteurs a, b, c, dune étoile hors du méridien, et les Indortialics de tems, irou~
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ver Dangle ;rzomf_re O, Pélévation dy pole B, et la déclinaison 8. Soit (Iig. 12.)
Z le zénit, P le pole, A, B, C,les trois observations; les hauteurs donneront
les arcs ZA — 90° —a, ZB —=g0° — b, ZC = 90° —¢; les intervalles donne-
ront les angles APB —a, APC=", ef I'on cherche PZ—x=—=go°— 8,
PA—PR— PO —; —pn® —& et APA Q. Faisant dono, pour abréger,
€osxCcos y —p —sin Bsin §, sinxgsin y—gq — cos Bcos ¥, les tx'iangles APZ,
BPZ, CPZ, fourniront les trois équations. su;vantes
: I. sina=p+gcos®, IL blnf?__P—i-unSUb—!-a) III.SJncdp+qbos(cp+?}
d'oit Pon tire

sin g —sin b = ¢ (cos §.— cos @ cos « -+ sin P sin o),

sin ¢ — sin ¢ == ¢ (cos @ — cos ¢ cos ¥ - sin P sin ¥), donc

sin @ —sinb __ 1—cosa+sinatang P A 2
d'ou il suit

3n g —=sin ¢ | 1—e0s ¥ fsinV tang $’

(1—cosV)(sin @— tin b)—(1—cos o) (sina—sinc)

fang @ —

- -

sinasing—sm'c)—sin Y (sin a—sin b)

' L'angle horaire élant ainsi trouvé, on connait en méme tems Q-+ et O+ Y,

sin ¢ —sim b x: 5 5 .
ey e et p:'§tna—qcosq), &'.ou il vlhendia
g —p=—cos (B+9), et q+p:cds(6-——5'), enfin ﬁ:w,

(B3 (B —¥) " :
— 0. Comme g et § peuvent étre permutées dans ces formu-

¢e qui donne ¢ =
et
&=
2 v
les, le prebleme est en quelque fagon indéterminé: car on peut toujours
satisfaire aux frois observalions, par deux hauteurs du pole, en changeant 3
proportion la déclinaison. Mais le plus souvent la hauteur du pole et la
déclinaison sont, si différentes I'une de lautre , qu"il. n’est pas possible de
prendre P'une pour lautre. $
Pour rendre ces formules plus propres au calcul logarithmique , on .
peut faire Ies opérations suivantes. On calculera les angles V, w, ¢, ¢,y 1, v,

par ces formules:

d-1B - g — b Y
: c0s —— . $in ——. sm—- -
(A) tang y = _ — -, (B)tang w-*iang 4  tang {45“+\P}v
08 ——— , i —— sin=
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.oa . a—b
cos . sin
a2 ; : e . |
(C) cbs £ = ; i , (DY sin ¢==cos ¢ cos @,
s sin —, sin ( - ——-i)
; it 4.

#

x a¢ o e e L
(E) cos n'= 2 cos 25 , gin & : < (T} con fu=mn oin n:s-o;l1 {fai s
2 2

3 Ne— E
. €08 2
2

(G) cos y= 2.cos A
e

aprés quoi on aura

(H) o= w—ZEE) (1) p= B2 () 5 = B

2 |

: i ? = : f . m—+n ., Mm—n
En effét, on sait qu’en général sin m—sin n=2 cos ——— , sin i COSMHI—C08 1
- ]

d

s M1 n—m : : .om m
=2 sin —— . sin = Lomotsmiso (sin L m)?; sinm == a sin — . cos — ,
= 2 2
En faisant ces substitutions dans les équations précédentes, on trouvera
a+b . a—Db 0 —4e , d— A I
Co8 +sin «(sin LV%)® —cos L SEH= K {sin e)?
fang @ —
S O S e L o a-—b g b Y ol
€08 ——— . $111 ———. 8111 —.CO8 — —"CUS J$in ——, 81—, cos—
- 2 2 . 2 2 2 2 i
s P L ol PR ok . .
ou divisant par cos 5 1St —— . sin —, et substituant (4),
2 2 _
it 4 o £EE
tg\.sin — — sin —
2] 2
lang Q= =t oVl
(e
! cos——fgV.cus —
2 2
d'ott T'on tire
. .
S St S o Y bo '\/ Wq.oc
5 . 1‘gx]g.sun-—»-su‘: -a-.—_kcqs-ﬂ-.tg- 7 — tg .,
+ o ' 2 : b 4
tany (¢+ ) T 7 Y ol oW Y
cos —-»—-f;,\u cos ——tgij sin — lg 4 i o 1g £

Bk Y +o T R R 2, Vi i Yga
tz S1N —, COS ——— —— COS—. s1n-—-‘-¥> COS— .'Sin — &8l —, 00§ ——
= '1[/( i 3 B & . 5 s 4 . + 2 4 2 4

+

0s < Losry+a+s' . § Ll t q,r Cos msryﬁ}. —-}—smry sin _v+o;)
€058 —.C 111 v SIN — = _, U L P LE o
2 il e % 4

LY

|
|
l
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tg ¥.si

fy—-(,c \f») ; :
= Osv_a e whv a-—tg % Apicn \b o taug_m (B). On a done
C R e prat - W M
4 &
f¥ v ; : -
@ .{.-.iﬁ w, 0UPmw— - :a: ce qui donne la formule (H). Ensuife
a a— b
s 1 COs TRl
sin ¢ — sin b -~

—cos ¢(C), ot l'on trouve

2
cos D—ecos{P+a) . @ .o
2 L (q_) e ——) osin— -
a 2

COs e
la hauteur du pole, cos 3 — ——6 la déclinaison étant connue. Mais si celle-
cCoOs :

on a g=—

ci est aussi inconnue, on a p — sin a—cos ¢ cos ¢ ——sin @ — sin ¢ (D) =
a—+ - « XA E —£

2 COS g.sm i —cosn(E);doncg—p—cose—cosn—2 sin 2 ——.sin de" -
2 2 2

cos p. (F), et g+4-p—=cos e cos n:zcosﬁ;:-—s.cosﬂ:s_':cos_y (G). On a
done ¢ —p=—rcos (B 4 &) ==cos u,- et q-—}—p:'cos (B—8r=cos», dou il

v = —_y i
= el 6‘:-—~;J, ou §—= L7 ¢ ﬁ_,_u—~—, ce qui donne les

suit ‘f=
formules (1) (K).

P §. 5g. Toutes les méthodes précédentes supposent les hauteurs elles-
mémes connues , et partant ne donnent que la déclinaison apparente, ou
altérée par la réfraction: les corrections y relatives seront exposées dans
la' suite. Ta détermination de la position des étoiles , et la composition
des catalogues, exigent par cette raison les plus parfaits instrumens et les
observations™ les plus soignées. Il serait donc & désirer qu'on pit frouver la
déclinaison, sans'mesurer’ la hauteur elle-méme, ensorte' que la réfraction n’y
aurait aucune influence. Dans un ouvrage purement théoriqne comme le
présent, il ne sera pas superflu, d’en montrer du moins la possibilité, et la
méthode employée plus haut pour la latitude, pourra servir & cet efiét, quoi-
que son usage dans la pratique soit fort: limité. Ayant observé, dans un lieu
dont fa latitude @ est connue, deux étoiles en L, F (Fig. 8.), a hauteurs

-
presqu'égales, et mesuré, par le moyen d'un micromeétre , la difiérence de
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leurs hauteurs —d, ona p=— il

(§- 54.), ¢ et & étant les declinaisons

» r " hY - E a
des deux étoiles, d’ott on tire =

une aufre lalitude @', les mémes étoiles passent par le méridien, ensorte que
I'une , .dans son passage inférieur D, ait & pen prées la méme hauteur que

launtre en L: alors, la différence des deux hauteurs étant — d’, on aura

— d’ sy % E C R 2
= go®* — : "—62 (L (§. 54.), partant > 6 — 90® — @'+ ii— —n: d'ou Uon
. . a' —d ; 7 a’'+d
tire s:m—i—-n:go?‘+{3——{3’+ —— et 3 sam AP B0

La difficulté de trouver deux latitudes By f, qui satisfassent & cette
condition , fait que cette méthode est peu praticable, lorsque les deux étoi-
les, ¢, &, sont données. Mais le grand nombre des lieux ou Von fait & pré-
sent des observations astronomiques , présente le probleme inverse, clest-
a-dire deux astronomes choisiront des &toiles dont les déclinaisons rem-
plissent cette condition relativement & leurs observatoires. On pourrait croire
qu'en supposant les déclinaisons connues, on fait un cercle logique; mais
les quantités d, d’, peuvent difidrer de plus -d'un degré, ou . depuis
+ 32’ a— 32’ (le champ ordinaire des lunettes); et on connait les déclinai-
sons de toutes les étoiles avec une précision bien plus grande. 'On' pourrait
donc corriger la théorie des réfractions, en comparant les déclinaisons trou-
vées par cette méthode, avec celles déduites d'une hauteur effectivement me-
surée. On parviendrail au méme but, si I'on se bornait partout & observer
les étoiles qui approchent du zénit de 5 degrés, parce qu'a cette hauteur
les réfractions sont insensibles ou parfaitement connues. Pour cet effét, il
suffirait d’établir des observatoires de dix en  dix degrés de latitude. Au

reste, le Livre V. qui traite.des réfractions, donnera plusieurs méthodes fort

simples, par lesquelles on peut trouver la hauteur du pole et la déclinaison,

indépendamment de la réfraction.

§. 60. De méme . que toutes les méthodes pour déterminer la déclinai-
son, se fondent sur cette expérience , que le mouvement diurne se fait pa-
rallblement 4 'équateur autour d'un axe invariable; de méme toutes les observa-

tions, par lesquelles ascension droite est trouvée, sont fondées sur Juniformité de

d
—f@——=— m. Supposons que, sous
2

|
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o8 mouvement, qui par cette raison a été prouvée avec soin (§ 18.36.37.39. 40.).

Si un quart-de-cercle ou une lunette portant deux fils qui ce croisent dans

le centre, est fixé dans le plan d’un cercle horaire, il suit de l'uniformité
du mouvement diurne, qu’en' tems- égaux il passera toujours par le centre
de la lunette ‘des arcs égaux'de I'équateur, ou des arcs semblables d’un pas
rallele, en dautres mots, l'ascension droite des étoiles ou du cercle horaire
qui se’trouve dans le plan par l'axe de la lunette, croit uniformément. Il

est. donc clair que 1'ascension droite des elolles qui  passent successnemeut

par la croix ﬁ-laire 'de la lunette, peut eétre mesurde par le tems écoulé, et

que, par’' conséquent, une pendule suffit pour déterminer la différence des

ascensions droites de tous les astres. Mais comme les-astres ont diffiérentes

-déclinaisons, et par conséquent, diffiérentes hauteurs dans le.méme cercle ho-

raire, il sest indispensable que la lunette puisse étre élevée et abaissée dans
e/ plan du ‘cercle horaire, ce qui est tres-difficile. De plus , la réfraction

“dont’ I effét total ‘se fait dans un cercle ‘vertical, fea passer les astres d'un

cercle horaire ‘4 Pautre, & moins qu'il ne coincide avec le cercle wvertical;
les’ observations seraient donc forl incerréctes. On obviera a ces deux ob-

stacles, en choisissant un cercle horaire qui est en méme tems vertical,

"Cest-a-dire le méridien. Alors le mouvement vertical ne fera pas sortir la
‘lunette du plar de I'angle horaire, et la réffaction n'en fera pas sortir I'astre,
‘parce qu'elle ne change que la hauteur® de lastre, dont on fait abstraction ici.

‘Que Ton observe donc exactement le tems de la culmination de deux astres

A, B, plusieurs jours de suite; que le_tems de la culmination de I'astre A soit le

premier jour ¢, le second jowr /-4 T; le tems de la culmination de B, le

“premier jour /-7, le second 7474 T: alors T sera le tems d'une révo-
“lution entitre, ou 360 degrés de l'équateur et de chaque parallle Anasst‘ront

“parle méridien pendant le tems T, tandis que dans le tems 7, il y passera

un arc de I'équateur, égal & la différence ¢ des deux ascensions droites: on

a donc, & cause de l'uniformité de ce mouvement, ¢=— = 360°. Il est clair

que, de cette manitré, on peut déterminer dans un seul jour I'ascension

droite d’un grand nombre d'étoiles, et qu en répétant les mémes observa-

tions pendant pluszeurs jours, on pdmendra a comger de plus en plus, la

' 10
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marche -de la péﬁ"du[e ausst bien - que ‘la différence en ascension ' droite de

tous les “astres. , &84 T e b 4
§. 61, Cette iméthode est'sans doute da plus simple et la plusexacte,

silon! est: sir ‘que da-lunetie  -est’ hien fixée dans le plan du méridien,

-de rmaniere - qiétant +¢levée ou abaissée’ elle’ne s'en €carte pas. Mais la

moindre erreur’ dans la: disposition de la lunette peut en produire une con-
sidérable dans D'ascension droite. Il est aisé de s'en iconvaincre; en ima-
ginant deux astres A, B, (Fig. 13:) dont Vascension droite est la, méme, et

qui, par conséquent, devraient culminer dans le méme instant.| Supposons

que la lunette me soit pas exactement dans le méridien ZiM. mais. dans le
x’erticai'ZA, et nommons Pangle azimutal' A ZM=w: -Les denx astrés A, B, .

dont les déclinaisons sont 3‘, ¢, ne paraitront pas dans le. méme instant an
cén\'t_w de la lunette; car, aprés que A ya été, il faut que leur cercle horaire
PBA parcoure encore l'angle BP b, avant que ,B_pdsse par Ja lunette en 2.
Lerreur de 'ascension droite sera-donc égale a l'angle BPb =1, celle de
la disposition™ de la luneite étant == & Les triangles AP Z, AP, donneront

3 sin AZM.sinPZ . sinP AZ.sinAb 1 :

: i S N U St g e W ek Soapntbicn ar
sm_PA?.. A et sin{y = Y1) 1l }ne , et Joélant
s trd P PA'Z__wcosﬁ ehp_mcosﬁsfn[\&—-(ﬂ_ o S
SuPPGSﬁS I S’Pe ll§, Sin d_.Wa:'.) = me A S P& 324 : —-. .g ), ;

en substituant AB au lieu de A4, Il en résulte que Perreur ¥ est toujours
plus grande que wcos B (tg e —1g8d), et qu’el.le peut devenir considérable,
lorsque le pole est peu élevé, et que la diffiérence des déclinaisons, ou plu-
tot de leurs tangentes, est grande. ' ;

Cest donc .un des premiers, objets de l'astronome , de fixer dans le
plan du méridien une lunette gui fourne sur un axe-hor_izontal et perpen-
diculaire au méridien, ensorte qu'elle puisse étre élevée i une hauteur quel-
qonque‘g sans sovtir du méridien ,” et que par. conséquent elle servira 2 ob-
server chaque astre au moment” de sa .culmination: pour cet effét, il faut
Pélever & la hauteur de Dastre qu on se propose d observer, ce qui
se fait "par le moyen d’un petit cercle fixé sur laxe de la luneite. Une
pareille lunette méridienne. (Instrument des passages , en anglais Transit- Instru-

aent); que l'on trouye aujourd’hui dans fous les observatoires, est-tellement

a

I e R e R
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arrangée, quion, parvient en peu, de' tems et par. des observations facﬂes ala
fixer dans le plan du méridien (Voyés Lstr. théor. et prat. par M Ddam&u,
7. L Chap. g.).

Avant que l'usage de cet instrument aussi utile que commode fut " in-
troduit, ‘on.se servit et on se sert encore de la méthode des hautewrs car-
vespondantes. ~Ayant obseryé deux hauteurs égales du méme astre, le milieu
des deyx tems sest olinstant de.la culmination, ce qui étant comparé an
milieu ; trouvé 'de la: méme maniere pour Iun -a_ul_fe aslre; donne I@ur diffe-"
rence en ascension droite, comme ei-dessus. _ ot

§- 62.; Lorsque plusieurs étoiles, sont trés-prés l'une de Vautre, ou qué
leurs .déclinaisons sont presque: égales; de sorte qu’on pourra les voir passer
par la Tunette, sans (la déplacer, les réticules fournissent un moyen simple ef

x

" exaet , pour ‘déterminer a-la: fois les différences de déclinaison et d ascen-
sion droite. Cette_méthode est trés-utile 2 qﬁan.cl il s'agit de comparer un
groupe de petites éloiles avec ume étoile connue et voisine, ou les plang-
tes avec des étoiles fixes, ou d'observer les taches du soleil, les passages des
plangtes ~ inférieures st le soleil , etc. Tes réticules les plus usités autre-
fois , sont celui de 45 degrés (Fig. 14.), et le réticule rhomboidal (I'ig. 15.).

La Figure 14. représente un anneau fixé dans le foyer de la lunette,
au centre duquel quatre fils AB, FG, DE, 1H, se croisent sous des angles,
de 4._5‘;. Si I'on tourne la lunette sur son axe; jusqua ce qu'une étoile con~
nue S, avec laquelle on se propose de comparer d autres astres, - parcoure
exactement le fil XD, ce filia la position d'un: cercle parallele & I'équateur,
et le fil AB a celle d'un cercle horaire: ayant donc fixé la lunette dans
cette position, tous les autres astres qui ont. une déclinaison peu différente
de' celle de: 8, décriront une . corde: K L de lanneau, parallele & ED. Quand
on.a observé les tems ou I'étoile § 'a passé par C, et une aulre €toile par
KM, L, le milieu .enires les. passages par K, L, donnera le méme instant
‘que' le _passage ‘par M, et Pintervalle entre les passages .de § par C et de
Pautre étoile 'par M, converti en arc de I'équateur suivant la marehe de la
pendule, donnera la différence d’ascension. droite. Liintervalle entre le8 passa-
ges par K et L .donnera, de la méme maniere, un drc de I'équateur qui a

?

+
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autant de degrés que l'arc du parallele K L: d’'eif Ton eonclura e nombre
de degrés d'un arc d'un grand cercle de.méme longuweur que KL, en mulii-
pliant l'arc de 'équateur qu'on vient de trouver, &t qui est égal & l'angle aw
pole, compris par les cercles horaires K et L, par le ray-on da paralltle KL,
c'ésl-a-dire, par le cosinus ‘de la déclinaison de Vastre M. La moitié de KL

donnera alors Parc €M dun grand ecercle, oula différence de déclinaison, &

cause de KCM —45°. Comme on ne ‘connait pas ‘encore la déelinaison de

M, on prendra d’abord le cosinus de la déclinaison econnue de S, ‘el apres

" avoir trouvé par ce moyen la différence de déelinaison CM,. ce. qui donne

la déclinaison de M & fort peu pres, on fera le calcul encore une fois, en

émploy’ant' le cosinus de'la déclindison de' M. En nommant donc #, 7, ¢, les teims

de la pendule, oit S et M ‘ont passé par C, K, L, et 74~T celui ob!S a

passé par C le jour suivant; 'le lems cl’une‘ révolution sera =T, et. celui
T4

du passage par M — ——, donc la différence d’ascension droite
. j 2
T +f ACT QPCIR :
e T + f—a2
2 sttt 3609 5 —— 180%
e T : B0 5= 3 180

L'intervalle entre K et M est — 5-:;—.1-; nommant donc & la déclinaison de
S, le calcul pr‘éaiable donnera KM ou CM=— (—g—:?-i{:s—g 180%,. d'onr Ton tirers

(¢'—T)cosd

Ila dechnalaon de M—'c‘) +

G
second calcul, plus exactement la déclinaison. de : M e ¢
su—T) 180° (4 — 1"\10055' ) e cOsE :
g B @+ 180%) =8 + 05 (e —18).

§. 63. Ce qu'il y a de plug pé'nible dans eette méthode,: cest de pla-

ger e réticule ensorte que Fastre S parcoure exactement le fil ED. Sans

r

cela lautre asire ne déerira-pas une corde parallelecd E D, mais une corde

quelconque N O, perpendiculaire au cercle horaire! CP. La diffévence ' d’as-

cension droile sera domc Vintervalle entre les passages par C et P, dont le

detnier ne peut pas éire observé immédiatement, mais on pourra le cal-

guler de le manidre suivante.:

*®
- ! yom

180° — ¢; on frouvera dounc, par le




et celui d un are d un, gland cercle égal &' N'Q, sera‘(§. 62.) -

Y

_ Si-Von = a observé, les; passages par Ny Q,:0, let que l'on désigne les
tems. de N:a Q, et de;Q a O, par my n; le -mouvement dans le paralléle
NO étant. proportionnel au tems, on peut représenter les ares NQ par um,

QO pac gn, p étant une quantilé constante. Or, NCO étant un angle

momsin N r
droit, et NCQ = OCQ 45°, on aura, 'dans le triangle NCQ, CQ 511{457’ et

pt.sinG _ mn. cos N,

dans_le_triangle OCQ, CQ- e "W La compalcuson de ces deux

T Y .
valeurs de: CQ donne tang N'=¢ot O = — d’ou‘l‘cn tire, par le moyen

des triangles NCP, OCP CP“—\]P "‘—-OP == Z(NO -*I\P) Part’ant NP=

M_O—, or, Ies tems dans lesquels NO NP, sOnf parcourus, étant REOPOR:

m2+ 2
tlonnels 4 ces hgnea, et Ie fends de NO etanf "'m—f—n, celm de NP sera
m= \m”'l"ﬁa‘}

= — Mamlendnt, “connaissant les tems des passzges
me A+

—

I_\-E)_ Qm n) _

- par C et P, on frouvera la différence dascension dvoite, comme ci-dessus,

wmn m»{«n}

)_,_—l
} m2 + n2

La différence de déclinaison est CP=, ;;_I\_ * parce que

NO'M(m+n) "“Mainfenant il faut se rappeler que  est le facteur gpi convertit
les tems en ares du parallele N ,' dont fa déclinaison soit £. En conséquence, T

et.mt Ie tems d'une 1(:V01ui1011, £ 560 sera le nombre de degl & de Parc N Q,

1M COS &

p r
NQ—_-p.m, donc p.__.—T— dos'e: 08 qui donne Ila dlf‘felence de declmau.on

n(m-n)cose

MR T 360° On voit.denc que, quelte que soitla
\

mn

CP en deglesﬁ.« -

position de ce réticule, il ‘peut servir @ déterminer la dé‘clinaison et Yas-
cension droite, pourvu qu’une étoile connue ait' passé par le centre C..

§' 64. La figure t5. représente un anneau, fixé" dans -le foyer de la

Tunette ; 'dans leqtiel, aw ‘lien du réticule précédent’; les- fils forment le ' lo-

. sange ou“rhombe ADBE, dont la construction est donnée par lé' carré cir-

conserit. - La diagonale AB est le double de DE, et ces deux diagonales se

crcisent am fo}:er Cr on a donc A(, DE, et pour chaque autre parallele,

. AH =FG. " Ayant ‘placé la lunette ensorte qu'une” éloile’ connue passe ‘exa-

—-36 e
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ctenignt par D ‘et ‘E, chaque, aufre étoile décrira une corde FG .\paralléle L I

DE: ofi trotivera donc la longueur dé: DE en deftés d'un grand cercle, en
convertissant, comme’ ci-dessus’(§. 65.), le’ tenis entre D ‘et E'en arc de I'é-
quateur, et le multipliant-‘par’ le éosinus de la déclinaison de I'astre/connu
D; ce qui donnera en- méme tems la longueur deAC. ; Ayant donc observé

un autre astre en F et G, le milieu entre les tems des passaﬂes par D E,

et par' ¥, G, donnerd les mstans d{:’b passages: par- le cercle hordire e 8

H, et par conséquent, jla; différénce d'ascension-droite,  [En effét, désignant
par ¢, ¢, 7,7/, les tems des p_ﬁssages par D, E, K, G, et par T le tems d'une

ol 3 : I : , - tpt T4t
-révolution diurne, les tems des passages par C et I-I seronl —— et ——,
joqotyg tasth  alugostaq, fopd 1 il 5 : : [
donc la_différence d ascension droztc __: B0, DL plus, les' tems

T
écoules entre/ D et ,E, et enhc F et G, sont £/ ¢ et 1-’—1—. en nommant

F T e 3. :
donc § la déelinaison connue _de Tastre G, I'arc DE ou AC seri L}_E&.jﬁa":?], _

b (T_’——’r}tns © +CH)

etAH= — 360°, ou pour le caleul pféa lable, All= & _ﬂ.w-s'a 360°=
::_ﬂT cé qui 'dorine fIl "“"I:A"C'-—AH:.U"_# !.L:L“:'M' E 7, dolt 1'on
tyouvera plus cx_ac_-tcmeun AH= :—T 360° . cos (5 - }Fb ri}f L:J_T) n) , et la

1
T"._Q

' ¥ r

différence. de déc/:'m{sg;z CH ::‘-7,\3 gl et ety (é +n— :- Lt 1 ) g o

(H— fjeos d

.Ce réticule a un; gmnd avantage sur le précéucut, c'est que le cenire .

C n'est pas croisé pdl‘ des fils qui couvrent une pt,tlLL Llolle dans Pmbtdnt
méme o l'obiservation deithse faire, Lies'moyens qurl taut cuiployer iei)
pour corriger les observations, lorsque Panneau n'est pas diement placé, se

déduiront aisément du §. 63.

4

§« 65. . On, peut se passer méme de tous ces fils ou rélicules; et par

le moyen, d'un simple anngau exactement circulaire,, dont le centre .est le

foyer de la lunette, on, atteindra le: méme buf. Ayant aebservé les,tems, oit

- deux; astres ont, passé par la: péripliérie de l'anneau en A, B, et D, K, ({'ig.16.),

le milieu donnera lca passages par le cercle horaire en F, G; d'ott I'on con-

clura la_différénce Lid.‘:Lean.Ull droite. Kn convertissant, comrze ci-dessus, les
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it

iems ecoulcs entre A . B, ot D E en arcs, et multlphant par le cosinus de

la déclinaison connue, on aura leurs moitiés, AF = et DG = b, en degrés
d’un grand cercle.” Le rayon de 'anneau étant CD—r, on aura CG:VU-Q-—,&F"),
CF =} (r* — @%): donc aprés avoir trouvé deux amgles «, 8, par le

o a b, g
moyen des, formules, cos « = ~ €0s B=——/, on aura CFi= risinw,

CG = rsin B, et ladifférence de déclinaison FG=CG—CF—r(sinp—sina)

—2rcos p-:a - sin {3;—0: Pour trouver 1e rayon r en parties d'un grand
cercle, on cherchera le plus grand tems qu’ tn astre connu emploie & tra-
verser I'annean, ce qui prouve qu'il a décrit la corde K H par le centre.
Le demi-intervalle entre K et H, conyerti en arc, et muitiplié par le cosi-
nus de la déclinaison comnue, donne le rayon r.

Une explication plus détaillée des observations avec ce micrometre,

ainsi que de celles avet le micrométre Slaire let VHeliométre, appartient & I'a-

stronomie pratique. Voyés Astr. théor. et prat. par M. Delambre, I. 1. Ch. 7.
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CHAPILTRE . L.

Deétermination générale de Lorbite apparente du Soleil.

§. 66. &uand on se propose de passer de la recherche du mou-
vement commun & tout le ciel étoilé, & celle des corps particuliers, il n'y en
a aucun, qui attire P'attention.autant que ce corps de feu, dont la lumiere,
la chaleur, et la force centrale, éclaire, échauffe, et conduit des millions de
planétes ‘et de cometes , et qui distribue la vie, la sensation, et le bon-
heur’,"& Pinfinité de créatures dont chacun de ces corps est peuplé;
ee corps ‘qui est la grande horloge de Thistoire du monde, daprés
laquelle nous comptons avee la méme précision, des sitcles et des se-
condes; cce corps qui le premier apprit aux hommes, a introduire I’ or-
dre dans  les occupations de la vie, et & les régler d’aprés un plan fixe;
3 qui nous devons la conservation et chaque jouissance de la vie; qui a été
adoré par des hordes sauvages gt par des peuples cultivés, pour reconnaitre
ses innombrables bienfaits. Le mouvement diurne, commun & tous les corps

célestes, et la succession de jours et nuils, qui en dépend, fut le premier
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objet de Pastronomie; le second pas de cette science fut, de passer du mous
vement diurne au mouvement. propre du soleil, des tems dn jour aux sai-
sons de l'année. Ces phénoménes sont si frappans que leur détermination
générale demande peu de réflexion et d'attention; mais une parfaite précision
a tant de difficultés , et est tellement liée avec la connaissance du systeme
enlier, que méme aujourdhui on ne peut la regarder. comme finie; et que,
dés que ce grand pas avait été. fait, le treisitme,; la recherche du mouve-
ment des plandtes, .m'avait plus aucune difficulté. Apres la premitre déter-
mination générale il s'écoula dés milliers d’années, employées & observer , a
calculer, et & faire des hypotheses, ponr préparer une détermination exacte.
Un calendrier; & un ou deux jours prés,  aurail:pu étre ouvrage de peu.
d'années; mais il {aut dvoir suivi toutes ces recherches pas 4 pas, pour se
faire une idée de tout ce qui était encore nécessaire , pour déterminer la
longueur de lannée & quelques secondes prés. Les premiéres déterminations
générales, desquelles se sont développées' nos ‘connaissances plus exactes, sont
le sujet de ce chapitre, '

§. 67. Si Fon remarque apres le coucher 'du soleil, les premigres
*étoiles qui paraissent du c6té oriental de I'horison , et qu'on continue. ces
observations pendant un an, on sapercevra que ces étoiles, dans le mo-
ment ol le crépuscule permet de les voir, sont de jour en jour plus éle-
vées sur Ihorizon, et plus pi‘oches duo méridien. Au bout denviron tirois
mois on les verra le soir & Poccident du méridien, elles seront chaque jour
plus avancées vers I'Ouest ou le soleil, et au bout de cing mois elles se-
ront si prés du soleil, qu'elles se coucheront bientét aprés lui. Alors
elles sont invisibles pendant longtems, ensuite on les voit paraitre du coté
oriental de I'horison, peu avant le lever du soleil. La durée de leur visi-
bilité augmente-df un jour 3 lautre, parce qu'elles s’éloignent du soleil wvers -
Yoccident: au bout de quelque tems on les voit le matin dans le méridien,
ensuite & l'occident, et an bout d'un an elles recommencent i paraitre le
soir du coté ori_ental de 'horison. :

Comme ces phénomenes simples, et connus du peuple méme, reviennent
chaque année dans le méme ordre, snivant les différentes saisons, ils peuvent

i1




82 ASTRONOMIE SPHERIQUE
gervir, et ils ont en eflét servi de calendrier. L'apparition et Ia disparition
périodiques de Sirius, la plus belle des éloiles, était trés-célebre dans lanti-
‘quité. Les anciens Egyptiens, & qui la premitre apparition deS8irius avant le
Aever du soleil annonga le débordement du Nil, événement si important pour
les  habitans de ce pays, commencaient leur annde par cette époque.

La plupart des observations des plus anciens astronomes, qui sont
parvenues jusqua nos tems, ont pour ‘objet ces apparitions périodiques des
étoiles, qui leur servirenta déterminer les saisons et le lien du soleil. Tis
-'disti.nguaient tous ces phénoménes par des termes techniques, qu'il faut con-
naitre poﬁr comprendre les anciens astronomes et pogtes. Une étoile, étant
.prés du'soleil, est effacée par sa lumiere, et se leve avec le soleil (orius cos-
micus). Bientét aprés le soleil en est si éloigné vers lorient, que 1'étoile
se leve assés de tems avant le soleil, pour étre visible du c6ié oriental de

Phorison, dans le crepuscule du matin: elle s'est détachde des rayons du so-

‘leil (ortus heliacus). Au bout de six mois, le soleil en étant éloigné de 180

degrés, T'étoile se couche au lever du soleil (occasus cosmicus); a la méme épo-
que a peu pres elle se lve au coucher du soleil (ortus acronyctus). - Ensuite
le soleil s’én rapproche, au ‘point que I'étoile est effacée par sa lumidre:
‘elle disparait dans les rayons du ‘soleil (occasus heliacus). - Au bout d'un an le
soleil Pa” atteinte , et V'8toile se lve ef se couche avec le solei! , comme au
commencement (occasus acronyclus). ; 3

§. 63, 1l est évident que tous ces phénomenes arrivent précisément,
comme si le soleil avait, outre le mouvement commun et diurne d’orient en
occident, un mouvement propre ‘e¢ annuel qui lui fait parcourir le ciel
‘suivant la divection opposée d’occident en orient. Que celte orbite apparente
du soleil soit un cercle ‘ou une autre courbe, qu’elle soit un grand ou petit cer-
cle, parallele & 'équateur ou non; ce sont des questions qui ne peuvent
dire décidées par les expériences dont il a élé parlé jusqu'a présent, elles
“demandent des observations  plus exactes. Si lon .observe [I'azimut du
soleil & son lever ou coucher, on apercevra qu'il n’y a que deux joursde
-FPannée, le. premier du printems et de 1’5111011111.9, ot Tlazimut est un angle

droit, de sorle que le soleil se leve et se couche aux points justes d"Est et
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d'Ouest (§. 26.). Tl est aisé de faire cette observation- sans instromens, en
remarquant attentivement les points de I'horison, ou se levent et ol se cou-
chent les étoiles qui sont & peu prés dans équateur. - Pous les autres jours,
les points du lever et du coucher du soleil sont plus ou moins éloignés
des ‘points d’Est et d&'Ouest, les six mois du printems et 'de I'été vers le
Nord, les six autrés mois vers le Sud. Ils en sont le plus éloignés vers le
Nord au commencement de 1'été, et vers le Sud au commencement de I'hi-
ver.. De la ils se rapprochent des points d’Est et d’Quest, pendant I'été- et
Thiver , par les mémes nuances insensibles, par lesquelles ils s'en éfaient
¢loignés pendant le printems et l'automne.

Si lon fait dans I'équation IL 1. (§. 34) n=o, le soleil étant & I'ho-
rison, et ‘dabord « = go®, ensuite a>> go® et @ < go®: on trouvera, dans
le premier ‘cas, ¢ nul, dans le second & positif, et dans le froisitme § nés
gatif, c'est-a- dire, dans le premier cas le soleil est dans I'équateur méme,
et dans les deux autres cas il en est éloigné au nord et au sud. Il
s'en suit, que lorbite du soleil coupe I'équateur en deux points au coms
mencement du printems et de lautomne, que la partie que le soleil parcourt
pendant le printems et I'éié, est située an nord de l'équateur, et lautre par-
tie au sud. Les deux puints d'intersection , ainsi que les tems de la plus
grande déviation vers le nord et vers le sud, sont éloignés 'un de l'autre
d’a peu prés six mois,

On trouvera les mémes résultats, en remarquant attentivement les dif-
férentes durées des jours et des nuits, ou la diflérence des arcs diurnes et
‘mocturnes du soleil. Les équalions IV. 1. 2. (§. 34.) donneront, en faisant
n— o, tang § — — col B cos ¥, donc & nul, & positif, ou & négatif,
selon que ¥ = go®, ¥ > go° ou ¥ <Qo% Cesl-d-dire selon que les
jours sont égaux aux nuils, ou qu'ils sont plus ou meins longs que
les nuits. Or Uexpérience mnous apprend, que le premier cas a lien
au commencement du printems et de Tautomne, le second pendant tout
le printems et I'été, et le troisitme pendant l'automne et lhiver: dcu I'on
tirera les mémes conclusions., On parviendra plus directement au’ méne rés
sultat, en obsgrvant les hauteurs méridiennes du soleil pendant un an,

¢
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§. 69. Si Yo remarque les &toiles qui’se’ couchent dans le ‘vrai point
douest, lors que le soleil se leve dansle point dlest, ou »ice verse, qui pag
¢onséquent, sont alors éloigndes duw soleil de 186 degrés, on trouvera Iqu'e
la différence d’ascension droite, entre les étoiles qui sont ainsi situées au
‘eommencement 'dw printems , et celles qui le sont au eommencement  de
Yautomne, est de 180 degrés: dlon il suit gque les points, o l'orbite da
soleil coupe I'équateur, sont éloignés I'un de l'autre d'une demi-cireonférence.
De plus, si Pon remarque attentivement les points de Thorison , ou le so=
leil se leve et se couche aw commencement de I'élé et de I'hiver, on s'a
percevra, qu'il sont également éloignés des points d'est et d’ouest an nord
et an sud, que par conséquent, la plus grande déclinaison boréale du soleil est
toujours égale & la plus grand‘e déglii‘;aisun australe. L'observation des hau-
teurs méridiennes du scleil fait voir cela encere plus clairement. Il sen
suit, que Vorbite du soleil coupe Véquateur en deux poinls diamétralement
opposés, qu'elle le div;i-sé en deux parties égales, et qu'elle s'en éloigne éga-
lement des deux cotés: elle est donc un grand cercle, pouryu qu'elle soit dans
un plan. Clest ce dent il est aisé de se convainere de la manitre suivante.

Soit (Fig. 17.) AQ léquateur, AST Yorbite du seoleil, PSM, PTN,
deux cercles de déclinaison, menés par deux points queleenques de lorbite,
S, T: il est visible que AST sera un grand cercle, si la relation qui a
lieu entre AM et MS, satisfait partout & I'équation, sin AM— ﬁig_“_'l.s_’
: . tang M A D
parce qualors les coordonnées AM, MS, qui déterminent tous les points de
la courbe AST , ont entre elles le rapport qui est donné par les triangles
sphériques AMS, ANT, doun il suit que AST est le c6té d'un triangle
sphérique , et par conséquent un grand cercle. Supposons l'angle constant
mais inconnu MAS—¢, cot ¢ —wm, les déclinaisons MS =23, NT = &, les
ascensions droites AM=—¢, AN — ¢’; cela posé, sing doit ére —n tang§
et sin ¢’ m tang &, quels que soient les points S, T: don il suit
sin (o' — ¢) = n tang §'. 14 (3 —n1g?8) —nigd .V (r —n*1g?¢’). En obser-
wvant tous les midis le soleil au miéridien, les hauteurs donneront les décli-

maisons §, ¥, et la comparaison du tems de sa culmination avec celle d’'une
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&toile: donnera le changement diurne de son ascension droite, ¢/— ¢, Il sas
git 'dqnc de voir, si l'on peut mettre au lieu de » une.valeur constante, telle
que Péquation ifue nous venons de trouver, satisfasse & toutes les observa-
tions combinées deux & deux. Pour cet effét, on peu_t_p_rendre une valeur
arbitratre de n, ‘qui- donnera sin e — n tang §, sin e/ —» tangd’, donc ¢/ —¢:
on changera la valeur de », jusqu’a ce que ces équations donnent la valeur
de ¢ —e¢ qui rvésulle des observations. S8i cette valeur de » salisfait i toutes
les observations, la proposition est prouvée.

Voici une autre, méthode. On a’ dans le mangle SPT, dang S =

sin P : sin [ g/ — 2)
col PTsn PSS —cos PScous P tg, 8 cos § —sin § cos [of —p) 4
rectangle AMS, tang AM—sin MS.tg S, ou ig e—sin §.tg S, ou bien

et dans le triangle

sin [\g’—:} _ g 1g MS : 5

(1) fge— s Enfin on a tang A = T c'est-a-dire,

fg e — :—56{;, oM (2) +s B T;g Les observations au méridien donnent &, &,
: 130 e £

¢’ — ¢, d'ob l'on tire n, par le moyen des équations (1) (2); et cette valeur

de = doit satisfaire & toutes les autres observations. 8i I'on prend pour base

Pobservation en S, pour la comparer i toules, les autres, chacune de celles-ci

donnera d’autres valeurs pour &’ et ¢/ — p; mais §, ¢, ¢, conservent les mé-
sin (¢/— ¢)

tg 3" cot §~—cos g/ — o)

constante, quelles que solent les valeurs de ¢" et de ¢ — g, données par les

mes valeurs: il faut done que tge—

soit une quantité

observations. Si l'on choisit deux observations, ou le soleil avait méme décli-

e :
‘naison en diﬁ'érentes. saisons, on a 3’ =4, d'ou il vient (1)...tg ¢ = 280 Tradii

. I—C0s| e"-——?)
ESeE
2

corgle'—g)
1g &
Les observations du soleil au méridien, failes tous les jours pendant

= ieol L= , done ¢ —go®— el e, n =

si longtems et sous tant de différens méridiens, sont toutes conformes aux
équations précédentes: elles sont donc autant de preuves, que Vorbite appa-
sente du soleil, ou sa projection sur la sphére, est un grand cercle.

§- 70. Ce grand cercle, qui est formé par la projection de Porbite dy
soleil sur la sphere, et qui détermine le plan dans lequel se fait le mouve-
ment propre du soleil autour de la terre, est d_p‘pele Ecliptique, Les deux
points dintersection de l'écliptique avec I équateur sont appelés points équi-
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_noxiaux, parce que le jour, ol le soleil passe par I'dquateur, est égal & la
nuit sur toute la terre. On distingue 'un de ces points de Vautre par les
noms de point zernal et automnal. Le premier, ou le point équinoxial ol
le soleil se trouve au commencement du printems, et ou P'écliptique s’éleve
de I'ouest a l'est au nord de l'équateur, est celui duquel on compte les as-
censions droites ou les degrés de l'équateur, ainsi que ceux de I'écliptique,
vers l'orient ou & gauche, parce que cest la direction suivant laquelle Je so-
leil parcourt ces deux -cercles. Soit (Fig.18.) OAQ Péqaatevr, IAL Técli-
ptique, P, E, les poles boréals de ces deux plans, 8 un astre. Ayant mené,
par le pole de I'écliplique et par l'astre, un grand cercle ESM, perpendicu-
laire a l'écliptique en M, la distance SM de l'astre a T'écliptique est la /la-
titude de cet aslre; sa longitude est Varc de Décliptique AM, compté du
point vernal & lorient: c’est par cette raison que tous les grands cercles
EM par les poles de Iécliptique sont appelés cercles de latitude. Le lieu d’'un
astre est donc déterminé par la longitude AM et la latitude MS, aussi bien
que par l'ascension droite AR et la déclinaison” RS; et il est aisé de voir
que ce n'est autre chose que la transformation des cordonnées dont on se
sert pour les courbes. Mais il doit étre indiqué, si la latitude, ainsi que la
déclinaison, est boréale ou australe, c'est-i-dire, si lastre esl situé du c6té de
I'écliptique cu est le pole boréal ou le pole austral; le pele E qui est du
coté du pole boréal P de I'équateur, élant aussi le pole boréal de I'éclip-
tique, Topposé le pole austral.

§. 71. Pour déterminer le plan de I'écliptique, et pour juger s’il change
de position ou non, il faut connaitre son point d'interseclion avec I'équateur
A, et l'angle QAL, formé par les deux cercles ou plans, qui est appelé
obliguité de Pécliptigue, ou vobliguité simplement. L'écliptique élant la proje-
ction de lorbite solaire, et par conséquent composée de tous les poinis que
le lieu apparent du soleil occupe successivement, elle ne peut étre détermi-
née que par des observations du soleil , dont chacune donne un point de
Vécliptique. Il n'a fallu que peu de tems et de travail, pour découvrir que
Pécliptique est un grand cercle qui coupe I'équateur sous un angle d’environ

23 degrés et demi, en deux points qui sont situés dans une certaine région
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du ciel, éloignds I'un de lautre de 180 degrés; que le soleil parcourt ce cer-
cle assés uniformément en 365 jours ou & peu prés,.etc. Mais il a fallu
des milliers d’années, et d'innombrables observations de chaque point de I'é-
cliptique, pour déterminer ces ¢lémens et leurs petites variations a4 uune ses
conde prés. Comme la précision et la certitude de ces élémens est le fon:
dement de toute la théorie de l'astronomie, il sera bon d’exposer'ici , com-
ment les observations du soleil se font, pour faire voir la possibilité de cette
grande précision. '

§- 72. Puisque le soleil n’est pas, comme les étoiles fixes, un point
sans grandeur apparente, mais un disque de plus de 30’ de diametre, il est
nécessaire de réduire toutes les ohservations au centre du soleil; et comme
ce point ne se distingue pas des autres, il faut se contenter d’ observer le
contact . des . bords du soleil avec les fils de la lunette , pour en déduire la
hauteur et le tems du passage du centre. Tout se réduit donc & connaitre
le demi-diamétre du soleil, et le tems qu'il emploie & passer par un fil
tendu dans une certaine direction; d'ou l'on conclura’ la hauteur du centre,
et 'époque de lobservation réduite au centre. Ce calcul est fondé, 1) sur
la figure circulaire du soleil, 2) sur l'uniformité du mouvement diurne, 3)
sur la supposition de l'uniformité du mouvement propre du soleil pendant
un trés-petit tems. Poursce qui regarde la premieére supposition, on peut
s’en convaincre aisément, en interceptant l'image du soleil, dans une cham-
bre obscure, avec une planche sur laquelle on a tracé des cercles. La se-
conde supposition a été démontrée plus haut. Quant & la troisi®me, si lI'on
observe avec un peu d attention les culminations du soleil, on apercevra
que la variation diurne de lascension droite et de la longitude du soleil
est toujours d'environ un degré. Mais quand méme ce mouvement serait
beaucoup plus-irrégulier, il faudrait néanmoins supposer, comme dans le
calcul infinitésimal, que le soleil a, dans chaque point de son orbite, une
vitesse déterminée, avec laquelle il parcourt uniformément de tres-petits
arcs. Cette vitesse, qui.sera variable dans les différentes parties de' I'orbite,
doit élre connue pour chaque cas particulier; sa comparaison avec la vitesse

invariable et connue du mouvement diurne donnera, pour chaque époque,
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{a ﬁtes'se_re!atfve"du soleil, dont il sagit ici: elle est la différence des deux
vitesses, parce que ces ‘deux mouvemens ont des directions opposdes.

§. '73. 'Les deux élémens qui font la base ‘de la réduction des obser-
vations solaires, sont donc la witesse du soleil , et son diambtre apparent, ou
Tangle sous lequel il est vl ‘de la terre. ‘Le téms qui s'écoule entre deux
culminations ‘du shbleil, ou ‘deux smidis, est ordinairement appelé un jour, et
les “horloges sont réglées ensorte qu’elles font deux tours ou 24 heures dans
ce tems. Il est vrai que ces jours ne sont pas égaux; mais la différence est
si inconsidérable, et'la vitesse du soleil change, pendant une année entitre,
si peu et par 'des nuances si insensibles, queson mouvement pendant 24 heu- -
res peut éire supposé uni"forme. Si I'horloge fait T secondes, au lieu de 24
‘heures, ‘dune culmination & Vautre, on connait la vitesse relative que le so-
360.60.60
e OE
secondes du degré. On en conclura Parc de I'équateur , qui én vertu de la

leil a ce jour-la, puisqu’il parcou}t en une seconde de cette horloge

vitesse relative du soleil, passe par le méridien ou par tel autre cercle ho-
raire, dans un tems quelconque indiqué par P'horloge qui a servi aux ob-
servations: c'est-a-dire, on peut convertir le tems en arc, et les arcs en tems,
pourvu qu'on ait observé deux culminations du soleil, ou deux passages par
un cercle horaire quelconque, qui se succédent immédiatement.

Le diametre apparent du soleil est mesuré, ou avec un micrm;n.étre,
ou par le tems que le disque du soleil emploie & passer par un cercle ho-
raire. Soit (Fig. 19.) P le pole de I'équateur; le disque.solaire S s ayant
employé ¢ secondes & passer par le cercle horaire PS, et la pendule ayant
fait T secondes d'un passage au prochain: Pangle SPs, ou larc de I'é-

‘quateur T ¢ sera — {- 360°, et'T¢: Ss::1: sin PS. En nommant donc

le demi-diameire apparent du soleil LS s=—=R, et sa déclinaison T S—4¢, on

Satrd R =T . 5in PS— IC—;‘SE 180°. L’observation la plus convenable est

celle de la culmination du soleil: alors on peut prendre en méme tems la
hautenr du bord S, qui est sensiblement égale & celle du centre, d’ou l'on
trouvera immédiatement la déclinaison (§: 57.). Si lon a observé la hauteur
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du bord supérieur ou -inférieur du soleil, on étera ou ajoutera le demi-dia-
metre R,-pour aveir la hauteur du centre, ce qui donne la déclinaison. '

§. 74. Le probleme inverse serait, le diamétre du soleil étant donné,

trouver la durée de son passage par le méridien ou un autre cercle horaire.’

Clest souvent le cas, lorsqu'on a été empéché par les nuages ou autrement,
d'observer les deux bords. Si l'on a mesuré ou tiré des tables, le demi-dia-

metre du soleil R, et qu'on connaisse la déclinaison § que le soleil a au

midi de ce jour le tems, employé par le soleil & passer par le cercle -

“horaire, est z_ —— T sec § (§. 53.). Ayant donc observé le tems ou le
bord précédent ou le bord suivant du soleil a touché le fil horaire, il faut

y ajouter ou en oter la moitié du tems ¢, ce qui est

‘T
-+ ——— DOUr trouver
360° cosd’ P e

Uinslant ot le centre du soleil a été dans ce cercle horaire. Cet instant se trouve
immédiaiemen‘t,:si Pon a observé les passages des deux bords, en prenant le milieu.
Sk
360° cosd’
suivant -diffiérentes lois: on peut donc calculer le tems #, d’aprés cette for-

Dans Texpression — R et § dépendent de la saison, mais

mule, pour chaque jour de Pannée, ou & cause de la lenteur des variations,
de cinq A winq jours, en supposant T égal & 24 heures — 86400 secondes.
Une pareille table se trouve dans plusieurs livres (*). Elle nous apprend,
‘que la durée du passage est la plus longue = 2’ 22” 3 la fin de I'annde,
parce qu'alors R ainsi 'que ¢ ont leurs plus grandes valeurs. Elle diminue
jusqua la fin de Mars: des lors elle recommence & augmenter, -parce que
o, apres avoir été nulle, va en croissant. Vers la mi-juin elle est encore
un maximum, mais moins- grande de 57 qu'au mois de Décembre, parce que
§ est un mazximum, tandis que R est un minimum. Des lors elle recommen-
‘ce a diminuer, parce que § diminue, et devient un minimum = 2’ 8”7 vers
la mi-septembre, § étant — o pour la seconde fois. La plus grande différence,
pendant toute Vannée, est donc de 14", et relativement au demi-diametre du

&

soleil de 7 secondes.

*) Vﬂy Tables agiron. pubhen var le Burfaw des long. de France. Part, I. d'ab. XXX
du soleil.
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§. 75. Le passage du centre par un fil vertical se trouve d’une ma-
nitre semblable. Soit (Fig. 20.) ZBA un cercle vertical, PC un cercle ho-
raire, RL le parallele, dans lequel le, soleil peut étre supposé, durant I'ob-
servation, se mouvoir uniformément. Le cercle vertical étant touché par le
bord précédent en A, et par le bord suivant en B, les demi-diamétres du soleil S A,
TB, seront perpendwulaues au cercle vertwal et 'on peut regarder les pe-
tiis triangles ACS, BCT, comme rectilignes. Ces deux triangles coincident
parfaitement, parce que les angles A, B, sont’ droits, ceux en C égaux, et
AS—=BT=R: on a donc C5:=CT. Puisque le mouvement est supposé
uniforme, le cenire du soleil se trouvera dans le fil vertical en C, precisé-
ment au milieu du tems écoulé entre les attouchemens des bords; donc le
passage du centre est donné ,'si les deux bords ont été observés. Mais st
Yon n’a observé quun seul bord A, il faut que Parc SC du parallele LR

: AS
passe encore par le cercle horaire PC. On a SC = = M AL

go® —PCZ==go* —~ ¢ (§. 34.): donc SC =£? Le tems% étant connu'

{§- 74), dans lequel un arc du paralléle, égal & R, passe par le cercle . ho-

: : v Siegilly AW gt
rg1re, le tems 7 employé & parcourir SC, sera " done 7"2’::0:{'_
R T‘eca(g 74.). Le point C doit étre donné par I'angle horaire ZPC“;

360° cos¢

et la déclinaison & dmt étre connue, ainsi que la hauteur du pole B; d‘ou
1011 trouve ¢ (§..34. 1. 3.), et le tems v qu’il faut ajouter au tems du cone I
tact du bord précédent A, ou 6ter de celui du bord suivant B, pour avoir
Vinstant ou le centre du soleil a été dans le fil vertical.

On trouve de la méme maniére le tems que le demi-diamétre du
“soleil emploie a passes par un cercle paralléle & Ihorison, ou Almicantarat

AS < .. R . ot o B Taecd
B (Fa- a0 Qo e 500 sinACS ™ sing’ o T'—'zsing_'ﬁﬁuc" sing

L’almicantarat doit étre donné par la hauteur %, et §, 8, n, donnent ¢

(§.34. I11. 3.) et 7. Le tems 7 est ajouté au tems du contact du bord supé-
rieur, ou 6té de celui du bord inférieur, pour avoir linstant du passage du
centre du soleil par le parallele horisontal, ou linstant od la hauteur obe
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gervée a été celle du centre, si I'observation est faite avant midi; aprds

midi c’est le confraire. 7

Si HN est Phorison méme; on a n=o, cos {= cf‘; 5 34, done
n T '
590’ ]/Lcus’ 6—~:.1119‘-[3"’
centre du soleil. Comme cos®§ —sin est = cos(5- @) cos (§— ), il viendra
: L3R > T
=5 ii_ﬁ“dt;_?’.y'cusuj—i-é'}.cus(p——ﬁ')
Ces formules suffisent, pour réduire au centre chaque observation d'un .

ce qui donne linstant du lever ou du coucher da

£

bord du soleil: il faudra donc toujours entendre le centre du soleil, lorsqu’il
sera question des observations du soleil. _ '

- §. 76. La réduction de la latitude et longitude & la déclinaison et as-
cension droité, ou 1éupr0quemeut est un probléme trés-commun dans la théo-
rie du soleil: il sera donc bon, de rassembler ici toutes les formules dont
on a besvin pour cef effét.

. Soit (Fig. 18,5 A le point équmoxlal du printems, ot la longitude et
Vascension droite du soleil sont nulles; soit ATL la direction de droite 2
gauche, ou de Poccident & Lorient, suivant laquelle on compte les degrés
de I'équateur OAQ et de lécliptique TAL, dont les poles arctiques sont
P,E; quwenfin le soleil soit en T. Dans le triangle ART, rectangle en R,
RAT —¢ est l'obliquité de IPécliptique, AT —=x la longitude du soleil, ,
AR —¢ son ascension droite, RT =& sa déclinaison; sa latitude est con-
stamment —o. L’angle PTE —x, formé par les cercles de déclinaison et <
de latitude au centre du soleil, est appelé angle de position, et Yon a ATR omofl Q*/w?l‘fiﬂ” f:
== go® —x, ET étant perpendiculaire 8 AT. Tous les pr@blémes,' relafifs
a la réduction dont il s'agit ici, dépendent de la solution du triangle' ART,
ou de ce probleme: élant! données deux des cing parlies, ¢, A, ¢, ¥, %, de ce
triangle, déterminer les trois autres, 1l y a donc en tout dix cas, mais nous
wen ftraiterons que les six cas suivans, l'angle x n’étant jamais donné.

I. Etant données Pobliquité et la longitude, ¢, A, trouver le reste ¢, ¥, %
1. tang e — cos ¢ lang A; 2.sin § —sin e sin A; 3. tang x —tang & cos A,
II. Etant données I'obliquité et Iascension droite, e, ¢, trouver A, § % .
L
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" tan : . . }
r, tang A :EL_EL; 2, tang §=—tang e sinp; 3. sin x = sin ¢ cos ¢.
1II. Etant données. I'cbliquité et la déclinaison, e,‘ﬁ',. trouver A, e, %
. “sin & . tang § cos ¢
I. sin A= —; a.sin p — — g——;. 3.co8 = ——,
sin ¢ tang ¢ cos §
1V. Etant données la longitude et Vascension droite, N, ¢, trouver ¢, &, x.
: ang g ; cos A tin
1. COS € _ghe 2. €08 ¥ — 5 18 008 sy —=L
mng %’ cos g sin " -
V. Elant données la longitude et Ja déclinaison, A, &, trouver ¢, ¢, %
si sin § o cos A 3 s tang § &
T8Il 6= s 2.008 ¢ ——i———= d.5ln g = v,
sin A7 ¢ cos §7 tang i
VI. E{ant donnecs I'ascension dmlte et la dechnalson, e, &, trouver e, A, x.
ang & sin &
1. tang ¢ = — . 5 2. cosk—cesgcosd; 3. tanguw=— ——
: - sin g tang E’

€. 77. On peut tirer de ces dix-huit formules des conséquencés: fort
importantes. '

Il suit de la formule I. 1. que X et ¢ sont toujours de méme nature:
les quatre parties de Pécliptique et de I'équateur commencent en méme tems;
dans linstant, ou la longitude du soleil devient plus grande que go degrés,
l’aacensmn droite le sera aussi; elc.

Il suit de I. 2. que la"déclinaison est boréale ow australe, selon qué-
la longitude est moins ou plus grande que 180 degrés: elle est donc boréale
dans les deux premiers guadrans, Clest-a-dire , pendant le printems et 1'été;
elle est australe durant Pautomne et lhiver. 'Dans les deux cas, elle est
un maximum, lorsque sin A — = 1, c'est-a-dire, que X — 9o° ou
A= 270°% Alors la déclinaison, étant égale & I'obliquité de _l’écliptiqﬁe, com-
mence & diminuer: le soleik retourne vers I'équateur. Clest par cette raison,
que les deux peints L, I, ol la longitude du soleil est de 95" et de 270°,
la déclinaison étant parvenue & son maximum , sont nommés points Zropiques
ou solstitioux: on leur a denné le premier nom, parce que le soleil y retour-
ne vers I équateur, ou commence & tourner vers le sud, aprés éire allé vers
le nord, et réciproquement; le second, parce que chaque quantilé change

insensiblement, lorsqu’elle parvient a son maximum ou minimum, suivant

r r ay 4 X <k
la formule générale T =0 Les deux cercles, menés par ces points L, I,
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par;ﬂ.éleméntﬁ Péquateur, dont la déclinaison esi.par conséquent égale & Pob-
liquité, ont é1é appelés fropiguess et spéeialement le parallele, qui est meng
par le point boréal L, ou par le .commeﬁcement du second, quadrans et. de
I'été, est désigné par le nom de tropique du cancer; laustral qui passe par
I, le commencement du quatrieme guadrans et de Uhiver, par le nom du
implque- dw capricorne; les deux constellations de ce nom, qui élaient au=
trefois trés-pres de ces points, et ot le soleil se trouvait,. quand sa décli-

.

naison boréale ouw australe efait la plus grande, ont donné liew & ces déno-

minations. La déclinaison australe du soleil diminue denc, et devient boré~

ale, en augmenlant, enun mot; le soleil se rapproche du pole boréal. P de
l’éq'uateur, depuis I jusqu'd Lj de L. en I le soleil s'éloigne: du pole P
(Voy. § 68.).

Il suit de I'équation I. 3. que langle de position est nul, ]msque la

longitude du soleil est de go ou de 270 degrés; et quil a sa plus grande

valeur, égale a lobliquité, lorsque le soleil est dans les poinis équinoxiaux.

En supposant Poeil placé dans le centre de la sphére POLAQL: (Fig. 184,
on verra aisément que, dans le premier ef qualriéme guadrans; ol cos ) est

positif, la. partic boréale du cercle de latitude tombe & loccident du cercle:

de déclinaison, et dans le second et troisitme & Iorient.

On a vu dans le Chap. 6. Liv..1. que les observalions doivent se ré
duire d’abord i I'équateur, et ensuite & I'éeliptique: le prc;hl.(‘ame_ VI (§. 769
est. donc le plus important par rapport aux observations. Mais pour déter-
miner I'ascension droite, il faut connaitre la sitnation du point vermal A,
gﬁ’ést-&;ilii‘(-:, ke différence d'ascension  droite entre des éloiles connues et le
point 4, ou le soleil, lorsqu'il se trouve dans ce, point. Les points équino-.
xiaux et Pobliquilé de L'écliptique sont donc les, principaux élémens de lor-
bite. solaire, qui seront Pobjet des deux  chapitres; suivans,
: §. 78. Outre la méthode ordinaire de divisexr le cercle en degrés, mi-
nufes, elc, on employa autrefois, relutivement & Iécliptique , deux divisions
dont I'origine se perd dans Ja nuit des tems. Dés que. l'pn, eut remarqué,

que le soleil et la lung Lue.amm lems mouvemens a peu presodans: I'éclis

anue, il eétait naturel, de diviser celte bande suivant le monvepent des deus
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corps qui ne la quittent jamais. Comme la lune fait sa révolution en 29
jours et un tiers,-on divisa d'abord I'écliptique en 29 ou 28 parties que I'on
appela maisons ou demeures, et qui furent distingnées par les astres qui ré-
pondaient & chaque arc diurne. Aprés qu'on eut apercu que Pannée solaire
était & peu pres douze fois plus longue qu'une révolution de la lune, on
la composa de douze mois, dont la suite naturelle était, qu'on divisa aussi
I'écliptique en 12 parties ou signes. Chacun de ces douze signes célestes em-
- prunta son nom de la constellation, ou du groupe d’étoiles, qui se trouvait
dans cette parfie de l'écliptique, ou qui était prés du point o cet arc com-
mence. Il est possible qu'en faisant ces divisions, on n'a point pensé aux
¢étoiles qu'on ne pouvait voir auprés du soleil, mais seulement 2 la division
ordinaire d'un cercle en arcs de 3o degrés: peut-étre on ne leur donna les
noms des astres qui occupaient ces arcs, que longtems api‘és, lorsqu'on eut
déterminé ces astres par des calculs et des raisonnemens. Les astronomes
modernes se servent encore de cette division, suivant les déterminations fai-
tes par Hipparque relativement a son tems, quoique I'orbite solaire ait été
déplacée,” depuis ce tems, presque d'un signe entier. L’ordre des signes cé-
lestes qui, suivant ce grand astronome, est usité encore aujourd’hui, est le
suivant: _
O. Y Bélier (Aries): 1. 8 Taureau (Taurus); I1. I Gemaux (Gemini);
1. &5 Ecrevisse (Cancer); 1IV.  Lion (Leo); V.mp FVierge (Virgo); VI &
Balance (Libra); VII. mu Scorpion (Scorpius); VIIi. 2 Sagittaire (Sagittarius);
IX. B Capricorne (Capricornus); X. gz Verscau (dquarius); XI. 3 Poissons
(Pisces). Les points du printems et de Pautomne sont donc 0o® V' ou o° 0°
et 0° &= ou 6% 0° les poiﬁi‘s solstitiaux "de Télé et de Plhiver sont 0° & ou
3 0% et 0° B ou g° 0% la longitude de 44° 13’ est désignée par 15 14° 13/,
et ainsi de suite. La déclinaison du soleil est boréale dans les signes
o, 1, 2,3, 4, 5, australe dans les signes 6, 7, 8, 9, 10, 11. Le soleil se
rapproche du pole boréal de I'équateur dans, les signes g, 10,11,0, 1,2, et

du pole austral dans les signes 3, 4, 5, 6, 7, 8 (§-77.): les premiers sont

appelés signes ascendans, les derniers déscendans. Deux cercles paralalleles
d lécliptique, & 8 ou g*degrés de chaque coté, renferment une zone d'envie
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ron 17° de largeur, dont Iécliptique occupe le milieu, et qui a &t§ appelée
Zodiagque, parce que les anciens noms des douze signes sont pris du regne
animal: cette zone renferme l'espace dont les planétes, connues des anciens,
ne s'écartent jamais. Le mouvement des étoiles en longitude, dont il sera

- parlé dans la suite, fait~que les partitions de I'écliptique changent de place, -

et ne répondent pas constamment aux mémes étoiles. Ces partitions, les
douze signes, w'étant que fictifs, doivent étre distingués des douze constella-
tions du méme nom (asterismi, dodecatemoria). A présent les étoiles de la
constellation des poissons eccupent le signe du bélier, celles du bélier occu-

pent le signe du taureau, et ainsi de suite.
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CHAPITRE, .11

Obliquité de 1écliptique.

