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Fautes essentielles à corriger.

Page 53, ligne 6 о". 847222 , lisez : о". 817222.

7i j 5, 36°. 0776, lisez* 26°.oSi2.

.M. 12, 560.0776, /liei .- rs6°.o8ia.
j / f i , ire. planche 3 , //iez : planche a.
a i G , i3, midi moyen, Use:: minuit moyen.

226, 2 en remontant, méridien, lisez : méridien moyen.
^55 , 18 , Л sin í , lise: : Л sin L.
i56, 7 , cos ( L — L ) , lisez : cos ( L — l).

279, 4 en remontant, ^/>', tfíez : Pp.
Зао , 7 , l'élévation , lisez : l'observation.

337, 3 , s'ma v 4'j lisez : sin2 ^ L.
433, lo , rayon , Inez : ra^on terrestre.
/J77, г en remonlant, í', lisez ; t.
4;8 , 8, í, lisez : t'.

Addition à l'Erratum du tome premier.

Page 20, ligne dernière, 2™,864, ou em iron 8 pieùs, lisez ; i°',t)Sg,
ou environ 6 pieds.
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CHAPITRE PREMIER.

Mouvemens propres des Astres , et des
moyens de les déterminer.

DANS le premier livre nous avons déterminé , d'après
des faits certain«, la forme de la terre ; ses dimensions et
la place qu'elle occupe dans l'espace. Nous avons trouvé
dans sa configuration des données fixes pour faire recon-
naître exactement la position des points du ciel. Munis
de ces résultats, nous pouvons suivre , par l'observa-
tion , tous les mouvemens des astres et en déterminer
très-exactement les lois, Mais il n'y a qu'une marche

a. t
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sure pour parvenir à ce but, et comme il importe de
la bien connaître d'avance , je vais brièvement l'indiquer.

Lorsqu'un corps к meut rapidement près de la terre,
nous pouvom, si nous l'avons observé , reconnaître à-
peu-près sa direction et la route qu'il a suivie. Mais à
la distance où les astres sont placés, leurs mouvemens
sont trop lents pour que nos yeux puissent les appercevoir.
Nous ne pouvons les découvrir qu'en comparant leurs posi-
tions, observées à des époques différentes, car nous trou^-
vons alors qu'elles ont changé de place dans le ciel.

Et de même que lorsqu'on veut tracer une ligne courbe
dont on ignere la forme et la loi, on détermine par
observation quelques-uns de ses points, que l'on unit

ensuite par un trait continu ; de même pour déterminer
les mouvemens des astres,' on observe chaque jour le
point où ils se trouvent sur la sphère, céleste , et l'on
<herche ensuite la forme de la trajectoire , d'après la con-
dition que l'astre ait passé successivement par toutes ces
positions dans l'ordre ou on les a observées.

On trouve le lieu de l'astre pour chaque jour, en obser-
vant sa hauteur méridienne et l'instant de son passage an

méridien. La hauteur fait connaître sa déclinaison ; l'ins-
tant du passage fait connaître son ascension droite, par
rapport au point de l'équateur que l'on choisit pour
origine. Ces données déterminent le point où l'astre s'est
trouvé, sur la sphère céleste.

Si l'on marquait tous ces points sur un globe, où
l'on aurait tracé à angles droits deux grands cercles pour
rpnrt'S'jnter l'équateur et le premier méridien, leur réu-
nion farinerait sur le globe la .représentation de la marche
de Г.ч.чп-е <!ans le fiel, voy. fig. ï. Le calcul permet de
iaijv cette onératinn avec «ne exactitude beaucoup plus
iwmifî : li n'ornit les moyens de tracer la véritable courbe
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qae l'astre décrit, et c'est ainsi que l'on fixe par 1& pensée
la trace des astres sur la sphère céleste.

Il ne reste pins alors qu'a déterminer les variations de
leurs distances, qui sont nécessaires pour compléter la
connaissance de leurs monvemens. On y emploie les
observations de leur diamètre apparent , qui augmente
à mesure qu'ils s'approchent, et diminue quand ils s'é-
loignent. Ou, si leur diamètre est trop petit, comme
cela a lieu pour les comètes et la plupart des planètes, où
les compare avec des objets célestes , comme le soleil, dont
on a, préalablement, déterminé la marche par ces procédés.

A mesure que ces observations s'accumulent, on les
rapproche les unes des autres. On les corrige, en saisis-
sant pour chacune d'elles, les époques les plus favorables,
celles où les quantités que l'on cherche, se montrent isolées
et dans leur plus grand accroissement. On parvient enfin
à connaître très-exactement Y état du ciel, à savoir ce qui
y demeure constant, 'et ce qu i . y change chaque jour,
chaque année, ou dans des intervalles de tems plus con-
sidérables.

Alors la tâche de l'astronomie observatrice est termi-
née , et celle de l'astronomie théorique commence. On
rapproche les phénomènes semblables afin de découvrir
leurs rapports, c'est-à-dire, les grandes lois auxquelles
ils sont soumis , et qui sont comme la source commune de
laquelle ils dérivent, en sorte qu'ils s'y trouvent tous com-
pris implicitement. On cherche ensuite, d'après les règles
de,h mécanique, quelle doit ítre la force qui agit sur les
corps célestes, pour que ces lois existent, et que les mou*
vemens soient tels qu'on les observe réellement. On par**
vient ainsi à déterminer cette force, et on voit qu'il n'y
en a qu'une seule, unique pour tous lei astres, qui
les pousse les uns vers les autres, en raison inverse da
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carré des distances, et qu'en conséquence "tin a nommée
attraction : non pas qu'on veuille par là exprimer sa
nature ; mais seulement pour indiquer la manière dont
«Ile agit. Les effets de cette force, modifié« par l'éloigne-
ment des différens corps célestes, produisent tous les
phénomènes astronomiques , qui se trouvent ainsi expli-
qués dans leurs moindres détails; et l'astronomie devient
un grand problême de mécanique, dont les élémens sont
donnés par l'observation.

C'est alors que l'on peut revenir sur ses pas, réduire en
nombres les formules des mouvemens célestes, déduites de
la connaissance de leur cause, et former ce que l'on
appelle des tables astronomiques. Par ces tables, on sait
précisément quel sera l'état du ciel dans les siècles futurs,
quel il était dans les siècles passés. Elles fournissent aux
navigateurs des moyens de reconnaître leur route , aux
géographes, des signaux pour déterminer la position des
lieux , aux cultivateurs , des procédés pour régler leurs
travaux, aux nations, des époques-pour fixer leur his-
toire. L'astronomie parvient ainsi à son résultat définitif
qui est, comme pour toutes les sciences, l'utilité eéné-
rale et le perfectionnement de la société. Mais pour
atteindre compïètement ce but, elle a besoin de la der-
nière exactitude ; c'est l'objet constant des travaux des
astronomes. On imagine difficilement le degré de pré-
cision où ils sont arrivés , mais on peut en juger par
ce seul fait : si l'on dirige aujourd'hui une lunette vers
un point déterminé du ciel, on peut prévoir plusieurs
années d'avance le jour, l'heure, la minute, la seconde
à laquelle un astre désigné viendra se placer exactement
au centre de la lunette , et y couvrir un fil plus fin
qu'un cheveu. Les erreurs des tables actuelles sont com-
prises dans l'épaisseur de ce fil.
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CHAPITRE II.

Application au Soleil, théorie de son mouvement
circulaire.

' ï. SUIVONS le plan qne nous venons de tracer, efr
appliquons-le d'abofd à la recherche des mouvemens du
soleil.

Pour mesurer exactement la déclinaison et l'ascension
droite du centre de cet astre, en emploie les procèdes,
d'observation que nous avons expliqués avec détail dans le
premier livre : nous ne ferons ici que les rappeler. La décli-
naison du soleil s'obtient en observant la distance méri-
dienne du bord supérieur de cet astre au zénilh , et celle de
son bord inférieur. On ajoute à ces valeurs, l'effet de la ré-
fraction , et la demi-somme,est la distance vraie du zénilh T'
au centre du soleil. Enfin , de ce résultat on retranche la
parallaxe, et l'on a la distance telle qu'on l'aurait observée
du centre de la terre. D'ailleurs la distance de l'équateur
au zénith est connue par des observations précédentes ;
c'est la latitude de l'Observatoire. La différence de ces
distances est la déclinaison du soleil. Je prendrai pour
exemple les observations suivantes , faites par Piazzi, à
Palerme , le 7 décembre 1791 (*). J'en ai converti tou»
les résultats en parties de la division décimale du ce'rcle.

(*) Les astronomes sont dans l'usage de designer, pour abréger,
Ití soleil par le caractere Q. Ainsi, dims un régis!re astronomique,
an lieu de cette phrase : Dislance du bord supérieur du- soleil, au/

en écrirait, en abvégó r Q bord supérieur..
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BORD Вов»

supérieur, inférieur.

Distance du bord do soleil an ze'nith. . 67°, iq38 (170,7000
Réfraction o°,o3o8 o°,o3i4

Zlistance vraie du bord du soleil au zé-

nith , 670,2246 67°,83i3

Demi-somme ou distance du zénith au centre
du soleH, 670,8279

Parallaxe о°,оозЗ

Distance vrai.? du zénith au centre du soleil. . . 67°,5^56
Distance du zénith à l 'équateur , ou latitude de

l'observatoire de Païenne 4з

Décliuaison.du soleil ; australe 25
Les dislances vraies des deux bords du soleil au

zénith, étant retranchées l'une de l'aiHre,
leur différence donnera le diamètre apparent

du soleil pour le j décembre 1791 > qui sera
. égal à o°,6o67

Pour faire ces observations, on observe le contact des
deux bords dti soleil à un fil tendu horisontalement
dans l'intérieur de la lunette et perpendiculaire à son axe.
Jusqu'ici nous n'avons pas eu égard à l'épaisseur de ce
fil ; mais à ..pafj.pr exactement, la distance observée du
bo»tl supérieur au zénith , est trop petite d'une quantité
égale au demi-diamètre du fil ; la distance du bord in-
férieur est trop forte de la même quantité. Ces erreurs
SA compensent dans le calcul de la distance moyenne du
centre du soleil ; elles s'ajoutent dans la mesure de son,
diamètre apparent. Il faut donc retrancher du résultat
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l'épaisseur du fil. Piazzi l'évalue à 28" décimales, dans
Ь lunette, ce qui donne боЗд", décimales pour le diamètre
véritable. C'est За^Зу* , en mesures sexagésimales.

lin prenant ainsi, jour par jour, les hauteurs méridiennes
•du softil, et les comparant entre elles, on connaîtra le

mouvement de cet astre en déclinaison.
s.. Pour avoir son mouvement en ascension droite , on

observe chaque jour l'instant de son passage au méridien ,
et on le compare à celui dLunc étoile connue. Cela se
fait en observant le contact JiTson bord antérieur et celui
de son, bord postérieur, aux fils verticaux de la lunette
ir.rruV"••-.-.-.z , et prenant une moyenne arithmétique entre
ces in.'-,.ms. L'erreur qui provienf'de l'épaisseur du fil,
se c-;upcnse ici, comme dans la mesure des distances
an «iiith , 'et il est inutile d'y avoir égard. Le tems qui
sVcouIe entre les passages de l'étoile et du soleil, fait con-
naître la différence de leurs méridiens. Cette différence ,
calculée jour par jour, donne le mouvement du soleil,
en ascension droite.

En réunissant les résultats de ces deux .genres d'obser-
vations nous aurons tout ce qu'il faut pour déterminer
la loi des mouvemens du soleil , et tracer sa route sur la
sphère céleste. Tel est l'objet du tableau suivant, dans
lequel les lettres A et В sont employées pour indiquer si
les déclinaisons sont australes ou boréales. Je dois au£si
prévenir que désormais , afin de rendre les calculs plus
simples , je n'emploierai jamais plus que des mesures
décimales pour la division du cercle et du jour. Si l'on a

besoin de convertir nos résultats en mesures sexagési-
males , il sera facile de le faire d'après les rapports
qu'ont entre elles ces deux espèces de divisions ; rapports
que nous avons donnés dans le livre précédent.
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DATES
des

observât.

Dec. 1806.
18
20

22

т а?

Janv. 1807.
icr.
2

9
10
I Г

25

28
Février.

5
7

1 1
i3
i5
16
26

Mars.
Ier.
5

'7
J9
20

SI
22

. 33

25

Avril.
8

9
a5

Mai.
i«r.
2

10

J 7
25

2/

DISTANCES
du centre du
0 au zénith

8o,26553
8o,3io38
8о,335-о
80,22443

79,89685
79,8o5o3
78.93162
78,7/373
78,60771
75,5o265
73,54879

72,81910
7 ",4/855

бд'завзЗ
6«,57743
68,ig588
6/(, ab 1 85

62,94865
6a,i o35o
56,o5i<)6
55,i 545i
54,71562
54,27915
53,83982
53,40102
52,52.645

46,62728
46,io4s3
39,84884

37,73571
37,40009
33,0^902
32,9.ria3o
3i,ui54
3o,7iS8i

DIAMÈTRE
apparent

du©.

Pr

O,6o327

0,60039
o,6o358
о,боЗчр

o,6o358
o,6o55S
o,6o346
o,6o346
o,6o34»
0,60260
0,60241

0,60 1 85
0,60142

0,60074
0,60049
0,60087
0,59896

0,598*2
0,59821
0/19593
0,59543
0,5955 1
o,5g025
o,5g5 1 2
Oi594i)4
0,59457

0,59222
0,59204
0,58944

o,5884o '
o,58654
o,586/|2
o,58556
o,5853i

DÉCLINAISON
du Q.

26 ooigS A
26,o558o
26,07212
25,gGo85

25,03328
25,54i45
24,668o4
24,5ioi5
24,344i3
2 1 ,23go8

ig,uSj2i

18,5556a
'7i 21 497
1 5,8oû6 r
1 5, 06465
1 4, 5i 385
i5,g"Î25o
9,95827

8,6S5o8
7,83992
ï 7ÜS5S
0,89093
0,45204

• 0,01 557 A
o,42375 В
0,86256
1,73715

7, 64 2 jo
8, 1 5955

J 4)4 "474

,6,53787
1 6,80349
2i,o5456
2 1,5 1 1 «8
23,14904
23,54477

TEMS ÉCOL'LÉ

depuis-lé pas«,
de la Lyre «u
mer. jusqu'au
pas.suiv.du0i,

9,66654
9,72820-
9' 7809°
9)94413

0,09-96
0, 1 286/1

о,3/|2?7
0,37345
O,4O2Ö6-

0,81720

0,90438

1,07453

I,l8643

1 ,2qü83.

i ,3л ï ,'|8
i,4o58g-
1,43277
1,69845

Ь"677

ï ,82870
2,18699-
2,23761
2,26280
2, 288 '5
2,3i 33g
2,3386*
2,38907

2,74274
2,7681 í
3,17940

3,33695
3,%:>4>
3, 74<193

3,76839
3,9902(1-
/i,o.|65à
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DATES
des

observât.

Juin 1807.
12

i3
20

22

24

Juillet.
9

IO

il
32

з5
28

Août.
IO

il
12

3O
23

Septembre.
1er.
3
416

17
21
22

23
Octobre.

3
4

'9
20

N a5
Novembre.

a
3

Décembre.
5
8

IO

17
28

Janv. i8uR.
4
ü

DISTANCES
du centre du
© au zénith.

,,
28 66968
38,4981 5
28,20467
28,19169
28,20822.

29,29340
29,42631
29,66/120
3i,54352
02,21426

36,71062
37,o5/| 1 2

37,î63i2
4o,i4S-o
4I)20785

45.57087
45,9-955
5 1,09.079
5 1 ,46029
55,17293
53,6oGi7

54,o.)r)5i

58,37010
68,80646
66,09719
66,499-6
Ö7)4^993

7O, /['[ОТ:/!

' l i70,79/1' 5

79.46968

79,6837h
°о,ят.'5|.'5
8o,257Õ8

-ryfa-Sf)
~м 3NÍ72

DIAMÈTRE
apparent

du 0.

0,68420
o,584 1 4
o,585S3
0,58383
0,53577

0-58370
o,5S577

0,68420
o,5845S

о,5856з
0,585-4
o,58586
0,68679
0,58722

0,68870
0,58889
0,6912.3
0,69164
«A '79

0,69358
o,5g3-;o
0.69650
O,5q6/|8
0,69728

o,6o265
O,6oïii5

0,6n32I

o, 60627

O,6o3/|0

0,60346

DÉCLINAISON
du 0.

2.6,69400
25,7%6545
26,0*6 8g ï
26,07199
20,o5556

24,97016
2/1,85727
2.1,69938
22,72006
22,o4g02

17,55296
1 7,22946
17,90040
l4 , l l , :88

15,00673

8,699.7 1
8,2SH25
3,24279
2,81 329
ï ,09060
0,66741
0,22/ioH В

4,11262 A
/,.5. ,288

io,8336i
u, 9.56l S
i5,2o655

i6,'55o55

26,19600
26,42018
26,96155
26,99380

25,35g8t
a5,i^i4

TEMS ÉCOULÉ
depuis le pas.

de la .Lyre au
mer. jusqu'au
pas. suiv.du0.

h
4,50225

4,53 104
4,755ia
4,79066
4,84843

5,279,9
5,3o-6'i

5,6445-.»
5,-2756
6,800/30

6,16893
6,i853i

'6,21 103

6,4 1 08 1
6,49693

6,77622
6,801091
7,ioi55
7,12646
7,22.618
7,261 ia
7,2-608

7,62691
7 56216
7,93663
7,96276
8,09455

S^-riS

9,'359.38
g.'(i354
9,69810
9,66889

o,iSv.5f
o,s435S
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3. On a réuni dans le tableau précédent un grand
nombre d'observations du soleil, faites à Paris à l'Obser-
vatoire , par MM. Bouvard et Mathieu , pendant le cours
de l'année 1807. Les passages du soleil au méridien y
sont rapportés à l'étoile л de la constellation de la Lyre,
qui , é tant très-brillante, et placée loin de l'éqnale-jr,
bien nu-dclà des parallèles que le soleil a t te int , peut
èlre observée ел toute saison dans nos lunettes méri-
diennes, même lorsqu'elle passe гг. méridien en même,
teins que le soleil (*). Les intervalles des passages de
l'étoile et du soleil sont comptés en tcrns sydiiral déci-
mal, depuis o'1 jusqu'à IOA , d'occident, en orient, et
ils expriment ïes lems écoulés depuis le passage de la Lyre
au méridien iusan'au passade suivant d>i soleil. Pour
avoir toujours im peint de départ f ixe, on a tout rap-
porté an passage de la Lyre, tel qu'il a eu l ieu le Ier.
janvier 1807 ' c'^ l'on a supposé qu'à partir de ctdte
époque , la position de l'étoile sur le ciel ror.îait inva-
riablement la même , c'est-à-dire , que l'on a corrrigé
les effets de ses petites variations. Si Ton voulait suivre
rigoureusement la marche d'invention, il a n гг.: t. fal lu rap-
porter cinque j o u r le passage du soleil au pasr.nge appa-
rent de l'étoile , tel qu'on l'observe en réalité, c'est-à-dire

(*) Avec une bonne lunette astronomique , on voit en plein jour

les étoiles les plus brillantes j niais il faut pour rela connaître dVvance

la direction dans laquelle ОИ doit les trouver. On a cet avantage

avec les limettes méridiennes , parce que Ton sait toujours à fort

peu près l'instant ctn passage tie l'éioile au méridien et sa hauteur 5
de sorte qu'en dirigeant la lunette quelques instans d'aï an ce 7 on

pent attendre et saisir avec exactitude l'instant où elle doit y passer.

Outre ces précautions , il laut encore que l'otOile ne soit pas trop

•voisine du soleil , car alors l'éclat de cet astre l'affaiblie tellcmeut,

qu'il emnêche de la distinguer.
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affecté de la pre'cession , de l'aberration et (Je la nuta-
tion. Mais alors les petits cléplacemenr éprouvés par l'étoile
en vertu de ces trois causes, pendant la durée des obser-
vations qui est d'une année, se reporteraient tout entiers
sur le soleil dont le mouvement paraîtrait affecté de ces
petites irrégularités. Cependant cette marche finirait aussi
par conduire aux mêmes résultats que l 'autre, et c'est
réellement celle qu'ont suivie les astronomes. Car l'effet
de ces déplacemens, presque imperceptibles dans l'inter-
valle d'une année, deviendrait très-sensible après de longs
intervalles de tems ; et lorsque les erreurs se seraient ainsi
accumulées , l'application même des premiers résultats
suffirait pour les redresser et роцг indiquer les correc-
tions qu'ils nécessitent. Mais en employant d'abord ces
légères corrections pour réduire nos observations à des
termes comparables , nous avons l'avantage d'obtenir les
résultats définit ifs dès la première approximation, au
lieu que nous aurions été forcés d'y revenir à plusieurs
reprises en suivant pas à pas la marche des inventeurs.
Cette anticipation n'altérera point la rigueur du raison-
nement, car elle n'influera nullement sur les considéra-
tions par lesquelles nous découvrirons l'existence et la
mesure des petits mouvemens apparens auxquels toutes
les étoiles sont soumises.

4- Après cette explication nécessaire , considérons d'a-
bord les déclinaisons du soleil , rapportées dans notre
tableau , et examinons suivant quelles lois elles varient.
Si nous suivons l'ordre dans lequel elles sont observées,
nous voyons qu'elles ont commencé par être australes dans
le mois de décembre 1806 : elles ont atteint leur plus
grande valeur vers le 22 de ce même mois. Alors
la déclinaison du soleil était 26°.0721. Depuis cette
époque , elles ont été en diminuant, le soleil s'est
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rapproche de l'équateur; et enfin le changement des décli-
naisons australes en boréale« montre qu'il a passé dans ce
plan vers le 21 mars. C'était l'instant de Yéquinoxe , c'est-
à-dire qu'alors la durée du jour était égale à celle de la
nuit par toute la terre. La marche du soleil continuant
toujours dans le même sens, il commence à s'éloigner de
l'équateur en s'approchant du pôle nord : les déclinaisons
boréales augmentent ; enfin elles atteignent leur maximum
vers le ai j u i n , et ce maximum est encore à fort peu près
de .26".0721 comme pour les déclinaisons australes. A
partir de cette époque , le soleil commence à redescendre
vers l 'équatcur : les déclinaisons diminuent. Cet astre
revient dans l'équateur vers le ^4 septembre , ce qui
produit un second équinoxe. Alors il continue à redes-
cendre, les déclinaisons redeviennent australes et croissantes,
jusqu'à leur limite accoutumée, qu'elles atteignent de
nouveau comme la première fois vers le 2.3 décembre.
Arrivées à ce terme elles recommencent à diminuer de la
même manière, et le mouvement du soleil, vers l'équateur
recommence aussi par les mêmes degrés. Ces phénomènes
se reproduisent constamment toutes les années suivant

les mêmes lois.
5. Si l'on prend les différences des déclinaisons con^

sécutives , on voit que leurs variations se font d'une ma-
nière régulière et symétrique de part et d'autre de l'équa-
tcur ; mais la marche de ces variations est inégale. Elles
sont les plus rapides quand le soleil approche du plan
de l'équateur , et c'est là que leur valeur est la plus
grande. Elles diminuent à mesure que le soleil s'éloigne
de ce plan , et deviennent insensibles vers les plus grandes
déclinaisons. Alors les hauteurs méridiennes de cet astr&
changent très-peu d'un jour à l 'autre, et il paraît comme-
«tationuaire. Aussi a-t-on nommé solstices les parallèle*
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«ju'il décrit dans le ciel à cette époque. On les appelle
aussi tropiques , d'un mot grec qui signifie retour , parce
nue le soleil , parvenu i ce terme, semble retourner sur
«es pas. Celui qui est au nord , s'appelle le tropique du
cancer ; l'autre est le tropique du capricorne. Ces déno-
minations paraissent avoir été données par des peuples
situés au nord de l'équaleur , qui, voyant le soleil reculer'
vers le midi, après son passage au tropique boréal, ont
attribué à ce parallèle le signe du cancer ou de l'écre-
visse animal qui marche souvent en arrière. Au con-
traire , le soleil leur paraissant s'élancer du tropique
austral pour remonter vers l 'équateur, ils ont affecté
à ce parallèle le signe, du capricorne, parce que le
capricorne ou la chèvre est un animal grimpant. Quoiqu'il
en soit, ces deux parallèles sont situés à égale distance
de l 'équateur, et cette distance en 1807 était de 2.6°.0721,
comme on le voit par les observations contenues dans 1*
tableau que nous avons rapporté.

G. Venons au mouvement en ascension droite. Si le
soleil a d'abord passé au méridien en même tems que
.l'étoile à laquelle on le compare , le lendemain il y revient
plus tard , et il s'éloigne ainsi d'elle de jour en jour, en
allant d'occident en orient. C'est ce que prouvent les
intervalles des passages , qui surpassent toujours la durée
d'un jour sydéral. Mais la marche du soleil à cet égard
n'est point uniforme. Elle est tantôt plus lente, tantôt
plus rapide comme on peut aisément s'en convaincre en
prenant, dans notre tableau, la différence des époque?
des passages consécutifs.

Cette comparaison faite dans les différens tems de
l'année donne les valeurs suivantes pour le retard diurne
du passage du soleil sur celui de l'étoile , abstraction
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faite des petites irrégularités accidentelles dues aux ob-
servations.

л
23 décembre o,o3o85
il février о,о2?3г
26. mars o,ou527
15 mai 0,02746
зЗ juin 0,02788
2.8 j u i l l e t 0,02748
16 septembre . . . . о.о^дЗ
ï", novembre 0,03702

La plus petite de ces valeurs est o'1,02498; la plus
grande est o*,o3o85. Entre ces deux extrêmes , en voit
souvent revenir , à quelques dixièmes de seconde, près,
la valeur o'1,02789, qui est comme le terme moyen
autour duquel oscille le retard diurne . Cette quantité
évaluée en tems sexagésimal vaudrait a.'tö'^GS , et c.mime
elle représente un intervalle de tems sydéral , si on la
convertissait en tems moyen solaire, d'après la défini lion
que nous avons donnée de cette période dans le premier
.. 0 ï . . ,. 8t!iG4, oq
livre, page iuo , en la mul t ip l iant par —-r-, —,

00400
elle se réduirait à 286". C'est , à -^ de seconde près, la
difference que nous avons annoncée entre la durée du
jour sydéral et celle du jour moyen solaire.

Le soleil s'avançant tous les jours vers l'orient d'une
quantité exprimce par son relard d iurne , passe ainsi
successivement par toutes les valeurs de l'ascension droite.
Après avoir fait le tour entier du ciel , il rejoint de
nouveau l'étoile , que :ious supposons être immobile ;
alors ses retards journaliers recommencent dans le
même ordre. Le mouvement de cet as t re , parallèlement
à l'équateur , se (ait ainsi d'occident en orient, d'une
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manière régulière , mais inégale, et dans l'intervalle
d'une année.

7. En réunissant ces considérations , on est conduit
à reconnaître dans le soleil deux mouvcmens propres ,
l'un parallèle , l'autre perpendiculaire à l'équateur ; ou ,
ce qui revient au même , il faut lui supposer un seul
mouvement, oblique aux méridiens et aux parallèles ,
qui produise à-la-fois ces deux effets.

8. Si l'on porte chaque jour sur un globe les ascensions
droites et les déclinaisons de cet astre , on trouve qu'il
décrit ainsi un grand cercle de la sphère céleste. On a
représenté ce résultat dans la fig. 2. , où E A A1 désigne
l'équateur; AA'', AA11... les ascensions droites, comptées
du point A comme origine ; et AS7 A'S', A^S11... les
déclinaisons observées du point (). La siiile des points
Л, 1$% 5' , détermine le grand cercle, oblique à
l'équateur, que le soleil décrit sur la sphère céleste.
Le calcul infiniment plus exact que toutes les construc-
tions graphiques confirme parfai tement ce résul ta t , lorsque
l'on détermine par la trigonométrie sphérique les positions
successives du soleil (*).

(*) Pour vérifier ce résultat par le calcul, supposons-le vérit;;bïe.

Admettons, pour un moment, que la marche du soleil suit ré; lle-

ftient un grand eerclc de la sphère céleste, et voyons si cette hypo-
thèse satisiàit aux observations.

Soit donc, fig. 3, ESS' ce grand cercle , EQQ' l'équateur. Le

centre de la terre , qui est aussi le centre de la sphère cé.leste , sera

placé en С, centre commun de ces d'eux cercles; et СЛ', CX" re-

presentevont les rayons visuels menés à chacune des positions suc-

cessives du soleil. Nous supposerons encore pour fiicr les idées, que

le mouvement de cet astre est dirigé daus le sens ES'ù" , en s'éloignant

du_point/i. Maintenant, la position de l'orbite serait connue , si l'on

connaissait la ligne lie^ intersection des deux plans, et l'angle dièdre
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Le cercle décrit par cet astre est borné au nord et
au midi , par les deux tropiques. On lui a donné le nom
d' édiptique , parce que la lune se trouve toujours dans ce
plan ou près de ce plan, lorsqu'elle est éclipsée. En effet ,
ce phénomène étant produit par l'ombre de la terre ,
ne peut arriver que dans la direction de cette ombre ,
c'est-à-dire dans le plan de l'orbite du soleil. Par une

i qui est leur inclinaison commune : nommons cet angle a. Dans le

triangle sphérique &'EQ', On aura , par les ivgles de la trigonométrie ,

lang S'Q' = siaEQ*. lang «.

S'Q' est la déclinaison du soleil le jour de l'observation : nous la

nommerons <l. Quant à EQ\ c'^st la dilïérence des ascensions droites

des points E et Ç)', ces ascensions droites étant comptées dans le sens

EQ' du mouvement du soleil , et à partir d'un point quelconque tixt
de réquatenr , рог exemple, du méridien de la Lyre dans les obser-

vations que nous avons rapportées. Puis donc que la position du point

JE sur l'équateur est inconnue , nommons a son ascension droite ,
comptée comme nous venons de le dire , et déeig1 ons par a celle du

point O' ou du soleil comptée de la même origine et dans le même sens.

Nous' aurons alors EQ' = a — .< ; et en substituant ces notation»

dans notre équation, il viendra

tang d = sin ja — al tang a.

Nous avons donc ainsi une relation enlre les inconnues « et a; car

les quantités d cl a "sont connues par l'observation des hauteurs et

des passages. Deux observations faites à différens jours suffiront donc

pour déterminer nos deux inconnues. Quand on connaîtra leurs va-

leurs , on pourra se donner a et en déduire d , c'est-à-dire , calculer

la déclinaison du soleil d'après son ascension droite ; ou réciproque-

ment, on pourra se donner la déclinaison, et calculer l'ascension droite.
En comparant le résultat du calcul à celui qu'a donné l'observa-

tion , leur accord montrera si l'orbite du soleil est réellement un

grand cercle de la spbère céleste.
La détermination de a et de ы par deux observations , n'offre

пац u.n calcul bien diflic»le j car en иошшад! tf et a les nourclfe*
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raison semblable , les éclipses du soleil par la lune se
foot aussi dans ce plan ou à une distance assez petite
pour que l'ombre de la lune puisse encore renoncer la
lerre. De ià-est venu le nom d'écliptique.