S 79 La déclinaison du soleil est égale & I'obliquité de I'écliptique
deux fois par an: dans tous les autres tems, et dans chaque point de longi-
tude, elle dépend de I obliquité, On, peut donc trouver ce dernier angle,
cu par la plus grande déclinaison «que le soleil a-dans l'espace d’un an, ou
par une déclinaison quelconque, si on connait en méme tems la longitude
ou l'ascension droite: il en resulte deux méthodes, pour déterminer I obli-

quité , dont la premiére.est plus simple, lautre plus exacte. Le maximum

de la déclinaison, ou elle est égale a 'obliquité, arrive au commencement du. .

second et du quatrieme quart de 'écliptique (§. 77.). Ayant donc observeé
1 et d trieme t de Pécliptiqu Ayant d b les
bauteurs meéridiennes du soleil vers le.commencement .de I'été, jusqu'a ce
qu'on.a trouvé sa plus grande hauteur, et au commencement «le Uhiver, jus-
qua ce «que la hauteur meridiénne recommence a augmenter; on trouvera,
dans 1'un et lautre «as, par de mmoyen «de fla hauteur de Téquateur {(§. 57.),
la plus grande déclinaison.,, donc {obliquité méme. La différence @nire la
plus grande et la plus petite hautenr donne le double de I'obliquité, sans
que 'en ait besoin de connaitre la hauteur du pole, Il est clair que vette
méthode ne 'donnera une parfaite précision, que dans le-cas trés-rare o le so-
leil a eu sa plus grande déclinaison au midi juste. En supposant dans I'équa-
i : / 4§ sin ECOS A - d &
tion L 2. (§. 76.) A et & variables, on auwra ~— —= ————, donc — —=o
B-170] £ Ix tos N et
§i A= g0° ou A== 270°% ce qui veut dire qu’au tems des solstices da décli-

naison du soleil change insensiblement. On voit donc, que l'erreur qui en

résulte relativement i la déclinaison ou & 1V obliquité, ne saurait étre consi-

dérable, pourvil que le solstice me soit pas trop éloigné du midi. On peut
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encore diminuer cette erreur, en choisissant parmi tous-les lieux de la terre,
ot ces observations ont &lé faites, celui ou le solstice est arrivé 3 midi juste
- ou & tres-peu pres. On peut aussi prendre pusieurs hauteurs du soleil hors
du méridien, le jour du solstice, et «calculer de chacune la déclinaison: de
cette manicre il est aisé de trouver la plus grande. '

§. 8o. Cette méthode a été usitée de tout tems, Les anciens se- ser-
virent pour cet effét d'an gnomon, Cest-a-dire, d’un style ou d'un mur ver-
tical AB ([ig. 22.), ayant-en B une ouverture ronde pour laisser passer un
rayon du soleil. Lorsque le soleil en €16 est parvenu a sa plus grande hau-
teur en S, le-point lumineux ou limage du soleil tombera sur le plancher
horisontal en C; et parmi toutes les distances de ce point au pied du gno-
mon dans Tannée entitre, AC sera la plus courte, si ACD est une ligne mé-
ridienne. Lorsqu’ensuite le soleil en hiver a la plus petife hauteur en

T, AD sera la plus grande distance. Les hauteurs méridiennes sont ACS
ADB

et ADT, et Ton peut mesurer AB,AC,AD: dou il viendra tang C—= 0
tang D = i-—g; donc la différence entre ces deux hauteurs -C, D, ou l'angle
CBD sera le double de Tobliquité.

§. 81.. On verra (§. 87. 88.), que Ton peut trouver exactement la situa-
tion des points équinoxiaux, indépendamment de lobliquité. Alors on pourra
trouver, pour un tems «quelconque, Vascension droite non-seulement des étoi
les fixes, mais aussi du soleil, en le comparant avec les étoiles {§. 6r. suv.).
Ayant donc observé, de cette maniere, lascension droite ¢ et la déclinaison
§ du soleil 4 midi, I'équation VI. 1. (§. 76.) donnera T obliquité = avec une
grande précision, 81 Ton fait ‘ces observations plusiears jours de suite.

La méme équation peut servir & trouver I'obliquité, .sans connai-
tre les points équinoxiaux.  Les méthodes exposées plus haut, principalement
les observations au réticule, donnent le moyen d’observer chague midi la dé-
clinaison du soleil, aussi bien que la différence ’ascension droite entre le
soleil et une étoile; d'oht il résulte le changement d'ascension droite d’un jour
a l'autre, sans qu’on ait besoin de connaitre les ascensions droites elles-mémes, ou

les points équinoxiaux. Deux pareilles observations donneront donc, suivant
13
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tg §

6. 6. VL. 1. deux équations de cette forme: tang e — 1_55 tang & —
£ 4 s18 e sin (*”

.dans lesquelles tang 0§, tang &’ sont connues, ¢ et g sont inconnues, mais
Jeur dillérence ¢’ — ¢ est connue, Si lon fait donc, pour abré—ger, tang §—aq,
tang & — &, cos (¢ —¢) = ¢, ,cot e ==x; ces deux équations dunnelont
8in e—aax, sing’ = bz, dou lon tire

e=V (1 —a%a?) (I-—--f)zxz +abm o
En prenant les carrés, on trouvera

o 1 —c2Z
¥ = @Pa? = bPa? =i —e dbea?; done ¥ = ]/—-—__._,
a® - b%*—aabe

Maintenant on a ¥/ (1 — o) =sin (' —¢), et &+ 0°— 2 abo=(§ — o +-
aah(t —o)=(b—a)>+ 4abd (sin e —9)2 o Si'l'll:\a('__i))z_l_'
o T \cous dcos &

4 sin § cos & sin &7 cos &' (sm E’_;_E) sin?(8—g§)4sin28.sin 2 §”. sinz(e> ~ E)

= <3

cos> 8 . cos® &’ cos® § . cos? 8’

‘/ |-5i112 (8 — 8) - sin 2 §.sin 2 §.sin? (E'i?l):l

cos § . cos &, sin (¢ —¢)

et i oun tang e —

donc, apt’es avoir Lalcuie un angle @ par'le moyen de la formule
tang ¢ — ii: f;jg; V' sin 2 §.sin 28,
sin {87 — §) y/(1:#tang? @)
cos §'. cos §’. sin (p’— ¢)
sin (87— &)
cos P.cosd.cos af. sin IL;J’-_.Q]. 5

en aura lang ¢— ow

fang ¢ =—

§. 82. Si I'obliquité, Telle qu'elle fut déterminée dansla dernitre mai-
#ié-du sidcle passé par des ‘observations faites avec les' plus parfaits instru-
mens, est comparée avec les observations “antérieures; il est frappant, qulil
résulte une obliquité de plus en’ plus grande, & mesure ¢u’on remonte a des
tems pluﬁ anciens. - Cette, progression -est  si régulitre el continue, qu'elle
forca les astronomes & supposer une diminution progressive de Pobliguité de [é-
cliptigue. 11 'y & deux manidres de décider la' question:. 8i I obliquité di-
minue, il faut que les éloiles; sitnées entre Vécliptique et Péquateur, appro-

chent sde  celui de ces deux cercles dont les poles changent de position,




L IsViRE: EI, G H AP IL 99
clest-d-dire, il faut que leur-latitude ou leur déclinaison diminue; et ce chan-
gement sera plus sensible dans les éftoiles, voisines du point solstitial. * En
effiét, Tycho et les astronomes modernes ont trouvé, \que la latitude des étoi-
les  australes dont la longitude est d’environ go degrés, a diminué¢ de plus
de 20’ depuis le tems d'Hipparque ou de Ptolémée, tandis gue celle des
étoiles boréales a augmenté d'autant. Il s’en suit nécessairement une  dimi-
nution de Tobliquité, qui nait d'un mouvement du pole de I'écliptique. On-
trouvera immédiatement le méme résultat, en comparant les observations de
Yobliquité, on de la plus grande déclinaison en été et en Liver, faifes par
les anciens et les modernes.

Ballly( ) a recueilli toutes les observations et traditions qui paf
raissent prouver, que les anciens astronomes avaient trouvé I'obliquité plus
grande qu'elle n’est aujourdhui. — Eudoxe, astronome grec du milien du
quatriéme siecle avant l'ere vulgaire, qui avait recueilli en Egypte les an-
ciennes notices astronomiques de ce peﬁple, adopta trois spheres pour le
mouvement du soleil, I'une pour ‘le mouvement diurne, lautre pour son mou-
vement annuel dans I'écliptique, et la troisitme pour son €loignement de
Pécliptique: ce qui parait supposer, que lorbite solaire s'éloigne des étoiles
qui étaient autrefois situées dans l'écliptique; d'ou il suivrait une variation
de l'obliguité, produite par un mouvement de lécliptique. — On a trouvé
chés les Bramines modernes des tables, apparemment fort anciennes, qui
donnent la durée de chaque jour de I'an, pour différentes hauteurs du pole, et
qui sont calculées sur T'obliquité de 25 degrés.*— Hérodote nous a trans-
mis un conte que les prétres d'Egypte lui avaient fait, d'aprés lequel I'éclipti-
que aurait jadis coupé 'équateur perpendiculairement. Si ces prétres avaient
des observations ou des traditions de la diminutiom progressive de Il'obli-
quité , on congoit que leur esprit systématique en aura tiré la conclusion,
quil devait y avojr été un tems, ou lobliquité était de go°. — Théon de
Smyrne), auteur contemporain d’Eudoxe, dit que le soleil s'éloigne de Tecli-

ptique d'un degré. — Plusieurs témoignages semblables donnent & cette .dimi-

(1) Hist, de Pastr. ancienne.
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nution une grande probabilité , quoiqu’ils ne déterminent pas sa grandeur.
Pour étre & méme & porter un jugement sur cette importante décounverte,

les - lecteurs ‘trouveront les principales observations, des plus anciens tems

+ jusqu'a nos jours, dans le tableau suivant.

An | Observateurs | Obliquité || An ' O];f\(:;za—- Obliquité
> Jiratosihiene, con- | 23°.517.157.{| 1646 ap.1.C| Riccioli [23°30%.20".
staté par Hippar-| 1660 — — | Hevélius |23. 20, 10,
que et Ptolémée] 1672 -~ — | Cassini {23. 29. o.
Les Chinois ['23. 45. 5a. || 16go — — | Flamstead |23. 28.4".
827ap.1.C| Les Arabes |23.33. 52. {1703 — — | Bianchini |23. 28.35.
| A Bagdad ' 1736 — — |Gondamine|23. 28.24.
880 - — | :Mhategnius“ 3. 35. fo. || 1743 - — [Cassini de|23. 28, 26.
1150 — — | . Almansor  |23.33. 30. |} - Thury .
1278 — — | Les Chinois [23. 32, 12. [ 1950 — — | Lacaille |23. 28.19.
i e — Ulug-Beg  |23.31. 58. 1756 — — |T. Mayer |23. 28.16.

1490 = — Walther |23, 29. 47. 1769 — — Maskelyne 33 98.10.
16g0 — — | - Tycho 3. 29. He. : 1780 — — Cassini f23. 27.54.

§. 83. Il est vrai que ces observations, étant comparées l'nne & laulre,
donnent des résultats fort difiérens relativement a la loi suivant laquelle T'ob-
liquité¢ diminue: et c’est ce qui a porté plusieurs astronomes, & révoquef en
doute la diminution méme, et & croire que linexactitude des anciennes ob-
servations suffit pour expliquer tout le phénoméne., Mais si c'était la seule
cause, l'obliquité se trouverait aussi souvent trop petite que trop grande;
et rien n’'expliquerait le phénomeéne, que toutes les observations anciennes,
sans en excepter une seule, donnent Tobliquité pluéf grande qu’elle n'est
actuellement; dautant plus que l'ancienne méthode (§. 79.) donne toujours
l'obliquité un peu trop petile. Il est encere plus frappant, qu'en remons
tant d’un siecle & lautre, on trouve une augmentation continuelle qui va as-
sés: régulierement. La diminution progressive de Iobliquité parait donc n’ad-
metlre aucun doute. La différence des résultats, pour le détail, vient pelit-

élre de la diverse qualité des instrumens et des méthodes employées (*).

(1) Afin que le lecteur soit & méme 4 juger de la foi que mérilent les anciennes observations,
il sera. bon d'en donner ici la plus ancienne en détail. Eratosthéne qui vecut dans le iroix

TP SRR T, DA
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Il west pas Stonnant, que la vitesse de la diminution de I'obliquité, ou
son. moyen décroissement séculaire se trouve tant6t plus tantét moins grand,
suivant les observalions qu'on prend pour base. Lacaille qui fut suivi par
la plupart des astronomes, adopta une diminution de 44 en cent ans; il
trouva ce résultat principalement par la comparaison de ses observations avec
celles de Walther (*). Lalande la supposa dabord de 88” (2); mais aprés
avoir compar¢ un grand nombre des observalions modernes, tant entre elles
qu'avec celles du 17, 16 et 15™ sidele, et avec celles des Arabes et des
Chinois, 1l trouva le résultat constant de 50”; la seule observation dEratos-
thene, qui est la plus ancienne, donne go"‘..' Si I'on se borne & comparer
entre. elles les observations les plus récentes, on trouve une diminution $6-
culaire de 335 (3). A présent presque tous les astronomes sont convenus
a supposer la diminution actuelle de l'obliquite de 527 en cent dns; et ce
décroissement séculaire’ aura lieu, avec des variations insensibles, depuis l'an
1200 jusqu'em 3200 aprés J. C. '

Ce mouvement de T'écliptique n’admettra plus aucun doute, quand on
aura vu dans Vastronomie physique, que l'action que les planétes, surtout
Jupiter- et Vénus, exercent sur la terre, produit en effét une diminution de
Vobliquité, & peu prés égale a celle que.'les observations indiquent. Cette di-
minulion progressive pourrait faire croire, que I'écliptique finira par coinci-
der avec Péquateur, comme les préires égypliens croyaient, quelle avait com-
mencé par lui étre perpendiculaire; et qu'alors, par une suite nécessaire, la

terre jouirait d'un printems éternel, ou plutét qu’elle serait privée de la vi-

sitme sitele avant J. G., trouya pdr ses observalions des solstices, que l'are d'un grand cer-
cle, renfermé rentre les deux points solstitiaux, était & la eirconférence entitre, comme IT &
83, dod il suit qlic Vobliquité élait égale & Br 18:°=23°51 19", 5. Hipparque, le plus
grand des :|11c:|:e_ns astronomes , et Uabservateur le plis. exact, ayant examiné ce résultat un
sitele plus tard, le trouva si juste, qu'il l'employait toujours sans y- rien changer. Enfin
Pioléinde, envirory 13o ans aprés J. C. trouva par ses propres observations, que l'arc entre
les deux tropiques élait renfermé entre les limites de 47 % el 47 § degrés. Le milieu est
47% 42 3¢/, dont la moitié donne Lobliguité — 23° 51/ 15/ (ALlmag. L. 1. C. 11.)..

{1} Mém.. de UAdecad. de Paris, annde 1757. pag. 109. suive
(2) Astronomie, T. IT1.: ed. 2. p. 13g—143. 132
(3) Mém. de V'.dead. de Paris, année 1780, pag. 283, suive

b
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eissitude des saisons. Mais on verra dans lastronomie physique, qud la
rigueur cette diminution n'est pas progressive mais périodigne, étantcomposée.
de plusieurs périodes de milliers d’anndes: que par conséquént, I'écliptique
ne fait que des oscillations, et qulau bout de la. période actuelle, obliguité
recommencera a croitre, jusqu'a étre parvenue ases limites, ot elle décroitr..
§. 84. Outre cette diminution progressive, qui est d’environ une demi-
seconde par am, et parfant insensible d'un an alautre, I'obliquité est assujélie
3 un changement périodique, qui est un peu plus sensible. Le perfection-
nement des méthodes et des imstrumens ayant donné aux astronomes moder-
nes Ie-moyen' de” mesurer les angles avec la plus grande précision, ils ne
tardaient pas & slapercevoir, que l'obliquité allait tantdt en augmentant tan-
tot en diminuant, en faisant des oscillations, sans s'écarter de sa valeur mo-
yenne au dela d'une certaine quantité. Frappés deces irrégularités apparentes,
ils dirigerent leur attention sur cet objet, et trouverent que l'obliquité dimi-'
nuait pendant neuf ans, et augmentait pendant les neuf ans'suivans, ensorte
gue, dans cette période de dix-huit ans, Pobliquité parvenait & son maximum
et & son minimum, et était deux fois d'une grandeur moyenne; on a enfin
trouvé que le plus grand changement qui en résulte, est de ¢”,6; de sorte
que la différence entre.la plus grande et la plus petite obligquilé se monte &
197,2. S8i, en partant d'une observition moderne- trés-exacte, on calcule
d’avance Pobliquité pour plusieurs ans, en soffsirayant environ o”,5 pour
chaque an (§. 83.), on sapercevra bientét, que le calcul est quelquefois
d’accord avec les observations, mais qu'il donne une autre fois trop ou trop
peu. En continuant ces observations, on verra que ces accords et anomalies:
reviennent dans le- méme ordre au bout de 18 ans. Supposons «que Yon ait
trouvé Pobliquité de 23° 28" 5”, et que cetie observation ait été faite dans
un an, ou lobliquité était & son -mimmum: au bout de neuf ans elle de-
vrait donc étre égale a 23° 28/, mais on la trouve == 23° 28’ 19, difiérence
qui ne peut échapper'd Dobservateur. Au reste, il est aisé de voir, comment
on a pu déterminer en méme tems la diminution progressive et les chan-

gemens périodiques. La premitre se trouve aisément, en comparant des ob-

servations qui sont séparées l'une de lautre par un intervalle de plusieurs




_ans, un cercle dont le rayon ou la distance au pole moyen ‘est de 9”,6
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sitcles, et par conséquent indépendantes des changemens périodiques, parce
qu'tls ne saccumulent pas. Ces derniers se découvrent par la comparaison des
observations de plusieurs ans de suite, comme on vient de le voir.

§. 85. Llastronomie physique existait déja, lorsque ce mouvement pé-
riodique de Iécliptique fut découvert: il étail donc aisé d'en frouver la
cause physique dans I'action de la lune sur la -terre, et dans les dilférentes
sitvations de son orbite par rapport a celle de la terre ou I'écliptique, parce
qu’il était connu, gue la lune a une influence considérable sur la terre, que
son orbite change de position d'une année & lautre, et que ces' changemens
sont renfermés dans la méme période de 18 ans. Cela sera développé dans
la suite. Ici, ou il me sagit que des mouyemens apparens, une hypethese
qui donne lidée la plus simple et la plus claire, est aussi la plus ju—ste'.
L’obliquité est toujours égale a4 la distance des poles de I'équateur et de

Pécliptiqgne PE (Fig. 18.): chaque changement de Lobliquité suppose donc

nécessairement le mouvement de I'un ou de I'autre de ces poles; et aucun

de ces mouvemens ne peut avoir lieu, sans que la situation des astres rela-
tivement a l'équateur ou a I'écliptique éprouve des changemens, qui, étant
déterminés par Pobservation, serviront & décider, lequel des deux mouvemens.
a lieu. I n’y a donc pas moyen dE ‘cléci:]?ar' cela, avant, que les MNOUVEMENS,, | g wws 44 10 P T
des éloiles ne soient examinés; mais il suffira ici, d’expliquer ce changement

par le mouvement qui sera démontré plus bas. x -

Supposons que le pole de I'équateur P décrive sur la sphére en 18

et que EL soit un grand cercle mené par le centre de ce petit cercle et
"2 ta L] AL v » Ve .y ! . W3 T - v i Y
par le pole de l'écliptique: cela posé, Pobliquilé sera un maximum ou mini-

mum, lorsque le pole de I'équateur se trouve dans le cercle EL. La pluss | 4

.grande différence sera égale au diamatre de 19 L et I.Ol)llqtlltb aura succes-

hﬁemeln_t toutes les valeurs depuis _Ia plus- peflte I]usqu.a- la plus grande. Cgu &
mouvement du pole ou de l'axe du monde est appelé nutation. Si I'on sup-
pose en méme tems, que le pole de I'écliptique E approche centinuellement
du lieu moyen du pole P, en savancant dans le cexcle EP, la diminution

progressive de 'I'obliquité est expliquée par ce mouvement du pole de I'écli-
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ptique, ainsi que le changement pf-‘r:s}m'.'ga.-n par un mouvement du pole de
Iéquateur. L'obliquilé, telle qu'elle devrait éire conformément & la diminu-
tion progressive (§. 83.), a été appelée T'obliquiié mwoyenne:+ on en trouve 14
vraie ow apparente , si Ton y ajoule ou en ote la nutation , calculée par le
moyen du liea que le pole de l'équaleur occupe dans son petit cercle, a
I'époque donnée. Tout ce calcul se fait a l'aide des tables astronomiques
qui sont arrangées de la manitre suivante. Dans les fables du soled par M.
Delambre on trouve (Tab. ¥.) la diminution progressive pour chaque sitcle,
a raison de 52”1 par sivele: Yépoque «e I'obliquité’ moyenne est de
23°29’57” pour T'an 1800, On trouve done lobliquité moyenne pour une épo-
que quelconque, en appliquant & 23° 27" 57"/, pour chaque siecle, la corre-
ction '(.l’apr'izs son' signe - ou —, et en ajoutant ou Otapt o”,52 pour- cha-
que ah, selon que 'époque donnée est antérieure ou postérieure a T'an 1800.
En y joignant la nutation suivant son signe - ou — (Zab. XI11.), on aura
I'obliquité apparente. ' :
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CHAPITRE IIL

Position des points equinoxiaux.

§. 86. es sculs points du ciel, dont la position soit assés invariable,
pour servir a déterminer celle des autres, sont les étoiles ﬁxes; et la déter-
mination du lieu” d'un point de la sphere se rédait “finalement a indiquer sa
position relativement ‘a4 des étoiles connues. Celle des poinis équinoxiaux
ne peut donc étre déterminée que par leur distance d’'une €toile connue sui-
vant une certaine direction, par ex. le long de Téquateur. Mais la distance
d'une étoile an point vernal est ce qu'on appelle son ascension droite: ainsi
les points équin-oxiaui seront déterminés, des que l'on connaitra I'ascension
droite d'une étoile. Le caractére distinctif de ces points purement fictifs doit
élre indépendant des étoiles, parce que leur plus ou moins grande distance
aux points équinoxiaux, ou leur ascension droite, ne détermine pas du tout
leur position relativement & I'équateur, ou leur déclinaison. Les points équi-
noxiaux se distinguent des autres, par ce que le soleil s’y trouve, lorsqu'il
passe par I'dquateur: ce sont les points, ol la déclinaison du soleil est nulle.
Elle augmente d’abord, et diminue ensuite, & mesure que le soleil s'éloigne
de ces points; et la trigonométrie fournit les régles, suivant lesquelles on
peut déduire la déclinaison de Iascension droite, et réciproquement (§. 76.).
Il en résulte différentes méthodes pour déterminer ces points importans, se-
lon qu'on suppose que lobliquité soit donnée ou non. Chaque observation -
de lascension droite du soleil donne la position des points équinoxiaux par
rapport au soleil, et par conséquent pour un seul instant, parce que le
lieu du soleil change continuellement; mais si I'on a trouvé, pour le méme

imstant , la dillérénce d'ascension droite enire le soleil et une étoile fixe,

14
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avec laguelle on pourra ensuite comparer toutes les autres, Ja position des
poinis équinoxiaux relativement aux étoiles fixes est déterminée,” et le pro-
bléme est résolu.. Dans linstant, ol la déclinaison du soleil est nulle, cet
astre est dans l'un de ces points , quelle que soit T'obliquité; alors la diffé-
rence des ascensions droites du soleil ef d'une étoile est égale a celle de
Pétoile: Pobservation des équinoxes fournit donc la premitre méthode, o
Uon n’a pas besoin de connaitre I obliquité. ' Dans d’autres cas on calcule
Pascension droite du soleil; par le*moyen de sa declinaison observée et de
Tobliquité connue. L'une et l'autre de ces méthodes peuvent étre employées
différemment , selon que I'on suppose que la hauteur du pole soit con-
hue ou non.

§. 87. On trouve la déclinaison du soleil ,  sans connaitre la hauteur
du pole, en le comparant avec des étoiles connues, & laide d'un micrométre
ou d'un réticule (§. 62. sw.). La hauteur du pole étant, connue, 1la décli-
naison du soleil se trouve, en mesurant sa hauteur; .si c'est hors, du méri-
dien, il faut connaitre Vangle horaire (§, 57.). Ayant observé le soleil au
moment ol'sa déclinaison était nulle, on aura immédiatement I'ascension
droite de l'étoile qui a été co:nhparée ayec le soleil; on connaitra dong les
points équinoxiaux, Mais comme il n’est. pas aisé de saisir ce moment, il
faut s'en tenir a deg observations peun. éloignées des équinoxes. Il suffira
d’exposer ici le cas, ou les observations sont faites au méridien, parce- que'
cest le cas le plus ordinaire, et qu'il est aisé d'en conclure la maniére dont

il faut s’y prendre, lorsque les observations sont faites hors du méridien.

Vers le tems de I'équinoxe, on observera plusieurs jours-de suite le

soleil aw méridien: la hauteur donnera la déclinaison, etile tems de la cul-
mination servira & vérifier la pendule. De cetle maniere il se trouvera
deux midis Iconsé’cut.ifs, ol les déclinaisons ont €té de nature opposée, I'une
— a, Vautre =&, ensorte que l'equinoxe est arrivé dans Tintervalle entre
les deux midis, pendant lequel la pendule a indiqué le tems T. Les mé-
mes jours au soir on obseryera la culmination d'une étoile: nommant done

4,1, les tems indiqués par la pendule, depuis la culmination du soleil jus-

qua. celle de l'étoile, le premier et le second jour, ¢ sera plus grand que:

¢

o
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¢, parce que le soleil, par son mouvemefit propre, va au devanf de 1'étoile.
Le tems écoulé entre les deux culminations de I'étoile est T—¢--7, et pen-

~dant ce tems 360 degrés de Péquateur ont passé par le méridien. Pendant

le tems T'le changement de la déclindison du soleil a été —a-5; et Pon
peut.-le' supposer uniforme, parce quau tems des équinoxes” la déclinaison
du soleil cliange avec la plus grande vitesse et avec la plus grande unifor-
mité, ensorte que ce changement ne varie, d'un jour a laufre, que de sa
1400™€ partie. La décl’inaison du soleil changera donc de la petite quan-

{ité @, dans le tems
: o b

b Sl ' ,
T__.T( — E“_): cest-a-dire, on trouvera le tems
Mg, : AT NE ) b
de léquinoze, en a;outant +b T au tems du premier midi, ou en otant 5 T

de celui du second midi. .
Dans ce moment le soleil est dans I'équateur, et la distance du point

€quinoxial au méridien, ou l'ascension droite du point culminant de I'équa-

teur, qui sappelle le milieu du ciel, est donnée, si Vangle horaire ¥ du gp-
Comme .cet angle croit de 360 degrés dans le tems T, on
360° Clest l'angle au pole que

leil est connu,

T o
aura T: — : ::,.860°%: %, done ¥ = =
a—+b a—+b

le point equinoxia[ fait avec le méridien du c¢61é occidental
de l'é¢quinoxe; l'arc de l'équateur, compris entre le méridien et I'étoile vers

dans l'instant

Porient, répond au ‘tems dont I'étoile wculmine apres linstant de Iéquinoxe,

donc au tems £— —:i—b— T. Or, 360 degrés de l'équateur passant par le mé-
a

ridien dans le tems T —7-4-¢, le tems #— ﬂ%; T répondra a un angieg

at+bt—aT . : o :
i 2 et l'ascension droite de l'étoile dans lin-

baraire Ol s T e L1+ b1) 56
L _ 4 Ll b th3 000 =
stant, de 1'équinoxe sera: o« == ¢ 4 Y = (@+d) (L—t+1)’ o=

t

) Clest la distance occidentale du point

€quinoxial & une étoile connue, qui détermine entiérement sa position. 8i la pen-
dule fait le tems v d’une culmination de I'étoile & 'anire, ou que 360 degrés de I'é-
}{u:iteur passent par le méridien dans le tems 'r, I'étoile culminera aprés le point
vernal au moment ou la pendule montre le tems — 53 'r, ainsi le lendemain le point

e e ’ 360° —a
vernal passera au méridien aprés Uétoile, dans l’mstant =
Q

7: {on lrouvera
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done,: pour chaque jour, le tems que la pendule marquera lorsquie le potntverral

est dans le. méridien, en ajoutant le tems = d'une révolution ides étoiles. Mais

, comme on_ne peut pasJ supposer que la marche. de la pendule soit uniforme

pendant une année entiere, il faut observer journellement le tems de la cul-

mination. de la méme étoile, pour connaitre la valeur de = qui @ lieu cha-

que jour. La hauteur de !équateur est la hauteur méridienne des poinls

équinoxiaux; dans. d'aufres situations, le tems indiqu.é par la pendule donue

ST Pangle horaife de ces points, dou l'on conclura leur hauteur et azimut; de

sorte qu'_e, pour une époque quelconque, on peut trouver les points équi-
“poxiaux. : : _ :

Si Pobsetvalion a été faite ait commencement de 'automne, I"a_scensibnr-
droite de l'étoile n'est pas o mais 180°4-a. Ayant comparé le soleil avec
.plusieur.s étoiles, dont les ascensions dreiles, trouvées par les formules précé-
- dentes; sont «, o/, elc. on peut ensuite comparer les  étoiles entre elles, poar
_voir, si les différences de leurs ascensions: droites sont les mémes que o'— &, etc.
si Ion: trouve de petites anomalies, ‘on prendra te milieu, pour plu's d'exa-
ctitude. Fa comparaison ‘des étoiles entre elles donmera Vascension droite de
ioutes les étoiles, une seule ayant 'été comparée immédiatement avec le soleil
de la manitre gue nous venens de développer:. !

§ 88. On. peut également employer la méthode qui sera développée
_plus. bas (§. 93.). Une autre méthode suppose. que lebliquité est eonnue.

Si- L"on a treuvé la déclinaison du soleil par sa hauteur, la latitude du lieu
étant connug, ou par sa coniparaison avec des étoalea, on en. conclura son as-
cension: droite par le moyen de l‘equahon smg____t-— (§- 76. III, 5). Elle
_donne I'ascension droite’ avee d’autant plus de préeision, que la déclinaison
3 change plus rapidement, ou que 5 est plus grand; et j— “= tg ¢ 05’0 c08> ¥
' a sa plus’ grande valeur dans les points équinoxiaux, oa & est nul, et ¢—o
._ ou =—180% Il en est donc de cette méthode, comme de la prééédente: on
ebservera la déclinaison du soleil quelques jours avant et aprés I'équinoxe;
on en conclura son ascension droite; et par la comparaison du soleil avee
des: étoiles, on en tirera lascension droite des ¢toiles, ef par conséquent la
_position des points équinexiauxy p 1
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§o 9. <81 Yon reprend: ces. ohservations-au bout de quelques ans, on
S'apereevra que- Yascension droite de toules les étoiles ‘a augmenté d'une
cerlaine quantité; ce qui peut éire e\pl}qué par un mouvement en avant,
commun 2 toutes les étoiles; aussi bien que par 'une rétrogradation des points
¢quinoxiaux,; d'ol se comptlent les ascensions: droites. .Mats comme, malgré
ce mouvement, les éloiles ne changent point leurs situations réciproques, et
qu'il est inconeevable que le mombre immense des astres ait un mouve-
ment auwssi général, relativement & des points qui n'ont ancune liaison avee
les stoiles, dépendant uniquement: du mouvement de la terre; on hésiters
d'autant moins ici, ol il ne gagit que de représenter les mouvemens appareris
de la-manidre la plus simple, a laisser les,é:bi-les en repos, en altrihaant aux points
£quinoxiaux: un ‘mouvement rétrograde, égal i -la ql}anlilé"dont les étoiles
paraissent avaneer. Ce mouvement qui se fait de gauche a droite, fait que
les points équinoxiaux viennent a la rencontre du soleil qui, par son: mou
vemenl propre, avance de droite a gauche: le soleil y parvient plutét qu'il
ne laurait fait, si ces points n'avaient eu aueun mouvement; donc les équi-
noxes, le printems, l'autemne, et les autres saisons arriveront, r.ple le soleit
n'aura pas encore -achevé son cours awtour ‘du ciel.. Clest pourquoi ¢e mou-
vement remarquable a été - appelé rétrogradation des points équmo:szau.r ou pré-
cession des éguinoxes. Ce mouvement tient & une cause qu'on apprendra dans
l'astronomie physique., D’apres cela, la véritable révolution du soleil est celle
quil fait par rapport aux étoiles fixes: elle dure plus longtems  que -
eclle relative aux points équinoxiaux; et il est aisé de voir, qu'il
en est de méme des révolutions de tous les corps célestes. IL'astronomie
sphérique ne s'occupe que de la grandeur de ce mouvement, et de Finflu~
ence quiil a sur les lieux apparens des corps célestes. Les régles suivant
Jesquelles cette influence est calculde, et la nature de ce mouvement, seront
exposées dans le chapitre qui traite des étoiles fixes. Le soleil n'en éprouve
dautre altération, si non que sa vérituble révolution n’est pas d’accord avee
celle dans I'équateur ou Pécliptique. L'obliquité n’étant pas altérée par ee
mouvement, la longitude, et Pascension droite du soleil se déduit de sa dé-
elinaison observée, précisément comme si les points équinoxiaux étaient em
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repos; 'mais il est nécessaire de connaitre la quantité de ce mouvement.

§. go. Dans la théorie du mouvement solaire, il ne s'agit donc que
de savoir, de combien sa revolution relativement aux points équinoxiaux est
plus  courte_que par rapport aux étoiles, ou ce qui revient au méme, vu
que le mouvement du soleil se fait dans Pécliptique, de combien les points
équinoxiaux rélrogradent' par an le long de I'écliptique. La longitude' des
étoiles augmentera nécessairement de la méme quantité, ensorte que cetfe
augmentation donnera immédiatement la précession des équinoxes. Ce mou-
vement étant fort lent, sa grandeur ne peut étre exactement déterminée que

par la comparaison d'observations’ fort €éloignées I'une de lauire; mais I'im-

perfection des instrumens antérieurs au seizieme sitcle rend douteuses les
anciennes observations, quand il s'agit d’une petite quantité. Il n’est done
pas étonnant, qu'on n’est pas parfaitemenf assuré de la vitesse de ce mouve-
ment; cependant on verra, quon sen est assuré A une seconde prés. La
comparaison des observations de mnos tems avec celles d'Hipparque donne
un accroissement annuel de la longitude des é-toiles de 502 secondes; celles

de Ptolémée donnent un peu plus. Les observations de Tycho, comparées

e A

A celles de Lacaille, donnent 497,55 a 51”,09; le milieu de la totalité est

de 50Y’. En comparant les observations du tems présent entre elles, on X
frouve 50”,06. M: Delambre, dans ses tables du soleil, suppose la précession [
annuelle ou la rétrogradation des- points équinoxiaux le long de Iécliptique,
¢gale & §o”,1, '

1] 2
au-’/)“wf-: M‘ﬁ}'%‘““ 50,18

g R o
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CHAPLERE IV,

-

Position du soleil relativement a Léquateur.

S or La déclinaison du soleil iest, Félément-le: plus facile & obser=
ver immédiatement, et qui a servi & porter la théorie de I'orbite solaire & sa
perfection. actuelle.  Les tables du soleil sont arrangées de maniere qu’elles
donnent immédiatement sa longitude pourune époque quelconque;. avec: laquelle
on caleule la déclinaison,. connaissant l'obliquité de I'écliptique (§.76:L.2.). Les
méthodes qui servent i trouver la: déclinaisom par les. observations, onf été:
exposées plus haut. On la frouve par les: hauteurs, mesurées: au. méridiem
ou autrement (§-57.) 5 ou, parce que-cela suppose un secteur trés-giind ek
bien exactement divisé, par la comparaison: avec une étoile: quii est & pew
pres dans: Je parallele du soleik (§: 62. suip.) 5 ow enfin, em observant les tems:
de: la eulmination du soleil et de: celle: d’une: étoile. connue, . qui: donnent
T'ascension droite: du'soleil (§. 87.), et en ‘calculant la déclinaison (§;.7()"1H.2.)..
Comme les: observations des culminations; supposent une: méridienne bien
exacte, ou un instrument des passages, on peut se servir aussi des hauteurs
correspondantes (§. 44.); mais quand cette méthode est appliquée au soleil,
elle demande, A cause de la variabilité de sa déclinaison, une correction
que I"on trouvera plus bas (§.168. suip.). Clest toujours le bord supérieur:
ou inférieur , précédent ou suivant du soleil, que I'on-a observé: il fauk
donc réduire les observations: au cenite dw soleil, & laide de: som diametre:
(§ 3. suw.)..

§. 92. L’ascension: droite’ du soleil est' conclue, par le calcul, de la
déclinaison: observée, ou elle est trouvée i.nlmédiafement par les observations,

en comparant le soleil avec des étoiles: d’ou il résulte denx méthodes.. La

L
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premitre suppose qu'on connaft I'obliquilé; alors la formule IIT. 2 . :;6)
donne Tascension droile que le soleil avait au moment de observation. Si
la déclinaison est délerminée par des hauteurs, la hautear du pole et la
ligne méridienne sont supposées bien connues. Les erreurs de I'une ou de
lautre donneront un faux résultat pour la déclinaison et Pascension droite.
Le résultat conclu d'une hauteur est susceptible d'une double erreur, celle de
" Yobservation méme on de la réfraction, et une autre qui résulte, si la hauteur
du pole, -qui entre dans le calcul, n'est pas bien exactement connue. Ces
réflexions ont porté les astronomes, A& préférer, et a emplover presque ex-
clusivement, la méthode suivante, qui est mémg mdﬁpﬁndame de Pobliquité

2

de l'écliptique.

§. 93. Cette méthode consiste & comiparer le soleil - avec une étoile,
les deux jours de Yannée, ol sa déclinaison est la méme, sans conmaifre
celte déclinaison; et fon a vu que cette observation se fait aisément avec
Ie ‘micrometre, ensorte que les erreurs de. linstrument n'y ont aucune influ-
ence. Les équations IIL 1.2. (§.76.), dans laquelle le sinus de la longitude
et de I'ascension-droite appartient'a deux angles qui font ensentble 180 degrés,’
nous apprennent, que les deux lieux du soleil observés, ol les déclinaisons
sont dégales, ont nécessairement méme distance  du solstice, I'un avant, 'autre
apres le solstice d’éiéou d'hiver, selon que la déclinaison est boréale.ou
australe. = Soit donc (Fig. 23.) ADBEA [lécliptique, AFBGA VPéquateur,
S, s, le soleil lorsquil avait méme déclinaison ST = s#, D le solstice d'été:
AD, AT, BD, BF, seront des arcs de go degrés, et Pon aura AT =By,
et AS—=DBs, donc TF —¢F,etDS—=Ds. Cela posé, la demi-différence des
ascensions droites TF donnera- celle du point solstitial F relativement aun
soleil T; et puisqu'elle est tounjours de go ou 270 'degrés, TF donnera las-
cension droite T méme.

! La comparaison du soleil avec l'étoile, relativement & la hauteur aussi
bien qu'au tems de leurs passages, suivant les métlmdcs'_dévelop‘l‘:ées plus
baut (§. 62. swz.), donne la différence en déclinaison et en ascension droite,
pour les époques des deux observations. Nommant donc « I'ascension droite

de l'éioile, y=AT celle du soleil le premier jour, et At=—y celle du se-
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cond jour, x,y, 5’, sont les trois angles qu’onwcherche, et on a y<}y'—=180°.
Supposons que: x soit plus grand que y et y/, c'est-d-dire, que I'étoile ait
culminé toutes les deux fois aprés le soleil; on connaitra par la premitre
observation, z—y=—a, et par la seconde & —y =5, donc a—b=y —y.
Comparant cette équation & la précédente y4-y’—180°, on aura f:gé'ﬁ-i;—é,
.'y:go"—'c%-é, et x=aty=—go®+ %_j- Cette méthode donne donc &
la fois, deux ascensions droites du soleil, et une de Téloile.

§. 94. Quoique cette méthode puisse &tre employée dans chaque sai-
“son, elle ne donne T;as toujours le méme degré|de précision. Puisque I'é-
galité des denx déclinaisons en est la basse, elle' sera plus sure, si les ob-
servations sont faites dans un tems, ou la déclinaison change le plus rapide-
ment , <ce qui est 'époque des équinoxes (§. 88.). Comme lapplication de
la méthode est singulitrement limitée par cette condition, elle est ordinaire-
ment employée, moins pour trouver lascension droile du soleil que celle
d’une étoile, pour déterminer par la les points équinoxiaux (§.88.). Au reste
il est aisé de voir que, si I'une des -deux cbservations n’est pas exacte, Vas- -
cension droite de I'étoile me sera affectde que de la moitié de cette erreur.
Si Ipar ex. on a pris dans la seconde observation & ¢ au lieu de &, ler-

atbe

reur de 1'observation est ¢, mais on trouvera x— go° -

,\ C& (ui
: : 3 . ® . - :
ne differe de la juste valeur que de —- Si toutes les deux observations sont
2

Tautives, Verreur serait la moitié de la somme des deux erreurs; mais il est
4 présumer que, dans la premitre observation comme dans la seconde, on
a pris une hauteur trop grande ou trop petite; et alors les deux erreurs se
“détruiront mutuellement. Ex effét, dans le premier cas les points observés
T, ¢, sont trop éloignés des points €quinoxiaux A, B, d'un arc e¢; dans le
'second cas ils en sont trop prés: on aura donc observé les différences d’as-
~ cension droite a —e et b ~+ ¢ dans le premier cas, et dans le second cas
a4c¢ et b—e, au lieu de a et b: et dans Pun et Pautre cas il viendra

2= go® [a——e-\],+(6+_el:90°+[a.—pe)-i-tb-——_cj:guo_I_a—kb

2 2 a

. juste,

15
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§. 95. Nous avons supposé que les deux déclinaisans du soleil sont
exactement égales, ¢e qui n'arrivera peut-éire 'jamais. Mais , ayant observe
avec le micromeétre, les denx différences d ascension droite entre le soleil
et I'étvile, on connait aussi‘la dilférence de ces différences, et par consé-
quent celle des denx ascensions droites du soleil. Moyennant cette diffé-
rence on cherchera l'arc de l'équateur, (iue le soleil devait parcourir en
avant ou en arriére, pour avoir précisément la meéme déclinaison que dans
Yautre observation: ainsi les choses/seront dans le méme état que dans le
cas précédent. Que la premidre déclinaison soit ¢ 7, plus grande de ¢ ¢
que la seconde s¢, et que lascension droite de I'étoile x réponde au point
H de I'équateur: la différence des deux déclinaisons ¢ ¢ —d, donnera celle

des ascensions droites Tt=—e Pour cet effét, il faut comparer encore le

soleil avec I'étoile, le jour précedent ou le jour suivant, ce qui donnera le

changement - diurne de la déelinaison == D, et celni de lascension droite

s d 4 i : E k] : :
—E: doa Pon tirera e= 5 d. On peut se servir aussi des formules tri-

gonométriques,
Lo +_d0cote (tg2e —tg2 &)
- 88 — YME7Eie” 0)
o — T (§.88.), et cose— . (§7 6 II1. 2),
qui donnent
g Es & by aF .cos ¢
b= cos2§. /(152 —1g2 8} T cosd.q/(sin? € cos? § —cos? ¢ sin? §) 2
a d.ecost J
oeu bien e= S+ On connait done d, e, et les obser-

cos 8. sin (¢ + 3. sm{c-—-—él
vations donnent AH— Ar—x —z2—aq, AII—AE:x—y”—b Si Pon
fhit AT=y, ona Ar—z—=y+ e doncs—y—a+te ety —y—ate—4
g+e—bh a+e—b

:.y:.)c TR o

En sn.lbstituant_y’-—}— —180°, on trouvera y'=—go° - -
a+b + e

2

et x—b+y —=go° + - Les quantités e, d, sont toujours de méme
nature; ainsi ces formules sont justes, si la- premitre déclinaison o7 est plus
grande que la seconde s?, comme la figure 23. le réprésente; mais dans le
cas conlraire, d, et par conséquent aussi e est negalif.

§. 96. 'Nous avons encore suppos¢ que l'étoile n'a pas changé de po-
~ sition, pendant tout le tems écoulé entre les deux observations; mais il est

‘visible que la précession des équinoxes (§. 9o.) doit nécessairement produire
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un mouvement de l'étoile en déclinaison et en ascension droite; on verra
dans la suite, que ce.mouvement est trouvé pour chaque étoile indépendam-
ment de la recherche présente; on le trouve dans les tables astronomiques.
Le mouvement en déclinaison peut aller jusqu’a :0” dans lintervalle entre
les deux observations, qui est ordinairement d'environ six mois: il est aisé
de voir, de quelle maniére il faut en tenir compte. En nommant % ce pe-
tit are, dont Détoile s'est rapprochée du pole boréal de I'équateur pendant
le tems écoulé entre les denx observati.on.s, et ¢ la “différence de déclinaison
entre I'étoile et le soleil dans la seconde observation, Pétoile étant supposée
étre plus pres du pole -.boréal. que le soleil, ensorte que £ devient négatif,
si l'étoile approche du pole austral, et ¢ sera négétii’l, si le soleil est au
nord de I'étoile: il est clair qu’il faut mettre ¢ — 4 au lien de ¢, lorsque ¢
et £ sont l'une et l'anire positives ou négatives, et qu’il fant mettre ¢ 4+ £
au lieu de ¢, si I'une de ces deux quantités est .positive, lautre négative.
Aprés avoir corrigé ¢ de cette maniére, on connait la différence d des deux
déclinaisons du soleil, d'ot Pon conclura e, comme ci-dessus (§. g5.).

Soit A le mouvement en ascension droite, qui peut aller & 257,
ensorte que l'étoile est avancée de H en /, ou que B a rétrogradé d’autant
(§-t9.;, HA étant —A: soit, comme ci-dessus, AH_.r, AT =y, At=y.\
Les observations dotneront AH — AT = x — y—=a, et Ah— At—=
z+h—y b donc y —y—a-+h —b, et 3/+y2180 ; ot lon tire
y’::go“’—}—a+b#b I {H—bﬂb, et w—a -y — go? +a+b-—b

e T et
Si l'on y joint la premiére correction (§. g5.), ot TT—e, la premiére ob-.

2

servalion donnera a—x—y —e, la seconde d—a+hA—y’; done y —y=
ateth—b, ety + y=180°, dou il suit, y =—go° +a+9+“_b—b’
Q+9+b b a—+b+te—h
—; 2=y fa-fe=go® 4

\

Jy=99"—

§. 97. Cette méthode servira aussi & trouver le tems ot les équino-

xes et les solstices ont eu lieu. L'ascension droite de I'étoile x étant con-

nue, sa comparaison avec le soleil donnera, pour un tems quelconque, la diffé-

rence de leurs ascensions droites — @. Nommant donc y lascension droite

variable du soleil, y sera nul dans l'instant de I'équinoxe vernal, donc z —y—=
®
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a—ux; pour I'équinoxe automnal on aura y =—'180°; et ¢ = x — 180° Vers
le commencement. du printems, on comparera donc tous les jours le soleil
avec une étoile dont l'ascension droite o est connue, jusqua ce quon trouvera
e —wx, ou deux jours dont I'un donne a > x, lautre a < x, ensorte que
I'équinoxe est tombé entre ces deux jou}_‘s; Nommant le tems écoulé entre
les deux observations T, et les deux différences d’ascension droite, que Ton
a observées, a et o; l'ascension droite du soleil a changé de a— o pendant
le tems T. Puisqu'il s"agi‘t.de- trouver l'instant 01‘1‘ a—ux, il faut que, de-~
puis la premicre observahon, lascension droite du soleil change de a—a:
pour cela Ie soleil employera le tems /= a T, qu’il faut ajouter au tems.
de la premiére observatiom, pour aveir 'époque de I'équinoxe:

Pour I'équinoxe d'automne, on a y—180% et e——x—180°; pour le solstice
d'été, y—go® et ae—=z—90°; pour celui dhiver, y—270% et a——x—270°: il faut
donc mettre x—180°, x—go°, et & — 270°%, au lien de x; et l'on trouvera les

tems-& ajouter a celui de la premidre observation, ce qui donnera I'épo-

- LAk €4 o : 8o+ a—ux : . .
que de l'équinoxe d'aitomne 7— 10a—+a’_ T, celle du solstice d'été ¢—
0° b —x = a Ha—ux
LB et pour le solstice d’hiver, ¢= 277 HE— X 1 est aisé de

@ af a—af

trouver les modifications {dont ces formules ont besoin , lorsque Ies. deux
observations sont autrement situdes que dans la JSigure. Pour tenir compte
de la quantité & dont Tascension ‘droite de I'étoile a augmenté, 'depuis l'ob-
servation qui a servi a déterminer ax jusquau tems de I'équinoxe ou du sol-
stice, on wa qu’a mettre - £ au lieu de .

On peut trouver ces epoques, sans conncutre 'ascension droite de 1’e~-
toile #. Si le soleil m'a pas exactement méme déclinaison dans les deux
observations, on cherchera le petit arc e (§. 95.), qui donnera deux différen-
‘ces d'ascension droite entre I'étoile et le soleil, A, B, qui appartiennent a
deux déclinaisons égalesl.. Ces deux lieux du soleil étant nécessairement & la

-méme digtance du solstice, la différence des ascensions droites dans le sol-

. A+B - . .
stice méme sera — -1, Ayant donc fait, au commencement de I'été ou
2.

B
\de Thiver, deux observations, dont I'une a donné a>-—-— lautre &’ < = .
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] emat U ST

on aura 7=/ -
A~

ans les équinoxes la différence des ascen-

4 ; A+ B
sions droiles sera

-+ go°: les observations, failes au commencement

du printems ou de Yautomne, donneront donc deux jours ol o était plus
: a—EA+B)go®
a—a

: A+B Skt .
grand, et @’ moins grand que = go°®: onaura done £ = A

§. 938. Silon a observé deux déclinaisens du soleil, ¢,38’, et la différence
des ascensions droites, ¢,¢’, par la comparaison avec une éloile, on peut en déduire
fes ascensions droites, et par conséquent aussi l'obliquité. En effét, les obser-
valions donnant &, ¢, et ¢ —pe=—a, on a (§. 69.) sin ¢: sin ¢’ ::tg d:tgd,
“d'ou il suit sin ¢ 4 sin ¢z sin ¢ —sin p :: Ig & 4 tg §: ig & —1g 9, ou

G AR g, Eol i ey <0 ,
fg *——: tg*——::sin (84 8): sin (8 — 9), ce gui donne
+g~_sin[5’+<ﬂ a 4 __1':5_5' i
. ol T tang — , et tang ¢ — ity (§. 76. VL 1.),
les deux ascensions droites élant données par les équations
PRI Ml obiahe. aa
et + 2’ Bt 2 2

’
tang ¢

§. 09. Ces résultats ont besoin, pour étre exacts, de plusieurs petites
-eorrections qui seront développées dans le cours de cet ouvrage. C'est un
de ces cas trés-fréquens dans l'astronomie, ou Pon commence par chercher
des périodes simples et approchées des mouvemens célestes , pour les corri-
ger et rapprocher de plus en plus de la vérité, par une suite d'observations
bien soignées. Il fallait déterminer les élémens de I'orbite solaire, sans faive
© attention aux petites irrégularités,- avant que la comparaison pénible de ces
élémens avec des- observations plus exactes donnit le moyen de les mettre
2 une épreuve rigoureuse, et de découvrir les corrections nécessaires. Les
tables calculées d'apres ces élémens ont paru longtems étre d’accord avee
les observations, jusqu'a ce que les anomalies devenaient sensibles, par des
méthodes et des instrumens plus parfaits.

Les deux élémens de Vorbite solaire, dont nous venons de parler,
savoir la position des points équinoxiaux, et Pobliquité de I'écliptique, dé-
ferminent entiérement sa ligne d'intersection et son inclinaison relativement
@ l'équateur, donc la situation de son plan; mais la nature de la courbe

. gue le soleil décrit ou parait décrire dans ce plan, et la loi de son mou-
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vement, ne sont pas encore délerminées. On a vu, que les observa-
tions donnent immédiatement la déclinaison ret lascension droite du soleil,
pour un tems quelconque, d’oti Uon trouve sa longitude. Ainsi on pouvait
“découvrir la vitesse du soleil dans chaque point de son orbile, le tems qu'il
met a parcourir sa route, et autres circonstances remarquables. On pouvait
calculer des tables du soleil sur la totalilé des observations faites jusqu’alors,
et ces tables pouvaient étre vérifides, en calculant d’avance les lieux du so-
Ieil, ‘et en les comparant avec les observations postérieures. Comme il estd pré-
sumer, que le mouvement du soleil dans I'écliptique, qui est proprement son .
orbite, est plus uniforme et régulier que celui dans lI'équateur, auquel elle
est réduite par le calcul; il était naturel d’arranger les tables ensorte qu'el-
les contiennent la longitude du soleil pour un tems donné. Cela suppose d'a«
bord une bonne mesure du tems, et puis une suite continue d’observations, -
par lesquelles chaque point de l'orbite est exactement déterminé avec le
tems qui y répond. Mais, le mouvement du soleil dans l'écliptique n’étant
pas non plus uniforme, les tables seraient trés-compliquées, si elles devaient
indiquer immédiatement la véritable longitude. Pour les rendre plus simples
et commodes, il a fallu commencer par éupposer le mouvement du soleil
uniforme; de sorte que le temis d’une révolution entiere donne immédiate-
ment, pour chaque tems, une longitude moyenne, qui est ensuite corrigée et
convertie en longitude sraie, par le moyen dautres tables. Touie cette re-
cherche est donc fondée sur la longueur de annde , la vitesse du soleil
dans cha.que portion de sa route, et une exacle mesure du lems; a quoi
il' faut afoutei‘ plusieurs . petites corrections que mnous devons a [lastro-
nomie moderne, et principalement & sa partie physique. Rien ne ré-
pand plus de jour sur toute la théorie du soleil,’ que l'origine et l'arrange-
ment des tables; et cela sera I'objet des recherches subséquentes. Cependant
rous traiterons d'abord deux matitres, tres-importantes pour les fonctions
les plus ordinaires de la vie, les saisons et les tems du jour, dont Pexplicar
tion n'aura aucune difficulté daprés ce qui précede.
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CHAPITRE V.

Les saisons.

§. 100. -La vicissitude des sasons, & laquelle nous devons_non-seu-
Iement les plus grandes beautds de fa nature et les plus douces jouissances
de la vie, mais aussi cette variélé infinie de biens utiles et méme nécessai-
res, dont la terre récompense l'industrie ‘de ses habitans d'une main libérale:
_cette vicissitude qui, par des nuances insensibles, réunit I'hiver engourdis-
sant au brulant été, et qui revient .toui'ours sous les mémes formes — la
diversité des climats, ce lien puissant qui, par le sentiment des besoins
mufuels , réunit les peaples de la ferre!, depuis les glaces éternelles des po-
les jusqu'au sable brulant de la ligne, et qui la premidre leur apprit i éten-
dre les verfus sociales, des individus et des familles aux nations entiéres i8
toutes ces variétés bienfaisantes, dont on reconnait rarement toute l'étendue,
gont I'effét d'un mouvement l.‘r(‘as—si:mple de la terre, de la direction de son
axe, et des différentes si.tuaLions des pays de sa surface relativement & cet
axe. Quiconque est capable de sentir la différence entré la chaleur de 1'été
et le froid de I'hiver , apercevra aussi, que l'une et I'autre est inséparable-
ment lié avec la hauteur p[ﬁs ou moins grande du soleil, avec son séjour
plus ou moins long sur Phorison, enfin avec sa situation relativement a I'é-
quateur. L’Africain, brulé par les rayons du soleil tombans verticalement
sur sa téte, porte peut-etre envie au voisin du pole, que le soleil, en se
trainant le long de son horison, défend a peine conire I’engourdissement;
tandis que celui-ci désire,pouvoir se rtzchauifer dans les déserts de I'Afrique,
apres son long sommeil hivernal. Tout se réjouit, et la nature rajeunie se

_réveille, lorsque e soleil méridien remonte vers le zénit; mais tout so meurt
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ou se flétrit, quand le soleil redescend vers l'horison, pour 'd?nner du repos

4 la nature épuisée, et pour verser sur nos freres ¢loignés les jouissances

dont ils avaient 18 privés 51 longtems.

\  §. 1o1. L/astronomie sphérique ne s'occupe pas des mouvemens réels,
mais des apparens. Il est donc indifférent, de supposer le mouvement .
du soleil autour de la terre, oun celui de la terre autour du soleil; il est
cependant plus maturel, d'adopter ici' la derniére hypothése, dont la vérité
sera démontrée dans la suite. Mais 1l n'est pas nécessaire de sattacher ri-
goureusement & une seule hypothtse; il est permis de se servir tantét de
Pune, tantot de lautre, et de préférer dans chaque cas particulier, celle qui
répand le plus de clarté sur la matiere dont il s'agit. Mais avant tout il
faut prouver que les deux mouvemens donnent effectivement les mémes phé-
nomenes, les mémes longitudes et déclinaisons apparentes du soleil; ou plu-
tot il faut montrer, quel mouvement de la terre autour du soleil doit étre
supposé, pour quil en résulte les phénomenes que les observations nous
font connaitre. Comme les leux apparens du soleil, ainsi que tous les
points du ciel, sont déterminés par leur situation relativement aux étoiles
fixes, il s'entend que cette substifution d'un mouvement & Tautre ne peut
avoir lieu, qulen supposant -en méme tems la distance des étoiles si grande,
que l'orbite entiere de la terre soit insensible ®n comparaison d'elle; car on
voit aisément, qu'autrement le mouvement de la terre doit nécessairement
produire dautres phénomenes, que c'elui du soleil. La suite de cet ouvrage
donnera les p'reuveé de cette immense distance; mous ne la regarderons ici

que comme une hypothése qui représente les mouvemens apparens de la

~manitre la plus simple. Il ne faut donc pas oublier, qu'il est constimment

supposé que toutes les lignes et tous les plans, menés par une étoile et
péi‘ un point quelconque de T'orbite de la terre, sont paralleles entre eux.

§. 102. Soit (Fig. 24) AB la ligne des équinoxes, laquelle, étant dé-
terminée par les étoiles fixes (§. 86.), aura toujours ‘une situation parallele,
quél que soit le point de lorbiie de la terre par lequel elle passe §.101.);
soit S la terre, autour de laquelle le soleil parait _([ébl‘ire le cercle CDTE.

Lorsque le soleil est en C, sa longitude, vue de la terre, sera —ASC. Si
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CS est prolongée jusqua la périphérie du- cercle en T, et que aT b soit
parallele & AB; b sera la ligne des équinoxes, vue de la ferre T, si l'on
suppose quelle décrit autour du scleil § le méme cercle suivant la méme
direction TECD; la longitude appa:‘énte du soleil sera donc a TS —= ASC.
La longitude de la terre, vue du soleil, sera ASC~-C8D -{-DST —=AS8C+-180°:
la différence entre la longitude gdocenirique du soleil et la longitude Aélio-
centrigue, de la terre, est' donc constamment de 180 degrés. Si la terre avance
de T en ¢, le lieu apparent du soleil § avancera de C en ¢, et sa longitude
géocentrique a/S = a8 = aTS--TS¢ a augmenté de langle T S¢= CSe:
et ce méme angle edt éié.son accroissement, si le soleil élait allé de Cen ¢
autour de la terre, immohile en 8.

Soit (Fig. 25.) ADBE Téquateur, BGA la moitié bordale de Véclipti- .
que, AFC la moilié australe, donc la section commune AB la ligne des
equinoxes , le soleil en S, la terre en T au nord de I'équateur. .Qu'on
abaisse de T une ligne T ¢ perpendicmﬂairemeﬁt a l'équateur, et que l'on
imagine un plan parallele a I'équateur par T, auquel la ligne Ss=T ¢ est
perpendiculaire. Cela posé, ce plan sera l}équ'atcur apparent relativement &
la terre, et le soleil, vu de la terre, paraitra au dessous de I'équateur de
I'angle STs, donc la déclinaison géocentrique du soleil sera — STs au-
strale, tandis que la déclinaison héliocentrique ‘de la terre est =TSt bo-
réale. Or TS¢—=8Ts, donc la déclinaison géocentrique du soleil, et la
déclinaison l'jéliuc:m{trique de la terre, sont constamment égales, mais de
nature opposée.  Le lieu apparent du ‘soleil, ou sa longitude géocentri-
que, est le point C, TS8SC étant une ligne droite: il faut donckrunspor-
ter le soleil de 8 en-C, si l'on veut faire la supposilion qu'il circule
autour de la terre immobile en 8. Sa déclinaison géocenirique sera pareil-
lement australe, parce que T est au nord de I'équatenr, et elle sera
égale 4 CSe, si Cc est perpendiculaire a l’équétcur: on a donc CSe="TSs
= Sl comme ci-dessus. :

1l ‘est donc visible, que les mémes phénomenes et changemens," rela=
tivement & la longitude et a la déclinaison, et par conséquent aussi par rap=-
port a lascension droite, auront lieu, soit que le soleil décrive autour de

16
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la terre, ou la terre autour du soleil, des orbites semblahles et suivant
les mémes lois. .

'§. 103. La figure 26. représente la terre dans les points principaux de som:
orbite ATCBD autour du soleil 8, et le papier représente le plan del'écliptique..
qui est déterminé par les lignes AB, CD. Supposons que la ligne SE, perpendi--
culaire & ce plan, qui est 'axe de V'éeliptique, fasse avec celui de équateur SP°
un angle égal & U'obliquité e Comme l'axe du monde SP ne change paé de pos

sition (§. 41.), tous les axes terrestres aa; ¢7; ¢, &, d¥, seront paralleles a PS. j
Ayant donc abaissé, dun point P de laxe, PQ perpendiculairement au plan
de l'écliptique, SQ ou CD sera la commune section. de- Pécliptique et du.plan pas-
sant par les poless ESP, dont l'un: est perpendiculaire & l'autre: partant AB,.
étant perpendiculaire & CD, le sera aussi aw plan ESP; PSA et ESA
sont des angles droits, par conséquent AB est & la fois: dans l'équateur et
dans. 'écliptique, d’ot. il suit que AB. est la. ligne des équinoxes, et CD
celle: des solstices. Si E, P, a4 ¢,.0, a’,__. sont: les: poles septentrionaux, le so--
leil aura une déclinaison: ausirale — ¢, lorsque la terre est en D car sa dis-
tance' auw pole boréal d est SDd—=CSP =CSE +4ESP = go® 4 ¢. Le sol-
stice d’hiver arrivera domnc sur la terre,. quand 'elle est en D j: et allant de -
D en A, C, B, elle sera. dans: l'instant. de équinoxe’ du. printems en A, elle: -
sera en C lors du solsticer d'été, et en B lors: de I'équinoxe d’automne.. Lors-
que la terre est en A, le' soleil lui parait en. B, sa iongitude et. ascension.
droite étant — o: AB est donc dirigée vers: le point. vernal, duquel. leslon-
gitudes: et ascensions droites se comptent. suivant. la direction BDAC.. §i la
terre est dans' un autre point quelconque: de son orbite T, et que TV soit
parallele & AB, VTS = A sera la longitude du soleil,. done CST = go°—\.
Le point F, auquel ST coupe la surface de la terre, est celui qui a le soleil an
zénit: on le trouvera, en imaginant un triangle sphérique’ aw: centre: S,. formé
par les cOlés PSC=90°+-¢, CST == go®— X, et P'hypothénuse' PST, vu que ce:
triangle a un angle droit sur SC.. On a donc cos PST = cosPSC.cos CST =

~-gin ¢.sin A, et la distance’ du liew F au pole boréal est FT¢, d'on l'on -
tire' sa latitude boréale g =9o® —FT« Or, T¢ étant parallele 2 PS, on a
PS8T =180%— FTt= go®~ B, ow cos PST:=~sin g; don il suit sin =
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sin ¢ sin X, ou sin p=—sind (§.76.1. 2.). La latitude du lieu de la terre,
qui a le soleil au ‘zénit, est donc constamment égale 3 la déclinaison
du soleil. | ‘

§. 104. L'équation que nous venons de trouver, 3—=9, donne seulement
la hauteur du pole, et par conséquent un parallele entier de la terre, ce
qui est d'ailleurs évident: car conformément au mouvement diurne, le paral-
ltle entier dont la hauteur du-pole est — &, parvient successivement dans la
situation du point ¥, ou sur la li;gue ST. Mais comme la déclinaison &
change coniinuellemént, le point ¥ sera, dans un instant donné, celui dont
la hauteur du’ pole est égale 4 &, et qui a midi, ou le soleil au méridien.
La latitude des lieux qui peuvent avoir & midi le soleil au zénit, croit.et
décroit, est boréale et australe, en méme tems que la déclinaison du soleil.
Elle est un maximum, et égale a Pobliquité de I'écliptique, an tems des sol-
stices: elle est boréale pendant le printems et I'été, australe en automne et
hiver; elle est nulle, ou ce gui reviert au méme, les lieux situés sous la
Iigne ont le soleil au zénit, les jours des équinoxes. Les deux paralltles de
la terre, dont la latitude boréale ou ausirale est égale a l'obliquité, sont les
plus éloignés de l'équateur, parmi ceux qui peuvent avoir le soleil au zénit,
et qui, /étant enfermés par ces deux paralleles, forment une zone qui, &
cause de la chaleur brulante que produit le soleil vertical, a été appelée
zone torride, La ligne ou lcquateul terrestre passe par le milien de' cette
zone qui a une largeur d'environ 23° 28 (§.85.) de chaque c6té de I'équa-
teur. Le soleil, étant parvenu a Pun de ces paralleles, retourne vers la ligne:
cest pourquoi ces paralleles terresires sont aussi appelés fropigues. Les tro-
piques terrestres et célestes (§. 77.) sont situés dans la surface du méme
cone droit.

§. 105. Nous avons pris, pour trouver I'équalion sin 8 =—=sin esin A =
sin & (§. 103.), un chemin un peu long, exprés pour faire voir, que toutes
les variations des saisons s'expliquent parfailement par les mouvemens simples
que la jfigure 26, représente: ces mouvemens sont, la rotation diurne de la
terre sur un axe constamment parallele ou immobile, et sa routd annuelle
autour du soleil, dans un plan coupé obliquement par cet axe. On appelle

&
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généralement éé le- tems de l'annde, ol le-soleil a midi est le plus prés da
zénit, hiver le tems ol il en est le plus é[oi—gné; les époques de sa distance
moyenne au zénit déterminent le printems qui précede l'été, et lautomne qui
succede a I'été. La méthode la plus naturvelle, pour déterminer les quatre saisons,
serait donc d’appeler é1é et hiver les quarts de lannée, .dans le miliew dess
quels la plus petile et la plus grande dislance du soleil aun zénit ont lieu,
ensorte que le soleil serait, pendant tout l'été plus pr'és, _et tous les jours
d'hiver plus éloigné du zénit, que dans teut autre jour 'de l'anndel Alors
Varc de lécliptique ¢ D 7 (Fig. 23.) renfermerait ¥été, gpE ¥ U'hiver, ce qui
déterm_inerait en meéme.tems les arcs de lautomne et du lpl'irilem.s, 7B et
YA Ac. Mais' comme les points a,q;; B,%, our les quatre saisons commen~
ceraient, ne sont pas marquans, et que cette méthode ne sexait pas applicable
3 la zone torride, on a préféré de compter 'é¢ depuis le jour, ot le soleit
approche le plus du zénit, c'est-a-dire, ol g et & sont égales ou le moins
difiérentes, jusqu'au jour ou le soleil est 4 sa moyenne distance. Dans ce
moment Vawlomne commence, et il dure jusquau commencement de Lhiver,
ou linstant ou le soleil est le plus éloigné du parallele du lieu: Phiver finit,
et le printems commence, lorsque.le s_bleil revient & sa moyenne distance du
parallele. De cette manitre, la détermination des saisons est trés-facile pour
tous les lieux situés hors des tropiques. En effét, g étant plus. grand que
£, la différence § — & sera la plus petite == — ¢, lorsque § — ¢; elle sera

(B—e)+(B+e)

la plus grande — 3 -} ¢, si §—=—¢; et la moyenne valeur ——=B
aura lieu, lorsque §—o. Relalivement a un lieu septenirional, lété com-
mence donc & l'entrée du soleil dans le tropique du cancer, sa longitude
étant. A — go°; lautomne commence au moment ol le soleil passe pax
Péquateur, X étant —=180° I'liver i l'entrée du soleil dans le tropique du capri-
corne (A=—270°); et le pﬁl’; tems & son second passage par 'équateur (A=o).
Un lien méridional aura, dans les mémes instans, les saisons opposées. On voit
donc que les quatre points cardinaux de P'écliptique déterminent les quatre sai-
sons, pour tous les lieux situés hors de la zone torride; et l'on comprend ce
qui a donné lien aux dénominations de solstices d’été ou d'hiver, et d'équino~

zes de printems ou d'automne, qui se rapportent & un lieu septentrional.
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§. 106. Dans la zone torride, ou entre les tropiques, g est moins grand
que ¢; en conséquence, la distance du-soleil au zénit, §—§, devient nulle
deux fois par an, lorsque §— B; mais cela arrive en différens tems de Van-
née, qui dépendent de la latitude du lieu. Les liux de la zone torride ont
donc deux éiés, ou plutét un double &t§, parce quaucun printems ou au- |
tomne ne les sépare. Le commencement de I'élé est- donné par Péquation
sin A = %}% (§ 103.), .qui donne deux valeurs de la longit'i.i-'d{_z__a.u soleil,;
dont la somme fait 180 degrés; dans un lieu par ex: dont la latitade est
1'c (Fig. 23.), le premier et le second élé commencent, lorsque le soleil est
en ¢ et en 7. La distance au zénit, 3—9, est un maaimum — g-4¢, lorsque
§ —-—¢; I'hiver commence done, & Penlrée du soleil dans le tropique oppesé.
Le commencement du printems et de l'automne pourrait étre déterminé pax
le passage du soleil par~l'équatenr, ou ces saisons commencent sur toute la
térl‘e, ou par linstant ol le soleil est & s moyenne distance du zénit— Eﬂ—‘—:;

&3

ce qui-doit étre égal a g — 3, d'onr il suit § =— = le soleil est dong
i L g
de lautre c6té de I'équateur, ayant une déclinaison — B.
= 2

Sous la ligne méme on a g=—o. Il en suit, 1. que I'élé commence
deux fois, au passage du soleil par l'équateur, ol §=o0 et § — & —o0;
2. que Ihiver commence également deux fois, & Penfrée du soleil dans- les
tropiques, & étant — ¢, et 8~ un maaimums 3. que le printems et
Vautomne est aussi double, et que ces saisons ¢ommencent, lorsque 6‘:i§,'

Les lieux situés dans les tropiques, ont la hauteoar du pole égale & 'ob-
liquité de lécliptique, B — ¢ Leuts saisons sont donc les mémes que celles
des lieux situgés hors des tropiques. L'éLé commende a lentrée du soleil dans
leur tropique (§ =¢, g-—09=o0); l'hiver commence 4 l'entrée du soleil dans
le tropique opposé §—=—¢, B—3—2¢); le printems et lautomne com-

mencent lors du passage du soleil par I'équateur (é —o0,B—0—= E:—).
3 5
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CHAPITRE VI

Les quatre tems du jour.

§. 107. Les quaire époques remarquables du jour résultent du mous
vement diwrne de la terre, .comme les saisons du mouvement annucl. Le
maiin commence .au lever du soleil; il est »udi, lorsque le soleil parvient a sa
plus- grande hauteur dans le méridien; le soir commence au coucher du soleil;
et minuit arrive, .quand .cet astre vevient au méridien, étant le plus abaissé
sous I'horison. :On voit .que trois de ces époques sont l'objet des observa-
tions, le quatrieme .seulement du .calcul. Pour expliquer tous .ces phénome-
nes du mouyvement .diurne, il suffit .de supposer, que la terre tourne sur un
axe, suivant Ja -direction ;opposée & ce mouvement apparent, «de droite
gauche. Soit (Fig. 27.) PQ cet axe, sur lequel la terre tourne dans un
jour, suivant la direction Zz d’occident en orienl; soit PZQ le plan dun
cercle horaire immobile, .dans lequel le soleil est en S, en faisant abstra-
ction de son mouvement propre; et que la ligne qui joint les-centres de la
terre et du soleil, rencontre la surface de la terre en s, dans un certain ine:
stant, ensorte que s sera le lien qui, dans cet instant, a le soleil au zénit,
et tout autre lieu Z dans le méridien PZs aura midi, Supposons que la
terre, par sa rotation, ait décrit l'angle horaire ZP z, ensorie que le méri-
dien PZQ ait pris la situation PzQ, et Z soit arrivé en z: alors le soleil sera
dloigné du méridien du lieu Z ou z, du .c6lé opposé ou vers locident; sa
distance sera mesurée par le méme angle ZPz, et les lieux de'la terre, qui
ont midi dans ce sécond instant, auront, par rapport au lieu précédent %
une longitude occidentale — zPZ: les astres paraitront. donc tourner autour

de la terre d'orient en occident, Le lieu z verra le soleil suivant une di«
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rection paralltle & CS (en faisant absiraction d'une petite’ différence qui dé-
pend de la distance du soleil, et que Pon appelle sa parallaxe), ‘et Cz est
lIa ligne verticale de z: la distance du soleil au zénit est done langle §Cz,
ou l'arc d'un grand cercle sz.. Dans le triangle sphérique Psz on a cossz—
cos Pscos Pz | coss Pz sin P s sin Pz, et en se servant des désignations em-
ployées: ci-dessus: (§. 34.), on d sz ou SCz=—go®—n, Ps=—go®—3,
Pzi=go®— B, sPz=—7, donc sinn=—sin §sin § -+ cos ¥ cos § cos 8, la méme
équation que nous: avons frouvée par le mouvement diurne de la sphére
(§. 34. L 1): il est donc évident que: les deux. hypothéses: donnent absolu--
ment les: mémes: phénomenes:. -

Des que' sz devient plus grand qu'un guadrans, le rayon’ visuel du
soleil, qui est paralltle a CS, s'abaissera sous l'horison, et la terre n’étant
pas transparente,. elle’ empéchera: de voir le soleil. Cet astre se leve donc
ou se couche, lorsque’ w—o; il est midi,. lorsque ¥ — o, et minuit, quand ¥
est. de’ 180°%. Il en est dee méme’ des aulres: astres,. avec: cette’ différence,
que ces quatre époques- ne seront pas‘ appelées. matin,. soir,. etc:.

§. 108.. Le tems qui s'écoule’ d’un midi & Pautre,. ou en général d'um
passage’ du soleil par un. cercle: horaire au suivant, est appelé jour.” Llusage
commun est de prendre pour’ commencement: du jour; duquel' on. compte les
heures , le' passage inférieur du soleil aw méridien,. ow minuit.. Les astrono-
mes commencent. le jour & midi, parce que cest Vinstant le plus aisé & ob-
server,. qﬁi' est le’ plus: souvent. observé, et daprés lequel sont réglées les
horloges,. surtout les cadrans: solaires. Le jour est pal:'tagé en '2'4 parties
égales: qui- sont appelées: hcures: une heure est done la 24™° partie d'une
révolution diurne' du: soleil ;: elle est partagée en 6o minutes, la minute en
6o secondes, etc.. Auw moment ow le cenire: du soleil culmine, il est
oh. om. os. dans ce lieu, et les astronomes comptent de cetie époque 24
fieures: de suite’ jusqu’au. midi suivant; ce qui a Vavantage, qu'on na pa#
besoin d’ajouter; si une observation: a été faite' avant ou aprés: midi.. Ayant
donc remarqué le tems: T qu'une' pendule a fait d'une culmination: du soleit
& Tautre,. il est aisé,. si 'on péllt' supposer la marche de' la. pendule et du

soleil uniforme pendant ce jour, de trouver Iangle horaire du soleil, ou le
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“tems du jour, qui répond & un tems quelconque indiqué par la pendule. Si

la pendule est bien réglée, elle fera 24 heures, ou en généréi,, il s'écoule
5 24 heures solaires, pendant que le soleil décrit un angle horaire de 360 de-
' grés: il décrit donc un angle horaire de 15° en une heure, 15’ en une mi-
nute, ete. On convertit donc le tems en arc, en le multipliant par 15, et
les arcs sont converlis en tems par la division par 15, en mettant des heures
au lieu des degrds, etc. Par exemple, & 7h. 4m. 12s. Dangle horaire occi-
dental du soleil est = 106° 3’ 0/; et quand langle horaire du soleil est de
55°3/10” & I'est, ou 304°56'50" & I'ouest, les astronomes comptent 20h. 19111.,45'58.
Il s'entend que tout cela est relaiif-d un seul méridien, el que sous dautres
méridiens on compte les heures différemment, mais toujours suivant la
méme loi. ;

§. rog. Un des problemes les plus communs, qui peuvent étre résolus
par ce qui précéde, cest de trouver le lems ot une étoile fixe ou un autre
point immobile de la sphére «est dans le méridien; il sera résolu dans le cha-
pitre - qui traite de la mesure du tems. Un aulre probleme regarde le tems
du lever et coucher du soleil. Pour cet effét, on n'a qua chercher, par le
moyen de la déclinaison du soleil, son éngle horaire & I'horison, ou son arc
-semi-diurne (§. 36.), qui sera converti en tems. Si I'on fait y =0, I'équation

IO 1. (§. 34.) deviendra cos ¥ — —tg g tg . Le signe négatif nous apprend,

que l'arc semi-diurne est toujours plus grand que go degrés, tant que la hau-
teur du pole et la déclinaison sont de méme espéce. Le tems qui répond a cet
ane,estie= % (§. 108.): il donne immédiatement le coucher du éolcil, parce quq:a
les heures se comptent de midi; pour lrouver le tems du lever, on otera by
de 24 heures. Il est supposé ici, que la déclinaison que le soleil avait a Jho-
risen, est.connue, quoique cet instant soit inconmu. Ce calcul se fait done
ordinairememt de la maniére suivante: on égale § a la déclinaison du scleil
a midi, pour calculer ¥; on cherche, par le moyen du changement diurne de
la déclinaison, la véritable valeur de § qui convient a l'instant ¥; et cette va-
/leur servira a caleuler plus exactement cos ¥ —=— g 1g3d. _

§. 110. Si l'on fait encore dans I'équation précédente Y= o, l'astre est,

au mowent de sa culmination, dans Ihorison, done il ne s'éleve point sur
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Phorison. Ona donc tg gtgd—=—1, d'olt il suit que § et g'sont de nature opposée,

‘et que B+5=go° En faisant ¥=——180°, lastre est dans 'horison au moment de

son passage inférieur au méridien, partant il ne se couche pas: on a pour ce
cas tang B tang & — 1, dolt il suit que § et § sont de méme espece, et que
g-+3—09g0° En général, on a pour la plus grande hauteur d’un astre,
sinn = cos (3 — &), et pour sa plus petite hauteur sinn=—— cos(p -+ 9)
{§0 34 T 1.). Tastre est donc toujours sous I'horison, si cos (3—29) a une
valeur négative, ou que f—3& > go®, clest-d-dire, si p et & sont de nature
opposée, et que B-3>>go°. Lastre sera toujours sur Thorison, si—cos(g+3)
est positif, ou cos (B4 §) négatif, donc g43 > go°, g et § étant de méme
espece: d'ott I'on conclut les proposilions suivantes. Les astres dont la dé-
clinaison est assés grande, pour faire avec la hauteur da pole une somme
plus grande que go degrés, ne se levent jamais, si la hauteur du pole et la
déclinaison sont de nature opposée; ils ne se couchent jamais, si elles sont de
méme espece (Foy. §. 35.). Les astres qui ont une déclinaison & telle que
g -+ 8= g0°, font les limites entre ceux qui ne se levent ou ne se couchenk
jamais, et cenx qui se levent et se couchent fous les jours.

§. r1x. Si T'on veut appliquer ces propositions au soleil, il faut se rap-
peler que sa déclinaison & n'est jamais plus grande que l'obliquité ¢; d’ot il
suit qu'au commencement de 1'été, sa déclinaison boréale ayant sa plus grande
valeur — ¢, il ne se leve pas sur I'horison de tous les lieux, dont la latitude
méridionale ést plus grande que go® —¢, et qu'il ne se couche pas dans les
lieux dont-la latitude septentrionale est plus grande que go® —¢. Dans le
reste de l'année § est plus petit que ¢: il faut donc qu'un lieu, ou le soleil
ne se leve ou me se couche pas, ait une latitude plus grande que go® — &,
et & plus forte raison plus grande qué go® —¢; le soleil ne se leve ou ne

se couche pas dans un lieu septentrional, tant que sa déclinaison australe ou

“boréale est plus grande que go®—p. Il en est de méme de lautre hémise

phere; et Pon en tirera les conclusions suivantes.

Tous les pays, ou le soleil ne se leve on ne se couche pas une fois
dans l'année, sont compris entre le pole et un paralléle terrestre, dont la
hauteur du pole est égale a go° — ¢, ou dont la distance au pole est égale

2 ® 47
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& lobliquité: de Técliptique.. Il y a un pareil parallele dans Pun et lautre:
hémisphere de la terre, et ces deux paralltles sont appelés le cercle polaire
boréal et ausiral; les pays: circonpolgires, ol le phénomene précédent a lieu,
sont compris. entre le pole et lg cercle po]airé.. Ls ont la plus grande hau-
teur méridienne du soleil, lorsque' §==¢; ce qui denne sin% = cos (f— &)
(§-|110.), out n= go® — B—: ainsi puisque B est plus grand que go®—¢,
la plus: grande hauteur du soleil au méridien n’y peui jamais étre plus grande
giie .2 &% 66 RS _
§. 122, Il résulte  de I'équation cos¥ = — tg 8 tg & (§. 109.), que ¥ >go°,.
ou que le soleil. est plus longtems au dessus: de' Ihorison qu'dau dessous,. tant
E{_ue- @ et & sont de méme: espéce, el quau contraire Parc nocturne est plus.
grand que: l'arc diurne, si'@ et & sont de: nature opposée.. En. désignant par
¥ Parc: semi-diurne dans le dernier cas, on: aura cos 'R’:—cos.’l’, done
Y =¥ = 180°. Or,. les: demi-ares: diurne: et. nocturne: faisant aussi ensemble
180°%, Y/ est égal au demi-arc' nocturne: dans-le: premier cas; cest-a-dire, la
déclinaison. d'un. astre: dtant. donnée,, l'ave diurne: et. nocturne: est égal r('c’
proquement & lare: nocturne et divrne qui conviennent & la. déclinaison ,6p~-
posée- de: méme grandeur:. Cela. veut. dire: relativement: aw: scleil,. que dans
tout. lieu, de: la. terre,. la. longueur: d'nn jour d'été: est. égale: a: celle: de. la nuit
correspondante: en. hiver,, et chaque: nuit d'été’ est. égale aw: jour correspon-
dant. dhiver.. On. peut donc trouver: le: lever. et. le- coucher- du. soleil en hic
ver,. des jours: analogues. de: 'été;. et réciproquement, en: permutant. le: lever
et le: coucher.. Si @.et & ont des: signes. opposés,. cos. ¥ ==tg g tgd croit em
méme: tems: avec B, Vv diminue,, et ¥ augmente, parce: que: ¥ - ¥ — 18¢%
cest-d-dire,. les jours: d’hiver sont. d’autant plus. courts,. et. ceux. d'été d’autant
plus jOngs}, que la hautenr” du. pole esi plus. grande.. En: faisant.varier 8, on.
trouvera: de la. méme: maniére,. que tous: les: lieux: de la terre: ont,le plus
long jour et la. plus courte nuit,. lorsque le: soleil est. dans: le tropique de
leur: hémisplitre, mais que' le jour est le: plus court. et la. nuit la. plus. lon-
gue,. lorsque: le soleil. est. dans. le tropique’ opposé.. Sous: la. ligne on a = o,.
done: cos. ¥ = qosiY =0, 0u ¥ =¥ = go°,. quelle: que soit. la déclinaison du

soleil:: sous: I'équateur,, tous les jours: et. toutes les. nuits. de lannée sont. de
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la méme durée de 12 heures. Quand le soleil est dans I'équateur, & est nul,
. et ¥ =¥ —=90°, quelle que scit la hauteur du pole: au commencement du
printems et de l'automne le jour est égal & la mlit\ sur toute la terre. Ces
deux propriétés -ont donné liew aux -dénominations de I'équateur et des points
¢quinoxiaux. .Au pole § est —=go°, donc 4§ > 90>, aussi longtems que
& est de méme espece que B: il s'en suit (§.110.), que les poles n'ont qu'un
seul jour et une seule nuit d'un demi-an, ou que ie soleil reste six mois au
dessus, et les six aufres mois au dessous de I'horison des poles, qui est I'é-
quateur méme. Tout cela ne doit étre entendu que du centre du soleil, et
en faisant abstraction de la réfraction; mais ces recherches sont plus 1mp0r«
tantes pour la géographie que pour T'astronomie.

§.113. La figure 28. représente la terre avec les cercles dont il a été
question. PQ est Vaxe, P le pole arctique, Q le pole antarctique, AR Ié-
quateur, PAQR le méridien qui est le plan de la projection de la terre.
Les ares AC, RE, AHl, RI, PB, PD, QF, QG, sont égaux a I obliquité
de l'écliptique; GE, HI, sont donc les tropiques du cancer et du capticorne,
BD, FG, les cercles polaires boréal et austral. Les segmens sphériques BP D,
FQG, sont les deux zones glaciales; Vespace compris entre les deux tropiques’
CHEI est la zone forride; le résidu forme les deux zones tempéréess CBED,
HFIG. La chaleur et le froid qui résultent de la hautear du soleil plus ou
moins grande, ou de la direction plus ou moins oblique, suivant laquelle les
rayons solaires frappent les diflérentes parties de la surface de la ‘terre, ont
| donné lieu & ces dénominations.

La différente situation d'un lieu de la terre par rapport aux autres, a
encore -donné lien aux dénominations suivantes. Les habitans de deux lieux,
diamétralement opposés I'un a l'autre, comme BetG, D et F, Cet I, E et H,
A et R, P et Q, ont éié appelés Antipodes; leurs longitudes sont différentes
de 80 degrés, et leurs latitudes sont égales mais opposées. Les habitans d'un
méme paréllblg sous des méridiens opposés, comme B et D; F et G, CetE,
Hetl, AetR, sont appelés Antoeciens; enfin ceux qui, habitant sous le méme
méridien, ont des latitudes égales mais opposées, comme B et F, D et G,
CetH, Eetl, sappellent Périocciens. Les antipodes ont les saisons et les

s
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tems du jour opposés; les antoecaens ont les mémes saisons, mais les tems

du jour opposés; les périoeciens ont les mémes tems du jotr, mais des sai-

sons opposées.

§. 114 Quand le soleil s'éleve sur Thorison, il n'éclaire pas seule-
ment tous les objcts qm peuvent éire frappés directement par ses rayons,
élant situés de manibre que la ligne droite qui les }omt an soleil n'est in-
terromipue par aucun corps opaque; mais dautres objets qui ne sont pas
exposés aux rayons du soleil, sont illuminés pIus ou moins, selon que lat-
mosphere est plus claire ou plus obscure. Une chambre dont les fenéires
font face au nord, est parfaitement éclairée & midi, quoique les rayons solai-
res n’y puissent pr)'int entrer. - Comme cette lumiere dépend du tems  du
jour, elle est nécessairement leflét des rayons solaires, non pas des rayons
d.irects, mais de ceux qui sont réfléchis par quelque corps.- Ce corps ne
peut pas étre un objet terrestre,  parce que la . lumiére est dautant plus
grande, que lexposition de la chambre est plus libre; clest plutét la portion
septentrionale du ciel ou de Patmospliere, qui éclaire les ‘corps exposés au
mord, en réfléchissant la lumiere du soleil dont elle-méme est éclairée dire-
ctement. ~L’air a donc, ainsi que tout autre corps, la faculté de réfléchir les
rayons du soleil; et clest celte propriété L_lc lair, qui éclaire tous les objets .
qui ne peuvent élre frappés directement par les rayons du soleil, ou qui-sont
“& lombre. Un autre effét de cetle propriété de lair est sa couleur bleue
par un ciel parfaitement serein.

g §. 115. Apres le coucher du soleil, ses rayons ne .tombent plus sur
Vborison mais ils rencontrent encore les objets élevés, tels que les sommets
des mm{’ragnes, des tours, etc. L'atmosphére élendue au dessus de ILorison
est donc aussi illuminée le soir, el renvoie celte lumiere vers la terre. La
meme chose arrive avant le lever du soleil, et cefte-lumitre que l'atmos-
phere nous fournit, lorsque le soleil est sous 'lorison, est appelée crépuscule.
A mesure que le soleil s'abaisse sous lhorison, la portion de latmospliers '
visible qui est éclairée par le soleil, diminue; la lumiére du crépuscule s'af-
faiblit, et disparait enfin tout-a-fait, lorsque le soleil est abaissé au point,

que fouie la” portion éclairée de l'atmosphere se trouve sous lhorison, Il
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" nlest pas aisé de déterminer les limiles du erépuscule, et méme la/nuit la

Ay

plus obscure nous' laisse  encore:‘apercevoir des’ objets. Cependant les as-

tronomes sont convenus dc fixer les limites entre le crépuscule et la nuit
close a linstant o les® plus petiles ¢toiles commencent ou finissent d'dire
visibles; ce qui dépend encoreide./ta bonlé des yeux. Ordinairement on
donne i lare de vision des dillérentes étoiles, c'est-d-dire A Vabaissement du soleil
sous’ 'horison, lorsqu’on commence ‘a les apercevoir & la vue simple, les valeurs
suivantes; 11 ou 12 degrés pour les éloiles de la premiere grandeur, 14°
pour. celles de la troisitme grandeur, et 18° pour les plus petites étoiles.
On suppose donc que le crép@xsculle commence le mafin, et finit le soir,
quand le soleil est abaissé de -1\8_" sous Ihorison: cela posé, il sera aisé de
résoudre les problemes suivans. '

§ 116. Si Pon cherche -ladurée du crépuscule qui aura lieu tel jour
dans un certain lieu, la hauteur du pole B, la déclinaison du soleil'.ﬁ‘, et
Vabaissement de 18°, sont donnés:  on-en conclura I'angle horaire ¥, et ayant
soustrait le demi-arc diurne, le résidu, converti en tems, donnera la durée
du crépuscule. Faigant donc n = — 18°, léquation IlL. 1. (§. 34.) donnera

sin 18 - sin 3 sin §° :

cos Y — — . Cet angle est toujours plus. grand 00°
& COS ; CcUS O i 5 ) 5 & GHE: 2904

jusqu’au jour o 3 et § sont'de nature opposée, et sin g sin & > sin 18°, ou

sin [3 B T L donc §>>50°54". S8i le crépuscule est compté pour une
partie "duJoUF; Il en suit; que lous les licux de la ferre dont la latitude
est au dessus de 5r degrés (ce qui fait & peu pres g de toute la surface
db’ 1oy terre Y jHiont: tous’ les jours de Pannée plus longs que les, nuits, par
Veffét de la facultd de Vair de réfléchir la lumidre. ~ Auk poles niémes le

crépuscgules dure, "jusqu'a ce que la déclinaison opposéetdu soleil surpasse

A8%ades denx erépuscuies avant le commencement et aprésla fin de leur

£ig Jou jour de six mois, pris enscmble, durent quinze, semaines.

Si la valeur précédents de cos¥Yoest =24 1, le crépuscule dure toute
la nuit. . Alors on a sinz8°-b-sinf sin § =ces § cus §, ou s 18°=cos (B+93),
done & == 52 — B Sous la. latilude par ex. de 6u°, il m’y a pas nuit close,
aussi longtems  que la. déclinaison du soleil est au dely de 1avidegrés; et il

est visible que la postion de lannée, “dusant laquelle un liea wa pas nuit
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elose, augmente avee la hauteur du. pole.: La mémeéquation’ donne f==72°—4,
dont la moindre: valeur est 489 32" il s'en =suit que les lieux qui, pendant
guelque stems, n'ont pas nuit elose, doivent avoir mne latitude d'au moins
48° 327, e qui.est a peu prés le paralitle de Paris.

§. 117, Lie probleme inverse est, de-chercher le jour de 'an of, dans
tin cerfain lieu, lel crépuscule .durera un, tems «donné. Soit (g, 29.) LS le
parallele que le soleil parcourt ce jowr 1a, HR Thorison, Z' le'zénit, P le
pole, 8 la limite du crépuseule:’ on connait donc ZS——108?, Zs= go¢°
SPs=%, PZ=go°— g, et 'on cherche § == go®>—P8S. On a dans le trian-

~ Ie Z P 5
& 7 sin (3 sin

€08 Z PsC or—r—p,
cosZcos &
&t dans le triangle ZPS, ‘
€08 Z P8 ou cos (ZPs-}7) =i

" gu bien ; 2

sin 18°43in3sin§ .

cus[}co's g b4

e d sin 18°
08 ZP s cos ¥ — sin Z P s.sin’¥Y = cos Z P b

aton Lon tire : : e &
2 1 /5in 182 L sin B3sind (1 — COS5 ;
siniZ Bszn - sin'}’cosﬁc({w iy 5 i
Mais la premitre équation .donne :aussi
: «/ (e0s? B —isin? §)
& chs [3 cos §

Sin ZPs—

Zn comparant ces deux waleurs .de sin ZPs, et prenant les carrés, on {rou-
vera sin § par cetfe £quation: .
.8 = sin?§ % 25in>B (1 — cos ) - cosgﬁsi11'27‘§+2sin §sin18°sin B (1= cOs ¥}
- sin®18° —.cos? 3 . sin?7.

Comme elle est ducsecond degré, on trouvera deux valeurs de &, done,
puisque le soleil parvient .deux fois ‘dans I'année & la méme déclimaison,
quatre différens jours, ot le .crépuscule a la durée donnée; mais il e faut
Pas oublier, que § ne peut étre plus grande que 23° 28’

Enfre ces deux déclinaisons qui donnent la méme durée du crépus-
. «cule, il y en aura une, ou cette durée est un maximum ou ' ninimum. Il est
€vident qu'elle est un maximun, lorsque & =-}- ¢; mais ce n’est pas le ma=

aimum dont il est question ici, parce qu'il est renfermé entre les deux dé-
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clinaisons ‘égales qui- arrivent deux foi§ par “an, tandis que notre équation
quadratique donne deux valeurs inégales de §. Gonformément & la nature des:
maxima, le maximum qui apparltient a § == ¢, doit étre suivi par un minimums:
il 'y a donc une déclinaison, & laquelle répond une durée qui est un mini-
mum, et qui est donnée:par les équaiions précédentes. On peat trouver le
plus court crépuscule, et le jour oun il arrive, de la maniere suivante.

€. 118. En différentiant les expressions: précédentes de cos ZPs et ed
cos (ZPs—-7v) (§ 117.), om trouvera, en. faisant varier ¥ et @,
d.§ . sin 5‘5'[:5n[3+sin18° sin §)
cos(3.cos? 0, sin LPs. cos 3. cos? §,sin (ZPs+Y)°

0.ZPs = oo BED < ZPs+a'v-——

PRuisqu’il faut faire 0¥ == o,. afin. que V. soit. un: minimum, on peut égaler ces:
deux expressions,. ce. qui. donnera:, :
sin(ZPs+Y) _ sinB'4sin18°.sin §
SN2 PSS sin (3. 3

Les. équations: du §.. 117. donnent. encore’

et -

cos? 3'— sin2 §)

: . ; ~ sin Z.P.'s:."x(

L cosip cosdine 7
o/ (cos? B — sin? § —2sin187sin 3 sin § — sin? 18"}
cos B cos g 7

sin: ZPs—i—'Y),.__

d'ou 1l suit:

sin (Z Ps4%) *V cus? 3—sin? §— a'sin18%sin Bsin §'— sin? 189
sin i Ps N

P

cos? 3—sin? §.

sin(ZPs+7)
sinfPs

0 =—=sin?18%.cos?¥. (sin®§ - sin? ;3)+2S1n18°.51n{3 sind.cos?¥,,

et en: divisant. par sin® 18%.cos*§,.

P St + 2:sin 3. sm_ + g a.. . (

sino1 89

En: égalant les-deux valeurs: de’ ;- etyprenant. les’ carrés;: on trouvera’

— sin 3“4 sinfBicos 182

—_—

Les: deux racines de cette: équation: sont” sin' & =—. =
cos1d x . : sin3’, sin? g%’ 3
E—EEL——-—};, donc 1) sin § == — B s ——sin Bilg ot ek

sip 18Y sing7. cos g2

p AT . sinB.eos5? g° 2 5 o . 7 v T
2) sind = — —————~ = —sin g cot ¢°.. Les plus: courl” crépuscule” arri-
sin g% cos g* =

vera. donc quatre’ fuis' par an,. et toujours' en! hiver,. parce’ que & est négatif..

Mais conime’ & ne peut. étre’ plus grand’que 43° 28, la: seconde’ racine  est
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limitée par la condilion que sins@ nedoit pas excéder tang 0% sin 23° 28
celte solution ne peut done avoir lieu que sous des latitudes ;51113 pelites
que 3° 37. La premidre racine a lieu pour toutes les latitudes, parce que
sa plus grande valeur est sin 6‘:I§an_g 9%, ou § = g° 6’ 47”. Cela serait donge
fa déclinaison qui donne: le plus court erépuscule pour le pole; ol siz—r1;
mais ce probleme n’est pas applicable au pole, qui n’a gqu'un seul jour, et
par conséquent: un seul crépuscule dans toute l'année. En géneral, il faut
satisfaire & deux conditions, pour que plusieurs crépuscules arrivent succes-
sivement: Jl'une,  que la distance du soleil au zénit soit & minuit plus'
grande gue 108 degrés, l'autre, que le soleil se Ieve et se couche le méme
jour. La distance au zénit 4 minuit est _['9()"— B4 (go=+ &), le soleil
étant de l'autre coté de I'équateur, ainsi que la solution du probleme le de-
mande. Il faut donc, en vertu de la premiere condition, que 73° 4 & soit -
* plus grand que B. Conformément a cette eondition, il résultera de la pre-
wibre racine, que sin § doit étre plu.s pelit que tang ¢° sin 7:°+ &, ou
sin & < 1g 9° (cos 18°cos & +- sin18° sin §), d'otr il suil tang & < i S ER GG

o tzg?itoshd? . ‘rgg”.cusu'&d | ; > : X .
(__ Sy R T donc fang & < tang ¢°, et § <g° I faut

1—1ggy?. sin 182

donc que g soit plus petit que 72°~49° ou g <81° Alors on aura 343 < go°,
d'on il suit que le soleil se leve et se couche ce jour 1a §. 110.): donc
la seconde condition est aussi remplie. Supposant par ex. g —80°% 'I'équa-
tion sin & == — sin § tg 9> donnera §—§8° 58’ 25, d'oii il suit que la distan~
ce du soleil au zénit sera au minuit de ce jour = 10° - g8° 58" 257, plus
grande que 108%.7 A midi cette distance sera = g °+ §)—(gu°— @)= 88°58’;
par conséquent, le soleil se leve ee jour la, et il se [évera lous les jours, jus-
qua ce que § soit de 1o degrés, ce qui narrivera quau bout de trois jours;
‘et les joufs qui précedent et qui smivent celui ol § éiait == 8°58’, auront
des crépuscules plus .longs que ce jour. On:voil done, que la seconde ra-
cine n'est applicable qu'aux lieux compris enire les deux pavalitles, dont la
latifude: | est ;de1:3°37/, et que la premiére est applicable i toute la terre,
excepté Iles segmens autour des poles, dont la base est le parallele de Ho®

de lalitude. Pour I'équaleur, ol B—o, les deux racines donnent §=—=o;:
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le plus court crépuscule a 'donc, lieu sous la ligne, les jours des équi-
noxes.

§. 119 Connaissant - maintenant la valeur de &, on peut trouver .
4 —sPS, ou la durée du plus court crépuscule, de la manitre suivante.
Faisant pour a])réger, sing’—a, cosg®=1%, sin =1, cos B=g, &*—f*—=m?,

: ; B4 e :

tang ZPs—c, et iang% Y —ux, la racine 1) est sin§—— S_f’ ce qui étant
subslitué dans les équations du §. 117. donnera

af? _af?2—a2ab?
cosZPs = bgcoskS" Plaas (ZPS-[-?)_‘ bgcusé‘-—_

De 14 il vient

, parce que sin 18°—2ad.

ZP s — 7z et . Y DL ab?

€Oos ) €05 ( 1?3—]—'?)._,,25111 (ZPS_)‘_;) ?m - — 592{,55’ ot
7P A s Y Vv m2

CO0S s-—]—- cos (. Ps .J'_’}')—zcos (ZPs—l——n).cos = —_-ﬁ:ﬂ

d'on 1l suit
2

LY 5 :
tg%.fg(ZPs—L--;) ou =z i =——; ¢ce qui donne

I1—CX
f2e b2 - 2 y 4
o — =5 x4+ = Les deux racines de cette équation sont
2 L LT D 2 s - v 2
P e A s iru RO T S P équations cos ZPs .':——af—:, et
2 m? bgcosd
.'/(gz =2 ﬁfz) b2 1}
: o [ 52 _ Y= . om
¢in ZPs— Sy Loam)= s A Bl donnent

m=my/(1—4a2b%) _ 1=-cos18°

2 ¢ m? 20m

et m < 1, 2am est plus petit que ]é; donc le signe - ferait x

Comme a est

m SRl
= dotr il vient o —
a
1
6’
plus grand que 3; mais on sait que %'}’ <45°; et en conséquence x < 1: il

environ

r 1—cos16° 2 g2 (/3 . .
faut donc prendre la valeur z = = — —; d'on il suit
2 T 24gm m

i1 x et a g i st = ST ot 8 ek sin 9°
sln =Y — — Coem - =7 — = —, OU SIn =Y/ ———,
B Y yidx?) T ya24m3) Ty (1—53) g’ =6 cosf3

gle 7, converti-en tems, donnera la durée du plus court crépuscule.

L'an-

On peut trouver le méme résullat par une construction tres-simple.

sin 3

On a dans le triangle ZsP, cos s = ;—Us 57 et dans le triangle ZSP,
__ sinf3~4sin18%sin § - e o S :
€08 S = e En substituant donc sin § = — ig ¢°.sin @, il

18




138 ASTRONOMIE SPHERIQUE

" -sinﬁ(ansinﬁ9°} sing cos18° &
iendracosS— —— MM ——— ___~  _— _—coss, d — i '
Lt cusiBcosd cos182cos § » done S—s. Faisant done .

ZQ=18°, on aura entre les triangles PSQ, PsZ, ces relations, QS =go°=Zs,
PS—go®*+§=Ps, et S—s, donc PQ=PZ—go®—p, ZPs— st,

dout il suit ZPQ =sPS—="Y. On a“donc dans le triangle isosctle ZPQ,

c0s18%—sin? e : o,
€os Y — g , d’oti on tire 1— cos¥—2 sin®Ly—
cos? 3 2

1—cos18? 2 sin? g?
cos?3 cos?3 *

: sin g° A
donc sin’ ¥ = 22 comme ci-dessus. ™)
2 coO

s B

{(*) M. Fuss a le premier donné une solution semblable, il ¥ a plas de 35 ans. (Voyés Ber-
lin. Astron. Jahibuch fir 1787, Cowpar. dstron. théor. et prat. par M. Delambre, T. I.
Ch. 14,




LIVRE 11, ‘CHAP VIL v3§

CHAPITRE VIL

Longueur de Uannee.

L]

§. 120. La longueur de I'année donne la longitude moyenne du so-
leil pour un tems quelconque, si elle est connue pour une ‘seule époque
(§- 99.). La mesure ‘du_tems, d’apres laquelle les harrloges sont réglées, est
le jour avec ses parties, les heures, etc. (§. ro8), ou la rotation de la terre.
La question dont il s'agit ici, est donc proprement: combien de fois la terre
tourne sur son axe, pendant qulelle achtve sa route annuelle autour du so-
leil. Le tems.que le soleil met & faire, par son mouvement propre, une
~ révolation entitre, ou & revenir au méme point d'out il était parti, est ép-
pellé année; il y a donc autant de différentes années, qu'il y a de manie-
res de déterminer le lieu du soleil. Si ce lieu est déterminé par les
seuls points fixes du ciel, les étoiles, le tems au bout duquel le soleil re-
vient & la méme étoile, est Pannde sidérale. 1l parait que cette année, qui
est la véritable révolution du soleil, doit aussi étre la plus aisée a détermi-
ner. - En observant successivement le soleil et I'étoile au méridien, on trou-
vera, par lintervalle du tems, la différence des ascensions droites & midi vrai
—a. On fera la méme observation au bout d'un an ou de » jours, lorsque
le soleil a & peu prés la méme ascension droite: ayant trouvé la différence
d’ascension droite entre le soleil et I'étoile =—=5 un peu plus grande que a;
‘le lendemain & midi on trouvera cette différence —e¢, et c <<a. Il est vi-
sible, que, I'année sidérale est plus grande que » jours, et moins grande
que n -1 jours: on trouvera aisément ce qui manque a n jours, pour com-
pléter I'annde. Dans le jour écoulé entre la seconde et la troisitme obser-
vation le soleil a parcouru Yarc de I'équateur, b — ¢, et apres n jours il lui

e
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manquait encore l'arc d—a pour faire une révolution entitre. En supposant
donc le mouvement du soleil uniforme pendant le dernier jour, on aura

: : : b— _ . -
b—c & b—a, comme un joura s Le tems £ — b—z’ gtant ajouté & n, dons

nera la longueur de 'année solaire — (n -+ jours,

b—a
= ; v ;

§. 121. La méthode précédente donnera un résultat plus exaet, si I'on
fait les secondes observations aprés un intervalle de plusieurs ans; alors er-
reur, étant divisée par le nombre des- années, deviendra inconsidérable: une
remarque, faife déja par Hipparque qui sut bien en profiter. Si par ex. dans
I'intervalle de n jours, il s'est écoulé m révolutions sidérales plus une a peu

e : b— T : . it
pres, il faut ajouter + = 4 n jours, pour avoir m -1 années sidéra-

be—c
- b'—'ﬂr . o ! =g
les: on a donc m--1 ans = (n -+ —— ) jours, et I'annde sidérale est de

b—e¢
nlb—c)+b—a . I 2 y 4
-(—-'—————]ours. L’erreur qu'on peut avoir commise dans |’ cobservation
(m—+1){b—ec) =

des ascensions droites, «a, &, ¢, est donc divisée par m - 1, et par consé-
quent (m 4 1) fois plus petite. Mais pour porter la précision & une se-
conde, il faut une longue suite d’années; et comme tout dépend ici de la
bonté des pendules, on serait borné aux observations modernes, et celles
des anciens astronomes seraient perdues pour nous. Ainsi, -puisqu’il est in-
différent, quelle année on détermine la premiére, rien n'élant plus facile,
_que de réduire I'une & lautre; les astronomes prennent pour base de ces re-
cherches l'année tropique, qui peut élre déterminde par les observations les
plus anciennes. .

§. 122. La révolution du soleil relativement & I'équateur ou & Iécli-
ptique, qui raméne cet astre & la méme distance aux points équinoxiaux et
solstitiaux, est la cause des saisons, sur lesquelles sa position par rapport
aux étoiles n'a aucune iufluence. Une pareille année, dans laquelle la lon-

gitﬁde du, soleil augmente de 360 degrés, est appelée année tropique: elle

conviendrait exactement avec Pannée sidérale, si la' précession des équinoxes

{S- 89.) ne changeait pas la situation des étoiles relativement aux points

¢quinoxiaux. Pour déterminer 'la longueur de cette annde; on n'a qu'a ob-

server les équinoxes: car le tems qui s'écoule d’'un équinoxe de printems ou
el

dautomne, d'un solstice d'éié oun d'hiver, a l'autre, est une année trepique.

-
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Nous avons exposé (§. 97.) les méthodes qui donnent une déterimination
exacte de I'époque des équinoxes et des solstices; deux observations analo-
gues. donneront done la durde de .l'année. Les anciennes observations des
équinoxes nous donnent - le+moyen de détruire les erreurs inévitables des

observations, en comparant celles des anciens  astronomes avec les notres.

On peat méme négliger d’abord les corrections, (ailleurs bien connues, qui

résultent .du mouvement des éloiles (§ 96.). En.effét, puisque cette corre-
chon(-—- (S 96}) e monte  qua 10”, et que le soleil met environ 4 minu-

tes pa['bUllfll' 10 5 11 nen TéSlltuauit ‘l"' NNg erréeur de 4_ nnnu[es ou 24.0
secondes , relativement & la' longueur de lcmm,e, Perreur seraiv done dune

seconde , .si les deux observations étaient €loignées -de 240 ans l'une de
lautre, :

§. 123, Pour éclaircir cette méthode, je vais tirer un-exemple de Za-
stronomie de Lalande. L'an 146 avant l'tre Vulgaif_e, le 24 Mars & 11 heu-
res 55 minutes avant midi,  Hipparque observa a Alexandrie I'équinoxe du
printems. Le méme fut observé par Cassini a Paris I'an 1735 le 21 Mars

nouveau style, & 2heures 20m, 4os. du matin, En réduisant cela au calen-

.drier Julien, et au méridien d’Alexandrie, I'époque de la derniere observa-

tion sera le 10 Mars 4h. 12m. 26s. avant midi. Ii manqua donc 14 ]ours
7heules 42 m. 34s. & la derniére ohsc:vatlon, pour la faire coincider avec
la« prem1eg@. partant lmtervdlle est_dl. :(Ijoa—i— 4J) anxlfes Jullennes

moins 14j. 7h. 4om. 34s. Or Vannée Julienne étant de 5655;0u1:, I'inter-
1880

valle est Ti= (1580 . 365 = T T n}) joul® — QH._ 43, _5‘/;53,,), _pendant, .. &
(.

lequel 1880 anndes tropiques se sont écoulées. La durée d’une année est
done A= —o= = 365 jours Gheures moins 10m. 58s. 10¢.—365j, 5h.
hgm. 1s. Sot. On a mnégligé ici quelques petites corrections qui seront
développées dans le tome 1I. de cet ouvrage; on y verra en méme tems,
comment la longueur de l'année tropique se trouve avec la plus grande pré-
cision, Elle est suivant Lalande — 365j. 5h. 48 m. 48s. D’aprés les nou-
velles tables de M. Delambre, elle est = 365j. 5h. 48m. 51,60666 sec.

§. 124, Dannée tropique donne immédiatement l'année sidérale. Lors-

que le soleil, au bout d'une année tropique, revient au point vernal, sa lons

filt W
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gitude éfant nulle, I'étoile, dont la longitude était également nulle au:com-
mencement de I'année, s'est, pendant ce tems, éloignée du point zéro & lo-

rient de 50”,1, conformément & la précession des équinoxes (§. go.): la lon-

gitude de cette étoile, et de toutes les autres, a augmenté de 50”,1. Le

soleil aura donc besoin, pour rejoindre I'étoile, du tems # qu'il emploie 3
parcourir un arc de 50”,1. -Mais comme la longitude de I'étoile aura encore
augmenté pendant le tems #, on trouvera l'année sidérale plns cxactement
par la proportion suivante. Dans une année tropique, ¢ soleil a parcouru,
relativement aux 6étoiles fixes. wn nve <dv 500° — 50”,1: nommant donc A la
longnans ¢ Tannée tropique (§. 123.), il viendra l:m‘%ﬁiﬁ —
somin. 19,95632 sec. La durée de l'année siderale 'S sera donc A -4-t=
365j. 6.h. gm. 11,56298 sec.

Outre ces deux années il y en a encore une froisidme, l'année ano-

malistigue, dont il sera parlé plus bas.

e i
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CHAPILTRE VILEL g G

Longitude moyenne du . soleil.

§. 125. On appelle mouvement moyen du soleil, celui qui résulte de
Ta durée d’une révolulion entitre ou d’une année, en supposant le mouve-
ment uniforme; il est done trouvé par le moyen d’une simple proportion,’
et détermine la vitesse constante ou moyenne du soleil.” Dés qu'on connait
encore la longitude du soleil pour un tems quelconque, on trouvera, par
une simple addition ou soustraction, la longitude moyenne du soleil pour
tout tems postérieur ou antérieur. Lorsqwau bout d’un an, le soleil est re-
venu & la méme -longi'tudle, Pascension droite sera aussi la méme qu'au com-
mencement de lannée: le soleil  décrit donc pareillement 360 en ascension
droite, dans une année trog;fque. Les mouvemens  moyens du soleil sont
done 'les. mémes relativement & I'écliptique et & Péquateur; et son ascension
droite moyenne se trouve de la méme maniére que la longitude, si elle est
connue pour un certain tems. Il faut donc connaitre deux choses, pour
trouver la longitude moyenne & une époque donnée, sa vitesse ou son mou-
vement moyen, et sa longitude moyenne pour un tems quelconque. Cette
longitude nioyenne, avec le tems auquel elle appartient, a été appelée par
les astronomes Epoque: cest de 1a quen se comptent toutes les autres longi-
tudes, et elle est la base sur laquelle elles sont calculées. Les mouvemens
de tout astre, méme des étoiles fixes, ont besoin de ces époques qui sont
le fondament des tables astronomiques: il estidonc nécessaire, de déterminer
avec lexactitude la plus scrupuleuse,: la longitude moyenne et le tems ré-
pondant, .qui sont destinés a servir d’époque. Au reste, une- erreur, relative.

a I'époque influe sur toutes les longitudes de la table de la méme manitre,

gl ¢ NOSE e R saaaa ol VoY e apn IV g b g Sue | o
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en les faisant trop grandes ou trop petites d’une certaine quanhle Cette
erreur étant donc découverte, Tes tables peuvent également servir & trouver
“les véritables longiludes, par une simple'addition ou soustraction de ler-\
rear de I'époque; et elle se découvre aisément, si{ I'on aperrﬁ:ailt que la
différence entre les ‘longitudes, tirées des observations et des tables, est
consiante: .

S. 126. Le 'soleil parcourant 360 degrés gde I'écliplique on de I'équa-
teur dans une année tropique A, son moiﬁrement'moyen ou uniforme dans

un autre tems quelconque ¢ sera — — 360° Les réductions suivantes ser-

Ak

viront 4 faciliter ce calcul.

360° — 1296000”; A = 31556931, 60666 secondes; .

un jour = 86400 secondes;  une heure — 3600 sec.

Le mouvement moyen du soleil est donc

. 360° ;
pour un jour, O = 5g/8";33; pour: une heure =—'a"25",85; i,

jours
pour une minute —2”,46; pour une - seconde — 0”,04.
Le tems que le soleil emploie & parcourir un :110 donné a, est

= 56 —— A. Le soleil parcourt done -

1" en 24,35 sec.; 1'en 2fmin. 20,97 sec.; - 1*>en’ 24 heures' s0m. 68,143 s,
On en conclura aisément le' moyen mouvement du' soleil
pour une année commune de 365 jours :359“4”40”,368 _
= 11°29°45'40”,36 = 35‘7" i 1 o
pour ‘une année bissextile de 366]0111"3 —“360"4/"46” 7
— of 044/ 48", 7;
pour . quaftre années Juhennés, dont trois sont.de 365 jours, et une,
de 366 jours = gf o A8,
Le mouvement séculaire pour cent années Juliennes, dont 25 sont bis-
sextiles, est = 0%0%45'45";
pour cent années Grégoriennes, parmi lesquelles il n'y a que 24
bissextiles = 11529°46/36" 7.

ot ‘na mm ‘jﬁzmwm ;.WL wila ;{;u 2 U?ﬁjb)ﬂﬁzé
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§. 127. Une longitude quelconque du soleil, observée avec le plus grand
soin, peut servir & déterminer I'époque. Mais comme les observations don-
nent la longitude graie -qui, & cause de la vitesse plus ou moins grande du
mouvement, differe de la longitude moyenne que les tables doivent indiquer,
pour étre plus simples et commodes; il faut réduire la longitude yraie a la
moyenne, ce qui sera expliqué plus bas, Les meilleures observations pour
cet ®ffét sont celles des équinoxes mémes, parce qu'alors la longitude da
soleil se trouyve sans caléul, de o® ou de 180° Ainsi lobservation d’une
longitude vraie donne, au moyen de cette réduction, la longitude moyenne,
par conséquent une époque, dolt 'on peut conclure, & l'aide du mouvement
moyen, autant d'époques qu'on voudra.

§. 128, Pour simplifier les tables astronomiques, on a, suivant I'exem-
ple respectable de Ptolémée, calculé I'époque pour le commencement de cha-
que année, et nommément pour le midi du premier jour de T'annde, sui-
vant le méridien des tables, en se conformant & 'usage des astronomes qui
commencent le jour 4 midi. Mais il faut observer, que Iépoque répond
au. midi du 3r Décembre de l'année passée, c¢i c'est une année commune,
et au midi du 1 Janvier, si Uannée est bissextile. Si lon avait fixé toutes
les époques au 1 Janvier, les jours ne seraient d’accord que jusqua la fin
du Féyrier, et les dix mois suivans lannée bissextile differerait d'un jour.
La disposition p):écédente fait qu'une année commune avance d’un jour pen-
dant les deux premiers mois, et que du commencement du Mars, ou Yan-
née bissextile a rejoint les années communes, les jours des deux années
sont d’accord. Le burean des longitudes de France a changé ces deux arran-
gemens: dans toutes les tables, pu]Jliéeé par ce bureau, les époques sont
fixées an commencement du jour civil et de Tannée civile, cest-d-dire, au
minuit qui sépare lesr Décembre du 1 Janvier, ou 'annde passée de la nou-
velle année, sans distinction de commune ou de bissextile. Il en résulte
que, depuis le 1 Mars, les longitades 1'é|)0ntlenf, dans Tunnée Dbissextile,
au jour précédent celui de lannée commune. Dans les tables du . soleil par .
M. Delamlre, la Table 11 donne les €poques ou longiludes moyennes du
soleil, pour le commencement de chaque année civile depuis 1750 jusqu’a

19




146 ASTRONOMIE SPHERIQUE

1900, daprés le méridien de Paris. Dans la Zable I”" on trouve le mouve-
. ment moyen quil faut ajouter aux époques de la Table ITI, pour avoir cel- |
Tes des anndes correspondantes dans les autres siécles avant et aprés le 19", ‘
‘Ces deux tables donnent donc I'époque du soleil au commencement d’une ‘
| année quelconque de tous les tems passés et futurs. La Zudle VI donne le |
mouvement moyen du soleil pour tous les jours de l'année, et la Tuble X
p..c)lur les heures, minutes, et secondes. Ces tables suffisent, pour trouver,
‘par une simpfe addition, la longitude moyenne du soleil pour un tems quel-

conque, complé d'aprés le méridien de Paris, ou d'un autre lieu dont la

longitude géographique est connue.
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_CHAPITRE IX.

Longitude vraie du soleil.

§. 129. La définition de la longitude moyenne suppose, que la vi-
tesse, avec laquelle le soleil décrit son orbite, est constante, ou le mouve-
ment uniforme. Clest aux observations a décider, si cette supposition est
juste: en tout cas-elle est utile, parce qu'elle donne le senl moyen de dé-
couvrir les irrégularités qui pourront avoir lieu dans I orbite solaire. Bil
est possible (et nous allons voir que c'est effectivement le cas), que le soleil
parcourt sa route avec une vitesse variable, qui sera nécessairement tantét
plus tantét moins grande que la vitesse moyenne; que par conséquent, le
lien moyen du soleil, calculé pour un cerlain tems, sera différent de ces
lui que le soleil occupe dans ce moment, ou du lieu »ra. Pour connaitre
cette différence entre les 1ongitude§ vraies et moyennes, il faut calculer la
longitude vraie par la déclinaison et Iascension droite qu'on observera de
tems en tems, ou d'un midi & lautre, par la comparaison avec une étoile:
on tirera des tables la longitude moyenne pour les mémes midis, et on
trouvera pour chaque midi la différence entre les longitudes vraie et mo-
y-eﬁne, ainsi que le mouvement yrai en 24 heures. Si ce dernier se trouve
tant6t plus tantét moins grand que le mouvement moyen, il est prouvé, que
le mouvement du soleil n'est pas uniforme. Les observations de peu de
jours suffisent, pour s'en assurer.

§. 130. Si ces irrégularités n'avaient aucune période, au bout de la-
guelle elles reviennent suivant le méme ordre, il serait impossible de cal-
culer d’avance le lieu du soleil: car ce calcul, s'il est fondé sur expérience

seule, ne peut se faire, & moins d'avoir vu plusieurs suites de changemens

*
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semblables, qui donnent lieu & conclure les changemens futurs des passés,
est-a-dire des périodes; et §'il est fondé sur la théorie, il suppose une loi
que l'on ne pourra découvyir quaprés une longue suite de sitcles. On pour-
rait dresser des tables pour le tems passé, fondées immédiatement sur les
observations; mais la science de l'astronomie, dont le but principal est de
déterminer d’'avance. pour un tems quelconque, les périodes des mouvemens
célestes et les lieux des asires, n'existerait pas. Quand on voit, que la lon-
gueur moyenne du soleil, déduite des ohservatiens de plus de mille ans, est
parfaitement d’accord avec la durée actuelle de chaque année, et qu'au bout
d'une année moyenne, le soleil occupe toujours le méme point de son orbite
quau commencement (en faisant absiraction des irrégularités presqu’insen-
sibles qui sont l'effét de causes indépendantes du soleil et de la terre), on
3 une preﬁve complete, que l'année est toujours de méme durée, qu'en con-
séquence foutes ces irrégularités se détruisent mutuellement dans le cours
d'une année, ensorte qu’elles disparaissent au bout de l’année, pour commens
eer dérechef; qu'enfin toutes les _irrégularités de la route solaire ont non-
seulement une période constante, mais que cette période est l'année méme.
§. 131. La vitesse du soleil dépend done du point de son orbite,

quil occupe; et des que l'on connait la loi, suivant laquelle la vitesse varie
dans les différens points de l'orbite, on peut irouver, dans chaque point, la
“ différence entre les longitudes vraie et moyenne, et par conséquent la lon-
gitude vraie meéme; on ‘peut dresser des fables pour tous les tems. Comme
fa longitude moyenne change uniformément, il est tout simple, darranger
les tables ensorte qu'elles donnent, pour un tems quelconque, d'abord Ia
longitude moyehne, qui servira & trouver la-différence des longitudes mo-

yenne et vraie, ce qui donnera la dernitre; en d’autres mots, la loi, suivant

laquelle le mouvement vrai varie, doit étre donnée en fonction de-la lon-

gitude moyenne. Comme il est 3 présumer, que cette loi dépend immédia-

tement du liew vrai du soleil, et non du licu moyen qui est une pure

fiction; il faut procéder de ceite muniere. Il est certain que, méme dans ce

cas, Ja loi dépendra au moins médiatement de la lbilgi'fu{laﬁ moyenne, parce

que celle-ci est une fonction de la longitude vraie: la loi étant donc. doun-
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née en fonction de la longitude vraie, on trouve pour une longitude vraie gielcon-

que, la différence des deux longitudes, et partant la longitude moyenne. On calcu-

lera donc & l'aide de la longitude yraie; la différence enire lavraie et lamayenne,

donc la moyenne méme: on composerade ces;deux qudnlités une tabletelleément ar+

rangée, que la longitude moyenne donne la différence.des deux longitudes, ou qu'el«
le en est 'argument, quoiqu’elle ait é1é-calculée par le moyen de cette différence.

§. 132. Il sagit donc de découvrir par observation, .la loi que sui-
vent ces irrégularités, ou la cause dont elles dépendent.: Pour faciliter cette
découverte,. il faut commencer par chercher les points, ot Firvégularité est
un maximum; -ou ceux. ou le yrai mouvement:du soleil est le ‘plusirapide
et le plus lent. I seront les. points principaux de Vorbite, et la: vitesse
actuelle du soleil dépendra de sa distance plus ou moins-grande de ces deux
points. En observant le vrai mouvement diurne du soleil pendant une année
entitre (§. 129.), on ne tardera pas & sapercevoir, quil est le plus rapide au
solstice d’hiver, le moins vife au solstice 'd’été, et qu'il est égal an mouvement
moyen de 59’ 8” dans le tems des équinoxes. Le mouvement vrai est done plus
lent que le mouvement moyen, depuis Iéquinoxe du printems;jusqu’a celui' de
Vautomne; il est plus vite pendant lautomne et I'hiver. Les quatre points prin-
cipaux du mouvement vrai coincident doric, au moins & pew pres, avec les qua-
tre points cardinaux de' I'écliptique. Un accord aussi:paxfait nous, portera 3

croire, que la situation du soleil relativement & I'équateur test la véritable cause

de ces irrégularilés, ou que leur loi est une fonction «de la longitude du soleil.

seule; et cependant le raisonnement  serait|faux: i1l est possihle, que' les
véritables points dont. cette loi dépend, ne coincident qu’a:cdideutellement
avec les poinls solstitiaux et équinoxiaux. Cependant; sivcette coincidence
élait constante’ et exacte, eela serait indifférentipour!lasconstruction des
tables, et pour: l'asironomie -sphérique ren’ général. ol Mais: oni va 'yoir
que' ces  deux suppositions, sont fausses.  Cette - recherche) se réduit '3
ces deux questions: 1) si;la plusi grande, laiplusipetite,bet la®mo-
yenne vitesses coincident précisément - avec -les wsolstices ef. lesi équinoxes,
:9,) si_la vitesse est toujours, la méme 3 la longitude syraie dw (soleil élank

la. méme. gesgsluihiil nodom jsauavugm ob eua 9t

-
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§. 133, Le soin que Ton a eu & faire les observations précédentes
aussi exactement que possible, a donné le résultat, que la plus grande, la
plus petite; et la moyenne vitesses arrivent environ huit jours aprés les sol-
stices et les équinoxes: il faut donc répondre négativement 2 la, premiere
-guestion.,* Mais comme ceite’ recherche demande une précision d'une ou de
deux secondes; ' parce que’ la’ différence’ entitre entre le maximum et le' mi-
wimum du moutement diurne ne se monte qua 4, il faut. faire ici une re-
marque. . 8i deux' quantités x, y, dont I'une est fonction de l'autre, varient
suivant la loi de continuité , & laquelle tous les changemens que la nature,
et particulierément lastronomie présente, sont soumis autant que nous les
eonnaissons; et que I'une, y, est parvenue, par des accroissemens et décrois-
semens successifs, a sonismaximum ou minimum, ensorte qu'un instant aprées

e

elle commenceé 2 diminuwer ou & augmenter, {andis que lautre x continue

a A . - a 1 B & r - - a4
@ .croilve: il est toujours ?%',: 0. Cette équation indique que y change

insensiblement, pendant que 2 prend un accroissement sensible. Il est done-
b

extrémement, difficile dans un pareil cas, desdéterminer x par y; il est au
eontrdire 2isé de déterminer y par a. Clest par cette raison, que l'on peut
déterminer | exactement la haufeur méridienne ou Iobliquité de l’éc]iptique,
sans connaitre pré(;isément le tems du passage au méridien ou celui du sol-
stice (§. 41. 79.); mais qu’il n’est pas possible de déterminer exactement le
tems du passage au.méridien ou celni du solstice, par la plus grande hau-
teur o(§.143.), et ique I'on est obligé d'observer deux hauteurs égales, pour
avoir  deux instans également distans du tems que ‘I'on cherche. Celie mé-
thode qui est d’un si grand usage dans toute lastronomie; ef que l'on peut
désigner par le nom général de la- méthode des hauteurs correspondantes, est
employée ici ‘avec le méme avantage. En eflét, ayant trouvé avant et apres

la plus grande:.ou la .plus petite vitesse, c'est-d-dire, avant et aprés le sol-

gtice, deux jours ol les mouvemens diurnes étaient égaux; le jour moyen

entre ces)deux jours est celui, ou le mouvement a été le plus grand ou
le plus petit.. Au contraire vers' les équinoxes,” le mouvement vrai, étant

égal au moyen, change le plus ;‘apidement: on peut donc trouver avec assés de

précision, les jours du mouvement moyen immédiatement par des observations.

»
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§. 134 Mais quoique l'on ait di répondre nég?tivemel;’f_ a la pre-

miére question, il n’est pas toutefois impossible que la vifesse du soleil dé-
pende de sa longitade: car on saif, et Vastronomie en donne beaucoup de preu-
ves, que le plus grand effdt arrive souvent Iougfems aprés I'époque, ou la
cause agissait avec le plus de force. Mais alors il faundrait au moins que
ces points eussent constamment la méme situation relativement a I'écliptique;
ce qui est la seconde question (§. 132.), si les points de lorbite solaire,
desquels dépend la vitesse du soleil, ont constamment la méme situation re-
lativement aux points équinoxiaux, la. méme longitude, ou §'ils se meuvent
le long de lécliptique. Comme il est aisé de prévoir, que ce motivement
sera extrémement lent, les observations du mouvement diurne ne sufficont
pas’ ici. - On pourrait chercher, de jour en jour, la différence des longitudes
vraie et moyenne (§. 129.), laquelle; 'en S‘accumu»lant, indiquera les pOinfs’
ou cett® diffécence est un maximum, ow minimum, ow nulle: alors on verraity,
si ces points: répondent tous les ans aux mémes degrés de longitude, Si aw
eontraire, on trouve qu'ils avancent continuellement suivant un certaim
ordre, il est certain que la longitude n’est pas la véritable cause de la wi
tesse. Mais cette méthode exige pareillement des obsecyations bien exactes
et éloignées.. On pourrait aussi: retourner ¥ la premitre question (§. 132.).
Apres avoir délerminé les époques, ou le soleil a la plus grande, “ la’ plus
petite', et la moyehne vitesse, ou les quatre points principaux de la véritable
orbite du soleil, qui sont un peu difiérens de ceux de lécliptique; il
st naturel d’examiner, si ces points n'ont rien de remarquable sous un autre
sepport. Aussi tot qu'on leur 2 trouvé une propriété remarquable, dont dé-
pend prop‘rément le vrai mouvement du soleil, et qui est de mnature & pou=
voir étre observée sans peine; les observatiogs décideront immédiatement, si

ces points ont un mouvement cu non. Clest I'objet du chapitre snivant. |
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CHAPLT RE, X

' Anomalie du soleil.

§. 135. 'La détermination exacte de la grandeur apparente du soleil
est probablement ce qui a donné liew & une des plus importantes découver-
tes de lastronomie, les variations de la distance du soleil & la terre., La
lumikres qui enyironne le soleil, quand il est regardé sans lunettes, opposait
2 la. mesure exacte de son diameétre, un obstacle insurmontable pour les
anciens astronomes; et il faut admirer la;précision, avec laguelle Archimede,,
par une méthode imparfaite mais fort ingénieuse, a pu renfermer le diamé-
tre du soleil entre les limites de :T:;T, et f(%i.de l'angle droit, c'est-a-dire,
entre 37 et 32’557, Les Egyptiens le détermintrent par le tems que le

" X . o - T I I - r
soleil emploie & s’é¢lever sur lhorison, de e P de la circonférence, on
r 790, Foo

de 2848” a 30/51”,5; et Aristarque de Samos le trouva égal a :—I:; ool
£
Mais ces limites. étaient beaucoup trop vagues, pour indiquer les variations,
du diametre, qui ne montent qua 1’. Les anciens ne se doutant donc pas
de . cette wvariation, suppostrent le diametre du soleil constamment égal a
environ 3o/, ce qui ne s'écarte que de'2’ de la vérilé. Mais depuis lin«
vention'des luhettes on ne tarda pas & apercevoir, que le diametre dn so-
leil était. plus ou moins grand en différentes saisons; et lorsqu'ensuite les
micrometres donnaient lg moyen de le mesurer bien exactement, on déter-
mina aussi les époques, ol il avait sa plus grande et sa plus pelite valeur.
On trouva, quil était le plus grand au fems du solstice d’hiver, le pius pe-

tit au solstice 'd'été, et qu’il avait une valeur-moyenne au tems des équino-

xes, Toutes les observalions sont dlaccord sur ce point, gquoiquil y ait
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une petite différence entre les résultals, trouvés par plusieurs astronomes, Y
Pégard de la grandeur méme. Suivant Lalande le plus grand diamdtre &
la fin de lannée est =— 32735”,3; le plus pelit & Ja fin-du mois de Juin
—31/30”;5; suivant les tables de M. Delambre, (7ub. XX7X.) le plus grand
est == 32/35,6; le plus petit =31'31”; donc le moyen —32'3" 3.