9. Si l'écliptique est réellement un grand cercle de
la sphère céleste, elle doit couper l'équateur qui est
aussi un grand cercle en deux points opposés, c'est-
à-dire dont les ascensions droite» diffèrent d'une demi-
circonférence. Examinons, d'après le tableau d'observa-
tions , si cette condition est remplie. Nous voyons d'abord

quanuiés observées , on aura encore

taiig <ï = sin ja' — »| lang u :

éliminant tang u, il -vient

tang d . sin ja' — al = tang d''. sin ja— а} ,

ou, en développant 1« sinus et divisant par cos я,

tang r7sin а'— tang d. cos а' tanga = tang ff sin а— ungtfcoia tang t,
et enfin

tans d sia я — tang J sin a •
lang а = a_^ ÏL-- ,

taug <f cos а — taug d cos я

après quoi л étant connu, on déterminera facilement tang u j mai»

pour une simple vérification comme celle que l'on se propose ici,
il sera bien plus simple de déterminer d'abord a directement, comme

none allons le faire dans le texte , en discutant les observations où lit

•oleil s'est trouvé très-pris de l'équateur; et au contraire', ]X>ur déter-

miner », on prendra celle»,où il s'est trouvé le plus éloigné de ce plan :

On aura ainsi а = üA;a8go4, en teins; ou en grades 9i»,56i6;
*t а = аб°.О721. Avec ces valeurs, on pourra »e donner a arbi-

trairement et calculer d. Or , si l'on effectue ce calcul pour tel

jour que l'on voudra, la valeur de d s'accordera toujours avec In

déclinaison du soleil rapportée dans notre tableau d'observations, ou

du moins les écarts, si l'on en trouve, seront presque infiniment

petits. Cette comparaison prouvera de la manière la plus rigoureuse

1U* l'orbite décrite: par le soleil est réellement un grurid cercle ilo,

'* sphere célcsle j et le grand cercb que nonií Tenons d'assigner.

Z. 2
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que le 21 mars à midi , la déclinaison da 'soleil a été
de o°, 01 55y australe , et le lendemain elle s'est trouvée
de o°, 42^75 boréale. C'est donc entre ces deux instans
que le soleil a dû percer le plan de l'équateur et beau-
coup plus près du premier que du second. L'époque
précise de ce phénomène est facile à déterminer ; car
en prenant l'intervalle des deux midis en tems sydéral,
on voit qu'il a e'ié de ю.л, 02824 et pendant ce tems, la
déclinaison du soleil a changé de o°,oi55y -^- o°,^23j5 ou
o°.4'Hq32; ainsi, en supposant que ce changement se soit
fait d'une manière uniforme, ce qui, pour un tems si
court, s'écarte peu de la vérité, on en conclura par
une simple proportion l'intervalle de tems nécessaire pour
compléter les o,oi557 qui restaient encore à décrire le

10*. 02524. 0°,0l557 A 5 r r 2
ai mars. Le sera - -r- - - — ou o*.3553i.

Cette quantité ajoutée au miJi du 21 mars donnera l'heure à

laquel le le soleil a dû se trouver clans le plan de l'équateur.
Maintenant puisque, dans l'intervalle de deux midis, l'as-
cension droite du soleil relativement à la Lyre change v -rs
cette époque de о'',о25:г4, il est c la i r qu'en o;',3553i , elle

, о'',о2Г>24. o''.3553i
changera de - ; - - - ou O",OOOOQ cette quau-0 to'1, 02024
tité étant ajoutée à 2*, 28815 donnera 2*, 28904 pour la
différence des ascensions droites du soleil et de la Lyre à

l'instant de l'e'quinoxe.
On serait arrivé plus directement à ce résnltat , en»

établissant tout de suite, la proportionnalité entre les
changemens correspondans de déclinaison et d'ascension
droite ; car alors depuis le midi du ai mars jusqu'à
l'instant de l'équinoxe , le changement Je l'ascension
. . , . , , . , .
droite serait égal a - o - , . , - — ou о ,00009,

°
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comme lidas venons de le trouver par une marche plus
détournée.

Si l'on répète un calcul analogue sur les déclinaisons
observées les 22 et зЗ septembre, pour lesquelles la va-
riation diurne est, en déclinaison o°,43334 , en ascen-
sion droite o*,02496 7 l'intervalle de deux midis étant
юл,о249б , on trouvera que le soleil a dû entrer dans le
plan de l'équateur à 5A,i8368 après le midi du a3 sep-
tembre , c'est-à-dire le 24 à o'',i8368 après minuit; et
la différence d'ascension droite du soleil et de la Lyre à la
même époque était 7.'',27608+ c/',oisgi ou '/''aSogy.

En comparant ce résultat à celui du 21 mars, on voit
que l'ascension droite du soleil a varié dans l'intervalle
de 4'Sg9995 ou à fort peu près de cinq heures déci-
males , c'est-à-dire d'une demi-circonférence. En né-
gligeant la petite différence o7l,oooo5 , qui peut être
attribuée aux erreurs des observations , on voit que les
deux points-où l'orbite du soleil rencontre l 'équateur, sont
diamétralement opposés comme ils doivent l'être en effet,
l'orbite étant plane.

On peut répéter la même épreuve sur deux points
quelconques de l'orbite , opposés en ascension droite,
c'est-à-dire , dont les ascensions droites diffèrent de cinq
heures décimales, et l'on trouvera toujours qu'ils répon-
dent à des déclinaisons égales et opposées de part et d'autre
•de l'équateur. On peut en particulier effectuer aisément
cette comparaison sur les observations des 9 janvier et и
juillet; " février et 11 août; ier. mai et 3 novembre, qui
sont déjà à très-peu de chose' près, dans le cas dont
nous parlons; et qui peuvent s'y réduire exactement, d'a-
près le calcul Je la marche, diurne du soleil à chacune de
ces époques. Cette opposition montre la symétrie parfaite
du plan de l'orbite de part et d'au're de l'équateur.
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jo. Les deux intersections de l'équateur avec l'écliptiqne
se nomment equinoxes ou points équinoxiaux parce que ,
quand le soleil y passe ^ .le jour est égal à la nui t , par
toute la terre. En effe t , cet aslre se trouve alors dans le
pian de l'équateur , qui coupe la terre en deux parties
égales. Ainsi en considérant les rayons qu'il nous envoie
comme parallèles entre eux , ce qui s'écarte bien peu de la
vérité , la terre se trouve alors éclairée d'un pôle à l'autre ,
voyez/t». 4 ï et le cercle qui sépare sur sa surface la lu-
mière de l'ombre, esterai méridien dont le plan est perpen-
diculaire aux rayons solaires. Ce méridien tourne avec le
soleil par l'effet du mouvement diurne, et chaque pa-
rallèle se. trouve éclairé pendant une demi-révolution
du ciel.
, Les plans de l 'équnteuc et de l'écliptique se coupent ,

suivant une ligné droite qui passe par les points équi-
noxiaux , et que l'on nomme pour cette raison , la ligne
des equinoxes. Il ne faut pas la confondre avec la trace
de l'équateur sur la terre, traie que les navigateurs ap-
pellent lu ligne équinoxiale, ou simplement la ligne.

Celui des deux equinoxes par lequel le soleil passe en
remontant du tropique austral vers le nord , s'appelle
Véauinoxe du printems, et on le désigne ordinairement
en astronomie par le signe T. Le second équinoxe , par
lequel le soleil passe en redescendant du tropique boréal
vers le sud , s'appelle Véquinoxe d'automne , et se désigne
parle caractère Л. Ces dénominations sont tirées des divi-
sions de l'année auxquelles ces points servent d'origine :
nous en reparlerons -plus loin.

ii. Les astronomes sont dans l'usage de prendre Ift
point v de l'équateur, ou l'équinoxe du printëms, pour l'ori-
girie d'où ils comptent les ascensions droites du soleil et de
tous les astres. Ils y placent le premier point du signe astro-
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nomique, appelé le bélier ou aries, qu'ils désignent par le
caractère Y. Au moyen des résultats que nous venons
d'obtenir, il nous devient facile de nous conformer à cet
usage. Car nous avons trouvé par les observations du
ai mars, qne l'équinoxe du priulems, rapporté au mé-
ridien de la Lyre, avait pour ascension droite a/1,28yo4-
Si nousvoulons que ce point devienne l'origine des ascen-
sions droites , il n'y a qu'à retrancher 2A,28904 de toute*
les ascensions droites du soleil, rapporte'es au méridien de
la Lyre. Par conséquent l'ascension droite de la Lyre elle-
même rapportée à cet équinoxe, et comptée dans le même

sens que les autres, sera le complément de cette quantité
à Ю1 ou 7 ,7ioc)6. On trouverait également celle de toutes
les autres étoiles, dont on connaîtrait la. différence d'as-
cension droite avec le soleil ou avec la Lyre. Les résulta s
précédens sont exprimés en tems ; mais si on voulait
les convertir en arcs , il suffirait de les multiplier par t±o ,
puisque une heure décimale vaut quarante grades.

Les astronomes ayant choisi le point r pour l'origine des
ascensions droites , devaient naturellement choisir ce même
point de l'équateur , pour mesurer par son mouvement le
tems sydéral absolu , doriÎTorigine est arbitraire. C'est ce
qu'ils ont fait ; et dans chaque lieu le tems sydéral absolu
est mesuré , à chaque instant , par l'angle horaire de
l'équinoxe du prinlems avec le plan du méridien. Mais
il y a une discordance sur le commencement du jour sydéral.
Les' Uns en placent l'origine à l'instant du passage du
point équinoxial au méridien supérieur, et ils comptent
alors o* de tems sydéral. C'est l'usage adopté dans les an-
ciennes tables astronomiques. Les autres pensent qu'il vaut
mieux faire commencer le jour sydéral à l'instant du pas-
sage du point équinoxial au méridien inférieur ; ce qui
est conforme à l'usage général de la société , où le jour
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commence à minuit. Ce changement a été introduit dans

les nouvelles tables astronomiques, publiées par le Bureau

des longitudes de France.

12.. Pour achever de déterminer dans le ciel la posi-

tion du plan de l'écliptique , il ne nous reste nlus qu'à

connaître Tangle dièdre qu'il fait avec le plan.de l'équa-

teur ; car la position d'un plan est déterminée quand

on connaît sa trace et son inclinaison sur un plan fixe.

Dans cette recherche , non* pouvons faire abstraction du

mouvement diurne de la sphère céleste qui, étant commun à

l'équateur et à l'écliptique , n'a aucune influence sur leurs

positions respectives. Soit C,ßg. 3 , le centre de la terre,

EQ'Q" l 'équateur, ESe l 'écliptique ,• Ее la commune

section de ces deux plans , ou la l igne des equinoxes. Me-

nons un méridien PSQ , dont le plan soit perpendicu-

laire à cette commune section. Ce méridien coupera le

plan de l'équateur suivant la droite CQ , l 'écliptique sui-

vant CS i et Tangle SCQ sera l'obliquité de l'écliptique,
qu'il s'agit de déterminer.

Or, de tous les rayons visuels CS, .CS', CS", que l'on

peut mener successivement du centre de la terre au soleil,

dans les diftérens tems de l'année , CS est celui qui fait
avec l'équateur le plus grand angle : par conséquent l'obli-

quité de l'écliptique sur l'équateur est égale à la plus grande

déclinaison dit soleil.

i3. Pour la connaître avec la dernière exactitude ,

il suffirait d'observer la hauteur méridienne du soleil, le

jour du solstice, si le solstice arrivait à midi. Cette cir-

constance n'ayant jamais lien que pour un seul méridien

terrestre, il serait comme impossible de s'y astreindre. Mais

on doit remarquer que , lorsque le soleil approche du tro-

pique , ses hauteurs méridiennes varient très-peu d'un

jour à l 'autre, et le jour qu'il est dans son dernier parai-
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lèle , il reste presque constamment à la même distance de
1 équateur. Ainsi , dans que'que lieu que Ton ait observé
'a plus grande déclinaison du soleil, on pourra, dans
Une première approximation , la considérer comme égale
à l'obliquité de l'écliptique ; je dis dans une première
approximation , parce que l'on verra bientôt qu'il existe
des méthodes, au moyen desquelles on peut calculer
ce qu'il faut ajouter au résultat de l'observation directe r

pour le ramener à ce qu'il aurait été si l'on eût ob-
servé à l'instant précis du solstice.

Dans notre tableau d'observations , les plus grande»
déclinaisons du soleil sont 26°,07212 0126,07199. L'obli-
quité de l'écliptique , peut donc être considérée. , dans-
une première approximation , comme égale à 26°,07205,
pour l'année 1807.

On obtiendrait de même l'obliquité de l'écliptique , sans
connaître la latitude, en observant les distances méridiennes
du soleil au zénith, dans les deux solstices , et prenant la
moitié de leur différence. Car les rayons visuels , menés du
centre de la terre aux deux solstices , étant dirigés suivant
une même ligne droite, doivent faire avec l'équateur des
angles égaux.

Par exemple, dans notre tableau d'observations, les
distances du soleil au zénith dans les deux solstices sont
8о°,33^70 le 22'décembre 1806 ; et 28,19159 le 2.3,
ju in 1807. Leur différence est ÎÎ20,i44 I J •> dont la moi-
tié 26°,07205 est la valeur très-approchée de l'obliquité
en i80~,.

14- Quand on connaît l'obliquité de l'écliptique , il suffit
d observer une seule déclinaison du soleil pour trouver la
position des points équinoxiaux. En effet , en reprenant la
fig- 3,si Л'est la position méridienne dusoleil pour un certain
jour , on connaîtra par l'observation la déclinaison 5'Q'.



24 A S T n O N Ô M I F .
Alors dans le triangle sphérique S'tyE rectangle en Ç', on
aura le côté S'Q' et l'angle opposé S'E'Q',-egal à l'obliquité
de l'écliptique. On pourra donc par les règles de la trigo-
nométrie sphérique calculer le côté EQ' qui est l'ascension
droite du soleil par rapport a« point équinoxial E (*).

Si de plus on observe, le même jour, la différence d'ascen-
sion droite entre le soleil et une étoile, qui passe au méri-
dien après lui, et qu'on ajoute au résultat l'arc Q'Eî
on aura l'ascension droite de l'étoile , par rapport au point
équinoxial E. La position dé* ce point sur l'équateur sera
donc très-rigoureusement déterminée , ainsi que celle de
l'équinoxe opposé <?, qui en est à 200° de distance. On
répétera cette opération un grand nombre de fois, pour
les mêmes étoiles , afin d'éviter les petites erreurs que les
observations comportent; puis, prenant une moyenne entre
tous les résultats, on connaîtra la distance de l'équi-
noxe à chaque étoile , et par conséquent la position de la
ligne (les equinoxes avec une extrême précision.

i5. Une ligne droite perpendiculaire au plan de l'éclip-
tique et menée par le centre de la terre, s'appelle l'axe
de Vèclivtique, par analogie avec l'axe de l'équateur. LPS
deux points opposés , où cette droite prolongée perre la
sphère céleste , s'appellent les pèles de Vècliptique. On ap-
pelle pôle boréal eelui qui est situé du roté boréal de
l 'équateur, l'autre s'appelle le pôle austral.

Les axes tie l'équateur et de l'éclipliquc étant tous
deux perpendiculaires à leurs plans respectifs, l'angle qu'ils
forment entre eux est égal à l'inclinaison de ces plans
ou à 2р",0720 en l'an 1807. Ainsi , la dis tance angulaire

(*; Soit » 1 obliquité de l'écliptique, il Ja déclinaison du soleil.

ü I;OBascension droite. D'aprèeJa note de Ja pngp '(j . la formule iwt
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áes pôles de lYcliptique au plan de l'équatcur, est

égale à ÎOo0 — a6»,o72o , ou à уЗ°,928о.

Les deux parallèles célestes qui ont cette déclinaison

de part et d'autre de l'équateur, se nomment pour celte

raison cercles polaires.

11 est facile de trouver le lieu des pôles de l'éclip-

tique dans le ciel ; car on connaît déjà les parallèles,

sur lesquels ils sont placés. On sait de plus qu'ils sont

dans un même plan , perpendiculaire à l'équateur et à

l'cclipjique, par conséquent aussi perpendiculaire à la
ligne des equinoxes. La trace de ce plan sur l'équatenr

sera donc à 100° de distance des points équinoxiaux ;

ainsi l'ascension droite du pôle austral de l'écliptique

sera de 100° , celle du pôle boréal de 3oo° ; ces ascen-

sions droites étant comptées depuis l'équinoxe du prin-

tems , et d'occident en orient, clans le sens du mou-

vement propre an soleil (*).

Le pôle boréal de l'écliptique est le seul que nous puis-

sions appercevoir en Europe. Il est maintenant situé clans

la constellation du Dragon , entre deux étoiles que l'on

(*) Ces résultats sont encore représentés dans la Jig. 3. C'P est

Taie de l'équaieiir, P son pôle boréal que nous voyons en Eu-

rope : île mime F'CP" est Taxe perpendiculaire à l'écliptique , dont

f est le pôle boréal et f-" le pôle austral. Le point E represente

l'équinoxe du prinicms , et le point e l'équinoxe d'automne. Cela

posé, si l'on conçoit le méridien qui passe par les deux axes CJP,

CP, H est évident qu'il coupera l'équateur suivant la ligne Qff

perpendiculaire à la ligne des equinoxes ; et en projetant les poinf.

•* > !•"' sur l'équaunr , par le moyen des cercles horaires qui leur

x:orre6pondent} j| cst visible que l'ascension droite du point P" ou

»lu pôle Austral de l'écliptique comptée du point .£.', sera égale ;'i

Varc CE ou à 100°, taudis que l'ascension droite du point oppose P ,

c'esl-à-tïire, du pCJe boréal, comptée du même équinoxc, sera ijjijr
« Ee ou 3oo°.
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nomme Ç et S~. Il est 'un peu plus près de la dernier*'
étoile.

16. La position de l'orbe solaire étant ainsi complè-
lement déterminée, on peut calculer le lieu du soleil dans
l'e'cliptique , d'après la seule connaissance de sa déclinai-
son ou de son ascension droite. lin effet , considérons dft
nouveau le triangle sphérique S'EQ' Jig. 3. La position
du soleil est déterminée par l'angle S'CE que forme le
rayon visuel S' С avec le signe des equinoxes. C'est ce que
l'on nomme la longitude du soleil. Or, cet angle ou l'arc
ES' qui le mesure est facile à calculer, lorsque Von
connaît l'obliquité de l'écliplique et la déclinaison ou l'as-
cension droite du soleil (*).

17. En répétant chaque jour la même observation et
le même calcul , on connaîtra successivement les aneles
décrits par le soleil sur l'écliptique, à partir de l 'rquinoxe ,
ou les longitudes du soleil.

Ces longitudes se comptent, comme les ascensions droites,
depuis l'équinoxe du printems , et de o° à 4oo° , dans le
sens du mouvement du soleil. En prenant leur différence
d'un jour à l 'autre , on connaîtra la marche diurne de cet
astre sur le plan de l 'écliptique.

Quand on aura réuni un grand nombre d'observations
de ce genre , on pourra en former des tables qui indique-
ront d'avance, pour chaque jour et chaque instant du jour,
la longitude du soleil , à partir de l 'équinoxe , . et sa dé-
clinaison. Ce seront des tables du soleil. On pourra , si l!on

(*) Soit и robliqnité de l'érlipticjue, n l'ascension droite, d la

J:'clitiaibon observée ? / la longil.ntle cïu soleil (pie 1 on cherche. Selon
tm'on voudrrt l,t déduire de la déclinaison ou de VascensiojQ droite , oa

emploiera l'une on l'antre de ces farmules

si» d lanj; a
•in l = • •> tang l = -- n— *

M.I u cos «
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veut, les calculer en tems sydéral compté depuis le passage

du point équinoxial au méridien d'un lieu déterminé. Ou
bien si l'on veut on peut les calculer en tems mpven , en
fixant l'origine de ce teins à un phénomène astronomique
connu. C'est ce que font les astronomes, comme nous
l'avons déjà annoncé. Dans ces tables, les différences des
longitudes, d'un jour à l 'autre, pourront être très-exactes,
parce qu'elles redeviennent les mêmes chaque année , et
qu'elles se reproduisent dans le même ordre, ce qui per-
met de IPS corriger avec le tems. S'il reste quclqu'inccr-
t i tude , elle, portera donc sur Vépoque à laquelle le soleil
aura eu telle long i tude ; par exemple , sur l ' instant de Fé-
quinoxc. Il pourra aussi rester quelque, doute sur la véri-
table valeur de l'obliquité. Ainsi, pour perfectionner les
tables , il faudra s'attacher à rect i f ier ces deux élémrns.

La recherche des mouvcrncns du soleil a donc, comme
tous les problèmes d'astronomie, deux parties très-dis-
tinctes : la formation des tables , d'après les premiers
résultats observés ; h correction de, ces tables , en sup-
posant leurs élémcns à-peu-près connus.

18. Le premier que l'on cherche à bien déterminer
est l'obliquité de l'échptique. Quinze jours avant et après
le solstice , l'astronome commence à observer les hauteurs
méridiennes du soleil avec le rnural, on mieux encore avec
le cercle répétiteur, pour en conclure les déclinaisons.
Celle qu'il observe le jour du solstice, serait la plus ^r.indc
possible, si le solstice arrivait à midi ; mais il peut arriver
un demi-jour plutôt ou plus tard : dans cet intervalle
la longitude change d'environ o°,55, en supposant le inon-
\ement Ju soiej| Jg ,°?I par j ou r , ce qui est à-peu-près
sa valeur moyenne. Or, o",55 J'crmir sur la longitude
ne donnent que о°,ооао d'erreur sur la déclinaison sokti-
cjale , parce que très-près du sols t ice , les déclinaisons du
sok'il dévouant perpendiculaires à l 'édipliquc, un peut.
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changement sur la longitude en produit un beaucoup plus
faible sur la déclinaison. Telle est donc la plus grande erreur
que l'on puisse commettre en déterminant directement la
déclinaison solsticiale par une observation faite le jour
même du solstice (*}.

Mais on peut corriger celte erreur en calculant, d'après
les tables déjà faites, la quantité dont le soleil est en-
core éloigné du sobtire à l'instant où on Га observé ;
car de là on peut conclure avec beaucoup d'exactitude ce
qui manque à sa déclinaison pour atteindre la déclinai-
son solsticiale. En ajoutant cette quantité à la déclinaison
observée le jour même du solstice on aura la déclinai-
son solstiriale , c'est-ià—dire , l'obliquité de l'écliptique ,
avec toute l 'exactitude qu'on peut a t tendre de l'observa-
tion ; avec la même précision que si le solstice fût arrive
à midi même. Le calcul de cette réduction, comme celui
des hauteurs observées près du méridien, n'exige pas
des données bien précises : il suffit que l'on connaisse
approximativement l'obliquité de Técliptique et la longi-
tude du soleil.

On peut faire un semblable calcul pour les jours qni
précèdent et pour ceux qui suivent; toujours avec la même
exactitude. On peut donc ainsi réunir les observations de
au et 3o jours, les réduire au solstice , par le secours des
tables; et le résultat moyen déduit de leur ensemble, don-
nera la déclinaison solsticiale avec la dernière précision ,
sur-tout en calculant les réductions au solstice par les
tables modernes qui sont déjà si parfaites.

L'obliquité de l'écliptique , déduite de ces observa-
tions , est encore assujétie à une cause d'erreur extrê-
mement petite à la vérité , mais dont il faut toutefois
la dépouiller pour obtenir la dernière exactitude. Cette

Celle т | ; ч > г - i s i l i ' j - " » ira « l ' J r i K n l i ' J e oii ' is !.; tioli. i'c la \:nj,c 5o.
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erreur tient à ce que la route du soicil dans le ciel, ou
l'écliptique , n'est pas tout-à-fait plane. Cependant
comme cet écart e.st extrêmement peti t , les astro-
nomes conservent, pour plus de simplicité , l'idée d'une
orbite plane, et ils regardent les écarts du soleil au-
dessus et au-dessous de ce p lan , comme de petites
inégalités dont ils tiennent compte, de- manière à ra-
mener toujours cet astre par le calcul dans le plan
de l'érliplique. En effet , cette réduction rend toutes
les observations comparables. La théorie de l'attraction
a fait connaître que ces petites oscillations sont dues à
l'action de la lune et des planètes qui, déplaçant un
peu le centre de la terre, le l'ont sortir du plan de l'éclip-
tique , et y causent les petits dérangemens que nous
reportons au soicil, parce que nous nous croyons immo-
biles , de sorte que cet astre nous semble les éprouver
en sens contraire. En même tems , la théorie a donné,
la loi de ces dérangemens, et on les trouve dans los tables
du soleil, sous le titre de mouvement du soleil en lati-
tude. Comme ils affectent la déclinaison de cet astre,
leur effet se porterait en entier sur l 'obliquité conclue
des déclinaisons solsticiales, et par conséquent il faut
d'abord en dépouiller ces dernières pour obtenir l'obli-
quité véritable.

Enfin, pour ramener tous les résultats à des termes exac-
tement comparables , il faut encore les corriger des petites
variations périodiques que l'obliquité subit, et qui tantôt
1 augrnenlent , tantôt la diminuent. Nous parlerons plus
loin de ces petites oscillations. En a t tendant , on peut
concevoir qu'il faut en tenir compte pour avoir les va-
leurs de Vobliquité moyenne , qui seules sont comparables
entre elles.

C'est par cette méthode , ainsi corrigée , et appliquée.
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avf tov. !c soin imaginable , que M. Delambrc a trouvé
1 n i , . . ; ( • ; • . ; • moyenne de l'c'cliptiquc pour 1800, égale à
20,07 Ji 5. ^-'esl 20".27'.ST'/ en mesures sexagésimales (*).

19. Fassons maintenant aux equinoxes : pendant un mois
entier, moitié a v a n t , moitié après l'equinoxc , on observe

(*) Soit D la déclinaison du soleil déduite de sa hauteur méri-

dienne observée à une époque peu distante du solstice; soit « l'obli-

quité До VèclipYíque , et Jj la longitude du soleil correspondante à

Ja déclinaison I). Cela posé , dans le triangle spliérique rectangle

forme par la longitude L , la déclinaison D et l'ascension droite , la

proportionnalité des sinus des angles ;V ceux des côléa opposés don-
nera , comme dans la note de la page 26,

sin D = sin ш bin i.

Si l'observation tombait à l'instant même du solstice , la déclinaison

un soleil serait exactement égale à l'obliquité de l'écliptique , et sa
longitude serait égale à un angle droit ; on aurait donc alors fj — u

et TJ =: 100°; mnis puisque, par supposition , l'observation est laite

très-pris de cette époque, ou nura

/> = » — />', L = 100» — L',

T)' et L' étant de très-petites quantités. En substituant ces valeur»

dans la relation précédente , elle devient

siu « cos D' — cos u . tm D' := sin » . cos L'.

En niellant pour cos D' et cos V les valeurs equivalentes l — a sin" j Z*',
l —-isin'••'; -L', le terme sin ш se détruit dans les deux membres j et

en changeant tous les signes de l'équation et divisant jiar соьи, il

reste
2 long a sin1 j ТУ -f- sin D' — 2 tang o sin1 ~ L'.

A l'inspection de cette équation, on voit que sin/?' est uue fraction

très-petite de l'ordre de sinj í- L' ; par conséquent, sin1 j D' est

une fraction encore bien plus pclile. En la négligeant par rapport à

la première , nous aurons d'une manière l'on approchée

sin D' •=. -2. tang u sai5 -\ !.'.

\eut-on poussev plus loin l'approximation, ce qui est quelque-
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chaque jour la hauteur du soleil aux environs du méridien

avec le cercle re'pélileur , et l'on en conclut la déclinaison
méridienne pour chaque jour. Avec cette déclinaison et

» o b l i q u i t é connue, on calcule la longitude du soleil.

Cette longitude , étant comparée avec celle que don-

lois nécessaire quand la déclinaison observée est éloignée de 8 ou 10°
du solstice ? Il n'y a qu'à considérer que la valeur exacte de sin ТУ est

sin D' = 2 lan£ u sin5 j /,' — 2 tang u sina - D'.

Si la valeur de sin D', donnée par le premier terme seul , n'est
pas tout-à-fait exacte, du moins elle le sera assez pour qu'on puisse la
«ubMituer dans le dernier terme 2tang e sin' ~ D', qui est bien plus petit
que le premier. On pourra même , dans cette substitution , prendre
pour sin j ])' la valeur j sin Ö', ce cpi revient à substituer le rap-
port des arcs à celui des sinus : on aura doue aussi, relativement
a ce dernier terme, sin í D' — tang a sin2 í J' ; et cette valeur
étant en effet substituée dans l'équation précédente , on a, par cette
secondé approximation ,

sin D' =- 2 tang ш sin a j L' — 2 lang3 ш sin* т L'.

Cette valeur de- !,in D' sera suffisamment exacte , même à 20° du
solstice, c'est-à-dire , q,,an(| ,neme on allrait ]j _ ао„.

Au moyen de celle formule , on peut aisément ré Wre au sols-
t'ce une observation de hauteur' méridienne du soleil faite avant ou
âpres cette époque , mais toujours à un intervalle peu éloigné.' Pour
«la, on calculera par les tables astronomiques rléj:i formées, quelle
0 du Atrfi la longitude du soleil à l'époque de l'observation; ce sera
'a Valeur de L : on la relri'iirlicrn de loou , et le reste sera Л',
ou la distance du soleil au solstice à l'époque de l'observation. Con-
naissant yy^ on allra 1011, (jf, s,ule f)' par ], formule précédente;
et " ajouté à la déclinaison observée П. donnera la déclinaisun
solsliciale D ^_ jy^ préci,cmcnt comme si on l'eût observée à l'ins-
tant dn sols,ice menlerne.

est cMilriu que, ,lans celte manière d'opérer, il ne peut y
avoir d'incertitude ,,„<, sm. ,., v,,Iclll. tl(," // l}lmn-c par ]es t.,,,,c"s

que nous supposons imparfaites. Supposons donc que cette valeur
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nenl les tables, fait connaître l'erreur dont ces tables
sont affectées. Or, d'après l'ensemble d'observations sur
lesquelles elles sont construites, sur-tout d'après la régu-

au li<-u d'être L' soit L' -4- e = L", e étant l'erreur que les labiée

comportent; et pour voir l'altération qui en résultera sur D', bor-
nons-nous au premier terme de sin D' qui donne

sin D' = 2 tang « sin' j L'.

Maintenant, si l'on suppose que la substitution de L" pour L'

(.•hange D' en D'\ on aura de même

sin D" — ъ tang » sin1 ^ L".

Retranchant ces с1 eux équations Tune de l'autre, et mettant pour
les différences des sinus leurs valeurs en fonctions de la différence

des arcs, on trouve

sin j (D"— D'} cos i (£"+ D') = tang « sin i (L"~ L'} sin f (£"-(- £').

/>" — /)' est l'erreur de la déclinaison solsticiale correspondante fi

Terreur L" — l' de la longitude. Si nous nous bornons aux pre-

mières puissances de ces petits arcs, on pourra substituer leur rapport

à celui de leurs sinus. On pourra ensuite faire L":= L' et D" — D'
dans les autres ternies de l'équation j on aura ainsi

/>"_/) '— e Ung ° S'° L" -
~ cos D"

On peut rncore eirapliHer un peu cette expression en substituant
l'unité* au dénominateur cos O"; cardans ce calcul nou» nous bor-
nons à la première puissance de sin B", et comme .

cos D" =i — a sin» j D", on voit que la différence de cos D" à

l'iiuitR est de Perdre des termes que nous négligeons. On aura dune

ainsi, par une iipproximation suffisante,

D" _ D' = e tang » . sin L".

On Toit par celte formule que l'erreur de la déclinaison est

bion moindre que l'erreur с de l.i longitude , puisque celle-ci est

multipliée par le facteur «iii Л", qui est très-petit dans le« obrer-

votions faites à peu de distance du solstice , et qui devient nul

au solstice mfme. Pour en apprécier Tinlluence , supposons que
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brite1 cies formules algébriques , sur lesquelles fi les
sont calculées , il est évident que Terreur qu'elles com-
portent rie peut pas varier brusquement d'un jour à

l'on n 'ai t , pour évaluer /,", que des tables imparfaites, qui

puissent donner une erreur d'un demi-jour sur l'instant du sols-

tice , et par conséquent, une erreur de o°.f>5 sur la longitude;

«le sorte qu'on ait с == o°.55 : alors il faudrai t se borner à

observer le plus près possible du solstice , par exi-rnple , le jour du

solstice même. Dans ce cas la dislance au solsiice étant au plus d'un

demi-jour , il est clair que //' sérail au plus égal à o°.55, en supposant
le mouvement diurne du 5о1ф é^nl à i",t comme nous l'avons fait

dans le texte. Dans ces suppositions exagérées, on aurait

D" — D' =r o°.55 . sin . o°.55 . tanfç 26°.0720,

en prenant 2G\O"2O pour l'obliquité de l'écliptique. Cette formu'e ,

Éialuée numér iquement , par les labiés trigonoméiriqnes ; donne

•D ' — D ' = o°, оо-гсб , ou 6"°,7 en mesures sexagésimales.
Mais si au lieu d'employer de pareilles tables pour calculer I" ^

ou en emploie d'autres moins imparfaites, dont l'erreur soil ioo fois

ï>!\is pctilc et ne s'ï-lève qu'à o°,oo35 , Г cireur de la déclinaison solsti-

ïiale , conclue d'une observation faite le jour mùme du solstice, devien-

dra aussi 100 fois moindre, el sera réduite à o"oooO2o6 , ou o",067

£и mesures sexagésimales, quantité déjà prcsqu'insensible.

Une erreur de O",oo55 sur la longitude du soleil répond à 5' de

Icms décimal, ou à o''.o5oo, à raison de i°,i pour un jour. Dnns
n°s tables astronomiques actuelles , l'erreur en lems s'élève bien

rarement à c^ ooo5o , ce qui réduit proportionnellement Геггс-ur e

Qe la longitude i о°.ооооГ»5 , en sorte qu'à dislance é^ale d% solsiice,
c'le est too fois moindre que la précédente. L'erreur covrespondantu
«e la déclinaison solsticiaie deviendra donc aussi ton fois plus petite,

cest-a-dire ; qu'elle se trouvera réduite à o".ooooooioo, quantité
tout-a-f.nit insensible. En raison de cette petitesse, on peut ne p.n

borner les observations au jour mime du solstice , comme nous venons

че le supposer. On peut les étendre jusqu'à quinze join's avant el après le-

solstice , sans que l'erreur des tables devienne sensible par la réduction,

On trouvera a la fin de ce Uvre vjn exemple nnméviqup de «ï
réductions au soblicc.
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l 'antre , et qu'elle (luit ainsi rester à-peu-près la même
pendant le court intervalle de quelques jours consécu-
tifs. Si donc l'observation de hauteur méridienne à laquelle
on compare les tables pouvait être supposée lout-à-iait
exacte,' la correction qui s'en déduirait pourrait èlrfe
tncore appliquée à tous les jours suivans ; et avec les tables
ainsi corrigées, on pourrait calculer exactement l'instant de
l'équinoxe. Mais comme on ne peut pas espérer qu'une
seule observation de hauteur donne l'erreur des tables
avec toute la précision requise , on répète les obser-
vations de hauteur plusieurs jftti's avant et après l'éqm-
noxe , comme nous l'avons dît ; et chaque observation
étant calculée à part , donne une valeur de l'erreur des
tables solaires. On a ainsi 20 ou 3o observations de cette
erreur, qui s'accordent à très—peu-près , et l'on prend
une moyenne arithmétique entre elles. Avec les tables,
corrigées de celle erreur moyenne en longitude , on
calcule l'instant de l 'équinoxe, ce qui est facile , puisqu'à
cet instant la longitude doit être о dans un équinoxe
de printems , ou 200°. dans un équinoxe d'automne Dans
ce ca lcu l , il faut entendre que les tables ont égard aux
petites perturbations qui écartent le soleil de sa marche
uniforme , et particulièrement à la petite inégalité qui
le fait osciller de part et d'autre du plan de l'écliptique ,
comme nous l'avons dit en parlant de l'obliquité.

Si l'on ne veut pas se servir des tables , on verra par
la comparaison des distances au zénith observées chaque
jour , à quelle heure, de quel j o u r , la distance du soleil
au zénith aura été égale à la hauteur du pôle. Ce sera
l'instant de l'équinoxe. C'est ainsi que nous en avons
usé plus haut. Mais cette méthode pour être tout-à-fait
admissible, exigerait une interpolation fort exacte, qui
serait peut-être moins commode que le calcul rigoureux
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fondé sur les tables , et les astronomes ne s'en servent
point.

•2O. Ces méthodes supposent toujours que l'on connaît
exactement la distance de l'équaleur au zénith du lieu
où l'on observe ,' c'est-à-dire, la latitude. Cependant
°n pourrait craindre qu'il ne restât encore à cet égard
quelque incertitude. Pour la faire disparaître , on observe
de même l'équinoxe opposé, et on prend un milieu entre
les erreurs des tables qui en résultent. Il est visible , en
effet, que l'erreur de la latitude étant la même dans
les deux equinoxes , a sur la longitude du soleil une in-
fluence contraire selon que cet astre monte ou descend
yers l'équateur.

2i. Maintenant que nous savons déterminer avec la
plus grande exactitude la position des equinoxes et des
solstices , nous pouvons considerei' l'arrivée du soleil dans
ces points du ciel, comme des phénomènes astronomiques
propres à établir de grandes divisions du teins, qui se
subdivisant elles-mêmes en périodes plus petites , permet-
tent de fixer facilement les époques dos événemens histo-
riques, et de désigner commodément tous les instans de
ta durée. Cette belle application de l'astronomie va nous
occuper dans le chapitre suivant.
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CHAPITRE III.

Du Calendrier.

2.2. C'EST le mouvement du soleil qui détermine leg
diverses périodes employées dans la société pour la dis-
tribution du tems. Le choix de ces périodes et l'ordre de
cette distribution composent ce que l'on appelle le ca-
lendrier.

s.S. Le teins que le soleil emploie à revenir au même
équinoxe , ou en général au même poiflt de l'écliptique ,
forme l'année tropique. Sa durée a Je tout tems intéressé
les hommes. C'était, en effet , une mesure naturelle des
travaux qui demandent de longs intervalles, et qui dépen-
dent du changement des saisons : sa connaissance était
nécessaire pour l 'acriculturc , le commerce et les voyages;
aussi a-t-on mis beauco.up de soin à la déterminer.

Ce qui se présente d'abord de plus simple , c'est de
savoir combien Tannée contient de jours solaires, sans
avoir égard à leur inégalité. Pour le connaître , il suf-
firait de tracer sur un plan honsontal une méridienne, d'y
planter un style ver t ical de longueur invariable, et d'exa-
miner tous les jours , à midi, la longueur de l'ombre.
Le jour où elle at teint sa plus petite longueur serait celui Ju
solstice d'été , et le nombre de jours écoulés entre dcu*
retours consécutifs du soleil au mime solstice, donnerait la
durée entière de sa révolution. On trouverait ainsi que
l'année tropique contient environ trois cent soixante cinq
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jours , et c'est par cette méthode que les premiers astro-
nomes paraissent l'avoir observée.

On a pu se borner d'abord à ce résultat , mais son
inexact i tude n'a pas dû tarder à devenir sensible, parl'ac- ,
cumulation des erreurs. En observant le même solstice
pendant plusieurs années consécutives, on le voit arriver
plus tard qu'il ne devrait, si Tannée était exactement de
•эЬ5 jours ; l'erreur est de quinze jours en soixante ans.
On a connu par là , que Tannée était plus grande d'un
quart de jour qu'on iiû l'avait faite d'abord , et Ton a pris
pour sa durée 365',s5.

Cette valeur, beaucoup plus approcbée que la précé-
dente , est encore bien loin d'être exacte. Hipparque ,
en comparant une observation de solstice faite par lui-
même, avec une autre faite par Aristarque, cent qua-
rante-cinq ans auparavant , trouva que le dernier solstice
était arrivé un demi-jour plutôt qu'il n'aurait dû , si l'an-
née eut été de 365',-5 ; c'était donc o',5 d'erreur en cent
quarante-cinq ans , ou o;oo345 par année ; de là résulte la
longueur de Tannée, égale à 365',a4655.

i4- Cette valeur elle-même a besoin de corrections , et
la véritable année moyenne, telle que la donnent les der-
nières tables de M. Delambre est égale à 365 ,242264.
L'ei-reur des anciennes évaluations tient sur-tout à l'inexac-
titude des observations des solstices. En effet , les hauteurs
méridiennes du soleil, croissant, vers cette époque, par des
degrés insensibles; l'ombre du style suif les mêmes périodes,
et u est impossible de reconnaître exactement l'instant où
le soleil doit arriver au solstice. On évite cet inconvénient
en déterminant , par observation, deux époques dans les-
quelles la hauteur méridienne du soleil est exactement la
même , et toujours croissante ou décroissante également»
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L'intervalle d« ces deux époques donne la durée moyenne
de la révolution entière du soleil. C'est sur-tout vers les
equinoxes que ce genre d'observation se fait avec le plus
d'avantage, parce qu'alors les hauteurs méridiennes du soleil
changent très-sensiblement d'un jour à l'autre. Aussi Hip-
parque observa-t-il plusieurs equinoxes dans cette intention-
Mais l'imperfection de ses instrumens était trup grande pour
qu'il pût conclure la longueur de l'année par des obser-
vations aussi rapprochées les unes des autres ; et il fallait
attendre un grand nombre de siècles pour que leur incer-
titude fût compensée par l'éloignement. Aujourd'hui que
la perfection des instrumens a rendu les observations beau-
coup plus sûres, celle méthode est encore celle que. les
astronomes mettent en usage , pour déterminer la vraie
longueur de l'année tropique.

a5. Si le mouvement propre du soleil était parfaitement
uniforme, il suffirait d'observer deux equinoxes avec toute
ïa précision des procédés que nous avons décrits ; et en
comptant le nombre de jours, et de fractions de jours
solaires , qui se seraient écoulés entre ces deux époques ,
ce nombre serait la vraie longueur de l'année. Mais les
inégalités du mouvement propre du soleil altèrent cette
simplicité , et rendent le problême beaucoup plus difficile.
Car il en résulte que cet astreine revient pas toujours aux
mêmes equinoxes , après des intervalles de tems exacte-
ment égaux ; et comme les causes et les effets de ces va-
riations ne peuvent être appréciés que par la théorie de
la pesanteur universelle; on voit qu'il faut s'élever jusque
]à avant de pouvoir dépouiller complètement le mouvement
du soleil de ces irrégularités, et par conséquent aussi avant
de déterminer avec la dernière précision la durée moyenne
de l'année tropique. Ceci est encore un nouvel exemple d?s
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approximations successives auxquelles l'astronomie est sans.
cesse obligée d'avoir recours.

Nous pouvons toutefois éluder une partie de ces dif-
ficultés , et trouver dès à-présent, sans aucune pétition
de principes, une valeur très-approchée de l'année moyenne.
En effet , on verra par la suite , que les inégalités
du mouvement du soleil sont de deux sortes. Les unes

. que l'on appelle périodiques, se développent tout entières
dans l'intervalle d'une année ou d'un petit nombre d'an-
nées ; et après cet intervalle de tcms, elles se com-
pensent d'elles-mêmes , en repassant par les mêmes va-
leurs ; de sorte qu'elles font osciller continuellement le
soleil autour d'un état moyen dont il s'écarte peu. Les
autres inégalités au contraire sont comprises dans des pé-
riodes si longues , qu'on les a nommées séculaires, et elles
ont été continuellement croissantes ou décroissantes depuis
les plus anciens astronomes jusqu'à nous. Leurs effets ac-
cumulés doivent donc inévitablement se faire sent i r dans
h comparaison des anciennes observations avec les nôtres.
Mais il n'en est pas de même des inégalités périodiques ;
celles-ci ont dû se compenser d'autant plus de fois, qu'il
s'est écoulé plus de tems entre les époques que Ton
compare. Par conséquent , tous leurs effets intermé-
diaires doivent disparaître quand on compare des equi-
noxes fort éloignés ; et il ne doit rester de leur inf luence
que ce qui appar t ient à la première époque et à la der-
nière. Or cette influence s 'affaibl i t beaucoun dans le ré-
sultat moyen où elle est divisée par le nombre des années
comprises entre les observations que Ton compare ; et
l'on pourrait imaginer des observations assez éloignées les
unes des autres , pour que l'eilctadcs erreurs extrêmes fût
tout-à-fait insensible. C'est absolument ce rnème principe
qui fait que dans les observations au cercle répét i teur ,
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l'arc moyen n'est affect« que des erreurs extremes et nul-
lement îles défauts intermédiaires de la division.

L'année moyenne conclue Je cette manière, par la com-
paraison d'un de nos equinoxes avec un ancien équi—
noxe, observé , par exemple, par Hipparque, pourrait donc
être regardée comme indépendante des inégalités pério-
diques du mouvement du solei l , et affectée seulement
par les inégalités séculaires. Mais outre que celles-ci sont
fort petites , on conçoit qu'elles n'ont pu être déter-
minées et corrigées que clans une seconde approximation.
Par conséquent il ne foui p.is espérer de les éviter d'une
autre manière. Seulement après avoir prévenu 'de leur
fxistencc, nous supposerons pour abréger qu'on y a eu
égard , et nous emploierons dès à présent, la durée dé-
firiîlivc u'c l 'année moyenne 36b',242-G4- Cette espèce
d'anticipation dont nous avons déjà fait plusieurs fois
usage , n'ote rien à In rigueur des rriisormcmciis , quand
on eu conçoit bien l'esprit ; cl. qu'où y voi t .seulement un
moyen d'éviier la nécessité de revenir sur ses pas , pour ef-
fectuer les approximations successives que les astronomes
ont employées et dont il siiilii. de Lien sentir la nécessité.

26. Pour appl iquer ces résul ta ts à la vie civile , et
rendre leur usage vulgaire , il fau t les présenter dégagés
des»fractions qui les accompagnent et qui les rendraient
trop difficiles à retenir.

La première idée qui se présente , c'est de négliger ces
fractions. Ou a dès-lors des années de trois cent soixante-
cinq jours. Elles ont été autrefois en usage, comme nous
l'avons dit précédemment ; mais leur inexactitude , de-
venan t sensible après de très-petits intervalles , les a
fait abandonner , lorsqu'on a été plus instruit en astro-
nomie.

Leur principal inconvénient était de porter successive-
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ment l'origine de l'année dans les diverses saisons ; car
la petite différence o', 242264 produit , à très-peu près, un
jour en quatre ans, et une année de trois cent soixante-
cinq jours un qua r t , en i5r>8 ans, de sorte qu'après cet
intervalle , on aurait une année en arrière , et Von se
retrouverait dans la même saison.

Les Egyptiens paraissent avoir connu cette période ,
mais ils la faisaient de i4tío ans , parce qu'ils supposaient
l'année de 365), 2.5. C'est ce que l'on nomme la période

27. On pourrait encore faire abstraction du nombre de
jours que contient l 'année, et en regarder le commence-
ment et la fin, comme des phénomènes astronomiques,
que l'on fixerait par les retours du soleil à un même
éqiiinoxe. Telle a été pendant quelque teins en France
l'année prescrite par la loi. l'.lle commençai t à minuit, avec
le jour dans lequel arrivait l 'équinoxe vrai d'automne , à
Paris. Chaque année était divisée en douze mois de trente
jours , après lesquels on plaçait cinq jours , que Ton nom-
mait complémentaires. Cette manière de compter les années,
avait pour lire , c'est-à-dire, pour origine , le 22 septembre
1792, jour de la fondation de la république. Mais comme
les retours du soleil au même équinoxc ne comprennent
pas nn nombre entier de jours , et qu'il s'y joint une frac-
tion , on voit qu'en adoptant cette méthode, les années
ne sont plus des périodes de tems faciles à décomposer
en jours ; ce qui est nn très-grand défaut pour la chro-
nologie, déjà embarrassée par tant d'autres incertitudes.

~ft- Pour éviter ces inconvénicns , on a imaginé la mé-
thode des intercalations. Elle consiste à donner à l'année
civile 365 jours , en prenant soin de corriger la petite
erreur annuel le , avant qu'elle se soit accumulée , et lors-
qu'elle s'élève seulement à un jour, De cette manière ,
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les corrections sont assez frequentes ; mais aussi l'année
civile ne fait qu'osciller dans des limites peu étendues ,
autour de l'année moyenne véritable , et l'influence de
celte erreur sur les travaux de la société, est tout-à-fait in-
sensible. On sent d'ailleurs qu'il ne faut s'occuper ici que
de l'année moyenne ; car pour lestages civils, on. n'a
pas besoin de tenir compte des petites inégalités périodiques
qui font varier les retours du soleil à un même équinoxe,
tantôt en plus , tantôt en moins.

L'intercalation la plus simple est celle d'un jour tous
les quatre ans. Elle suppose l'année moyenne de aGSIaS
ou 365 jours un quart, ce qui est peu différent de la
vérité. Cette intercalation fut prescrite par Jules César, et
prit, de lui , le nom de correction julienne. Suivant celle
manière de compter, les années communes sont de 365
jours ; elles sont partagées en douze mois de trente ou de
trente-un jours, à l'exception de février qui n'en a que
vingt-huit. Le jour intercalaire se place , tous les quatre
ans , à la fin de février. L'année a alors 3G6 jours , et
prend le nom de bissextile : en sorte que , suivant cette
règle, il y a toujours trois années communes entre deux
bissextiles. L'assemblage de cent années juliennes de 365 ,a5
forme le siècle , qui est la plus longue des périodes em-
ployées dans la société pour mesurer le tems, et qui suffit
jusqu'à présent à la chronologie (*).

29. Il ne faut pas confondre la correction julienne
avec la période, julienne, inventée par Scaliger: celle-ci est
une période artificielle qui sert à iixer la date des événe—
mens historiques, d'après les positions simultanées du
soleil et de la lune ; pous en parlerons plus loin.

(*) Quoique la division des mois en jours soit connue de tout le
monde, cependant, comme on a souvent besoin , dans les calculs

astronomiques, «le connaître le nombre précis de jours conipris enire
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3o. L'intercalation julienne s'est transmise à tous les
peuples de l'Europe , mais leur ère est différente de celle
des Romains, qui comptaient depuis la fondation de
Rome. Dans Г'ère chrétienne, on compte les années de-
puis la naissance de Jésus-Christ, ou plutôt depuis une
certaine année fixée astronomiquement par rapport à nous,
et à laquelle on rapporte cet événement, dont l'époque
précise est incertaine , comme on le voit par les opi-
nions diverses des chronologistes (*). Mais cela est in-
différent pour la progression successive des années ; et
l'origine de l'ère est tout-à-fail arbitraire. Il suffit qu'on
ait fixé une seule des armées, par l'observation de quel-t
que phénomène astronomique. Or , on sait que , lors de
la tenue du concile de Nicée , l'équmoxe arrivait le,
ai mars, et, suivant les calculs des chronologistes, il
devait, à l'instant de cet éfi'/moxc1. , s'être écoulé depuis
l'ère chrétienne 3a5 ans. Il n'en faut pas davantage pour
rattacher toute la chronologie à cette époque , et rap-
porter toutes les ères à l'ère chrétienne.,

deux claies prises en dil'férens mois, je rapporterai ici les nombre»

«lu jours de chaque mois dans le tableau suivant :

Л И П К Е COMMUNS.

Janvier 3i Juillet 3l

Février 18 Août 3r

Mars 5r Septembre 3o

Avril 3o Octobre 3i

Mai 3l Novembre 3o

'"in 5o Décembre 3l

Si 1 année est bissextile, ajoutez un joui- au ruiiis du février.

(*) D. IViav. ration, temp./>urs secunda, page iG. Paris. i65?,.

in- ia.
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'ai. On continua à compter de cette manière jus-
qu'en 1082; mais comme on supposait l'année de 365 ,a5,
tandis qu'elle n'est réellement que de 365',242264, la petite
différence annuelle o',(307706, s'était accumulée, et avait
produit en 1267 ans, g',72410, c'est-à-dire, environ dis
jours dont on était cri retard sur l'année solaire. Les equi-
noxes s'éloignaient donc successivement de l'instant de
l'année auquel le concile de ISicée les avait rapportés, et
la différence était à-peu-près d'un joui" en 102 ans. Ce
fut ce qui porta le pape Grégoire XIII à faire , dans le
calendrier, un nouveau changement auquel on donna le
nom de réforme grégorienne.

On commença par réparer le retai-J des di\- jours , en
ordonnant que le lendemain du 4 octobre i58i s'appel-
lerait , non le 5 , mais le i5 octobre. On continua ensuite à
employer ^'intercalation ju l ienne, d'un jour tous les quatre
ans ; en sorte que toutes les minées dont le nombre est
divisible par quatre sont bissextiles. Mais on convint de
supprimer ce jour intercalaire dans les années séculaires
17OO, 1800 et ic)oo , en le laissant subsister dans l'an
3000, et ainsi de suite à perpétuité', de sorte que trois
années séculaires communes sont toujours suivies d'une
année bissextile. Cette intercalation très-simple est en
même tems très-approchée de l'exactitude, car la diffé-
rence annuelle о ,007736 de l ' in lcrculat io i i julienne, donne
après quatre cents ans 3',og4-4) c'est-à-dire, à peu près,
trois jours, qu'il faut ajouter. L'erreur de l'intercalation
séculaire n'est donc que de Oj,og44, en 4°° ans î ou de
o',944 en 4°°° ans- Elle est donc plus que suffisante pour
tous les besoins de l'histoire , et en convenant de retran-
cher encore une bissextile tous les quatre mille ans, elle
sera longlems suffisante pour les siècles à venir.

La manière précédente de compter les années, forme
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ce qu on appelle le calendrier grégorien, suivant lequel
l'équinoxe du printcins arrive toujours du 19 au-21 mars,
{-c calendrier n'a pas été adopté dans son origine par tous
les étals de l'Europe , ce qui occasionnait une difference
dans la manière de dater . Ceux qui conservaient le c.alen-.
drier j u l i en , comptaient dix jours de moins que les autres,
depuis 1082 jusqu'à 1700 , onze jours depuis 1700 jus-
qu'à 1800 , et ainsi de suite. Mais , à l'exception de 1*
Russie , qui conserve encore le style julien, le calendrier
grégorien est maintenant employé dans tous les états de
la Chrétienté.

Nous donnerons plus lard quelques détails sur les prin-
cipaux calendriers usités chez les anciens peuples , sur
les principales périodes astronomiques qu'ils avaient ima-
ginées , et enfin sur les ères les pïus célèbres dans l'his-
toire. Mais pour pouvoir apprécier aisément les rapports
tie ces périodes entre elles , et le degré d'^exactitude qu'elles
comportent, il faut attendre que nous connoissions exac-
tement les mouvcmcns du soleil et de la lune qui s'y
trouvent souvent combinés. Notre objet dans ces com-
mencemcns était seulement de profiter des premiers ré-
sultats obtenus pour dater et mettre c.n ordre les obser-
vations ; el c'esl ainsi que les premiers aslronomes ont
<lù faire.

За. On a partagé l'année en quatre saisons analogues
aux travaux de l'agriculture: ce; ont, le printems, l'été,
^automne et Vhiver. Le printcms se compte depuis l'entrée
du soleil dans l 'équateur , jusqu'à son arrivée au tropique
boréal ; l'équinoxe qui lui sert d'origine , s'appelle
l'équinoxe du printems. Le tcms qui s'écoule ensuite
jusqu'au retour du soleil à l'équateur , forme l'été ,
et se termine par un nouvel équinoxe qui est l'équi-
noxe d'aulomrie. Cette saison s'étend jusqu'à l'arrivée du
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soleil au tropique austral ; et son retour de ce point
à l 'équateur forme l 'hiver, qui ferme le cercle de Tannée
tropique.

33. Chacune, de ces saisons ramène, dans les produc-
tions de la nature , un nouvel ordre de phénomènes,
analogue aux divers degrés d'intensité de la chaleur solaire.
A mesure que les hauteurs me ri dit unes du soleil augmen-
tent, ses rayons tombent plus à-plomb sur.l'horison , et
la terre en retient mieux la chaleur. Mais lorsque cet astre

• s'abaisse, ses rayons obliques, déjà affaiblis par l'alrnos-
phère , se réfléchissent en grande partie, et vont se perdre
dans l'espace.

Les hauteurs du soleil ont donc une influence marquée
sur la température. Cependant elles redeviennent succes-
sivement les mêmes pendant le printems et pendant l'été,
quoique la chaleur ne soit pas la même dans ces deux
saisons. Cela vient de ce que l'impression produite par le
soleil, résuite à-la-fois de l'intensité de sa lumière et de
la durée de sa présence. Lorsque le soleil s'avance dans
l'hémisphère boréal, son action ne fait que commencer
à s'exercer sur n o u s , et la terre commence à s'échauffer.
Mais lorsque cet astre a quitté le tropique, la terre a éprouvé
plusieurs mois de chaleur. Chaque jour un nouveau degré
s'ajoute à ce qu'elle avait déjà ; c'est alors que les effets
de l'astre qui la réchauffe , deviennent sur-tout sensibles
par leur accumulation. On observe de même que la plus
grande chaleur du jour n'a pas lieu à midi, mais environ
deux ou trois heures après.

11 eu faut dire autant de l 'automne et de l'hiver. Dans
ces deux saisons la chaleur envoyée par le soleil est égale ;
mais la terre est différemment disposée à la recevoir. En
automne , sa surface conserve quelque chose de la cha-
leur de l'été, qu'elle ne perd que peu-à-peu ; mais lorsque .
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l'hiver arrive , la terre , •refroidie , est couverte de neige
et de glace. Elle ne peut se réchauffer que lentement, par
1 action prolongée des rayons du soleil.

Ceci doit s'entendre seulement de la surface de la terre.
La couche qui est au-dessous du sol , à quelque profon-
deur, ne participe point à ces variations. Lorsque le soleil
passe , l'été , au-dessus d'elle , il s'écoule un tems consi-
dérable avant qu'elle ressente sa chaleur; réciproquement,
cet astre peut faire sa révolution entière , avant que son
départ lui soit sensible. Il doit donc s'établir dans l'inté-
rieur du sol un état moyen , proportionné à l'exposition
de la surface extérieure , et intermédiaire entre les plus
grands froids de l'hiver et les plus grandes chaleurs de
l'été. L'expérience confirme ce résultat. Si l'on prend une
moyenne arithmétique entre les hauteurs du thermomètre,
observées clans un même pays, pendant une longue suite
d années , ce sera pour ce pays la température constante
des souterrains. J'aurai occasion de revenir sur eet objet
quand nous comparerons les températures des divers pays,
d'après leur position sur la surface du globe.

34- Les notions que nous venons d'acquérir sur Ja lon-
gueur de l'année, peuvent servir à trouver le moyen mouve-
ment du soleil dans l 'écliptique , c'est-à-dire , l'arc moyen
qu'il décrit sur ce cercle dans l 'intervalle d'un jour. Car
sa révolution annuelle comprenant 4oo°, sa inarche , en

, .,. . . 400"-1
la supposant unitorme semit, pour un lour -^- —w l ' 'abb, з.^-Лщ-
ou I°,og5i635. Ce résultat sera tantôt trop fort, tantôt
trop faible, et quelquefois exact ; mais au bout de l'année
tout se trouvera compensé. Il est fort ordinaire aux géo-
mètres et aux astronomes d'accommoder ainsi les choses
irrégulières à des règles exactes , qui en approchent
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autant qu'il est possible, et que" l'on modifie ensuite par

îles corrections , de manière à les plier de plus en plus à la

vérité.
La même méthode nous fera connaître le moyen mou-

vement du soleil parallèlement à l 'équaleur, et puisque
cet astre fait a i n s i , le tour du ciel dans l'intervalle
d'une année , sa marche moyenne en ascension droite
sera encore pour un jour i^ogSiGSS , comme tout-

à-I'heure.
35. Les astronomes font dans l'usage de rapporter tous

les mouvemens des astres à celui d'un soleil f ic t i f , qui
aura i t précisément la marche uniforme que nous venons
de déterminer. Ils appellent jour moyen solaire , l'inter-
valle de tems qui s'écoule entre deux retours consécutifa
de ce soleil fictif au méridien ; et ils nomment en général
tcms moyen , les inslans de la durée marqués par ses posi-
tions successives. .D'après les résultats que nous venons
d'obtenir , il est facile de trouver le rapport du jo.ur
moyen solaire au jour sydéral , que nous avons adopte
jusqu'ici pour unité de tems. Car le mouvement propre
I°,oy5ifio5, étant dinqé d'occident en orient en sens con-
traire Ai mouvement diurne du ciel , cet arc s'ajoute à la
rotation de la sphère céleste ; et le soleil moyen ne revu'nî
au méridien d'un jour à l'autre , qu'après avoir décrit pa-
rallèlement à l 'équatcur 4oi",0(j5i635. Si donc la durée
d'un jour solaire moyen est représentée par ioh , le terns
que cet astre emploie à décrue l'arc diurne i°,og5i635,

IQ . ï", o<i5i635 . , о -> í-.
sera - •' . ou o ! 'so1-, 0027004.0. Celle пгчапШ»

°
retranchée • de dix heures moyennes , donne 9'', 972^90-7
pour le tems de la rotation diurne de la sphère céleste,
exprimée en tems moyen solaire. La petite différence
o1' '"'-,00273043 est l'excès du jour moyen solaire sur le
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sydéral, exprimée aussi en te.ms moyen. C'est 3',55",9091,
quand on adopte la division sexagésimale du jour.