: §.-136. La varialion de la grandeur du soleil ne peut avoir dautre
cause qu'un changement de sa distance & la terre. It faut en conclure l'un
des deux: ou que la terre ne se.trouve pas au centre de lorbite solaire,
ou que cette orbite n’est pas circulaire; il sen suit encore, qu.e le soleil
est le plus prés de la terre au commencement de Thiver cju’i[: en est le
plus éloigné au commencement de I'été, et qu'il est & une distance moyenne
au tems des équinoxes, Comme la plus grande différence entre les diverses
grandeurs du di-amé't;'e,f pendant toute Vannée ne monte qu'd 647,65 elle
change si lentement, qu'il n'est pas possible de trouver _exadlement.le- tems,
de la distance la plus grande, la plus petite, et la moyenune, par la grandeur
apparenie méme; mais on peut procéder ici de la méme manitre que rela-
tivement & la vitesse du soleil (§. 133.), en concluant le-tems ol le plus
grand et le-plus petit diametres ont en l'ieu', des deux époques ou le dia-
metre élait' de méme grandeur. Ayant trouvé dé cette manitre, que les plus
grandes, les plus petites, et les moyennes valeurs du diametre et de la vitesse
.('Iu' soleil coincidaient, flandis qué les points solsliiaux et équinoxiaux en
élaient ¢loignés de.hui't jours; il était naturel d'en conclure, que la vitesse
du soleil dépendait de sa grandeur appnrehte, ou de sa distance & la terre.
Clest au moins un point dont on peut partir, pour le soumettre & un examen
plus rigoureux. Diapres les observations les plus exactes, -les plus grandes,
les plus™ petites, et les moyennes valeurs de la vitesse et de la grandeur
‘apparente du soleil coincident toujours. Quand méme la grandeur ne serait
pas la cause de la vitesse, les phénomenes ont lieu précisément, comme si
elle T'était: en conséquence, il est permis dans lastronomie sphérique, de
vegarder ' la vitesse du soleil, ou sa longitude vraie, comme une fonction
de sa distance & la ferre. Celte liaison aura un mouveau degré de probabi-
lité, par l'observation que, dans le cas méme ol le mouvement du soleil ge

A ) 20 |
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ferait uniformément dans la périphérie d'un eercle, dont le' centre n'est pas
occupé par la terre, son mouvement vu de la terre devrait éfre d’autant plus-
grand, que le soleil est plus prés delle.

§. 139, Si une q,uanti.té"y est fonction d'une autre quantité x, de’ ma-—
ni¢re que l'on peut trouver; pour chaque: valeur de w, la valeur correspon-
dante’ de y, les astronomes appellent z Largument’ de y.. Les points. de’ L'or--
bite' du: soleil ou de’ la terre, ow la distance’ de ces' deux. corps est la plus.
grande: ‘ou la plus. petite, sappellent dphélie ou Apogée, ‘et Périhélic on Pé-
rigée. Qe sont les points les plus importans. relativement au vrai mouve-
ment duw soleil ou de la terrey et parliculicrement, Vaphélie' est le' point
que les: astronomes ont pris. pour base de tous cesi calculs. Lorsque la terre
est dans son. aphélie, son. mouvement. est le plus:lent.. A mesure’ qu'elle se rap--
proche du soleil, e quelle s’éloigne de aphélie, son. mouvement: devient plus-
rapide. La distance de la terre & l'aphélie’ est donc Pargument! du vrai mouve--
ment du soleil, et.par conséquent celui de la: différence’entre les: longitudes vraie:
et moyenne, et de la longitude méme.. Cest par cette raison, que la. distance
dé® la terse & Paphélie, ou du soleil & lapogée, duquel dépendent les anoma-
lies de la route solaire, a été appelée: l'anomalie du soleil..

Dans les derniers tems on a abandonné’ cette’ maniére” de: compten les:
anomalies,. employée par tous: les astronomes: précédens;- on a eu: raison de le:
faire, parce qulil y a dans: notre sysiéme solaire’ un grand nombre de corps:
(les' cométes) qui ne sont visibles que prés de leur pérhélie. Dans. les ta-
bles publiées par-le bureauw de longitude de France, l'anomalie du soleil est
sa distance au périgée, ainsi que lanomalie' dess planétes est leur distance:
au périhélie.. E

§. 138. Cette hypothése répand un grand jour sur la théorie du so-
leil, et 'on lui doit toute I'astronomie' rationnelle: c’est donc' proprement le
passage: de l'astronomie sphérique a la rationnelle.. Suivant cette: hypotheése,
le soleil a la méme vitesse & distance égale de l'apogée ou du périgée. Ayant.
donc trouvé deux fois dans lannée, le mouvement diurne dw soleil de

méme grandeur, on sait que Fapogée aussi bien que le pdrigée est situé dans

le milieu entre les deux lieux observés, I'un élant & Popposite de Iautre:
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ce qui est confirmé par Ja mesure du diameire du soleil. TL'apogée et le
périgée sont ‘dong éloignés. I'un de Yautre' de 180 degrés, ils sont sur ule
ligne droite menée par la terre ou par le soleil, «qui est appelée Lgne des
apsides. Les wobservations .de deux mouvemens diurnes dgaux, serviront i
déterminer la position de la ligne des apsides de _"plus en plus exactement,
d'ou résultera da loi, ;suivant laquelle le mouvement du soleil dépend de
son anomalie. Si les calculs, fondés sur cette supposition, sont parfaitement
d'accord avec les observations, [Ihypothese est prouvée, Toutes ces recher~
ches seront développées dans I'astronomie rationnelle. Il suffit ici, davoir
montré .en général, .comment la ligne des apsides peut étre -déterminée, et
comment .on -peut frouver, par -des observations journalitres, la vitesse du so-
leil, et la difiérence .entre les Jongitudes wvraie et moyenne (qui repond &
chaque anomalie, .sans connditve la véritable loi du mouvement. On sait
maintenant, quel doit .étre T'objet .des .observations plus exactes, ‘et de «quells
‘manidre il faut _construire, sur ces .observations, les tables astronomigues qui
donneront pour .chaque .anomalie, la .correction .de la longitude moyenne,
et par conséquent jJa longitude raie.

‘§. 139. {Quand .on .connait ila situation de la ‘ligne des apsides, ou le
lieu du périgée, ,celui .du soleil est aussi complétement déterminé par son
¢loignement ide .ce point, .ou son anomalie, .que par sa distence au point
vernal, ou 'sa longituée; il-faut donc distinguer ici pareillement les anomalies
mayenne et wraie, -qui ne sont aultre chose «ue les longitudes moyenne et
vraie, moins le lieu de Vapogée ou du périgée. Comme c'est par le moyen
de l'anomalie, que se irouve la longitude wraie, il faut arranger les tables
ensorte que leur argument soit I'anomalie’ moyenne (Voy. §. 131.). L’ano-
malie moyenne, comme argument, donne dans les tables, ce .quil faut ajou-
ter a la longitude moyenne, ou ce qu’il faut en Ster, poug la convertir en
longitude vraie; et ceite correction s'appelle équation -du cenire, qui est la
différence entre les longitudes moyenne et vraie, qui résulte de la nature
de lorbite, et non de l'action d'autres corps ou d'une autre cause quelcon-’
que: elle est renfermée dans la Zab. 7. des tables du soleil, quon trouve
dans ' Astronomie de Lalande. Ceite table fait voir gue l’éqﬁation‘ du centre

" ¢ ¥
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est nulle, lorsque Panomalie est de 0° ou de 180°, c'est-d-dire dans I'apogée
ou le périgée; “parce que c'est-de la ligne des apsides que Ton part,
et que par conséquent il faunt supposer que la longttude vraie y est
égale & la moyenne. Une longitude observée dans les apsides est done
en méme tems une longitude moyenne qui peut servir d’époque. Cette table
nous apprend encore, que la plus grande équation du centre — 1°5526",8
répond aux anomalies de 91° et de 269° qu'elle est né.gali\-‘e depuis 'apogée
jusgu’au - perigée, et positive dans les six autres signes. Tout cela sera ex-
pliqué dans la suite de cet ouvrage.

Parmi les tables du soleil par M. Delambre, les Zuwb. ITI. I¥. don-
nent la longitude du périgée, d'ott se comptent les anomalies, pour chaque.
année, et la Zab. F1. pour les jours; car ce point a aussi son mouvement
qui n’est sensible quau bout de quelqués jours. Ainsi aprés avoif trouvé,._
a laide de ces tables,, la longitude moyenne du soleil (§. 128.) et du péri-
gée, la dernitre étée de la premitre, donne lanomalie moyenne du soleil,

avec laquelle on .trouve (Zab. XII.) Iéquation du centre.
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s Tems * sideral.

§. tho. La notion du fems est une abstraction métaphysique, que
nous ne pouvons définir autrement, que par la suite plus ou moins grande
des changemens ou mouvemens qui ‘ont succédé l'un & Pautre pendant ce
tems; ainsi que nous ne pouvens nous faire une idée de lespace, qu'au me-
yen des corps y venfermés. Mais de méme que cetle idée de _i‘esp;-.c'e
suppose tous les corps d'une grandeur égale et determinée, parce quau-
trement leur nombre ne déterminerait pas l'élendue de Vespace; de niéme
la définition du tems suppose, que les mouvemens qui sevviront de me-
sure du tems, ne se font pas brusquement ou par suuts, mais que conicr-
mément A la loi de continuité, ils sont proportiennels ad fews, eusorte
que des mouvemens égaux s¢ fassént toujours em tems égaux; et Cest ce
qu'on appelle mouvement wniforme: chaque mouyvement non interrompu et uni-
forme peut donc servir & mesurer le tems. Le langage vulgaire confond sou~

vent le tems avec les évenemens on mouvemens qui sont arrivés daus ce lems,
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quqique’ ce soient deux .choses -.liétérégéngs-: .on '_ se sert par ex. du terme
année pour exprimer un cerlain tems, fandis que ce n'est,.dans le fond, qu'une
révolution. que la terre a faite autour du soléil, .ou le nombre de 365 ou 366 fois
qu'elle a tourné sur son axe, et par.conséquent un anouvement. Rigoureuse-
ment parlant, “il est impossible .de mesurer ‘le tems par le mouvement, parce
que ce sonf deux quantilés toui-i-fait hétérogenes; mais on peut comparer
différens tems .entre eux, par ‘le ‘moyen .des mouvemens qui se sont fails
dans -ces tems, -parce que les fems sont en raison -directe des _mouvef;ens
.uniformes. .Connaissant donc, ou prenant ;pour u'm'i'té, ‘le tems qui s'est écoulé
pendant qu'un certain mouvement uniforme s'est fait, chaque autre tems- de
méme  espece .donnera, ;par aumne. simple proportion, le tems correspondant.
On peut donc comparer les tems par le .moyen du mouvement, et faire ainsi
du tems un objet de lorgane de. la vue.- Ce que l'on trouve .de celie ma-
nitre,  est le rapport d'un tems 4 un autre fems connuj; -mais la quantité
absolue .du tems est nne idée vague. Il en est de ,_mé_me de toutes les aufres
parties des ,;ma_ihématigues: ;0N Ne. pewt, mesurer qu.e;?ics,'rapports_qui existent
cntre,les-_ﬂuamﬁ_t‘és «de ;méme ;-..efp'écq; et “pour Mfixer les idées, (il est nécessai-
re, de prendre mne .de ,ces _,--quantités;-pour_unité qui sservira A .exprimer tou-
fes les autres; le choix de cette unité est arbitraire, mais il n’est pas indiffé-
fent. Il .est aisé de voir, que Tunité ou la mesure .du .-:tcmé doit satisfaire
aux conditions ‘suivantes. Il faut que la _période ne soit :pas trop grande,
afin qu'un grand nombre de ses révolutions s'accomplisse .dans le cours de
fa vie humaine, ensorte que lexpérience nous en donne¢ une idée claire,
fl faut qu'elle ait des limites bien déterminées, et perceptibles aux sens; il
faut enfin qu'elle renferme nne suite compléte de mnos occupations ordinai-
ves; Clest-a-dire, .cette mesure doil en méme tems régler les -occupations de
la vie civile, afin que sa durée s'imprime plus vivement dans notre ame.

§. 141. Il 0’y araucune période astronomique qui puisse étre compa-
rée, sous ce rapport, & la révolution diurne de la sphére, ou la rotation de
la terre: elle se renouvelle souvent, elle se fait d'un mouvement uniforme,
elle fait une ' impression sensible sur nos organes, et elle a une influence

importante sur les aflaires de la vie civile. En conséquence, le jour a été.
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employé, de tout tems, dans la vie civile et dans:l'astronomie, pour mesu-
ver le tems. La rolation: des- corps: célestes: en général, et de la terre en -
particulier,. est: de’ tous-les mouvemens: célestes: que nous: connaissons, le seul
qui soit parfaitement uniforme.. Elle est: donc'jusqu'a: présent: la mesure fon-
damentale,. & laquelle il faut finalement: revenir,. si- 'on: veut se' former une
idée juste' des: vibrations de' la. pendule,. ou’ du' mouvement' de' notre systéme
solaire,. L'équateur et les paralltles passent par un‘ cercle horaire quelconque
avec une’ vitesse’ uniforme:: depuis: lo- culmination: d'une' étoile » ou de tel
autre’ point' fixe’ de' la. sphére, jusqua la: suivante; il s'écoule chaque fois le
méme’ tems: quon’ appelle jowr sidéral, et qui est trés-propre @ servir dunité
pour la. mesure' du tems.. Le jour sidéral est partagé,. de la maniére ordi-
naire, en: 24 heures, les:heures en minutes, secondes, etc. Un.fems, exprimé
par le' jour sidéral et ses: parties,. s'appelle tems sidéral ou tems’du premier
mobile , selon: quon prend pour mesure! du: tems, le mouvement diurne d'une

étoile fixe ouw d'un point de I'équateur: it ‘9h
§+ 142.. On: pourrait’ done’ mesurer’ le' tems: de la manitre suivante.
La: culmination. d'une’ étoiler ow d'un: point. de: I'équateur marque le’ commens
cement dw jour;. et son: angle’ horaire: dans: uni antre’ instant. quelconque  dés
termine la portion: du- jour;. quii, s'est: écoulée’ jusqu'aw; moment. d’'une: obsers
vation, et que’ Von: t‘1'_om'r.e-"pa1:" une simple proportion.. .Pour connaitre le
tems d'une observation, il faudrait done’ observer en méme: tems: Pangle hos I
raire: de’ cette étoile, ou sa hauteur, pour en: calculer langle horaire et le
tems. Mais on' voit aisément, les: difficultés qu'on duraif & surmonter: .il.se-
rait pénible de faire’ deux. observations au liew dune, il faudrait deux obsers
vateurs au lieu: d'un, il serait presqu/impossible’ de prendré’les hauteurs aveg
assés de précision, et dans le.méme instant ot lautre observation st faite:
“Cependant avant 'invention des pendules,. les astronomes étaient lobligés de' se
bornex a celte méthade pénible-et pew sure, pour: déterminer le tems-de leurs ob-
servations, Ils:sentaient: bien cet: inconvéhient, ‘et des plusianciens tems on
songea & effectuer un autre mouvement uniforme par le: moyen des machi-
nes. Les plus parfaites sont nos pendules, auxquelles V'astronomie moderne

doit une grande partie des progrés qu'elle a faits. La propriéié la plus essentielle
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de ces machines est l'uniformité de leur marche; il est assés indifférent, si elle
est plus ou moins vite, pourvu qu'elle soit uniforme, mais il est plus com-
mode, si sa révolution convient avec celle du mouvement diurne. Les pen-
dules sidérales sont arrangées de manitre, & faire un ou deux tours pendant
une révolution diurne: elles font done 24 heures, pendant que 360 degrés
de l'équateur péssent par le méridien. Le point de lI'équateur, dont la culmi-
nation marque lorigine des heures de la pendule, est arbitraire; mais on a
choisi & bonne raison’ le point. vernal o ¥, «de sorte que -les heares de la
pendu[e'et-les degrés de l’é£]11ateur commencent dans le méme instant. Ainsi
le tems indiqué par la pendule, et multiplié par 15 (§. 108.), donne l'angle
horaire occidental du point zéro de l;équateur, ou ‘ce qui revient au méme,
le point qui se trouve dans cet instant au méridien (Zascension droite du mi-
fieu du ciel). _ .

§. 143. La précession des équinoxes fait qu'une éloile, ainsi que Ie
soleil, emploie plus de tems pour revenir au méridien, qu'un point de I'é-
quateur. La précession annuelle en longitude est = 501 (§. go.), et celle
en ascension droite est 4 peu pres-la méme, & l'exception des étoiles circon-
polaires ‘dont on: ne se sert pds pour vérifier le ‘mouvement des pendules.
Cet arc de 50", converti en tems, donne:3, 3 Secondesmlrunt I'éloile passera
au méridien. plus tard au bout duw an, ce qui élant distribué ‘sur toute
Yannée, est insensible, Mais les éloiles ont dlaulres mouvemens,; connus
sous les noms' d'aberration et de nutation, qui sajoutent & la précession.
" Ainsi, pour déterminer le tems avec ' une précision convenable a lastrono-
mie ‘moderne, il faut -tenir compte dw mouvement des éloiles. 'On verra
plus bas; de’ quelle maniére on trouve, pour un tems quelconque, lascens
sion droite ¢ d’une éioile, qui donne le temis que la pendule. doit marquer
" dans linstant de la culmination de cetie éloile; ce qui servira a vérifier
son mouvement. 8i lon a {rouvé par ex. ¢==197°43" 15", le tems sidéral

de la culmination de cetie éigile est == 1 heure 50 min. 53 sec.
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CHAPITRE IL

Tems solaire moyen.

§. 144. Le tems sidéral est une mesure du tems, qui, par son uni-
» formité et la simplicité du calcul, satisfait & tous les besoins. de l'astronome;
‘et il serait & désirer, que I'on en fit un usage plus fréquent dans Pastrono-
mie pratique. Mais relativement aux besoins ordinaives de la vie, le jour
sidéral n’est’ pas assés marquant: la culmination des étoiles n’est d'aucune
importance pour les occupations civiles, et elle est invisible pendant la plus
grande partie de l'année. Le mouvement propre du soleil fait que le com-
mencement du joﬁr sidéral arrive tantét de jour, tantét de nuit: la confusion
serait done inévitable, si l'on voulait régler le tems et les affaires civiles sur
le mouvement des étoiles. La nature elle-méme parait avoir destiné le jour
au travail, la nuit au repos: car la plupart de nos occupations ont besoin
de la lumiere du jour. Clest pour cela quon a adopté pour mesure du
tems, la révolution diurne du soleil, le jour civil, ou le tems qui s'écoule
entre un passage du -soleil par un certain cercle horaire et le suivant, Le
plus grand nombre des nations a choisi pour ce cercle horaire, la moitié
septentrionale du méridien, ensorte que le commencement et la fin du jour
civil est minuit. Les astronomes, qgl se servent de la méme mesure, com-
mencent le jour, suivant I'exemple de Ptolémée ou plutét d’Hipparque, dans
1"'instf;1|t de la culmination du solei[, en comptant 24 heures d'un midi & lau-
tre. Il .en. résulte que le matin, les astronomes sont en arriere dun
jour, et en avant de douze heures: ils comptent par ex. le 11 Décem-
bre 20 heures, lorsque dans la sociélé on compte le 12 Décembre 8 heures
avant midi.
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§. 145. Le jour civil est donc réglé sur’le »rai mouvement du soloik
il est midi ou ra heures, lorsque le soleil passe au meridien, etc. -Le tems.
eivil est donc¢ proprement compté d'aprés un cadran solaire, et il a toutes

les irrégularités du mouvement du soleil, et encore davantage. Ce tems irré-

gulier, qui se _dé=termin‘é'par. le vrai mouvement du soleil, est appelé Par

les astronomes tems vrai ou apparent: chaque lieu de la terre compte midi

ou o heures, quand le soleil est dans le méridien de' ce lien; il est 3 heures
ou 17 h. tems -vrai, lorsque langle horaire vrai du soleil est de 45° & l'oc-
cident, ou de 105° a lorient. .Or comme le soleil emploie tantét plus, tan-
tot ‘moins de tems, 4 achever sa révolution diu;:ne', ow i revenir an méme

cercle: horaire; que dailleurs le soleil change de wvitesse,  non seulement &

midi, mais durant toute la journée, d'odl il suit quil déerit des angles ho-

raires- égaux d'un: ‘méme jour en diflérens. tems: les jours, ainsi. que les Acu-

_res du tems solaire: vrai, sont inégaux. A la rigueur il ne faudrait dene

p.as par}'er. des heures solaires. vraies,. parée quelles. n'ont pas une grandeur
constante; mais: néanmeins: on: emploie ce tewme de la maniére suivante
Ayant noté i la pendule,. & laide de la lunette méridienne ou des-'hauteuns
correspondantes, denx midis vrais. consécutifs, on suppose le mouvement du
soleil uniforme pendant eet intervalle, et conformément & cette supposition
on partage le- tems noté sur' la’ pendule. en. 24 portions. égales,. que l'on ap-
pelle heures solaives, velativement & ce jour. Ainsi,. les 24heures: d'un jour
solaire vrai sont égales entre elles, mais non & celles d’'un autre .jour.

§. 146. Cette mesure du tems n’élant pasi uniforme , elle n'est pas
ecommode pour Fusage des astronomes. Les pendules qui indiqueraient le tems
vrai, et par conséquent suivraient toutes les irrégularités du soleil, ne pourraient
¢tre: que fort compliquées sans aucune utilité. Il vaut donc mieux arranger

les pendules: ensorte, que leur marche soit uniforme, et quelles puissent

en méme tems servir & l'usage de la société de compter par jours solaires..

Pour cet effét il est négeessaire, que les pendules ne s'écartent pas trop du
tems vrai, ques leurs écarts, au liew de saccumuler, se compensent au
bout  d'une certaine période, quand les pendules seront de nouvean dac-

eord avec le tems vrai. Il est naturel, de prendre l'année pour cette période,
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v que toutes les irrégularités du soleil, an moins les plus sensibles, ont la
période d'un an. Il faut donc, pour ainsi .d-ire.; régler les pendules sur le
mouvement dun autre soleil, «qui parcourt sa route entiére dans le tems
d’one année, comme le soleil wrai; mais d'un mouvement uni-fm‘.me, ensorte
.que les angles horaires pendant toute I'année, . sont décrits dans des tems
propéﬂionnels aux angles, et que par conséquent, tous les jdurs, tou-
tes les heures, efc. sont égaux: en un mot, il faut régler ces pendules. sur
le mouvement mejeu du soleil: cest ce quion appelle tems solaire moyen.
| §. 147. Il est aisé maintenant, de se former une idée nette de ces
irois especes de tems. Les jours, les heures, les rhi-nutes, etc. du tems
..sfdéral , du tems. solaire moyen et wrai,’ sont les tems, qu'emploie une éfoile
Jize, ou le soleil par son mouvement moyen ou yrai, a parcourir un angle
horaire de 360°, de 15°, de 15/, etc. Le tems moyen  est le plus usité dans
lastronomie, et toutes les tables sont construites daprés ce tems. Comme
Ie mouvement des corps célestes est la _grande horloge, ‘& laide de laquelle
nous devons finalement mesurer le tems, on peut imaginer aussi un corps
eéleste, dont le mouvement indigue le tems moyen, comme laiguille dune
pendule; nous l'appellerons le soleil moyen ou fictif. L'équateur et tous les pa-
ralleles tournent uniformément, mais il n’en est pas de méme de I'écli-
ptique; cest-d-dire, dans le méme tems il passe toujours le.meme arc d'as-
cension droite, mais non pas de longitude. Il faut donc supposer le mou-
vement propre du soleil fictif, tel, que son ascension droite change unifor-
mément, ou que son 'nwuvemg:-.l relativement & Iéquateur soit uniforme, et
égal au moyen mouvement du soleil en' longitude (§. 126.). Ceci nous con~
duit a la comparaisoﬁ du tems sidéral avec le tems moyen solaire.
§. 148. La longueur de lannée tropique nous a donné (§. 126.) le
~moyen mouvement diurne du soleil = 5¢g'8”, 33; et le. mouvement horaire
— 9"27,85. La premiére question est, de uelle espéce de - tems sont ces
jours et ces-heures. Pour la décider, on na qua se rappeler la maniére
dont. la durée de l'année a été déterminée (§. 123.).. Le soleil avait fait
1880 xévolutions, dans 1880 années Juliennes moins 14 jours etc.; et pour
trouver: le nombre des jours; et des heures, efc. nous avons multiplié le

¥
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mnombre d'années par 363 , parce qu'une année Julienne est égaled 36J— jours,

‘Les jours, dont on sest seru dans ce calcul, sont donc des jonrs soldlres ci=

vils ou vrais; mais comme ils courent par toute lannée, 365 jours wvrais

gont ésaux 4 365 jours moyens. Lorsquon en a conclu le moyen mouve-
24 ] X | n

ment ‘du soleil par la division, on a supposé égaux les jours et les heures,

etc. pendant toute lannée: par conséquent le tems, pour lequel on a trouvé
le mouvement mdyen , est le tems moyen solaire. Or le tems moyen étant -
uniforme, aussi bien que le tems sidéral, on peut comparer entre elles ces
‘deux espéces de tems, deés que I'on connait le rapport de deux portions ana-
logues. Dans un jour solaire moyen, c'est-d-dire, d’'une culmination du so-
leil fictif 4 Pautre, "son ascension droite et longitude moycnne s'est acerue
de 59’87, 33: en conséquence, 360°59’ 87,33 de. l'équateur pdssent au mé-

“«xidien en 24 heures solaires moyennes. Le tems sidéral qui répond & cet

arc, est de 24h. 3m. 565 33, 3t. (§. 142.): donc 24 heures solaires mo-
yennes sont égales & 24h. 3m. 56, 55s. tems sidéral; et 24 heures sidérales
sont égales & 23h. 56m. 4,0g07sec. tems moyen, ou a 24 heures moins
3 min, 55,9093 sec. Ce tems de 3 min. 55,9093 sec. est appelé accélération des
dtoiles fixes en tems moyen; et le tems précédent de 3 min. 56,555 sec. est
le retardement du soleil en tems sidéral.
En nommant H, M, S, T, les heures, minutes, secondes, tierces, dw -
fems solaire moyen, et 'h, m, s, t, celles du tems sidéral; on a I'équation,
24H:~'_24h {—3111—}—565—}—33 3 t;
‘Wol Yon tire, en divisant par 24,
H=h+ om 4 gs 4 51, 4t;
et en divisant par 6o,
M=m 4 g,gt, et S = s 4 0,2t
©n trouvvera de la méme maniére,
h—"59M+508+~10 2T; m=— 598 4 50,2T; s,._59,8T [ et
Maintenant, il est aisé de trouver larc de I'équateur qui passe par le méri-

dien dans un certain tems moyen, et réciproquement.  Dans le premier cas,

-won convertira ‘le tems moyen donné en tems sidéral, 4 laide des équations

précédentes, ‘et on le mullipliera par 15; dans le second cas, on divisera larc
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' donné par 15, ce qui donnera un tems sidéral qui sera converti en tems mo-
yen. On trouvera de cette manidre, gu'en une seconde de tems moyen un
. arc de l'équateur de .15”2"”,5 passe par le méridien, en une minute 15’ 2”28/,
en une heure 15°2/29”51"; et qu'un degré de 'équateur emploie 3 min.5gs. 20,8t.
tems moyen, 4 passer par le méridien, 1”passera en 3sec. 59, 3 t. et 1" en 4 tierces.
En général, on trouvera larc de I'équateur «, qﬁi passe par le méridien dans
le tems moyen ¢, en multipliant ¢ par 15,041069; et le tems # qu'un arc
donné a emploie & passer par le méridien, en mullipliant @ par 0,06648466,
ou en divisant @ par 15,041069. ' £

- §. 149. Maintenant on peut convertir le tems sidéral en tems moyen,
et réciproquement; mais on ne sait pas encore, comment il faut compter' les
heures solaires moyennes, ou & quelle époque il faut fixer le commencement
du joﬁr solaire moyen, ou la culmination du soleil fictif. Ordinairement
on s’y prend de cette manitre: on régle sa montre de tems en tems sur un
cadran solaire ou d’aprés la culmination du soleil, donc sur le tems »rai; et
dans intervalle on se sert du tems, indiqué par la montre, comme du tems
moyen. Tel est le procédé vulgaire, qui est passablement exact pour les be-
soins ordinaires, mais qui ne peut servir d'aucune manitre aux besoins de
Yastronome. Une montre réglée de cette maniére n'indique ni tems vrai ni
tems moyen; les montres, dans un méme lien, indiqueront différens tems,
selon le jour ol elles ont été réglées; enfin, cette méthode est tout-a-fuit va-
gue. Il faut déterminer une époque, d'ol le tems moyen est compté sans
'interruption. Comme il est aisé de trouver le tems vrai par des observations,
tout se réduit & déterminer la différence entre le tems vrai et le tems moyen:
c'est Uobjet du chapiire suivant. ;

"
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Gdl A PLTRE, . 11,

Equation du tems.

& MBo,, Le tems vrdl est 'en avant ou en arriére sur le tems moyen,

d'une quantité que I'on trouve en convertissant en tems la différence d'ascen-

sion droite entre le soleil vrai et e soleil fictif (§. 147.). L'un et Pautre font
wne révolution entiére dans le tems d'une année tropiqﬁe,'-mais le dernier seul
la fait d'une manidre uniforme. On fait partir les deux soleils en méme
tems d'un certain Po’int de Téquateur, ensorte que tantdt T'un fantét Vautre

est en .avant dans I'équateur, mais -qu'au bout dune année tropique, les deux

ascensions’ droites sont dérechef égales. Dans le cours de lannée la diffé-

rence entre les deux ascensions droiles sera plus ou moins grande, positive,
«ou négative, ou nulle; et &tant convertie en tems, elle donne la différence

enire le tems vrai et le tems moyen, 'parc'e que chaque lieu de la terre compte

midi vrai ou midi moyen, lorsque le soleil vrai ou le soleil fictif est au

méridien de .ce lien. Toute cette recherche se réduit donc aux deux pro-

‘blémes suivans: 1) trouver la différence entre les deux ascensions droites

pour un tems donné; o) déterminer Tinstant et le point de Péquateur, d'oit
les deux soleils sont censés partir en méme “tems, et d'ol par conséquent le
tems vrai et le tems moyen sont: comptés sans interruption.

§. 151, Le premier probleme, ou la différence des ascensions droites,
se déduit de ces deux -propositions: 1) le mouvement du soleil vrai en lon-
gitude nlest pas égal au mouvement moyen, mais plus cu moins grand, en-
sorte que le soleil vrai sera tagitﬁt en avant tantét en arriére, sur un soleil
qui parcourrait l’écliptique d'un mouvement uniforme; 2) la longitude vraie
dans U'écliptique, pour pouvoir servir de mesure du tems, doit éire réduite
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3 Péquateur, et par li elle sera encore plas irrégulidre: car il est aisé de .
' voir, que lascension droite du soleil me changerait pas uuit‘ormément-, quand
~méme son mouvement dans Vécliptique serait wniforme. La différence entre
le tems moyen et le tems vrai, qui est appelée équation diz tems, est done
aomposéé des deux précédentes, la difiérence entre les- longitudes moyenne
‘et vraie; ou léquation du centre (§.139)), et celle de la longitude vraie et
de lascension droite vraie, ou la réduction & T'équateur, 'une et l'autre étant
convertie, en tems. La premitre dépend de la distance du soleil aux apsi»
des, ou de son anomalie, et elle est donnée par les tables (§. 139.); la seconde
est déterminée par la longitude vraie, dou Fon conclut Fascension droi[e,. a
Vaide de Déquation tange=—cos e tangx (§.76. L. 1.); auxqueiles il faut ajou- .
ter les petiles altérations de l'ascension droite du soleil, qui résultent des
perturbations de la terre par les actions des. planétes.
§. 152, En nommant @ Véguation du centre, p la somme des perfurba-

‘tions des plangtes, w, v, les. accroissemens de la longitude et de Vlascension
droite du soleil, qui résultent de la nutation (§:85.), rla réduction & Péquateur,
ou la diiférence enire la longitude et 'ascension droite, A, )\, les longitudes mo-
yenne et vraie du soleil, é,- ¢’, les ascensions droites moyenne et vraie; on aura

?\’:'h..—f-ce—i—p—}-p.,. e=X+v, ¢=N+r=r+e+t+ptp+r donec
d—e=etptritp—r

Si l'ascension droite .du soleil vrai (¢/) est plus grande' que celle du: soleil

moyen (¢), le premier passera au méridien plus tard que le dernier, de la_{'

difiérence (¢/ — ¢) convertie en tems, et le' tems:moyen est plus avancé que
. o : i

le tems vrai, de la quantité £ 5.9 o ‘B+P+;+M .

I

tion du tems, quil faut ajouter aw tems wvrai, peur avoir le tems moyen. 5i 1

—x, ce qui. est Pégua-

e est plus grand que ¢/, « devient mnégatif, et il faut I'éter du tems vrai.'
 On verra dans la suite de cet ouvrage, que v.=. cos ¢, ¢ étant Fob-
liquité de Récliptique, et p = 19/ sin ¢ (§.~ 85.), ¢ étant un angle dépendant
" de la situation de lorbite lunaire. Cela donne. ;

i @+ phr419¥sind(1—cose), . @rpr + 3.8/sin¢
TPl 1 L

1h

el . ‘ 0
(sin 11° 44" * tp 27 28

4 : ;
= ?;t (@ 4=p ) + 07, 10476 sin ¢,

£y
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La réduction (r) dépend de la longitude du soleil (r) et de l'obliquité (¢);

‘Yéquation du centre (@) dépend de X et du lieu du périgée (§. 139.); mais

p dépend des différentes situations des plandtes. Si la ligne des apsides et
l’ohiiquité. étaient invariables, . e et r dépendraient de A seulement: pour
une certaine époque, on peut donc renfermer @ ~-r dans une seule table
qui naura pas d'autre argument que A; mais si cefte table doit étre appli-

A

quée & des tems éloignés, elle exigera, a cause de la 'variation du périgée

et de l'obliquité, une correction que I'on appelle variation séculaire. Les per«

turbations p ont besoin, pour chaque plandte, d'une table pérticuliére, aux-
quelles il faut encore ajouter une table pour o”,10476.sin &. Dans les ta-
‘bles de M. Delambre, la Zab. FI111. présente la valeur de mj;?pour I'an 1810, avec
fa variation pour cent ans, qui ne monte qu'a 15”,6. La Tab. IX. renferme la
somme % 4+ 0”,1.sin ¢, savoir, la perturbation die & laclion de Vénus
(C), celle de’ Mars (D), de Jupiter (E), de Saturne (F), et de la Lune (A);
la dernitre ligne (N) donne la ' nutation = o”,1,sin ¢; toutes ces per-

turbations ensemble ne montent pas & 3 secondes, et le plus souvent leur

! 'somme est encore plus petite. Tel est le calcul de 'équation du tems, qui

peut étre expliqué en peu de mots de cette maniére.

Pour un tems demné on trouve, a laide du mouvement moyen, la
longitude du soleil woyen, laquelle, étant corrigée par la nutation en ascern-
sion droite, donne l'ascension droite moyenne: pourle méme tems on cherchera
Tanomalie, d'ou I'on conclara la longitude vraie), qui doit éire corrigée par
la nutation en longitude et par les perturbations des planttes; aprés quoi
elle sera convertie, & l'aide de la réduction & 'équateur, en ascension droite

wraie. La différence entre ces deux ascensions droiteés, converlie en tems,

‘est Péquation du tems. Sa plus grande waleur de — 16" 167,97 arrive le

3 Novembre; son plus grand changement en 24 heures est de 30”7, le jour
'du solstice d’hiver, ou I'équation, étant négative (¢ —¢’) diminue de 307,
ensorte que le jour vrai est alors plu:s long que le jour moyen de 3o se-
condes. Le plus grand changement de nature opposée a lieu dans le coms-
mencement de l'automne: alors I'équation 11.'éga{iv,e (e — ¢') augmente de 21"

en 24 heures, done le jour moyen est plus long que le jour vrai de 21 secondes;,
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il s'en suit, que le jour vrai an commencement de Vhiver est plus long que
le jour vrai au commencement de l'automne, de 51 secondes; ce qui est
1a plus grande différence entre deux jours, qui soit possible dans toute I'an-
née, Le changement diurne de l'équation est nul quatre fois par an, le 1r
Féyrier, le 15 May, le 27 Juillet, et le 3 Novembre: alors le jour vrai est
égal au jour moyen. _
§. 153. En nommant x 1;équa’rion du tems, A x son accroissement en
24 hieures; A Az la variation de cet accroissement d'un jour & lautre, v le
jour solaire vrai, m 'le jour moyen; on aura en général, v —m=— Ax ou
y=ofh.+ ax. Il en suit, 1) que le jour vrai est plus ou moins grand
que le jour moyen, selon que Az est positif ou négatif; 2) qu'il est égal
au jour moyen, lorsque ax='0; 3) que la longueur des jours augmente
ou diminue, selon' que A Az a une valeur positive ou négative; 4) que
cette longueur est un maaimum ou mimimum, lorsque AAxz=—o. Cela posé,
on n'a qua jetter un coup doeil sur les éphémérides, pour se convaincre
des résultats suivans. 1) Les jours vrais sont égaux au jour moyen, le 11 Fé-
vrier, le 15 May, le 27 Juillet, et le 3 Novembre. Ils sont plus longs que
le jour moyen, du 1 Janvier au 11 Février, du 16 May au 27 Juillet, et
du 4 Novembre au 11 Féyrier: ils sont plus courts, du 12 Féyrier an 15 May,
et du 28 Juillet au 3 Novembre. La longueur du jour augmente du 3o Mars
au 20 Juin, et du 20 Septembre au 22 Décembre; elle diminue du 24 Juin
au 14 Septembre, et du 24 Décembre jusqu'au 25 Mars; les plus longs jours
sont le 20—23 Juin (24h. om. 13,15.) et le 22—24 Décembre (24 h. om.30,15.);
les. plus courts le 25— 3o Mars (23 h. 5gm.41,56.) et le 15 — 19 Septembre
(23h. 5gm. 3gs.). Les plus longs jours arrivent donc aux solstices, et les
plus courts aux équinoxes. Il faut observer, que les dates et les nombres
employés ici, se rapportent & l'an 1819: dans d'autres années il peut y avoir
~une difference ‘d'un jour et de quelques dixitmes de secondes. -
§. 154. Passons maintenant au second probleme I(§. 150.), la détermi-
nation du point de l'équateur, d'onr les deux soleils partiront dans un méme
instant. Il est wrai que, relativement au calcul, ce po-int est arbitraire, et

que lon pourrait méme se dispenser de fixer un tel point. En supposant

22
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; par ex. que les deux soleils soient toujowrs: éloignés Vun de Pautre. de 186
degrés, la valeur moyenne de l'équation du tems sera der ro heures. Mais

comme I'équation: serait alors: plus. compliquée sans aucune utilité, il jest na-

un méme instant: il faut donc que ce soit un. point équinoxial, parce que

le soleil fictif marche dans I'équateur, et l'autre dans l'écliptique: le plus

ascensions - droites.. Alors, en faisant abstraction. de la nutation et des per-
turbations, l'ascension. droite du soleil fictif sera: toujouré egale A la longitude
moyenne du soleil vrai, et I'équation du tems est dans ce cas simplement la
différence enire la longitude moyenne ¢t lascension droite vraie, converfie en fems:

& k clest la définition ordinaire que l'on en donne.. Je ne connais- aucun livre
d'astronomie, ou cette matitre soit développée avec la clarté et solidilé
guelle mérite: il ne me parait donc pas inutile. de 1*ap1'0f011cli'r..

On. congoit quil s’agit ici,. de. trouver un point on I'équation est nulle;
mais comme elle est composée de deux parties (§.. 151.),. en faisant abstras
olion de la nutation et des perturbations, elle sera nulle, non-seulement lors-
que chacune de ses parties s'évanouit, mais encore: lorsque ces deux parties
se délruisent. 'une lautre; ce qui peut arrviver dans différens points de’ Vor
bite, parce qu'une partie dépend de la. ligne des apsides, et lautre de la
situation de l'écliptique relativement & l'équateur, et. que par cénséquen’r, les
deux p_érlies sont indépendantes: l'une: de lautre.. On irouvera dans les éphé=
mérides, que l'équation: est nulle, ses deux parties se détruisant mutus
sllement ,. quatre fois: par an; environ 26jours aprés I'équinoxe du printems;
6 jours avant le solstice d’été, 22 jours avant:I'équinoxe d'automne, et 3 jours
apres le solstice d'hiver.. Si lon. ne faisait partir les. deux. soleils d’aucun “ds
' ces quatre points, leurs ascensions: droites ne seraient. pas- égales: dans: ces points:

Supposons que l'ascension droite vraie, au point.d’ou l'on part, soit plus: petite

- soit. égal & w.. Alors il faudrait toujours ajouter an tems moyen, ouire la: vé-
ritable équation encore w, pour avoir le tems vrai, Pour éviter cet inconvé-

nient, on pourrait faire partir- les: deux. soleils . la. fois. de cts quaire pointsi

turel, de fixer un point de I'équateur; ol les deux soleils se trouvent dans

naturel serait donc le point vernal, dodt I'on compte les longitudes et les

sue l'ascension droite arbitraire du seleil fictif, d'un arc qui, converti en tems,.
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‘En effét on peut envisager les choses de cette maniere, sans qu'il-en’
résulte une erreur dans le calcul; et il est ais¢ de voir, que les tables sont
réellement basées sur la supposition, que les deux soleils se rencontrent dans
ces quatre points, parceque l'équation entitre y est nulle, dou il suit que
les deux ascensions droites sont égales. Cependant il faut observer, que les
deux ‘soleils répondent senlement aux mémes points de Péquatenr, sans se
rencontrer, parce que ce ne sont pas les points équinoxiaux. Mais quoique
cette maniere d’envisager cet objet ne produise aucune erreur dans le cal-
cul de I'équation, elle n’est pas celle ‘qui donne une idée claire et complete
de cette matiere. Le concours des deux soleils dans ces quatre points n’est
qu'accidentel; ce m'est pas le soleil vrai lui-méme, mais son lieu réduit a
I'équateur, qui y renconire le soleil moyen; ces quatre points sont trop va-
gues €t trop peun marquans, pour servir de base & tout le calcul; linégalité
des mouvemens des apsides et des points équinoxiaux fait qu'ils coincident
avec dilférens peints de Yorbite d’an an & lantre; il faudrait un calcul com-
pliqué, pour les déterminer -exactement: ‘on aurait donc pris pour base de
cette théorie, des points inconnus. Enfin, les deux: parties de l'équation ne
sont pas nulles dans ces points; elles se détruisent seulement, sans avoir
une valeur déterminée: on commencerait ainsi le calcul par ‘des nombres
tout-a-fait indéterminés. Tl est donc nécessaire de choisir un autre point.
§. 155. La nature des choses nous engage a choisir un point, ot chacune
des deux ' parties de Péquation est nulle. La premitre partie (§. 151.) est
la diftérence entre les longitudes moyenne et vraie, ou I'équation du centre:
comme elle ne s'¢vanounit que dans les apsides, 1le point cherché doit étre
I'apogée oun le peérigée. TLa secomde partie est lu différence entre la lon-
gitude ' et lascension droite, ou la réduction & Iéquateur, qui ne ' de-
vient nulle que dans les quatre points cardinaux: de Pécliptique (§. 77.): il
faut donc que le point cherché coincide avec un point équinoxial ou solsti-
tial, ou plutét avec un des deux premiers, parce que dans les points solsti-
tiaux ce n'est pas le soleil vrai lui-méme, qui coincide avec le soleil mo-
yen, mais son lien réduit 3 Péquatenr. 1l s’en suit qu’il faut prendre pour
base de l'équation du tems, Vépoque ol la ligne des apsides coincide avec
*
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celle des €quinoxes, ou au moins avec celle des solstices. Tl en résulte
quatre époques, dont la plus naturelle et la plus simple est celle,. ot l'apo-
gée ou le périgée, d'on Lon compte Vanomalie, coincide avec le point ver-
nal, dou la longitude.et l'ascension droite 'sont comptées. Il suil do mou- -
vement des apsides, dont il sera parlé dans la suite (II. §. 92.), et de celui
des points équinoxiaux (§. go.), que Pépoque la moins éloignée a éi¢ Yan
1248, ou lapogée coincida avec o &; mais qu'il coincida avec oY, ou le
périgée avec o=, lan 3985 avant lére chrétienne, ou Van 7528 de la pé-
ricde Julienne. Cette époque, antérieure au tems actuel de 5805 ans, ol
Yapogée du soleil coincida avec le point équinoxial du printems, est donc
la véritable base de la théorie de l'équation du tems, si l'on veut traiter
“celte matiére systématiquement, et en faisant abstraction de la nutation et
des perturbations des plangtes. Si l'on voulait en tenir, compte, il faudrait
chercher une époque, ou non-seulement les apsides coinciderent avec les
€quinoxes, mais ou les quat.re plangtes et la lune eurent chacune la sitnation,
dans laquelle elles n’altérent point la longitude du soleil, et ol encore le
plan de lorbite lunaire fut tellement situé, que la nutation &fait nulle. L'é-
pogue que l'on trouverait par cette recherche inutile, serait antérieure a hi-
~ stoire de molre globe de plusieurs millions d'années, |
§. 156. L'équation du tems n’étunl‘-autre.chose.que la différence en-
tre les ascensions droites yraie et moyenne, convertie en tems, la question
est maintenant, suivant quel rapport cette conversion doit se faire; la que-
stion, quéique facile & décider, n'est pas sans intérét, parce que de grar:ds
astronomes se sont trompés la-dessus. Il est évident, que l'équation doit
élre exprimée en tems solaire, parce quw'elle est la différence entre deux tems
solaires. Mais la question esf, suivant quel rapport cela doit se faire.
Le tems wvrai est langle horaire occidental du soleil, divisé par 15
(§. 145.): chaq-ue lieu de la terre compte midi wrai, dans. Vinstanlt de la
culmination du soleil; il compte 12 heures ou minuit, 6 heurcs du soir, elc.
lorsque l'angle horaire du soleil vrai est de 180° ou de go° ete. li en est
de méme du tems moyen, si l'on substitue le soleil moyen au soleil vrai:

le tems moyen est l'angle horaire occudental du soleil fictif, divisé puar 15,




LLVRE IIL, CH AP IIL i3

parce que 360 degrés font o4 heures. Il faat done, que la différence des
deux angles soit également divisée par 15, ou bien, I'équatic: du tems est la
différence entre les ascensions droiles vrate ef moyenne, divisée par 15. En nom-

mant ¥, Y, les angles horaires occidentaux du soleil moyen et du soleil vrai,
& : i ; e :
e, ¢, leurs ascensions droites; 'le tems wrai est — ool le tems moyen = —,
' I I
d'ott I'on conclut le tems, duquel le tems moyen est plus grand que le tems
3 ot Wi o Y Pl e

vrai, ou l'équation du tems G = — — — —= ——

&) 15 1H

g
15

, comme ci-dessus (§. 151.).

; mais on a aussi ¥ —7

=o' — ¢, donc G =

On peut envisager encore sous un autre point de vue. Supposons
le soleil vrai dans un méridien A, et le soleil moyen dans le méridien
B, a Yorient de A d’un angle horaire . L'équation est nulle, lorsque A etB
coincident, ou que a—o: elle ne peut donc étre autre chose que le tems
moyen que le soleil moyen empluie’ra, ou que le soleil vrai a employé,
a aller de B en A. Ces deux tems ne sont pas égaux, mais ils sont ex-
primés par le méme nombre d’heures, de minutes, ‘etc. parce que langle
parcouru q est le méme: on aura donc I'équationi en tems soluire, en
divisant par 15 l'angle horaire @, ou la différence des ascensions droites.
Au premier regard on pourrait ¢roire, ‘que la division d’un arc de Iéqua-
teur par 15 donnera le tems sidéral, ‘et nonw le tems solaire. Mais ce’
west pas ici un arc de l'équateur, qui passe par le méridien suivant le
mouvement diurne: larc @ saccroit de Fare quele soleil décrit par son mou-
vement propre, pendant que @ passe par le méridien. En divisant par 15
Yarc a sans cet accroissement, on aura un tems solaire et non pas - sidéral,
aussi bien qIU’f!n conveslissant en tems Tarc.a avec son accroisscment, &
raison de 15°2729"8 pur heure (§. 148.).

Il s'en suit encore, que la question, si le tems vrai'ou le tems mo-
yen doit étre employé, ne peut plus avoir lieu: car l'un et V'autre donnent
précisément le méme nombre de secondes, comme nous venons de le voir. La
plus grandc; différence entre les ascensions droites vraie et moyenne, est d’en=
viron 4 degrés, ce qui élant.converti en'tems vrai, donne 1557”,3 ou 15’57”,5,

selon qu'on emploié le mouvement le plus wite ou le plus lent; le tems moyen
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est 1559”4 (§. 148.). La différence entre le tems vrai et le tems moyen
serait .donc toat au 'plus. d'un dixitme de seconde; ‘mais elle est tout-asfait
nulle, quand on emploie le mouvement actuel du soleil & I'époque dennée,
comme cela doit se faire.

§. 157. Toutes les tables astronomiques .sont construites sur 1é tems
moyen, qui ne peut pas élre observé immédiatement. Si l'on pouvoil se
fier entierement snr la marche des pendules, on n'aurait besoin gue de dé-
terminer, par une seule observation, Tangle horaire vrai du soleil ou sa culmi-
nation, ce qui donnerait le tems vrai, et a Taide de l'équation du ‘tems, le
tems moyen. Alors on n'aurait. qu’a mettre da pendule & I'heure, pour qu'elle
indiquét toujours le tems moyen. Mais mos meilleures pendules sont encore
bien loin de -cette exactitude. L’astronome est nécessité de vérifier, {fous les
jours, les pendules par des observations, donc par le tems vrai. §i I'on a
calculé, d’aprés les tables, une observation qui aura lieu dans un certain
tems, c'est le tems moyen qui doit étre cenverti en tems vrai. Cela se fait
par le moyen de l'équation, que Uon ne trouve pas sans connaitre la longi-
tude du soleil. Il faut donc tirer des tables, pour le tems moyen donné,
1la longitude et les aufres argumens (§. 152.), et calculer avec ces argumens
Uéquation. Les signes des tables et des éphémérides (- ou—) se rapportent
au cas, ou il sagit de convertir le tems vrai en tems moyen: -dans le ‘cas

présent, il faut employer les signes contraires.

§. 158. 8i, au contraire, on a observé quelque phénoméne et le tems

gorrespondant; c'est le tems wrai; cest encore le cas, -quand on veut calcu-

ler des éphémérides, qui donnent les lieux des planttes pour 'midi vrai.

Pour calculer ce phénomeéne & laide des tables, qui sont constraifes sur le

tems moyen, il faut convertir le tems vrai en tems moyen. Mais comme on
ne peut trouver I'équation du tems, sans connailre la longitude du soleil, il
faut se servir d'une approximation. On commence par supposer le tems vrai
égal au fems moyen des tables, et en tire la longitude et I'équdtion qui ré-
pondent 2 ce tems moyen. Léquation, appliquée au tems donné, donne le
tems moyen. Ce premier résullat n'est pas exact; il le sera, si l'on réitere

le calcul avec le tems moyen qu'on vient de trouver; mais cela cst le plus
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souvent inutile. Llerreur qu'on a commise dans le premier caleul, est la
différence de l'équation, qui résulte de ce quon a employé le tems vrai au
lieu du tems moyen: elle est donc égale i la variation de I'équation, pen-
dant un tems qui est égal a la différence entre les tems vrai et moyen, c’est-
~ ¥-dire, & I'équation elle-méme. E’erreur sera donc d'autant plus cou:sid(_':rahle,
que l'équation et sa variation sont plus grandes: elle est nulle, si l'équation
ou sa variation. est nulle: l'un et l'autre arrive quatre fois par an, mais a
difiérentes époques; “le  premier arrive (§. 153.) an milieu de I'Avril et du
Juin, au commencement du Septembre, et vers la fin du Décembre; le se-
cond (§.- 152.) a lieu le 1r Féyrier, le 15 May, le 27 Juillet, et le' 3 No-
vembre. Il'y a donc, dans:chaque année, huit époques ol l'erreur est ab=

solument nulle, et elle ne peut éire sensible que dans les mois de Janvier,

Mars , Septembre, Octobre et Décembre. Nommons cette erreur — £y Ye-
quation — x, sa x’-'aria\iion divrne — A x; cela posé, £ = —x?? sera un ma-
wimuwm- en méme tems que le produit x.Awx: ceci arrive +le' 1 Décembre,
svStdnt aoaalsa go=23" donc;fm: 0,00708, et £ == 0"”,16; dans tous les

autres cas l'erreur sera. beaucoup plus pelite.
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CHAPITRE 1V.

Deétermination du tems vrai par des observations.

§. 150, L’_utilité d'une observation dépend non-seulement de la pré-
cision avee laquelle les angles sont mesuids, mais encore de la déterminalion
exacte du tems. ol lobservation a été faite. Cest donc un objet trés-impor-
tant; et les grands pro'grés de Tastronomie moderne sont, pour la plllpﬂl;f,
diis & Ja facilité et la précision avec laquelle le tems vrai d'une observation
se détermine actuellement. Il y a en général deux méthodes qui peuvent
conduire & ce bu.t._ Le tems vrai est déterminé, ou par de nouvelles obser-
vations, ou par le moyen des pendules, dont la marche doit {étre véxifie par
des observations. La premitre méthode est fort incommode, parce qu'il -faut
faire chaque fois deux observations au lieu d’'une, qu'elle demande deux oh-
servateurs et beaucoup de calculs, et gw’avec tout cela il est difficile, ' que
les deux observations se fassent dans le méme instant. Il est vrai que la
vérification des pemlule-s demande aussi des observations; mais. un seul ob-
servateur suflit pour les faire, ' parce quiil n’est pas nécessaire qu’elles soient
faites dans le méme tems que l'observation principale. L'usage des pendules
est, par cetie raison, généralement adopté; et Ja mécanique, la physique, et
Phabileté des artistes, ont également contribué a donner a ces machines utiles
le plus haut degré de perfection. ;

§. 160. Le moyen le plus simple pour déterminer le tems vrai, serail
sans doute l'observation de I'angle horaire du soleil ou d'une étoile, 4 laide
de la machine parallatique; car cela donneraif immédiatement le tems vrai_
solaire ou sidéral. Les cadrans solaires équatoriaux qui, dans le fbnd, sont

une espéce de machine parallatiqne, conduiraient au méme bat. Mais toutes



L EVIRE L1 CHA P LY. 177
ces machines sont. bien loin de donner Ja précision nécessaire. Si Pon a
observé lazimut du spleil ou d'une éloile, & laide dun (}Liﬂ]'i-de-CfCrCle azi-
mulal , on peut caleuler langle horaire, “connaissant la hauteur - du pole
et la déclinaison. Mais celle mélliode est encore plus incommode, & cause
du caleul. '

§. 161. L'usage des hauteurs dir soleil ou des éloiles est plus fréquent;
et il faut convenir, que cetle méthode, inventée au milieu du quinziéme siccle
par Purbach et Muller (Zl¢giomontanus), a qui nous devons le renouvellement
de lastronomie, a de grands avantages. Les observations sont simples, et -
susceplibles d'é¢tre mullipliees dans une scule nuit, et sur plusieurs éloiles. j
Mais pour quune erveur, commise dans l'observation' des hauleurs, ne pro-
duise pas une ewreur:irop considérable relativement & langle horaire, il faut
choisir des éloiles dont la hauteur, dans le tems de l'observation, change le
plus 1'ap'idemenl (§. 38.). Ayant mesuré la hauteur n d'une étoile, sa dé-
clinaison § et la hauteur du pole g élant dannées,. on trouve langle ho-

_raire ¥, & laide de l'équation (§. 34. IIL. 1.)

i e G i
50— Lsin (4 —
ain%’)’: 5“1(4} + 2 gmwj _|_ 25 Bt
% cos 3 cos & 5

L'angle ¥ donne immédiatement le tems sidéral. Pour le comvertir en tems
solaire, il faut connaitre les ascensions droites du soleil et de Péloile dans
Pinstant de Pobservation, leur différence donnant celle entre les deux tems.
Llascengion droite de Pétoile se trouve dans les catalogues, i l'aide des cor-
rections, qui seront expliquées dans la suite; celle du soleil est tirée des
tables ou’ des éphémérides; mais pour cela il est négessaive de connaitre la
longitude. du lien B o lobservation est faite, relativement au méridien A,
pour lequel les tables ou les éphémérides ont éié.calculées. Supposons que
B soit &' Porient. de A, d'un angle qui, élant converii en tems ou divisé par
15, donne le tems n, de sorte que B aura dautant plutéot midi que A.
Soit Pascension droite de étoile — R, -celle du saleil au midi de A—p,
sa variation diurne == A ¢: nommons encore lascension droite du soleil au *
midi de B —¢/, et au moment de lobservation = ¢, et supposons les angles

23
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horaires de 'éfoile et du soleil & Toccident du méridien B; le premier est '}’ nom-

mons lautre x. On aura d’abord = — —n— A g, 'ct =+ 5“('3"&"

S ™o Lo mais la distance 0u‘1dentalc du point vernal an
11 a60°

méridien B est — R 47, don 11 suit a =R 4% —¢”. Ln. y substituanl
Ia valeur de ¢”, il viendra « (1 + - ) R4+v—0o+4 'Elm A ¢, done
. : g e n A g
BRA-v—e+ i h
| P & .
? ; 3600
Les ascensions; droites sont ordinairement données en tems. - Nommant done

(R), (e), (agl, ces valears tirées des éphemeérides, et (V%) l.’_angle horaire

5 (R} 360° , .
convertl, en. tems, on: aura B.— >— e ete. Llangle: 2 converli’ en tems
24 # ]
Lo (x\ %6 o
. 19: 7 i | abo Ll
donne le: tems, vrai (x) de l'observation, de maniere que a=— e
: ¢ PHE
il. suik '
o= £ : s
®) 4 () —{e) + = (a¢)
x) = .
(- ) 1 = (2¢)
. 24_ h.

Si: le lieu, B est & Poccident du méridien A, n sera négatif; si langle ho-
raire de- I'étoile est orienfal, ¥ devient négatif. Dans la cornaissance des fems,
chaque: jour a une-colonne: sous le titre Distance de Péquinoxe au soleil,* qui
donne le supplémeht_ de: 'ascension. droite & 360°, ou 360% —p.

§.. 162, Quand, on. veut déterminer le tems par une hauteur du soleil,
il faut connaitre sa déclinaison. dans Vinstant de l'observation: elle est. tirée
des. tables ou. des, éphémérides;, par le moyen. de la déclinaison & midi et de
sa. variation. diurne, - de' la. maniére qui.vient d'étre expliquée. Comme la
déclinaison, change heauncoup moeins, vile que l'ascension droite, ensorte qu'elle
et parfois invariable, et. qu'elle: change tout au plus de 1’‘en une heure,
ce qui arrive au, tems, des, équinoxes, on. peut le plus souvent employer la
déclinaison. que le:'soleil. avait & midi.. 'On peut le- faire méme dans tous
les cas, en. employani la. correction. suivante., Apres avoir calculé Pangle ho-
raire du soleil ¥, par le- moyen. de sa déclinaison. & midi 9, et de sa hau-

teur. observée n, la. varialion. diurne donnera la deéclinaison pour le tems

e T =
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qui répond i langle ¥: supposons qulelle soit plus grande que § du petit
angle 9 §, et cherchons-la correction 9 ¥ qui en résulte. En différentiant

Iéquation (8. 34 T, 1 1) €08 {5 cos ¥ cos §=sin n—sin Bsind, on trouvera
&S{tgﬁcusﬁ—cos?smﬁ)__ 66 20

9Y cos & — 7 (§.34. L. 3.), done Bﬁ’ﬁmsalgg_
Tangle parallactique ¢ est trouvé -a la;de de Déquation  (§. 34. 1V. 1.)

. cos [3 sm'}’ : , i
RN oo ap Llangle ¥ +0 ¥ donnera exactement le tems vrai.

§. 163. Toutes ces méthodes ne peuvent étre comparées, relativement
la commodiié et & la précision, aux horloges que Von peut consulter &
chaque instant. Mais pour cet effét il est nécessaire que l'aslronome con-
naisse parfaitement la marche de la pendule, et tous ses ‘défauts, qui ne peu-
vent déranger les observations que lorsqu'ils sont inconnus. Les défauts
d'une pendule sont de deux espéces, la marche non uniforme qui dépend de -
la construction méme de la pendule, et son mouvement trop vite ou trop
lent, auquel il est aisé de remédier, La marche d'une pendlile eést uniforme,
lorsque toutes les heures, minutes, etc. qulelle indique, sont de méme
durée, ensorte que dans chacune le méme arc de I'équateur passe par le mé-
ridien, quand méme larc qui passe dans une heure, ne serait pas précisément
de 15 .degrés. Clest la qualité la plus essentielle d'une bonne pendule,
‘mais elle me suffit pas. Si la pendule est destinde a indiquer le tems si-
déral ou le ‘tems '3(;iai1*e, et qu'elle ne fasse pas exactement 24 heures, d'une
culmination d'une étoile ou du soleil moyen a lauire, sa marche n'est pas
juste, quoique parfaitement uniforme. Aifsi la marche d’une pendule, réglée
sur le tems solaive, n'est pas juste, si on la considére comme une pendule
sidérale. Mais celle erreur'est sans conséquence, des qu'on la connait: car
alors la réduction du tems marqué par-la pendule se fait de la méme ma-
nitre, que la conversion du tems sidéral en tems moyen. Mais de méme
que cette conversion se fonde sur P'uniformité des deux tems, de méme la
réduction de la pendule suppose que sa marche est parfaitement uniforme.
Alors on a trois espéces de tems uniformes, le tems sidéral, le tems moyen,
et celui de la pendule , et il est aisé de convertir 'un en lautre. Cela se
fait d'une maniére trés-simple, par U'observation 'des culminations d’une étoile
a laide de la luneite méridienne: les tems marqués par la pendule lors de

*
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deux culminations eonséeutives de la méme étoile, donnent le nombre des heures,

minutes, elc. de la pendale, qui est équivalent & 24 heures de tems sidéral ; ce qui

suflit pour zéduire un tems quelconque, marqué par la pendule, au-lems sidéyal,

. ’-. r . - - - »
Si lon a 'observé ideux culminations du soleil, il faut chercher

.

le tems moyen, ou l'équation du tems qui répond & ces' deux midis
vrais, -On la tire, par une simple proportion, des éphémérides qui don-
nent l'équation du tems, ou le tems moyen au midi vrai, pour chaque
jour.  La variation d’un jour & Tautre donnera done le tems maoyen & deux
midis vrais 'conséculifs du Jieu ou Vobservalion est faite, de la maniére qui
a eid expliquée (§. 161.); et la comparaison de ces tems moyens avec ceux
marqués par la pendule lors des deux culminations, donnera la dillérence
entre le tems moyen et eelui de la pendule; ce qui suffit po'm" réduire l'un
4 laudre, parce qu'ils sont suiﬁpoaés- uniformes tous les "deux.