•j6. Si l'on voulait prendre le jour sydéral pour u n i t é ,
ce que l'on fait souvent en astronomie , le jour moyen

solaire serait exprimé par —-—ou ii 'ï'1 -.00273701.
0,99726957

La petite différence o'-'?13,00278791 ou o'', 02.7 Зуд ï, est
1 excès moyen du jour solaire sur le jour sydéral , cet excès
étant exprimé en tcms sydéral. Ce serait 3',56*,5554 C!l

adoptant la division sexagésimale du jour. C'est, la quant i té
dent une horloge réglée sur le mouvement des étoiles , doit
avancer d'un jour à l'autre sur le soleil , en n'ayant égard
qu'au mouvement moyen de cet astre. Cette avance étant
de 3',56",5554sydérales dans un jour sydéral , est pour une
heure 9",8565,et pour-^ d'heure o/',98565. Cost donc à très-
peu-près l ' /pour six minutes sexagésimales de tems sydéral.

Le nombre o',00278791 diffère peu de o>,00278043 qui
représente le même arc i°,og5i635 compté en tems
moyen solaire. Cela t ient au peu fie différence qui existe
entre le jour moyen solaire et le jour sydéral , diffé-
rence qui devient presque insensible sur le petit arc
I0,og5i635, qu'il s'agit d'évaluer. Cependant la première
de ces deux périodes est un peu plus grande que la se-
conde ; voilà pourquoi le même intervalle est représenté
par un nombre plus petit en tems moyen solaire qu'en
tems sydéral.

^7. Les comparaisons que nous venons de faire entre le
jour moyen et le jour sydéral, ne donnent que la durée
absolue du jour moyen. Mais elles ne déterminent pas
une position absolue du soleil moyen, et par conséquent
elles ne font pas connaître le tems moyen absula. En effet,
il reste encore ici une quantité arbitraire , c'est l'époque

, 4
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à partir de laquelle on veut commencer à compter en
tems moyen. Quand on se sera donné une seule posi-
tion du soleil moyen , on en déduira ensuite toutes ses
positions passées et futures , puisque l'on connaît son
mouvement; et l'on sera en état d'assigner son angle ho~
raîre à un instant quelconque, relativement à tel méri-
dien terrestre que l'on voudra. Mais le premier angle
horaire, d'où l'on pari, est absolument arbitraire. Ce qu'il
y a de plus simple, c'est de supposer qu'à une époque
connue et déterminée par vin phénomène astronomique,
le soleil moyen coïncidait avec le soleil véritable. C'est
aussi ce qu'ont fait les astronomes. Mais le phénomène
astronomique qu'ils ont pris pour origine , ne peut être
expliqué qu'après que l'on connaît les lois du mouvement
du soleil vrai. C'est pourquoi nous sommes forcés de
remettre plus loin la définition du tems moyen absolu , et
jusque là nous continuerons à fixer les dates et les ins-
tans des observations en tems sydéral , compté depuis le
passage de l'équînoxe du printems à un méridien connu.
Mais j'ai cru devoir dès à présent insister sur ce point ,
afin que l'on voie bien la différence qui existe entre la
détermination des périodes de tems, qm sont données
par la nature , et celle du tems absolu , dont l'origine est
arbitraire.

38. Il est visible qu'une petite erreur sur la longueur
de l'année, n'aurait qu'une influence presque insensible
sur les arcs diurnes que nous venons de calculer, à cause
du grand nombre de jours entre lesquels l'erreur totale
se trouverait répartie. Tel est l'avantage que présentent
les résultats moyens , lorsqu'on les conclut d'observations
très-djstante.s les unes des autres.

3g. Après avoir établi ces résultats dans l'ordre na-
turel , suivant lequel ils auraient pu être inventés, et san*
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anticiper Sur les découvertes postérieures, nous pouvons
maintenant indiquer les méthodes modernes que l'on em-
ploie pour les rectifier , et les porter au dernier degré dfc
précision.

Aujourd'hui que les observations se font avec una
extrême exactitude ; aujourd'hui que l'on connaît toutes
les inégalités du mouvement du soleil, qu'on les a réduites
en tables , et qu'on n'a plus à corriger que des erreurs
presque insensibles ; on peut douter si les equinoxes ob-
servés par les anciens astronomes valent la peine d'être
calculés. La manière dont ils les ont observés était fort
grossière , et ne peut tirer quelque précision que de son
éloignement. Ces observations se faisaient avec des ar-
•milles : c'étaient des cercles de cuivre dirigés dans le plan
des cercles célestes. Pour déterminer les equinoxes, les
astronomes observaient le tems où l'ombre du cercle qui
représentait l 'équateur, était renfermée toute entière dans
le plan de ce cercle ; mais il est évident que la réfraction
altérait plus ou moins le résultat, suivant la hauteur où
se trouvait le soleil à l'instant de l'cquinoxe. Le change-
ment de réfraction, plus rapide vers l'horison que le
mouvement en déclinaison, leur a fait quelquefois ob-
server deux equinoxes le même jour. En effet, si le soleil
se lève le matin fort près de l'équinoxe , la réfrac ion
très-forte à l'horison pourra compenser son éloignement ,
£t le faire paraître dans le plan de l'équateur. Mais à
mesure que les astres s'élèvent, la réfraction diminue avec
rapidité ; le soleil plus élevé sur l'horison , paraîtra donc
plus près de son véritable lieu , et, si son mouvement en
déclinaison n'a pas compensé cet abaissement, il repa-
raîtra au-dessous de l'équinoxe , où il pourra passer dans
la journée.

Si l'on veut cependant tirer parti des anciens équi-
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noxes pour déterminer la longueur de l'année, la méthode
la plus simple est de regarder chacun de ces équinoxe»
tomme une longitude observée , qui est de o" au prin—
teins, et de 200° en automne. On calculera le lieu du
soleil par les tables, pour la même époque. Si la longitude
vraie est autre que o° 011200°, la différence sera l'erreur du
mouvement moyen des tables, pour le teins écoulé depuis
J'ancien équinoxe jusqu'à nous. Cette erreur divisée par le
nombre de jours écoulés, donnera la correction du mou-
vement moyen employé dans les tables : ce rnouvemenl
étant ainsi rectifié , on en conclura la longueur de l'année
par une simple proportion (*).

4o. Il n'y a pas beaucoup d'avantage à rechercher ce*
anciennes observations, sur lesquelles on ne peut compter
à un demi-jour près , ce qui fait o",5S sur la longilude
observée. En e f f e t , o°,55 divisées par 2000 ans, donnent
o°,00027 (о/',;) sex.) par année. Une observation de Bradley
ou de Lacaille, faite il y a cinquante ans , ne comporte
pas une erreur de o°,ooi5 (5'; sex.), qui, répartis sur cet
Intervall»;, ne font que o°,oooo3 (o",i scx.) par année.
Telle est donc la pet i te incer t i tude qui peut rester sur le
mouvement moyen du solei l , en le concluant des observa-
tions modernes. Celui que M. Delambre avait adopté pour
ses premières tables, imprimées dans l 'astronomie de La-
lande, était 40000°,85i85i pour 100 années jul iennes
de З65',.ч5 ou s implement o°,85i85i (46' sex.), en
omettant les 100 circonférences entières, qui ne peu-
vent occasionner aucun doute : c'est ce que l'on nomme
le mouvement séculaire du soleil. On en déduit par une
simple proportion le tems d'une révolution complf t te ,

(*) Lu mouvement diurne corrigé est à un jour comme /Jeu" »
la longueur totale dt Г авпег.
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qui est _Í00-365aSi ^ 3,55
'

longueur de l'année tropique jusqu'à présent ado'ptée.
Mais , d'après un nouveau travail, M. Delambre a trouvé
ce mouvement séculaire trop fort de О0,оо4бас) ; ce qui le

réduit à 4°ooo°,847222 , ou simplement à o",847223
( 45'.45/f/ ) , et la vraie valeur de l'année tropique , qui
en résulte, est 365jTa42a64 ou 365j,5h48'5i",6 en mesures
sexagésimales. Cette valeur est celle que nous avons rap-
portée dans le chapitre précédent.

Quoique cet excellent astronome ait calculé plus de 1200
observations pour arriver à ce résultat , il a désiré que l'on
observât encore de nouveaux equinoxes pour le confirmer.
11 en est de même de l'obliquité de l 'écliptique : quoi-
qu'elle soit aujourd'hui fort bien connue , cependant les
astronomes ne manquent jamais l'occasion de l'observer à
chaque solstice. C'est par cette con l inu i té d'observations
et de vérifications qu'ils s'assurent de la bonté de leurs
tables , qu'ils les rectifient et qu'ils les portent enfin à un
point de précision presque incroyable.

4i. On voit encore ici se vérifier la remarque que nous
avons souvent faite sur la marche, tour-à-tour progressive
et rétrograde, par laquelle l'astronome arrive aux résultats
les plus exacts, par des approximations successives. La
simple observation des mouvemens diurnes du soleil en
déclinaison et en ascension droite , nous a fai t découvrir
qu'il décrit annuellement un grand cercle de la sphère
céleste. Ces premières observations nous ont fait con-
naître d'une manière approchée, la position des solstires
et des equinoxes. A l'aide de ces résultats imparfaits et
d'unR longue série d'observations , nous avons conçu que
l'on pouvait parvenir à connaître la marche du soleil sur son
grand cercle et son mouvement, tantôt plus lent, tautut
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plus rapide^ avec une approximation suffisante pour e»pté-.
dire à-peu-près les variations régulières, qui reviennent dans
le même ordre chaque année. Ces résultats nous ont servi
de base pour en trouver d'autres plus parfaits ; et pouf dé-
termineravec plus d'exactitude l'obliquité de l'écliptique, et
la position des equinoxes, par des observations correspon-
dantes réduites à l'aide des tables à une époque commune.
Ces nouveaux résultats à leur tour serviraient donc de
base à de nouvelles tables plus exactes que les premières ;
et ainsi d'approximation en approximation, on s'élèverait-
jusqu'à la perfection des tables modernes, qui sont des
modèles de précision et d'exaclitude. Mais celte marche a
été singulièrement éclairée et accélérée par Гл théorie de
l'attraction universelle , dont nous avons donné une idée
dans le premier livre, et dont nous avons dès-lors indi-
qué l'application. Cette théorie déduite des observations
nombreuses , mais encore imparfaites, des premiers astro-
nomes , a découvert le secret de toutes les inégalités du
mouvement du soreil. Elle en a indiqué l'époque et la
marche. Elle a montré comment on pouvait conclure leurs
valeurs des observations. Alors on a pu former des tables
du soleil où rien nnest oublié. On s'est servi de ces tables
pour réduire les observations d'équinoxes et de solstices à
une même époque ; et l'on a dû ainsi obtenir ces divers
élémens avec une extrême précision. Telle est, en effet ,
la marche que les astronomes ont suivie ; et c'est aussi
celle qu'ils suivent encore aujourd'hui pour perfectionner,
par de nouvelles observations, leurs tables déjà si
parfaites.
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CHAPITRE IY.

Manière de rapporter la position des
ait plan de l'Ecliptique.

4-2. POUR déterminer la position des divers points du
ciel , nous les avons d'abord rapportés à deux plans ,
l horison et le méridien , qui sont fixes, pour chaque lieu
de la surface terrestre. Le besoin de comparer facilement
les observations faites en différens lieux , nous a fait
chercher d'autres plans indénendans de la position des
observateurs et même de la figure de la terre. Lorsque
nous avons connu le lieu de l'équateur céleste , et la
manière d'évaluer les angles des méridiens par la mesure
du tems , nous nous sommes servis d.e ces données pour
déterminer la position des astres , au moyen de leur
ascension droite et de leur déclinaison observées.

Enfin , comme une grande partie des phénomènes cé-
lestes, relatifs à notre système planétaire , se passent sur
le plan de l'écliptique , ou dans des plans qui lui sont
peu inclinés , nous allons y, rapporter les astres de la
même manière , ce qui est d'un usage continuel en as-
tronomie.

Pour cela , on conçoit , par chaque point du ciel, un
grand cercle perpendiculaire au plan de l'ccliptiimc ; t'est
ce que l'on nomme le cercle de latitude. Alors la poMliûn
d'un astre se détermine par deux élémens.

Le premier est l'arc de grand cercle compris cuire
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l'écliptique et l'astre. Cet arc s'appelle la latitude de
l'astre.

Le second est Гаге de l'écliptique compris depuis l'é-
quinoxe du printems jusqu'au cercle de latitude. Cet arc
se compte comme l'ascension droite, d'occident en orient,
dans le sens du mouvement propre du soleil ; et on
le nomme la longitude de l'astre , par analogie avec la
longitude du soleil.

Dans la J]g. 5 , С est le centre de la sphère céleste.
. тСл represente l 'équateur, f EA l 'ecliptique, Г Л Ia

ligne, des equinoxes , SA la déclinaison d'un astre S ;
,Tj4 son ascension droite ; SL sa lat i tude; T Z sa longitude.
La latitude est boréale quand l'astre est situé au nord
de l'ecliptique, australe quand il est au sud.

43. On n'observe pas immédiatement la latitude et la
longitude des astres , parce que l'instrument qui les don-
nerait serait trop difficile à vc'rifier ; mais on les déduit ,
p.ir le calcul , de la déclinaison et de l'ascension droite
observées. 11 ne faut pour cela que résoudre un triangle
sphcrirme.

En effet., par le centre de la sphère céleste , menez les
deux rayons visuels CP, CP' ; le premier au pôle de l'é—
quateur, le second au pôle de l'ecliptique. L'angle P'CP
sera égal à l'obliquité de. l'ecliptique sur l 'équateur, § 14.
Prolongez indéfiniment le cercle de déclinaison AS , et le
cercle de latitude SL. Le premier ira passer par le pôle P,
le second par le pôle P ; en sorte que dans le triangle
sphérique P PS, P'Psera l'obliquité de l'ecliptique , PS le
complément de la déclinaison, P'S le complément de la
l a t i t u d e ; car les arcs PA , PL , sont chacun de 100°.
Examinons maintenant les angles en Pet en P'. Si l'on mène
par l epù îc Pie cercle de déclinaison Pf qui passe par l'é-
quinoxe, l'angle rPP' sera droit ; car le plan du cercle PP



P H Y S I Q U E . 5y

on CPP e'tant perpendiculaire à la ligne des e'quinoxes ,
réciproquement tous les plans qui passent par cette ligne
lui sont perpendiculaires. De plus , les arcs PY , PA étant
de 100°, l'angle fPA aura pour mesure l'arc f A , et sera
par conséquent égal à l'ascension droite de l'astre : ainsi
l'angle total PPS sera égal à ioo°-f- TA. De même , si
par le pôle P1, on mène le cercle de latitude P'f ,
l'angle YP'Psera droit , et les arcs P Y, P'L seront de
100". L'angle Y P'L aura donc pour mesure l'arc Y L
compté strr l'écliptiqne , et sera égal à la longitude de
l'astre. Par conséquent l'angle SP'P sera égal à 100° — Y.L,
c'est-à-dire qu'il sera le complément de la longitude.
Ainsi les élémens du triangle SP'P sont l'obliquité de
l'écliptique, l'ascension droite de l'astre, sa déclinaison ,
sa longitude et sa latitude. Les formules de la trigono-
métrie sphérique étant appliquées à ce triangle , offrent
le moyen le plus simple de déterminer les rapports de
toutes ces quantités (*).

44- Veut-on , par exemple , déterminer la longitude et
la lat i tude , en supposant l'ascension droite et la déclinai-
son connues. Alors dans le triangle SPP' , on connaîtra les
ròtés PP', 6'P, et l'angle P'PS ; c'est-à-dire deux côtés et
l'angle compris. On pourra donc aisément trouver le troi-
sième côté P'S complément de la latitude , l'angle PP'S

l*) Alin que l'on ne soit pas embarrassé dans l'interprétation de
quelques termes usités dans les anciens ouvrages d'astronomie , j'ajou-
terai ici que le gvanrl cercle PP' q»i passe par les pôles de récruaieur
et de 1 ëclipiique 7 et qui contient les points solsticiaus , a été nomme
colure lies solstices. De même le grand cercle P f qui passe par les
pôles de 1 équateur et par la ligne des equinoxes , a élé nommé par
eux colure des étjuir.oies. La raison de ces dénominations n'est pas
bien connue j niajs ce qui est irvs-certuin , c'est qu'elles sont fort
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complément de la longitude , et même si l'on veut Tangle
PSP', que l'on nomme l'angle de position de l'astre.

• 45. Au contraire se donne-t-on la latitude et -la
longitude , et veut-on déterminer l'ascension droite et la
déclinaison. Alors dans le triangle SPP' , ce seront les
«-»tes P'P, P'S, qui seront connus , avec l'angle PPS. On
лига donc encore deux côtés, et l'angle compris. On
pourra donc aisément déterminer le troisième côté PS,
complément de la déclinaison ; l'angle P'PS égal à
ioo°-{- l'ascension droite, et même si l'on veut l'angle
de position S (*). 4

46. La détermination des latitudes et longitudes des
astres , telles que nous venons de les exposer , suppose un
observateur placé an centre de la terre. Mais comme nous
nous trouvons toujours à sa surface ; il en résulte dans les

(*) Soit и l'obliquité de l'écliptique , d la déclinaison de l'astre,

11 son ascension droite, л sa latitude, / sa longitude. Cela posé, si

c'est l'ascension droite et la déclinaison qui sont connues, on aura
la loncitude et )a latitude par les formules suivantes, tirées de l»

trigonométrie sphërique ,

cos P'S = tin P'P sin SP cos P'PS + cos P'P . cos SP,

COt. SP . sin P'P —COS P'PS . OOS.F.P

sin P'PS

üu adoptant les dénominations que nous venons d'établir, et оЫег-r

vaut que cos P'PS = cos ( 100° -H a] •=. — tin я, il vient

sin л = — sin w cos í/ sin a + cos к sin </ ,

tana ^ • sin ы + sin a cos «
tine г = — •

cos a

Ces deux formules peuvent s'accommoder яи calcul logarithmique, eu

prenant un angle auxiliaire f , tel qu'on ait

sin a

( ' ) • • • • * " й т = ~;„;-1г7
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valeurs des latitudes et longitudes apparentes, des correc-
tions tout-à-fait analogues aux parallaxes de déclinaison et
d'ascension droite. Cette analogie est tellement com-
plète que les mêmes formules que nous avons trouvées
alors, serviront encore dans le cas actuel, comme on va
le voir.

Pour cela nous ferons une construction tout-à-fait
semblable à celle que nous avons employée pour la paral-

car alors en éliminant sin a de la première et tang rf de la seconde
riles deviennent

• . , cos

. sm л = sm d -
cos 9

sin (ч •+• «) .
(3) . . . . tang t = tang a - : - •)

SI» 7

au contraire, si l'on se donne la latitude et la longitude , on aura
la déclinaison et l'ascension droite par les formules

cos PS = ein P' P sin P'S cos P P S -b cos P' P cos P S ,

cot f 'S . sin P P — cos PPS cos f P
cot P'PS =

sin PP'S

on <:n mettant pour ces quantités leurs valeurs, et observant que

cot l"PU := — tang a

sin d = sin a cos A sin l -t cos u sin л

— tang A sin a + sin / cos «
tans a — .5 cos/

Ces équation* ressemblent à celles qui nous ont donné d'abord la

latitude et la longitude. La latitude répond à la diclinuison, et la

longitude à l'ascension droite j il n'y a de différence que dans l'obli-

quité « , qui prend ici une valeur négative. En suivant celte ana-

lû"!.1, les nouvelles équations pourront se résoudre par un angle

auxiliaire f', tel qu'où ait
sin l - .

[.] . . . . lans ф' = 1



6o A S T R O N O M I E

Ьхе de hnuteur, tom. icr. , page a54- Soit, ßg. 6, С
le centre de la terre supposée elliptique, COZ un
rayon terrestre, 0 l'observateur, Z Je zénith vrai. Soit
Pf \e pôle de l'écliptique , et supposons que le plan
du tablenu passe par les lignes CP' et CZ. Alors le
plan de l'écliptique qui doit être perpendiculaire à la
ligne CP' , sera projeté dans la figure suivant une ligne
droite CE. L'arc ZP sera la distance du zénith au pôle

et en éliminant siu l de la première cl lang л de la seconde , elle«

deviendront

sin A cos U' — • )
' M- • • -«nr f= Ц >-•)

COS т

sin (ч/ ' — к )
[3] . . . . tang a = tang /

ЫП <

Si l'on voulait l'angle de position PSP' , que nous nommerons S
on Pâmait aisément en observant que dans tout triangle sphéi-ique

les sinus des angles sont entre eux comme les sinus des côtés op-

poses, ce qui donnerait

sin » cos л ' , sin » coe l
im У = — - 5 ou sin A — - - - •

cos A cos a

bes formules précédentes ont été calculées en supposant l'astre

dans le premier quart de l'écliptiqne à parlir de l'cquinoxe du

printems ; mais p°ur les étendre я toutes les autres positions , il

«ufh't d'observer fidèlement le jeu des signes algébriques , en {aisant

les sinus, cosinus et (.ingénies posiiifs ou négatifs, selon la valeur

des nrcs auxquels ils répondent. Cela ne ftii. aucune difficulté pour

l'ascension droite et b longitude , qui sont toutes deux comptées à

parlir d'un même point de leur cercle , et toujours dans le même sens de

О à 4°°° í mai' relalivcment à 'a déclinaison et à la latitude qui
sont comptées chacune à part ir d'un plan, comme elles ont élé

prises positivement d'un côlé , il faut les prendre négatives de l'autre.

Ainsi , puisque nous avons regardé comme positives les déclinaison»

rt les laiituilrs boréales , il faut regarder les australes готгяе néga-

tives. Le seul jeu des signes algébriques appliqué aux lignes tri^o-

s fera le reste.



P H Y S I Q U E . f i l

de Pécliptique, et l'arc ZE, complément de cette dis-
tance , sera la latitude du zénith. J'entends ici la latitude
céleste rapportée au plan de l'écliptique , et non pas la
latitude géographique.

Maintenant, si l'observateur 0 mène un rayon visuel à
l'astre L, il le verra en S sur la sphère céleste. L'arc ZS
sera la distance apparente de l'astre au zénith vrai. L'arc
P'S sera sa distance au pôle de l'écliptique, ou le complé-
ment de sa latitude apparente ; enfin l'angle au pôle SP'Z
compris entre IPS cercles de latitude , menés par le
zénith et par t'astre, sera la différence apparente des
longitudes de l'astre et du zénith. J'entends toujours ici
les longitudes célestes comptées sur l'écliptique et non
pas les longitudes géographiques.

Mais si du centre С de la terre on mène au même astre
le rayon visuel CL5', qui le projeté en S' sur la sphèje
céleste, S' sera le lieu vrai de, l'astre ; ZS' sa distance
vraie au zénith ; P'S' sa distance vraie au pôle de l'éclip-
tique , ou le complément de sa latitude vraie; enfin l'angle
au pôle SP'Z sera la différence des longitude? vraies de
l'astre et du zénith. Les différences d« ces élémens avec
ceux du lieu apparent , seront les parallaxes correspon-
dantes. Ainsi la différence SS' des distances zénithales sera
la parallaxe de hau teur ; la différence des distances po-
lairei P'S, PS' sera la parallaxe de latitude; enfin l'angle
SP'S' sera la parallaxe de longitude.

Or , l'analogie que nous avons annoncée se montre ici
avec la plus parfaite évidence. Car la figure dont nous fai-
sons usage n'est que celle qui nous a servi pour les déclinai-
sons et Us ascensions droites dans la page 2.54 du premier
livre. Le système des coordonnées en latitudes et longitudes
est absolument de la même nature ; les conséquences sont
(Jonc pareilles. Qui ne vo;t que la parallaxe de latitude,

a. *



répond à la parallaxe de déclinaison , et la parallaxe de

longitude à la parallaxe d'angle horaire ou d'ascension

droite ? l'oiir appliquer ici les formules trouvées alors , il

suffit évidemment de donner aux lettres qu'elles ren-

ferment , la signification que nous voulons leur attribuer

ici. On aura donc ainsi, sans aucun calcul nouveau, les

expressions des parallaxes de longitude et de latitude (*).

(*) Soit L la longitude du zénith, Л sa latitude rapportée an plan
de l'é';lip!it;ue; soient / et >. les quantités analogues pour l'astre ob-
servé , ces quantités élam prises Ac dessus la surface terrestre Si
Ton suppose que , dans la figure , l'astre est à l'occident du lénilh
au-delà du plan EZP' , et que le point éqninoxial T se trouve aussi
аи-del* de ce mime j'1 n à l'occidtiH de l'astre , la différence des
longitudes L — / n p: ем n tira l'angle îi'P'Z , compié du méridien
apparent et d'orient en ocriilent , comme les angles horaire». Cet
ЗП" e est analogue i l'angle horaire apparent P ^ dans le cas où il
s'agissait de déclinaison et d'ascension droite. Pour compléter l'analogie,
soit D' la distance du zénith au pôle de l'éclipliqne , P Ja différence
Лее longitudes apparentes L — • l , et Д la dislance apparente de l'astre
à ce même pôle , ce qui donne D '= 100° — Л , Д = ioo° — )u II
suffira de substituer ce« quantités à leurs analogues dans le« formules
de la pa«e a56 du premier livre , et marquant d'un accent les élémens

du lieu vrai , comme nous l'avons £»it alors , on aura , par approxi-
mation ,

_, П . un D' . ùuP'
Parallaxe de longitude P — P = - - - >

sin Д

Parallaxe de latitude Л — Л '= П [ sin Л cos D' — cosA'siu.O'cos.P'î,

et comme P — f = L — l — (L — l') =s l' — / , on aura Ia lon-
gitude apparente / et la distance apparente de l'astre au pule do
l'éclipiique ou Д , par les formules suivantes :

_ '
~~

siu Д'
A = A' + П {siu Д'соб Д'— cos Д'. sino', cos ( L — i

ÏI íít b parallaxe borisonlale relativ« au rayon terrestre qui pasíe
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Seulement comme l'angle ,SP'Z cjui répond à l'angle
horaire est ici la différence, des longitudes du zénith et
de lastre, il nous devient nécessaire de savoir détermi-
ner la longitude du zénith. Pour cela il n'y a rien de plus
simple que de chercher d'abord la déclinaison du zénith ,
rapportée au plan de l'équateur et à son ascension droite ,
ïelalivement au point équinoxial. Après quoi on conver-
tira ces coordonnées en longitude et latitude, relatives au
plan de l'écliptique , comme on convertirait celles d'un
astre, par les formules que nous avons déjà donnée«
pour cet objet.

ï>ar l'observateur. Pour la simplicité du calcul , j'ai conservé dans

les formules les distances polaires Л , Д' qui, pouvant se compter de

°° à 100° , n'exigent, dans les différeas cas, aucun soin parli-

eulier, si ce n'est d'observer le jeu des signes algébriques dans

les expressions tri^oiiométriques. Sous ce rapport , elles sont beau-

coup plu» commode» que les déclinaisons et les latitudes qui,
comptées à partir d'un plan , exigent qu'on ait soin de les faire

positives d'un côté et négatives de l'autre. Quant à la différence
des longitudes /' — L , son emploi n'offrira non plus aucune diffi-

culté et n'exigera aucune construction particulière, pourvu qu'on
«'astreigne toujours à compter les longitude» Í' et L de la même manière ,

d'occident en orient, à partir du même point équinoxial , comme on

compte les ascensions droites sur l'équateur. Enfin la .distance D du
zéiiith au pôle de l'écliptique ne doit pas être comptée à partir de la

Verticale ; mais à partir du zénith vrai déterminé par le prolongement
du rayon terrestre , comme nous l'avons fait pour les parallaxes d'ascen-
»ion droite et de déclinaison.

En restant fidèle à ces conventions géneVales j il n'y aura aucun

autre soin à avoir dans chaque cas particulier. On voit aussi, par

«es expressions, que la parallaxe doit s'ajouter aux élémens du lie"

vrai avec le signe que lui donne la formule , pour avoir les élément

du lieu apparent. N'oublions pas que les formules précédentes ne

•ont qu'approchées, et qu'il faut recourir aux séries pour avoir ie»
formulée exacte«.



?La déclinaison du ztniili еч! tics-facile à obtenir, c'est la
distance du 7<Miith à l'uqualenr ou 1н laliludc géographique
du heu de l'nbscivaiion Comme CZ est le rayon ter-
restie, qui diffère de la vcilicalc, il faudi.i employer la
déclinaison du iciiilh vrai, c'esl-à-dirc ictiancher de la
latitude terrestre l'angle du i.iyon avec la verticale

Quant à l'ascension droite du zénith , elle p« évi-
demment mesurée par l'angle hoi.uic viiiablc , que
forme le point equmoxial y avec le plan fixe du indndicn

1 du heu C'est le tems syderal converti en degrés de
l'equateur Pour l'obtenir on suivra le procédé, enseigné
dans la page 127 du premier livre On cherchcia l'angle
horaire d'une étoile connue , d'api os l'ohscivation de la
hautcui, cet angle étant suppose compté du lYicudicnsupé-
пеш, et de o" 14.00° dans le sens du mouvement diurne On y
ajoutera l'ascension droite de l'étoile , et retianchant de la
somme les circonférences entières, s'il y en a , le reste sera

jle tems syderal ou la distance du point .equmoxial r au
plan du .méridien.

Celte distance sera l'ascension droite du zénith C'est
ce que les astronomes appellent l'ascension droite au
milieu du ciel On l'obtiendrait plus simplement encore
en observant des passages d'étoiles ou du soleil a la
lunette méridienne, et calculant l'ascension droite de
ces astres pour l'instant de l'observation-" Car puisqu'ils

• se trouvaient alors dans le méridien , leur ascension droite
était celle du méridien même.

„Connaissant la déclinaison du zémth>et son- ascension
droite, on calculera .aisément sa longitude et sa latitude.
Et comme l'une des deux premières coordonnées , savoir
l'ascension droite, est variable-à chaque instant par l'effet
du mouvement diurne , on voit que les 3eux auli es, qui



P H Y S I Q U i î -65

toutes deux la contiennent, seront vauables aussi La lati-
tude et la longiti.de du zénith changent donc à chaque
instant Cela était facile à prévoit d'après la direction oblique
du plan de l'eclip tique w .relativement au—mouvement
diurne Mais on a pai i e qui précède , le nnoyen d'obtenir
.1 chaque instant les valeuis de ces coordonnées variables.

47 H a plu aux astronomes tfapftltr-nohagéume \f
point К de l'echptique, où ce plan est rencontré par
le terde de latitude ZP qui passe pai lé zénith Le mot
de nonagésime signifie quatre-vingt-dixième Cette' déno-
mination paraît venir de ce q,ue le point E se trouve 'à
go" sexagésimaux du .point-de l'écliptique qui se-trouve
au même instant dans l'honson En effet, si par le cercle
С de là terre, on mène un plan perpendiculaire au
rayon CZ, et par conséquent horizontal, ce plan sera
représente dans la figure par la ligne droite CH, comme
Técliptique l'est par la ligne droite CE L'intersection
de ces deux plans sera donc une ligne droite, menée
par le point С perpendiculairement au plan de la ligure
Par consequent Tangle de-cette droite avec CE et CH
sera un angle droit

Ce point de Téchptique , situé ainsi dans l'honson, à
qo° da point E, ou du nonagésime, s'appelait ancienne-
ment l'horoscope , et l'espèce de superjtition appelée Vastro-
logte judiciaire", consistait à стопе que le point de l'eclip-
tique qui se levait ainsi au moment ou un événement était
a'rrwé, avait sur lui une influence favorable^ ou funeste
On calculait none la position de ce point dans l'écliptique,
et selon qu'il appartenait à telle partie ou à telle autre ,
on en tuait des présages heureux ou malheureux c'est

•ce que l'on appelait tirer l'horoscope 11 suffit, d'énoncer
celte superstitieuse pratique pour en faire sentir l'absuidite

a. ^
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48. D'après les définitions précédentes, la distance
angulaire du point E au plan de l'horison , ou l'angle
ECH, s'appelle en astronomie la4 hauteur du nonagésime.
Cette distance est évidemment égale à l'angle PCZ distance
du pôle de l'écliptique au zénith vrai. Ces dénominations
étant fort employées en astronomie, il est utile de sa-
voir ce qu'elles signifient. Mais il est évident qu'elles sont
aussi peu caractéristiques que peu nécessaires, et que les
expressions générales de longitude et latitude du zénith
sont bien plus convenables ; nous les emploierons tou-
jours dans la suite de cet ouvrage , car il ne faut pas
multiplier les termes techniques sans nécessité.



CHAPITRE Y.

Diminution progressive île l'obliquité âc ÏÈclin-
tique. Mouvement gênerai des Étoiles pa-
rallèlement à l'Ècliptique , d'où résulte la
precession des Equino.-ces.

49- LES valeurs assignées à l 'obliquité de l 'éclipliqne
par les astronomes des. différens siècles , ne s'accordeYïE
point entre elles. Elles vont toujours en d iminuant de-
puis les plus anciens astronomes jusqu'à nous. Ces dif-
férences ne peuvent pas être en t iè rement a t t r ibuées à
l'imperfection des mstrumens cl des observations ; car
en vertu de cette imperfection même , IPS résultais ob-
tenus auraient dû se trouver tantôt trop forts tantôt trop
foibles , et il serait infiniment pen probable qu'ils s'ac-
cordassent tous pour indiquer une d iminut ion progres-
sive de l'obliquité de l'écliptique, si cette diminution
n'était pas réelle. En effet la tbéorie de l 'at traction a
confirmé complètement ce résultat. Elle a prouvé que
l'attraction des diverses planètes qui composent notre sys-
tème planétaire , doit nécessairement déplacer peu-à-peu
le plan de l 'écliptique dans le ciel et selon la disposi-
tion actuelle du système , d iminuer son inclinaison sur
l'équateur d'une quanti té à-peu-près égale a iGo*,83
par siècle , ce qui fait par année i",6or$3 (o",5:nof) sex.).
Voici sur ce point les résultats compares de la théorie et
des observations, telles qu'ils se trouvent dans un Mémoire
de M.Laplace inséré dans la Connaissance des tctns dei8n.
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Observations antérieures à Vère chrétienne*

Époques
des

observât.

I IOO

35o

a5o

5o

N O M S
des

OBSERVATEUHS.

TCHEOU-KOTJNG.

p

ERATOSTHÍHE.. .
LlEOU-HlAKG.. .

Lieu
de

l'observai.

СГ

Marseille
Alexandrie.
Chine

Obliquité

observée.

26,556i7
g /finií

26,40092
26,40093

Obliquité

calculée.

26,61793
26,400.57
2б,39475

26,3714»

Excès
de

l'obiervat.

+о,о38з5
+o oScjSfi
+0,00617

+0,02960

Observations postérieures à notre ère.

,,3
46!

g

880
1OOO

"79
43,

TSOU-CHOTJG.. . .
JLiTCHoxi-Foti N G.
ALBATEHIUS. . . .
Еви-IoiiNis ....

CoCHEOU-KlNG .

TJ

Chine

Chine
Chine
Arabie ....
Le Caire. . .
Pékin

Samarkande

26,52499
зб 27642
g 2о,-5б

з6,з 1 635
26,19321
26,14889

26,14444

26,33858

2б,29/,|5
26,26450
36,20771
26,20063
36,i55og

26,l3lI7

— 0,0 1 35o

—0,01875
+о,оЗЗоб
+0,00864
—0,00743
— 0,00620

+о,013з7

L'ensemble de ces observations établit d'une manière
incontestable la diminution successive de l'obliquité de
l'écliptique. Leur accord avec les formules4 déduites de
la théorie, dont elles s'écartent tantôt dans un sens,
tantôt dans un autre, ne laisse aucun lieu de douter
qu'en effet cette diminution est uniquement due, comme
la théorie l'indique , à l'attraction des planètes, les unes
sur les autres et sur le soleil.

On reconnaît encore les effets de cette diminution , en
comparant les positions des mêmes étoiles relativement à
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l'écliplique , à des époques très-éloignées. C'est ce que
l'on remarque principalement sur les étoiles voisines des
solstices d'été et d'hiver. Celles qui étaient autrefois au
nord de l'écliptique près du solstice d'été , sont mainte-
nant remontées plus au nord en s'é-loignant de ce plan. Au
contraire les étoiles qu i , suivant le témoignage des anciens
astronomes , étaient autrefois situées au midi de l'éclip—
tique près, du solstice d'été , se sont rapprochées de ce
plan , et quelques-unes s'y trouvent maintenant comprises
eu même l'ont dépassé en se portant vers le nord. Des
•thangemerfs analogues ont eu lieu vers le solstice d'hiver.
Toutes les étoiles participent à ce mouvement , mais di-
versement et d'autant moins qu'elles sont plus voisines ät
la ligne des equinoxes. De sorte qui1, cette ligne semble
être comme une charnière autour de laquelle cette rota-
tion paraît s'exécuter. Il est naturel de conclure de ces
phénomènes que le plan de l'écliptique se déplace réelle-
ment dans le ciel, et produit en sens contraire, relative-
ment aux étoiles , les apparences que nous observons. Car
de supposer que ces mouvemens appartiennent réellement
aux étoiles, cela serait presque impossible, puisqu'il fau-
drait pour cela imaginer entre tous les corps célestes un
accord inconcevable.

5o. Mais ce qu'il est important de savoir, et c<ï
que la théorie a également prouvé, la diminution de
l'obliquité de l'écliptique ne sera pas toujours progressive.
11 arrivera un tems où ce mouvement commencera à
se ralentir ; puis il cessera entièrement, et alors l'obli-
quité de l'écliptique sur l'équateur paraîtra constante.
Après quoi le déplacement de ce plan recommencera
en seus contraire. Il s'éloignera peu-à-peu de l'équateur
suivant les mêmes périodes par lesquelles il s'en était ap-
proché ; et ces états alternatifs produiront une oscillation
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éternelle , comprise entre des limites fixes. La théorie
n'a pas encore pu parvenir à déterminer ces limites , mais
d'après la constitution du système planétaire , elle a dé-
raqntré qu'elles existent et qu'elles sont très-peu étendues.
Ainsi , à ne considérer que le seul effet des causes cons-
tantes qui agissent actuellement sur le système du monde ,
on peut affirmer que le plan de l'écliplique n'a jamais
coïncidé et ne coïncidera jamais avec le plan de. l'équateur:
phénomène qui , s'il arrivait, produirait sur la terre un
jjrintems perpétuel.

51. Nous n'avons parlé ici que de la diminution lente
cl séculaire tic l'obliquité de l'cclipiiq'uc. Cotte obliquité
éprouve , 'en out re , de petites oscillations qui tour-à-tour
lYcnilei i t de sa valeur moyenne, dans des sens opposés,
parmi ces oscillations la plus considérable est soumise à
une période de 18 ans, c'est-à-dire qu'au bout de 18
;ms , tout ce qui dépend de celte inégalité se trouve
compense , et il ne reste plus que l'effet général
et constant de la diminution progressive. L'observa-
tion a fait connaître la loi de ces petites oscilla-
tions, et la théorie en a f a i t connaî t re la cause. Elles
sont produites par l'action de la lune , et font partie du
phénomène nommé nutation. Mais comme leur valeur et
leur période dépendent du mouvement de cet astre , j 'en
dois retarder encore l 'exposition. 11 nous suffira ici d'être
prévenu de leur effet sur l 'obliquité (*). 11 Y a aussi un

(*) Pour exprimer la variation séculaire de l'obliquité de l'écliplique,

nous partirons du commencement de 1'anuée J 7 JO, que les travaux

île Lacaille ont vendue célèbre, et nui est devenue, par cette raison ,

l'origine de presque toutes les determinations astronomiques. L'obli-

quité uiovcnne de l'cL-liptjquc , c'est-à-dire, l'obliquité corrigée de

toutes les petites oscillations comprises dans de courtes périodes,
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petit effet du même genre produit par le soleil, mais ij
est beaucoup moins considérable , sa période est d'une
demi-année tropique.

En avançant dans l'astronomie , nous verrons que tous

était alors 26°.0776. Soit V cette même valeur après un nombre t

d'aunées juliennes comptées depuis cette époque , í devant être supposé

négatif pour les années antérieures; cela posé, en n'ayant égard qu'au

changement séculaire de l'obliquité, on aura, suivant les formules di

la Mécanique céleste, tom. 3 , pag. i58 ,

V'—tâ0.o8i2-i°.o33o4siní.9g".i227-o°,735326Ína í ai", 5заЗ.

A l'époque de 1760, on avait í = о. Tous les termes s'évanouissent

excepté le premier, et il reste V — 26°.0776. Cela devait être,

puisque cette époque est prise pour origine. Au tems d'Iïipparque,

128 ans avant l'ère chrétienne, on avait

t = — /1760+ 128} =— 1878. Eu employant cette valeur, on

trouve

V = 260.0812 + o°. 29482.

L'obliquité moyenne qui avait lieu alors surpassait donc celle cl«

i^So de o°,2g432.

En faisant varier í d'une unité dans l'expression de f't On aura I«

changement annuel de 1'obliquilé mojenne dans les différent siècles,

qui sera

— o". 2486 sin t . 43". 0446 — i".6o83 со» t . 99". 1327.

Celte expression étant négative quand f est positif, indique une

diminution de l'obliquité. Au. commencement de 1760, on avait

í = o. La formule, précédente donne , pour la diminution annuelle ,

j".6c83 , ou 160".83 par siècle, comme on l'a vu daas le texte.

Venons maintenant aux inégalités périodiques. Soit V la valeur

de l'obliquité au commencement d'une année quelconque , et D'

Ь diminution annuelle pour cette même année, V et D' étaat
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1rs clémens du système du monde sont soumis, de même
que l'obliquité, à des variations de deux sortes. Les unea
si lentes dans leur cours que la marche en paraît pro-
gressive, depuis les plus anciens astronomes jusqu'à nous.
On les a nommées pour cette raison inégalités séculaires.
Les autres, plus rapides dans leur inarche, redeviennent les
mêmes après des intervalles de tems qui ne sont pas
très-considérables, et les astronomes ont déjà observé plu-
sieurs de leurs révolutions. On les a nommées inégalités

calculées d'après les formules précédentes. Cela posé, après un nombre
n de jours écoulés, l'obliquité apparente Л" scia

D''. n
E' — У (- l".34 I I COS 2 L -t- 29"-7222 COS J\ ,

365, з5

L étant la longitude du soleil et 2V ia longitude du nœud ascen-

dant de la lune , c'est-à-dire du point de son orbite où elle pcn-r
l'écliptique , quand elle s'élève, au-dessus de ce plan du côté du
nord. Ce point , ou nœud de la lune est mobile sur l'ecliptique ,

et il fait le tour entier de ce cercle en dix-huit ans : voila ce tjui

fait la période de la nutation lunaire , car on appelle ainsi l'effet de

eette oscillation. On voit que l'obliquité contient encore une autre

petite oscillation dépendante de la position du soleil sur l'écliptiijue.

La période de celle-ci est évidemment d'une demi-année, puisqu'aprè»

cet intervalle de tems, la longitude du soleil ayant augmenté de

aoo°, l'arc a L a augmenté de 4°°° i d'où il auit que cos a L reprend

périodiquement les mêmes valeurs. Cette seconde inégalité vient de

со que l'action du soleil produit sur l'équateur un balancement ana-

logue a celui que produit l'action de la lune : on le nomme , pnr

analogie , nutation solaire, comme on nomme l'antre nutation lu-
naire. Nous ne plaçons ici ces explications et ces formules que

pour ne rien laisser de vague relativement aux inégalités dont nous

parlons ; et afin que par la suite quand nous РП aurons développé

les lois par l'ubservation , on in puisse retrouver IPS expressions aux

endroits où elles se rapportent naturclltncnl.
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périodiques pour les distinguer des précédentes, qui pour-
tant sont aussi périodiques , mais comprises entre des
limites incomparablement plus étendues.

5г. Notis avons vu plus haut que lorsqu'on avait dé-
terminé par observation , pour une certaine époque, l'ins-
tant du passage chi soleil р.чг l'équinoxc du printems, rien
n'était plus facile que de rapporter à ce point les ascen-
sions droites de toutes les étoiles. Il suffit à cet effet
d'observer ou de calculer la différence de l'ascension
droite comprise entre chaque étoile et le point équinoxial,
différnnce que nous avons appris à déterminer, § i3. Or, en
répétant cet îe observation sur les mêmes étoiles à diffé-
rentes époques , même après des intervalles d'un petit
nombre d'années, on y trouve des changemens très-sensi-
bles , "dont le résultat général est que toutes les ascensions
droites des étoiles vont en augmentant, en sorte que
leurs m'éridiens semblent continuellement, s'éloigner de
celui de l'équinoxe , dans ta sens du mouvement propre
du soleil. En même tems les déclinaisons des étoiles chan-
gent aussi ; de sorte que l'équateur cesse de passer par les
mêmes étoiles ; et ce déplacement progressif est tellement
sensible que la situation des diverses constellations rela-
tivement à l'équateur et aux equinoxes , est tout-à—fait
différente de celle que les anciens astronomes ont décrite.

53. Ces mouvemens n'offrent pas au premier coup-
d'œil une loi bie"n évidente , lorsqu'on les rapporte au
plan de l'équateur ; mais si on les rapporte au plan de
l'écliptique par longitude et latitude , et si l'on compare«
ainsi les positions actuelles des étoiles avec celles que
les anciens astronomes nous ont transmises , et qu'ils di-
sent avoir observées , on y découvre tout-à-coup un ac-
cord merveilleux. On voit tout de suite que les latitudes
des étoiles n'éprouvent que des variations nulles ou très-
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petites, par exemple, celle qui résulte naturellement de
Ja diminution séculaire de l'obliquité ; tandis que tous
les changemens se portent sur les longitudes, qui vont
sans cesse en augmentant pour toutes les étoiles; et pour
toutes d'une égale quantité. De sorte que ces astres sem-
blent ainsi se mouvoir dans le ciel, parallèlement au
plan de l'e'cliptique.; ou, pour s'exprimer d'une manière
rigoureuse et géométrique , les phénomènes se passent
comme si la sphère céleste tournait autour de l'axe de
l'écliptique, avec un mouvement très-lent, dirigé d'oc-
cident en orient , dans le même sens que celui du
soleil.

54- Pour mesurer ce mouvement , il suffit de comparer
entre elles les longitudes d'une même étoile , observées à

deux époques différentes; l'effet étant le même pour «ouïes
les étoiles, il importe peu laquelle on choisit.

P.tr exemple , suivant les observations de Bradley , l'é-
toile que l'on nomme 1''Epi delà vierge, avait pour longi-
tude , au commencement de 1760 , зга", 7716.

Suivant les observations de Maskelinc, au commence-

ment de 180.2 , la même étoi le avait pour longitude
228°,4201.

La différence est o°,6485 en quarante-deux ans , ce qui
donne i54",42 par année. La discussion d'un grand nombre
d'observations donne i54",G3 (,W,io sex. ). On sent en
effet qu'un élément aussi délicat ne peut être établi avec
certitude q»« par une moyenne entre un grand nombre de
résultats observés.

55. Par suite de ce mouvement , les points equino—
xiaa* ne répondent pas toujours aux mêmes points de la
sphère céleste ; et le soleil emploie un peu moins de lems
pour revenir à l'cquatcur , que pour revenir aux mêmes
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étoiles. C'est en cela que consiste la precession des égui-

'Pour calculer ce retard , il faut remarquer que lorsque
le soleil moyen est revenu à l'équinoxe , après une révo-
lution tropique de 365>,а422б4 > il lui reste encore à
décrire sur l'écliptique le petit arc i54",63, avant d'avoir
rejoint le point de la sphère des étoiles qui avait passé
l'année précédente à l'équinoxe, en même teins que lui.
A la vérité , ce point est lui-même en mouvement sur
l'écliptique en vertu de la précession , et il s'éloigne un
peu du soleil pendant que cet astre le rejoint ; mais sa
inarche annuelle n'étant que de i54;/»63 , la quantité dont
il s'avance depuis l'instant de l'équinoxe jusqu'au moment
où il est atteint par le soleil , est tout-à-fait insensible ,
en sorte qu'on peut le supposer immobile dans cet inter-
valle (*). Ainsi, pour connaître ce retard annuel du soleil
sur les étoiles , il suffit de réduire en tems ce petit arc
i54",63, à raison de la circonférence entière pour une

i54",63. 365', 342264
annce tropique , le résultat est . — - - .

ou о,, 014119- En l'ajoutant à l'année tropique, on aura la
durée d'une révolution entière du soleil , par rapport aux
étoiles, exprimée en jours moyens solaires. C'est ce que
l'on nomme l'année sydérale : elle est de 3G5j,2b6383.

(*) Pour faire le calcul sans rien négliger , soit T la révolution
tropique qui est donnée , S la révolution sydérale qui est inconnue.
Puisque les equinoxes rétrogradent de i54 '>63 pendant une année
tropique , leur mouvement en une année syJérale , sera proportion-

*nellement i54" , 63 • ,-* Tel est donc l'arc que le soleil aura à par-

courir au-delà de /joo° pour compléter l'année svdérale. Le tcms qu'il
»"'ploiera pour cela , eu \crlu de son mouvement moyen sera exprime
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56. D'après ces résultats , il est aise de voir que U
li^ne des Equinoxes rétrograde sur l'écliptique d'un grade
en &4""> 7 , ou d'un degré de l'ancienne division en 71="",6.

II est également facile , en supposant ce mouvement uni-
forme , de calculer le teros que les equinoxes emploieront
à faire le tour de l'écliptique; car s'il faut, une année pout
i54//,63 , le tems nécessaire pour décrire 4°o° sera

—-Í r- ien, ou i58G8 années, c'est-à-dire, environ
i54',bo

vingt-six mille ans. Mais le mouvement de précession
éprouve clans les différens siècles des inégalités qui
probablement changeraient un peu l'étendue de cette
période.

oi. La découverte de la précession ne remonte qu'au
tems d'Hipparque. Avant cette époque, on croyait que
le soleil, en revenant au même cquinoxe, rejoignait aussi
les mêmes étoiles ; et comme la présence de cet astre

tu* fi* S T • ï i54".63 T, .pari54 -O3. -r='~, - ou simplement — - - . o. L, année svdéraler jf 400.° * 400"

S sera donc égale à une année tropique plus cette quantité , c'est-à-
dire que Ton aura

S = Т
/|OO°

En développant le second membre en série , il vient

7'.ifi/t".63 ii54",63i'
S=T+ -h T<—; -> etc.

/ido° ( 4°°° )

Xrf» deui premiers termes forment la valeur que nous avons rapportes
dan» Je texte. Le troisième ne donnerait pas une unité de plus sur 1»
imènu! d&ùnial* do imir.
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dans les diverses parties du ciel déterminait et réglait les
travaux de l'agriculture , on avait , dès la plus haute anti-
quité, divisé l'écliptique, à partir del'équinoxe du printems,
en douze portions égales , que l'on avait nommées signes,
sans doute à cause des travaux qu'elles indiquaient ; car
on leur avait donné des noms analogues à ces travaux.

Le passage du soleil dans ces différens signes, était facile
à reconnaître par l'observation des étoijes nui composent
l'écliptique , et que l'on avait aussi partagées en douze
groupes , ou constellations. Mais depuis cette ancienne
époque, l'état du ciel a beaucoup changé. Les equinoxes
ont rétrogradé sur l'écliptique , par l 'effet de la preces-
sion , et les mêmes étoiles ne répondent plus aux mêmes
travaux. Cependant on a conservé en astronomie celta
ancienne division , et même les noms des douze signes ,
avec les caractères qui les représentent ; mais on les
compte sur l'écliptique à partir de l'équinoxe variable
du printems.

Ce sont : le bélier V , le taureau y , les gémeaux ц ̂

le cancer <& , le lion g[ , la vierge nv , la balance j\_ , le
scorpion щ. , le sagittaire ++ , le capricorne ^ , le ver-
seau s= , les poissons x •

Ils sont compris, par ordre , dans les deux vers suivans ,

faciles à graver dans la mémoire :

Sunt Ariei , Taurus , Gemini , Cancer , Léo ,
Libraque , Scorpius , Arcitenens , Caper , Amphora , Pisces.

Chaque signe est la douzième partie de la circonfé-
rence , et vaut 3o degrés de l'ancienne division sexagé-
simale. L'assemblage de ces signes forme ce que l'on

nomme un zodiaque.

D'après une convention généralement adoptée par loue
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les astronomes , le premier point du signe du bélier ou
Varies ï répond toujours à l'équinoxe du prinlcms ;

Le premier point du cancer ou de l'ccrevisse, au solstice
d'été;

Le premier point de la balance à l'équinoxe d'automne ;
Le premier point du capricorne, au solstice d'hiver.

58. Du tems d'Hipparque , ou plus exactement à une
époque un peu antérieure, les constellations du bé-
lier , du cancer , de la balance et du capricorne , se
trouvaient réellement dans ces quatre points de l'orbite
du soleil, mais elles s'en sont éloignées depuis d'environ
3o° sexagésimaux par l'effet de la précession (*).

L'équinoxe du printems arrive aujourd'hui dans la
constellation des poissons ; le solstice d'été dans la cons-
tellation des gémeaux ; l'équinoxe d'automne dans la
constellation de la vierge ; le solstice d'hiver dans la
constellation du sagittaire : tout a rétrogradé d'un signe.

On voit donc qu'il faut soigneusement distinguer les
signes au zodiaque , qui sont hxes par rapport aur equi-
noxes, et les constellations qui sont mobiles par rapport à
ces mêmes points.

5g. Au reste , on ignore à quelle époque le zodiaque
a été inventé. On ne sait s'il a été imaginé par parties
ou tout à-la-fois ; on n'est pns mime bien sûr qu'il ait
toujours contenu le même nombre de constellations qu'au-
jourd'hui. On a cependant cherché à prouver par soa
ancienneté la longue présence du genre humain sur la terre.

(*) En calculant la précession d'après les formules plus approchée*
qui seront rapporices plus bas ? on trouve que la coïncidence ex.-icte des
conslellaiions avec les signes du zodiaque, a dû avoir lieu a8y ans
avant Hippique, c'est-à-dire г')17 ans avant l'ère chrétienne.
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Les hypothèses que l'on a formées sur ce point se trouvent
réunies et discutées dans l'Histoire de l'astronomie de
Baiily (*). Mais un examen plus approfondi des anciennes
tables astronomiques , et en particulier de celles des In-
diens , rend ces inductions fort douteuses (**)• D'ailleurs,
la conséquence que l'on n v ~ u l u en déduire , rst infirmée
par les traditions de tous les peuples, et paraît contraire
à un grand nombre de faits d'histoire naîureile qui ra-
mènent l'état actuel du globe à une époque beaucoup
plus récente. On ne trouve dans l ' intérieur de la terre
aucun ossement fossile qui appartienne à l 'homme , et on
en trouve très-peu qui puissent être rapportés à des espèces
d'animaux existantes actuellement. Presque tous ceux qui
s'y sont conservés , appartiennent à des espèces incon-
nues , et différentes de celles que nous voyons aujour-
d'hui ; pourquoi, si ces dernières subsistaient alors, n'en
est-il resté aucune Jrace , et quelle preuve plus frappante
d'un ancien état de choses , dans lequel l'homme n'exis-
tait pas ?

60. Dans tout ce qui précède, nous avons attribué
aux étoiles ce mouvement de précession progressif, et pa-
rallèle à l'écliptique qui les déplace toutes ensemble, et
qui change continuellement leurs positions relativement
à l'équateur. Mais, si nous avons considéré ces dépla—
cemens comme réels, c'est uniquement parce que nous
sommes convenus de considérer l'équateur comme un plan
fixe et immobile, auquel nous rapportons les positions de

tous les astres, au moyen de leurs ascensions droites et de
leurs déclinaisons. Car les apparences seraient absolument les

(*) Baiily, Hist, de l'astronomie, torn. Ill, pag. 278 et suiv.

(**) Système du Monde, troisième édition, pSg. 374. Paris,
1808 , ia-8».
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même«, si au lieu d'attribuer ces mouvcmens à toutes les
étoiles ï nous les donnions à la terre eri sens contraire.
DatiS cette supposition, ce serait l'équatcur céleste, qui
^e déplaçant avec la terre, rétrograderait le long de l'c—
cliptique contre l'ordre des signes, de manière que I'm—
lersection commune de ces plans, ou la ligne des equi-
noxes , décrirait annuellement sur l'écliptique un arc de
i54",63, en sens contraire du mouvement propre: du
soleil. Alors les étoiles seraient réellement immobiles ,
et la terre seule serait en mouvement. L'équateur céleste
st déplacerait parmi les étoiles , et non pas les étoiles par
rapport à lui. A la vérité , pour admettre cette manière de
voir, il faudrait supposer aussi que l'axe du mouvement
diurne se déplace en même tems que le plan de Гс-
quateur , auquel il reste toujours perpendiculaire ; car la
hauteur du pôle, dans chaque Heu , reste invariablement
la même , quoiqu'elle ne réponde, pas toujours aux
mêmes étoiles ; et par conséquent la direction du mou-
vement diurne restant constamment la même, relative-
ment à chaque horison, doit se déplacer avec eux. Mais
ce déplacement de l'axe de rotation du ciel, bien Loin
de paraître extraordinaire , n'est qu'une induction de
plus , tendant à confirmer le soupçon que le, eiouve-
ment diurne du ciel n'est qu'apparent , et qu'ij est réelle-
ment causé par celui de la terre en sens contraire. Si
l'on se rappelle ce que nous avons dit dans le chapitre 16
du premier livre, sur les illusions que produisent les mouve-
mens relatifs d'un système dont on fait partie, l'idée
de donner à la terre un mouvement de rotation sur elle-
même , autour d'un axe fixe sur sa surface, et à cet axe
un mouvement de précession dans le ciel, ne comporte
rien d'impossible ni même d'étrange. Et, après tout, cette
manière d'expliquer les apparences est encore plus simple
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Oue d'aller supposer dans tout le système dès corps célestes^
autant de mouvernens généraux et communs de rotation
diurne et de précession, qui, vu la multitude de ces corps
et la variété de leurs distances, supposeraient dans leurs
mouvemens particuliers un accord réellement inconce-
vable. Aussi tous les phénomènes nue nous avons à dé-
couvrir en poursuivant l'étude de l'astronomie , s'accor-
dent-ils pour montrer que cette supposition n'est pas la
vraie. Mais en a t tendant que leur développement nous
offre un ensemble d'inductions irrécusable , il est utile
que nous soyons prévenus sur la possibilité de cette double
explication.

61. La théorie de l'attraction universelle a fait con-
naître que le phénomène de la précession des equinoxes
est causé par l'attraction de la lune et du soleil sur le.
sphéroïde applati de la terre. Celte attraction étant, inégale
sur les diverses portions du sphéroïde à cause de l'appla-
tissement , détourne continuellement le plan de l 'équateur
terrestre de sa direction, et le force de rétrograder sur
l'écliptique, conformément aux lois que nous venons
de tirer des observations. Si la terre était sphérique, cet
effet n'aurait pas lieu.; il n'y aurait point de précession,
et les equinoxes répondraient toujours aux mêmes points
de l'écliptique <, du moins en n'ayant égard qu'au genre
d'action que nous venons de considérer.

Les attractions exercées par le soleil et la lune sur le
sphéroïde terrestre , variant avec la position de ces astres ;
il en résulte dans la précession des equinoxes de petites
oscillations , qui tantôt l'augmentent et tantôt la dimi-
nuent. Les périodes de ces oscillations sont différente*
pour le soleil et pour la lune ; elles dépendent du tems
»écessaire pour que l'astre revienne à une position où

'
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il ait la même influence. Les inégalités de ce genre pro-'
duites par l'action du soleil, ont pour période une demi-
année tropique ; celles qui sont produites par la lune ont
une période de 18 ans. Les unes et les autres sont liées
avec les oscillations analogues de l'obliquité de l'éclip-
tique, dont nous avons parlé dans la page 70 ; et elles
font partie du phénomène de la nutation , dont nous
expliquerons plus loin les lois.

Ce n'est pas tout, le mouvement des equinoxes est
encore modifié par une autre cause. Nous avons déjà an-
noncé que l'attraction des planètes les unes sur les
autres et sur le soleil , change peu-à-peu la direction du
plan de. l'écliptique dans l'espace. Ce déplacement fait
varier l'inclinaison de l'ccliptique sur l'équateur, comme
nous l'avons déjà remarqué. En même tems il fait varier
aussi les points d'intersection de ces deux plans , c'est-à-dire
la position de la ligne des equinoxes, suivant laquelle ils se
coupent. Ce mouvement étranger se combine avec celui
que les attractions du soleil et de la lune produiraient .
si elles étaient seules agissantes. Dans la position actuelle
du système planétaire , le déplacement de l'écliptique

donne aux equinoxes un mouvement annuel de о//,с)655.
Ce mouvement est direct, c'est-à-dire , dirigé dans le
même sens que celui du soleil en longitude. II est par
conséquent contraire au mouvement rétrograde, causé par
le soleil et la lune. D'où l'on voit que la précession
annuelle que nous observons et qui est de \54",6272 ,
n'est réellement que la différence de ces deux mouve—
mens contraires ; et, sans le déplacement de l'écliptique ,
celle que l'onobserverait serait égale à 164",6272+0",g655
ou iSS'jSgay. (Les effets de l'action des planètes sont, par
eux-mêmes, indépendansdela figure de la terre. Mais ils ont
cependant une influence indirecte qui est liée à cette
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figure1. Car comme ils déplacent le plan c!e IVclipliw.p'
qui est l'orbite du soleil , ils amînen t cet ;:slrc dans
des positions différentes relativement an sphéroïde terrMf rc,
et changent ainsi l'action qu'il exerce fur ce r.pliérnïdc
en vertu de l 'aplatissement. La position de l 'orbite de la
lune qui accompagne toujours l 'ccliplicme .se irouve
changée de la même manière , et par la même cause ;
l'action de la lune change donc aussi. De là résultent
dans le mouvement des points érpiinoxianx , et dans l'o-
Lliquilc de l 'éclintiquc de nouvelles modifications. Ces
effets secondaires al lèrent considérablement IPS résultats
qui auraient lieu par IPS seules actions du soleil et de la
lune sur le sphéroïde terrestre, si le plan de l'écliplique
était immobile.