§. 164.8i la marche de la pendule n'est pas uniforme, de manitre
que dans une seconde ou minute "il ne passe pas par le méridien le méme
arc de I'éguateur, que dans la seconde ow minute précédente ousuivante, il y,a
sncore deux différens cas. L'are qui passe par le méridien dans une minute,
peut étre plus ou moins grand que celui qui a passé dans la minute pré-
cédente: dans le premier cas la marche de la pendule est refurdée, dans le
second cas elle est accélédrée. Mais le retardement, ainsi que accélération, peut
¢ire de deux espéeces. L'are qui passe par le méridien dans la seconde mi-
nute, peut étre plus ou moins grafid que celui de la premitére minute, d"au-
tant qu'il est moins ou phis grand que-'celut de la troisieme minute; ou il
en est autrement. Dans le premier cas, les diflérences entre les arcs sont
egales de minute. en minute; ' les premiéres différences sont, constantes, les se

condes différences sont nulles; la marche de la pendule n'est pas uniforme,

mais elle est uniformément returdée ou accélérée. Dans le second cas la mar-

che«ne change pas uniformément, mais tant6t plus tantét moins vite; elle
peut méme se transformer 'de relardement en aceélération. Dans un pareil
cas méme la pendule peut servir a lastronome, ‘quoique avee moins de com-
modilé, pourvu que tous les changemens ne se fassent pas brusquement,

mais par des nuances insensibles, conformément a la loi de conlinuité:
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-§. 165, Les observaliens de deux ‘eulminalions c¢onsééutives donnent
4 s b ; S ko 1 + - [ i 4 g
une equation de cette forme, z&=m, mélanl’ l¢ temws moyen, &t z'célin marqué
par la pendule, qui s'est écoulé entre les ‘denx observalions: de 1 on con-
clut le tems moyen ¢ qui est égal i 24 'heunes d¢ la-pendule’, savoir
ek faie ceble valapy LY ) AT T Ly
t— — 24 h. Mais cetle valeur n'est exacte que pour’ee jour; et dans la sup-
= .
position que la marche de la pendule soit uniforme. Nommons dong
e "”'i, etc. les valeurs que l'on a-trouvées de cetle manibre pour.le se-
cond jour, le troisitme, le qualrigme, eic. clesl-a-dire, le tems moyen-qui
s'est écoulé les jours suivans, pendant que la pendule a fait 24 heures; 1é-
duisons les tems moyens y de chaque jour au méme tems x gue la pendule

a marqué le premier jour, et nommons z, ‘x, Yz, "z, ete. le tems gue la
1 P ] 7 1 2 A 2 2

pendule a marqué chaque jour, et g, ¥, "y, "y, ele. les tems moyens: Cels

posé, on aura’x ——a + 24 h; Ya="x 4 'J./i h. ete. ‘y=y —}—-{ "y ="y 4 U, etc,
Soit y —y= Ay, "y —y = Ay My —lp=" 8y, ele. Say — Ay= A%y,

‘”Ay —'-’A‘y:’;xz_y ete. ‘A%y— A ‘_}‘: ﬁ3_y, ete. x— X — A v = 24 h,;
"z —'z='sax=s4h. etc. A%x =0, etc. Maintenant il est- aisé de -voir,
1) que la marche de\la pendule est uniforme, ,si y ==’y ="y, pte. 'oft sk
Ies premucres différcices Ay, 'Ay, ete, sont nulles, et qu'elle est trop lente
ou trop vite, selon que y est plus ou moins grand que 24 Iwm‘és; 2) . que
la marche change uniformément, si Ay =S ay=—="Ay; -ete--ou si les secon-
des différences Ay, ‘A”y, elec. sont nulles, et qu'elle est uniformément” accés
lérée ou retardée, selon que les premikres différences sont négatives cu po-
silives; 3) que sa marche me change pas’ d'dne maniére uniforme, si les
secondes. difiérences ne sont pas nulles. Or, si y ést une fonclion quelcon-
que de «, et que l'on connaisse deux/waleurs correspondantes desl accroisse-
mens Ax, Ay, que_prennent cgs deux quantités en méme tems, il est
prouvé dans la théorie des diflérences, que laccroissement (Ay) que y prendra,
lorsque x esl angmenté dume quantilé quelconque naz, se trouve par le
moyen deeette équation: . y . ' '
(AJ’:': 2 Ay fri e 2A%y —{—n & ﬂ'—:---'?-t'--a_—ﬂ- wAZy e + 0 2
S§i l'on. veut trouver par le 1110}911 de cette [ormule,” le' tems 'moyen y qui

répond & ua fems z, marqué par la pendule, il iaut se rappeler, que les
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valeurs de, Axsont constamment de 24 heures, et quiil s'agit ici, de trouver

le tems moyen y--(Ay) qui répond au tems marqué par la pendule x| a4

—ax-tnax; yeta étant le tems moyen et celui de la pendule au premier
- a

L 3 a-
midi.. On a donc nAx=e, oU n= T o Cela donne: le tems mo-
i 24 h. L

yen qui l'épond au tems de la pendule x-}a, .
Ay a a Aﬂy a ( a N/ a \. Ady
Ay =y ——— e e —_—— 2= == cel.
3’+( ]’) = + 4.h. a4 h. (I LA iu) 2 94 h. 24 h. K 24 h./I ] 3
Supposons que ia sendule ait marqué a midi, le premier jour 11h. 40’ 25"
PP 1 I q 1 P ) 40 )
le second jour 11h. 40'45", le troisitme 11h, 418”7, le quatrieme r1h, 41'37",
le cinquitme: 11 h. 4’ 10”7, et que les tems moyens aient é1é 11 h. 57 20",
v1h. 55%29”, 11h. 59387, 11h. 55457, 11h, 57/58”. Les valeurs de z et de m sont
done pour chaque jour, en faisant pour abréger, 24heures — A, z = A -}~ 20”
p [ue jour, pov BElL, 24 3 3
‘2= A 237, "z2=A 4 oo, "”z:A—‘[—33” frz_A—f—g , 'm— A4 o,

20"
4

m : ﬂ apff
V= A+10", 'm=A+10; donct:;—A:——M- A“—(I +: )( *w—)A:

m

!
(1 -—-I-I—;—> Sk A e A_,“‘A—lii”, ”r.‘__'—
’ A fz

s ™A= A‘—. 197,

Wy — 0 A A 53" doti I'on tirera y==11h. 5920, y—=y+1, "y ="y +", elc.

r’H

& étant Lonstamment = 11 h. §0’25”. La table suivante présente toutes les

valeurs, dont on a ‘besoin pour le calcul.

Jour |  Tems moyen ' Ay APy | Ady | aty
B 1ga=anh. 5riae” Jhners 7 b
11 {y:]]. 5_';- Q- A—14” —E e iy 2
T L 7 B T, A3
11 0 el ) SO 235 ksl G hpige [
IV | 7y==11. 56,360 |, | —4 -
Yoy =01, 406713, 1

Cherchons maintenant le tems moyen ( lorsque la pendule a marqué
v \y ? q ] q
: - $4% - ¥ A
2 h. 4o’ 25” = x+a. On a donc e=—=3 heures, n— %, et () =y _gﬂf "
7.4%y" 35A%y  Bobaty y

i1 S e S —‘“—11]1.5 ‘g0’ 1 (3h.—1%,37b)-0", 164 —0", 668
123 + IG.:J} 59,-"(’3 7 +'\ R | )I+ b 4’ 3 6

— 0", o34 =2h.by 20" —.1”, 333, +Le tems.moyen  était donc ah.57'18”,65.

. Il serait inutile de montrer comment ce caleul peut éire abrégé., Les

pendules astronomiques sont ordinairement assés yégulieres, pour qu'on puisse né-
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gligel' les secondes -différences ct les suivantes. * Alors le premier terie %_ Ay
reste seul,’et l'on emploiera une simple proportion, comme nous Pavons' fait;
puur tirer des épleiillén'iales la déclinaison et Tascension droite *du ‘soleil
(§- 161.). Mais relativement a la lune, et en plusieurs autres cas,"il ne’faut
pas se conlenter des premitres différences, et I'équation précédente;’ ou la
méthode des' différences, -est -dun grand usage dans toute Fastronomie’ pratique:

§. 166. Le premier objel est de voir, si la marche dé Ia pendule'
est assés 1'ég_1v11ié-re, pour que l'on. puisse se permettre de la 51.1;)1)05&1‘ unifors
me pendant un jour, avant que dexaminer; de combien elle differe du tems
moyen. Pour cela, le moyen le plus usilé est P'obseryation journalitre du
soleil au méridien, qui sert en méme  tems a régler la pendule. Les obser-
vations des étoiles au méridien sont encore plus utiles,-parce” qu'elles peun-
vent étre multiplides autant qu'on veut. Taute de lunette méridienne, on
peut se servir d'un quart-de-cercle, fixé a'une certaine hautetir. Les tems
que la pendule marque d'un passage: d’'une. méme étoile a l'autre, doivent étre
égaux, si la marche de la pendule est uniforme; et ces observations étant
_continuées plusieurs jours de suite, on verfa bientot, si sa marche est uni-
forme, ou accélérée ou retardée..

§. 167. Quand: lastronome: slest; assuré quela. pendule est assés ré-.
gulitre, pour pouvoir lui 'étre: utile,. il doit sloccuper-des. observations qui
sont nécessaires, pour que le tems marqué par la: pendule lui. donne, dans
chagque instant, le tems sidéral ou le tems moyen. Le‘moyen’le plus simple
vst, d’0bserver & la lunette méridietine; les culminations du ‘soleil et’ des étoiles.
8i I'on 'n'a pas cet instrument ¥ sa disposition, la’meilleure’ méthode est celle
des fhauteurs correspondantes.. 'Ellesconsiste & observer! deux “hauteurs égales
du méme astre, 'une a lorient et lautre & Poceident du méridien:-le milien
ou Ja demi:somme-des tems est. le-tems: que marquait' la pendule lorsque 1'é
toile était an méridien,. en supposant que: sa. marche: a é1é uniforme-pendant T&
tems, parce que les angles. horaires.des devx: cOtés du méridien. sont égaux.
Le resultat sera plus: exact, ssi Pon.choisit: le tems. ol la. hauteur de Pétoile
change le plus; rapidement (§, 38.), et si.Fon.répete Iobservation, plusieuis

fois  de syite, avant el apres le passage, pour.prendre le milien ide ‘toutes
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les. demi-sommes, Ce que l'on trouye de celte manidve, c'est le tems de la
culmination: de Féloile,, on le Jems, ol sou angle horaire ¥ élait nul.  Pour
en, déduire  le, 16ms jselaivel, on  se servita de la régle donnée plus haut
(§- 261.), ien .y subslituant. Y == ous
Cette -opéralion -est fondée .sur deux suppositions, 1).que les angles -
horaires ont éié égaux dans les deux observations, que par conséquent la
declinaison est invariable penz-\!ant ce tems, 2) que lastre se meut, uniforme-
ment relativement & Péquatens, cesl-a-dire gue le changement de.son ascen-
sion droite est nul ou uniforme. L'un et lanire a lieu pour les étoiles fi-
xes, mais non pour le soleil, & cause de son mouvement propre. Cependant
_la_seconde supposition est admissible, parce que son ascension droite croit
i ; assés uniformément, dans a4 heures, et encore plus dans six heures, linter,
, valle ordinaire entre les deux observalions. Mais la varistion de sa décli-
ngison nécessite une cogreclion qui est assés considérable.

§. 168, Méquation (§. 34 TIL 'x.) cos :—%ff%il’i nous ap-
prend que, si la déclinaison 3 peut élve regardée comme’ coustante, les ans
gles horaires ¥ ,qui répondent 3 la méme hauteur 9 des dcuxr cotés du méri-
dien, sont égaux, ~F ¥; mais chaque variationde la déclinaison changera aussi

e Tangle horaire, ot il mnail, une correction qu'il.faul appliquer 3 la demi-
somme (§. 167.),, el que l'on peat trouver de deux manidres,, En' effét, connais«
sant, les deéclinaisons '8, 8’, qui avaient lien dans chacune des deux observa-
tions, on, peut, calculer chague angle horaire: mais aloss cetie méthode ne
serait pas 'd-i_li'ércn_tc de, la précedente (§. 162.), et J'on perdrait tous les-avan-

¢ tanges gu'olfre la mélhode , des hauteurs correspondantes (§.45.).  Puisque la
déclituison ne change pas beaucoup dans quelgues heures, on peut, sans cal
culer exactement les angles horaires, trouver leur différence qui_donnera la
correction du midi, Nous avons déja trouyé la diflérentielle de Uéqualion pré-
cédente (§. 162.) : ;

l 3y =2a3s 'E?E_fﬂ). . m

Clest . 1a 'quantité dont Vangle horaire -occidental est plus grand que
loriental, tant que @ ¥ a une valeur posilive; le contraire aura lien, sielle

est négative. L'angle oriental élant ¥, celui 8 Vocecident sgra V43 7%; les
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deux lieux du ciel ot lesoleil a é1é obseryé, comprennent done I'angle 2ty 2%,
En nommant donc 2¢le tems €coulé entre les: denx observations, et 7 le tems

qui, 8tant ajoutéavec le tems. T de la premiere observation, donne le midi vrai; op

an H___H,'y ! et le tems que 1a endule a -marqué an midi -y
AT == -~ g rral
= o A g 2 q p q Bl i
Yt (T t
=T+ 2 1. 1a demi-somme des deux tems S saphe Bk, b =T 4 r
| 2y + 2" 2
Eot 1 de ik LA Y ti il faut
ce qui est trop grand de' #— ——— — — | La correction quil fau
g P8 : FYLDTeh eal B s o 2 q
a 4 . G '
oter de la demi-somme, est done T2 Cette expression devmn—

dra plas simple, si lon détérmine wune fois, pour toutes, le rapport
f - = ; : ;
SV durime peut changer sensﬂ)leme.nf. En effét, 24 étant le temss dans
lequel Yangle . 2 ¥ =9 ¥ est décrit; .il. sera toujours’ a tres-pen prés,
360%:2Y+0v:124h.v2¢, si la pendule -est. réglée sur le. tems) moyen,
& t 12 he
2Y 9% T E60°
qwen vertu de I'équation du tems et des irrégularités de la pendule, ce qui

.comme nous le supposons; et le rapport

ne peut changer

est tout-d-fait insensible. En supposant donc que les tems et les arcs sont
toujours exprimés en  parties analogues, en heures et degrés, ou en minutes,

i i SR % . s
ou en secondes, on aura ;7—-—-«-:: —: d’on il suit Ja correction du midi,
o

Y +4d%
qu'il faut Ster 'de’ la demi-somme des lems, ’
gflese 3.0 angﬁ .1ang 5\
= — R .
530  3o\sin¥ ‘tangY /"

Y3
En substituant la valenr /=~ e

———, ce qui donne a-trés-peu. pris, ¥ 26y,
on aura

i 5 /{an nr*&“ : i 1
3o 1\51.; 15t ig 1g15 .
8 etanl la déclinaison du soleil ,au midi yrai du lieu de I'observateur, et 38

sa variation dans le tems 2 /; l'une et l'autre se trouve & laide, des éphéméris
des (§. 162.). En mommant & la 24 me partie de la différence entre les deux
déclinaisons que Pon trouve dans les ¢phémeérides pour le Jour de I'observa-
tion et pour le jour suivant ou précédent, et/ la longitude du lieu & Iorient
du méridien des éphémérides, exprimée en heures, enfin D la dgclinfiison que
les éphémérides donnent pour_le jour de Pobservation, et“elxpfiﬁumt { aussi
~en heures, on aura § =D —Jd 08 —atd, et ¥

' ( ang (g (D—1d)y

stn i ¢ Ttang s B )Y

24

-i?.':'_—
1d
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“ VIL serait’ inutile dobserver que I devient négatif, s le lieu de-Lobsers
yateur est'a Poccident du méridien deasﬁphémérides, que- les: déclinaisons an:
strales D' sont négatives, et que d est négatif, si le soleil se rapproche du
pole austral; lahauteur du pole @ élant supposée boréale; si-elle était austras’ -
ley 1l faudrait ‘mettre: boréul an- lie'-.;. d'gustral dans les denx. dernidres. con--
ditions. On observera encm‘e,.:que tang 15 ¢ sera négatif, si Pintervalle entre.
les. deux observations est de: plus, devis. heures.. ;

§: 169, Il faut Ster x de-la demi-somnre- des: téms: ainsi la’ correction
d 0 (tan«p ta.ht,ﬁ\ll

.. En printems & et a8 sont positifs, en été
30 \sin 15 f g5t/ P P ;

4 este positif, 9 & négalif, en automne & et § 3 sont négalifs; en hiver &. est

Mégatify 98 positif. Lia correctien:d ajouter & la demi-somme, sera donc, en:

Mnisant. abstraction des- signes de & etod, = - '
. i 98 ptang & tang (3’
el_l-prm W Ba (tg, 15 ¢ sin 1d f) :

@, (1;:-.ng,{:‘. ta.ng,E)_

en éid ——— [ — s
3o \sinzthHt te 15 ¢

d9 [tang 13 tang § &
en aulomne — —
Jo -\ sin mT 12 m*t

o, | d 4 stang 3 tang (i
en. fiperi—= ———
o 30 (1111151'—.{—1.1; !5 t)
Il y a:quatre cas ol ceite correction: siévanouit: 1) lotsque 38 —=o, ce

gui arrive- au tems: des SOL‘:IILE‘& = 2) dans le printems. et I'été, lorsque
tang| tang §"
Songl o ter 5-— ou tgB=tgdcos, et dans le reste de l'année, si lg B=—tg ¥cos?,

(30 Sihi5f 7 tgabsth

Y étant plus grand que langlée dreit: l'une et l'autre condifion suppose que
B est plus petit que §, ou'que:le lien est siué entre les tropiques; 3) lorsque
p—o ot §==o0, Vobservation. élant faite sous Uéquateur le jour de I'équi-
noxe ;  4) lorsque g —o etV —qo°, &est-a-dire, st le liew est dans I'équa--
teur et que le soleil ait él¢ observé a' Thorizom.

§. 170. Quand lés nuages ou auires causes ont’ empéche de prend:e apres
midi les memes hauteurs quavant midi, on peut en observer d'auttes, pour les com-
parer avec les mémes-hauteurs  qu’on aura-obiservées le lendemain: matin: Te:
miliéu, ou la- demi-somme donnera 1& minuif vrai: nomt corrigd: Pour trouver.
la correction- pour ce cas’, on observera q‘ﬁ'e‘ Vangle: horaire v de la
premiére observation,, qui a ét¢ supposé orienial,, est- maintenant. oceidental,

ou en lenvisageant toujours. comme. orienfal, il- est plus: grand que 180°..
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En nommant donc g langle horaire, compté depuis la’ meitié bordale du
méridien, on aura ¥ —180° g, dot I'on tirera la correction

tx t 6
:c:-!—50 (qni-l- : g

qui ne differe -de la *premitre correction, que dcms le premier terme. ' :

§. 171. Pour faciliter Tusage que les astronomes, qui nont pas de
lunette méridienne & leur disposition, font chaque jour de cette correction,
en a calculé des tables qui la renferment, et qui pé'i:ﬁfent étre comstruites de
deux maniéres, pour une certaine hauteur du pole, ou -p'_om‘ toutes les latitudes
en général, Les premigres sont plus utiles pour l'astronome qui observe sous cette
latitude, parce que les tables 'générales demandent encore un autre calcul. Dans
le premier caé., 8 ayant une valeur constante, on peut réunir les deux termes
de la correction en unseul. Les quantités tg§ et 0§ dépendent non seulement
de la déclinaison ou du lieu du soleil, mais aussi de la vitesse avec laquelle
elle change; et cette witesse dépend du lieu que le soleil occupe dans I'écli-
plique, et de la vitesse de son mouvement, iaquelle dépend de I'anomalie du
soleil: .ainsi tg & et 0§ sont fonctions de la longitude et de l'anomalie da
soleil. En regardant la position des apsides comme invariable, on peut réunir
ces deux argumens en un seul: -il est vrai qu'a cause du mouvement des
apsides, la table ainsi construite ne sera exacte que pour une ‘certaine €po-
.que; mais comme ce mouvement est trés-lent, elle servira longtems sans erreur
:sensible. ‘On aura donc un seul argument pour les termes tgd et 38, savoir
la longitude du soleil =—=N\. Les deux autres termes, sin 15 ¢ ¢t tang 15, ont
-pourlalch.lment la moitié de Pintervalle . La table sera donc & double entrée,
‘ayant les deux argumens X et ¢; et elle sera composée de deux parties,

3.8 o 515 8

3o sin bt H 3o tg 151’
latitude du lieu' est de 45°, cette multiplication n’a pas lieu; et dans les

la premiere devant étre multiplide par tang@. Si la

d & o :
—— est déji mulli-
3o sin 15 1

phc par tg's. 8i lon veut construire des fables pour Pargument X, il fuut

tables spéciales pour un certain lien, le terme

¢liminer & et 9§, a Vaide de l'équation sin & — sin esin (§. 76. I, 2). Elle
sin ¢ sin A

donne fang § — et sa différentielle est 03 cosd==d A sin ecosh,

AR sin? £ sin? )\\Jl’
2 oA sin £eO8 A 5 :
ou. d¥ - =& A —, On calculera donc, pour chaque va-
2 (1 —wn? ¢ sin? =7 tg A" :

W
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Ietr de N, Ta déclinaison & laide de Péquation sind =—sin e'sin X, d'od l'on
conclura tang ¥, ‘et 66:1-2\:1—"%&-3—} La ' vitessevd A Liépe{'h.lunt de la
loi générale, suivant laquelle la terre et les aulres plangtes. décrivent leurs
orbites, lanalyse-de: ce terme:ne peut pas étre donnée ici: mais on trouve
parmi lgs; tables, astronomiques yne qui - donne la valeur de 6, ou le mou-
venient horaire; dw soleil ;  pour chaque degré de son anomalie: elle est'la
XXIX. parmi les tables du sola? par M. Delumbre. La Tab. XXXV. donne.
Ia correction du midi pour toutes les latitudes.
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CHAPITRE .V..

Longitude geographique..
& &€0g

§. 172, La longitude géographique: des lieux, ou plutét 'angle horaire
au pole, compris par' deux méridiens, est si intimément li¢ avec la mesure
du tems, qu'il sera & propos d'expliquer ici, an moins en général, les mé-
thodes Qui servent & déterminer la longitude.. Qar, quoique’ cette matibre
semble plutét appartenir- & la géographie, elle n'est pas moins importante pour
Vastronome.. -Sans’ connaitre la longitade: dw lien ou il fait ses observations,
ot la différence des ‘méridiens, il me peut se servir des tables et des éphéméri-
ﬂes, qui sont nécessairement calculées: po-ur um certain- méridiens il ne saurait
comparer- les observations avec celles qui ont -é(é faites autre part, et par
conséquent elles seraient perdues: pour l'astronomie. La plupart de c¢es méthe-
des sont fondées sur une théorie qui sera développée: dans:le Tome suivant:
ici je n’en puis donner quun apercw général. :

§. 173. Puisque tout se réduit a déterminer Vangle horaire compris:
par deux méridiens, il est clair que le probleme sera résolu, aussitét que Pon
connait la différence entre les tems' qui sont Cﬁ)inplés sous les deux méridiens,
et qulil est indifférent, si Pon emploie le tems sidéral, ou le-tems solaire, soit
vrai s0it moyen.. On peut concevoir, outre les' méridiens des deux lieux, A,
B, un troisitme C, dans lequel se trouve'd une certaine époque, une étoile,
le soleil vrai, ou le soleil moyen. Les tems qui sont comptés sous ces
méridiens au méme instant, - donnent les angles horaires,” compris ‘par les
méridiens A, C, et B, C, par conséquent leur différence, ou l'angle compris
par les méridiens A, B, ou la différence des longitudes. Les astronomes em-

ploient ordinairement, pour ‘cet elfét, le ‘teins’ viai qui est réduit au.tems
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moyen. Dans Pinstant olt le soleil passe au méridien d'un lieu A, on y compte
o heur. ‘tems vrai, et'}orsque le soleil est dans le méridien C, qui est de =
degrés pl-us' % loccident que A, et de y degrés & occident de B, le tems
«complé en A est t'—*t— heures, et en B, v = y h. Connaissant donc les terus
?, 7, qui sont comptés au méme instant en A et en B, on trouve Dangle
x—y, dont B est & Ioccident de A, savoir x — y == 15 (t-—-—-'r), les heures
représentant des degrés, etc. Si y est plas gland que x, B est & 1’0nent de
A, de l'angle y — a. Tout se réduit donc, & trouver par un moyen quelcon-
que, le tems vrai qui est compté au méme instant, d’aprés deux méridiens.

' §. 174. Le chapitre précédent a cz&plic}ue les diverses méthodes, pour

déterminer le tems vrai. Il -ne nous reste donc qua chercher des phénoménes

célestes qui seront vus des deux lieux en méme tems et de la méme maniere,
ou & conclure par le calenl la manitre, dont @ne observalion, faite dans un
lieu, doit se présenter en méme tems dans un autce. La premiere classe com-
prend tous les événemens qui se passent dans les corps célestes eux-mémes,
tels que les édolipses de lune ou des satellites ' de Jupiter. Il importe dobserver
dans chaque lieu le lems vrai du commencement ou de la fin de I'éclipse,
de l'immersion dans Pombre ow de I'émersion de quelques taches distingudes
de la lune, les époques ou la lune est totalement obscurcie et ou elle com-
mence & sortir de Pombre, ou les satellites de Jupiter disparaissent et revien-
nent a paraitre, etc. Ces méthodes-sont les plus simples, et ne demandent
aucun calcul; mais elles ne sont pas exactes. Il est extremement difficile,
d’observer exactement les limites de lombre dans une éclipse lunaire, ct une
vue pergante et une bonne lupette font voir les satellites, lorsqu'ils’ ont déja
disparu & des organes moins parfaits; Iétat de latmosphere méme a une in-
fluence sur I'apparence de ces phénomenes. Les méthodes suivantes sont beau=
coup plus exactes.

§. 175. Il y a dauntres phénomenes remarquables, qui ne sont pas vus

' partont dans le ‘méme ‘instant: mais la difference peut éire calculée,, sans

gu'on ait besoin de connailre la longitude, au moins- exactement; et dans

le dernier cas, ces observations serviront a déterminer avec plus de préci-

sion, la longitude tronvée ﬁar la premiére méthode (§. 174.). Ce sont prims
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cipalement lYes éclipses de'soleil, les passages de Vénus et de Mercure sur lé
soleil, et les occullutions des astres par la lune ou par des planttes. ILessen-
tiel de ceite’ méthode consiste' & déduive, des "phén'oménes apparens qu'om
a observés, les wvrais pliénomenes , clest-a-dire, ceux gu'on aurait vyus
en méme tems du centre de-la terre: cette réduction se fait “par le' moyen
du calcul des parallaxes, qui sera expliqué plus bas. Te méme calcul
ayant eté fait relativement 3113‘0'11'3811*:1110.!15 faites dans un aulre lieu, on
a les tems dia méme phénomene géocentriqﬁe ou du méme instant, d'as

prés ces deux méridiens. Lesmomens les plus importans sont ici' de méme, le

commencement et la fin de Péelipse en général et de I'obscureissement total,

Pimmersion des taches -du ‘soleil' dans Tombre, les différentes phases oun di-
stances des cornes, Cest-d-dire, les cordes entré®les deux points d'intersec-

tion des disques’ du soleil et de la lune, etc. dans les passages:, le contact

" extérieur ou inlérieur des bords du soleil et de la planéte, les diverses-

distances de leurs centres, elc. dans les  occullalions, la- dispdrition et l'aps
parition de I'étoile desritre la lune, elc.

§. 176. 'Ces deux méthodes sont impraticables ou inutiles sur merj
Ta premitre (§. 174.); parce quil est difficile de fixer la luneite dans sa
direction vers l'objet qu'on se propose d'ohserver; la seconde (§I’175.), parce
gu'elle demande des calculs compligués, et’ qu'elle suppose- des observafions
faites dans un autre leu; lune et Pautre, parce que ces phénoménes sont
trop rares; et que par conséquent le navigateur.ne peut'pas les consulter, quand
il lui importe le plus. Les nations dont la prospérité” est' fondée sur'la na
vigation, se sont occupées depuis longlems duw fameux probleme, de trou-
ver les longitides en mer. Parmi une- foule” de projets il n’y a de praticas
Bles' et d’utiles que les deux méthodes suivantes: Il est aisé de trouver I'heure
qu'il est sur un vaissean, par une' des: méthodes précédentes: Cela: posé,. il
we faudrait au navigatenr quiine montre  quiy, ayant élé mise a l'heure du
Tieu du départ’, marcherail assés régulierement, pour marqﬁer toujours a peu
prés Theure qu'il est au lien du départ; duvant’ tout le voyage; alors la
comparaisonr de cette” heure’ avee' celle qu'il'a trouvée par Yobservation, lut

donnera la différence enire les deux tems et les deux longitudes: QCes mon=-
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tres marines sont nécessaires an navigateur, non seulement pour lui donner

le tems du liea du départ, mais aussi pour ses propres observations; et la

navigation deur doit une grande partie des progres qu'elle a faits. Langlais
Harrison en est le premier inventeur (Hargison’s time=keeper); mais depuis

s ems:, ‘ces ‘machines que lon appelle wordinaireme ‘Chronométres, 01
son tems, ‘ce hines  que -I’ lle sord nt Ch {res, ont

"élé ‘porlées i une ;grande perfection.

§. 197. Ik n'y a aucun, corps céleste, dont la sitbation, et la distance

‘au soletl et aux éloiles, change :aussi vite 'que la lune qui, par cette raison,

peut servir d’horloge. Dans les éphiémérides, telles que la Connaissance des
tems ow le Naoutical Almanac, on frouve les distances de la lune au solejl
et 4 plusieurs éloiles, ‘calculées de trois en irois heures pour le centre de
la terre. ‘On a choisi avee raison les étoiles les plus brillantes ‘qui sont si-
tuées & peu pri:s. dans le plan de lorbite lunaire, ou pres de lécliptique,
parce que Cest relativement & elles que les distances de la lune changent le
plus rapidement,’ Si le navigateur a observé une distance-,  il-la: eonvertira
en distance géocentrique, par le calcul parallactique, et il cherchera  dans
les éphémérides le, tems ol cette -distance doit avoir eu lieu: la com-
paraison de ce tems avec ‘celui de son ‘observalion, lui donnera la dif-
férence ‘entre le méridien de Paris ou de Londres et le sien, Mais com-
me la ‘donversion «de la distance observée en distance géocentrique se fait
par le moyen 'des wélractions et des parallaxes, ‘qui dépendent de la
hauteur, -1l faut ‘observer en méme ‘tems les hauteurs des deux asires,
que Ton ‘convertit en hauteurs wvraies. Alors on. aura wune distance  ap-
parente, ‘deux hauteurs vraies et apparentes; ef ces cli}nq angles suffi-

sent pour trouver la vraie distance. Soit (ZFug. 30.) Z le zénit, S /le

‘soleil ou une étoile qui sera élevée en s par la rélraction, et L la lune

que la parailaxe abaisse de L en-Z; on connait dans les triangles SZL,
s Z !, auxquels langle Z est commun, les distances zénifales apparen-
tes et vraies, sZ, (4, SZ, LZ, et la distance apparente s'/. Les trois
parties sZ,/!Z, s, dn ftriangle sZ/, donnent Tangle Z, a Taide duquel
et des cilés qui le - comprennent, SZ, LZ, on trouvera dans le tridngle
SZL, la vraie distance SL.
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Le calcul des distances vraies pour les éphémérides se fait de cette
maniére. Soit & la vraie lalitude de la lune, g celle de I'étoile, 7 la différence
entre leurs longitudes, e la distance que l'on cherche, et Z le pole de I'éclis
ptique. On aura dans le triangle SZL, Z—=1/, 8Z =90 — g, LY :-go" — b,
SL —e; d'on il suit cos e —=sin 4 sin 3 4 cos /cos & cos 3: on cherchera donc
s Al 2 cosl
Pangle subsidiare ¢, par I'équation tang ¢ —
sinbsin{[?;—!-ip)

cos o -

€0s e — cos £ cos b,

=3 apres quoi on aura
ang

cos e = Si S est le soleil, @ est nul, et 'on a simplement :

.

25
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Lever et coucher des astres.

§. 178. Un‘ des problémes les plus fréquens dans Vastronomie prati-
que, cest de calculer le tems o un astre sera dans le méridien ou dans
Ihorison. Le dernier tems suppose le premier: en ‘effét, ayant calculé la
culmination, la déclinaison donne l'arc semidiurne, et par conséquent le tems
du lever et du coucher. Le tems solaire de la culmination se trouve indé-
pendamment de la déclinaison, par les ascensions droites du soleil et de
Pétoile: celle-ci est invariable; la premidre varie d’une manidre sensiblement
uniforme, elle est donc trouvée par une simple proportion, pour un tems
du jour quelconque, si elle est connue pour les deux midis qui sont les
plus proches; ce qui est donné par les éphémérides (§. 161.). Supposons que
le lieu B, pour lequel on fait ce caleul, soit & Voccident du méridien des
éphémérides d'un angle horaire v, et nommons ¢, ¢, les ascensions droites
du soleil, indiguées dans les éphemerides pour les deux midis, la variation
diurne ¢ —pz—w: cela posé, on sait que lascension- droite change de o,
pendent que le scleil décwit un angle horaire de 360°; elle sera donc &
midi dulien B=p¢ - ;:f—o, et pour un tems ¢ apres midi, ¢~ (5—2’;}+?~;:|-‘).

Le probleme, do trouver le tems vrai de la culmination d'une étoile,
ou ce qui revient au méme, langle horaire occidental du soleil dans Vin-
stant de la culminaiion, sera maintenant facile & résoudre. L'ascension droite
de létoile « ne changeant pas sensiblement, 7l esl visible qua midi vrai
du  lieun B,Wi’étoile était & l'orient du méridien d'un arc de I'équateur
i W

—a—¢— ——. Or dans 24 heures tems solaire vrai il passe par le mé-
3602

ridien un arc de l'équateur = 360° - w. En conséquence le teme ¢ qui s'é-
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coule entre les culminations du. soleil et de I'étoile, ou le tems vrai de Ia
. Yw
il | g — s‘a—) 1
360° I w 1eures.
L'exemple suivant est tivé de U Astronomie par Lelande, §. ggf — 9gb.

On y trouve o«==277°12"19",; ¢ ==3¢° 15",  w="57"15", et ¥ =0, parce

culmination de l'étoile est ¢ —

que la culmindtion est calculée pour le méridien des éphémérides ou 'de-
238° 10" 2"

m’lﬁ? 24 heures — 15,83584 heures
—15 h. 5oni, gs. Lalande trouve par la premiére approximation 15h. 52'40”,
par la seconde 15'h. 50/, et par la troisitme’ 15h. 50" g".

} §. 179. Pour les plandtes, dont T'ascension droite n'est pas invariable,
on emploie' ordinairement une approximation: on regarde d’abord Vascension
droite « comme constante, dod l'on conclut le tems de la culmination ¢
par la méthode précédente: (§. 178:); alors on cherche, & laide de la varia-
tion diurne, l'ascension droite o« pour le tems ¢, et I'on répete le caleul, en
substi__tuant « au lien de «. Mais il jest aisé de, trouver une formule directe
pour ce cas, Nommant ¢, «, les ascensions droites du soleil et de la pla-
nete & midi, w, V, leurs variations diurnes; et ¢ le tems de la cuiminalion;.
il est clair que, dans 1"instant de la culmination de la plantte, l'ascension
droite du soleil est — o —Z—:, et celle de la plantte, — a - 2}: Or, la

dernitre moins la premiere est l’angle horau'e occidental du solell lequel,

Paris. Notre formule donnera donec ¢ —

24 h e
¢étant conve: ti en tems ou multiplié par — 36000 donne le tems /= 36 5 € ofho+ 365 = %
dod Don tire ; ;
o - 2 la— T
e TS e heures.

On serait parvenu immédiatement & la méme équation, en attribuant an
soleil, au lieu de son propre mouvement, le mouvement relatif & la plandte,
c'est-d-dire, en substituant w— au lieu de w dans la formule précédente (§. 178.),

Les inégalités du mouvement de la lune sont si considérables que, pour
plus d'exactitude, il faut tenir compte des secondes différences, ce qui se
fera aisément par la méthode du §. 165. Mais /il est bien rare, que l'astronome
ait besoin de cette précision. a e

§. 180. Apres avoir trouvé le tems yrai de la culmmation £(§.178. 179)

on n'a qwa calculer larc semi-diurne 7, le convertir en tems solaire, et I'ajou-

&
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(ot — g V)

ter avec ¢, pour avoir le tems vrai du coucher =
- 5bu>+w

24 (ot —p—Y¥)

du lever — ———— - heures; g et « étant les ascensions droites & midi
3604w
du lieu B.

Si, €est une plandte, dont la déclinaison change insensiblement en 24

heures, celui

heures; ce qui est presque tovjours le cas, on awra le tems vrai du lever
24 (& — g+ Y)
360° 4 w— .
La variation diurne de la déclinaison de la lune est trop considérable,

et du coucher = heures.

pour pouvoir étre négligée: nommons & sa déclinaison & midi, d sa variation

diuicne. ~Ayant done irouvé le tems ¢ du lever ou du coucher, a laide de
id

la formule précédente, la déclinaison dans. cet instant sera — § |- P elle

l.
donnera un aufre arc semi-diurne ¥, avec lequel on répetera le (:alcuir et I'on
’ { P

£ . ¥ Aloc——o Y
trouvera le fems corrigé du lever et du coucher de la lune, t"'——-ﬂ——-——-——ul heures.
360 %+w—Y

"'§. 181. Un autre probléme d'un usage fréquent dans I'astronomie pra-
tique, apphquée a_la navigation, est dé trouver Vazimut d'un astre au moment
de'Son lever ‘ou coucher. Danls Pun et l’autre cas la ‘hauteur 7 est nulle: en

substituant donc n = o, equalwn I 2. (§. 34.) donnera cos = — rind

e« étant Pazimut compté du méridien ou du Sud; le signe négatif m(hqﬂem(ige
eet azunut est plus grand que go°, tant que {8 et § sont de méme espéce, cest
a due, Que 'Te’ point du lever ou du coucher tombe enfre Nord et Est ou
QOuest., L‘dzrmui, compte du vrai point Est ou 'Ouest) est appelé amplitude'
ortive ou occase. En la nommant ¢, on aura e=— «—go®, donc sing=—

sin § . ' ;i
—eos o= Y Le point du' léver et du coucher tombe vers le Nord ot

vers le Sudiussgion que @, ¥, sont de méme esptce ou de nature opposée.
§. 182. Le point de Péquateur, qui se leve avec une étoile en' méme
tems., est appelé son ascension obligue, pour la 'distinguer de l'ascension
droite qui est le point de Péquateur, qui passe aa méridien avec Vétoile;
celle-ci étant déterminée par un cercle horaire, perpendiculaire & I'horison,
la premitre par un cercle horaire, oblique & Thorizon. La diffiérence entre
les deux ascensions Sappelle différence ascensionelle.” Soit (Fig. 31.) LE le
patalitte e’ Pétoile T, ensorte ‘quelle se Rve avec le point Q de I'é-

quateur, Q étant son ascension’ oblique ‘et M son ascension droite: consé-
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quemment la différence ascensionelle est Farc QM, dont 'ascension droite est
plus avancée que l'oblique. Dans le triangle QML, rectangle en M, on cen-
nait ML =9, et MQL = go® — g, d’olt l'on tire

sinQM— _QHEQ_: tang B tang §. .
En ajoutant Yarc QM avec AQ =90 si ¢ et § sont de méme espéce, ou
en |'6tant dans le cas contraire, on aura I'arc semi-diurne AM—APL. On

s'en servait autrefois, pour calculer le lever ou le coucher des astres.
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DES PARALL 4 X E &S

CHAPITRE I

_ Figl;:re de la terre.

§. 183, Dans toutes les matidres, exposées jusqu'ici, on n'a pas eu
besoin de connaitre la figure de la terre. La distance des étoiles fixes et
du soleil méme est si immense, qu'on parvient aux mémes résultats, soit que
les observations soient faites dans un lieu de la terre ou dans un autre, soit
qu'on prenne un lieu ou Pautre pour le centre des'mouvemens diurne et an-
nuel. Mais comme nous allons maintenant tourner notre attention au détail
du systtme solaire, et & des phénomenes ou il n’est plus indifférent, s'ils
sont vus d'un point de la terre ou d'un autre, il est nécessaire avant tout,
d’examiner l'altération qu'un phénoméne éprouvera, s'il est vu d'une autre
station , et d’exposer le calcul qui la fail connaitre. Pour que les observa-
tions, faites en différens lieux de la terre, soient utiles 4 l'astronomie, il
faut qu'on puisse les comparer entre elles: et cette comparaison deviendra
plus simple, si I'on convient, une fois pour toutes, d'un certain point de la

terre auquel toutes les observations seront réduites. Le plus naturel est
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sans doute, de choisir un point qui est également  éloigné de tous les points
de la. surface de la terre, ou dont la situation est la méme relativement &
tous ces points: ce sera donc le centre, si la terre est tellement formée,
quil y a dans son intérieur un point qu'on peut regarder comme son centre.
Il faut ajouter. & cela, qu'il esl impossible de se former une idée juste et
distinete du mouvement de la terre, sans- connaitre celui de son centre, ni
des mouvemens daufres corps célestes autour de la terre, sans connaitre
leur apparence , lorsquiils sont vus du centre. La base de tout ce caleul
est donc la recherche de la figure de lu ferre.

§. 184. Dis qué le genre humain fut délivré des plus crasses préjugés
de son enfance, il éiait aisé de prévoir, qu'il se développerait des 1dees moins,
absurdes relativement & la figure de la terre. Toutes les formes que I'imagination
peut attribuer a la terre, sont de trois espéces: ou la terre est un plan, c'est
4 dire, un solide dont une seule face est habilable ou accessible; ou elle est
composée de plusiears plans qui.se coupent sous différens angles; ou elle
est terminée par une surface courbe. Le dernier cas est compris dans le se-
cond, quand on suppose un nombre infini de plans, dont la direction change
suivant la loi de continuité, ensorte que linclinaison relative de deux plans
contigus est partout un angle infiniment petit. '

Dans le premier cas, le plan habité serait T'horison de tous les habi-
tans de la terre; il faudrait que la hauteur du pole, et la plus grande ou la
plus petite hautenr des astres, fit la méme sur toute la terre; il faudrait
que, sur mer ou dans un lieu libre, les objets les plus éloignés ne devinssent
invisibles, que lorsque leur angle visuel est insensible, et jusqua ce poinf,
les parties inférieures.des pbjets se présenteraient aussi distinctement que les
parties les plus élevées; enfin il serait impossible de faire le tour du monde.
L'expérietice seule suffit done, pour détruire cette hypothése. sy
: Dans le second cas, la surface de la terre étant composée de plusieurs
- plans, dont les inclinaisons relatives sont d’'une grandeur finie, les voyageurs
qui ont parcouru la surface dans tous les sens, seraient parvenus a un pareil
angle d'inclinaison; et dans ce lieu, il faudrait que la direction de la pesan-

teur, la situation de l'horison, la haufeur du pole, la hauteur méridienne des
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étoiles, les saisons et le climat, etc. changeassent brusquement dun angle
sensible; les ohje'ts peu éloignés disparaitraient tout d'un coup, etc. Tout cela
est démenti par les expériences les plus connues. ‘

§- 185. Il ne reste donc que le troisitme cas: la surface de la terre
est courbée et arrondie dans tous les sens: des expériences, connues de tout le
monde, mettent cette vérité hors de doute. Les navigateurs modernes ont fait
le tour du monde dans tous les sens; en suivant toujours la méme direction,
ils sont revenus au lien du départ, sans s'étre apercus que Phorison ou le

pole changent bruSquelhent de position, En approchant du pole, on apercoit

que la bauteur du pole ou la hauteur méridienne des astres changel uniformé-

ment, et par des nuances insensibles, jamais brusquement. En s'éloignant d'un
objet sur mer ou sur un autre plan, on voit disparaitre successivement les
parties inférieures jusqu'a la plus élevée; on distingue encore le haut du mat,
quand le corps beaucoup plus volumineux du vaisseau a disparu depuis long-
tems. Les sommets des montagnes sont encore dorés par les rayons du soleil,
lorsque la plaine qui les environne, est dans l'obscurité. Tout cela prouve,
que la surface de la terre change de direction d’'une maniére non-interrompue
et insensible, ou qu'elle a une courbure uniforme. Les éclipses de lune en
donnent une preuve encore plus sensible. On sait qu'elles sont produites par
Pombre de la terre: or la projection de cette ombre sur le disque de la lune
est toujours circulaire, quoique la terre, et pendant une seule éclipse, et dans
différentes éclipses, prenne toutes les situations possibles relativement au soleil,
vu qu'elles arrivent & toute heure du jour; d'ou il suit que la terre, suivant
chaque direction, jeite une ombre cylindrique ou conique, et que par consé- -
quent, sa forme est sphérique, ou a fort peu prés. Ayant observé, & laide

des lunettes, que tous les corps célestes, ceux méme qui tournent successive-

-ment & la terre tous leurs céOtés, ont la méme forme circulaire ou sphérique,

on pouvait d’autant moins douter que celle de la terre ne fit sphérique ('),

(1) Les anciens astronomes avaient des idées trés-justes de la rondeur de la terre. Ploiémée
en donne la preuve suivante: deux lieux qui ne sont pas situds sous le méme méridien,
voyent une éclipse lunaire & différentes heures; et la différence entre ces heures est propor=
tionnelle & la distance d'un lieu a 'autre, s'ils se trouvent sous le méme paralléle. Cet as-
tronome fuit voir que la surface de la terre n'est jpas scomcere, parce qu'alors les habitans
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§. 186. 8i Pon approche du pole, sans sécarter du méridien, la hau-

feur du pole augmente constamment dans le méme rapport. Si, en allant vers
le nord dans-le méridien HZ P (f7g. 31.) 25 licues de Z & 2, la hauteur du
pole a-changé d'un degré, 25 autres lieues de z & ¢ la feront encore changer
d'un degré. Les degrés du méridien Z z, 2:¢, sont donc de méme grandeur.
Soit (Fig. 32.) ABP le méridien, Pp laxe, BV, 5w, deux lignes verticales
trés-prés Tune -de Vautre: -$tant perpendiculaires 4 la surface de la terre en
B et b, elles se renconireront dans intérieur de la terre -en un point quelcon-
que C, 'parce ‘que la hauteur du pole augmente & B en 4. Or la hauteur
de I'équateur -en B est égale 3 Pangle Vep, compris entre la ligne verlicale
et Uaxe, donc la hauteur du pole -est =—go°— Ve p (§. 33.): conséquemment
la différence entre les hauteurs du pole en b et en B.est = Vep—vYp—=BC4.
Or les lignes BC, bc, étant perpendiculaires & la courbe Bd, sont les
rayons de courbure, et I'on a B6=BC.BC?s, eu BC= EB_CQE'
différence entre les hauteurs du pole, BC#, étant toujours la méme pour des

Donc la
arcs éga'ux B 5, par h-ypoihése; le rapport scp © par conséquent aussi le
rayon BC est constant, Mais une eourbe, dont les rayons de courbure sont
constans, ne peut étre que le cercle: donc les méridiens terrestres sont des
cercles. ‘Comme ‘on doit dire la méme chose de tous les méridiens, on peut
regarder la terre comme un solide produit par la révolution d'un cercle au-
tour de son diafnéltre, qui est l’a"xe; C'est-d-dirve, la terre est une sphére, au
centre de laquelle toutes les lignes verlicales viennent se rencontrer.

‘On trouve le méme résultat par la distance de deux lieux, qui est me-
surée par Yarc dun grand cercle, comp.ris par ces lieux. Seient (Fig. 8.)Z,S,

deux lieux sur la terre, P le pole; en nommant &, g, leurs latitudes, X la diffé-

des pays occidentanr verraient le lever d'un astre plutét que les orientaux; quelie n'est
pas aplatie, parce qu'alors on verrail le lever et le coucher d'un astre dans tous les pays
en méme tems; qu'elle n'est pas composée de plusieurs plans, purce que dans ce cas, au
moins: tous les habitans d'un méme plan, verraient les phénoménes en méme tems; qu'elle
m'est pas un gylindre, ayant pour axe eelui du-monde, attendu que cela est en contradiction
avec 'expérience généralement connue, que plus loin on va vers le nord, plus les étoiles
boréales s'élévent sur I'horison, tandis que les aunstrales disparaissent successivement, efc.
Ptolem. Almag. Lib. I. Cap. 4.). Ce passage est remarquable, parce qu'il nous apprend
les différentcs opinions du peuple, on des philosophes de ce tems, relativement a la figure
de la terre.

26
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rence entre leurs longitudes, e leur distance, on aura P Z=g0°—¥&, PS= go°—§,
ZPS=x, ZS=e: donc (§ 177.) cose—sinbsin 34 cosbcos@ cosh. Ayant
done déterming les latitudes et les longitudes dedeux lieux par des observations
astronomiques, et mesuré leur distance par des opérations géodésiques, la terrg
sera une sphere, si cette équation a toujours lien. En eflét, toutes les obser-
valions donnent ce résultal; au moins, on n'avail apercu pendant longtems,
aucune exception de cetfe regle: il est donc sir, que la lerre ne s'écarte
pas sensiblement de la figure sphérique.

§- 187. Vers la fin du dix-septitme siécle, des considérations physi-
ques firent soupconner aux asimnomels, que la terre m'élail pas exactement
Sphériqu'e, mais plus élevée sous I'équateur, et aplatie vers les poles. Newton
prouva le premier, qu'en supposant que.la terre tourne sur un axe, et qu'elle
ait’ été originairement un corps homogene et fluide ou mou, les forces centri-
fuges résultant de la rolation lui ont nécessairement donné la forme d'un
sphéroide aplati vers les poles, et que l'équilibre entre les différentes parties
de la terre n’a pu étre rétabli, que lorsque les méridiens avaient pris la forme
delljpses, dont le grand axe (le diametre de I'équateur) élait au petit (Paxe
de rotation) comme 230 & 229. On trouvera dans l'astronomie physique la
démonstration de cette propusilion: nous la regarderons fici comme une hypo-
these qui doit étre vérifice par les observations; et pour cela on peut se servir
de la longueur du pendule & secondes, ou des degiés de latitude. La premidre
niéthode sera réservée i lastronomie physique; nous allons développer Vautre.

§. 188. Comme il est visible que les latitudes doivent nécessairement
changer suivant une autre loi dans le méridien elliptique, que dans le cercle,
les observations suflisent pour décider, si le changement de la hauteur du
pole, on ce qui revient au méme, si la longueur des degrés de latitude est
conforme a l'hypothese de lelhpse. Il faut donc déterminer le rapport des
degrés de latitude, qui a lien dans Uellipse. Soit (Fig. 33.) AMP un guadrans
de l'eliipse, son centre et celui de la terre en C, P le pole, CP le demi-axe,
C A le demi-diametre de l'équatenr, M un lien de la terre, M V sa ligne
verticale qui est perpendiculaire & larc elliptique en M, et qui rencontrs :

Paxe non pas en C, mais dans un point E. Soient MN, mn, deux ordonnées
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infiniment peu éloignées: 'une de l'autre, et nommons (..N_x, NM=—y,
CA—a, CP=nea, et la lalitude du lien M:{S. cela posé on aura

¥ = n%(a® — 2%
v NM ;
Mais on a aussi NMD—VEP —go®—g, donc tang g = N Or la sous- <
2 A : ; '
normale est ND—=2"7 : —-—n*z, dot l'on tire tang 8§ —= rz—:, et
PR e S e S ) i & -
yo—=n (a x%) —=n'x fg® B8, deneg & = P EEY d’ou 1l viendra
B :.Ingaa?w;p\ -'
cos? 31+ n2tg2 ()2
Nommant donc l'are PM —s, on aura dans le triangle Mmy, Mm=0s _m?u;”L
51N T

et n2ad
sin p T (cos2 B+n? sin? 318’ -
1 ——-m , m sera un trés-petit i

ou a cause de m Mu—9go° ~NMD =8, ds—
Comme n est & peu pres — 1, en faisant n®—
nombre, dont les puissances supérieures peuvent étre négligées. Cela donne

T Bt Ban—a B S i3 e o e 2 2 Fain2
0s—=n’adB(1—msin’g)” 3=n 49B (143 msin*g) —adp (1—m (I-—E&ln g)), ou
m2
as:aaﬁ(r — Z—(r—{—ﬁ cos:zﬁ)).

§. 18g. Tl s'agit donc de déterminer par des observations astronomi-
ques, la différence entre les latitudes de deux lieux, situés dans le méme
méridien & peu de distance, (0 §), et de mesurer par des opérations géodési-

n%a P

“ques, leur distance (ds); alors on verra si I'équation 0§ = ——ep——r 5 |
I — 39~ sin

a toujours lieu, quelle que soit la latitude 3. Smwnt lhvpothesc de Newton
e

229
. 187.) n est. = —, donc (1 +n) (1 —n) =m® == = 0,00867675. Si
(§ ;) 230’ ( + )( J 930 :]
on ne. veut se fer qu'aux observations, il faut changer la valeur de n, jus-
. { ) 2
qu'a ce qu'elle satisfasse dans tous les cas, & I'équation précédente: alors il
est certain que les meridiens sont des ellipses, et 'on connait en méme tems
le rapport des deux diamétres ». Mais sans connaitre ce rapport, on peut exa-
Pl PDELL i
miner en général, si la terre est aplatie vers les poles. L'équation précédente
nous apprend que, d 2 conservant la méme valeur, ds croitra avec 8, clest-
a-dire, que les degrés de latitude augmentent, & mesure qu’on approche du pole
S 8 & ’ 9 Pi PRey
ce qui est d'ailleurs évident, parce que lellipse est moins courbée vers le
petit axe. Ayant donc mesuré un degré vers le pole, et un autre aupres de
Péquatear, on verra, si le premier est plus grand; et dans ce cas, il est

prouvé que la terre est aplatie vers les poles.
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€. 1g0. L€quation 9 s=— LS uffivail d"‘- miner ar
- 9 . q oy '{j—é'm'-(; Suinral pﬂur eerminer n -pui
famesure d'un seul degré, si a élait connu. Mais comme-le- diamblre de la terre

west trouvé que par la longueur d’'un: grand cercle, il faut connaitre au moins:
la longueur de denx degrés 35, 05, sous les latitudes B, 3’. En faisant done

9B8=0/ =1°, léquation nrécédlente dannera. ds:0s 12 1—3m%in?g: 1 — 3 m%in®
¥, v ? q (o . [

e b

det'il st mi= ———2————— 0, » etant 4 pel'brss =1 ef 1 n 0,
dssin? g —os’ 5-111'2_j3’ H Bkt P ] : i

on aura m*= (1 —+n) (1 —n)=2 (1 —=n), dol l'on tire
ds—ds
1—n= - A
3 (Jssin? 3 — dsfsn? )

Clest la différence entre le demi-diamétre  de liéquateur et le demi-axe, di-

S . a—na ; ; A,

visée par le premier, ———, ou. Uaplatissement de la terre. Il est aisé de:
a

voir que la valeur de 1 —n sera plus exacte, si les degrés mésurés sont,

Tun prés du pole, Pantre prés de [équateur. Si ds’ est.sous I'équateur méme,

ds—a'sf . s
T = S — 2
=, —n—————, 00 0ds—095 =3(1—n)dssin”* g Ta
on a. B —o, et 1—n Fos g —Js ( il g

dernitre équation nous apprend que, dans 'hypothese de ellipse, les degrds de
atitude croissent a pew prés comme lés carrés des sinus dé lu lafitude. Si Vautre:
3 st st
_ g drut 8

suit que laplatissement est & peu pres la troisieme partie de la différence

degré 0 s est mesuré sous le pole méme, on a r—n=— 2o dlonr il
entre les deux degrés exirtmes, divisée par la longueur d'un degré,

§.. 191. Pour décider la question importante de la figure de la terre;.
PAcadémie des sciences  de Paris fit ﬁlesurer,' dans les. années 1736 a 154 T
plusieurs degrés, sous I'équateur,. le cercle polaire; et dans la zone tempérée;,

dont je choisirai les trois suivans, pour expliquer ce calcul..

Lieu, d'ob- | Latitude | Longueur d'un

servation moyenne! degré en toises [ ;

| 1

I. Pérou 0%,:0. | 96703, — . ds J
IT. Paris 4o, 23, | 57069 = 3¢
ITL. Laponie | 66. 20. | f7432 = 9 ¢

Cette table fait voir évidemment laccroissement des. degrés vers le pole;,
¢e qui forme une démonstration. complete de Vaplatissement.. Les différences:
sont, 0§ —ds=—=2316 et 95" —0ds—=~066g. Si les méridiens étaient des elli+

pses (§. 190.), il devrfait éire 316.: 669 = (sin 4Q° 23)? : .(sin 606° 207)%; mais on.
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frouve- (sin 4g%'23")% : (sin 662 20/)2—=1316 : 460, ce qui est bien loin du rap-
port qui- a lieu dens lellipse.. En employant les. guafriémes puissances des- si-
nus au. lien des' carrés, on irouvera (sinfg®23)*:(sin66°20")* ::.316:669, 7;
ce qui: est parfailement d’accord avec les mesures.. Cette hypothese, imaginée
par Bouguer, que: les accroissemens. des degrés de latitude sont en. raison des
“qualridmes puissances des sinus des latitudes,. est assés bien daccord avec d'au-
tres mesures: le calcul des parallaxes, suivant .cette hypothése,. sera;“'dév'elc:ppé
plus bas.. 3

-§. 192, Si Ton emploie ces trois degrés, pour déterminer laplatisse--
ment suivant Ihypothese de lellipse (§. 1g9o.), I et II donneront

: b 31623 o sl x
‘ - e—— 57069 e ."{.9"25’\,2 — 0,0032002 5-1—';;,
= I'rﬁq pis ¥ T
et T et 1IF 3 —n=— 557 i 66530 — 0,0046795 — —,

Ces degrés ne sont donc point conformes & lellipse, et dlautres mesures le:
sont encore moins.. :

La mesure d'un arc'du méridien; qui'a été faite'vers la fin du sidcle pas-
sé, sous-la direction de M. Delambre, est relativement & la perfection:des instru=-

mens; a I'habilité et Papphlication- des- observateurs; et a la grandeur de l'arc me-

. . suré, la plus importante entreprise dans ce genre.. Elle embrasse 'élendue da mé-

ridien de Paris depuis Dunquerque jusqu’a Bareellone;. elle fut ensuite prolongée,
dun. c6té a Greenwich, de launtre 4 lisle de Formeniéra, ce qui fait treize

degrés de latitude.. Cependant, les deux extrémilés de eet arc éiant éloignées

" de 39 degrés du pole et de I'dquateur, on' pouvait prévoir que laplatisse-

ment, ou la diflérence entre les degres sous le pole et sous I'équateur, ne
serail pas exaetement déterminé par cetle mesure. Ce travail pénible a denné
les. résultats suivans: 1) on avait partagé Parc entier en cing portions qui
prouvent en général Paecroissement des degrés. vers le pole,. ou. laplatissement

de la terre; 2) la. eomparaison de l'arc entier avec celui de Pérou donne

Yaplatissement =— 3:—9, 3) la comparaison des cing portions- entre elles don--
ne Paplatissement = - — o ce qui est daccord avec I'hypothese de:

u [ L
200 180!

Bouguer,. qui Ak
guer,. qui' donne =
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La théorie de Newton, qui donne laplalissement — -_1__;_5’ suppose la
masse entiere de la terre parfaitement homogéne; mais cette hypothese est
contredite par la loi, suivant laquelle la pesanteur augmente vers les poles,
conformément & la longueur du pendule & secondes sous difiérentes latitudes,
Il est dailleurs plus vraisemblable, ' que la masse de la {erre est plus so-
lide vers le centref cela posé, "la rotalion de la terre, et lellipticité des~

Py " . I
méridiens, donnent laplatissement ——
b

dz

. De plus, M. le Marquis de Laplace
a trouvé, par la théorie de Vattraction, deux irrégularités de la lune, dépen-
dantes de la figure aplatie de la terre, qui toutes les deux donnent Papla-
tissemcnt:a—:—ﬁ. Tous ces différens résultats prouvent qu'a la vérité la
terre est aplatie vers les poles par sa rotation, mais que sa masse n'est pas
homogene, et que sa figure n'est pas elliplique ni méme réguliere, ce
qui est d'ailleurs prouvé par linegalité de sa surface et de la profondeur
des mers. Les mesures, faites au Cap de Bonne Espérance, prouvent méme,
a ce qui parait, que Paccroissement des degrés y suit une autre loi, on que
les hémisphéres austral et boréal ne sont pas formés de la méme maniére.

Il suit de tout cela, que cet objet est encore sujet a l')ea{hwup d'in-
certitude et d’obscurité, et quiil.le sera apparemment toujours. Les recher-
ches qu'on a faites jusqu'a aujourdh’ui, donnent pour Faplatissement les limites
== et o, et il est remarquable que le rapport que donne la théorie de
Newton, est a trés-peu prés le milieu entre ces deux exirémes: on ne
se trompera donc pas beaucoup, en l'adoptani. Le moyen le plus sir, pour
examiner les irrégularités de la terre, serait la mesure d'un grand arc du
parallele, ou plutot du grand cercfe, perpendiculaire au méridien mesuré en
France, comparée avec les azimuts et les latitudes de ses différens points.

Nous allons maintenant exposer le calcul des parallaxes, pour le cere

cle, pour lellipse, et suivant 'hypothese de Bouguer.




AL TR By €H AR T 207

CHAPLET RBI . LI

Calcul des parallaxes dans la sphere.

§. 193. PuiSqne Paplatissement de la terre, suivant la théorie et les
observations , est trés-petit, on peuat, dans tous les cas ou il ne s'agit pas
de la lune, regarder la terre comme parfaitement sphérique, ce qui simplifie
singulicrement le calcul des parallaxes.

Quand un asire est si ¢loigné de la terre, que toutes les lignes droi-
tes qu'on peut mener de cet astre & un point quelconque de la terre, ou les
deux tangentes opposées de la terre, sont sensiblement paralleles, il est in-
ditférent si cet astre est observé d’un point de la terre ou d'un auire: par-
tout il sera vu suivant la méme direction, tous les observateurs trouvercnt
la méme déclinaison, ascension droite, etc. que s'ils I'avaient vu du centre
de la terre. Mais si la distance d’un astre est moins grande, s1 les tangen-
tes menées de lastre & deux points opposés de la terre forment un angle
sensible; cet astre, vu de différens lieux de la terre aura une autre décli-
najson, ascension droite, etc. Le changement- qu'éprouve le lieu apparent
d'un astre, lorsqu'il est vu de différentes stations, est en général appelé sa
parallaxe, et spécialement la parallaxe diurne ou annuelle, selon quil est vu
de différens points de la surface ou de Torbite de la terre.. Pour éviter
toute confusion, il sera bon de réduvire constamment le lieu des astres au
centre de la terre (§. 183.): alors l'objet du caleul des parallaxes sera la so-
bution de ce. probleme: le lien »rai ou géocentrigue étant donné, trouver le
lien wappamm pour un point quelconque de la surface de la terre, et récipro-
quement. Pour juger, si un astre a élé déplacé de son vrai lieu, il est né-

cessaire de le comparer avee des points fixes dans’le ciel, qui ne sont pas su-
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jels A la__paralla.xe-:'.-c’est donc un grand -avantage pour lastronomie, que Uim-
mensité de la distanes des étoiles fixes, qui fait -coincider toutes les lignes
anenées d'une éloile 4 la terre (§, 19.), ensorie que 'les éfoiles fixes n'ont au-
«¢une parallaxe. Une planete dont le ligu est altéré par'la parallaxe, €fant
wue de deux points de la terre en méme tems, paraitra aveir différentes dis-
dances 4 la méme étoile, différenies ascensions droites, déclinaisons, etc. Tl
‘en résulte difféventes méthodes, pour déterminer .les parallaxes par des
~observations.

 «(Clest sans doute Hipparque qui eut le premier des iddes justes :de la
parallaxe. “La manidre dont Ptolémée, -apparemment suvivant 'Hipparque, ex-
plique la parallaxe ‘de la lune (*), est & Fégard de la géd:métrlevet de Yas-

tronomie, -si solide, exacte, et claire, qu'on.ne saurait rien y ajouter. »Comme -

»la terree, dit-il, »n’est pas comme un point par rapport & la distance de
»la lune, ‘il faut tenir .eompte des parallaxes de la lune, qui donneront le
amoyen de se servir des mouvemens vrais rapporiés au-centire de la terre,
, ».pour déterminer ceux.qui sont.apparens, cest-i-dire qui sont vus de quel-

aque point de la ‘surface de .la terre, et yéciproquement. Mais comme il

nest impossible d'assigner les quantifés des parallaxes, sans.connaitre le rap-
aport de la distance, ni réciproquement; on ne peut pas.avoir le rapport de
»la distance des asires qui n'ent pas de parallaxe sensible, clesta-dire & l'é-
2 gard desquels la terre n'est qu'un point. Quant 3 ceux qui ont une paral-
slaxe sensible, comme la lune, il ne sagit que de trouver le rapport de la
s.distance par le moyen d'une parallaxe connue, attendu quion peut observer
»immédiatement la parallaxe, mais non pas la distance.s Aprds avoir criti-
qué la mélhode d'Hipparque qui avait voulu deduire la parallaxe de la lune
de celle du soleil, tout-a-fait inconnue, il expose sa méthode, et l'instrument
qu’il avait comstruit, pour observer exaciement la parallaxe de o lune pour
chaque distance au zénit. Cet .instrument est un dioptre par lequel, i laide

d'un fil-d-plomb, la distance de.la lune au zénit, ou sa hauteur est mesurée (3).

(1) Almag. Lib. ¥. C. 13 Wepi vay 75 oehyvns msfa:?\&m’é’mv.