Ces variations qu'éprouvé l'action du soleil par suite
du déplacement de l'écliptique, sont pér iodiques romn-if-
<.& déplacement lui-même. Les iiiég.iJites <]ni en ré-
sultent dans le mouvement des équino\os cl dans l 'obli-
quitc de Fécliptique sont donc périodiques nnssi. Ces
inégalités sont analogues à la rni tal iori binaire . ma;'.;
benuconp plus lentes. On pourrait les appeler l;i nutation
secufairc. Comme elles ne sont point pronnrl ionnelles
au tems, elles rendent la précession inégale dans les
différons siècles. Mais ces variations sont si lentes que
les observations seules n'auraient pas suffi pour les dé-
couvrir, sur-tout à cause, de l'imperfection des observa-
tions anciennes don,)/-,il4 eût fal lu se servir pour évaluer
et .comparer la precession des énuinoxes à dif férentes
époques. En vcriu de celle cause, la rélrn^rr .dalion ,in-
-niielle des poinis équ inoxia i ix est inainienr .nt plus for te
de i".:j.o4^, qu 'el le ne l 'était au tern-; d 'Hipparq i ic . Par
consérmciií. Глкпс." t r o p i q u e inos-emic e;i . in ioni ' J 'hu i p l u ;
'•ourle de j 2",S:io qu'elle, ne l ' é la i l .-.-lors, .(^ar puisque b
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rétrogradation des points équ inoxiaux est plus grande au-
jourd 'hu i - j ' ; "Mlrelois, le soleil n cliaque année i",4o4o de
inoins à parcourir ,'anr l ' é r l ip t iqne pour rejoindre le
plan de l 'équaleur. L'année tropique moyenne qui se
me.siire uai1 les intervalles de ses retours au même équi—
noxe , e«t donc aujourd'hui plus courte de tout le tems
qu'il f au t au soleil pour parcourir un arc de i'/,4o4o
sur l 'éclipl-que , par son mouvement moyen; ce qui pro-
duit un retard de 12*820 , comme on peut s'en assurer
par une simple proportion. Ce retard exprimé en terns
sexagésimal serait de i i '^o^G. Pour que cette diminution
de l'année tropique soit réelle, il fau t admettre que l'an-
née sydérale à laquelle on la compare , et le jour sydéral
par lequel on la mesure, sont des périodes constantes. En
effet , leur invariabilité est démontrée par la théorie,
comme nous l'avons annoncé plus haut.

Ces résultats de la théorie , en donnant aux observa-
tions et aux calculs une exactitude qu'ils ne sauraient
atteindre sans ce secours , éclairent en même tems l'esprit
sur les véritables lois des phénomènes ; c'est pour-
quoi j 'ai cru avantageux de les e.xposer ici par anticipa-
tion (*).

62. Les changemens progressifs que la précession pro-
duit FUT la longitude des astres, se reportent sur la décli-
naison, sur l'ascension droite, et altèrent ces deux élérnens.

(*) Pour avoir le mouvement des equinoxes sur Pécliptique, il

faut les rapporter à une ligne fixe prise dans ce plan. Prenons pour

cette origine la position <lu point equinocial T, au commencement

de 1760, et nommons-t- 4"' la quantité dont l'cquinoxc aura rétro-

gradé sur l'écliptique à partir de ce point j âpres un nombre t d'années $

ï devant èlre supposé négatif pour les années antérieure!. Cela posé ,

en n'ayant éiinrd qu1:* la parue st'cubire de îa prccesbiun , on aura »

d afrlfs les formules de l.i Mccaui.jne céleste , turn. 3 , pag. i58 ,
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Mais on a vu précédemment que les ares qui les ex-
priment sont liés avec la longitude et la lati tude рас dos
triangles sphériques , au moyen desquels on parvient à les

en faisant ( — о , f est zéro comme cela doit être. En faisant
t = — 1878 , ce qui remonte à l'époque cTHipparque , 128 an»
avant l'ère chrétienne , on trouve

4"' = — 29°, 22o3a + o°, 18087 + 0°,! 320 j = — 280,90743.

Ce résultat élant négatif, indique que le point éijuinoxial était alora i
l'orient 'de l'équinoxe de i^ i io , et il montre qne les equinoxes ont
rétrogradé de 28°,go-43 depuis cette ancienne époque , jusqu'à 1750.
C'est, 26°. l'.o", en mesures sexagésimales.

lia valeur annuelle de la précrssion moyenne dans leá dîffércn*
siècles est, d'après les mêmes formules,

1 54". 6з 724- 4"- 8435 sin t . 99". 1227 + i".g5io4 sin' t . 2i".52»3,

C'est Ia quantité dont vj/ varie quand t augmente d'une unite.
En 1760 , on avait í = о, la precession étak alors i54",62^5. Le
changement de la precession annuelle depuis I75o, est exprimé par
les autres termes <ie la formule. IL est donc égal à

4".S435 . sin £.C)9".i2'i7 + i",93io4-sin' t. 21", 5223.

Les deux termes de cette expression sont positifs quand t est positif.
La precession annuelle augmente donc continuellement de siècle en,
siècle ; d'où il suit que Tannée tropique diminue. Pour é v» lue r cette
diminution , il faut réduire l'expression précédente en terne , à raison
de la circonférence entière pour une amiéè tropique , c'csl-à-

365). 242264
dire . qu'il faut la multiplier par -- ; alors elle se trouvera

4°o°
exprimée en jours , et sa valeur sera

OJ.0004/|2 . sin t . 99". 1227 -Ч- OÍ.OOOI7632 SÍn° t . 2l",52î3.

Four Jes années antérieures à ï -5o , t changeant de signe , h valeur
de cette cxprcsacu devient negative , et alors elle exprime l'accrois-
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си déduire. On peut donc déduire aussi des mêmes
inaugies l'expression de l'effet qu'ttn petit changement de
h longitude peut produire sur l'ascension droite et sur la

de l'année. En faisant ainsi t = — 1878, ce qui répond à

1 époque d'IIipparque, on trouvera 12".$20 pour l'excès de l'année

tropique à cette époque sur celle de 1760 : c'est il". 076 en teins

sexagésimal. In faisant la même supposition dans la formule qui

exprime le changement de la précession annuelle en arc, on trou-

vera i".^o/fO pour l'arc correspondant ; c'est la quanti té dont la pre-

cession annuelle, en 17^0, surpasse celle qui avait lieu à l'époque-

d'IIipparque. Celle-ci était donc alors 155". 1202.

Puisque nous avons dit que l'étendue des oscillations de l'éclipiique

n'est pas encore exactement assignée, on conçoit que les foi-mules pré-

cédantes ne peuveut èlre qu'approchées. Mais celle approximation

s'étend jusqu'à 2000 aus avant et après l'époque de iy5o qui leur sert

и'ппятс.

Л-enons inainicnnnt aux inégalités périodiques. Soit 'Ч'' la réirograda-

lion movenne du point c'qiu-noxial Т depuis 1760 jusqu'au commen-

cement d'une année quelconque, et .<)/ la valeur de In precession-

annuelle a celte niêrne époque , •*•' et M étant «aïeules par les formules

précédentes. CVla posé , аргеь un nouibre IL de jours écoulés la

jétro^ratblion (Jn point éijnjnoxial sera

M n i". 5/jii
- r ^ — — •Ы>5,ад taug u

a est roulir jui lé de Técliptique , L la longitude du soleil, ff lf

liKiid ascctu'ant de l'orlic lunaire. I^es deux, dernières inégalités

proviennent du plii ' iicnu'iio de l.i nu lauun lunaire cl solaire. On a

lïéia vu ieur inilucnce sur l'oliljquité de l'écliptiipie ^ yeulemeut elles

éUiieut alors exprimées par 1rs cosinus de 2 L et <!n J\ ^ au lieu

qu'tllcs le sont ici par les sinus des meines arcs. Quant à leurs

cooiïicieTis numériques, lu premier est celui de cos 2 L divisé par

tao« u • le second est celui dd cos Л multiplié par : on
Ung 2»

peut aiséni'-n! le vérilier sur les expressions précédentes. Ces rapports

<l>-'pc:ij£al Jcs Ici j suivant lesquelles agit le pliénuiiiine de lu uuu-
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déclinaison. On obtient ainsi la précession en déclinaison
et en ascension droite (*).

63. Si le plan de l'écliptique était immobile clans le

lion. Ils no peuvent se démontrer que par la théorie de l'attraction qui en

a fait connaître la cause. Nous les donnons ici comme de simples

faits d'observation. Si , dans ces expressions , l'on mit pour u SB

valeur relative à l'obliquité actuelle , afin de réduire tousles coefficiene

en nombres, on aura, pour Ja rétrogradation du point équinoxial

après n jours écoulés depuis le commencement d'une année quel-

conque ,

Mn
f Ч -- ; -- 5" . o8g4 ein a L -t- 55". 5655 . tin JV.

Quand cette expression deviendra négative, cela signifiera que le point

équinoxial au lieu d'être plus occidental qu'au commencement de

l'année est au contraire plus oriemal ; de sorte qu'il aura été ramené en

sens contraire de eon mouvement moyen , par l'effet des perturbation»

périodiques qu'il éprouve. Dans la réduction des coefliciens en nombres ,

on a employé pour u la valeur aoo.ojBiS, qui était celle de l'obji-

quiie au commencement de Tannée iSoo. Mais comme ces coefficient

sont fort petits , cette munie valeur suffira pour leur réduction ,

pendant plusieurs siècles , sans qu'il soit nécessaire d'avoir égard à la

variation séculaire de Tobliquité. Ainsi, dans tous les calculs d'observa-*

lions modernes , on pourra toujours employer la formule numérique

que nous venons de déterminer.

(*) Ces résultats sont faciles à déduire des équations que nou»

avons données dans la note de la раде 58. En nommant « l'obliquité

de l'éciipiique , / lu longitude , л la latitude , a l'ascension droit« ,

et íí la déclinaison , nous avons trouvé alors

j . . — ta
ып a^sma cos * sin í -+- cos a sm A et tang a—

cos l.

Traitons d'abord la première. Far l'effet de la précesiion , la lon-

gitude l change et de\ imt , par exemple , í '. Supposons que la lalitiide

cl l'obliquité de l'éciipiique ne changent pas , et nommons tï la noii-
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ciel , et si son inclinaison sur l'équateur restait constante,-

Jes considérations précédentes suffiraient pour retrouver

à une époque quelconque la position d'une étoile relative-

Telle valeur de la déclinaison correspondante à la longitude /' : nous
aurons encore

sin rf' = sin в. cos \ sin Г + cos u sin \.

En retranchant ces Jeux équations l'une de l'autre , оц en tire

sin d' — s\u d — s'm u cos A /sin l' — sin í> ;

ou , en exprimant la différence des sinus par la différence des arcs,

ein j / r f ' — d\ cos 5 jí/'-t-JJ = sin w cos л.sin k \ï—/icos^/i '-t-O.

La différence des longitudes i' — / est égnde à la précession en lon-
gitude ; nous la nommerons j> : la différence des déclinaisons f i '—rf

est la précession en déclinaison ; nous Ja nommerons £, et ainsi l'ou

aura si» j . J . cos!d -+• j J1 ? = 6Ш * cos A • s'n z P c°s // + i/>}.

Celte formule est rigoureuse , et Ton en tirerait í, par les séries,

d'une manière analogue à celle que nous avons indiquée clan* le

premier livre , pour le calcul des parallaxes. Mais à cause de la

petitesse des arcs f> et /, on peut se borner à leur première puis-
sance ; et de plus, en substituant leur rapporta celui de leurs sinus,

sin u cos л cos /
ou a, par approximation , f — p • •—••

cos et

Celle formule pi'Ut encore être simpliliée j car si l'on se rappelle le
triangle spbérique^'/'/J'/igi. 5, que nous avons considéré dans la pag. 67,
et qui est formé par trois rayon» visuels menés au |'ôle de Técliptique ,

au pôle de l'équateur et à l'astre , on a évidemment , dans ce

triangle: le, côté ftf, complément de là latitude, opposé à l'angle

P'PS , ou go -b a ; et le côté P Л , complément de fo déclinaison

Opposé à l'angle PP'S , ou 90 — / ; et comme dans tout triangle

sphérjque les sinus des angles sont proportionnels aux sinus des
côtés opposés, cette proportionnalité donnera, dans le cas aetuei,

cos л • cos / .
cos a = 5

cos í/

•le sorte qu'en substituant cette valem- on a simplement

fi) . . . , Precession CD déclinaison ; = p sin u cos a ,
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tuent à ces deux plans, en supposant que cette position
eût été une seule fois observée. On se bornerait à faire
Jans la longitude de l'astre le changement que la préces-

C'est l'expression ttès-simple mais seulement approchée de í et

comme on a supposé 1 = d — d , on en tire

rf' = d •+• p sin a cos a.

En introduisant au lieu des déclinaisons les distances Д , Д' de l'astre

au pol e boréal de l'c'quateur , ce qui est toujours plus simple , à cause

des signes, on aura Д = ioo° — d ; Д' = юо° — a , De là on tire

(f — a = Д — Д' ? et par conséquent

Д' = 4 — /; sin u cos a.

L'effet de 1л précession en déclinaison change donc Je signe en même

tenis que cos a. En suivant les variations de ce ternie , on voit que si
Ton conçoit le plan du grand cercle mû passe par les pôles de Vé-

quateur et de l'écliptique, et que Ton nomme le colurc des solstices,

la précession rapproche du pôle boréal de l'équateur les astres

situés par rapport à ce colure du même côté que l'équinoxe dil

primem« , et éloigne au contraire du même pôle les astres situés du

côlé de l'équinoxe d'automne , ce qui est en effet visiblement conforme

à ce qui devait résulter d'un mouvement parallèle à l'écliptique tel que

celui de la précession.

Cherchons maintenant la précession en ascension droite ; et pour

cela , reprenons la seconde formule.

— tang л sin u -4- sin / cos H
tang a = •

cos l

Eu nommant «' l'ascension droite changée par la precession, он

j u l'a de même

— lane л sin u 4- sin Г cos u .
lang a = j

cos l

et en retranchant ces deux equations l'une de l'autre,

— l î in" л sin«. ] cos/— cos /' } 4- sin (/'— /) cos » .
tang „' _ tang « = : ! — 5

cos С cos /
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aion exige-, et avec cette longitude corrigée, la latitude
restant la mime, on calculerait l'ascension droite et la
déclinaison.

ou , en raetiant pour cos / — cos /' sa râleur

fcinfrt" — a] -a iangJ is inM.smr (1+ /) sin i {f-/! -4- sin (f- /1 cos

COs e cos a' cos/ cosi'

«' — a est la précession en ascension droite. D'aptrs Гехргезчол pré-

cédente , sa \nleiir est fort petite , du mémo ordre que l' — /ou

f>. Ainsi, en se bornant aux premières puissance1; de ces quantités,

on pourra substituer le rapport des petits arcs a' — a et l' — l à
celui de leurs siuus. On pourra de plus supposer 1=1' et « = a
dans ious les autre» termes qui ont déjà ces petits arcs pour facteurs

et il viendra ainsi

n cos« и j — t»ng » sin a sin l + cos a \
a' — a = - i --- ; --------- •

cos' I

11 faut maintenant éliminer de cette expression * et /, afin d'avoir a — a

exprimé en fonction de Да déclinaison et de, J'ascension droite. Pour

cela , mettez dans le tlénominateur du second membre au lieu île cos /
cos a cos rf

sa valeur - --- ? leouation deviendra
eus Л

p \ — sin л cos л sin и sin l + cos' * cos «Л
и — а = — t - !-•

COS' f/

Maintenant IVqualion fonùamenialft cjui exprime la Taleur de sin rl

pag. 87, donnera.

SÎn a COS A sill / = Sill J — COS и 51П Л j

et en substituant celte valeur dans a — * ' д ï il "Vient

/j { — siu * s'iu cl + cos и }
a' — a— -- - - •

COS' il

11 ne reste plus qu'à remplacer siu * par sa valeur eu fonction de
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Mais puisque l'écliptique se déplace aussi dans le
ciel , les latitudes des étoiles ne peuvent point demeurer
constantes. Leurs variations se combinent donc avec celles
fjue la longitude éprouve, par srrite de la précession des
equinoxes ; et ainsi pour retrouver la position des astres à

la déclinaison et de l'ascension droite , laquelle , d'aprè« les foi-mule«

fondamentales de la page -58, est

sin л — ces u sin ä — sin u cos d sin a ;

cl Ton trouve, après les réductions,

('j}.... Precession eu ascension droite o. a — p\ cos « 4- sin v sin a lang (í K

Гаг conséquent en introduisant au lieu de.í? la distance polaire

Д = 100° — tl, on aura

a' =r a •+• p í cos « -r- sin u sin a cot Д |.

Dans ce sic clé , la precession annuelle en longitude = i5/j" Оа^ч.
C'est la valeur de ff qu'il faut employer pour transporter les décli-
naisons et les ascensions d'une année à une autre conséciilive. Mais si

Ton voulait calculer la variation de la déclinaison et de l'ascension

droite pour plusieurs années, il faudrait prendre au lieu de....

f> = 154",627-2 la valeur •} p , 3 p, ele., et on aurait pour il' — d :

Д — Д' et « ' — a des valeurs doubles, triples , ele. j mais en pro-

longeant trop loin cette proportionnalité , elle finirait par devenir

inexacte , principalement pour les étoiles voisines des pôles Je l'é-

quateur , et pour lesquelles d est peu différent de 100°. En effet ,

pour ces étoiles , un petit clumgement dans la déclinaison d, en

produit un fort considérable sur la valeur de lang tl, parce que tang </

devant être infini quand (/ := 100", croit très-rapidement en ap-

prochant de cette l i in i ie ; de sorte que les petites variat ions produites

dans J par la précession, deviendraient sensibles sur a'— a. Ainsi ,

pour les étoiles circumpolaires , il faut recourir à la méthode rigou-

reuse que j'ai expliquée dans le n°. 64 du te\te , ou bien si l'on

л eut i-mplo^er les formules précédentes il ne faut calculer les variations

d' l'ascension droite que pour des inlenallés dû tems très-i approchés.

lliinp(Jons-nons q'ic d-.ns ces formules nous avons supposé l'obliquité
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des époques quelconques , il faut avoir égard à ces
changernens simultanés.

Nous avons déjà annoncé que la théorie île l'attraction
explique de la manière la plus précise les lois de ces phé-
nomènes. Quoique nous ne puissions pas exposer ici les
preuves sur lesquelles ces explications sont appuyées,
nous eu ferons cependant connaître les principaux résul-
tats , car c'est là le seul moyen de se former des idées
nettes et exactes sur le déplacement de l'ccliptiqnc et sur
le mouvement dos points équinoxhux.

64. Soit fig. 7, Er У la position de l 'ccliptique à une
époque fixe , par exemple , au commencement de l'année
lySo, que les travaux de hacaillc ont rendue célèbre, et que
l'on a prise poiir.roriginc tic plusieurs determinat ions astro-
nomiques. Soit à cette même époque VÇ Féquateur, et
Y le point cquinoxial ; en sorte que les longitudes se
compteront de т vers E , et les ascensions droites de T
vers Q. Considérons maintenant une autre époque posté-
rieure à la précédente. L'équatcur aura rétrogradé eu
vertu de la precession. Soil donc Y'Ç' sa nouvelle posi-
tion à cette époque , el Y' son intersi'Ction avec l 'étlip-
tique fixe de tySo; l'angle sphéi'ique E"f'Q' sera son in-
clinaison sur cette écliplique. Mais alors l'écliplique vraie
se sera déplacée dans le ciel ; elle лига pris, par exemple,
la direction NE', faisant avec la précédente un angle

4. constante. Or elle varie dans la reulilé , comme nous l'avons prouvé
j>ljs haut. De plus, le point équinoxial n'est pas iixe sur l'équaieur,

comrce nous le prouverons bientôt : le déplacement de l'ccliplique

dans l'espace le fait marcher d'occident en orient. Les formules que

nous venons d'obiemv ne sont doue pas conipleUcs. Nous Terrons tout-

я-liicure ce <lu''l v faut ajouter»
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splicíique ENE'. Par l'effet de ce déplacement, t-lle cou-

pera la nouvelle position de l'équateur en y" ; et le point

Y'' sera la nouvelle position du point équinoxial vrai. De

sorte que l'on comptera les longitudes de y" vers E' ,

et les ascensions droites de y "Vers Q'.
Maintenant il faut savoir qu'en supposant l'obliquité de

l'écliptiquc observée à la première époque , la théorie de

l'attraction fait connaître pour une autre époque quel-

conque , i°. l'arc Y Y' ou la precession du point éqiii—

iioxial sur l'éclipliquc fixe de i y 5 o ; 2°. l'angle Er'Q',

obliquité de l 'équateur sur cette même écliptique; 3°. l'arc

Y 'Y / / ou le mouvement du point cqiimoxial en ascension

droite ; 4.°. enfin , l'obliquité de l'équateur sur l'écliptique

mobile ou l'angle E'~f l rQ'. Avec ces données , rien n'est

plus facile que de transporter les catalogues <les astres

d'une position à l'autre , et de calculer quelles seront ou

quelles ont dû être les longitudes, la t i tudes , ascensions

droites et déclinaisons. Cette recherche n'est exactement

qu'une simple transformation de coordonnées.

En effet, connaissant les longitudes l et les latitudes A

rapportées à la position primitive de 1760, on ajoutera

aux longitudes l'arc de precession Y Y' sur l'écliptique fixe,

arc que nous nommerons -ф> les longitudes /-(-4" et les

latitudes A détermineront la position des astres sur l'éclip—

tique fixe pour la nouvelle époque que l'on aura consi-

dérée. Comme on connaît aussi l'angle Ef'O' , obliquité

de l'équateur sur celte écliptique à la même énoque , on

pourra calculer avec ces données les •ascensions droites et

Jes déclinaisons relativement à la nouvelle position f'Q'

de l'équateur. Nous les nommerons a' et d'. Pour

les obtenir, il suffira d'appliquer les formules de la

jwg. 58.

Mais ces arcs sont comptés à partir du point équinoxial
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y': pour les ramener à l 'éqninoxe vrai т / / , il suffit Je
retrancher de toutes les ascensions droites , Гаге T'Y",
ou le mouvement du point équinoxial en ascension droite.
Soit c'cet arc. Alors les ascensions droites a'—• a' elles
déclinaisons d' seront les ële'mens de l'astre relativement à
la nouvelle position de l'équateuret du point équinoxial vrai
Y"; et comme on connaît aussi l'angle E ' fHQ' , obliquité
apparente de l'éclipliquc sur l'équateur pour la nouvelle
époque , on pourra aisément calculer les longitudes et les
latitudes pour celte même époque , relativement à l'éclip-
l.ique mobile. Ce sera encore une application très-simple
des formules de la page 58. Par ce moyen on aura lr:s
ascensions droites des astres , leurs déclinaisons , leurs
longitudes et leurs la t i tudes , rapportées à la nouvelle
position de l'e'quateur, de l'cchptique et du point équi-
noxial y"-

Nous avons supposé la nouvelle époque postérieure à
iy5o. Si elle était antérieure, les raisonnemens seraient les
mêmes , le signe seul des quantités changerait. La proces-
sion Y y,', au lieu d'êîre ajoutée aux longitudes , devrait
en être retranchée , et le mouvement du point équinoxial ,
au lieu d'être soustrait de l'ascension droite a', s'y ajou-
terait. Tout cela va de soi-même dans les formules , en y
supposant le tems positif pour les époques postérieures à
ijSo, et négatif pour les autres (*).

La nécessité de. ces réductions se fait sentir quand on

(*) Prenons toujours pour origine l'éqninoxc de 1760 , et nommoir*

-t- 4 'a rétrogradation du point équ'uioxial sur ГссИрйгцю file,

jiisqu'aprte un nombre t. d'années comptées depuis relie époque , í
«Jcv.int être supposé négatif pour les années antérieures ; désignons

aussi par f^ l'obliquité de l'équateur sur l'écliplique liïe , on nur»,

par les formules de la Mécanique céleste ,
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Vent calculer des positions d'étoiles irès-ancîennement ob-
servées par les astronomes, et l'accord des observations
avec les résultats des formules en démontre la rigueur.

*•=?. i55".5g37-b 3o.i 1019 + 4°-25562sm t. i55".5g27 -h g5°.

— 7°.553o8 cos í.gg". 1227 — 10.7572 sin t. 43".o446 ,

= 26.0812 — o°. ЗбуСб— ï ".81876 cos í 1. i55".5g27 + 950.0733}

+ o°.5oS27 cos í. 45". o446 — 2°. S4656. sin t. 99". 1227.

On a vu d'ailleurs précédemment qu'en nommant 4 1* rétrogradation
correspondante des equinoxes sur l'éclipliqne moliilc , et désignant
par V l'obliqullé apparente de l'équaleur sur l'écliptique mobile ,
on a pour une époque quelconque, à partir de I75o,

•Чг'—t. i55". 6927— í». 42825 sin t. 43".o446,+6°,22o38sin3f.49",56i3

/^'=26°. 0812— i°

Quand on aura calculé f , f' et У. on aura - pour le
cos У

mouvement du point rquinoxinl en ascension droite T'T"; et en .suivant
la marche que nous avons indiquée dans le texte, on aura, d'après
ces valeurs , tous les changemcns nécessaires pour réduire les posi-
tions apparentes des astres de l'époque de 1760 à une autre époque
quelconque antérieure ou postérieure, même de deux mille ans, ce
qui suffit aux besoins de l'astronomie.

D'après la valeur précédente de 4", en faisaut varier í d'une unité',
on trouve le mouvement annuel c'es equinoxes sur l'écliptique fixe égal я

i55",59274-io",4ooi cos j t. i55",5r)27-bg5°,o735\

-4-n",44S7 sin. /.99", 1227 — i".)88i cos f 43",o4í{6

pour 1760 on a í = о , et Cette expression devient

ï55",5g37 + o",So34— i",iS8i = i55",ao8o,

ï)e même en faisant varier i d'une unité dans la videur de K",1 on

trouve le changement annuel d'obliquité de l'cquatcur sur l'édiptiquc
iUe de ï "5o еда! à
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Nous îious occuperons plus tard de ces applications4 ri
nous en montrerons l'usage, soit pour verifier la vérité
de quelques observations fort anciennes , soit même pour
fixer l'époque de quelques événemens historiques.

4",4445 «in {t . 155",5937-)-950,0733) — o",34Õ7 sin f-43"о/,4б
— 4"-43i8 cos í.96", 1227

En développant le premier ternie , cette expression prend la forme

suivante

sini.i55",5937—smí.43",o446|-r-4",43i8Íco';í.i55",5927—cos i-gg'V22//

Sous cette forme on voit qu'elle est nulle quand t — о , positive quand
/ est positif, et négative quand t est négatif. La variation annuelle de
l'équateur sur l'écliptique fixe ne commence donc point par être cons-

tante. Elle est d'abord nulle , et ensuite elle s'accélère proportionnel-
lement au tems ; car si on développait l'expression précédente suivant
les puissance du teins, en se bornant à la première, les termes
affectés de cosinus se détruiraient mutuellement, et les autres se
réduiraient à

r.o",3437 |sin i5S'',5g27—sin43

résultat (jui, étant évalué numériquement , deviendrait

4- Î.o",oooo6o74- D'après la théorie des iiiouvemens uniformément
accélérés , il s'ensuit que le changement total d'obliquité après le
tems г serait égal au produit de l'accélération annuelle par la moitié
de t, c'est-à-dire qu'après le tems í l'obliquité ^"deviendrait

У + Z'.o",oooo3o37.

C'est ainsi que dans la chute des corps graves l'accélération étant pro-
portionnelle au tems , les espaces parcourus sont proportionnels au
carré du tems.

Ces résultats diffèrent beaucoup de ceux que nous avons obtenus
pour le changement annuel de l'obliquité de l'érjuateur sur l'éclipliiju«
mobile j alors l'expression de ce cliangenjcnl (jlait

—;o',3i£Gsin í.45/',°4'íG— i",6oS3 cos f-
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G5. Гонг le moment , nous nous contenterons de faire
Vemarquer les conséquences qui résultent de la mobilité
tie l 'écliptique, relat ivement à Га mesure du tcms. Nous
avons dit que le jour syaérai av;iit pour mesure l'inter-
valle de teins compris entre deux retours consécutifs d'une
même étoile au méridien, cet miprval le étant supposé
corrigé des effets de la precession , de l'aberration et de la
nutation. En d'autres termes, cela revenait à rapporter

ou bien en transformant le dernier terme pour metlve en évidence la
partie constante

>— ï' ,6o83 — o",?./|SG sin f.45",o446-1-5",2166.sina t.49",56i3;

ainsi, outre les tonnes proportionnels au tems et aux diverses puissance'»
•du tems, elle contenait le terme constant — i",6oS3, dont nous
ne retrouvons plus l'analogue dans les variations d'obliquité de l'cqua1-
leur sur l'écliplique fixe.

La raison de cette difference tient à celle des causes qui pro-
duisent res deux phénomènes. I/.ittraction du soleil et de la lune,
si elle agissait seule , produirait une précession consianLe égale à
155",5927 , et elle ne chnhgei-ait point l'obliquité de l'équateur sur
récliplique , qui alors -serait fixé. Mats par l'effet de l'attraction des
planètes , l'écliplione vraie se déplace dans le ère) , et entraîne res deux
astres avec elfe. Alors leur aciion change et produit une petiie varia-
tion dans l'obliquité de l'équateur sur l'éi-liptique fixe. Cette variation ,
d'abord insensible, s'accélère proportionnellement au tcms , et le chan-
gement absolu d'obliquité qui en résulte est proportionnel au carré
du tcms. Mais , en outre , l'attraction des planètes qui déplace
récliptique vraie l'incline aussi sur l'écliptique fixe. Cette autre varia-
tion nrmuelle est d'abofd constante , et son effet est proportionnel
flu terns. Or l'obliquité apparente que nous observons est la diffé-
rence des deux inclinaisons de l'équateur et de l'écliptique vraie sur
l'éclip'.ique fixe. C'est l'excès de la première sur la seconde ; c'est
donc la différence des deux résultats préceMens, et voila pourquoi
son expression n que nous venons de développer , contient les deux

' genres Je variations qui '.es caractérisent.
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l'étoile à l'équinoxe moyen r" et à la rendre immobile re-
lativement à ce point dans l'intervalle d'un pur. Par
conséquent la durée du jour sydéral se trouvait réellement
mesurée par les retours consécutifs du point équinoxial
moyen Y Ч au méridien. J'appelle ici ce point т Ч équinoxe
moyen ,• pour le distinguer de l'équinoxe vrai, qui oscille
autour de lui en vertu de la nutation.

Mais, d'après ce que nous venons de découvrir sur le
déplacement séculaire de l'écliptique, le point équinoxial
Г '/ ne répond pas toujours au même point physique de
l'équateur. Il est au contraire mobile sur ce grand cercle,
et son déplacement après un intervalle de tems donné,
est mesuré par l'arc " f ' f - V ^ comme nous venons de le voir
dans la fig. 7. La petite portion de ce mouvement propre,
qui répond à une rotation du ciel, fait donc réellement
partie du jour sydéral ; de même que les arcs diurnes
décrits sur l'équateur par le soleil , en vertu de son
mouvement propre , font partie de la durée des jours
solaires. Si .le mouvement du point équinoxial y" était
sensiblement inégal , les durées des jours sydcraux se-
raient inégales corame le sont celles des jours solaires.
Mais la lenteur de ce mouvement est telle, que l'effet
de ses variations produirait à peine quelques minutes
sur la durée totale de plusieurs millions d'années. L'in-
fluence de ces variations sur la détermination du tems
absolu, est donc tout-à-fait insensible, dans l'intervalle
des époques que les astronomes ont jusqu'à présent besoin
de considérer. Ainsi, en les négligeant, on peut tou-
jours considérer le jour sydéral comme une période de
tems constante , dont la durée est mesurée par l'intervalle
que l'équinoxe uniformément mobile V* emploie pour
revenir au méridien.

A la seule inspection de \ajlg. y, on peut facile—
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nient se rendre compte d'un phénomène que j'ai annoncé,
précédemment. C'est que. le déplacement de l'écliptiqué
cause' par l'attraction des planètes, modifie un peu la pré-
cession que nous observons , .et la rend un peu plus petite
que celle qui a lieu sur l'écliptiqué fixe. Pour nous en assu-*
rer, nommons Y/ le point physique de Pécliptique mobile ,
qui « à l'époque de lySo, coïncidait avec le point т de
l'écliptiqué fixe. Lorsque, après un certain laps de tems,
ces deux plans se sont détachés l'un de l'autre , l'équi-
noxe vrai vient en Y / / , et l'arc Y ; Y/ / compté sur I'd-
cliptique mobile est la precession apparente que nous
observons (*). U reste à prouver que cet arc est moindre

(*) Comme le point V, <]m *ert ici d'origine sur l'éclipliquc mobile
ne laisse point de trace sur cette écliptique , on se demandera peut-

être comment il se fait que l'arc Y,Y" soit la precession apparente

que l'on observe. Pour le concevoir, rappelons-cous ce que c'est
que la précession apparente : c'est la différence île longitude d'un

même point du ciel , par exemple d'une même étoile , sur l'éclip-

tiqué mobile, à deux époques différentes. Supposons que dans J.-i

première position de l'écliptiqué il se trouvât une étoile précisément.

au point équinoxial T • La longitude et la déclinaison de cette étoile

seraient nulles à cette époque. Mais l'écliptique venant à se déplacer,

le ppuv, equinocial se déplace et passe en Y"- Alors les coordon-

nées de l'étoile Y rapportées à l'équinoxe vrai ne sont plus nulles.

Si de cette étoile on mène l'arc ff perpendiculaire à la nou-

velle écliptique , cet arc sera la latitude apparente de l'étoile Y,

et l'arc f"P 'sera sa longitude apparente. Or dans le triangle sphé-

rique ]\fP" qui est rectangle en P', si l'on nomme .ZV Y = h JXP' ~ с
et Tangle ÍV = n , ou aura

lang с = tang li cos n ,

ou
tani; h — lang c = a lang h sin' ^ n,

Ou eníin

íin (я — c j — Я cos *•' a'D '' • 5m' Í n'
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que Т т', qui est la precession sur l'écliptique fixe daris le
même intervalle. Or, cela est très-facile . car puisque V,
et Y^ répondaient originairement aux mêmes points phy-
siques sur les deux écliptiques , les arcs NT , JVY . comp-
te's depuis le point N où ces deux plans se conpent , sont
égaux entre eux. Maintenant la partie N~f " du premier est
évidemment plus grande que l'arc N~f de l 'autre, puis-
que l'angle aigu Лт"т ' , obliquitc.de l'équateur sur l'é-
cliptique mobile, est moindre que l'angle obtus ДГг'г//,
qui est le supplément, de l'obliquité du même équateur
sur l'cclipùque fixe. Il faut donc, par compensation,
que Y/ Y" s°.'l moindre que Y'Y ï c'est-à-dire que îa pré-
cession apparente soit moindre que celle qui a lieu sur
l'écliptique fixe. Dans tout ceci nous regardons le pointy"
comme l'équinoxe vrai , parce que nous faisons abstraction
de la nutation.

Si de l'équinoxe vrai y'' on mène l'arc de erand
cercle y Ч P perpendiculaire à l 'écliptique fixe, il résulte
de la petitesse de l'angle iVque les arcs rP, Y, Y* seront à
fort peu-près égaux entre eux (*). Ainsi en nommant 4

On voit donc que si Tangle n formé par les deux cciïpdques est
très-petit , le sinus de k — с , et ])ar conséquent la différence /ï — с des
côtés .ZW et NP' sera encore bien plus pelile , parce que sin" j ц

est une fraction bien plus petite que bin n. On peut donc , en

négligeant les quantités de cet ordre , supposer ces cotés égaux j

et comme, par construction Л Y =.ÎVY, > °" a»va Л'Р' = Л'у, ,

c'est-à-dire que le point P' coincidem avec le point Y, ; par conséquent

Y Y, sera la différence de lr.ngil.udc apparenle de l'étoile Y dans le»
deux époques que l'on considère. Ce sera donc la précession ap-

parente dans rintervalle.

(*) En effet, on л déjà par construction 7V Y = _ZVY, í on démon-

trera , connue tout-à-Phrure , que dans le triangle sphériquc1 Л' f"P

iccianglc en P , le colé Л'71" diflèie cxtrimomcnl peu de l'Iiyjioibc-



P H Y S I Q U E . lo i

la précession sur l'écliptique fixe, et -ф' Ia precession
sur l'éclipiique mobile, Гаге f'P sera à fort peu-près
égal à ï]/—4-'- De pl"s, dans ce même triangle r'Pr"»
on connaît encore l'angle Pf' Y", obliquité de l'équaleur
sur l 'ccliptique fixe. Avec ces données , on peut calculer le
côté fy") Ч11' est '" mouvement séculaire du point équi-
noxial en ascension droite, et PY" qui est son mouvement
séculaire en latitude. Mais comme ces arcs sont en-
core fort petits , même quand on remonte aux obser-
vations les plus anciennes , il suffit de résoudre le petit
triangle у 'т"Р comme s'il était rectiligne. On trouve

ainsi f f i i = • ^ ; г"Р— (ф — 4'} tang F; en

nommant V l'angle y T ' Y " ï c'est-à-dire l'obliquité de
l'équateur sur l'écliptique fixe. On voit par là que ces
quantités sont liées au mouvement en longitude , et l'on
voit de plus comment elles en dépendent (*). Remar-
quons que le mouvement du point équinoxial en ascen-
sion droite est dirigé d'occident en orient , et que son
mouvement en latitude Test du nord au sud de l'écliptique
fixe.

66. J'ai rapporté plus haut, dans les notes, les formules
rigoureuses que la théorie donne pour calculer ces valeurs

rçuse ]\f" et peut lui itre suppose égal quand on neblige les quan-

tités de l'ordre du carié de sin {n. Or, si des arcs égaux Л Y, Л'Y on

rctrauche les arcs égaux JW , J\f" les restes seront aussi е^аит ,

c'est-à-dire que l'on aura YP= Т Y"- t'est la proposition énoncée
dans le texte.

(*) ^ Ie propose de résoudre ce pelil Iriun^le comme rectiligne ,
ce n'est que pour plus de brièveté. On parvient ainsi aux mîmes

résultats que l'on obtiendrait en le résolvant comme sjJièVique , et

•yam ensuite égard à la petitesse de l'angle 'J.
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relativement à une époque quelconque, et pour déter-
miner tous les autres élémens du lieu apparent des astres.
L'opération se réduit à un simple changement de coor-
données. Mais lorsqu'on se borne à un petit nombre de
siècles, avant ou après l'époque de iy5o, que nous avons
choisie pour point de départ, comme les variations, que
ces coordonnées éprouvent, deviennent très-peu considé-
rables , le calcul se simplifie par cette considération ; et
l'on peut exprimer, par des formules générales et fort
simples, les petites corrections qu'il faut faire aux élémens
primitifs, pour les transporter à l'époque que l'on* a.
choisie. C'est ainsi que nous en avons usé dans la pag. 87,
i-elativement aux effets île la précession sur l'ascension
droite et la déclinaison des astres, dans un court espace
de tems (*) : et en généra! celte méthode approximative

(*) Comme dans ces réductions, que nous exposerons tout-à-
l'heure , il est nécessaire d'avoir égard à la variation d'obiiquité
produite par le déplacement de l'équaleur et de Pécliptiijue, il noils
sera dès i présent utile de calculer les variations que de semblables
cbangemens peuvent produire sur les coordonnées angulaires par les-

quelles la position des astres est ùVtci'iHJni'e.
Supposons d'abord l'écliplique lixe ; donnons à l'équateur un petit

mouvement de rotation autour de la liijne des equinoxes, de manière
À augmenter l'obliquité d'une f.: ile quant i té» ' ; il n'en résultera
aucun changement dans les longitudes et les latitudes , puisque le

plan de l'écliptirjue et la ligne des equinoxes , d'où ces arcs se

coniptcnt, ne sont point déplacés ; mais les déclinaisons et les ascen-
sions droites changeront d'une petite quantité. Pour apprécier l'effet
qu'elles éprouveront, reprenons les formules de la page 58, qui
donnent leurs valeurs en fonctions des longitudes et latitudes- Nous
»lirons, eh conservant les mêmes dénominations,

un \.cos{t,'— a l s inf ip '—»)
wii a = . ;- ? la<»i a = lang l, ; • y

C U S i f - a s m T
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est d'un usage continuel en astronomie , pour réduire les
'observations des astres à une même position de l'e'qua-
teur et flu point équinoxial, afin de les rendre comparables
entre elles.

où f est un angle auxiliaire tel qu'on ait

sin l
tang <f — .

tang л

Maintenant, si l'obliquité augmente de la petite quantité t>', í et л

restant les mîmes, l'angle 4' ne variera point, mais d et a change-

ront, et en représentant par d' et a leurs nouvelles valeurs, on

aura

. sinAcosiç' —« — a\ sinW—M — a\
sm d = í L •) tang л = tang l —í i >

cor, <p sin p'

1'angle ç étant le même qu'auparavant. Retranchant de ces équations

les précédentes , il vient

,/ . , í cos i f — и — к } — cos í »' — ч î )
sin d — sin d = sin d . < > l l > S ,

l coe <s" j

. , , ( s i n (?' — u — M ' ) — s i n (^' — «) ) .
tang a — tang a •=. tang /. l • . '- . i > 5

l sin »' í

ou, en employant nos transformations accoutumé«,

. , . ., j. , , >, , sin л sin í: »'sin ( í'— » — j «')
, sin£(d'— <i)cosi (a' + rf) = ^ =-; = j

cos f

r , i —3 tans/cos a cose'sin =• «'cos (p' — o — т»')
un { a — a > = í U :—'-•

1 ' sin f

Ce sont les formules rigoureuses , et l'on en tirerait d' — d par

des séries analogues à celles qui nous ont seYvi dans le premier

li vre, pour les parallaxes ; mais puisque nous supposons » fort

peut, on voit que les variations t l '—<î , a' — a de la déclinaison

et de l'ascension droite sum. très-petites du même ordre. Si l'on se

borne aux premières puissances de ces variations, on pourra sul»-
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Cette simplification est fondée sur un principe d'an»,
lysc qui peut être utile dans beaucoup de circonstances.
Quand on examine les effets simultanées de plusieurs causes
de variations fort petites , on peut dans l'approximation

tituer leur rapport à celui de leurs sinus ; on pourra . de plus *

supposer i/=cT, a = a' et à. — о dans les autres termes de Tequa^

tion. On a ainsi, par ajjruxmiuaùou ,

и sin A sin] г'— a f —«'lang/cos2öCO'j j я — а [
d' —d— —í 1 j a.'—a= / *• -'

cos a cos p 5iu p

On peut éliminer de la première valeur 'sin (p' — a>) , et de la
secoude cos (e — «) au moj'cn île leurs valeurs tirées des premiere»
rcfuations d'où nous sommes parlis; ou aura ainsi

o/tang a.siu л Unge' и' cos' я sin d. tang l
d' — (1= ' — ) a' — «= ; ; ' У

Cos d tang l sin л. taug p

ou , en substituant pour sin л lang ç sa valeur sin l cos л ,

to' tang д t — « ' cosa « sin tl
d — a ^ ^ ' . cos л cos I, о -— a = *

cos Л cos л. cos í

Maintenant, il ne reste plus rju*à remarquer qno dans le lrùm<%?Q

sphérique loriiio par le pùle clé Pcrlipti i jnc, le j'ôlc de l'i-quatouif

et l'astre, o n ' a , comme nous l'avons déjà souvent employé,

cos a cos A

cos / cos d
ce qui donne

cos a cos J = cos л cos l.

Eliminant donc cos л cos l par cette valeur, il i'csle

d' ~ (} = ta' sjn a , «' — я = — "' c°s n tang rf,

«Pou Ton tii-e

c/' =: rf + ш' sin a , u' =r a — <j' cos я tang rf.

Ou voit que la variation de- 1» (liicliti.iijon est nulle sur le yjoim
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te. borner à évaluer chaque effet séparément, et regar-
der l'effet total comme la somme de ces résultats partiels.
C'est ainsi que plusieurs sons simultanées peuvent ébranler
l'air à-la-fois et rester distincts j c'est ainsi que sur la sur-
face d'une eau tranquille , lorsque de petite ondes s'y
propagent circulairemcnt , si l'on vient à exciter une
nouvelle agitation dans un autre point , les ondes qul

en résultent se répandent sur la surface , comme si elles
n'avait point été troublée , et dans les points où elles
se croisent, l'élévation totale de la petite vague, ne diffère
pas sensiblement de leur somme. 11 en est de même de
tous les moiivemens Ires-petits , et c'est là le principe
qui en facilite l 'approximation.

équinoxial , et qu'elle est la plus grande possible quand l'ascension

droite est de 100 gracies; alors on a */' = < /+» ' , et tout l'effet

de la variation de ГиЫиц/ие se porte sur la déclinaison.

Supposons maintenant Péquatcur fixe, et faisons tourner l'éclipliqiie

autour de la ligne des equinoxes ? de manière a augmenter l'obliquité

d'uue petite quantiié «o"; alors l'ascension droite et la déclinaison
resteront les mêmes , mais les latitudes et longitudes changeront. Ou

calculerait ces variations par la méthode précédente 5 mais on pent

obtenir tout de suite leurs valeurs d'après une remarque que nous

a\onr> déjà fuite plusieurs fois , c'est que la latitude est tout-à-fait

analogue à la déclinaison , et la longitude à l'ascension droite . de sorte

que ces quantités sont exprimées les unes par les autres de la même

manière, en changeant seulement le si^ne de l'obliquité u. Puis

donc que nous supposons ici une augmentation de l'obliquité comme

dans le cas précédent, ou aura par analogie

A' = \ в" 51П l , l' = l + ca" COS / tang A ,

qui donneront les nouvelles valeurs de la lalitude et de la longitude.
Nous avons supposé un accroissement de l'obliquité ; si l'on voulait que

ce fût un« diminution , il n'y aurait qu'a faire »' et »" négatife dans Ici
l'ésulwts,
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Gy. Lorsqu'on se borne à transporter les positions de»
astres d'une époque à une autre peu éloignée, Je dépla-
cement de l'équateur, celui de. l'écliptique , et le chan-
gement d'obliquité de l'équateur sur l'écliptique fixe , et
sur l'écliptique mobile, sont des mouvemens très-petits
auxquels on peut appliquer le principe que nous venons
d'exposer. Ainsi, quand on aura calculé les valeurs ab-
solues de ces changemens dans l'intervalle des époques
que l'on considère , il suffira d'évaluer séparément l'effet
que chacun d'eux peut produire sur les coordonnées des
astres. La somme de ces effets partiels exprimera la va-
riation totale que ces coordonnées éprouvent. Par ce
moyen le calcul devient plus court et plus facile ; et il
offre encore une approximation suffisante , lorsqu'elle
n'embrasse qu'un intervalle de deux ou trois siècles (*).

(*) Pour obtenir ces formules approchées , nommons / et л les longi-

tudes et latitudes des astres à la première des deux époques que l'on
considère, et proposons-nous de les calculer pour une autre époque
postérieure d'un nombre t d'années. Selon ce qui a été dit dans le
texte, et conformément à In fig. 7 il faudra d'abord ajouter à l'ie

mouvement du point écitiinoxi..] sur l'éeliplique iixe pendant l'inter-

valle que l'on considère. On aura aiusi les longitudes / -+- 4 et

les latitudes л rapportées au nouveau point équinoxial v' sur IVcIip-
tique fixe. Dans cette nouvelle position ,' l'obliquité de l'équateur

sur l'éuliptique fixe sera devenue и -4- «', a étant celte obliquité à

la première époque. Avec ces données , on calculera les déclinaisons d'

et les ascensions droites a rapportées au point équinoxial y', et

d'après les formules générales de la page 58 , leurs valeurs seront

iin d' = sin { » •+- ы l cos A sin j / -+- ^ } -b cos í u + a l sin A ,

, — lang ï ein •) в Ц- »' j •+• s'in ( l 4- 4 ) c°5 (u -V»')

Mais qui uc voit, d'après ces formules , que le problème revient, .'ï
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, Les mouvemens de l'équateur et de 'l'écliptique T

qui sont les données fondamentales de ces calculs, peu-
vent s'obtenir rigoureusement au moyen des formuleis que

augmenter les longitudes de la quantité 4 et íobliquilé de la quan-

tité M', cette augmentation étant produite par un déplacement de

l'équateur. Puisque ces variations sont supposées fort petites, on

pourra les effectuer séparément et les ajouter ensemble. Alors il n'y

a qu'à appliquer ici les formules approchées trouvées précédemment

pour l'effet de la précession et du changement de l'obliquité ; par

ce шоуеи } on aura tout de suite

< / ' — < / •+• 4 s'n « cos a -+- a sin a ,

I a = a + 4 { cos ш -t- sin » siu a. taug d\ — »' cos a tang d.

Les coordonnées a'et d' ont pour origine Je point équinoxfal Y' sur

l'écliptique fixe : pour les ramener à l'équinoxe vrai т" ; il suffit de

retrancher de a le mouvement du point équinoiial en ascension

droite , que nous appellerons ^ : par conséquent, si nous appelons

d" et a." les déclinaisons et les ascensions droites rapportées à la

nouvelle position de l'u'qiialeur et à l'équinoxe vrai Y", nous aurons

£?"=:</ 4- 4 siu и сое а 4- a' sin a ,

a" = a — p 4- >(, ícos » Ч- siu u siu a tang d j- —ы' соя « tang A

Ici , comme dane la page zoo, nous appelons Y" l'équinoie vrai,

parce que nous faisons abstraction des déplacemem périodiques, causés
par la nutation.

II est bon de foire ici une remarque qui est propre à augmenter

la précision de ces formules. Lorsque nous avons calculé, par approxi-

mation , les différens termes qui composent les râleurs de à' et de

" ï nous avons supposé a — a', d = d' dans tous le* termes qui

c-talent déjà multipliés par les petites quantités 4 et *'• Cela reve-

nait a négliger les puissances de 4 et de и supérieures à la pre-

mière. Mais dans la réalité, les termeu dont il s'agit contenaient

a + n d -j- ,/' su -t- u .
^ j • j ils se rapportaient donc à 1»
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j'ai rapporle'es dans les notes de la page q4- Mais lors-
qu'il ne s'agit que d'un intervalle de deux ou trois
siècles, avant ou après l'époque de 1750. qui sert d'origine

valeur moyenne de ces quantités ; ainsi, on pourra leur conserver

cette exactitude en prenant pour a, rf et » les valeurs correspon-

dantes à l'époque moyenne entre celles que l'on considère- Mais comme

on ne connaîtra pas d'abord ces valeurs moyennes , ou commencera

par déduire approximativement a' et </' des valeurs de a et de d,

au movcu des formules précédentes , apiis quoi , lorsqu'on les

a + a d+if
connaîtra , on mettra à la place de a et à la place de

2 2
il dans ces mêmes formules , et en recommençant le calcul avec ces
nouveaux éléroens , on aura les valeurs de a" et de d" avec

une approximation plus exacte. L'avantage de ce procédé consiste à

faire porter l'approximation sur un plus petit intervalle de lems.

Connaissant l'ascension droite et la déclinaison pour la nouvelle

époque, avec l'obliquité apparente de l'équaleur sur l'écliptique mo-

bile , obliquité que nous représenterons eu général par a + ц", il est bien

läciJe d'en déduire les longitudes I" el les latitudes л" relatives à cette

même époque ; car d'après les formules de la page 58, on aura
évidemment

sin //"cos \ f + a + и" j fang«", siu (p ц- « -i- «")
sin,\"— 1 5 tang l = ; íj

cos <p sin p

f étant un angle auxiliaire tel qu'on ait

sin a''
tans о = —•

tan« d

Quant aux valeurs des variations 4 , f ,»',«" °,ui e"lreut comme
données dans les formules ; en voici les valeurs déduites des formule»

rigoureuses que j'ai rapportées plus baut.

En représentant par t , nn nombre d'années comptes à partir

de 1760,

Rétrogradation du point équinONial sur

l'écliplique lixe de 1760 , apivs г d'an-

néee 4 = l.i55'>oSo.
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à ces formules, on peut, en les développant en séries et se
bornant à leurs premiers termes, en tirer des expressions
beaucoup plus simples , qui offriront une approximation

Bétrogra dation du point équinoxial sur
l'ecliptique Traie •>{.'= 1.154 16271.

Différence de ces "valeurs T ou rnou-

Tement direct du point équiuo\ial en

longitude, occasionné par le déplace-

ment de l'éclipiique 4— 4' — '• o",58o8.
De là , en employant l'obliquité

morenne V = 26°,ob'i2 , qui avait
lieu en 1700, on déduit la rétrogradation
du point équinoxial en ascension droite

. 4 - 4' •qui a pour expression f et
cos У

en la désignant par p, on trouve. ... fi = i. o",655ü..
Le mouvement du point équinoxial

en latitude , dirigé vers le pôle austral

de l'ecliptique de I75o,séra

(4 — 4 ) tiing- f- en 'e désignant
par t, on trouve » = t. o",î5«a.

Cliangcinent (l'obliquité de l'équa-
teur sur l'écliptiqne fixe de 1760 ... «' = + «'. о ,оооо5о37-

Changement île l'obliquité apparente

de l'équateuc sur l'écliptique mobile. . tt'' ^= — t. i",Go83.

On prendra les différences de ces valeurs pour les deux époques

que l'on veut considerei- , et on substituera CPS différences dans les

formules qui expriment les réductions correspondantes des coordon-

nées. Comme toutes ces quantités , excepté н , sont proportionnelles

au teins, on formera tout de suite leurs différences, en multipliant

1« coefficient numérique, qui exprime leur variation annuelle, par

le nombre d'années compris entre les époques que l'on considère.

JVlais pour ы , qui est proportionnel au carré du tems , il faudra

multiplier son coefficient numérique par la différence des carrés de

tems écoulés depuis 1760. Au rest« , la \ariation »' est si petite,
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suffisante pour le cas clont nous parlons. C'est l'objet
des résultats que j'ai exposés ici dans les notes.

qu'ell« ne ferait que o',3o3j en un siècle, et par conseguem , elle
pourra , le plus souvent , être négligée, quand on comparera des

iritervalles peu éloignes. C'est ce que font les astronomes; mais comme
l'introduction de cette correction ne complique pa* du tout lés for-

mules , nous l'avons conservée , afin de laisser au raisonnement toute

sa généralité , sauf à la négliger, quand on croira pouvoir M le

permettre.

Il faut toujours se souvenir que dans ces résultats f doit être sup-

posé positif après 1700 , et négatif avant celle époque.
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CHAPITRE VI.

Т)е la Nutation.

68. LE phénomène de la nutation étant lié avec les posi-
tions de la lune , il semble nue nous n'en devrions pas
expliquer les lois avant d'avoir parlé des mouvemens de
cet astre. Mais comme l'effet de la nutation se réduit à
causer, dans la precession des equinoxes et dans l'obli-
quité de l'écliptique , de petites variations périodiques ,
il m'a paru convenable d'en joindre l'exposé à ce que
nous venons de dire sur les mouvemens de l'obliquité de
l'équateur ; sauf à donner, 'dès à présent, sur les mou—
vemens de la lurie, le très-petit nombre de notions néces-
saires pour l'intelligence de ces phénomènes ; notions que
l'on peut d'abord admettre comme des faits observés ,
comme des données provisoires dont nous devrons vérifier
plus tard l'exactitude.

Dans le chapitre précédent,' nous avons examiné toutes
les variations lentes et séculaires qui affectent l'obliquité
de l'écliptique et la position des points équinoxiaux. Nous
avons vu comment on pouvait calculer les effets que ces
variations produisent sur.les ascensions droites tt sur les
déclinaisons de tous les astres. Ainsi, en tenant compte
de ces effets , en les retranchant des déclinaisons et des
ascensions droites observées à différentes époques , on ra-
mène les choses au même point que si l'équateur et l'éclip»
tique étaient immobiles. Par conséquent, si ces plans et
les astres que l'on y rapporte n'ont pas d'autres mouve-
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mens que ceux dont nous venons de parler, on doit
trouver que l'ascension droite et la déclinaison d'tfn
même astre, ainsi corrigées, conservent toujours exacte-
ment les mêmes valeurs , à quelque époque qu'on les
observe.

Or , c'est ce qui n'a pas lieu exactement, et il reste
encore quelques petites variations 'périodiques dont il
faut dépouiller les positions des astres pour obtenir des
coordonnées constantes. C'est Bradley qui a fait cette dé-
couverte.

La première de ces variations , ceïle qu'il découvrit
d'abord , se nomme Vaberration de la lumière. Elle.
Consiste, en effet, dans une aberration des rayons lumi-
neux , causée par le mouvement de la terre , qui nous
faisant choquer, en sens contraire , les molécules lumi-
neuses émanées des astres , nous donne une sensation,
composée de ce mouvement et du mouvement propre
de la lumière , qui , bien que très-rapide, n'est pourtant
pas instantanée. Ce n'est pas ici le lieu d'expliquer les lois
de ce phénomène , que nous étudierons plus tard avec
détail. 11 nous suffira de savoir qu'il nous empêche de
voir les astres à liuir véri table place , mais que l'on sait
corriger cette illusion par le calcul , d'après les lois
auxquelles le phénomène est assuiéti ; de sorte qu'en y
ayant égard , on ramène les choses au même point que
s'il n'existait pas.

69. Cette correction n'est pas encore suffisante pour
rendre les ascensions droites et les déclinaisons constantes.
Elles éprouvent encore des changemens. Ce qui se présente
de plus simple , c'est de voir si ces changemens peuvent
être attribués à une petite variation dans l'obliquité de
l'écliplique et dans la position des points cquinoxiaux.
Or, nous avons examiné, dans le chapitre précédent ч
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les effets des variations indéterminées de ces deux élé-
roens , et nous avons donné des formules pour calculer
'e changement qu'elles peuvent produire sur la décli-
naison et l'ascension droite. Puisqu'ici ces changemens
sont donnés, il n'y a qu'à introduire leurs valeurs dans
nos formulas , et prendre pour inconnues les petites
variations de l'écliptique et des equinoxes. Nous calcu-
lerons ces inconnues par nos formules , et si toutes les
étoiles s'accordent à leur assigner la même valeur, nous
en conclurons qu'en effet l'es petits monvemens observés
dans les étoiles sont dus à une semblable cause. C'est
ее qu'a fait Bradley , et il a montré, par un grand
nombre d'exemples, que cet accord était' aussi exact
que l'on pouvait le désirer.

Il était prouvé par là que le phénomène élait commun
à toutes les étoiles, et ne dépendait plus que des varia-
tions des deux élémens que nous venons de considérer;
mais cela ne suffisait pas encore pour avoir la loi com-
plète du phénomène; il restait à découvrir si ces variations
de 1 obliquité et de la précession étaient indéfiniment
progressives, ou si elles étaient périodiques; et dans ce
cas , il fallait déterminer leur période : c'est encore ce
que fit Bradley. 11 s'apperçut que ces variations avaient
un rapport marqué avec les positions du nœud ascendant
de la lune sur l'écliptique ; il vit qu'elles suivaient les
mêmes périodes, et enfin il parvint à trouver comment
elles en dépendaient.

Pour comprendre cette dépendance, il faut savoir, ce
qui sera démontré plus loin, que la lune, comme lé
soleil , se meut dans une orbite plane , dont le plan
passe par le centre de la terre. Ce plan , ou plutôt le
grand cercle de la sphère céleste qui le représente, coupe
l'écliptique , qui est aussi un grand cercle , en deux points

a. »*
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opposes,' que l'on nomme les nœuds de la lune. Us somt
pour l'orbite de cet astre, ce que sont les equinoxes pour
le plan de l'équateur. Ces nœuds ne répondent pas tou-
jours aux mêmes points de l'écliptique. Ils ont, sur ce

grand cercle, un mouvement rétrograde , comme les
equinoxes , mais beaucoup plus rapide , car ils font le
tour de l'écliptique en 1Í5 ans et 214 jours à-peu-près,
au lieu que les equinoxes n'achèvent cette révolution
qu'en 26000 ans. On appelle nœud ascendant celui où
la lune passe quand elle s'élève au-dessus de l'écliptique en

allant vers le nord, et nœud descendant celui où elle passe
quand elle redescend vers le sud : le premier est analogue à
liéquinoxe du primeras, le second à l'équinoxe d'automne.

La théorie de l'attraction universelle a fait connaître

pourquoi les variations périodiques observées par Bradley
dans l'obliquité de l'écliptique et dans la position des

equinoxes, sont en rapport avec la position des nœuds

de la lune. Nous avons déjà annoncé qu'elles sont pro-
duites par l'attraction de cet astre , qui fait osciller ainsî
l'équateur de la terre : par là on a pu voir aussi pourquoi
les deux mouvemens de l'obliquité et des equinoxes sont

liés entre eux, liaison que l'observation seule avait déjà
découverte , mais qu'elle ne pouvait établir que d'une
manière expérimentale , sans qu'on pût savoir si les rap-
ports qu'elle indiquait étaient rigoureux, ou s'ils avaient

lieu simplement par approximation. C'est à d'Alembert
que l'on doit cette importante confirmation de la théorie
de l'attraction universelle. On a trouvé aussi que l'attrac-

tion du soleil produit un effet semblable , mais beaucoup
\plus faible (*).

(*) Nous avons donné ces valeurs dans les expressions générales
Je la precession et de la variation d'obliquité, pag, 72 et 85.
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Le phénomène de la nutation se trouvant ainsi réduit
à un petit changement dans l'obliquité de l'écliptique et
dans la position des equinoxes, causé par un dérange-
ment de l'équateur, rien n'est plus facile que de calculer
les effets qui doivent en résulter sur les déclinaisons et
sur les ascensions droites des étoiles : il suffit d'introduire
les valeurs de ces dérangemens dans les formules que
nous avons données au chapitre précédent; on aura ainsi
les lois mathématiques et les résultats de ce phéno-
mène (*).