(3) Almag. Liv. #. €. 12 Tlegd suvagnévys tgymven wugahhinying,
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§. 194. Soit (Fzﬁ:: 34.) ADB un guadrans d'uon méridien terrestre, sup-
posé cirenlaire, dans le plan duquel se trouvent les lieux B, D, et Pastre
8; soient BL,° Di\-I, paralléles a D'équateur, on la commune section- de
I'équateur avec le méridien ADB, vue de B et de D: les lignes BLE,
DM, seront aussi paralléles entre elles, parce que la position des cercles de
la sphére est déterminée par les éloiles fixes qui sont vues de tous les li-
eax de la terre suivant des directions paralleles (§.193.). L’observateur en B
trouvera donc la déclinaison de Tastre S—SBL, tandis quen D elle pa-
raitra =SDM = SEL: la diffirence BSD est la parallaxe de déclinaison
de lastre 8 pour ces deui .lieu-x._ il en sera de méme, si l'on substitue A
I’éq11afeu1' tout autre cercle de la sphere.

Le point C est le cenitre de la terre, la tangente BL représente
Thorison du lieu B, CBV est sa ligne verticale; VBL —go°, et SBL est
la hauteur apparente de lastre S, ou VBS sa distance apparente au zénit de
B; tandis que la distance wraie ou géocentrigue est ¥ C8, et la vraie hauteur
"SCA. La différence entre les hauteurs vraie et aﬁp;n‘ente, ou la parallaxe
est SCA—SBL=SEL—SBL—=BSC: donc généralement, la parallaxe
d'un astre est I'angle compris par deux lignes qui sont menées de l'astre an
centre de la terre, et & quelque point de sa surface. Clest encore une idée
vague, parce que le point de la surface n’est pas déterminé, ou ﬁ[ue
Tangle BSC dépend de la situation de lastre relativement & horison de B.
Il est aisé de voir, que BSC aura sa plus grande v;ﬂeur, lo#sque SB touche
la surface de la terre, clest-d-dire lorsque VBS— go°, et que par consé-
quent S est dans DPhorison de Bj il est dussi évident, que BSC est nul,
lorsque B et D coincident, c'est-a-dire lorsque § est au zénit de B. La pa-
rallaxe dépend donc de la hauteur de lasire, suivant une loi que nous al-

lons déterminer. :

BC.sinVBS
_ cs .
mant donc la hauteur apparente SBL=—w, le demi-diamgtre de la terre

§. 195. Dans le triangle BSC on a sin BSC = . En nom-
CB=—ao, la distance de lastre au centre de la terre CS—=r, et la patallaxe
inconnue BSC—4#, on a sin !z:—s cos n. La parallaxe des planttes n'est

jamais plus grande que 30", et celle de la lune, la plus grande de toutes,

427
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‘n'est que d'un degré: or le sinus d’un degré n'étant différent de son arc que
de 0,0000008g ou de o”,18; on peut supposer dans lous les cas sin A—h,

ce qui donne : ' ‘

h=— % cos
! r
Les parallaxes des astres sont donc comune les cosinus des haufeurs apparentes,
et celles de différens astres @ la méme hauteur sont en paison inverse des distan-
ces. Les parallaxes sont nulles au zénit, elles ont la plus grande valeur &
=4 Thorison, et A— E cest ce qu'on appelle parvllaxe horisontale.” Nous la
. désignerons constamment par H, et la parallaxe de hauteur par h, ensorte
que H = -i et A —=H ecosm: la derniere formule suffit pour trouver la pa-
rallaxe & pour chaque hauteur %, la parallaxe horisontale H étant connue..
I est visible que la hauteur apparente SBL (F7g. 34.) est toujours: moindre
que la vraie SEL, ou que la parallaxe abaisse les astres. Ayant done, obe
servé une hauteur m, on en conelura la vraie hauteur W= n-+ H cos n, ow
W =mn-4sinHcosn. Si Ton veut porter la précision j.us«qu’if la troisieme:
puissance des parallaxes, on a sin 2 =3sin H cos n=-cosn (H —}:j—d) , sindh=
: sin? p

H3 cos3 v, donc & —=sinh 4 == H cos n — 6— cos nsin®  —'H cos  —
S AR H3 ' :
5 sinmsin2, ou he—H cos n — = (cosn— cos 3n). On verra dans le §.
N ._{_

: - HI
suivant, que méme pour la 111119,..7 est— 0”,04: eon peut donc, dans tous
S .

I : les cas, faire sans erreur sensible,
h = H cos 7.

§. 196. La hauteur qu'on aura calculée par une des méthodes préce-
dentes;, est celle que l'on verrait du ceatre de la terre, pour lequel toutes
les tables sont construites: on'eennait dene %/, d'ou Von conclura la'hautéur
a;ﬁpa-.rou te ::'ﬁ'uf.::'f;_'-—-siﬁ H cosm. Mais la hauteur » étant incennue,

il faut Véliminer du dernier terme, ou il faut exprimer A par ACS—nx.
BC,smBOS

Pour cet effét, on a tange BSC = ——-———, ou
? D €5 — B Ccos BCS'
" 7 aeosn sin H cosm’
e e sy o
4ng r—asiny 1 — sinH siny/”

Or I n'étant pas plus grand que 1°, H* sera tout au plus — o”,02: déve-

loppons donc lexpression précédente jusquwa la troisitme puissance de H




DIV REYEV SO AP, (IR T 211
inclusivement. ' On {rouvera 'tarigfz:sinHcos:«;’{ru{-«sil;lI-Tsiim”-%—silﬁﬂsinQ'T]’)p
: tE2 ] 5 o e e ; Sl e
done A—tgh—-2—sin Hcosy +Esin®H.einoan +§sm311 (3 cosn'sin®n'—cos3 %),
3 = ;
le dernier terme étant —— Lsin3 Heos3 9. On aura donc pour la lune,

sin? H ’ sin H
— gin 2 mi—

.‘J
h—sin H cos n’ -} - cos 37,
|

et pour loutes les autres -planetes, h::sln H cos n”, ensorte qu'on peut em-
ployer ici indifféremment la hauleur vraie ou apparente, pour calculer les

3 S : e : it Sy H3
parailaxes. Si 1'011--\=eut introduire I au liew de'sin H, on'a sin H—=H — —

6 *
sin? H =17 smSH — 3, .donc :
n
h —=Hcos ——l—— sin 29— — (cos*n 4+ 2.cos 37).
fa valem mn;enne de la parallaxe houam"[alu de la lune est — Jj, ce qui

H
&1 R o E dactatr i
donne II°—0",94: on peut donc substituer = o= 0”157, et 5 =0
Comme H est ordinairement donné en secondes, on aura egdlement en

secondes,

: Hsin ™" | H sin 1"' 2 :
s gcosvj—}— 11:1',17}’—L—-—~ i (cos 7' 42 cos 34) ¢,

On peut se servir aussi de la méthode suivanle , pour conclire 4 de
.#. Connaissant dans le triangle BCS (Fig. 34) les deux cétés CB — a

CS=r, et Tangle compris BCS=—go®*—7v’, la trigonométrie donne cette

s . B+ S @ B -5 /
equalion, tang : :;+atang —— Bétant == 180° — (C +S). Cela donne
G _
1 - —
£ : Y ' i4-sinH
tanc OV e LTy ge = L=t 1. e I i
2 (90 2) ¢ a g(g 2 ), o 1--5111}1 cot (S+ )
; =
o 1+sin H C . s-tsinH H?
: | tane ( el e e o M e e AL
{J..U 2 SJ‘ 2) 1—sinH i) 2" Mais 1—sin H lang (LIJ°+ z)’
P,
C = go®— v, et S—h. En faisant done 45°— n— T = f, on aura
5 - .

fang (p -+ A) — fang g.tang? (4f:°+ .;), et A=+ ) —q
L'équation A —H cos 7 (§. 195\.} nous apprend que, pour les mémes hau-
feurs et abaissemens an dessus et au dessous de I'horison, la parallaxe a la méme
valeur, et qu'elle devient un maximum, lorsque 'astre parait dans I'horison, n=o.
Alors la vraie hauteur sera w —n -+ H ou ' = H. On trouve le méme .résultat
par la differentiation de l’é;l_|1ati0n tang h — ;aj?-:—]:’—ﬂ elle donne pour le

| . . . . i [+ . :
maximum, o—=(4sinn—r)sinn'--acos®y'=a—rsinw’, donc siny'= =sinH,

*
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§ sin H cos 9/ oousin B

et w —=H, don il viendra tangh =

—tang H, done

; r—sm Hany T cosH
A=H, et =% —h = —H =0, comme ci-dessus. En faisant 0’ = o,

on {rouvera tangh— i—— —sin H, ~d'ou il suit que 4 est plus pelit que la
parallaxe horisontale. '

§. 197." Ayant mené du centre d'une plantte, deux lignes qui touchent
la surface de la terre en deux points oppesés, linclinaison de ces lignes est
le double de la parallaxe horisontale de la plancte; mais elle est aussi le
diamgtre apparenf de la terre, vu de la planéte: conséquemment lu parallaxe
horisontale d’une planite est égale au demi-diamétre apparent de la terre & la distance
de la planéte. On en conclura la praie grandeur "de la plankte, quand on &
mesuré sa grandeur apparente, c'est-i-dire l'angle optique sous lequel son dia-
metre parait, vu de la terre. / En nommant w cet angle, et D le vérifable
diametre de la planete, l'angle L—} est compris par deux lignes menées de la |
terre, dont I'une est dirigée vers le centre de la plancte, et I'autre est sa tangente:
on a done ! D=~ tang% ou 7rsin U»:;-, selon que la distance r est la ligne

menée de la terre au point du contact ou au centre de la planéte. .On a donc
L41]
sin H?
ce qui donne le rapport entre les ¥rais diametres de la planéte et de la terre
D w

: (41]
— — ———_ Il s’en suit encore que — ou le rapport entre la parallaxe d'une
. o2a 2 sin H® q H PI k :

planéte et son diamétre apparent est constant. Ayant donc mesuré en

‘ : : D
dans tous les cas, sans erreur semsible, D =rw; dot l'on tire — =
: a

meéme tems la parallaxe horisontale H d’'une planéte, et son diametre apparent

s w D o o
w, on connait le rapport constant T A, dou il est aisé de: trouver
i a
pour un tems guelconque, sa parallaxe horisontale H’, en mesurant son dia=
3 B _H 1 - W’
mefre' ws en efttona —= — = —,-donc H'= —,
w! w A2 A

5 3 : a i I 1 '
L'équation -sin H = — donne — — AT Ia on trouve au moyen de
r (13 Lpe

la paralluxe horisontale d’'une plantte, sa distance au cenlre de la terre par rap-
port au demi-diamétre de la terre. Ainsi les parallaxes donnent le rapport des
distances de toutes les planetes a la terre, et par conséquent de leurs distances
entre elles et au soleil, ce qui donnera I'échelle de tout le systeme solaire,
quand on aura déterminé le demi-diametre de la terre par la mesure d'un degré
de sa surface. On voit donc, de quelle imporlance est la théorie des parallaxes

pour le systtme entier de lasironomie,
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§. 198. Le plan CS B, dans lequel sont situées les lignes C$, BS,

c'est:d-dire, les lieux vrai et appavent de lastre, est le plan vertical par 8:
Peflét” entier de la parallaxe consiste done & diminuer la hauteur d’un astre
dans son eercle vertical, sans le faire paraitre hors de ece cercle, c'est-d-dire sans
changer son azimut. 1l s'en suit que, lastre ayant été observé au méridien,
la parallaxe changera sa déclinaison, mais non-pas son - ascension droile,. parce
que le méridien est & la fois cercle horaire et verlical; il s'en suit encore,
que la lalitude aussi bien que la longilude est changée par la parallaxe, vu
que l'écliptique nest pas coupée perpendiculairement par le méridien. Paur
trouver tous ces changemens, on n'a qu'a corriger la haateur par la parallaxe
suivant les formules précédentes. Cette hauteur corrigée donnera la déclinaison
corrigée, laquelle, étant combinée avec l'ascension droite observée, servira a
calculer la vraie latitude et longitude.. Mais si la plandte a. é1é observée hors
du méridien, on doit avoir observé en méme tems son azimut ou son angle
horaire: dans le premier cas on a. lazimut vrai, et la parallaxe donne la
hauteur vraie. Dans le second cas, langle horaire est ordinairement trouve
par le tems que la planete emploie a par¥enir au méridien: done, le mouve--
ment diurne étant uniforme a'_ﬁiour du centre de la t-crre, ef non aufour du
lieu de Pobservatear, la pendule donne toujours le véritable angle horaire.. Ayant
donc corrigé la hauteur par la parallaxe, on s'en servira pour calculer, par
une des méthodes précédenles, la situation de la planete relativement a I'équa-
teur et a I'écliptique. Réciproquement, pour calculer le lieu apparent par le lieu
géocentrique, aprés avoir trouvé la hauteur vraie, et l'azimut ou Il'angle ho-
raire vrai, on corrigera la hauteur seule t§. 196.), et I'on se servira de ces

¢lémens, pour calculer la déclinaison, latitude, et longitude apparentes.
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CHAPITEE 11L
Calcul des parallaxes dans le spheroide elliptique.

§. 199. Si la terre 11"‘gest pas supposée sphérique, le calcul des paral-
laxes devient plus éompliqué par deux raisons. Les formules pbur la sphére
(§. 195. 196.) sont extremement simples, parce que le rayon de la ferre o
est constant, et que la ligne verticale BV passe {oujours par le centre de la
térre; ni Pune ni Jautre de ces supposilions n'a lieu dans le sphéroide elli-
plique. Dans ce cas la quantité ¢ elle-méme est variable, et il faut la déterminer
par un calcul particulier, pour chaque point de la {er_r.e; de plus, la direction
de la pesanteur qui est perpendiculaire & la surface, ou la ligne verlicale
gui sert a déterminer la latitude du lien et toutes les hauteurs, 3 laide du
fil-2-plomb, ne passe point par le centre de la terre, mais elle fait avec le,
diametre de la terre différens angles, VBC, qui ne sont égaux a 180 degrés,
comme dans la sphére, que dans deux cas. Nous allons donc déterminer ces
- deux élémens qui sont la base de tout le calcul elliptigue.

- . §. 200. Soit (Fig. 35.) AMP un guadrans du méridien elliptique, C
le .centre, P le pole, A I'équateur. La ligne VME qui est perpendiculaire a
Yarc elliptique en M, détermine ce quon peut appeler zénit apparent V (verlex)
du lieu M, au lieu que le rayon de la terre CM indique le zenit yrai Z
(§. 25.). Les deux ohj'e{s guon cherche ici, sont 'donc le rayon CM—-z2, et
la différence entre le zénit vrai et aplpare.nt_, ou langle VM Z=—w. En nommant
¢ le rayon de I'équateur C A, %a le demi-axe CP, g la hauteur du pole

da lien M =go°— VEP, et x, y, les coordonnées CN, N M, on aura
X 2

(43

(5. 188.),
1 +-nT’*‘ tang”p3

a o W
i =~ a*—2z?), et x*—
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ou €n

£ 72 : 72
Il sen snit 22= a? =y = — 4° e ;
: 2 ey = ~+ 5)

multipliant en haut et en bas par m* cos® g,
- 52 1 mE fm‘:]- el n‘q'l sin? g (z:"‘-
 mt = mn (M2 — ?14 sin? | FB.

On mdtq"e or chna:re'nent le rapport Lles deux diamétres de la terre de maniére

que les nombres m et n ne different que de T'unité: ainsi on a n=m — 1, denc
mt—nf—=fmd—6m* - fm—r1,et m*—n®=om—1. En subsiituant

ces valeurs dans la derniére équation, il viendra
22 mt— (4 m5—6m?+4m—a)sin? @

a? = mt—m2{2m—1)sin? 3
- Suivant les hxpolhcses précédentes (§~1917) la plus petite valeur de m est

180, dol il vient —-5:.0,00000017. Il suffira donc de développer Pexpression
= .

précédente jusqu'aux termes de lordre
4 6
.l_
I —(— ) sin®3 : :
NGO SRR ey L O
— -y 31 (—~a-—~;];;)3111 t_3S %H—(m .mﬂ)sm {3+'m.= sin p%

(04 2 I : i’
R oo sm‘ﬁ
m m

I ¥
5 €& qui dennera

. S1n

—r — — sm B+ ~1—— (5 — 4 sin® @), dont la racime est
b3 sm*ﬁ 5 sin? 3 cusﬁ 3 (sin )2 5 (sin? {3)5“ £
— = - — T T — conséquemment -
@ . L + 2 m? i _}-, am2. 7 4

; a ; 7 5[sin 2‘@]3)
a— 33— — [ (sin B)* — ——n—"—
T am (( y ?’) 8m -

Cest Ta quantilé qulil fant éter du rayon de I'équateur @, pour avoir le ra~
yon de la terre z sous la latitude p. Le dernter terme ne peut jamais aller
au dela de a. 0,00001g, et le plus souvent il est beaucoup moindre, de

sorte qu'on pourr"m le négliger tout-a -fait. Alors on aura
—— 2 para— @ :
a4 -—z7% ?—?-1- sin gﬂgw—m(x — €0S 2 ).
Cette expression est trés-commode pour caleuler, suivant Tellipse ou Ta va-
leur de m que l'on choisira; des tables qui renferment pour chaque latitude
g, ce qu'il faut Oter du rayon de. {équateur e, pour avoir le rayon z sous
cetle lalitude: nous pouvons demec maintenant regarder 3 comme une quan-

tilé données
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§. 201. Le pelit angle w=— VM Z=C MD est donné par la sous-
normale hD__ —— z (§. 188). Comme clle est toujours plus petite que
x—=NC, a cause de n <<m, D tombe nécessairement entre C et N, et le
zénit apparent V entre le pole-et le 2énit vrai Z: le zénit vrai est ﬁf&:s loin du
pole que le zénit aplm.w‘r:m'. On a donec o= (J MD=MDN—MCN, MDN

€tant la lalitude B, et tang M C N — i—’ ;-: —. tang @ (§. 188.). 1l s'en suit
Tt v (mﬂ..._?:l,‘zjmng-ﬁ o 121:1,—4] sin }\,_c'.us_'i“q_sm_..:E 2_"._1. (I +-2-Si119 ﬁ)__":
A m2—+n?lang? 3 mE— (27— )sin? B 2 1M m m
!1112.(3( +1—:r052[’})__51'112{3;_}_sinzﬁ——sinii..ﬁ___singj?)_ sin 3 cos 3 (3

. 2 m?* S 117 ; m2
La valeur de cetle formule devient un masimum , lorsque = 45°: alors on

1 I i . 5
a fangw— — -+ —-» e qui donne, en faisant suivani hypothése de Newton

1 1

= ., 6=1458% n: le dernier ferme n'allant jamais & 27, on a & trés-

” od0
2in 2 ﬁ

; 1 I -~
—, dont la plus grande valeur est — = — =456, 8.

1230

peu prés; w =

T
Cet angle ‘est- donc proportionnel au sinus de deux fois la latitude; et il est

aisé de construire des tables qui donnent cet angle pour chaque latitude gy

en multipliant = - par sin 2 f. :
L’angle MDN est la latitude qui est trouvée par les observations aveg
le fil-4-plomb; on pourrait Vappeler lutitude apparente: Pangle MCN est la
distance géocentrique du lieu M & Péquateur; désignons cette luzitude géocen-
trigue par f'. On a donc w=—p— @', ou B = g—u, et tang g’ :'-%lang {3
le moyen le plus simple, pour construire des tables, est donc, de calculer
pour chaque latitude 8, la valeur de g’ au moyen de lféquatiﬁn fed = Eg— - ig B;
alors on aura w—pg—¢’, el on trouvera en méme tems vne expression plus sim-

=2 m# 4t tg2 3
le de z. En substituant n®tang—m>tep’ dans I'équation —m_ i
P 8 8¢’ q m?| (m?+n?ig?3)

: ] mo? |
(§. 200.), on aura — - = — AL il g BB oy sin B
a? n? it tg? 3¢ 1% cos® 314 m2 sin2 3

m?2 A :
tg B cos § = —; tang P’ cos B, dou lon tire cos (B — ) = cos w =
y i

m?2 : cos - : ; ;
cos B (cos g+ — 18 g’ sin ;’3’) :-:,7—%; (n? cos® B+ m® sin? @), dou il
cos ;
A z2 cos 3 = u:=f’3’+w} g 4 .
viendra = ————, ou — — ]/ —— ., expression qui est exacte.
e cnsij COS W & cusp COs W

§. 202, L'astre § est vu de M suivant la ligne M S, et du centre de

la terre suivant CS: conséquemment les deux lieux de lastre, I'apparent ek
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le lieu vrai ou géocentrique, sont situés dans le plan MCS ou ZCS, et leur
différence ou la parallaxe est I'angle MSC. Puisque le plan vertical n'est pas
déterminé par ZM mais par VM, et que les points Z, V, sont dans le plan
du méridien, il en suit, que le plan des parallaxes n'est vertical que lorsque
Pastre se trouve dans le méridien: dans tous les autres cas, les lieux vrai et
apparent ne seront pas dans le méme cercle vertical, et par conséquent l'azi-
mut sera aussi altéré par la parallaxe. C’est une circonstance trés-importante
qui distingue le calcul elliptique du calcal sphérique (§. 198).

e §. =203. Employons. maintenant le vrai zénit Z au lieu de lapparent
V, et nommons la distance apparente au zenit vrai ZMS —go°—1¢, la di-
stance vraie' ZCS8S—=go®— ¢, la &istance de lastre a la terre CS—=r, et la

parallaxe de hauteur MSC.=#4. On aura de la méme manitre que ci-dessus
- ; : ol 3, i ' s
(§. 195. 196.), les équations smh_.;-cose, =0+ 4, tangf;_;cosv’%— ;:7281n29"

et 9—¢ —Ah. Ces équations sont absolument semblables & celles que nous

avons trouvées pour la sphere, avec cette différence, que 4, ¢, ne sont pas

les hauteurs 7, %', mais les élévations au-dessus du grand cercle dont le pols
est le zénit vrai Z, et que z doit étre calculé particalidrement pour chaque
lieu de la terre (§. 200.): elles sont la base de tout le calcul des parallaxes,
et suffisent pour trouver la vraie distance au zénit par la distance appa-

rente, et réciproquement. Ce que nous avons appelé la parallaxe horlzontaleH
ou la fraction —z~, est ici une quantité variable. On voit donc qUICI =H

n'est pas la parallaxe 2 I'horizon, mais & go degrés du zénit vrai, dans un plan
qu'on pourroit nommer l'korizon du zénit vrai, et qui coupe I'horizon du zénit
apparent, ou le plan horizontal auquel la direction de la pesanteur est per-
pendiculaire, sous un angle égal & VMZ —w. Cependant l'usage est de dé-
signer H — -21 aussi par le nom de parallaze horizontale sous la latitude, a laquelle
appartient ]e rayon de la terre z. Elle a pour chaque parallele une valeur cons
stante, tant que la distance de lastr,e r ne change pas: elle croit et décroit avec
z, elle a donc la plus_ petite valeur sous les poles, et la plus grande sous 'équa-

teur., Cette derniére qui a été appelée narallaxe équatoriale, sera désignée ici par

. a o z =
e: en faisant z—a, on trouve ®=_, et pour chaque latitude, H:T—;:;—w:
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( _ sn {3) m(I-—ﬂ—l-}—M\ (§: 200.): par le moyen de cette for-

mule on' trouvera la parallaxe herizontale pour chaque lalitude, e¢elle seus

lquatedr” étant donnde:

§ 204 La condl tion' qui’,. dans Te caleul elliptique, fit dépendre ka
parallaxe de la’ distance auw: zénit viai; n'a aucune difficultd;, quand’la- distance
‘yraie o ¢ est donnde, et qu'il sagit de trouver’ la parailaxe &' et la- distance
‘apparente ¢: ‘La hauteur du pole B donne Tangle PEV — go®= g, d'ou'l'on
eonclura PCZ:PEV—{;C'ME:Q{)“'—— B-+w, au lieu .qu'on & dans I'a-.sphér.e
PCZ=—go®*—p. En substituant donc 8 —w au lien de g, dans:toutes les formus
tes qui servent & caleuler la hautenr apparente, V se changera en Z, c'est-d-dire

on lrouvera la vraie distance-au zénit vrai, go®—¢’, au liew de la distance au

zénit apparent, go®—v’; et au'moyen de ¢ on calculera‘la parallaxe comme dans.

la sphére (§. 203.). Le calcul est plus: ecompliqué;. lorsqu'il _s’agit' de eonclure la

hauteur. vraie n’ d'une hauteur observée . Les observations donnent langle

.VMS:QQ“—-T“ tandis que l'angle ZMS.est =go°—4.. Si l'astre est dans le mé--
ridien, le plan de Vet Z, on a ZMS—=V MS —V. MZ, ou qo°—¢§ =——Qo°—n—uj.

glest-a-dire,. (=1 -w, i l’astre-fnasse ‘au meéridien entre le zénit et I'équateur,, et
4—mn—mw, %l culmine entre le zénit et le pole.. Il y a. encore un. troisieme cass
Lastre peut passer enire Z et V., ensorte que ZMS—ZMV — VMS,, ¢-—go°=—
w—go°-n, donc ¢—mn-l-w.. Comme tout ce calcul est senlement nécessaire
pour la lune, cela ne peut avoir lieu que sous. des latitudes au dessous de 3o

degrés: On. voit par ce qui- précede, que le calcul est trés-simple,, si- Lasire

a €1¢ observé dans le méridien; mais dans tous les aulies cas l'azimut est
s

aussi. changé (§. 202.), ce qui’ demande un calcul plus compliqué..
§. 205.. Quand il sagit de conclure du lieu observé d’une planéte,

son liew géocentrique, ou sa déclinaison et son ascension droite wraies, soit

(£ig. 36.) P le pole, V le zénit appavent, Z le zénit vrai, § le lieu géocen-

trique. de la planéte, qui est abaissé” par la parallaxe dans le grand cercle
ZS (§. 202.) de la quantiig' Se==4% qui est Ta parallaxe de Hauteur.. .8i on
a observé, outre ld hauteur, l'apgle horaire ZPs, par Ie moyen du tems
dcoulé depuis s jusquau méridien, cet angle sera dgal a ‘F'angl.e horaire vrai

.Z_PS-@. r98.); mais si cest lazimut que I'on a observé, il a besoin dune
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correction. Aya‘.mt donc cbservé 1a hautenr =4, et Tazimut ==o, on aura
YV sm=go®—m, ZV s=—u, et Ton connait la hauteur de Péquateur PV =go°—3,
qui donne z ot w = VZ (§. 200, 201.), Or Zsz=go®—1, Z8=gs®—7,
#t le triangle ZsV fournit 'équation, cosZs ou
sin 9 = cos © §in 7 < sin w cos 7 cos &,

Tangle v donne Ss—h = —:— Cos f= E @ cos § (§. 203.), et ZS g Zs—7,
on ¥'=—=0--%. Dans le meme tiiangle ZsV on peut calculer Vangle VZs,
lequel, avee les deux cbtés qui le comprennent, ZV—w et ZS—go®—i—h,
donnera dans le triangle- VZ38, Tangle ZVS —4a' 'qui est 'azimut vrai, et la °
distance “vraie au zénit apparent V8 —go*—n". Au moyen de ces trois
parties;, VS, PV, PVS = 180°— &/, on trouvera 4 Taide des formules con-
qaues (§. 34. T 1. 2.) PS et ZPS, qui dennent la déclinaison et Tascension
droite vraies de la plandle. _

Ce -caleul est exact, mais il est un peu long: o/n_p'eut Tabréger de
fa manitre swivanle. Gomme w est tout au plus un quart de degré (§. 201.),
on peut faire cosw=—1 et sin w—w, d'ott il viendra sin¥—sin7 + & cos”cos o
£n faisant donc wcos e— , on peut & plus forte raison, suppeser 1 —=cos ¥ et
Y=siny, ce qui donne sin y =sin» cos ¥ < cos 1 sin Y = sin (n. 4 ¢). On &

donc immédiatement 9—n-}-w cos «, et ~A=—H cos (n-}-w cos «). Apres cela, on
sin ZVsin Z V.s

aura dans le triangle ZsV, sinZsV— ,ou a cause de la peti-

3 sin .8
tesse de ZV, et par conséquent aussi de ZsV, si Tastre n'est pas pres do
0SIn o ¢ sin 8.5 sin Z's ¥V

zénit, ZsV — —, Cela dome tang SVs—= - :
’ B = cos $5sin ¥V 5—sinSscos s YoosV s

et & cause de la petitesse de §s, ZsV et SVs,

SV Ss. 725V, bwsinocesd Hersin o
€cosSssin¥s—sinSsces¥s sm(\YS-—~-bs] sin Lgu‘)—q—b‘]’
d’olt’ l'on tire lazimut vrai
ot H wosin e ‘Hwsina Hwsino -
ZVS —d—a— e e =

cus{\:q—}--b_}'_' __'COS\'L'Yj-—ﬂ--HCAJS{;'j]_‘ ——Zus\q—kl:lcusr\n—i-?.mo-»a"l‘r
La distance wvraie au zénit appareat se trouve par Péquation
cos V.S = cos 8s cos Vs + sinSs sin Vs cos ZsV = cos (Vs — Ss),
cest-a-dire VS —=go°—n —h=go®—1, donc W' =9+ A
Le changement de la hauteur v dans le cercle vertical est donc sensible~
ment égal a la parallaxe de hautenr A, ou am changement de larc ¢ dans
*
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le cercle qui passe par le zénit vrai. On a donc trbuvé lazimut vrai o,
ou PVS—180°— ¢, la distance vraie aun zénit apparent VS = go®— 7/, el
I'on connait la hauteur du pole, ou PV — go°— §; et ces trois parties don-
neront dans le triangle PVS, PS et ZPS, ou la déclinaison et l'ascension
vraies, et par conséquent aussi la longitude et la latitude vraies.

Nous ayons déja observé, que ces formules ne sont plus exactes, si
Vastre est trés-prés du zénit, et Fon pourrait croire que cette méthode était
par-la limitée. Mais on verra que prés du zénit, les parallaxes sont si pe-
tites, quil serait inutile d’y appliquer ces formules, parce qu'on peut alors,
sans erreur sensible, employer celles qui ont été trouvées pour la sphere.

Si l'angle horaire ZPS—"Y a €té. mesuré par le tems, P'arc Vs—go°—1
observé, et PV —— go°— @ donné, le procédé suivant parait le plus court
Pour calculer la petite correction wcos o, il n’est pas nécessaire qu’on con-
naisse « bien exactement: on peut faire sans erreur sensible, ¢—m, A=
Hcosw, dot il viendra ¥=m-+Hcosn, ZS=go°—¢. Par le moyen
‘des deux ¢blds, ZS, ZP = go® — g, et de Pangle ZPS =%, on ecalcu-
lera l'azimut « (§. 34. IV. 3.), ce qui donnera w cos «, et les valeurs corri-
gées ¢ —=n-twcosa, ¢'—=9-4+ Hcosd, et ZS—go°=¢". Maintenant, les
»mémes trois parties du triangle ZPS, ZS, ZP, et ZPS, sceviront & calculer
SP, ou la déclinaison vraie § (§. 34. IV. 2.): lascension droite vraie est
donnée par Pobservation de Yangle 7. \

§. 206, Dans le probleme inverse la déclinaison et l'ascension droife
sont données, d’ott Von conclut la hauteur et azimut apparens, n et «, de
‘fa maniére suivante. Aprés avoir trouvé langle w qui convient a la. hau-
teur du pole g (§. 201.), et conclu Pangle horaire ¥ du tems donné et de
Vascension droite, on connait dans le triangle VPS, les colés PV —go®—§,.
PS—0go°—¢, et 'angle compris ZPS=—7, d'ou I'on tirera, a l'aide des formules
1. 1.2.(§. 34.), V8zgo®~nTet ZVS =/, ce qui donnera (§. 205.) ¢’ Zn+wcosod'=
go®—Z8. On''a done (§. 203.) /z:}icosa’—}—onsmze etri=0= ) =

go .—-Z:s,' d’otrt il viendra (§. 200.) ZsV — wcima, parce qu'on peut substi-
tuer ZVS & ZVs sans erreur sensible, et Vs —=VS§ + = 90° — v - £,

b e
done SVs—= ko

(§. 205.), ou & fres-peu pres, SVs__%;E%. Cela

_ LQhBCUSTj
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donne la hauteur apparente n:=v —1/%, et lazimut apparent ZVs —a =
hwsin of : : .

e —%%?—.. En mettant §—w au lieu de B dans les formules I. 1. 2.

-1

(§. 34.), en trouvera immédiatement, dans le triangle ZPS, ZS— go*— ¢
et AZS—=d , doir 'on conclura pareillement, /"z:‘Hcos-e"—l—;"é'll2 sin a¢’,.
¢=¢ —h, et n—=0—wcosa (§ 205.); ou sans erreur sensible, n=:
p—wcosa. On trouvera plus exactement la hauteur apparente v, a Tai~
de du ftriangle ZVs, dans lequel on connait les' cilés ZV —=w, Zs

go®*— ¢, et langle compris VZs=—180%>—d": cela donne cos Vs —sinn

coswsing~— sin wcos cosa’ = sinfd — wcosdcosd’.. L'azimut apparent AVs —
es{ trouve par I'équalion

sin af sin a’
tang a.— ==

sinwigfd+cosweosa’ ~  wigd 4+ cosa’ i
. 207. Les équatlions précédentes suffisent pour résoudre tous les:
7 q P P

problemes qui pourront éire proposés dans le calcul des parallaxes. La parals
laxe de hauteur Ss =/ est la. méme, soit qu'on la: prenne dans le cercle vertical,.
ou dans celui qui passe par le zénit vrai (§. 205.): les distances au zénit
vrai, et au zénit apparent, éprouvent le méme changement.. On conclut A
de. la distance au zénit apfaarente ou vraie, ¢ ou ¢, par le moyen des équa-
tions. A—=H cos ¢, et A= Hcos ¢’ L H?sin2¢’ (§. 203.).. Les angles ¢, ¢,
sont déduits de la hauteur et de l’azipmut, vrais ou apparens, % et «, ou
%, et «, au moyen des équations §— n -+ wcos « (§. 205.) et =1+ wcos "
(§ 206.). La hauteur est toujours diminuée par la parallaxe, ensorte que

la. bauteur vraie est W'=n+4h. La pardllaxe d’azimut — » se trouve par
hwsin o

; cosz_‘r}_"-
(§- 206.), ou par lazimut apparent « et la hauteur apparente m; & laide de
Huwsina

Vazimut vrai o, et la hauteur vraie %/, au moyen de I'équation »—=

Yéquation » — St el (§: 205.).. L'effét de la parallaxe consiste dans tous
les cas, & augmenter Pazimut, attendu que Z Vs est plus grand que ZVS,
d'ou il suit que l'azimut vrai est «/—=a —y. La parallaxe dazimut s'évanouit
au méridien, elle a sa plus-grande valeur, lorsque a=—go° Les azimuts:
étant égaux, le rapport de la parallaxe dazimut 3 celle de bauteur croit et:
décroit avec la hauteur.

Le lieu d'un astre étant entierement déterminé par sa position relas

fivement a Ihorizon pour un tems donné, de sorte qu'on peut. en. déduive:




299 ASTRONOMIE SP I:lIﬁRI'Q.U E
sa positign velativement & l'éguatenr -ef - Técliptigue, toule da hdorie des
parallaxes, conformre & Uhypothese 'des méridiens elliptiques, - est mainfenant
épuisée. Quand il s'agit de concluré des observations la déclinaison et Tas-
cension  droife ' dane plantte, la méthode exposée ici iest la’ plus courte:
aprés avoir corrigé par la parallaze, la Lanteur et lazimut, dennés pav les
ebservations, ou la hauteur seule, si langle horaire a élé meswé par. la
pendule, on en conclyra da vraie pesition de la planste relafivement 2 i’.éqﬁ(.-
teur. Mas si l'on se propose de tiver la position apparente relalivement &
V'équatenr, de la position vraie qu'on a prise dans les tables, on peut abré-
ger le calcul, en cherchant immédiatement les changemens de la déclinaison
et de l'ascension droite, qui résultent de la pamlla.{ce.

§. 208. En nommant & et ¢ la déclinaison et lascension droite vraies
de la plandte, ¥ et ¢/ les anémes élémens altéués {.-)ar la parallaxe, Adet Ap
les parallaxes de déclinaison .et d’ascension droite’, $ la hauteur du pole,
tet? le wrai tems sidéral et solaire de lobservation, ¥ langle horaire
eriental, M l'ascension droite du milieu du ciel (§. 142.); B donnera w et
H (§. 201. 203.), donc la hauteur du pole corrigée _ﬁ':ﬁu.m (§. 204.),
et I'on aura

M=15¢==15 '-asc. droite du soleil, ’—e¢-ap¢, =04 49,
Y=eo—DM, donc Ag=Aav 4 AM,
Comme l'ascension droite du poini culminant M nest pas altérée par la pa-
rallaxe, AM wnlest pas leffét de la parallaxe, mais du nouvement diurne
gui augmente M en raison da tems. Or Tangle ¥ diminwant dans le méme
rapport, ces deux varlations se détruisent réciproquement, et il reste
Ldp= AY,
AY étant laccroissement de Pangle horaire, produit par la parallaxe. En em-
ployant les mémes désignations ¢, ¢, /2, que ci-dessus, on a dans les iriangles
ZPS,ZPs,SPs(Fig.36.), ZP =go®— @', P S=—90°—§, Ps—g0°— ¢, ZP S =7,
LP sV ALY iSP s == 4%, L8 2m90" = 0 Ls =002 —Thy Ss =/

sin hsinZs P

5 et dans le triangle

On a donc dans le triangle SPs, sin AY —
5 cos (3 sin ¥/ o Ry sin b cos B’ sin ¥/

ZPs, sinZsP — b M , dot 1l suit sin AY = _____.E_,__
cos f) cus g cus @

substituant sin £ —sin H cos ¢ (§. 203.),

, ou en

e
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p - sivr Hrcos 37 sin "}/
) s Ay = fipete oL o

cos §
En sul‘:‘si’ft&mnt’ V4 A7 auw lien'de ¥, el divisant par cos &Y, on aura

tg A%V cos & = sin H cos g/ (sin ¥ 4-cos ¥ tg A, partant:
H ¥
(e tanc; A= sl g0 i —— ==y et ¢=et-AY.

cusi§'— sin Heos3cos ¥
L'équation (A) nous apprend, que AY ne peul avoir ‘une valeur négalive,.

'que lorsque: ¥ est négatif,. ¢'est-a-dire, occidenial: dans- ce cas on a ¢'=
e — A%, L¥quation (B) donne le méme résultat, ‘mais elle nous apprend
en méme fems, gpe tang A7 devient aussi négatif, lorsque cos § .est plus:
petit que sin I cos g’ cos 7, la déclinaison- étant presque égale & go°, ce qui
ne peut arriver & aucune plantie; et dans' ce cas meéme, AY ne serait pas:
négative, mais plus grande que 9o°, parce que tang®A Y a passé par linfini,.:
potur devenir négatif. Il suit de fout cela, que lascension droile ap;}are-nte
est toujours, & lorient du méridien plus grande, et a loccident plus petite
que l'ascension droile vraie. '

Quoigue la. formule (B) soit exacte, cependant en: caleulant suivamt
elle on: trouvera ‘parfois: un résultat faulif de quelques secondes: on obtien-
dra plus de précision, en' cherchant une approximation par une série sui-
vant. les puissances de sin H. En faisant pour abréger, ﬂg:—l—;li —m, l'é-
quation (B) donnera . ;

x3
== msin Y (1 4-m cos¥ =+ m? cos® ¥ -etc.), ef AV ouwAg—x— - +etc.
Comme il est inutile de porter le développement au dela de umgﬂ(g. 1962,
on trouvera Ap = msinYy 3 1~<m cos ¥ +=m> (cos?")’——ml‘:—r}})gj- ou en sub~

. : 2y sin ¥
sfituant sin ¥ cos-v H;-I sin.2%Y, sin Y (C(Ja ’?—-E—) ﬂ—“( 42 cos 2¥) =

- 3
.c-E113 a7 Z
Ty O aura. en: secondes: d'an degré,

(m] H cos 37\, sin ¥ sin Hcof\.@’) ana’¥ (ﬁf]iﬁct}sﬁ)g sin3 Y’

cos é'l }wn L +( cos O 2 T sin, .‘i”

Pour le soleil et les planttes le premier terme suffif, de sorte que
HcosfsinY

{(J_,: + e :’S(’:

s1h cos.Q

il T m—
. i & cos ¢
§. 20y, Les triangles ZPQ et ZPs donnent les équations
vin 7 L cos § sin¥ ~ cos 0fsinY _1 et cosd cos o7 sin W/ ,
®in & o= e o aone a) . = ——,. &l
cos f cos § cos g/ cos ¢ .sin ¥
i sin § — sin 13’ sin 5" sin §7 ~— sin B sin ¢
sl == TR = e, partant.
cus 3% cus FIEE cos [3f wsa e
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sin § cos ¢ ~— sin 8" cos ¢’ = sin §’sin (¢ — 0) = sin @’ sin A —=sin #’ sin H cos §;

dou l'on tire sin 8= ZZS zf (sin § — sin Hsin '), et en substituant (a),
sin ¥/ (sin § — sin H sin 3')

(D)....tang & =

cos §sin Y
Comme on a déja trouvé A7, et par conséquent ¥ =Y 4 A%, i l'aide des
formules (B) ou (C), on connait maintenant & —=8§4- A9, et AS—§ —§.
sin A Y cos §

Si b eut exprimer tangé’ par A ¥, on n'a gu'a substituer ————— = au
Lo P Z P 2 9 sin Hcos 3

licu-de sin v/ (§. 208. (A)), d'ouil viendra
B iang v AV OT SRS O]

sin H cos 3 sin ¥
Il faut faire ici la méme remarque que ci-dessus. La formule (E), quoique

exacte, n'est pas commode pour le calcul; et il est plus str en général, de
chercher la différence enire deux quanlités presque egales, 3, ¥, que de les

chercher ellessmémes. On tirera aisément de 'équation (D)
tg § (sin V! — sin i) sin H sin 37 sin ¥/

-
sin Y cos§siny °

- C08 A Y -sin A col?, et (§. 208. (D))

L

®) ....tang 8 — tang § —

sin ¥ sin (V4 AY)

en substituant donc

s sin Y
A X cos ¢ sin H sin 3 xtang 37 : 3 :
in H—= — = — riendra
2 cos (3¢ (sin ¥ 4 x cos 'Y)’ on cos O sm’}‘l\l X cot 'Y)’ il vie

tang §’ —-tanué:tangé{mna’}'cot’v——— (1—cos &Y}

ngJ
— Sm,ly (1 — x cot ¥ 4 x* cot®¥) (cos A"}‘—{—sma’l’coﬂ’)
- A Y3 4 v? 2
Or on'a A'Y:a:-x?, SINAY—=AY— x-x?, et cosA“Y_:._f‘..-—: 1-_‘?_.
2 2

La substitution de ces valeurs donmera i I'équation précédente cetie forme,
2

5 &
: 7 i e e A
tang §” — tang ¢ — tang & g i (1 5 )Lot! : g
o A 2 5
= x—{--,(: (1 —_ x—) (1 4z cot¥) (1 —axcot?V 4 2%cot>V) =
3
x? (r -——-—) (tg & cos’)’—tg @’)—-m-—tanga
sin
On trouvera une formule plus commode pour les loganthmes, en cherchant
un angle subsidiaire ¢ par U'équation
¢)....tangP—1g ¥ cosV;
( o done
b}
cos (IJ cos 3 — ) 4
® (1 =—%fx?) sm((D SRR 3
cus 3 sin ¥ cos @ 2 20g 0,
L'angle ¢ est toujours plus petit que § ou que 30°, parce que la déclinai-

alors on aura tang § cos ¥ — tang /=

(F)....tang & — tang § =

son de la lune, le seul astre auquel ce calcul est appliqué, ne ve jamais a
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30°: dans tous les pays au dela du parallele de 30 ou 29 degrés, sin (Q—(")
est donc neganf et tangd’ < tang ¥, ce qui veut dire que les declmalsom
boréales sont diminuées, les australes augmentées par la parallaxe, parce que
« et sin ¥ sont toujours de méme espece (§. 208. (B)). Les équations ()
“(F) donnent avec une grande précision, ce qu'il faut oter de tangd, pour
avoir tang§’; on connait donc &, et A §—8§—¢.

On peut trouver A§ immédiatement par une série encore plus commo-
de. Les équations () (E) donnent Tj g_;’;f

[sin § (sin ¥’ — sin V) — sin H sin {3’ sin 7] =i*rlﬁf cos 37

cos § [sin Heos 3" sin ¥ +sin A YV tg ¢ (sin § — sin H siu1 ey’

heu de sin A ¥ sa valeur (A) (§. 208.),
sin & (sin ¥ —sin ¥) — sin H sin (37 sin Sy

— g8 —1tgd)—tang A &=

et en subsltituant awn

tang A 6‘" =7
8 cus § sinY +sin § {g § sinV—si H sin 3715 & sin ¥’
R AY : . 2
En faisant pour- abréger, — =—mn, cos (Y+n)=c, et substitvant sin¥ —siny=
: = .
O Y+ Y cot ¢ sin 27 9 si 20§ M c0S §
2 sin . €08 __5;_" —a'csinm, sin ¥ —= = 2 il (A) =~ ‘““__}1‘__1‘1“"'__’

sin H cos sin H cos B’
et sin ¥ —sin V'— 2 csin v, la derniére équation prendra la forme,
sin H (c. cos 3/ sin § — sin 3/ cos § cos 7))

Ao = v
tang 9 cus N —csin H cos ‘bi" cos § — sin H sin |‘3" sin § cos 7
Pour rendre cette formule plus propre & l'usage des logarithmes, on caleu-
: A =5 ; c. cot 3f
lera un angle auxiliaire  par I'équation tang y — =L St Pon trouvera

cos
sin H (cos 3/sin § —cos § cos & cot ) sin H sin ¢ cos (3 + /)

ang AdZ : : — : ——
'tcmg s cu!p’culv—smﬂcu spfeosd—sinHeosB sindeol\y cos\y — sin Hsin ﬁ!SH]LG + )
sin Hsin 3 oy 4 . . ; .
ou en faisant —— \TJJ_ =n, tang AS=—ncos(§+V) % 1+nsin(§+y)+nsin® §+¢) E
. g3 A G .
Mais Ad =1tz A J— i_SH on aura donc

A —=—n 005(5‘.1_\;;)% -+ nsin( 6—{—\@_{_,3 ksm 2§ 49)— cos? Stvzb_})g’

et en développant le dernier terme, on trouvera en secondes,
b .,mHsu'{}" cus{6+\b) sinHsinf3 2 sinafﬁ“»{ﬂ.}z] sinHsinf’ 3 6055(5‘4-\1/‘)
(6) ap=—(Ttb)emeTy) e e
cos Y sin 1 cos W sid 2 cos \s sin 3 2
Y étant trouvé par I'équation )
_ e us{{-}nﬂ Ap
(d) jang Y= tang (3 r-usf &.g
et Ag éfant donné par I'équation (C)(§. 208.).
Ces formules ne sont nécessaires que pour la lune; pour toutes les

auires planetes on peut se borner 4 la premitre puissance de ap¢ et de sinH,

ce qui donne

29
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« 0s -8in os Y

rgv_;c;s::” c C"\i-‘;‘;’) L A0 Egc[ys o

AF=—sinH (sinp'cos §—cos Bsin § cos.¥ _ﬂ—-smH sin B/cos d—sin ¢ lang §-+sin f'sind tg, 6)-

; -5 sin H (sin 3¢ — sin § sin §) g b (sin 3 — sin ¢ sin 8}
(§- 34 L 1) = — T AT

et cn substitvant la waleur de cos@(§. 34 IIL 3.,
_ (H) a8=—hcos
Par la substitution de sin ¢ §. 34.1V. 1.), 'équation (§. 208.)
HecossinY _ beos s m"z
cos O T cous§ cm 0

(K) g b sin f

cos o

§. 2ro. Si P (Fig. 36.) représente le pele: de T'écliptique, en trouvera:

cus § cus.Q =

L AP T

prendra. la forme:

Ies. parallaxes de longitude et de latitude par des formules tout-a-fait sem-
blables. Mais comme le pole de l'écliptique partieipe a. la rotalion de la sphere
autour: du: pele de I'équateur,. l'arc: PZ varie d'un moment & lautre, et 'angle
Z PS8 nest pas aussi facile & trouver que l'angle horaire; mais lare: P S est
ifvariable. La [Fig. 37. représente le ciel oriental, Z. le zénit vrai ou géo-
eentrique,. P le pole de l'équateur, PZM le- méridien, M lascension droi-
te du miliea' du ciel, HR l'horizon de Z, S une plantte qui est abaissée de
S en s par la parallaxe Ss=/; que le pole de Vécliptique & J soit en E .
au moment de l'observation, et qu'on .méne les cercles de latitude par.-lé
pole de Iéquateur ou par les points soltiliaux SSE B, et par les points. équi-
noxiaux’ YV E. La. Dan‘alhaxe'de longitude est Pangle SEs, celle de. latitude
“est la difference: entre les arcs ES et Es: Pune et lautre se trouve comme
ci-dessus (§. 208. 209.", dans les triangles ZES, -ZES, par les cétés EZ et
ES ou Eg, et langle compris ZES ou ZEs; ES. étant le complément de la
latitude, il ne sagit que de chercher ZES et EZ. L'ascension droite du.pole
de I'écliptique est mesurée par Varc de P'équateur V&2 %, elle est donc de
270°. Nommant ¢ Pobligquité de l'écliptique, p’'—=@—w la. hanteur du pole
corrigée, I et & Ja longitude et la latitude de la plantte, M =—15z=15¢
- asc. droite du soleil (§. 208.) Pascension droite du milieu. du ciel
=Y & M, on aura dans le triangle EPZ, s
?QSEZZCOSPECUSPZ+-SiﬂPESll}PZUOSZPE, el R e coiP e PED
ou a cause de PE —e, PZ—=9qo°— @, ZPE = 270° — M,
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cos M '

sin etg '+ cos € sin M
Depuis les plus -anciens tems les astronomes sent accoutumés & désigner la si-

\
cos EZ—<cos esin p’'—ssinecos@sinM, tgPRZ——

tuation dua pole de écliptique relativement & un lieu de la terre dans un in-
stant quelconque, par la longitude et la hauteur du point N de T'écliptique,
qui .se trouve dans le cercle de latitade E'Z passant par le zénit, €t qui a
été appelé le Nonagésime. ‘En nommant donc N la Tongitude du nonagésime, et
K sa hauleur au dessus de I'horison de Z, on aura EZ—go®*—ZN—=K, et
PEZ=YVEN-—YEP—=N-—go° Les équations précédentes prendront donc

cette forme: . :
; : A o : : in¢ tgf3 sinM
- (L)....cosK=cosesin¥ —sinecosp'sinM, (M)....tg N2 ng:::;se s

Pour les rendre plus commodes, on cherchera un angle auxiliaire ¢ par I'équa-
tion 1.51'11;;{_1):'SILI}E etTon aura cos K— Mﬁm tangN— tﬂw—ﬁg+®},
TESEVESEVEZ=1—N, ot EZ=K, 1

Apres avoir calculé K et N, on n'a qua substituer dans les formules
'des §. 208. 209, EZ, ES, et ZES, au lieu de PZ, PS, et ZPS, cest-a-dire
K, 9o°—b, I—N, au lieu de go°— @, 9o®—, ", ou, enfin go®*—K au
lieu de ‘g, b au lieu de &, et /—N au lieu de v: alors A§ se transfor-
mera en Ad, 6t AY ou Ap en AL On firouvera donc par le moyen des

,formules B) ©) (E) (o) (@ F) (G) (§ 208. 209 0

sinH sin K sin’ "l — N]
™). i = T,
(\) e Z cosb — sin Hsin K cos (I «—N) b

/sinHsinK \sin (1—N) +(sin_lﬁi_uh 2sino(I—N) (sin Hs_m_E)3'sin5(Im N)

QO)'“”AL#\ cosd ) sint’ cos b sin 27 cos b sin 37 ’,_
__sin Al (sin b — sin HcosR) 2 :
(P) S0 tang (b Tm A b) = sin H sin R sin (1 —:F]M = tang &,

{f) - . tang » =g cos ¢ — N),
i
tg K-cos (Z— N+ é:)
@ gt = e
€0§ —
2
o ,-
: ; f.wy(l_;_)cos (BT y!t b,
(Q)"”'{angﬁ—tanab—binfisin L — N, cosn risj 86
(B.) ST (sancosI{)eo=(6+4) (schosI\ ~sm21’b—¢-—§) (*m]—luush 3cuc5(b+£)

cos & df 2" cus & sind”

Pour toutes les planetes, excepté la lune, on aura

s1ny cos E £in 2
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(A)«...tang £ —tang K cos (! — N)
H sin K sin (1 — N)

¥

\ e
B)vval= = 5
(1), g HootTon (04
b = cos £ Tk,

La longitude apparente, =/ A/, est plus ou moins grande que la
longitude vraie, /, selon que / est plus ou moins grand que N. (Voy. (0)).
L'éguation (Q) nous apprend que, y étant toujours de méme espéce que

sin (/ — N) (par Péquation (N)), b est plus ou moins grand que &, selon que
cos (K + h‘.)

-(;()5 K ”
et 4 n'étant jamais plus grand que 7°, si I'on excepte les quatre nouvelles pla-
nétes, il en suit que &> ¥, tant que K 4 7° < go°, ou tant que K—EZ

est plus pelit que 83°, et par conséquent.PZ < 6o° ou 30°, comme ci-
] P | ) P | :

est positif on négatif. Or x étant plus petit que & (par I'équation (f)),

dessus (§. 209.). Au deld du pavallele de 30°, les lalitudes boréales, ainsi
que les déclinaisons, sont toujours diminuées par la parallaxe, les lautitudes
australes élant au confraire augmentées.

.S [~ N est entre go° et 270°, « devient négatif, mais cosx, et par:
conséquent tangq\b—iang ¥, veste positif. 81 /=N, y est nul: la parallaxe
de longitude est nulle, et celle de latitude, Ab—-—Hcos b+ K), parce que
t— K (Voy. (g)). Or, la planéte se trouvant alors dans le cercle de latitu-
tude EZN quelque part en 8, on aura b=N¥, K=EZ, donc b-{-K=
0o° — Z S =4, et Ab—=—H cos i —=—h.. : '
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CHAPITRE 1V.

Caleul des parallaxes suivant Ihypothese de Bouguer:.

§. 21 :u..On/ se rapellera que, dans le chapitre précédent, on n'a
tenu ‘compte de la nature de lellipse, que pour déterminer le rayon z et
lare w entre le zénit vrai et le zénmit apparent. Aussitét-qu'on avait déter-.
miné,. pour chaque latitude 8, ces deux qi}antilés, z, w, qui dépend'ént de
Ja. nature  de' la. courbe que l'on: adopte pour. le méridien, le reste du cal-
cul des parallaxes: a: été- fait par le seul moyen des relations trigonomgétri-
ques:qui ont lieu dans les triangles. ZVS, ZVs, (Fig. 36.), et il était tout-
a-fait indiff ereni, si le'méridien. €tait une ellipse ou une autre courbe. Le
caleul ‘se - fera’ donc de la méme maniére, suivant une hypothese quelcongue,
. avec: celte différence,. que z et w seront délerminés par d’autres équations.
Si Fon choisit une autre ellipse,.il n'y aura rien de changé que le coeflicient
:lr;_(§. 200..201.); mais-si 'on adopte une autre courbe, les équations elles-
mémes, qui donnent z et w, seront changées; mais tout le reste, les formules qui
donnent- la parallaxe en. fonction de z et w, seront les mémes, quelque hy-
polhese quon adopte, méme celle de la sphére, o l'on mettrdlt-a_ 1, par-
tant z—a et w=—o. Le seul objet de ce chapitre est done, de detexminer les:
quantités z et w, conformément & I'hypothese de Bouguer..

§. 212.. Soient 95, 9, les longueurs des degrés du méridien sous les
latitudes: 8, p/, et 9 s” la longueur d’un (!Pgré'sous}équaienr: on aura suie
vant I'hypothése de Bouguer (§. 191.), 95 —0s”: 98’ — 0 s”::5in%g : sin* g’
En. fuisant. donc g’ —=9o°, 05 sera la.longueur d'un degré sous le pole, etf.
ili viendra:

Q== 05”108 s 1rsint Biy, done (1), 08 =35

ds—as
Gllx‘*-(j 3
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Connaissant donc la longueur d’un degré sous I'éguateur, 9s”, .il suffit de
mesurer un degré 9 s sous une latitude quélconque B, pour trouver le degré
au pole méme, 9, .Quand ce degré polaire, 9/, a €ié ainsi délerming, on
aura les degrés,.d s, sous chaque latitude B, par le moyen .de I'équation
(@) ...l B s & U (3% —B ) sini* .

En prenant pour base la mesure des trois degrés (§. 191.), on a f—=166°20/,
9 s — 05" — 669 Ioises,.__@’:4_9°2_3’, s’ —0s” =316 toises: en npommant donc
r Pexposant inconnu de la puissance des €inus des lafitudes, suivant laquélle
les degrés croissent, on aura 669 : 316 :: (sin66° 20)" : (sin 4g° 23")", donn

Pen tirera
log 669 — log 316 0,325~39 L
e e —— == 3o ggh;
L. sin 66° 20" — 1. sin 49° 23" - 0,0815576 ’
ou ‘a ‘trés-peu pres, n —7%4, ce qui est d'accord avec I'hypothese de Bouguer.
En substitvant dans I'équatien (1), p=—66°20’, 95—0s”"=66g, la différence

entire les degrés sous ‘I'équateur et le pole sera

s —os— 950 'Gg'&i toises;
ce qui donne la longueur d'un degré sous une latitude quélcmlqne B, en
vertu de I'équation (2),

95 = (56753 4 950, . sin* @) toises @, :

6. 213. 1a longueur du degré donne le rayon .de courbure, quelle que
soit la figure du méridien. Soient B, & (I7g. 32.), deux lieux trés - proches
Pune de VYautre dans 'le ‘méme méridien, VB, » b, ‘leurs lignes verticales
qui viennent se rencontrer en ‘G: on aura VG v=9B, Bb—=7s, et BO=r

le rayon de courbure; donc

2 0
Bb—=BC.VCv, ou r—= _;
En fiisant donc 38 g=—1°=0,01745329....==p, on frouvera pour c¢haque

latitude le rayon de --courbure, en divisant la longueur du degré 3 s sous
celte latitude, Par le nombre p. ‘La figure des méridiens suivant 'hypothese
de Bouguer est donc trouvée par la solution de ce probleme: le rayon de
courbure <¢tant donné, trouver 1a nature de la courbe. En nommant le de-
gré sous l'équateur, B 8= 56753=—=ua (§. r91.), le nombre 950;6‘94, ou sui=

vant Bouguer, 979,22 =095 —3s”=—4; on aura sous umne latitude quelcon-
7% £ i

(1) Fig. de I;: rcrre. par Bouguer, Sect. FI. §. 18 —23.
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que’ B;. la, longueur dtun. degré du meéridien, ¢ =a - &sin* §. Clest T'arc da
cercle osculateur;. qui- mesure Pangle dun degré-au centre; mais dans ce cer-
ele les arcs: sont propertionnéls aux angles au centre, d'oti il suit:

0 b sin4
s 0lg s ot 08, on 98 == i g = f-—-—t—u-l—f—p—g 0 B
; ] ds + b sind
et' le rayon de courbure r— — — i
_ d 3 Mot
Ce rayon prend sa plus petite valeur — f—:-suus: I'éguateur, et sa plus grande ==

® sous le pole:. les- méridiens- terrestres- sont le plus- et le' moins courbés
sous I'équateur et sous le pole:- 4

§. 214; Il est: aisé’ de voir, que cette recherche se réduit au probleme,
de déterminer la développante par la développée qui’ est donnée par le' rayon

de courbure,. Seit (Fig. 38.) AMP’ un guadrans du méridien' ou* de la dé-

veloppante, P le pole, C le- centre’ de la terre, A un point de l‘équateur;'
M un. point queleonque de la.surface de la terre, VMNF perpendiculaire
a la courbe’ AMP; ou la verticale de M, Z le zénit; GA—m-le rayon de

a a—+b"

Iéquateur, CP —n.le demi-axe, AB= -, PE—

& : et MN.—=r, les
rayons de courbure en A, P, M; soit enfin. BN2E la courbe dans. laguelle

sont situés tous' les centres des- cercles osculateurs du méridien, ou sa déve-

* loppée, qui dans- chaque point IV, est touchée par la ligne verticale, ou ce-

qui‘ revient au méme, par le rayon de courbure MN du point correspon--

dant M du méridien. Ea longueur de l'arc, BN de la développée est
b sint 3

p—pr—AB—=

PE—AB= i’T (§: 213.);

Voyons ,. quelles conséquences: on: peut’ tiver de’ K. Les. degrés du

méridien allant. en- croissant. depuis I'éguateur jusqu’aux poles, d’aprés tou-

tes les observations, il'en suit d'abord, que les diametres. de l'équateur
sont plus gratds que l'axe, ouw ce gui- revient an méme, que- la: terre’ est
aplatie vers les poles. En efféet,,on a ACG=CB+4~AB, PC=PE—EC,. donc
AC—PC=CE}CB— (PE—AB) — CE -+ CB—BNE,. valeur tou-
jours: positive,- parce que la somme des deux tangentes: CE4-CB- est néces-
sairement- plus grande que l'arc B NE::on a donc AC > PC. Dailleurs on a
RPE—AB=BNLbz=2BNE—~BNE=AC~—PC 4-2BNE—(CE-4CB).

=, et la- longueur totale de la développée BNE —==.
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Comme la terre difftre trés-peu d'une sphére, BNE sera aussi peu différent
d'un quart de cercle: or dans le cercle on aurait. s BNE g e VR
et CE4+-CB=2CE; il est donc certain que 2 BNE est plus grand que
- CE 4-CB, d'ou il suit (PE— AB)> (AC — PQ), cest-a-dire la différence
entre les rayons de courbure des degrés du méridien est plus grande que
celle des diamdtres' de la terre, ou bien, laccroissement des degrés depuis
I'équateur jusqu'aux poles se fait dans un plus grand rapport, que le décrois--
ssement des diameéires de la terre, |
En nommant sin g—uw, cos =+, on aura p—=—— Az D o arrf’i‘f‘i“,
udu=——wow, et AHM—CHF =GNF = KNV = 3 Soit BD pamllde a
PE, soient KG, #g, deux perpendiculaires & PE, infiniment peu éloignées
Fune de l'autre, Nv paralitle a2 PE, et nommons BK —=x, KN=y: cela
posé, on aura dans le triangle élémentaire Nanyv, '
. ‘Nnv=p, Na=292, Ny=23ax, vn=—2y, partant
dx—udeo— .ZLB_E.QE el 9y —woo—— Gbui w9 w:«—-ﬁ'é 4% (:wg."- w‘*}’
i ) M pe :
Les intégrales de 0 x et oy doivent étre prises, de maniére qu’elles s'évanou-

issent en B, ot g = o: cela donne

4 bud ¢ _4bf1—ab 1 —wd\ _ 4b(2 — 5w+ 35 wd)
x-_T}L [} = ( 3-“--—- 5 o 3 = -
81 Ion fait g —=00° « deviendra BD=—CE, et y =DE=BC: on a don¢
4 8 4 {6 — 3 w?
cE=%2, Bc=22, ot No=BC—y= L2 —3R,
8 HEA I)U.

~ Maintenant on trouvera dans le triangle GF N, ou GNF =g,
NG _ 4buw?(5— 3 w?) 4buw? (6—3 w?)

FN:cosﬁ_ﬂ g < FG =NG tang g= o , done
= 2
— 4 TG :M(ﬁiiil: @on Ton tire CH = FQ eoth, ou
I -
' CH=— z’;.é w {_a+u2]’ |
. I5}J. 'l b 4
FC 481 2 . -
et FH:m:ib—‘l?f——} On a de plus NM—r— 2+P-u , dou 1
; iy 4 2 yaqud ;
suit FM—=FN-+NM= :5a+b{15u1—51-:mu e }, partant
' - 12— 1h ut — 2 4
HM=FM—FH=Semb00- 20 20 0Pt 09 o bien

5 b uA
HM = 2228,
5 p
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§. 215, Il est aisé d’en concluré le rapport des axes m, n, du sphéroide.

En effét, on a m=AB4+BC =227 o ,—pPE—GE=22% aone
T A

nei1ba4-8b:15a+435,

et Vaplatissement

Ut B
n 7 15a+3B 7
En faisant donc (§. 213.) a_,.ﬁ(‘yad b_qq)g,:vz on tronVera,
T
E___ 5 et menst 179t 178,

Cest le rapport adopté par Bouguer, qui est parfaitement d‘accmd avec les
derniéres mesures que lon a faites en France (§. 192.)\.

On peut encore en tirer, pour chaque latitude 3, le rayon de la terre
CM ==z, et Varc compris entre le zénit vrai et le zénit apparent, ou lan-
gle CMH—w. Connaissant dans le ftriangle CHM, les cétés CH, HM
(§- 2:4.), et Vangle compris CHM — 180°— §, on a

s=V (CH>*4 HM*} 2 CH.HM . w) =
15 VYV [15.15.aa+ 30 ab (8 — fuP— u*) + bb 64 — fou’ — 15u8)).

Commc b n’est que la soixantieme partie de a, il viendra
_ tba+b (8 —4u2—uf) + 85212 (4 —Fud— b ]

s 15 )L 15.15.a pm >
ou en développant les puissances de u en cosinus des multiples de g,
b /1 5
B (_g—-—cosp;3+——cos4l3)
bb o \
101 s
e —_ — 53— —cos 8-
—}—m o ML<16 4‘coscb{_% Z c034ﬁ+4cosG[3 5 co (3/_

La substitution des valeurs de a, &, w (§. 213.) donne m — 3281019, donc
3 =3272343,2 + 9154,7 cos 2 3 — 83,8 cos 48+ 5,2 cos 68— 0,3 cos 8.
Cest la grandeur du rayon en toises: pour le calcul des parallaxes on a
besoin du rapport de la parallaxe horizontale H sous chaque latitude j, &
la parallaxe sous I'équateur @; et ce rapport est le méme que w:;—; il vien;lra done

% H : .. 2
= —=10,9973557+40,0027902 cos23—0,0001475 cos} -+ 0,0000016 cos 6.
&

§. 216. Le méne triangle CHM fournit pour langle CMH—w

mn

‘équation _
C Hsin 3 __ ab(2+4u?) sinaf
HM%CHcosB ~ 15a+b(8—4u2—u?)
En divisant le numerateur par le dunommatem, et mettant w a la place de

tang w —

tang w, il viendra

30
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_;nb(__n+u9)sin.s[3. ( !8—41‘42-—«1&4\

15 ¢ ¥ 15 a : .
et en développant les produits de w en sinus des mulhpie& de @,

O —--Lzoamz p—singg) *mé-z-]—b (Bgsino B+ rrsing B—3sinBpR+o,1.sin 8 3). J
B A - '

La subshtutmn des valeurs de @« et 4 donnera
w—0,0055 gbj sin 2 8 — 0,00056775. blﬂﬁiﬁ—-l— 0,0000011g. sin6 B, : |
et en secondes, d'un degre,

>

w==1154",8.sin 2§ — 119”1 38in 48 4 o”,3 .sin 6.
T/angle w s’évanouib sous éqguateur et sous le pole: il faut donc qu'il soit
g 1 P q
quelque part un meximum. Pour le trouver, on fera dw=o, ce qui donng

1154, 8 .C0s 2 = 234,-2 .cos 43 = 468,4 cos.2 B)*— 234,95 ou
J' o 8

0==(cos2 3,°— 7664

cos2f-——, dontla scule racine applicable au probleme, est

548 — 2 684.2 ;
11848 — o/ (11548 +2 4.684. ) 653 1884
0368 ;

Cela donne 28— 100°51’ 36", et 3—=>50"25"43", au lieu que dans lellipse, w

cos 28 =

devient un maximum sous la latitude de 45° (§. 201.). La valeur de g que

" mous venons de trouver, donne la plus grande valeur de w—=1¢' 37". -

Il ne faut Ifas oublier, guv'on n’a besoin de ¢e caleul, que pour la

lune; les parallaxes de toutes les autres planétes sont si petites, que les for-
mules. qui ont licu dans la sphére (Chap. II.), sont assés exacles.
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| CHAPITRE V.

- Détermination de le parallaxe par observation.

- §. 217, Tpu’tes les formules précédentes donnent la parallaxe de
hauteur % en fonction de la parallaxe horizontale H: il nous reste donc
montrer, comment cette derniére est trouvée per les observations. La paral-
laxe n'étant autre chose que Ia différence entre les lieux vrai et apparent
d'un astre, et le dernier étant donné par les observations, le probleme est
résolu, si Ton peut trouver par un moyen quelconque, le lieu vrai ou géo-
centrique pour linstant de T'observation. Un moyen tres-simple, serait done
d'observer Tastre dans un Jieu ou il passe par le zénit, et dans un autre
Fen ot il est dans le méme instant prés de Thorizon: la premitre observa-
tion domnerait immédiatement le Heu vrai, parce que la parallaxe est nulle
au zénit (§. 195.), tandis que Ia seconde donne le lieu affecté de la parallaxe
presque horizontale. Mais comme les observations dans le zénit méme sont

extremement rares, il faut se confenter de comparer les observations d'un

astre an méridien et pres de I'horizon. La comparaison d'une plankdte aux

¢toiles fixes qui ne sont pas affectées de la parallaxe, peut encore conduire

‘au méme but. I en nait différentes méthodes, dont nous allons exposer les

principales.

§. 218. La premi¢re méthode, et 1a plus ancienne de toutes, n'est ap-
plicable qu'a celles parmi les planttes, dont 'orbite apparente est un grand
cercle, donc a4 la lune et au soleil seulement; mais pour le soleil elle n'est
pas assés exacte, car la parallaxe de cet astre est si peiite, qu'elle demande
des méthodes particulieres qui seront expliquées plus bas. La projection de
Uorbite lunaire sur la sphére étant un grand cercle, elle coupera nécessaire-

%
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ment tous les grands cercles, comme l'équa%em‘.elt I'écliptique, en deux points
diamétralement opposés, en s'¢loignant de ces grands cercles de la méme
quantité vers le nord et le sud. Supposons donc que la lune ait éié obser=
vée au méridien en / (Fig. 29.), et au bout d'un demi-mois en m, lorsqu’elle
était & sa plus grande déclivaison boréale et australe, et soit AC I'équateur:.
'_ nommons. les hauteurs observées B/—mv, Bm=—mvy et supposons que les
lieux vrais soient L, M: alors les déclinaisons apparentes, ou données par ] ‘
les observations, seront A/—=B/—BA=n—q:°4-8, Am=—go®—p—v/, et les /
déclinaisons vraies, AL=—»— go°+ g+ Hcosn,|AM—9go°—p3—u'— H’cos/,.
H et H’ étant les parallaxes horizontales dans la premitre et dans la seconde
observation. Or on a; par hypothese, AM=AL, d'ou l'on tire, en suppo--
sanl H'—=H, la parallaxe horizontale R

L e

cusn+cos_‘.:frﬁ A
Nous, avons supposé, que la parallaxe horizonfale, ou la distance de

la. lune a. la terre a élé la. méme dans les deux observalions, et que AL,.
AM, étaient précisément:les. limites: de: la. déclinaison. Le dernier point n'est
(pas. d'une aussi. grande importance: que le'premier,. atlendu que la déclinaison
vers les limites. change si lentement, que la théorie de la lune donne assés
exaclement les. déclinaisons. vraies. pour les. deux. instans. Clest le procédé
dont. se servit Ptolémée a Alexandrie, ou. la lune passe a. une distance de
2°%7" 30 au zénit,, lorsque sa plus. grande latitude boréule arrive au solstice
d'éié, et & la distance de 50°'55, lorsqu'au bout. de neuf ans,, elle arrive au
solstice d’hiver.. Ptolémée supposa, la parallaxe nulle dans la premiere obsers
valion ;. en effét, elle n’est que de 2’ a la hauteur de 88°, ce qui était ime-
perceptible pour. ses insirumens,. Pour la. seconde: observation il calcula,. avec
les élémens. de lorbite: lunaire,, la. distance:vraie au: zénit,. et la: trouva de
49° 48, ensorte:que la parallaxe & la hauteur. de 3g° %’ était de 50°55'—49° 48'=
1’7, ce qui donne la parallaxe horizontale — 5%5%': 12260 197, et la,
distance de la. lune =39;83 rayons:de la terre,. ou. dapres Ptolémée 39.75 (). -
§.. 219,. Cette- mélhode- donnera un résultat plus.juste,. par le procédé

suivant.. Aprés. avoir:- observé la. lune- au. méindien plusieurs jours. de suite,.

(1) «dlmag, Lib. ¥. C. 1a. I3..
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on pourra déterminer, par le changement diurne de la hauteur méridienne:
ou de la déclinaison, el:par les tems des passages, l'instant de‘la_plus grande
déclinaison, et l'angle horaire de la lune dans cet inslant, o je éuppose.que
la lune a élé observée hors du méridien en / (Fig. 4o.). On. connait done
sa hautear B/=n ou V/=go® —n, PV=go°—g, et VPL ou VPI!=",
d’olt T'on conclut Pangle P/V—2¢, et la déclinaison apparente 8= go®— P2
(§. 34. 1L 1. 3.). Cela donné" la déclinaison vraie,.

=8 /1 cos¢ == &'+ Hcosncos ¢ (§. 20g.).

En désignant par e, ¢, H’, %/, ¢/, les mémes quantités relativement & la plus: _ -

grande déclinaison auvstrale dans la seconde observation, on aura de la méme
maniere, &= ¢— H’ cosncos:- dou. l'on. tirera,. en supposant H'=—=H,. &:

cause de e—4d,, ;
; ] :

He= = s v A B

: . cos yeos ¢+ cos i cosé -

Comme nous: n’avons tenu. compte que du premier terme de la parallaxe de:

déclinaison 4 cos ¢ (§. 209.),. cette formule n’est qu'une approximation qui, par
rapport: & la. lune,. est’ susceptible d’une- erreur. de’ 1’; mais il serait inufile,
de:lui. donner plus de développement,. parce qu'il y a des méthodes plus exactess

La varialion. de la distance de la lune d'une observation a lautre, oun
la différence’ enire’ H et” H’, demande des corrections qui, supposant une
connaissance’ parfaite’ de' la. théorie de la.lune,. ne' peuvent étre expliquées
ici.. Mais il ne sera. pas-superflu: de montrer: ici,. comment. on. pourrait . trou-
ver ces corrections. par- la- mesure du:diamétre ‘de la lune.. L'équation w—A H
(§. 197°) nous apprend,. que les: diametres apparens des astres, & dillérentes
distances,.sont en.raison.de leurs:parallaxes horizontales.- Ayant donc mesuré, &
I'époque des r}gux observations,. les- diameétres apparens:de la lune, D, D'y o
ama H —= i H,. ce’ qui: ransforme les: équations: (A) et (B) en:
180° —a2 8 — (1) v gl — o -

I cos n+4 P—"cos nT_ S .cus .08 ¢~ 23 cos (:(:-s 43’.‘.

e 2 D Y D

Clest la: parallaxe horizontale H pour: le tems de¢ la premiere observation,-

o=

La. premiére formule' qui se rapporte'aux.observations: faites au méris
dien,. peut’ encore éire corrigée de la maniere suivante.. Pour la.simplifier:
i

A % D
dabord,. faisons 5 cos %, = cos 7/, ensorte que:
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90° —p—L(n+ )
i A7 b ,_,_.}1—1'? AT (C)“

Nty ¥
€058 ———, €08 ———
2 2

Comme il n’arrivera gueres, que}les déclinaisons, observées au méridien, soient

precisément les limites, supposons que §, &, soient les déclinaisons qu'on a
. tirées des tables, ou-calculées pour I'épogue des denx observations. Ce calcul
suppose que l'on. conmait Tinclinaison  de Torbite lunaire relativement 2
I'équateur, Fe point ¢ de lenr commune section, et les deux ascensions droites
e, ¢'. Les observafions ayant &% fajtes Tes jours ot la lune ©tait & sa limite
boréale et australe, § et §’ seront de nature opposée, mais peu différentes
de V. On aura donc (fig.39.) AL=%, AM—=%, ZA=ZI—IL4+AL=
96° — n—TH cosn -} 3, et ZA=Zm—mM—AMz=go®—x — Heosy” — &
En comparant ces deux valears de Z A, on aura

0= —n— 38—+ H (cosn —wos "), partant
o o e e

i .
+n . n—x
2 2

2 §in

Les angles =, ', 1", ¢, ¢, ont é(é immédiatement observés, les deux preﬁﬁer#
par les hauteurs, les deux derniers par le tems; les angles 8, 47, sont tirés
des tables. .

§. 220. La seconde méthode est fondée sur ce principe, que la paral-
laxe d’'ascension droite est nulle an méridien (§.198.): elle consiste donc, 4
_observer Tascension droite vraie au méridien, et Papparente hors du méridien;
la différence donnera la parallaxe d'ascension droite, d'ott I'on tirera aisément
la parallaxe horizontale. Le moyen le plus simple est, de comparer plusieurs
jours de suite la plantte & une étoile fixe au miéridien: comme on n'a pas
besoin de connaitre I'étoile, on en choisira une qui, ayant 4 peu prés laméme
déclinaison que la planete, traversera la lunette, sans «uelie ait £té déplacée
de sa position dirigée vers la planéte. Les tems écoulés_entre les passages de
la plangte et de l'étoile au méridien, donnent la difiérence de leurs ascen-
sions droites dun jour .a lautre; et du changement diurne de cette différence,
on conclura, 4 laide des secondes différences s'il est besoin, la vraie diffé-
rence pour un tems quelconque intermédiaire. Maintenant on n'a qua com=

parer les deux astres prés de Ihorizon, en leur faisant traverser le réticule,
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ce qui donnera la différence apparente des ascensions droites (§. 62. — 65.),
laquelle, étant c'omparéc aveec la vraie différence qu'on avait calculée pour
Finstant de Vebservation, donnera la parallaxe d’ascension droite d¢. Il nous
reste & en eonclure la parallaxe horizomtale. Pour cet eflét, Fangle horaire ¥

est donné par le tems écoule entre Fobservation el le passage au meéridien.
b sing

cus 3 sin Y

] {2 Y ] g 1 —— T - i
Or, d g_léta;t = '§. 208.), et sin = - (§- 34. IV. 1.), on aura
; ) : d s @ .
}é::.~—e—.cig—, et H=— h_— &g : . La déclinaison®d est trouvée par
' sin.¢ . .cosn.  cussin®

fes hau-teurs_-_ au méridien, ou par la comparaison avee une éltoile dont la dé-
clinaison est connue. Comme ces formules ne renferment que le premier terme
de la parallaxe, elles ne sont pas applicables & la lune. :
§ 121. La troisisme méthode suppose deux observateurs frés-éloignés

Tun de lautre dans le méme méridien, lesquels, par conséquent, observeront
la culmination de la lune dans le méme instant. Clest par cette méthode,
que la parallaxe de la lune a été déterminée avec- la plus grande précision,

Soit (Fig. 41.) PAp le méridien commun, dans lequel les lieux des deux
ebservateurs M, N, sont silués des-fcétés opposés. de l'équatear C.Aj soient
P, p, les poles, et L 1a June dans le méridien; et supposons que les lignes verticales:

VM, vN, rencontrent le diametve de I'équateur en m, n, et la ligne CL=r

qui joint les centres de la terré et de la lune, en p, v: CMZ, CNz, sont -

Tes lignes dirigées vers le zénit. Les latitudes des deux licux AmV—p et '
Anv—g', donnent les rayons de la terre CM=—z, CN=2, et les angl’eé
VMZ=CMm—w, et CNr=d/, selon hypothése quon choisira relative-
ment & la figure des méridiens. Les observations au méridien donneront im-
médiatement les distances apparentes au zénit apparent, VML=—go%—, et
2N L=—go®—1, don¢ aussi ZML=go°—n—uw, éNL:g,o"——nf_—w’.. Main~
tenant on a :
VML =VuL+ CLM, oNL=wwL-{ CLN,
VieL=Cpm=AmV-ACL=p—ACL,vvL=Cnv+ACL=Anv+ACL —p’+ACL;
d'oti il suit '
00*—n=pg—ACL-+4 CLM, et go®*— 9 — g4 ACL4 CLN;

et la somme de ces deux angles
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(1) eres 180° —(N4%) =g+ g4 MLN.

2ho

Or on a ] .
\ CMsinZML b
sin ML C—= S:;L = zws?""m, et sinNLC—=

Comme les angles MLC, NLC, ne sont pas plus grands que 3o, ils ne

2l eos (v + ')
r

differeront de leur sinus que de 0”,0002 tout au plus: on peut donc les

substituer pour leurs sinus, sans erreur sensible. On aura donc leur somme

(@)... . MLN=2elte) +afeos (FE o) - ggo (i vy — (3 46),

>
(par l'équation (1)); d’ou Ion tire

___ zcos(ntw)+= cos (v’ +m’}

180° —(n+7/) — (B, +8)
Les parallaxes horisontales H, H’, pour les latitudes £, B/, sont donc don-

nées par les équations suivantes (§. 203.):

¥ . 80_ el FELRYE L 4
(-ﬂ_....smH:E: z(’(’, s 6’@)
2 cos (1 W) =+ 2/ cos (0" + o

il P
i et sin H = sin H,

g sin H
ce qui donne la parallaxe sous I'équateur @, par I'équation sin @ — ——

2
(§. 203.), donc

2 - 180 —n —3—p'
(4)"“51nw_zcustv1+w)+z’cos(*q’+w‘} _
Nous avons supposé (3 et @’ de nature opposée. Si N est du méme

coté de I'équateur que M, mais entre A et B, ensorte que B devienne né-
130°—n —n—pB+p s

zcus{\n—i-tu)—i-z cos [_Y] -+ W J. Si N tombe

entre B et M, vNL=—go° ~—~71’ devient négatif, ou 0’ >>go°, attendu que, N

gatif, et ¥ > g, on aura sin e —

passant par B, la lune L passe de lautre c6ié du zénit, et la hauteur »
au dessus du point sud de I'horison devient plus grande que go°: en désig-
nant donc par m° la hautems sur le point nord, qui est plus petite que go°,

il faut mettre 180°—»' 4 la place de %, et —«' au lien de —-'; on aura
’— —_
g B+n"—n ; 5 En'ﬁn
zcus(n-}-w}-—-z cus(n +m}
sont du c6té de léquatenr, opposé a celui de la lune, (8 est negahf et

donc sine — si les deux lieux M,

n>9go°%: en désignant donc par n la hauteur qui est moins grande que go°,
B—p +n—n

=’ cos (7’ +m’)—zcus (\q-—i-m)

me cette expression est identique avec la précédente, on voit quil est indif-

» Com-

on trouvera de la méme maniére, sin @ —

férent, si la lune est du méme coté de I'équateur que les deux lieux, ou du
cOté opposé, _ . N
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La suppositioﬁ, que les deux observateurs soient précisément dans le
méme méridien, bornerait cette méthode d’une maniére qui la rendrait fout
a-fait inutile. Mais il suffit que les deux méridiens soient peu- éloignés l'un
de lautre, par ex. de 20 minutes, et I'on verra aisément, comment il faut
s’y prendre, si la lune passe au méridien de N plus tard qua celni de M,
par ex. de 20 minutes. Ayant observé les hauteurs méridiennes de la lune
plusieurs jours de suite, on trouvera par le moyen du changement diurne de
la hauteur, de combien elle change en 20 minutes, et par conséquent la
hauteur que Von aurait observée au méridien, dans le méme instant ou l'ob-
servation a été faite en M. Cette hauteur sera mise 4 la place de %', dans
la formule (4).

§. 222. La méthode précédente demande des arrangemens qui ne per-
mettent pas de i’einployer souvent. En voici une autre qui peut étre employce
dans tous les cas, et qui sert & déterminer la parallaxe par les observations
de peu de jours, avec une grande précision. Elle consiste, ainsi que la secon-
de (§. 220.), & observer la plantte au_méridien plusieurs  jours de suite,
et une fois dans lintervalle aussi prés de I'horison que possible. TLes ob-
servations meéridiennes serviront & trouver, par interpolation, pour chaque
tems intermédiaire, I'angle horaire de la plandte, et la hauteur qu'elle aul‘aft_,
si elle se trouvait au méridien dans cet instant; el le plus souvent les pre-
mieres différences suffisent pour linterpolation. Soiemt donc », n”, les hau-
teurs observées aux deux passages consécutifs, ¥, ¢/, ¢, les tems de ces deux
passages et de lobservation intermédiaire, m la hauteur méridienne qui ré-
pond au tems 4, et ¥ l'angle horaire. On aura donc

)
(!)....‘Y:;T!;, 3'600,
t—t’

et ettt =t =i —2, donc n = T ;n"’—n’) -+, ou

t._tf) .qrr_‘__ (r!f_ f) nr
e me = LT T

On trouvera donc par interpolation la déclinaison dans linstant ¢,

s @)....8§ =n—{(90°> — @),
qui est aflectée de la parallaxe an—Hcosn. La déclinaison vraie sera donc
5‘+An:ﬂ~—(90°-ﬁ)+H0031}. Soit la hauteur observée loin du méridien

31
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— ¢, et nommons. ¢ la vraie hauteur inconnue: la parallaxe de hauteur sera:

hA—Hcosfz=¢—¢; ainsi tout se réduit a trouver ¢, Nommons. ¢ la hautenr

que Pon trouvera par le calcul, en y employant la déclinaison 9, et ¢+ Ap?

la hauteur, vraie, de sorte que ¢+ Ag’—¢. Léquativn (§: 34, I, 1.) donne:

(4) ... ... sin ¢/'="sin B sin § -} cos §.cos V. cos 3.

En mettant au lieu de & la déclinaison vraie 6+ Am, on aura la hauteur vraie,.

(5) w.o o sin (¢~ A &) ==sin Bisin (§ -~ A7, - cos § cos V. cas (& = An).
Cela donne (5) — J_f;.,

(6 ... .5in (§/+867) —sing" Zsinp[sin S+ an) - smﬁ ] —eos@ecosY[ cosd —cos(S+ An)] :

Le premier membre de celte équation. est,
. . o .. A R :
sin A ¢ cos ¢/ — sin 9 (1 — cos & ¢'') — sin A ¢*"cos ¢ — Ul sin ¢/
5

en. négligeant la quatrieme puissance: des parallaxes.. On trouvera de la méme

e . ; : Sha A g 2t
maniere le premier terme du second membre —sing | sin A.ncosé-—m; sin 6-\,.

at le second' terme ——cospcas? (Sin Awsin § —;L cos 5) En' rassemblant:

tuus ces termes, lequaho{n 6) deviendra
9”)2
%

An?*
sin A¢“cos ¥ — ~——- gin (= sinf( sin ﬁ»‘,cosé wsfd oin 5)
2

L — cos fces Y (sﬂm.\ M sing + ——2_—- cos 5) & X

“au en s.u}istituant (4), et. faisant sin B cos § — cos 3 cos ¥.sin § —sin A,,

A f\ﬂ
sin A ¢ cas ¢’ —sin Ansin A, — an sin ¢ -L-“ bl sing?,.
i 2

st en. divisant par cos-¢”, et mettant A¢ Am, au lieu de leurs sinus,

sin A A2 A )2
() &t = an 25— S tang o LT tang o
tin A' ey : i
Qette- équation donne & peu prés A ¢'—an e oD négligeant done la
208 -
troisieme puissance des parallaxes, on peut substituer. dans le dernier. terme
sin A e o -
Af'=— An, sosger dotl il viendra
AP g STE AW s ¢ (pos? 9 sint )
“cosp’ 2 cos? g7 X

Or nous: avons vu que A¢/— ¢ — §'— ¢ — ¢4 H cos ¢; et &m— H cosn:
en substituant. ees valeurs, la. derniére équation deviendra
Hcos¢=¢'— o+ H sinAcosy  H2  cos?y sin §” (cos? ¢ — sin? A)

=z ’
cos §” 2 cas? ¢ e

; 1 gin A
it en faisant. gs g — s i

cus gt

=1niy /
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H2  cos? ysing” (cos? §7 — °m’-A4} : ~

H m =g o T
(é”— =)

2 . I 2 cos? v sing” (cos? ¢ — sin2 A
alors il viendra e.:_<—~) (F—{— g ( 557 } , dou il suit
m 271 COS

o cos? ytang 47 (cusﬂ(}”.—.m.zA)
AT T 2 m cos2g”

o §”— 8\2 cos? ntang §” [cos? §” —sin? A)
o m P g7 7

(8)"'” = 2 1M cos? §
Or on a cos® §"'—sin®A —(cos ¢"’4-sinA) (cos "—sin A ) == (cos §"4-cos (go°— A) %

cos?

: supposons done H‘“

La premiere approximation est H= =

- et

- 5 R " : UD——-A-}-{}” N 0% A !9# NOP— A aem s
fCosé’f_-cos-f’QO-'.*'A\'—zi‘smgu = e > .sin2 = R egsi - e
£=$in (go®— A 4-¢"") sin (go® —A —¢")—cos (A — ¢’} cos (A - ¢); et en faisant
InA 44 . B—4 =
i-—(;;q%:j s cos B, on auram= cos 9 —cos B=—2'sin ~Lsin T En substi-
tuant ces valears dans Iéquation (8), elle de'iflendm ;

H— M0 Sk 9)" cos® y tg ¢ Jeos{A— §7)cos (A+4")
(9)"' — . B4y . B—p . B4y T B=a%3 cos2 §” =
2 sin—-—. sin 16( sin fein

‘On se rappellera, que lez guantités que renferme cette formule, sont trouvées
de la maniere suivante:

¢ est la hauteur observée loin du méridien,

7, 7', sont les deux hauteurs ‘observées au méridien,

#, ¢, ¢, sont les tems des trois observations,

t ——1" ._..-f
'1@‘:—-——;; WA )+, S =04 p— 90,’}‘.__r,, = - 360°,
sin ¢ = sin g sin & - cos (3 cos ¥ cos 9,

. . : i : sin A cosy
sin A = sin'Bcos ¥ — cosBcos Ysind, cosB—= S
08

Pour peu qulon ait fait attentien aux opérations qui onl conduit & 'équation
(g), on aura apercu, «ue les quantités de Tordre H? ont été négligées, d'olt
il peut naitre, relativement a la lune, une erreur d'une a4 deux secondes.
; (9” 0)
Pour les autres planétes, on a exactement H — i R (')
- $in —— . §in ——
2 i}

. 223, La troisitme méthode 221.) est 1a plus exacte, an moins
P ’
pour la lune. Pour la metire en pratique, les astronomes Lalande et Lacaille

choisirent Berlin et le Cap de Bonne-Espérance, & cause de la situation

(3) Voy. Astr. théor. et prat. par M. Delainbre; T. i, P 385, sutv.
*
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favorable de ces lieux; en effét, la différence entre les deux méridiens.
ne monte pas & 20 minutes, et l’;'irc du méridien compris par les deux
paralleles est de 86 2 €7 degrés, ensorte que langle MLN (Zig. 41.) est
& peu pres égal a la parallaxe horisontale. Le résullat de ces observations
est, que la parallaxe gqualoriale de la lune & sa moyenne distance est
de 59" 117, et quelle peut augmenter et diminuer d'environ 4, selon les
différentes distances de la lune & la terre. La parallaxe de Mars a été
déterminée par la méme méthode, Mais celle du soleil nélant que de 87
a o, elle ne peut éire déterminée par celte méthode, & un dixitme de
seconde prés; et cependant cette exactitude est nécessaire, parce que la pa-
rallaxe du soleil sert d'échelle & tout le systéme solaire. 1l fallut donc cher-
cher une méthode plus exacte, et on la irouva dans les passages de Vénus
sur le disque solaire: elle sera exposée dans le second tome.

Les cobservations de la lune, pour déterminer sa para_llaﬁe,- demandent
plusieurs corrections qui ne pourront étre expliquées que plus bas. Ce n'est
pas le centre de la lune, qui est observé, mais le bord: il faut donc réduire
au centre chaque observation (§. 73— 75), en-ajoutant avec la hauteur ou
Yangle horaire, le demi-diamétre de la lune, ou en Polant. Mais le diamétre
apparent de la lune change non seulement dans l'intervalle de quelques heu-
res, mais encore & différentes hauteurs dans’ le méme instant; et le diameétre
vertical n'est pas égal au diamelre horisontal, ou a la distance des cornes
qui a une position oblique & l'horison. On verra dans la suite, quil est
facile de tenir. compte de ces corrections., Ozlire cela, toutes les observations
doivent étre corrigées pav la réfraction, qui fait paraitre les asires plus éle~
vés qu'ils ne le sont: elle est Pobjet du V, Livre. '
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LIVRE V.

DES-REFRACTIONS

CHAPITRE L

Decouverte de la réfraction.

§. 224. @iuand on apprend, que la hauteur apparente des astres:
est altérée aussi bien par la réfraction que par la parallaxe, quoique dans
le sens oi)p'osé;- que la réfraction éleve les astres, tandis que la parallaxe
les abaisses il parait naturel de penser, que c'est peut-étre leffét d’une seule
cause, et qu'on a eu tort de supposer deux causes au lieu d'une; ou qu'an
moins il doit étre difficile, peut-étre impossible, de séparer les deux efféts,
et de déterminer, combien il faut mettre sur le ébmp{e de l'une et de lau~
tre. ' L'éclaircissement de cet objet, et lhistoire: de la découverte des réfra- '
ctions, levera aisément ce scrupule. La théorie des parallaxes était aisée a
prévoir, méme & démontrer @ priori. Que des corps qui ont un mouvement
sensible et assés. vite autour de la terre, qui ont une grandeur apparente
assés _considérahle; dont le changement périodique prouve évidemment celui
de leur distance & la terre—que de tels corps soient en méme tems si pro-

digieusement. éloignés, que toutes. les lignes, menées & la terre, deviennent paral--
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leles entre elles — eela parait une -contradicfion évidente. Sans le témoignage

«de lexpérience, .il fallait supposer que tous les corps célestes avaient une -

parallaxe, parce .que c'est une wérité purement géométrigue, que le lieu ap-
parent de chaque objet doit éprouver des changemens, lorsque l'oeil change
‘de place. Clest par de pareils raisonnemens que Hipparque et Ptolémée
furent persuadés de la parallaxe de la lune 6t méme du soleil, avant qulils
entreprirent d’en déterminer la grandeur par des observations (§. 193.); et
il fallait avoir .appris, par les observations, la distance immense des éteiles,
jpour croire que cettes régle générale pit avoir des exceptions. La parallaxe
du soleil, de la lune, et des planetes, était donc hors de doute; mais des
phénomenes bien simples {§. %g.) prouverent en méme tems, que les éloiles
fixes wavaient point de parallaxe. 8i l'on apercevait donc, que. leur liew
apparent était différent en différens lieux de la terre, «ou & diverses hau-
teurs, cette différence ne pouvait étre leffét de la distance de_].?observateur 4
au centre de la terre, d'autant qu'elle était opposée a leffét de la parallaxe
qui abaisse les astres: il fallait donc chercher une autre cause -de ce phé-
noménes ainsi les observafions des -éloiles fixes donnérent lieu & la décou-
verte de la réfraction. Aussi tot que cette découverte étaif faite, et gu'on .'
elt trouvé, que la réfraction devait exercer le méme effét sur tous les astres,
quelle que fut leur distance, 4l était aisé dappliquer la loi de la réfraction
€galement aux planttes: et la partie du changement total de deur hauteur
apparente, qui ne pouvait éire expliquée par -la réfraclion, devait servir &
déterminer leur parallaxe. Ta hauteur ebservée des planetes, corrigée par
Ja rélraction que les 8toiles fixes avaient fait connaitre, était la hauteur -affe-
cide de la parallaxe seule, d'olt Pon pouvait conclure sa -grandeus. Ainsi dans
toutes les opérations du chapitre précédent il n’y a wien -4 changer, si nom
qu'il faut supposer que les hauteurs sont corrigées par la réfraction.

§. 225. ‘Si I'on mesure la distance d'une étoile 4 une autre, & diflérentes
heures du jour, on la trouwvera tantét plus tantét moins grande. Ce phéno-
mene ne peut sexpliquer par un mouvement propre des étoiles, parce qu'il
a une -p'ériode diurne, et dépend évidemment de la hauteur, ensorte que

chaque jour on trouve les mémes diflérences a £gale hauteur. Ce phéno-
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mene est plus-frappant; si 'en compare une étoile quiy ne se couchant jamais,
passe une fois au méridien prés: du zénit, et Pautve-fois prés de I'horison, avee
une étoile circonpolaire, dont: la hauteur:est presque invariable: alors. en trou-
vera leur distance: au premier passage:plus grande d'environ un demi-degré, qu'an
second.- Il est visible que ce phéneméne consiste & approcher les étoiles,. étant &
l?hori_go'i], du pele visible, et par conséquent i les-élever, au lieu que la parallaxe
les abaisse. D’un autre coté, cet eftét est le méme, .2 'égard de toutes les étoiles,.et.
méme de la lune et des plandtes; sans.étre aucunement altéré par leurs distances
drés-différentes,. tandisique la parallaxe dépend immédiatement de la distance..

Celte élévation des. astres: exerce sur: le soleil et. la. lune &. Phorison,.
un effét trés-sensible: et: connu. de tout le monde.. On. apercoit 4.1a wue simple,
que leur image,. d'aillears circulaire, est elliptique A horison,. et. les. microme-
tres. font voir, que le diametre horisontal est de 4/ & 5 plus grand que le
vertical. H est: aisé: de voir, que cela s'expligue parfaitement,. en supposant
que cet effét, ainsi que la: parallaxe, diminue . a. mesure que. l'astre s'éleve sur
Phorison.. En effét il en résulte,. que le-bord inférieur,. étant plus élevé par:
la. réfraction: que le bord supérieur, en.est rapproché; pendant que les:bords:
oriental et occidental étant élevés de la méme quantité, leur distance ne peut
changer sensiblement.. Le diambtre du soleil étant: de 39,. cette expérience
nous-apprend, que la réfraction est de 4’ plus petite & la hauteur de 3of,
que dans: I'horisen ;. d'on il suit,. quielle change beaucoup: plus rapidement
que la. parailaxe.. Ces, deux phénemenes. suivent donc des lois tout-a-fait.
différentes;. et ont par conséquent diverses causes.

VG 2260 Les. expériences. précédenies: prouvent,. que cet effét dépend
dte la- hauvtear;: eependant des- observations; continudes avec soin, firent: voir
quh la méme hauteur leffét était un peu diftérent. de- tems en lems;. et que
celte- différence était lide avec I'état de Patmosphere.. Il était naturel d'en
conelure,. que les phénomenes eux-mémes. étaient. l'effét de Vair qui nows envi-
ronne.., Les anciens astronomes. reconnurent. déja Pinfluence de lair, ou des
vapeurs: flottant: dans Fair, sur. les phénombnes astronomiques; mais il a. été
réservé au dix-septieme siecle,. et. surtout au dix-huitidme,,- d’aprofondir. cette

matiere.. Dans: le méme. tems, on ‘le soleil. et.la.June prennent. une forme:




248 ASTRONOMIE SPHERIQUE
elliptique (§. 225.), leur lumidre est si faible et rougeitre, qu'on peut re-
garder le soleil a T'oeil ni; le bord du soleil & I'horison a un mouvement
tremblant ou ondoyant, et la forme des étoiles est irréguliere. Ces phéno-
menes ne sauraient étre expliqués que par les vapeurs qui sont plus con-
densées a T'horison: il est donc trés-probable, que Vélévation des étoiles est
pareillement Veffét de lair. Lorsque les recherches, faites sur la nature de
lair, avaient fait connaitre les grands effets qu'il est ca'pa})].e_ de produire, on
ne put hésiter & le regarder comme la cause de ce phénomene qui change
avec lair. Les crépuscules nous ont fait voir un effét sensible que Tair exerce
sur la lumitre en particulier. Enfin cette question est décidée d'une manidre
qui ne laisse aucun doute, par une foule d'expériences qui prouvent, que les
_rayons de lumitre changent de direction, en entrant dans un milien transparent
plus ou moins dense: expériences bien connues des anciens. Un baton, enfoncé
en partie dans ’eau; a lair d'étre rompu: la partie sous I'eau ne forme pas une
ligne droite, mais un angle considérable, avec la partie qui est hors de l'eau.
Les rayons de lumitre, en passant de I'air dans I'eau, le verre, etc. ou récipro=
quement, changent dedirection, ou sont rompus. Or Vair devenant moins com-
pact, & mesure qu'il s'éloigne de la terre, il était naturel de conclure, que le rayon
de lumiére, en entrant continuellement dans un air plus dense pendant iqu'il
.iraverse I'atmosphere, devait étre rompu; et 'on ne tarda pas & s'apercevoir, que
cetie supposition expliquait parfaitement tous les phénomenes précédens.

§. 227. Clest ce qu'on appelle réfraction astronomique, dont Pexistence
n'était pas inconnue aux anciens, et nommément a Ptolémée; mais leurs ob-
servations étaient trop imparfaites, pour pouvoir décider, combien il fallait
metire sur le compte de la réfraction et sur celui des erreurs d'observations.
Il parait méme qu'ils évitaient par cette raison, les observations irop prés
de l'horison. Tycho, aidé par ses instrumens plus parfaits et ses observa-
tions. plus exactes, mit la question hors de doute. Kepler indiqua le
premier les expériénces, qui ont conduit 2 la connaissance de la théorie opti-

que des réfractions, qu'il ne faut pas confondre avec la théorie physique;
et par 1a il donna lieu aux plus importantes découveries dans les sciences
optiques et astronomiques. '

.
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§. 228, Les observations qui avaient fait découvrir 'existence de la réfra-

o

ction, devaient aussi servir & trouver les lois suivant lesquelles elle agit. Si I'on g
déterminé par expérience, la réfraction pour chaque hauteur depuis zéro jusqu'a -
9o degrés, on peut construire des tables de réffaction qui serviront i en decouvrir
la loi. Mais pour abréger ce travail pénible, et pour éliminer les pelites erreurs des
observations, il serait trés-utile, de déduire cette loi de la théorie connue de la ré-
fradtion dans dantres milieux. Cependant comme celte recherche a plus de dif-
ficultés, quand il slagit de latmosphére, le procédé qu'on a employé ordinaire-
ment, est de mettre pour base quelque hypoih.‘ese qui n'est pas rigoureusement
démontrée, et de vérifier la théorie qﬁi en résulte, par la comparaison avec les
observations. Mais quand-méme on aurait découvert la loi, suivant laquelle la
réfraction dépénd de la hauteur, il faudrait encore se servir des observations,
pour déterminer sa grandeur absolue, ou sa valeaur 2 une hauteur donnée; et il
est naturel, de choisir la hauteur ou la réfraction a sa plas grande valeur, c'est-
a-dive la r¢fraction horisontale. Les recherches suivanies se réduisent donc
deux points: 1) la Jo/ suivant laquelle la réfraction dépend de la hauteur, 2) sa
grandeur absolue, ou la réfruction horisontale. La prcmiéfa peut étre déterminée
et par les observations et par la thdorie; la seconde uniquement par des obser-
vations. Ainsi, avant d'entreprendre la recherche théorique de cette matigre, il
faut expliquer les méthodes qui font connaitre la réfraction par les observations
seules. Nous ne SLlpPOSBTOl’lS que le principe généralement connu, que la ré-
fraction se fait dans un plan, perpendiculaire au milieu réfractif; qu’elle est d'au-
tant plus forte, que la direction est plus oblique, suivant laquelle le rayon de
lumiére rencontre le milieu réfractif, et qu'elle est nulle, si elle est perpendi-
culaire au milien. Comme il est clair par les principes de Phydrostatique, que
l'atmosphere environne le globe terrestre comme une surface sphérique concen-
trique, a laquelle est perpendiculaire la ligne verticale, il en suit, que la réfra-
ction astronomique, ainsi que la. parallaxe, ne fait pas sortir les asires du
cercle vertical, qu'elle diminue & mesure gue les astres s'élevent sur I'hori-

son, et qu'elle est nulle au zénif.
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CHAPITRE IL

Meéthodes pour observer les réfractions.

§. 229. Camme= ik s‘égit.‘li'ci,. ainsi gue: dans la théorie des parallaxes,
de trouver la différence enire les hauteurs. vraie et apparente. om pourrait
eroire, qu'on n'a pas. besoin d’autres. ﬂ-‘{éthodes;. mais il ¥ a une différence im-
portante- entre: ces, deux prablemes.. On. ne peut pas déterminer ici le liew
vrai par la comparaison. avec: les étoiles. fixes, parce qufelteé ne sont pas
moins. affeetées. de‘la. réfraclion,. que: les, planeétes: il faut donc substituer les
" observations: zénitales,, o la. réfraction: est nulle (§. 228.), & la place des
astres. exempts. de: réfraction.. Il a: donc: fallu. imaginer des méthodes particu-
liéres, dont le: but principal est, de corriger de plus en plus les réfractions
imparfaitement connues.. Il faut. commeneer. par les déterminer a peu prés, et
pour: se: formey: une: idée: grossiere: de la. grandeur des réfractions, on peut
se servir d’'une: méthode: trés-simple, quoique rarement employée.

- §.2do. IE est aisé: de: voir, que [a figure aplatie du soleil & lho-
rison: (§: 225.), peuti servir & déterminer la réfraction, dont elle est leffét.
Supposons. qu'on: ait. observé la hauteur du bord inférieur S du soleil {Fg. 42.)
ires-pres. de: 'horison: HR, T'S—=~n', et quon ait mesuré avec un microme-
tre le diamttre: verticali du soleil Ss—D’, ou ¢e qui revient au méme, gu'on
ait. observé: les, hauteurs; des deux: bords; et nommons. z la réfraction & la
hauteur %", y celle: & la. hauteur T s—» 4 D’, la hauteur vraie du bord
inférieur TA—m,. du bord supérienr —=n-D, D étant le vrai diamélre qui
est. donné par les tables, ou par la mesure faite & une hauleur coﬁs-idémbte,
ou: par- le tems, que le: soleil, a mis & passer. par le méridien. Alors on aura

s=mSA=n—n, y=Mm+ D_") — 4 D), et
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: ° x—y=D--D.
On a donc trouvé la différence entre deux réfractions qui conviennent aux
hauteurs apparentes % et w4 D/, En répétant 'ces observalions & différentes
hauteurs ', Ol 7RIl plusieurs €quations de «cette forme, ‘dans lesquellestD.
est constant, et D’ variable: elles peuvent servir 3 construire des tables gros-
sieres de réfraclions, ‘et ‘méme & trouver la loi des réfractions, si I'on connait
la réfraction horisontale. Quand on a obseryé le bord inférieur dans I'hori-
son ‘méme, #' est nul, « la réfraclion horisontale, 8t y —= 2+ D'—D la ré-
fraclion & la hauteur D’ En faisant wune seconde -observation, dans Pinstant
ot le bord inférieur ‘est & la hadteur, ol le bord supérieur &tait dans la .
premiere observation, et nommant DY le diamétre vertical qu'on a mesuré,
7, 1", les hauteurs -"anparent'e's «des bords infériear et supérieur, et z la réfra-
clion & la hautear #’; on aura W=D, %"= —D’'4 D", et les hauteurs vraies
du bord inférieur ==, du bord supérieur =%-}+D: :‘dou T'on tire y—=D'—1,
s =D’ D"— (n -+ D), done

y=z=D—~D", ou 2=y 4+D"—D — +D"4+D'—2D

Ainsi on ‘trouvera les réfractions pour toutes les hauteurs d'environ 32 & 327,
la réfraction horisontale étant connue. .

Supposons qulon ait mesuré en méme tems le diamétre horisontal 0o =d,
dont la hauteur apparente est —=n-+1ID", et que la réfraction lait élevé de
L/ en Oo: alors jle vrai diametre est L/=—D, et L/ est une corde, parallele
4 Thorison, et comprise par les mémes cercles verticaux VO, Vo, parce que
les points O, o, ne sortent pas de leurs cercles verticaux. Or on a L/: 0o, ou
D:d::sin VL:sinV O, [P()I:l.x.l‘Dll tire sin VL =" cos ('n’.-}_ID”), et VL—-VO=
Vol fenlds = I D" —go° est la quantité absolue de la réfraction i la hauteur
apparente —r-r%"D”. La combinaison de plusieurs observations semblables
‘donnerait une premitre approximation de la loi et de la quantité des réfractions.
§. 23c. La réfraction est connue, si I'on calcule la hauteur praie d'une
“etoile, pour linstant ol sa hauteur apparente a été observée. Dans ce calcul
on peut regarder plusieurs angles comme dannés, d'ou il résulte autant de dif-
férentes méthodes pour déterminer la réfraction. La latitude du lien ol
Pon observe, peut étre supposée connue pféfé‘rahlement a tous les autres €lé=

*
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mens, parce quil y a des moyens de la trouver indépendamment des erreurs .
de la réfraction et duw quart-de-cercle (§ 53. suiv.). Le second élément qu'on
peut supposer connu, est I déclinaison de l’étoilel, si l'on en choisit une,
dont la déclinaison a été déterminée dans. un lieu, ol elle passe trés-pies du
zénit, ‘afin gqne la réfraction soit élimipée. QOutre ces deux élémens, il faut
déterminer par observation un troisiéme, qui ne peut étre que azimut ou
Vangle horaire; 'un et Vautre étant égal & langle vrai, le premier, parbe que
la réfraction ne fait pas sortir I'étoile de son cerele vertical (§. 228.), le so-
cond, parce qu'il est déterminé par'“le tems ‘écoulé entre l'ohservation et le
passage au méridien (§. 198.). Avant Pusage des horloges, on employait Pazis
mut; mais comme il est difficile de: I'observer exactement, la méthode des ane
gles horaires est usitée avjourd’hui
Si Pon wlest pas sir de la déclinaison, on peut diminuer Verreur de
la ‘hauteur qui en résulte, de la manitre suivante. La différentiation de I'équa-
lion I 1. (§. 34.) donne :
ani__ sinficosd—cosPBsindecos¥ _ cosfBsin¥ .

55— T ==k 3.)=coes ¢ (IV.. 1.},
~ Pour diminuer lerrear 9%, il faut donc choisir les hauteurs ou les éloiles;
ensorte que ¢ soit un maaimum, Clest-d-dire suivant les regles du §. 38.

*§. 232. Comme ces observations sont un peu compliquées, on a cher-
ché d'autres méthodes, ou rien n'cst supposé connu, ou teut au plus la hau-
tenr du pole. Si elle est. plus grande que 45 degrés, une éloile q_u_i passe ens
ire le zénit et le pole, ne se couchera pas. Supposons done qu'on ait observé
les deux hauteurs méridiennes d'une pareille étoile (Fig. 43.), FR—mn et
dI{io, et que F soit assés prées du zénit, pour pouvoir supposer la réfra-
ction nulle. Cela posé, on connait Fd—=»n—10, et FP=n—pg, PR—=p étant
la vraie latitude. Nommant donc x la réfraclion Dd & la hauteur apparente
8, D sera le lieu vrai, et PD —=p—0-+ 2. Or on a FP— PD, d'otr il suit

x—=n40—2 @
la réfraction & la hauteur ¢ est égale a /o somme des deux hauteurs moins deux
Jois la haiteur du pole. .
§. 233. La méthode précédente suppese, que la réfraction de Péloile

en I est nulle, et que la hauteur du pole est exactement conoue. Ces deux
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supposilions ne sont pas nécessaires, si fon veut se permetire d'employer la
loi des réfractions, suivant ]aquéile les tables sont consiruites, et qui est don-
née par la théorie et les observations. On verra (§. 255.), que les réfractions
sont en raison des tangentes de la distance apparente au zénit moins trois
fois la réfraction, et simplement comme les tangentes de la distanece zénifale;
si elle est ‘de moins de 6o degrés. Ayant donc observé les deux distances
zénitales de 'étoile au méridien, Vf—e, Vd—=d, et nommant 2 =fF, «'=dD,
les réfractions qui cenviennent & a et o/, et p==PR la vérilable hauteur du
pole; on aura: PV.z= go®*— B. Or il est

PV=PF+Ff4+Vf=Vd{Dd— PD, et PF=PD, doi l'on tire
(1)er 2 PFP=d 4 o/ —a—az, (2o 2PV =d 2"+ a4 o
Si l'on a observé de la méme manitre une autre é".toile, et que 'on nomme
b et ¥ ses distances apparentes au zénit, y et y’,"les réfractions qui convien~
nent & 4 et &, on aurz de méme 2PV =0y 06~y ce qui dtant égalé &
P'équation (2), donne ; -
B)ei bWV —ao—d=rF o —y—y.
Mais on a, suivant la loi précédente des réfractions,
@2’ tang (@ — 3 x) ¢ tang (0" — 3 o)
en faisant done a—3a=m d=3d=mnml, b—3y=n, ¥—3y'=—n!, en

x tg m! S A e

aura '’ — o = ; ensorte que I'équation (3) deviendra

tg m tgm J tgm
o (B —a—ad)tangm
@)oo= tgm +igmi—ign—tgn ¥

¢e qui donne en méme lems les trois aulres réfractions,
: tgm! tg.n tgn’
| (5)....x’:x;§;,"y:x tg—@—m,y’::'x i
Tl est vrai que les angles m, o/, n, #', renferment les réfractions inconnues:
%, 2, y, ¥'; mais comme elles sont extremement petites par rapport 2. a, oy
b, ¥, on peut les tirer, sans erreur sensible, des tables. Muis pour ne rien
supposer, on les négligera d'abord, en faisant m—a, m'=d’, n=0b, n'=V';
" et aprés avoir trouvé les valeurs de x, ’s y, ', au moyen des formules (4)
(), on substituera ces valeurs dans s, m’, n, », pour trouver une valeup

plus. exacte de a par le moyen de l'équation 4)
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§. 234, On trouvera par la méme méthode la vraie hauteur du pole
5 e el ok 2 xtang m' ]
et les vraies déclinaisons .des deux éloiles. En effét-on.a .x:’::T -—  donc
. - dang m .
(par l'équation (4)),

o + e (B B/ —w—d") [tang m + tang m")

VRN ; : tgm+tg m' —tgn —tg n' 3

d'ou il suit, par équation (2),

: b+ ') (1 ‘te m') — AN '

Lﬁ).....zPV:(‘ + ) ((gm+tem) —(a+f) (tan+tg ')
tangm +-tang m’— tangn —tangn’

— 180° — 2,

et par Téquation (1), '

e (2a/—B—0)tem +(b+b'—2a)tg m'+(a—a )iz n-157)
3t tang m —+tang m/—tang n —tang n’

Apres avoir déterminé ‘de cette maniére, .avec une grande précision,

2PF —g'+a'—a—-x—180°—2

la bauteur «du pole, ‘et les xéfractions & des hauteurs ‘considérables, on trou-
‘vera d'une maniére semblable, les grandes réfractions prés de Thorison. Pour
cet effét des lieux sont trés-favorablement situés, -dont la latitude ‘est d’envi-
ron 45°, comme Paris, -ensorte quune #lcile passera an méridien tres-prés
de Thorison et -du zénit, en D et en F. En nommant donc o’ la véfraclion en
D, les équations (6) et (2) donneront 3

_ . & =180% —2p—a—d —u,

B et x élant donnés par les observations précédentes. Si a='V f n'est que
de peu de degiés, & ne se montera qu'a 2, et la parallaxe horisontale a.
est trouvée avec une grande précision.

: §. 235. Aprés avoir observé de cette maniere les réfractions & diffé-
rentes hauteurs, on s'apercut que, les hanteurs étant de plus de 3o ou 4o de-
grés, les véfractions @taient & peu pres comme les tangentes des distances au
zénit (§. 233.), et qu'elles changeaient comme les lauteurs, que par ex. la
réfraction depuis ' 39° }HS(’_:Yi"E‘-l.efi.Uf diminuait de la méme quanlité, que de
40° & 41° Ce n'est pas exact, et les tables, .construites suivant cette loi,
pour de petites hauteurs, seraient tres-défectuenses; mais on pouvail se ser-
vir de cette relalion, *sans erreut sensible, pour.concluve; par interpolation,
d'une réfraction observée & une grande hauteur, une autre qui convient -a
une bauteur plus ou moins grande- d'un ou de deux degrés. Ainsi il fallait
sobserver avec le plus grand soin les pelites rélraclions a des hautenrs entre
30 et 45 degrés, pour en conclure celles qui conviennent aux hauteurs plus

grandes que 45°, par le moyen du rapport des tangentes. On imagina done

#
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plusieurs moyens, pour observer la valeur double ou triple d'une petlite ré-
fraction, parce que les erreurs inévitables. devaient éire moindres dans le
méme rapport.. On se servit de ces mélhudes principalement, pour rectifier
les réfractions qu'on avait déja observees, el par Ia les tables de réfractions.
Pour s'en. former une idée claire, il faut conmaitre Pinfluence de la réfra-
ction. sur la. hauteur du'pole, que Lon. I&ugpuse étre déterminde par des étoiles
cii*conpoiaii’es.. 3 ; :

§. 236. Soit (Fig. fo.y P le vrai pole, S, Q, les lieux vrais d'une
¢éloile au mér.ilr.iien,. S, ¢y les lieux altérés par la réfraction,. Qq = er sy
étant. les rélractions. aux. hauteurs apparentes R¢, R's; soit p le milieu de
Farc ¢ s.. En se servant done: de la. méthode ordinaire (§ 49.), sans. Ia cor-
rection: des rélractions,. on. prendra p pour le liew du pole; et il est ps=pa,
Cest-i-dire,, PS —Pp + Ss = PQ 4 P‘I‘: —Qq, et PS=PQ, donc
aPp — Qg 4 Ss, ou- :

Clest: l'effét: des: réfractions. relativement i la hautenr du pole: elle est la
moyenne: propm‘:tionneli.e‘ arithmétigne enfre les réfractions, qui: conviennent
aux. deux. hauteurs. méridiennes- de I'éloile quii a servi. & déterminer la hau-
teur: du pole; el cetter valenr est exacte.. Mais elle- est. aussi & peu prés
égale & la réfraction f*, qui convient & la. hauteur du pole. si celle-ci est
‘de: plus de 4o°, et que la: distance de Vétoile au pole PS, PQ, n'est que
de: pen: de . degrés: [car alors. (§-- 235.) les réfractions: des points P, Q, S,
changent” comme les haufeurs: om a done f—f": f'—fF :: PQ :PSti1n;
don. il auitj"-’”':‘.“f-?i — Pp.. Ayant. donc déterminé la hauteur du pole
par des, étoiles circoﬁpelairés,, suivant. la- méthode- ordinaire (§. 4g.), sans
tenir. compte. des réfractions,. il faut la corriger par la rélraction’ qui con-
vient 2 la hanteur du Iﬁole quon a trouvée: le résultat est donc le méme,
gue cilon avait observé immédiatement le pole, ou une étoile aw pole..

§. 237. Cela posé, on comprendra aisément les méthodes suivanted,
quiservent & déterminer les pelites réfractions avec la plus grande prégision.
La premitre méthode est la.méme que celle’qui a élé employée’ pour les pa-
rallaxes (§:., 221.), avec celle différence,. qu'il suffit ici,. que les. deux. obser-

~
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vateurs soient, I'un aw nord, lautre au sud de Iéquateur, et trés-éloignés
I'an de l'autre, sans qu'il soit besoin qu'ils se trouvent & peu prés dans le
méme méridien, parce que les étoiles n'ont pas de mouvement propre. Ayant
donc trouvé, par les observations et corrections précédentes, les latitudes
b, §, des deux lieux, A, B, il faut observer une étoile dont la hauteur mé-
ridienne est presque la méme pour les deux lieux, ensorte que sa distance
4 chacun des deux paralleles soit & peu prés — “;:_B_, c'est-a-dire, si la la-
titude & est boréale, g australe, il faut que la déclinaison boréale de V'étoile
bt _—0—p
_ i T e
éloiles qui sont les plus propres a ces observations. Ainsi les réfractions

§ soit & peu prés — b — ; €quation qul servira & choisir les
au méridien seront & peu prés égales dans 'un et lautre lieu. Supposons que
I'étoile soit plus prés du zénit A que du zénit B, et que les réfractionsen A et
B soient /7, f”: on aura f7' = f’- x. La distance de I'étoile au paralltle ou au
b+

=

zénit des deux lieux ne sera pas exactement

supposant donc que la

b+B+y,

b+ —
i y_’ celle au zénit B sera 6 — ———=

distance vraie auzénit A soit s=—=

2
tandis que les distances apparentes sont, au zénit A, J= E’_“ﬁ_;’}_:_?i,
2

el - b3+ Y ——n ’-—-mc
au zénit B, ¢ — 8 yﬂ f ——, s et ¢ étant donnés immédiatement

par les observations. On connait donc la distance apparente des deux pa-
ralleles s 4-0'=5 4 g—2f'—u, et la distance vraie 3-5—0'—"1;—5— g: d'ob
l'on' tire (s + ¢) — (s' 4-¢’), ou _
@)eoobfp—( ) =2/ +

C'est la somme de deux réfractions qui conviennent aux distances zénitales
éppareutes § et ¢/. Comme b f ne sera éuéres au dela de go® s et @
ne seront pas plus grandes que 45%; on peut donc employer les deux rela-
tions précédentes (§. 235.), attendu que la différence entre s et ¢ est sup-
posée trés-petite: conséquemment on peut partager la somme &-4-8 — (s/+-0')
en deux portions i raison de tang s* & tang o/, ou supposer la différence
des réfractions proportionnelle a celle des hauteurs, clest-a-dire

x = m (0°— s3).

Imaginons maintenant une autre étoile qui passe au méridien précisément A

5 . e 2 g Sl . b+ S+ o
la méme distance au zénit A’et B, clesta-dire a4 la distance S— ——Ew
2

a g9
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et supposons la réfraction & cetle hauleur = f—/f" 4-z: on aura pareillement
() I.{"' — s\,' x 5 a ] .
. — — =, doit lon tire
Z
b+ pB— (s +af)
2

M
z=wm 8 =)

L =l —}—Ex:

Il en résulte cetfe regle:

(par Péquation (1)).

La demi-somme des distances apparentes au zénit est étée de la demi-
somme des hauteurs du pole: le reste sera la réfraction a la distance au zénit,
gui est égale & la dr:mf—.so.mmc des hauteurs du pole,

Comme ces observations donnent la réfraction double 2 =25 p—(s'+ "),
Terreur sera deux fois moindre. '

§. 238. Une autre méthode, qui suppose une situation particuliére
du, lien de l"ohse_rvaliun,\donne la réfraction friple, ce qui réduit les erreurs
a un tiers. Soit (fig. 44.) PMAQ le méridien dun lieu M, ses inter-
sections avec l'équateur et les tropiques, A, B, C, les poles P, Q, l'ob-
liquité de I'écliptigue AB—AC=—¢, la hauteur du pole. AM == g, el sup-
posons que les poinis P, B, C, soient rapprochés du zénit M par les réfra=
ctions, de Pp =/, Bb—=jf"; et Cc—=/", ensorte que £, 7, f, soient les ré-
fractions qui conviennent a la hauteur du pole §=— go® — MP, et aux hau-,
teurs apparentes go® — Mé& et 9o® — Me. Supposons la situation du lieu
M telle, qu'il soit & peu.prés MC=—=MP, donc g} e—=go°— p ou g=

O — € o : 5 :
2 P 33°16': alors f et f' appartiennent a des hautevis presque égales,

go® — MP — g=133°16'; conséquemment, quoiqu’il ne soit pas permis de
tirer des tables les réfiactions elles-mémes, on peut sans aucune erreur y
prendre leur di[férence. D'ailleurs, MB étani de g & 10 degrés, la réfra-
ction f” ne sera pas au deld de 10; on peat donc tirer f” des tables de
rélractions, sans erreur sensible: cela pos.é, on connait f'—a et f’— f=a.

Ayant observé la latitude apparente fi" —gu® —Mp, et par le moyen
des hautéurs méridiennes du soleil aux solstices d'été et d'hiver, les distances
apparentes au.zénit, Mb =25, Mc¢—=¢, on connait

8= £ 236), Mp=go°—p, Mc=c, MB=04--a, donc
Bp—=56-+a-t go®*—g, et Mp+ Mc+Bp=180°—2p +c+ b +a=S5.
Mais on a aussi Mp=MP —f, Mc=MC — /", et en fuisant Qg =Pp —f,
Bp=C¢=CQ —; dou, & cause de MP —[—M(;J-l— CQ = 180°, on tirera

33
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| RIP';”MC-}‘BP: 18(.)3--2f___,frr:s‘ 2

En égalant ces deux valeurs de §, on trouvera af/—4¢—b —aq— af -+ =
3/+ «, donc la réfraction & la hauteur apparente g,
23— (b+c+a+a)

f: - -

O

Le Cap de Bonne-Espérance, dont la latitude est — 33°55/, ayant la situation
que cette méthode suppose, Lacaille profita de son séjour au Cap, pour em-
ployer celle méthode avec un grand sucees.

§. 239. Si la hauleur du pole, - el par conséquent aussi celle de I'é-
quateur, est renfermée entre 30° el 60° les observalions des équinoxes don-
nent un moyen de trouver avec une grande précision, les réfractions qui
conviennent aux hauteurs du pole et de I'équateur. Le soleil ayant été oh-
servé an méridien les jours des équinoxes du printems et de l'automne en
S et s (Fig. 23.), 4 des hauteurs presque égales, on tronvera, paf la méthode
exposée plus haut (§. 93. sui»)), la différence T¢ entre les ascensions d;oia

tes vraies, qui n'est pas altérée par la réfraction: on'a donc AT = go°——
i : 3

et les changemens diurnes de lascension droite et de la haateur an méridien

:

donneront le tems ou AT était nul ou T¢=—180° ainsi que la hauteur
méridienne qui répond & cet instant, clest-i-dire la hauteur apparente de I'é-
quateur &, ou ce qui revient au méme, la hauteur vraie & avec sa réfrac-
tion g, savoir = b g. La hauteur da pole, observée par le moyen des
€toiles circonpolaires, est la hauteur appavente g’ =@ -+/ On connaii donc
par les observations & --g'—B, et l'on a B=s+4p+/+g Or o+
€tant égal & go degrés, il viendra -

Stig= B — go°%
Comme & et #’ sont plus grandes que 30°, on a (§. 235.) fig ::cotf':¢ot &:z
i f = tang b’ :
f+g tgb+1gfy
= (B—go®)tgd’ __ (B—pgo®)sind’cosp’ __ (B — go9) sin blcos B’

igt:igf, e

En substituant donc f+g=—B—9g0°, on aura

] s e R L
158 +1g sin (5'+ @) cos (B—g0°)
_fuep e (A
gwa-g—z;;oug_ﬁ—gt) i

Puisque B — go® n'est que de quelques minutes, on peut faire cos (B—yo®)
=1, ce qui donne f= (B — go°)sin & cos @.
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§. 240. On peut enfin quadrupler Véffét des réfractions, par un procé-
dé semblable & celui du §. 237, et par la rendre quatre fois moindres les

_erreurs inévitables. Supposons deux observateurs en M et en N (Fig. 45.)

soient AM —p, AN=—4s, les latitudes vraies, Pp =/, Qg=/"; les réfra-
ctions qui ont lieu aux hau'teurs du pole observées, g/, &'; on aura B—g'—j,
b _.b"—mf" donc Vare compris entre les paralleles vrais
. MN =645 =@+ — (f+F): |
Ayant donc observé en M et en N la hautenr méridienne d'une étoile S, qui
a & peu prés meéme dmtance aux paralleles M et N, ensorte que sa décli- . -
naison AS soil & peu pu,s S = —:lE, supposons que ses lieux apparens,
par rapport ‘aux lieux M, N, soient s, o, et les réfractions Ss —g, S¢ :‘;"‘,
qu1 ont lien aux hauteurs apparentes go® — Ms et go°— No. Cela posé on a
_ MN=Ms+ No+g+g
Ms—s et No —¢ élant donnés par les .oh_serm.tlons au méridien. En com-
parant les deux valeurs de MN, on trouvera
fHS A gtg =EF Y — () =S5,

la somme de quatre réfractions qui, & la vérité n'ont pas lieu & la méme

“hauteur. Mais les quatre hauteurs étant supposées assés considérables, on

.

partagera la somme S en quafre portions, 4 raison des hauteurs g'; &', go® —s,,
90° — o (§. 235.): ce qui donnera les réfractions a quatre différentes hau-
teurs. On verra bient6t, comment ce partage peut éire effectué avec une

précision encore plus grande.
§ 241, Par le moyen des methodes prccedentes, on a déterminé

les réfractions 2 différentes haunteurs: et ces observations, combinées avec la

théorie ou I'hypothése dont il sera parlé dans le chapitre suivant, ont servi
& construire des.lables de réfractions pour toutes les hauteurs depuis o jusqua

0°. Mais puisque lair qui nous environne est la cause de la réfraction
9 F ’
L

" la variation de Pétat ou plutét, de la densité de l'atmosphére, qui est indi

quée par le baromeire et le thermometre, doit nécessairement altérer la ré-
fraction: les tables ne peuvent donc étre justes que pour un certain état de
Yatmosphere, et I'on s'est servi des observations les plus délicates, appuyées

par la théorie, pour caleuldr la variation des réfractions, qui dépend de
I b — 2
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I'état variable de I";ltmb'sphbre, pour les difffrentes hauteurs du barométre et
du thermometre. Parmi les fables astronomigues; publiées par le bureau des
fongitudes de Frange, on trouve Nla fin de Ta L. Partie, les tables ‘de réfru=
ctions, dont la Zub. IX. renferme les réfractions pour I'état moyen de [lat-
mospheére, la Tab. IV. présenle les logarithmes de cette réfraclion moyenne,
auxquels il faut ajouter les logarithmes, tirés des Tub. FI. et 711, selon la
haitedr du barométre et du thermometre: la somme de ces frois logarith--
mes donne (Ta;’z. VIIT.) celui de la réfraction vrate. Quelques observations
font méme croire, que non seulement les réfractions sont différentes ‘en dif-
férens lieux, mais que dans le méme lieu, el & égales hauteurs, elles sont
plus grandes  dans la partie méridionale du ciel, que dans la pariie sep-
tentriohale (%). _

§. 24>. Aussi ‘tot que la loi des réfractions & différentes hauteurs ‘a
été découverte, il parait qu'il suffira, d’observer une réfraction quelconque &
une certaine hauteur, pour déterminer la quanﬁlé de la rélraction horison-
tale, ainsi ‘que de toutes lés autres. Mais comme la véritable base des tables
est la réfraction horisontale, lacuelle, étant la plus grande, est la plus pro-
pre & délerminer les autres; et que dailleurs la loi qui a lieu & des hau-
teurs considérables, ne péut pas étre appliquée immédiatement aux réfractions
pres de Phorison: il sera bon dexposer ici les mélhodes, par lesquelles on
peut observer immédiaieme_nt la réfraction horisontale. Nous commencerons
par une méthode qui, & la vérilé, n'est pas favorable pour la pratique, atten-
du qu'elle suppose une observation, tres-difficile & faire exactement. Elle
consiste & observer le point de Vhorison o se leve ou se couche une étoile
dont la déclinaison est connue, dans un lieu dont la latitude est aussi con-
nue, clest-a-dire son amplitude ortive ou occidue. Il est aisé de voir, que
cet arc de I'horison est pareillement altéré par la réfraction: ayant donc cal-
culé lamplitude vraie, sa comparaison avec Pobservation donnera Peffét de
la réfraction dans I'horison. : &

Soit (Iig. 46.) V le zénit, P le pole, R le point mnord de Ihorison -
HR, RC=go°% donc C le vrai point est ou ouest, et AB le vrai paralitle

(1) Voy. Méthode directe pour déterminer les réfr. par M. Cassini. Mém. de Paris, annde 1793.
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dlanp éteile,” pdrtent 'GB*=a son amplitude vraie: +Concevons un ‘cercle
hr parallele a lhorvison, et abaissé sous lui de la réfraction horisontale a:
alovs, Ao gtant la. commune section de cet almicantarat et du parallele’ A B,
Péloile sera élevée par\la réfraction de are AD == x: elle sé lévera en D, et son
amplitude apparente sgra GD =4/, qui doit étre observée exactement. Main-
tenant il sagit de calculer Pamplitude vrdie. CB—a, et de trouver la réfra-
ction horisontale: AD — x, par le moyen de Pare BD =& —a. Pour cet
e{féf, soit la hauteur du pole PR=g, la déclinaison § —g,°—P B:Q[)“-—-P A:
Cela posé: ‘on' aura (§. 181.) sina:ii:s—g, PVB=go°—q, PVA=go°—d,
et les {riangles PV B, PV A, fournivont les relations suivantes,

' cos PB=1cosPVcos VB sinP VsinVBcosP VB,
cosP A=cosP Vcos VA sinPVsinV A cos PVA.
En substitnant PB—=PA, VB=—g0% VA=go®{-x, on aura ceite équation,
: alecl ) .+ ..COS B sina = — sin B sin &+ cos @ sin & cos @.
Pour en conclure immédialement linconnue a, il faudrait résoudre une équa-
tion du second degré; mais on w'en a pas besoin, pour trouver la valeur de

na

=lge,

. % i s i
x, aussi exaclement que les observations le permettent. En faisant :

on connait ¢, et l'équation (1) prend cetlte forme,

s o = 3 y sin (¢ — :c']
col 8 sin @ — ig¢ cos x— sin & = - —~, done -
- cos ¢
) sin { ) sin acos¢ sin ¢ sin ¢ sin § sin ¢
2) s 81N (C— ) T L e e T R
( tang 3 sin g’ cos (3 sin a/*

et x=c— (c = a).
Ainsi le petit angle x est donné par la différence entre deux grands angles,
ce qui ne peut pas donner une grande précision. Il vaudra donc mieux chercher
x _par une approximalion. En faisant sin e’ cos x—sin A, on trouvera une
valeur f{rés-approchée de langle A, en mettant & la place de x, 32" ou 337
alors I'équation (1) deviendra
. i the S ; A=
(3) .. ..8in &' = cot @ (sin A — sin @) = 2 cot B sin — s~ €08 —-—*
; : : ¢ a 2

La seconde approximation donnera sin A’—=sin o’ cos 2/, et

: LA Al ta

sin & — 2 cof § sin —— Cos ——— =«

. L 2

Une approximation plus simple, et non moins exacte, sera dohnée par le procé-

d¢ suivant, Comme x nest pas plus grand que 33, on peut d'abord metire
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% auw liew de sinz, et rau lieu de cosx, dans I'équation (1); d'odt P'on tirera
4 3 af—g a'+a
(4) .+ ..@ =icot B (sin o’ — sin @) == 2 cot B sin —— €0s —— =,

On pourrait se contenfer de cetle waleur; mais on trouvera « pius exactes

ment par la seconde approximation -gqui donne

sin 2 — cot @ (cos &’ sin ¢’ — sin @),

v O sin g
eu aprés aveir calculé sin B —= ——
cos xf?
- : i 'y, o—B a4 B
sin ¢ —=cot B cos 2’ (sin o'~—sin B) — 2 cot B cos a’sin —— cos ——.

Il est yrai que I'azimut au moment oit I'étoile est dans Uhorison, est diffi-

cile & observer exactement. Voyons donc, comment la valeur de x est affe- . #
ctée d'une erreur commise dans. 'observation de Vazimut «’. Pour cet efiét,
différentions I'éguation’ (1), ce qui donnera

2 a’ cos a d d'cos a’
8 T Imi—e—————— O & ires-pey pres, dar— ————
{g[?;-i—sma tg % tang 3

ot il suit da/:9x::tangB:cosd. Si donc la latitude § est plus grande

que 45°, 9« est toujours moindre que 9«, et Perreur diminuera, 3 mesire

que l'amplitude est plus grande. Si I'on choisit une étoile, donc e paralléle

est presque entierement au-dessus ou au-dessous de l'horison, on'a-a peu pres

cosd—o, et lerreur est fout-a-fait insensible. Quand le parallele ‘touche

Thorison en R, on a sine’—r1, ce qui étant substitué dans 'équation (1), donne
cos (B 4 )= cos @ sin ¢ — sin §,

d'ott 'on tire immédiatement g + 2 =—go°—¥&, ou o= go°— § — 3.

§. 243. La méthode suivante peut servir a déterminer immédiatément
par observation, foutes les réfractions depuis le zénit jusqua I'horison. Elle
consiste a observer une étoile deux fois dans le méme cercle vertical,
dans ses deux passages au cenire de la lunette, le quart-de-cercle ayant la mé-
me p051llun. Si-Ton a encore observé I'éloile au méridien, Iintervalle du tems
donnera les deux angles horaires vrais; et si 'on connait la hauteur du pole,
ou si Pon a obscivé les azimuts vrais, qui ne different pas des apparens, on
peut calculer les hau{ems vraies qui, comparées aux hauleurs observées, don-

neront les réfractions. Soit (Fig. 47.)HR lhorison, V le zénit, P le pole,

MABN le parallele d'une étoile qui a été observée au méridien en M, et deux
fois dans le cercle vertical VABC en A et B, l'azimut vrai HVC =4, qui est

-
’ ]
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le méme pour les deux observations, les angles horaires vrais VPA—=1%,
VPB it..'}”, la hauteur du pole go®— VP —, la déelinaison go®—PB—=4,
les disthnces apparéntes an zénit, qu'on a observées, a, ¢, les distances vraies:
gui sont: inconnues, VA —=ax, VB=24". Les triangles VP A, VP B, fournis-

sent ces relations,

(ij) .ve.cotPA=cotP B=tangd— sin B tg o cos Y +sinY, sin f tg vcos 'Y’?-{-q sin Y/

& P cos 3 tang o T cos 3 tang « Ty
ot l'on tire
. (2) sin 3 — coannly —sin 0 T iepth (V-5 V)
P ~ feos Y —cos V) tga tang o

Cette équation donne la latitude vraie, indépendamment des réfractions, si Vazi-

mut a- €ié chservé. Alors on frouvera aussi la déclinaison vraie au moyen

VY
de l’equahon (z): en y substituant la valeur (2) tanga*—;?g—,on aura
Y+ Y iy ‘+Y
cos ¥ cob —— —-sin ¥ cm’Yr'cns s —+ sin ¥ sin :}’+
tang § — — < — 2, deng
eot 3 cot —~—E-~ ; coi g cos _;f_,
: e
O I
). oy dang B sotang B,
y 3 ang BBy
cos —

Ensuite on aura dahs les. mémes triangles,.

sin ¢ - sin 3 cos o 1g ¥
OL) ir-sipiC0bin = i 2 - cota = — .
cus[jtg}‘ cos 3 tang Y

Ayant donc calculé les angles W, ¥/, par les équations tgy —sin 3 tang ¥,
" sinacos s +-cosc sin i WA sm(aﬁ-}-x]/) _

sin ¢ + sin B cosa tg V"

tang W—sinBlang¥’, on aura cotx— done

cos 3 tang ¥ cos Y _—CUL B sin 7
‘ cot 3 simp cot 3 sin
5) 4w fan — L= —
{5) tang x — — ) et tang x’— — P

ce qm donnera les réfractions x —a et 2/—a’, qui répondent aux hauteurs

¥

apparentes go°—ea ef go°—q/. Mais comme lazimut est difficile & observer
exactement, on peut supposer la vraie latitude @ connue par une des mé-
cot 2(V + 'Y’}

SLRL Ej 2
par léquation (3) &, et par les équations” (5) = et a/. On peut aussi trou-
U

thodes précédentes. Alors on aura par I'équation (2) tang « =
ver z, 2/, sans connaitre Vangle a. En eflét, les mémes triangles donnent —
(6) . ... cosa=sin @sin & 4-cos @ cosd cos¥, cosx’=sinBsind-cos@cosdcosV’,

Y /o
dou il suit, en faisant tang @ = %s— et tang ¢/ = E:f's—l—

€os & ;= sin {3 (sin § - cos § 1g ¢, donc

¥
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{7) 4. 2ieos 2o c%:-% sin(d 4+ @), et cos ’= Egg’ sin (§= ¢\

Les seules étoiles propres a ces observations, soni celles qui culmis
nent entre le zénit et le p'ble, ‘pabce qu’aﬁtr'&nﬁent le cercle vertical V.G ne
pourrait “couper leur parallele.en deux points: “il faut donc-que § soit plus
grand que . Du reste il nest pas nécessaire que 'éloile ne se coauhe jan
mais, ainsi que dans la figure 47, parce quelle: n'est pas;observée .en N.
Supposons donc que le parallele devienne plus grand, ensorte que M avance
jusqu’au’. zénit, et que.N tombe . sous I'hovison: alors I'étvile aura dans sa
route diurne, toates les hauteurs depuis o jusqﬁ’a\ 90° On peut done chan
ger lazimut HVC de maniére que e ei o regoivent {outes les valeurs: entre o et
g0°, ce qui donnera successivement toules les réfractions depuis la réfraction
horisontale jusqu’a celle au zénit. Pour que M tombe ‘au zénit, et N sots
Phorison, il faut que P'Vsoit plus grand que PH ou que Ja hauteur du
pole soil plus petite que 45 -degrés. "

§- 244. Quand on a déterminé, par les 1*131110&95 précédentes, les ré-
fractions aux hauteurs de 4o® & go®, on peut trouver trés-exactement la ré-
fraction prés de Thorison; par le procédé saivant.  8i la hauleur du pole est
d'environ 45 degrés, on connait la rélraction & cetle hauteur (§. 236.), et
par conséquent- la vraie hauteur du pole. Ayant donc cbservé une. étoile
(Fig. 47.) en M au méridien prés du zénit, et en B prés de Ihorison’ ou dans
Phorison méme, on connait aussi la réfraction’ & la* distance apparente au
zénit, qu'on a observée, d’ot Von tirera la distance wraie V M==a. Celd don-
ne PM—=PV—VM, cesta-dire go°—3=190°— B—a, ou la déclinaison
vraie § = -+ a. Connaissant donc /dans le triangle VP B, Tangle horaire
VPB—="Y par le tems, et PV —=go°— 3, PB—gu®—J; on trouvera la hauteur
vraie BC—%, au moyen de I'équation I. 1. \§ 34.): cette hauteur comparée
a la hauteur observée v/, donnera la réfraction v'— pour la hauteur appa-
rente % qui est trés-petite, par hypothese. Si Détoile a été observée an mé-
ridien méme en N, Y est — 180° cos ¥ —=— 1, et I'équation I.\ 1. donne
" sinn == — cos (8 §), donc =B+ § — go°, clest-a-dire HN—= HP —PN,
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CHAPITRE IIL

Theéorie physique des réfractions.

§. 245. Comme cette matiere appartient proprement & la physique,
nous nous bornerons & exposer ce qui est nécessaire, pour se faire une '
idée de la loi des réfractions astronomiques. Les principes qui seront em-
pruntés de l'optique, sont connus de ‘tout le monde, et fondés sur des expé-
rviences si simples, qu'on peut s’en convaincre d'une maniére sensible, en faisant
passer le rayon de lumitre par une petite ouverture dans une chambre obscure.

Un rayon de lumiere AB (fig.48.), en rencontrant obliquement en B la

surface plane MN dune masse transparente, plus ou moins dense que la
masse MAPB, laquelle 1l vient de traverser; au lieu de continuer sa route
suivant BD, prolongation de A B, s'infléchira, en prenant une autre direction
BC, qui fait avec sa direction originaire ABD un angle CBD, ensorte que
le rayon entier ABC est brisé ou réfracté en B. Ayant mené par B la
ligne PBQ perpendiculaire' 4 la surface MN, AB est appelé le rayon inci-
dent, BC le rayon réfracté, ABP l'angle dincidence ou d'inclinaison, QBC l'an-
gle rompu; la différence- entre ces deux angles, ou l'angle CBD, compris
entre le rayon incident et le rayon rompu, est la'réfraction. La masse MQCN
qui produit la réfraction, est appelé le miliew réfringent, la surfuce réfringente
est MN ou se fait la réfraction.

§. 246. Les principales expériences, sur lesquelles il faut fonder
cette théorie, sont les suivantes.

1. Le rayon rompu BC est constamment dans le plan ABP, conduit
suivant le rayon incident, et perpendiculaire & la surface réfringente: clest

pourquoi on a appelé plan de la réfraction, le plan APBQCD, dans lequel
34
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se fait toute la ;é’frsiclion ,» qui par conséquent, ne fait pas sortir la lumiére
de ce plan. 3 ' 2

2. Si la Tumitre passe d'un milieu imoins dense MPN dans un miliew
plus dense MQN, le rayon rompu BC se rapproche de la perpendiculaive
PQ, de sorte que l'angle rompu est plus pefit que Pangle d'incidence; le
contraire a lieu, lorsque-la lumiere passe dans un milieu moins dense. Il est
visible, que ces phénoménes seraient absolument les mémes, st la Iumitre
élail attirée par les dewx milieux, séparés par la surface réfringente; suivant
cette loi, que les milieux attivent plus fortement, 4 miesure qu'ils sont plus
denses. [En. effét, puisque les deux atiractions sont perpendiculaires.a MN,
la résultante sera leur différence dirigée vers le milien le plus dense, suivant
BQ ou BP, ensorte que la lumitre, ayant deux vitesses suivant BD et BQ
ou BP, prendra une direction moyenne BC ou BE. Dailleurs il est évident
que, BC étant une ligne droite, la lumitre nlest réfractée qu'une seule fois,
au moment. de son enirée dans un auire milieu.

3. Les sinus de langle d’incidence et de l'angle rompu sont dans um
rapport constant, ‘quel que soit le pfemier. angle, tant que les deux milieux
sont les mémes; cest-a-dire

_ sin QBD :sin QBCivm 2m.
Le rapport nﬂ' est. fonction. de la. densité des deux milieux,. mais il est indépen=
dant de l'angle d'incidence: par ex. la lumitre passant de lair dans le verre,
m est & n comme 3 4 2; si elle passe de¢ ldir dans leau, on a trouvé
m:n:: b 3. Celte loi fondamentale des réfractions, découverte au commen-
cement du dix-septieme sivcle, a 16 conslatée par une foule d'expériences.

4. Lorsque la lumiére passe d'un. milieu A moins dense dans un mi-
lieu B plus: dense, I'angle rompu. est plus: petit que l'angle d'incidence; il est
plus grand dans le cas contraire (n.. 2.). Dans les deux cas, le rapport des
sinus de ces deux angles est le méme; mais 'un est linverse de l'autre: si
dans le premier cas, sin ABP est 4 sin QBC comme m 2 n, on aura dans le
second cas, le rayon incident CB étant réfracté en BA, sin QBC:sin ABP::n:m,
ce qui est-le méme rapport; d'on il suit que, si le rayon, étant arrivé en C,

vebroussait chemin, il prendrait la méme route qu'en arrivant.
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5. 8il y a an dessus du plan MN un milieu « {(Fig. 49.), entre les

plams paralleles MN, mn, un milien g8 plus ou moins dense, et au dessous
de mn Je premier milien «; la lumidre, en passant par ces trois milieux,
_sera brisée en B et C ensorte, qulelle finira par traverser le dernier milieu «
suivant la direction €D, qui est parallele & sa direction originaire AB; de
‘sorte que la réfraction est annullée. Clest une suite immédiate du n. 4. Si
sin ABD est & sin CBQ comme m:n, on aura sin BCp:sin ¢CD:inim, et
. BCp=CBQ, donec sin ABP:sinqCDP ::mninm:za:1; ABP = ¢CD,
et CD paralléle 3 AB. ' _ _

6. L’expérience donne le méme résultat, lorsque la lumidre passe
par plusieurs milieux de différentes densités, séparés un de lautre par des
1)Ians paralleles; pourva que le premier et le dernier milieu soient fes mé-
mes. Il est aisé de l’éxp'liquér -[-)ar la_ proposition préﬂlédente. Seit (Fig. bo.)
ABCDEF la route -de la lumiere par les milieux «, 8,7, {3,. a, et soient PQ, pg,
Rs, rs, perpendiculaires aux plins qui séparent les milieux, et par eonse-
guent paralleles entre elles: alors les angles d'incidence seront ABP —aq,
BCp=2p, CDR=Y, DEr=24, les angles rompus CBQ::a, DCyg =12,
EDS—=¢, FEs—=d. En supposant donc les rapports de réfraction entre
les milieux «, g, == %, entre les milieux B et % — -v“l, on aura si_n[a:sina-'::
m:n, sinB:sin b:: wiy, et par le n. 4. sin¥isine::v:ip, sin d:sind s nim,
d’at 'on tirera, en composant les proportions,

sin c sin gsin¥sind:sinasin bsincsindismpvninyfim iz,

Or, ¢ étant —a, ¥=25, ¥ =¢, on a a—d, et AB, EF, sont parailtles,

7. 8i la lumiere passe par un nombre quelconque de milieux, tous
sépards 'un de lautre par des plans paralleles, le premier milieu €tant ap-
pelé «, le dernier w, la réfraction fotale sera la méme, clest-a-dire la lumitre
traversera le dernier milieu w suivant la méme direction, ou le rapport entre
les sinus du premier angle dincidence et le dernier angle rompu sera le
méme, que si la lumitre avait passé immédiatement de '« en w. Cette ex-
périence, qui est dune grande impoftance dans cette théorie, se déduit
aisément de la proposition précédente (n. 6.). Considérons trois milieux,
a, B, ¥, (Fig. 50.), et supposons qulan dessous du troisitme miliew ¥, qui

»
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est ici le derrier, il se trouve encore-le premier «, et que le rapport des
réfraclions, lorsque la lumidre passe de o en B, soit —=m:n, de g en Y—p :v,
de ¥ en a— x:y. En désignant les angles de la méme manitre que ». 6.,
on aura ces proportions, ABCDE étant la route de la lamigre par les mi-
lieux al, G ias
sina:sinag :: m:n, pour le passage de « en f3,
sing:'sin b :: M Sy e BT de B en 7,
sinb:sinc::aty, — = — de¥en a

La composition des deux premitres proportions donne

(1)....sina:8ind == mp:ny, pour le passage de « en v par (.

Diailleurs, on a (pér le n. 4 et la troisitme proportion),

' (2) ...usinc:sinéd:: y: x, pour le passage immeédiat de « en 7V. '
Enfin il suit-du n. 6. que DE est parallele & AB, ou c=g«, parce que
le premier et le quatriéﬁle milieux sont les mémes (o). 'L‘équa’ri'on (2) de-
vient donc, o w:sind::y:ax; ce qui étant comparé avec l'équation (1),
donne y:x:imuinv; cest-d-dire, la réfraction est la méme, soit que la
lumitre passe de « en ¥ immédiatement, soit quelle y passe par un troi-
sieme milieu g. Maintenant, sl ¥y a quatre milieux au lieu de trois, 'ce
cas se réduit & celui que nous venons de considérer, parce que la réfraction
se fait dans les trois premiérs milieux, comme s'ili n'y en avait que
deux. Clest donc encore vrai, lorsquil y a cing, six, et autant de mi-
lienx qu'on veut, ; : _
b §. 247. En. appliquant ces expériences & I'atmosphére, qui environne
la terre comme une couche sphérique concentrique, sa densité croissant cor~
tinuellement vers la terre; on sera convaincu de la vérité des propositions
supposées plus haut (§. 228.). Les' plans réfringens MN sont ici des susfa-
ces sphériques autour du centre de la terre, ou pluiét des plans. qui tou-
chent ces surfaces; la perpendiculaire PQ passera donc par le centre de la
terre el le zénit de l'observateur. Le plan de la réfraction est vertical, et
I réfraction ne fait pas sortir lasire de son cercle vertical (§. 246. n. 1.),
ou ce qui revient au méme, elle ne change pas lazimuf. Le rayon de lu-

mitre est rapproché de la'ligne verticale (§. 246. n. 2.), donc la réfraction
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avgmente Ja hauteur. En nommant # la hauteur vraie, %" la hauteur apparente,
ou altérée par, la rvéfraction, on a (§. 246. n. 3.) cos 7' =wu cos m, et p << 1:
d'ol il suit sin (n'—m) = cos # (sin 0’ — . sin ). Le dernier facteur est tou-
jours trés-pelit, parce que p differe ‘peu de lunité: sin (n' — =) déeroitra
donc i peu prés comme cos v, et la réfraction %' —m diminuvera . avec la
distance au zénit. Si n—go®, on a cosn=—o, et la réfraction est nulle au
zénit. Si MN (Fig. 48.) est la couche dair la plus élevée, dans laquelle le
rayon de lumitre. entre suivant AB, il est évident que la réfraction dépend
uniquement des couches d’air qui sont au dessous de MN, ainsi que de la
direction AB, et qu’il est indifférent, si la ligne AB est plus ou moins
longue: d'ou il suit, que la réfraction est indépendante de la distance des
astres, pourvii qu'ils soient hors de latmosphere..

§- 248. En concevant la terre, environnée de son atmosphére sphéri~
que et concentrique, et en se rappelant, que la densité de l'air augmente
de haut en bas suivant la loi de continuité; on verra aisément, que la ré-
fraction doit nécessairement dépendfe, et de la loi suivant laquelle la den-
sité de lair augmente, et 'da rayon de cette surface sphérique, ou de la hau-
teur de la surface supérieure de latmosphére. Le rayon de lumidre, em
traversant Vair , pour frapper loeil & la surface de la terre, entre dans cha-
que instant dans un milieu plus dense, il est donc continuellement rapproché
de la ligne verticale: par’ conséquent, sa route .Par' les airs sera une ligne
courbe. Imaginons un nombre infini de cercles concentriques, qui partagent
la commune section de latmosphere et ‘du plun'—veriicai de Tastre, en an-
neaux infiniment minces: -alors on peut supposer chaque anneau d'une den-
sité_uniforme, de sorfe que la lumitre, en entrant dans chaque nouvelle
couche, est réfractée une seule fois, d’'un petit angle que l'on peut regarder
comme la différenticlle de la réfraction totale, qui sera la somme de toutes
ces rélxactions infiniment petites: la réfraction totale sera donc trouvée par
Vintégration. Lespace d’ott la lumikre passe dans I'atmosphere, peut éire re-
gardé comme vide, ou comme rempli d’un fluide uniformément dense: dans
le dernier cas, le rapport de la réfraction entre ce fluide et la couche su~

périeure de l'air nous est absolument inconnu.




270 "ASTRONOMIE SPHERIQUE

§. 249. L’hypothese imaginée par Cassini est sans doute la plus simple.
Duoique il n’y ait pas de doute, que la densifé de l'air, dans toute I'étendue
de latmosphére, ne varie dune couche a l’aut're,‘ on peunt cependant ima-
giner un fluide d'une densité mopyenne et constante, telle que la réfraction
nnique que Ja lumitre éprouverait tout d’un coup dans ce fluide, scit égale
2 la somme des réfractions qu'elle éprouve actuellemment dans toute sa route
par les airs. Cette route fictive sera droite, ou plutdt composée de. deux
lignes dreites qui touchent la wraie courbe a ses deux extrdmités, le point
le plus élevé de latmosphére et loeil. Comme cette hy pothése sappose deux
“«choses, la densité moyenne de lair ou le rappart de la réfraction unique,
£t la hauteur de lair moyen; denx réfractions, observées A diflérentes hau-
teurs, suffiront pour cela.

Cette idée est ingénieuse, .et nadmet aucun doute: c’est-a-dire, pour cha- {
gue réfraction particulitre qui est lintégrale d'un nombre infini de réfra-
, ctions élémentaires, on peut supposer une densilé moyenne de lair, qui
produirait d’'un coup la méme réfraction totale. Mais il est possible  que
Ia loi des réfractions dans l'atmosphére est telle, qulil faut adopter une autre
densité moyenne pour chaque .angled'incidence, ou Ipo'ur chaque hauteur
des astres: dans ce cas I'hypothese ne serait dancun usage. Cette question
ne peut étre décidée que par les observations. /
' Soit (Fig. 51.) C le centre de la terre EHA, FB& lao couche su-
5 périeure de lair moyen, supposé de densité constante, BH son épaisseur, CV
la ligne verticale d'wn lien A, ABT son horison, SB le rayon de lumitre . .'|
qui, par la réfraction, prend la direction horisontale BA, donc SBT = f

[}

la réfraction horisontale. IUne .autre étoile s éfant vue snivant la direction
Nt sbil=g sera la réfraction 2 la hauteur apparente BAb=m: suppo-
sons donc, que f et g soient donnés par les ohservations., et nommons
ABC=¢, AbC=v. Alors, sinSBD:sin TBD::sinsbd:sinthd::p: 1
sera le rapport constant des xéfractions, et p > 1. On aura donc

(1)....sin (@ +Sf) =psin@, et sin (W 4g) = psin,

! ti t /Rebl SR = .n s_ yartant
Qe lan tixerg gC@_,- —cosf’ gqj""p_.#.cusg’ o y
: 51N
(2) sl = sk Lt et siny = g

¥ (#3—3 pcos f1)’ Y (W3 peosg+1)
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En faisant done CA=CH=—u, CB=Cb=ux, les triangles ABC, AJC,

4 @ __acosyn e o
donneront ' = - = , dou 1l smi
sin sin \,}1

e

(3) e .. 8in Y= cos W sin’ .-
Ra substitution de cette valeur dans les équations (2) donnerd b
sin g Vl(;ﬁ'-—- 21 cos f 1) == cos n's’in'fV(p-.“— 2 |1 cos g -+ 1),
d'ott il résultera pour p une équation du second degré.
peu compliquée, ;
tions (1) donnent

sin (/) —sinP=—=2sin’l fcos((b—{— I fi=@—1)sing, '
smn\\bﬁ—g)—sm\p:_:zsm g oS (xp—i—gg )= (p~=1)sin Y= (H—I)COS"‘TSIH@ ;s

don lon tirera

e

Comme elle est un
on peut se servir d'approximations successives. Les. équa-

ws*qsm(‘]b_sm--c'cos(\P+ng): COSns:nnfcos(¢+2f

eu en faisant pour abmgem, - f—i:n,
n

(®) oocos @ 1p) = n LSS,
. Puisque sin.9.— % est & peu prés égal & Dunité, D'épaisseur de I'atmosphére
moyenne, x —a, étant fres-petite’ par rapport’ au rayon de la terre a, on
aura i peu prés (3) sin Y —cosn ou Y= 90°— . On peut donc, pour
avoir une premibcre approximatioh?- faire ¢'+§g:go°—-n: alors, en nom--
mant ¢/, ¢, ¢'7, ¥/, ¥’ les valeurs de @ et V,, trouvées par les approxi-
mations successives, on aura par I'équation (4),
' cos (¢+ 2 f)=n tang , et ¢/= (@' + gf) Y
Cela donne,. par Péquation (3)
sin V'= cos'n sin ¢”
En substituant’ successiverient les wleurs qu'on a trouvées, dans les éguae
tions (4) et (3), on trouvera

cos (" 43 f) mely PRER

cos m, 2

sin §” — cos #.sin ¢/,

‘cos (¢”’+Ef) _neos(P+3. g) y | _

etec;-
: cos
Gela' donne enfin’

@:(@fﬁ,_!ﬂif)__“':ﬁ L‘L}S‘fﬁ_’, et o= —= Q}
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En supposant avec Cassini, f =32’ 20", n—=10° g=—>5" 28, on trouvera’

log 1= 9,228, o7. 37, <p’-}—§f__—_ 88° 14" 29”,0; Q= 88° 1/ 19”,95
Y= g° 48 29”’,}.5 \-P'—-i—%g = 9g° Bl 13,*;’?5 q)rr__‘_:_lg_f:_ggo 16 0:;,95
..-(D!:.: 87" 59,' 50”,95_ q)ff e ?90 48" 12”,63 \;/r_l’__ :JE o= '}9° 5o’ 56”,6_;

-1 f="88° 15/ 58"; @"'="87° 5 48"
Cette valeur trés-exacte de ¢ donne .
¢4 = 88° 397 8", w= 1,0002847; & = a.1,0006116;
et la. hauteur de latmosphére HB ——a. 0,0006116 — éooo,; toises. Aprés
avoir frouvé p et », on peut calculer la réfraction g a chaque hauteur ap-
parente w, par le moyen des équdtions précédentes,
sin x]:"_'“;:— cosm, sin(Y-4g)—psiny, et g=W +5)— V.
Mais en comparant les réfractions ainsi calculées avec celles qu'on a tfrou-
vées immédiatement par, observation, on verra que cette hypothése s'écarle
" considérablement de la nature, attendu qu'on trouve de différentes valeurs de
et x, selon les rélractions quon prend pour base. Il faut donc recourir
A dautres hypothtses. '
~ §. 250. Soit (Fig. 52.) C le centre de la terre, autour duquel on a

déerit deux cercles infiniment proches I'un de l'autre, OF, AM, qui renfer-
ment une couche d’air extremement mince, et par conséquent d'une densilé
uniforme. Un rayon de lumitre SF, entrant dans celte couche en F, con-
~ tinuerait sa route suivant FHE, prolongation de SF, s'il n'était pas infléchi
vers la ligne verlicale CF; et cette réfraction est la méme que si la
lumiere était attirée par les couches inférieures perpendiculairement a ces
couches, c'est-d-dire vers le centre de la terre (§. 246. n. 2.). Le rayon a
.donc une certaine vitesse v suivant FH, étant en méme tems sollicilé sui- ‘

vant FC par une force accélératrice p qui dépend de l'attraction que latmo- '

sphere exerce sur la lumiére: il résultera de ces deux vitesses un mouvement

moyen suivant FA, et la route de la lumitre par la couche FOAM sera

Télément FA d’'une courbe. Le rayon aura en A une auire direction BAG,

tangente de la courbe en A; ceite dirvection fera avec Ia précédente en K

Vangle GIE, qui est la déviation du rayon dans celte couche, ou la différen-

tielle de la réfraction. En nommant donc x la réfraction totale & cette hauteur,
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on aura GIE=—2x, dont lintégrale donnera x. Pour cet effét il faut chers

cher une équation entre dx et la hauteur de I'étoile en A, ou langle BAV

(§. 2483.);. et la solution du pro}ﬂéme se réduit & déterminer le dernier raps
port enire - et la hautear n, au momeént ou le rayon parvient 2 oeil,

é. 251. Appelons CA—3, donc MF =—0z, et les perpendiculaires
aux directions de la lumitre en F et A, ou aux tangentes de la courbe F A,
CH=—y, CG=y. Il sera démoniré dans lastronomie physiquel, qu'une
propricté commune & toutes les forces centrales, ftelles que p qui est con-
stamment dirvigée vers C, clest que, quelle que soit la loi suivant laquelle
la force agit, les wvitesses sont toujours en raison inverse de ces perpendis
culaires y, y+ en nommant done w, ¢/, les vilesses ‘'en § et A, on aura

ol e '
d'ott ik suit que, dans toute la routé d’un rayon de lumitre par les airs, le
produit vy ==/ y’ est une quantité constante, mais différente pour chaque
rayon, ensorte qulelle dépend de la hauteur » de lastre: en nommant donc
celte quantité constante n, on aura '
(1) oo wy =2in.
L’arc infiniment petit de la trajectoire, FA —9s, est parcouru par la lu-
mitre dans le tems 07 avec la vitesse v, d'od il suit ’
{3 e 08 B a0t

Avant mené FN p’erpendicuhire a la tangente FH, et NQ paralltle § FH,
on peut décomposer la force p dirigée vers ¥ C, en deux forces suivant FIN
et NQ: la premiére ne peut aucunement influer sur la vitesse suivant FH,
pendant que lautre tend a laugmenter. En nommant done p’ la force N'Q sui-
vant la tangente, on aura p:p'=FQ:NQ; donc p’=psin NFQ=pcosCFH.
On peut regarder le triangle élémentaire FMA comme rectiligne, ayant en

_ : Y A : FM d
M un angle droit, d'olt il suit. cos CFH — cos MFA — A — E;_—zt , partant
i ey D ‘ : J
' T wot

En exprimant la force accélératrice p’ par son rapport & la pesanteur sur la
terre, et nommant g I'éspace parcouru par les corps graves dans la premidre
¥ . r : - o v r
seconde, il est connu par les €lémens de la dynamique, et il sera démontré
39
&

~
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dans l'astronomie physique, que dv=—2gp’ 3¢: on a done dv=
wdw=—agpdz, dont Vintégrale est

@)= hgfpd= )

§. 2!.;@ Flattraction de }atmos;}hele p ne peut dépendre que de la den-
sité de lair, et du nombre des couches inférieures, ou de la distance & la
terre. En supposant done que I'état de Fatmosphére ne change pas, la force
p dépendra seulement de la dislance z, ou p sera fonetivon de z: en faisant done
p=2%, on aura .
; w2 = kg [Z3z;

drod il suit que la vifesse v 'est une fonction de la seule variable z, et qu'elle ne
dépend point de la dikection de la lumitre, ou de la hauteur n: ce qui est d'ail-
leurs évident, parce que le méme rayon de lumiere peut étre rapporté  différens
lieux de la terre, ce qui dunnera 4 % autant de valeurs difiérentes, sans
changer v, ‘attendu que le rayon ne peut avoir plusieurs vitesses & la fois;
en d'autres mots, n dépend du lien de l'observateur, et il est visible que la
vitesse v en est indépendante. Or puisque claque rayon de lumitre doit,
traverser toute l'atmosphere, il s'en suit que, pour chaque rayon, au moment
ou il entre dans loeil, ou plus généralement, quand il est parvenu & la méme
distance z, lintégrale [pdz=—fZdz aura lg méme valeur,_ ensorte que lous
les rayons, quelle que soit leur direction ou la hauteur v/, auront & dgale
“distance -au centre de la terre la méme vitesse. La constante qui entre par
Iintégration, n’y peut rien changer, Vit f{u’cl[e est déterminée par Ta vitesse
origjl'laire-,havqc laquelle le rayon entre dans atmosphére, laquella ne 'peﬁ't
dépendre de la hauteur w, ou ce qui revient au méme, du lieu de Vobser-
vateur, et qui est probablement la méme pour toutes les €loiles: du moins
les observations. n'ont fait soupgonner jusqu'a présent aucune diférence. Si
donc ¥ est le point'le plus élevé de l’a.inmsphére, et A le point de la terre
ot la Tumitre entre dans loeil,- supposons le rayon de fa terre CA:«,
la hauteur de latmosphére MF — o, CF ——'a—|—a__a, la vitesse prnmtw
de la lumitre en F =¢, la vilesse finale avec laquelle la lumidre frappe
Poeil en A—¢, et la distance apparente au zénit BAV — go“-l-—-v:. On

aura_donc pour les deux poinls, F, A, (par équation (1) (§ 291.), y

&
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n—=uvy=c.CH=ad ¢ sin CFH,
et n=—=¢.CG=gc.sin BAV = accos 1,
dott il sui-f sin CFH — 5—2 08 1. .
Dans cette équation e ‘et ¢ sont constantes par elles-mémes; o/, ¢, le sonf,
tant - que l'état de Valmosphere ne c".mﬂe pas. Or comme nous faisons ici
abstraction des variations de Vair, &}% m est une guantité censtante, d'ou
il résulte sin GFH —mcosn. Or on a
- CEH ou ALI'—IHG BAV__.18D°—-EIA--90 ~+ N
et CEH ou CEF — 180° — CFH—FCV.
La comparaison de ces deux valeurs de GEH donne
CFH==go?* — %+ EIA—FCV: _
en_faisant donc langle FCV — ¢, et la réfraction totale EIA == x, on aura
{4 - ..‘m«cosn—_—sin@&w—n3—-@-—3)),
ol 11 faut enwre déterminer Pangle @¢.
§. 2b3. La force p, avec laquelle Patmosphere attire la lumiere vers
C, dépend de z (§. 252.); mais elle ne peut changer qu'insensiblement, @
cause de l'épaisseur inconsidérable de Platmosphere. Comme on est donc
nécessité d’adopter une hypothese, il est naturel de choisir celle qui est la plus
simple, et en méme tems la' plus vraisemblable; c’est de supposer constante
la force p. En effét, le rayon de lumitre, en entrant ‘dans’ 'l’;ltmﬁosphére en
F, est attiré par toute sa masse: & niesure qu'il E;i)pl'oc-lle des couches in-
férieures qui sont plus denses, il en est attiré plus fortement, pendant que
ie nombre 'des ‘couches s’ﬁiﬁérieures qui le retirent en hauot, augmente, ensorte
que la force p, dépendant de la différence entre les attractions des couches in-
férieures et supérieures, cvoit et décroit en meéme tems. 1l est donc pro-
bable gu’'elle ne* change qu’insensiblement, dans toute I'étendue de l'atmo-
sphere: la cemparaison des observations avec les réfractions, calculées d’aprés
ceite hypothese, décidera, si elle est juste du non. En supposant donc la force
p. coustante, Iintégration de, I’équatiuﬁ (3) (§..251.);, dennera v>=/4gpzCi
La constante C doit étre déterminée ensoxte que v soit —c, lorsque z=as
Cela donne C=¢*—=4gpa, doi il “suit
() s> =4gp (3na) R
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2h6
Soient maintenant F, A, “deux points de Patmosphére infiniment proches P'on

de l'autre: alors CA sera égal & z, et le pelit ‘angle’ AGF est I'éldment de

Tangle @ (§. 252.), ACE.—3¢. Si les tangentes des deux extrémités da )
pelit arc FA se recontrent en I, et que AL soif parellele & CF, on aura -

ALL= CFI=CFA, parce que Pai en F coincide avéo sa tangente F1I.

La force p agissant suivant: FC ou LA, et le rayon de lumitre ayant la

ﬂlrecllon FL; LA sera l'espace’ que le rayon parcourra en verlu de la

force p ‘seule, d’ou l'on conclara, par les élémens de la dynamique,

! ILA = gpos

En regacdant le pelit arc FA —23s comme un are mrculane déerit du rayon

de courbure, les tangentes AT, TT, seront égales entre elles, et & la moilié

. d's
de Varc: on a donc Al — —= ou

Al — PAE
2 3 3 ¢
Maintenant -le triangle élémentaire AMF donne sin AFC = sin AFM —
Il’-’;, 6t AM=CA.ACF =200, AT —ds=w0d7 donc

~ . d
sin AFC:z 8
vot

On connait donc dans le triangle AIL, ALI= CFI = CFA, AIL=
180° — GIE —180®* — 0 x (§. 250, et lon a la, proportion
Al: : sin ALI s:nAIL Ol e gp i m tgin dx,
. i wdt
: d'olt I'on tire _ l
v I n : ]

0P — ——.

g 2 2 3
Les quantités v, z, ne peuvent changer guinsensiblement, parce que la hau-

teur de latmosphere est mmnaxddrable par rapport au rayon de:la terres

on peut donc supposer le rappoxt ;- constant, ainsi que la force p: en faisant

PIE i
done P = e, e¢ sera une quantilé constante; et on aura 0 —eox, et

en intégrant, :
, . 6) % 2 gi=en.
Il n’y ' a aucune ‘constante’'d ajouter, parce que ¢ et » s'évamouissent en
méme: tems en F. _ i

§. 254. En substituant ¢ —ex dans' Péquation (4) (§. 282.), on aura
(7) v o o oint COBN= 510 (90O i (e == 1) n),
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.ou en nommant « la distance appatente au zénit, I

' () -+ .msine—=sin{e — (e —1) u);

ce qui est la régle de Simpson. Les coéificiens m, e, doivent étre déters

minés par observation, et deux réfractions connues suffisent pour cela. En

employant, smnivant les tables de M. Delémhre,_ la réfraction horizontale

k=33 46",3 et la réfraction x==140",6 & la hauteur de 30° la premitre

donnera m = cos (e—1) 33'46"”,3; et la seconde

m sin 60° — cos (30° iy (e —1) %), donc
309
e—-—-x.._-k- Arc cos.m = —Arc COs i | 7 =y
dou l'on tire 4 u
" Arc cos’.m y S Alc cos. m = 30%

Il est aisé de résoudre cette equa.mn Indll’e{,tel‘nﬁnt par “des essais successifs;

et l'on trouvera qu'on y samlait par la valear m = 0,993349; ce qui donne
i Afe cos o o 3055 300 8
s AR a.3'.+u’f,5

suivant Bradley, e—1=—26, ce qui est & peu pres la valeur que nous’ ve-

== 5,85 Suivant Simpson e—1 est =5, 5;

nons de trouver. On a donc par I'équation (7)
(8) + . .5in (a—5,85 v) = 0,098349 . sin .

Au moyen de cette équation on trouvera, pour chaque distance au zénif

apparente «, langle ¢ — 5,85 x =, et la réfraction v = as—_s—l‘t—} Etant don-

, on aura “——'H 15/, donc \}z__gd" 35’4, 75;
righ’ ,'J.*J
g 85

faitement d'accord avec la table de M. Delam])re qui donne » = 324",
§. 255. L'équation (7) mcosn—=cos {n+4(e—1)%} (§. 254.) peut étre
transformée de la maniere suivante. En faisant pour abreger, e—1 =—un,

(I n W s T
5 =7 —~==¢ on aura m=cosnk(§. 254.}. Or on a en général .

née par ex. la hauteur — 15° 4%,

o =U—19 55", 2551195, 25] el x = = 324",3; ce qui est par-

I —C05 n k
=%, d'otr il suit

([ang _) 1 4 cosn

nk Ie= __ €Os N—cos (N4 n 1) ﬂx)
e — : ==
(g e i e ,donc

langl r
tang 1+ 5) X
En nommant »* la réfraction qui convient & une autre hauteur »/, et?i:—:g’, on aura
tange:lang ¢t ot (n+-e): cot nf=¢'), ou & peu prés g:g'is tang(a— ¢ sitang(e/—g'),
c’est-a- dire, '

(9) ++..tang g =~

e e
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e—1 €1
(10) oo ooii ws: tang (rx-—-—- e n)* ting (.x v g V.”} S
ce qui est la regle de Bradley. En supposant avec cet astronome,.la réfraction
S5 1anl‘"{,¢:—3 ),
cot gg’ 3
ce qui veut dire, que les réfractions sont comnie les tangentes de la distance

horisontale #'=—33, et e —12=6, on a a'=—go®, et x =

zénitale, diminuée de la réfraction triple, rapport dont nous nous sommes
servis plus haut (§. 233.). En introduisant la hauteurm au lieu de «, il viendra
el tang 1‘-’3;}’ ’
tang (-3 n)’
Si 'en veut construire des tables de réfractions par le moyen de cette formule,

W=

la véfraction % étant tout-a-fait inconnué, on la négligera d'abord, en calculant
tg 193

x 3 EI—E-: en substituant cette valeur dans le dénominateur tg(n--3x),
tang n

la formule précédente donnera » plus exactement. ,

On peut substituer & cette méthede indirecte une solution directe dé
1 —igntee

d'ou il suit’
tgn+tge ’

I'équation (g). On en tire immédiatement tange—tang®r.
' o = tang®e -} tg 0. tg W sec®r — tg?r,

— tgmsecry/ (ig"‘ﬂ sectr < 4 tg2 r}

dont 1a_ racine positive est tge— , ou
tang ps — tg N + y/ (tg? N kg sin? » cos?v) Sl tz v + o (1829 +sin2 2 r}
2 cOs2 7 2 cos?
Supposons sin2r ou smni: =tgn tg x; alors cette équation se 11a.nsformeia en
. t tgxtg —
tgn'{secx-——:} ; -t,*z*q(:—cosx) &M g 5
tang p = ——p—— = ———— A
2 COs: P 2CUS2 T COS X L aLosTr .

et en substitugnt sin2 r au lieu de tg 1 tg «,
(11)....tang p —tang rtang
et en néghgeant les troisitmes puissances des refracllons‘,
; (‘mr)....e__rtang——

sin 2 T

: ’
Spi’r %' la réfraction & la hauteur ¥, n—;— =, et ; -'—lazw ’: on aura
. d.l'lgT‘
!'
pareillement e":rtang- doncf 1:::2, Mais les equatwns fex = “Tn;f_
2
_5‘“ 2 T Cia N GG v
et tg :c’ gnf , donnent tang — =, x(l = 1g* ?)___ Eorn 1 —ig® ),
!
tang = 22——1( 1—1ig? —)_, on en substituant tg r_g igi dans le dernier terme,
218 1 2 . 2 e 2 7 -
X
gl —inar ftant substitué dans équals ¢ 1g—1
g, — 21—5-;( g ) ce qui &tant substitué dans 'équation e s donae

tg-;—
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of2 " e

R e e gia g BaTiea
é} Z=E ;:_—y—r' i s > LFOI‘J. }.'01} ti.l'e (tg —;) RO é! T 5 ou

o1y gl ’i'. ey ik o &
o e Y 2 S G E

a1 = tg 0 cotn — 1

f3d) vl o (lang — , .

: 2.
‘E— rypcot W — 8

Ainsi nous avons trouvé par une méthode directe, quoique approximative,

élant donndes deux réfractions x, x, qui conviennent aux hauteurs apparentes
. \ - " .
— tgncot 0 — 1
H .
n, 1, lano‘le Xy B lcude de Yéquation tang = 7, : dou
= fgnecotn —z1

! r

A S x x
Ton conclara tang — = *~tg—= —tg -, r—=gcot—, oun kA—xcot—, sin2r ou
. 5 G e 52; g o SR
gL} e : n k ) A :

sinnk=1igntgx—tgntga’, donc n= 5. Si la réfraction horisontale
e % L

est connue, on a x—#k, n=—go°, tang -—_—: =1 2)— ——1, 'rang = =1 ets
T

sin mk—tg n'tg #/. En supposant K:_“;d’ 467,3; et w—1'40”.6 & la hauteur

7 =30°(§. 254.), on trouvera logsinnk==8,7594354; n k= 5"17’40” 4;
3% 170 40", 4

ST == 5,85632, comme ci-dessus (§. 254 i

§. 256. La théorie pleaedeute, et les deux-regles que nous en avons

donc n' ou e — 1 =

conclues, sont fondées sur la supposition, que la force atlractrice ou réfrin-
gente de Pair p est constante (§. 253.); ce qui probablement n'est pas rigou-
reusement vrai. On approcherait peut-étre d’avantage de la vérité, en suppo-
sant que les coélficiens m ou », au lieu d'étre constans, sont fonctions de la
hauteur m, lesquelles ne pourront étre déterminées que par des essais. M.
Bonne a trouvé par un grand nombre d’observations, quon approghe beau-
goup de la vérilé; en supposant :

T = 3,19953 + 0,03428. sin n.

En substituant donc la xéfraction horisontale % au lieu de «/; et =0, équa-

tion (10) deviendra L _
k lang(go"—n—ne =Bt x)
p. A ST
fang (go“_ -/r.)

En supposant sunivant M. Bonne, & — 32'24”, on aura
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_ 1944" tang [39'24" (3,19953 +0,03428, ““?J']
&3 tang [n+x (3, 199¢5+n 03428. sin )]
€. 2by. Qumque les supposﬂmna que nous avons faites dans Panalyse

précédente, que p et 1—;— sont des quantltcs constantes (§. 253.), ne puissent
s'écarter beaucoup de la nature; il ne sera pas superflu de faire voir, qu'on
peut trouver la théorie des réfraotions sans aucune hypothese (*).

Soit (Fig. 53.) C le centre de la terre et de toutes les couches dair,
A a la surface de la terre, N n la couche extérieure de Patmosphere, Mm une
autre infiniment peu éloignée de Nz, la route de Ia lumitre la courbe NMA,
entrant dans l'oeil en A; et touchde en N, M, A, par les tangentes N#, M T,
AD, auxquelless C¢, CT, CD, sont perpendiculaires. La vraie direction
Lavant la réfraction est donc N¢, lapparente apres la réfraction AD: si done
DAG et Nt se rencontrent en G, la réfraction totale sera DGi=wx, qui

répond 2 la distance apparente au zénit VAG=—a«: dans la couche NM la

ia b ¥ Mg —

lumiere est infléchie de l'angle ¢{N'T; la différenticlie de la réfraction est ‘
donc /NT =0x. En faisant le demi-diamétre de la terre CA =1, la distance
CM =z, et la perpendiculaire CT =y, on awa Ct=CT; donc t7=32y, ‘

BT :
TNt= M c'est-a-dire, oy |

Nr |
,
(Uies s g e ,-ay .

S i 22y 2)
En développant le radical, on trouvera g

! oy 1 yﬁ .3 3 y? 3.5 1.35.5. '3
SO A b ey = % 3
(2) " (1_]_ = “ ZH_M,F +2468 —l—cet)._

Pour intégrer Lette équation, il faut exprimer z en hm(‘hbn de y.

Si lon imagine l'atmosphere partagée en couches infiniment minges, = |
on peut en regarder chacune comme uniformément dense, et les plans qui
touchent les surfaces sphériques de deux couches consécutives N, M, comme
paralleles. La proposition (§. 246. n. 7.) est donc applicable & la route en-
titre de la lumitre par atmosphére NMA: le-rapport enire les sinus de l'angle
d'incidence TMC =@ dans chaque couche M, et du dernier angle rompu
DAC=1, est le mé¢me que si la lumitre passait immédiatement de la couche
Mm dans la dernidre couche Aa. Pour une couche donnée Mm, et pour le

méme éfat de 'atmosphere, le rapport sin®:siny ::pn:1 est done constant;

L

(1) Voy. Propridiés de la rowte e la lumidre par les airs, par Lamberts
=,

- s




LIVRE V, CHAP. IIL a8

et en faisant abstraction des variations de l'atmosphére, comme nous faisons
toujours ici, p dépend uniquement de la hadteur de la couche Mm, Cest-i-
dire u est fonction de z seul: en faisant donc p=Z, on a dans chaque couche
. sin @ = Z sin .
Soient (Fig. 54) Nn, Mm, Bb, Aa, des couches infiniment proches I'une de
Fautre, que la lumitre traverse en décrivant la ligne brisée NMBA: alors
TMC=0 sera langle dincidence dans la couche Mm, ¢tBC langle d'inci-
dence et ABC=—1y langle rompu dans la couche B&. Si donc CT, C¢, CD

sont perpendiculaires aux prolongations de NM; M B, BA, on aura smcp'—

ct Lo ilTE BB e
smtBC...-é-—, sinBMC = Sat’ et smq.:___CB, d’'oit T'on tire

sinPsintBC:sinBMCsiny :: CT : CD. ,

Or Mm étant parallélé a Bb,on atB C"'.;."QO"-—-ZB&:: go"-——BMm:BMC, ou
" plutét, /BC et BMC ne different que de Iangle infiniment petit BCM; on a donc
sin @ :sin{ :: CT :CD. |

- 11 est facile de voir, qu'on peut faire le méme raisonnement, quel que soit
'le nombre des couches: d'ott I'on conclura la proposition générale pour Pat-
mosphere, que le sinos de langle d’incidence dans chaque couche est au si-
nus du dernier angle rompu & loeil, comme la perpendiculaire & la dire-
cl_icm du rayon incident & la perpendiculaire au dernier rayon rompu. En
nommant donc cette dernitre perpendiculaire (Fig. 53.) CD—=—ua, CT étant —y, ont
aura %}—i—’;_ﬂz— , ou y=aZ. Mais CD==CAsinCAD et CAD=VAG—=«:

donc @ —sin «, et

ErTi’

y Z sin a.
§. 258, Pour chaque hauteur d’une etmle, « est une quantité constante,
d'ot lop conclura 3y=—29Zsin &, ce qui &tant substitué dans I'équation (a)

" (§. 257.), donne en intégrant, T

sind o pZ237Z . 3 sinda pZAYZ . 3.5.sin7a pZ63 Z
A — o B A fo.
(3).on=sina ——-—+ === +— Ve hn E -|- e = +-ce

B}
Les intégrales f fz ‘ , etc. sont des fonclions de z ou de la hauteur
des couches d’air, dans lesquelles il faut, aprés lintégration, égaler z A la hau-

teur entitre de l'atmosphere, parce que nous n'examinons pas ici la nature
de la courbe que la lumitre décrit dans les airs, mais seulement la différence

36
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entre la direction suivant laquelle elle enire dans Uatmosphere, et celle dans -

kequelle elle frappe loeil. Ces intégrales, dépendant donc uniquement de
Vétat. variable de l’atinosphére, dout nous faisons abstraciion, devront étre
regardées comme constantes: ainsi I'équation (3) p-_renf]ra la forme, :
(4. .v.n=Asina— i— B sin? a-}——;—z Csinfcz—_{—i-f%%Dsin'fa{—cel’r.‘
On peut rendre cette séiie plus convergente, en employaht 'les tangentes au

L] tang o

a1+ igta) C—=

50 O

tgﬁa—[-cet.);. I'équation (4) deviendra donc

lieu des sinus. Or on a sin & —

T
iangoc(r a'fg“+g.4tga onT

3.5

' ‘ 5

(). #w_A tanga——é{A*l— B)tg3« +g(A—- 2B+C}tgsa-—:a (A—3B+3C~D)tgla+cet,
Si lous les coéfficiens A, B, C, etc. étaient égaux, tous les termes de

cette série s’évanouiraient, 4 l'exception du premier Atange. Comme ils sont en

£ffét peu différens l'un de lautre, ainsi qu'on va le voir, cette série est trés-conver-

gente, si tanga n'est pas trés-grand, ou la hauteur trés- petite. En faisant donc

6)....x=atang a—2> tg3 a4 tgS o« — e tgTa -+ cet.
les coéfficiens @, &, etc. diminuent rapidement: dot lon voit, qua des hau-

teurs considérables (au dela de 45°, ou tga<(r1), les réfractions sont a trés-

peu prés comme les tangentes des distances zénitales, et qu'a de trés-grandes
hauteurs, elles changent & peu prés comme les hauteurs .(§. 235.).. En effét,
« étant petit, on peut, sans erreur sensible, supposer deux réfractions consé-
cutives x—atgae et ¥—=atge/, d'oli il suit x —w'z=a(tga—tga’); mais il est
aisé de voir par les tables trigonométriques, ou par la formule différenticlle
d.tga= ;5—5%, que si les angles sont petits, la diflérence des tangentes
est A trés-peu prés proportionnelle & celle des angles; d’ou I'en tire x— w'==
a (e—a’). On pourra donc déterminer les coéfficiens a, b, etc. de la maniére suivante.

§. 259. En prenant az=45° onipeut, en négligeant les termes ‘suivans,
SUpposer ’x:a'tga:m Ja réfraction” x & la hautenr de 45° (§. 241.) don-

nera donc a tres-peu pres le premier coéfficient a. 8i « est plus grand que

45°, les puissances tgia, tgd«, ‘etc. avgmentent de plus en plus: il faut done-

ealculer d'autant plus de termes de la série (6), que la hauteur est plus pe-

tite. En ne conservant que les deux premiers termes pour «=—=60° on aura
%= @ lang 60° — b tg360°% or @ étant déja connu, Ja’ réfraction x & ta hau-
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teur de 30°, donnera le second coéfficient 4. Si Pen fait a==75° et v =
atg 75°—bitg3n5°4-0tg575°, la réfraction a la hauteur de 15° donnera le
troisieme  co@flicient ¢; et ainsi du reste. x

On voit q‘ue, rigoureusement parlant, il faut déterminer immédiate-
ment Bflr observation, autant de réfractions quil y a ‘decoéfliciens dans la
série (6), clest-a- -dire un nombre mﬁm, ou ce qm revient au méme, que
cette théoue ne donne aucune reﬁachon, mais /que toules sont délerminées
empiriquement, Cependant cette. théorie est'ulile, parce qu'elle nous apprend
d'abord la loi ‘de la variation des réfractions i des hauteurs plus grandes |
que 45°, dont on a fait un grand ncage pour observer les réfractions (§. 235.),
el qulelle donne ainsi assés exactement toutes les rélractivns a des hauteurs
plus grandes que 4 ou meéme que 30°, deux réfractions étant données par
les observations. Celte méthode nous apprend encore, que le probleme est
proprement 111determ1ne et qu'il est 1mpos.51ble de le résoudre rigoursusement
par la seule théorie, sans adopter aucune hypothtse, Il ne peut étre résolu
que pav des approximations, a.ppuyées sur lexpérience, et la théorie phy-
sique est en défaut, si les hauteurs sont petites. Nous allons en voir une
preuve plus convaincante,

e
cos? o
nous, apprennent, que les réfractions, prés de I'horison, changent trés-rapide-

§. 260. La série (6) et la formuie_di_ﬂ’érentiel[e 9. lang o —

ment, mais prés du zénit comme les hauteurs. L'équation de la parallaxe
(§- 195.) A —Hsin « donne 0/ = Hao« cos «, d'ou il suit que les parallaxes
changent insensiblement ‘prés de l'horison, le plus rapidement, . et aussi a
peu pids comme les hauteurs, pres du zénit. Tolss les efféts de la réfraction
et de la parallaxe sont donc de nature opposée. La premicre éleve les as:
tres!, la derniére les 'abaisse. La réfraction fait que les astres se levent
plutét et quiils se couchent, plus tard; elle prolonge donc le séjour des
astres sur l'horison, tandis que la parallaxe diminue la durée de leur visi-
bilité. L'une et lantreront leurs plus grandes valeurs dans I'horisoms mais
la réfraction varie prés de lhorison si rapidement et si_irrégulidrement,
guil est impossible de la-calculer exactement, au lieu que prés du zénit,
elle change tres-lentement et féguliér‘c:meni; la parallaxe, au contraire, cl;'a-n.ge :

*
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le plus lentement prés de Thorison, et le plus vite prés da zénit. Par leur
effét réuni, les habitans de toute la terre jouissent de la lumiére du soleil
plus longlems, et de celle de la lune moins de fems, que sans ces efféts,
vu que la parallaxe ‘de la lune est beaucoup plus grande que la réfraction.
Ia dernitre diminue les diamétres vertical et horisontal du soleil et de la lune:
la’ diminution du diameire vertical est & T'horison de plus de 4, celle du ‘dia=
métre horisontal n'est pas sensible (§. 225.); & des hauteurs un peu considé-
rables, I'une et Yautre sont insensibles. La parallaxe augmente les deux diamé-
tres de la lune; mais celte augmentation’ est insensible & I'horison, tandis
qu'au zénit le diamatre veriical do la lune est augmenté de sa socixantigme
partie, clest-a-dire de 30" & 37”. La réfraction horisontale étant plus grand:e :
que le diametre du soleil, il en résulte, que nous voyons tout le disque
solaire sur Thorison, quand il est tout entier sous Phorison. En ajoutant le
demi- diamdtre du soleil avec la réfraction horisontale, on aura un angle
de 50": sous les poles on verra donc le bord supérieur du soleil paraitre &
. Phorison, lorsque le centre est encore de lautre c6té de I'équateur & une
distance ou déclinaison de 50/, ce qui fait une différence de plus de deux jours,

L'utilité de la théorie physique consiste principalement, & nous ap-
- prendre la forme de la série, par laquelle la réfraction est donnée, quand
méme elle ne ferait pas connaitre les coéfficiens. Il y a donc une lacune
dans Ja théorie, qui nait de notre ignorance relativement & la loi, suivant
laquelle la densité de lair dépend de sa hauteur; et le plus grand analysie
a été obligé de fonder son calcul sur une hypothése qui tient le milieu
entre deux autres hypothtses, et qu'il n'a pu établir qu'en faisant plﬁsieurs
essais pour l'accorder avec les observations (*). Au moyen de cette hypo-
thése, fondée sur la réfraction horisontale ebservée, M. le Marquis de Laplace
est parvenu, par l'analyse la plus ingénieuse, & déterminer les auires réfra-
clions, @ priort. Cependant cette méthode méme n'est pas applicable 3 des
hauteurs plus petites que 11 degrés: on va en voir la cause.

(1) Voy. Mcanique cdlestey Tome I¥". Liv. X. Chap, 1. pag; 244~ m. 4. pag. 357, a6,
n. 7. pag. 267,
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€. 261. Dans les recherches précédentes nous avons regardé I'état: de
Tatmosphere comme constant, sans cependant le déterminer autrement que par
les réfractions observées. Si l'on demande donc une préeision parfuite, il
est nécessaire, ou de ne comparer que des observations qui ont été failes

torsque Pétat de latmosphére élait absolument le méme, ou de pouvoir cal-

culer l'influence de ses variations sur les réfractions. L'état de Fatmosphere

relativement aux réfractions dépend de son humidité, et de sa densité, qui
sont indiquées par 'hygrometre, le barometre et le thermometre. L'influence
de T'humidité de V'air sur les réfractions est inlaensible, parce que les vapeurs
aqueuses, & ce qui parait, diminuent la densité de lair dans le méme rap-
poft, que leur puissance réfractive est plus forte: il n’y a donc que le ba.
romeire et le thermomeire, dont il faut tenir compte. Il est vrai que T'un
et lautre n'indiquent que la densité de lair qui environne immédiate-
ment lobservateur, et' nullement eelle des couches supérieures; mais
heureusement les réfractions dépendent seulement de cette densité, si les
hauteurs ne sont pas plus petites que 11 degrés. Pour des hauteurs plus
grandes que 11° on peut donc corriger les réfractions par la hauteur du
mercure dans le barométre et le thermomdtre: et cela se fait de la ma-
nitre usilée dans lastronomie. On prend pour état moyen de l'atmosphere
une eertaine hauteur du barometre et du thermometre; la réfraction qui y
zépond, sappelle réfraction moyenne: on détermine ensuite, pour chaque autre
hauteur du barometre et du thermoméfre, la correction qui doit étre ajoutée
avec la réfraction moyenne, pour donner la réfraction vraie dans linstant de
Pobservation (§. 24r.). En ‘prenant pour hauteur moyenne du barometre,
a, celle de 0,76 méfres — 28 pouces - 0,87 lign. de France — 29,93 pou-
ces d'Angleterre, et pour hauteur moyenne du thermomeire le point de
congélation, zéro; nommant x le nombre des degrés au dessus de zéro,
marqués. par un thermomeire & mercure, divisé en 100 degrés depuis zéro
jusqu'a la chaleur de l'eau bouillante, a (1 4 y) la hauteur du barometre,
¢ la distance apparente au zénit, et «—=60",616; on aura, suivant M. Laplace,
la réfraction vraie = :

a(r+y)tg 6 fi8 a2 (14y)2(1+2c0s?§) tg 4
140,00375. % (140, 00375. x)2 cos?§

tang §
cosZ g ?

— o (1) . 0,00125254 .

e —————
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formule indépendante de foute hypothese sur la loi, suivant laquelle la den-
sité de lair varie a différentes hauteurs, parce qu'clle ne dépend que de I'é-
tat actuel de Patmosphere dans le lieu de Tobservateur (*). Dans les tables
que M. Delambre a construites d'aprés cette formule (*), la hauteur mo-
yenne du thermometre est 10 degrés au dessus de zéro, ou - 8° du ther-
mometre de Réaumur.

Si les hauteurs sont plus petites que 11 ou 12 degrés, les réfractions
dépendent non-seulement de la nature de lair dans le lien de Tobservateur,
qui est donnée par le baromtire et le thermometre, mais encore de la den-
-sité inconnue de toutes les couches d'air, que la lumigre a iraversées, ou
de la loi inconnue, suivant laquelle la densité augmente vers le centf®
de la terre. Les corrections relatives au barometre et thermométre ne sont
donc pas applicables aux hauteurs plus petiles que 12 degrés, et les réfra-
ctions sont incertaines plus prés de I'horison: par conséquent, les observations
faites 2 une hauteur au dessous de 1x ou 12 degrés, ne penvent pas donner
un résultat entitrement exact.

(1) DMécan. cél. T. IV, page 271.
() Tabl. asiron. publ, par le bureau des longit. & la fin de la Partie I

FINDU TOME PREMIER.
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