(*) I.a question est ici absolument la même que dans la note de 1$

page io4- II s'agit de calculer l'effet produit sur la déclinaison moyenne d
et l'ascension droite 'moyenne a par un petit accroissement и' de l'o-

bliquité de l'écliptique et par un petit accroissement 4 de la longitude j

ainsi, en nommant à' et a' les valeurs de la déclinaison et de l'ascension

droite après ces changemens, on aura, comme nous l'avons vu alors ,

sm d' := sin f и + u j cos л sin il Ч- ^\ Ч- cos /« -t- м'| sin Л ,

— tang * sin {u -+- w'î + sin (l -l- 4) cos (» + a')
tang a •= . . '- ! : j

Ь cos (l + 4)

M étant l'obliquité de l'écliptique , )i la latitude de l'astre , l sa lon-

gitude. Ces formules sont rigoureuses, et n'expriment qu'une simple

transformation de coordonnées ; mais si l'on veut considérer les varia-

tions t> et 4 comme très-petites, et se borner à leur première puis-
sance, on aura, comme nous l'avons trouvé alors, ce« valeurs appro-

chées de d' et de a',

d' sa d -t- 4 sin u cos я -t- »' sin a ,

о- — ú -t- J, / cos ы ~^~ sin o) sin a tang d f — ы cos u tang d>

d et a sont les coordonnées rapportées au point equinocial moyen;

dr et a' sont les coordonnées rapportées au |K)int équinoxial variable

P»11 l'effet de la nutation. Si les première» sont données, on trouvera
lo«t de suite les secondes par ces formules j mais si le» coordounie*
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70. Mais pourquoi a-t-il été nommé nutation? Cela tient
à une construction géométrique par laquelle on peut

représenter ses effets. So\t,fßg. 8, С le centre de

apparenetes à' et a ' étaient données, et qne l'on voulût déduire

les coordonnées moyennes, il n'y aurait qu'à tirer de Ces équation*
les valeurs de d et de a , qui seraient

d = d' — 4 s'n * cos a — «' sin a )

a = a — 4 { cos » + sia » sin a tang d[ + u cos a tang d.

A la vérité , le second membre contient encore les quantités a et d
que l'on cherche ; mais à cause du peu de différence de ces coor-
données avec a' et </', on peut substituer ces dernières aux autres

dans le secoud membre, dont tous les termes sont déjà multipliés

par les petite» quantités •' et 4 i on aura, de celte manière,

d = rf' — 4 sin « cos a' — в' sin a',

a = a' — 4 ] cos » + sin » sin a' tang d'\ + •»' cos a' tang d'.

Ces formules donneront le lieu moyen de l'astre quand ou connaîtra
con lieu vrai.

Il ne reste plus qu'à substituer, dans ces expressions , pour •' et

4 , leurs valeurs telles qu'elles résultent des observations et de 1«
théorie ; or , ces valeurs sont

, 2.29", 7333
и = 20 ,7223 . COS If . 4 == '.Sin JY

tang -ï » '

JY étant la longitude du nœud ascendant de la lune. L'opposition

de eigne de 4 fit de и est facile à concevoir d'après ]a construction

que nous avons rapportée dans le texte i car lorsque le nœud JV se

trouve dans le premier quart de l'écliptique depuis le premier point

d'aries jusqu'au premier point du cancer, le pôle vrai se trouve

dans le quadrans suivant de son ellipse, c'est-à-dire, entre le cancer

et la balance. Dans cette position, l'obliquité apparente est plus

grande que l'obliquité moyenne , et l'équinoxe se trowe ramené

v«n le ligne du taureau, c'est-à-dire, que let longitudes qui se
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la terre et de la sphère céleste, Y Ç л l'équateur, Y JE1 i
Técliptique , P le pôle boréal du premier de ces deux
cercles , P le pôle boréal du second ; le point Y sera

comptent de cet équinoie , dans le sens des signes, sont diminuées : c'est

ce qu'indiquent les valeurs de u ' et de 4 j car sm N et cos JV étant tous
deux positifs dam cette partie de l'écliptique , ces valeurs indiquent un

accroissement de l'obliquité et une diminution de la longitude. On

pourrait de même suivre, dans les autres quadrans , le jeu des signe»

algébriques de sin N et cos N ; on le trouverait toujours conforme

à l'espèce d'oscillation que nous avoas attribuée au pôle ; il ne reste donc

plus qu'à substituer ces valeurs numériques de и et de ^ dans les valeurs

précédentes de d' ou de d. En faisant ces substitutions , il faut prendre

pour * l'obliquité moyenne de l'écliptique à l'époque pour laquelle

on calcule ; mais à cause de l'extrême petitesse de 4 ** de a , les

variations séculaires de и ont ici très-peu d'influence, et les résul-

tats , calculés avec l'obliquité d'une année, sont encore très-suffi-
eamment exacts, pour bien des années avant et après : par cette

raison , nous adopterons, dans notre calcul numérique , l'obliquité

nioyenne qui a lieu en 1810 , c'est-à-dire, 26,07154 (23°.27'.5i",7gsei.),

et avec ces valeurs nous trouverons

a' = 29",7222 cos N, 4 = — 55",5655 sin TV.

Substituant ce» valeurs dans les expressions générales de d', et de a'}
et effectuant numériquement les multiplications par sin « et cos »

nous aurons

«f'r= d— 22",iî5 sin N cos a -1- 29",722 cos JV sin a ,

valeurs qui peuvent être mises sous celte forme plus commode pour

le calcul logarithmique ,

d'^ à -4- 25",Q24 sin ] a — 7\r| -4- 3",7Ç)9 sin ] я -4- -ZV [ ,

n =: я — 5o",9ja sin ÏV— ! 25",024 cos (я — JV} + ï',794 cos (a + Л") { :
l J

*ts résultats sont cïpvimcs en secondes décimalts ; si on voulait les
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l'équinoxc du printems , Д l'équinoxe d'automne, et l'angle
PCP sera l'obliquité de l'écliptique sur l'équateur. Cela
posé , si , sans changer cet angle , on fait décrire à l'axe

obtenir en secondes sexagésimales , ce qui est fréquemment néces-

saire , parce que les tables sont encore construites sur cette division,

И faudrait Jes convertir de cette manière ; on trouverait ainsi

и = 9",63 cos IV, 4 = — iS",oo sin IV;

et ensuite

à' = d -f- 8",3g9 . sin (a — 2V) 4- i",a3o sin (a -»- JV) ,

Ces variations de Л et de a s'appellent la nutation lunaire en dé-

clinaison et la nutation lunaire en ascension droite. Il est clair

que la nutation solaire donnera des valeurs analogues , car les varia-

tions qu'elle produit sur l'obliquité et sur la longitude soni de même

forme que les précédentes , et leurs valeurs sont

-coe a X. ,

tang »

Ij éunt la longitude du soleil. En prenant toujours » = a6° ,07184 j

ce qui est la valeur de l'obliquité en 1810, et effectuant de même

les substitutions de »' et 4 dans nos formules générales, on trouve

qu'elles produisent les termes suivans , analogues à ceux que noua

venons de calculer ,

Sur la déclinaison vraie ,

•+• i",286sin (a — аЛ) -f- o",o55sin (a-\- э£) ,

Sur l'ascension droite vraie ,

— 2",S3/( Sinai— í i ",286 cos (a— -з. L) -t-o",o55 cos (a -t- з £) ] tangrf;

en secondes sexagésimales , ce serait
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CP une surface conique autour de.l'axe CP'S en sorte
que le pôle -P décrive une circonférence deicercle редре'гь*

diculaire à cet axe , ce mouvement transportera Vinter-
section f de ces deux plans dans toute les parties de

•+• o",4iy sin (a — 2 Z) + o",01$ siii ('<í 4- 2 Л),

— о' ,g ï S sin 2 i —í o",4ï" cos(a— -í L] -f- o",oi8cOa(a + 2 £) j tange/.

Ces lermes qui composent la nutation solaire eu 'déclinaison et

en ascension Droite, s'ajoutent à ceux qui coni])osent la nutalion

lunai re , et l'ensemble forme ce que l'on appelle la nutation'lùni-

tolaire. On peut remarquer qui; les valeurs de •' et clé 4 "'ont

pas entre elles le menu? rapport clans los deux nutat ions, tant a

cause du coefficient dépendant de Tangle 2 У, , qu'à censé du déno-

minateur , qui est tang 2 &> dans la première ? et simplement tanç u

dans la seconde. Celte différence est un ' résultat de la théorie que'

nous nous contentons d'indiquer , de peur qu'en se laissant guider

par l'analogie des fortnules , on np soit tenté de le regarder comme
u n e erreur. • • ' • . . . . . . .

Lorsqu'on voudra faire iisa^," de ces formules,- il suffira d'y mettre

pour a et d les Л'а1еигз de l'ascension droite et de la déclinnisoiv

]TiO}én'nes du point que I'nn.consiJeri' , et l'on connaîtra les variations-

(jiitt'césdeuï'élêniena éprôdvinfpai: l'effet de la'iiutatiiin luni-solaire.

Par exemple, si l'on suppose a == о, ti = о , qui sont les coor-

données clé l'cquino^c moyen du 'pr in lems , la formule • donnera les.

mouvcmeiis de cet éc[iiinoxe àutoiir de l'ëquinoxe vi'ai ^ on trouvera

ainsi '

A' = 22",IÎ(5 sin ЛГ l"'2ÕO sill lL ,

a ~ — 5o''v972 sin J\' — a",85/1 sin 2 L ;

t» seeondes sexagesimak-s , ее sera i t

<l- = — 7'i l ( '9 s'u N — °'i^9" sin 3 í ,

a' — — iü".~n^ sin J\r — o'.918 sin 2 L.

tï et a sont les coordounccs de l'&rüiiio.ic mcvcn <lu printems
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la circonférence de l'écliptiijue , sans changer leur incli-
naison mutuelle. Par conséquent^ si l'on dirige cette
rotation dans le sens Y )( —, contre l'ordre des signes,

rapportées à l'équinoxe Trai, en n'ayant égard qu'aux dérangemens
périodiques causés par la nutation luui-solaire^ Pour avoir les valeurs

coniplcttes de d' el de a', il faut v ajouter aussi leurs variations

séculaires, dont nous avons donné les valeurs à la fin du chapitre

précédent, page Io5. Ces résultats sont d'un usage continuel en

astronomie.

Il ne nie reste plus qu'à déduire de nc.s formules générales la

construction fréométriquc dont nous avons fait usage dans le texte ,
et suivant laquelle le pôle apparent de féquateur décrit une pctilc
ellipse autour du pôle moyen. Cela est extrêmement facile. Ou peut

même généraliser le problème , et chercher l'orbite apparente oue

chaque point de Ja sphère céleste décrit ainsi autour de son lieu

moyen par l'effet de la nutation.

Cette iccherche se simplifiera beaucoup, si Ton remarque que la

courbe cherchée deiant avoir une étendue trcs-pelite , peut se pro-

jeter sur la surface concave du ciij comme sur une surface plane ;

et de plus, l'oscillation se f;tisatït autour du Heu moyen., comme
centre , il convient de prendre ce point pour origine des coordon-

nées. Alors, ce qui se présente dt plus simple , c'est de mener par le

lieu moyen un arc de grand cercle perpendiculaire au méridien, et

des prendre ces deui cercles, ou plutôt leurs taugenles, pour axes
des coordonnées rectangulaires ^ car à cause de la petitesse de l'or-

bile , les aies et les tangentes se confondront. Nos deux coordon-

nées seront donc les différences de déclinaison <i — il-, comptées SHr

le méridien, et les différences d'ascension droite a —я reportées à

la hauteur Ли lieu moyen, sur le grand cercle perpendiculaire au mé-

ridien , c'esl-a-dire, multipliées par le cosinus de la déclinaison du lieu

moyen j de celte manière, en iaisant

A" =: ri — </ , У = ( « ' — « ) cos el,

les coordonnées JC et 1* partiront d'un r i i ru ic po in t , seront rccinn-

guhires cuire elles, et, vu la petitesse île l'orbite , pourront être
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et si l'on donne au pôle P, sur son cercle, le mouve-
ment annuel des equinoxes, l'intersection Y rétrogradera
sur l'écliptique de la même manière , et cette construc-
tion représentera parfaitement la précession moyenne.

Considérées comme reo'ilignes. Maintenant , si nous substituons ces

Valeurs dans nos formules générales, nous trouverons, eu multipliant

я ' — a par cos d ,

'X= -г аз", 1 3 sin .ZV cos n + 29",72

J^= — 5o",97 sinJV cosd — J •íi ". 1 3 5шЛл5ш а + 2g",72 cosJV cos a Î sin J.

Si , entre ces deux écrualioos , on élimine l'angle N , on aura l'équation

de l'orbite décriie par le lieu apparent autour du lieu moyen. Nom

nous sommes bornés aux cenlit mes de seconde dnns les coefucieus nuine-

ricjucs , et cela suffit pour l'objet que nous nous proposons.

Si Ton veut que ce lieu apparcni soit le pôle boréal de l'cquatcur
îl n'y a qu'à supposer </= + 100°, ce qui donne cos </ — o, et-. . .
ein d •=. 4- i ; alors, les valeurs de X et de JT deuendront

X= — 22' ,i3 sin IV cos a + 29".̂ . cos Л' sin a ,

f = — аа' ,i3 sin JV sin « — 7.9 ,73 cos JV cos a j

l'ascension droite я reste encore indéterminée , parce que tous les

'méridiens passent pai' le pôle de l'équatcur. La valeur de a dépende»

du choix que nous ferons de tel ou tel méridien po;u* aie des v« Lei
équations précédentes donnent

Д cos a + J^sin a = — a2",i5 sin jY ,

JÍ sin a — .Kcos a — 4- ?•()'.-?. ros Л ;

par conséquent ,

< JÏTcos a 4- J'sin я ) ' , ( -V sin a — Y

< аа ,10 ) l --;1 ,-2

Cette équation cet celle d'une illijise rapportée à son centre , mai«
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Mais à cause que l'obliquité de l'éqnateur sur l'éclip-ь
tique n'est pas tout-à-fait constante dans les différens
siècles, il faudra faire varier l'angle PCP' au centre da

non pas à ses axes. Pour la ramener à ce système de coordonnée« ,

il laut faire a = 100°, c'est-à-dire, prendre pour méridien central

celui qni passe par les pôles de Téquateur et de Védiptique : alors %

en effet , on aura sin a =: ï , et l'équation précédente deviendrai

qui est celle d'une ellipse dont le grand axe est dirigé suivant les
coordonnées X tangentiellement au méridien central , et le petit axe
suivant les coordonnées Y , perpendiculairement à ce premier : le

premier a pour longueur 5g",/|/j , le second 44">26- Ces longueurs

sont toutes deux exprimées en parties de grand cercle de la sphère
céleste. Si l'on veut compter la seconde sur Ir parallèle k l'écliptique

qui passe par le pôle moyen de l'équateur , et auquel le petit axe

de notre ellipse se trouve tangent, il n'y a qu'à diviser 44"jQ^

par le cosinus de la distance de ce paralHle au pôle de l'écliplique,

c'csl-à-dire , par le siuus de l'obliquité «. Le petit axe, ainsi exprimé ,
aura pour valeur in",i4 du parallèle à l'écliptique sur lequel il se

trouve. C'est la valeur que nous lui avons donnée dans le texte.

On voit aussi, par le calcul que nous venons de faire, que l'ellipse»

de nutation a sou grand axe situé dans le plan du grand cercle qui
passe par les pôles moyens de l'équatcur et de l'écliptique ; car nou$

avons trouvé que pour rapporter les Y à cet axe , il fallait faire

a. ~ 100°. Ici , nous pouvions disposer arbitrairement de a , parce que

tous les méridiens passant par le pûle de l'équateur , nous pouvions

choisir à volonté celui que nous voulions prendre pour origine des Y.

Déterminons maintenant la position du pôle vrai sur celte ellipse

à un instaut quelconque. Elle sera donnée par les valeurs simul-
tanées de X et de Y , qui , en faisant cos a =r o , sin a =• ï , de-

viennent

Л' = -t- 29",72 cos .ZV , Y— — 32", 1 3 sin IV.
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cône , de manière à suivre et à représenter ces change-
mens ; ou , ce qui est plus simple , il n'y a qu'à consi-

dérer les points P et P' comme les pôles moyens de

Quand le noeud de la lune coïncide avec l'équinoxe du primeras , sa

longitude est nulle ; on a donc alors sin .ZV = о, cos N = l ; par

conséquent,

X = -4- 2g",72 , Y = о.

Le pôle apparent se trouve alors dans le méridien central, eur l'axe

desJT, et au sommet de l'ellipse le plus rapproché de Téquateur,

c'est-à-dire au point v-,fig. g et 10.

A mesure que la longitude N augmente, У augmente en restant

négai.if ; en même tems X diminue et reste positif : le pôle appa-

rent se trouve donc compris dans le premier quadrans de son ellipse,

du côté de l'équinojie d'automne , par exemple , eu ъ", fig- ю.
En général, il est faci'e de voir que les valours de X et de Y

achèveront les périodes de leurs valeurs en mime tems que l'angle

N achèvera la circonférence entière , c'est-à-dire, que le pôle tour-
nera sur son ellipse dans le même tems que le nœud de la Jnue

tourne sur l'écliptique.

Autour du pôle moyen comme centre , et avec un rayon égal

au demi-grand axe de l'ellipse , décrivons une circonférence de cercle

•aK-a'\ß.g. ю. Sur cette circonférence, concevons un point К uniformé-

ment mobile , qui en fasse le tour dans le même tems que le nœud fait

sa révolution sur l'écliptique , et qui de plus se meuve comme

lui, d'orient en occident, c'est-à dire dans le sense aV. Si du centre

du cercle, qui est aussi celui de l'ellipse , on mène un rayon PK au

point mobile à un instant quelconque , l'angle KP*a , formé par ce

rayon avec l'axe dos X positifs P-u, sera toujouru égal à l'angle 7V,

с est-à-dire , à la longitude du nœud de la lune sur l'écliptique; de

sorte que si Ton nomme A" l'abscisse PK. du point mobile К à un

instant quelconque , on aura

X' — 29",72 cos ./V , Y' — — 29",73 sin IV ;

l'abscisse do ce point sera donc la même que celle du pôle vrai. Par

, ce pôle se trouvera sur l'ellipse au point v" où cslte
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l'équateur et de l'écliptique , et supposer que les pôles
vrais se meuvent autour de ceux-là, en s'écartant et se
rapprochant tour-à-tour comme le veulent les inégalités
auxquelles ils sont soumis.

Soient maintenant, fig. q, P, P1 les pôles de l'équateur
et de l'écliptique , de'terminés pour une certaine époque ,
comme nous venons de le dire, en n'ayant égard qu'aux
inégalités séculaires. Pour représenter les inégalités pério-
diques de la nutation, il faudra mettre le pôle vrai
•гт de l'équateur en mouvement autour du pôle P, con-
foimément aux lois que l'observation assigne. Suivant
ces lois, quand le nœud ascendant de la lune est en Y
sur l'écliptique*, c'est-à-dire quand il répond à l'équi-
noxe du printems , le pôle apparent ет se trouve répondre
au solstice d'été', à 100° en arrière. A 'mesure que le
nœud rétrograde sur l'écliptique, le pôle apparent œ-
suit son mouvement, et tourne ainsi autour du pôle
vrai P pendant que le nœud fait le tour de l'écliptique.
Son orbite est une petite ellipse dont le grand axe w Ч
reste toujours tangent au cercle de la latitude PP', mené
par les pôles de l 'équaleur et de l'écliptique , et occupe

sur ce cercle un arc de 69",44- Le Ре1'1 axe c'c celte
ellipse étant perpendiculaire au grand axe , se trouve
tangent au cercle PPfP/,, sur lequel le pôle de l'équa-
teur se meut parallèlement à l'écliptique ; et même
comme il est fort petit, on peut le considérer comme
faisant partie de ce parallèle , sur lequel il occupe un
arc de i i i ° . i 4 - Pour avoir, à un instant quelconque,
h position du pôle apparent -a sur cette ellipse , voici

сотЪе csl roupie par l'ordonnée KP'. C'esl la construction que nom

avons cnouccc duns le tcxlc.
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la construction que le. calcul indique. Concevez, Jig. io,-
une circonférence de cercle TtK-a'i concentrique à l'ellipse
de nutation, et ayant son grand axe pour »diamètre :
concevez, dans cette circonférence, un rayon вгР, qui
se trouve d'abord en ет sur l'extrémité du grand axe la plus
voisine de l'écliptique lorsque le nœud ascendant de la
lune se trouve dans l'équinoxe du printems ; puis faites
mouvoir ce rayon circulairement avec un mouvement
rétrograde égal à celui du nœud sur l'écliptique. Si, dans
chaque position de ce rayon, vous menez, parson extré-
mité ЛГ, une ordonnée KR au cercle , le point sr'", où
cette ordonnée rencontrera l'ellipse de nutation , sera ,
pour le même instant, le lieu du pôle apparent. Cette
construction n'est que l'énoncé des résultats que le calcul
donne et que l'on trouvera ici dans les notes.

Ce mouvement oscillatoire du pôle a été désigné d'une
manière très-expressive par le mot de nutation. Nous
avons dit que le soleil produit aussi une oscillation sem-
blable , mais beaucoup plus faible ; on pourrait donc
la représenter géométriquement de la même manière ;
l'ensemble de ces deux effets compose ce que l'on appelle
la nutation luni-solaire. Enfin l'attraction de la lune
produit encore une autre inégalité du même genre dont

la période est d'un demi-mois, mais elle est si faible
qu'il est inutile d'en tenir compte. Maintenant que nous
connaissons les lois de ces oscillations, nous pourrons
toujours supposer que l'on y a eu égard, pour ramener
les positions des astres à des termes comparables ; et
si nous avons quelquefois anticipé sur cette connaissance,
afin d'obtenir, de premier abord , les résultats définitifs
des observations, on voit que nous n'avons fait que
prévenir ce que nous aurions dû faire par un plus

long détour , quand nous aurions obtenu la connais-;
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sane e de ces phénomènes , à laquelle nous n'aurions pas
manqué d'arriver de la même manière et par les mêmes
raisonn«nvms.

Je terminerai ce chapitre en prévenant que le phéno-
mène de la nutation n'est pas réglé par le mouvement du
nœud apparent de la lune, dont le mouvement sur l'éclip-
tique est variable , mais par le. mouvement du nœud
moyen , c'est-à-dire , dégagé de ses inégalités périodiques.
Ceci est un résultat de la théorie , que l'on ne saurait
expliquer ici. Quelques astronomes n'ayant pas fait cette
remarque, ont cru trouver une erreur dans les formules
jusqu'à présent usitées pour calculer la nutation, formules
qui sont réglées sur le nœud moyen, mais cette erreur
n'existe pas.
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CHAPITRE VII.

Seconde approximation des Mouvemens du
Soleil. Théorie de son mouvement ellip-
tique.

71. DANS ce qui précède , nous avons considéré le soleil
comme parcourant chaque année un grand cercle de la
sphère céleste ; nous avons fixé la position de ce cercle ,
nous avons donné les moyens de reconnaître les déplace-
ïnens qu'il éprouve , et nous avons rapporté par antici-
pation les' formules numériques par lesquelles ces dé-
placemens peuvent se prévoir et se calculer. Il faut
maintenant examiner avec un nouveau soin le mouvement

du soleil dans ce plan. A la vérité, nous savons déjà dé-
terminer par observation l'étendue des arcs qu'il y décrit
chaque j ou r ; nous'avons même remarqué comment on
pourrait rassembler ces résultats , et en former des tables ,
,afm de prévoir d'avance les positions successives de cet
astre sur la sphère réleste. Mais les résultats ainsi isolés,
ne seraient jamais exempts d'erreurs ou d'incertitude, et
leurs chahgemens , s'ils en éprouvent , ne pourraient être
corrigés qu'en les comparant sans cesse à de nouvelles ob-
servations. Pour les rectifier plus sûrement et avec plus
de facilité , Ц devient nécessaire de chercher la loi rigou-
reuse qui les enchaîne, ou au moins quelque forme géo-
métrique et calculable qui en approche le plus possible ;



A S T R O N O M I K

car la dépendance mutuelle des résultats étant une fois
connue, leur exactitude ne tiendra plus qu'à la détermi-
nation précise d'un petit nombre d'élémens.

Cette dépendance est évidemment liée au mouvement
réel du soleil dans l'espace ; cherchons donc à en déter-
miner les lois.

7Д. Pour cela il faut réunir deux sortes de données :
le mouvement angulaire du soleil, déduit de la mesure
de ses hauteurs; les variations de sa distance, déduites
des observations de son diamètre apparent. Rapprochons
les conséquences qui en résultent.

En premier lieu , le mouvement angulaire du soleil sur
son orbite, dans l'écliptique , n'est pas uniforme ï il est
tantôt plus lent , tantôt plus rapide. Cela se voit en cal-
culant jour par jour la longitude de cet astre, pour
l'instant de son passage au méridien , d'après sa déclinaison
ou son ascension droite observées. Car ces longitudes
méridiennes ne croissent pas uniformément, et leurs
différences d'un jour à l'autre ne sont pas proportion-
nelles aux intervalles de tems, qui séparent les pas-
sages consécutifs du soleil au méridien. Des observa-
tions multipliées ont fait connaître que la plus grande
de ces différences a lieu dans deux points de l'écliptique,
situés l'un vers le solstice d'hiver, l'autre vers le solstice
d'été.

Dans le premier, le soleil décrit sur l'écliptique i^iSa/,
pendant la durée d'un jour moyen ; c'est alors que sa
vitesse est la plus grande. Cela arrive à présent vers le
3i décembre.

Dans le second, il décrit seulement i°,o5gr, dans
un jour moyen ; c'est alors que sa vitesse est la plu«
petite. Cela arrive à présent vers le ï", juillet.
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La vitesse moyenne , entre ces deux extrêmes , et,t
iV3^7 -f io?059,

2_ ou i°,-og5g.

Ces deux points répondent à des déclinaisons égales de
part et d'autre de l'équateur, et leurs ascensions droites
diffèrent de 200°. lis sont donc situés sur une même ligne
droite, menée par le centre de la terre et de la sphère
céleste. Leur longitude varie un peu avec le teins , ce qui
prouve qu'ils sont en mouvement par rapport aux equi-
noxes ; mais nous ferons d'abord abstraction de ce dé-
placement.

y3. Venons au diamètre apparent : il' suit les mêmes
périodes que la vitesse angulaire , c'est-à-dire , qu'il aug-
mente et diminue avec elle , quoique dans un moindre
rapport. Il est à son maximum au point où la vitesse est
la plus gründe et on l'observe alors de Go35",y. Il est
à son minimum au point où la vitesse est la plus peliie ,
et il est alors de 583G",3 ; la moyenne est SqStí''. Ces
mesures uevroient être diminuées de quelques secondes à
cause de l'irradiation, qui dilate un peu les diamètres
apparens des objets ; mais la quantité exacte de celle
dilalation n'est pas encore bien connue (*).

(*) Pour déterminer* le diamètre apparent avec une précision

égale à celle que nous supposons ici , il ne sudir.-iit pas de ГоЬчрг\чт

une seule fois au m u r a l , il faudrait, se ber\ i i - de la machine pataï-
laclique île Га manière qui a ctu enseignée page 120 du premier

livre. L« moyen le plus exact sérail d'v emplover le ccrclr rcpc-

tileur, et M. Delambre se propose iIVn faire usiige. En se servant

d'un cercle de rëilexio» , et prenant 1000 fois le diamètre du soleil ,

ЭД. Quesnot a trouvé 5830",̂  f ce qui diffère extn-mtment peu de la

"Valeur ore j'ai rapportée. Ces mesures ne sont encore que relauves.

Ровд en obtenir iVabsolues, il faudrait savoir les dépouiller de l'

я. 9
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74- On, peut, d'après ces observations, calculer la plus

grande et la plus petite distance du soleil à la terre , ou
au moins évaluer leur rapport ; car on sait que les {lis-
tantes d'un même objet sont réciproques à ses diamètres
apparens. Si 110145 comparons ainsi le plus grand et le plus
polit diamètre apparent du soleil , leur rapport sera
6o35" 7
; roa/Vg ou i>°34»6; c'est-à-dire, que si l'on repré-

sente par l'unité ou ï la plus petite distance du soleil à
Ja terre, la plus grande aura pour expression i,o34i6.
La moyenne arithmétique entre ces distance est 1,01708.
Si on veut la prendre pour unité , selon l'usage des as-

tronomes , la plus petite aura pour expression*.

0,01708 i,o.34i6
on !• -- —- с l la plus grande -- - , ou i-f - - - —

1,01700 ^ 1,01706 1,01708
ce qui revient à I— to, 01679 ou 0,98821 et 1,01679.
La distance au soleil à la terre varie donc annuelle-
ment , en plus et en moins , d'une quantité à-neu-près
égale à la. cent soixante-huit dix-millième partie de sa
valeur moyenne (*).

dindon , ce qui exigerait rj'ie l'on fit exprès des mesures' de diamètres
appareils sur des objets lumineux d'un diamètre connu , et d'une
intensité de lumière çraduée à volume. En général , pour avoir avec

exaclitnde le (dus grand et le plus petit diamètre apparent.J'un astre ,
il fiut les conclure d'un grand nombre d'obsenallons. On ne doit
donc pas s'étonner si les valeurs exactes qu'on leur donne ici
diffèrent, un peu de celle que nous avens trouvée plus haut par une
ccule observation de Piazai.

(*) On se tromperait si l'on croyait que le diamètre appai'cnt qui
répond à la distance moyenne, intermédiaire entre les distances
extrêmes , est le diamètre nioven. Hn effet , calculons ce diamètre.

Si nous le représentons par D , comme il est réciproque à la
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^S. Les points de l'o'rbe solaire qui répondent à la

plus petite et à la plus grande distance du soleil à la
terre, se nomment le périgée et Vapogée , de deux mots

distance , nous aurons en le comparant au plus petit diamètre apparent.

D tiOi679
5836",3 = ~~~i '

«e qui donne
D = 5934'>9.

Le diamètre qui répond à la distance moyenne est tlonc plus petit
dû i",yf que le diamètre moyen que nous avons trouvé égal à 5gZ6".

Cela jcut se prouver, en général d'une manière très-facile. En

effet,«oit т' la plus petite distance, r" la plus grande, D', D" les

diamètres apparens correspondans, on aura

i>"

Si Ton représente par V la mcyeune distance, intermédiaire entrer'
et /•", on aura

)•' + r" i ' . (T> ' ' + D'} .r - : = tJ7- " \
c'est !a valeur de la distance movenne. Si l'on représente par D It
diamètre correspondant, on aura, en le comparant au plus petit
diamètre ,

D r r . D '
= , par conséquent D =: j

Jj Г Г

eu ) en substituant pour r sa valeur

D = -Ï2L2L. :

e'est la grandeur du diamètre apparent qui correspond à la dislanr.«
moyenne. Cette expression peut se mettre sous la forme suivante

_ D' + D" (D' -D"}* .
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grecs qui signifient près et loin de la terre. On les dé-
signe aussi conjointement par le nom У absides.

76. En rapprochant ces résultats , on voit que la
vitesse du soleil semble augmenter quand il s'approche
clé la terre, et diminuer quand il s'éloigne. Mais nous
ne savons pas encore si ces variations sont réelles ou
apparentes ; car, par cela seul que le soleil s'approche ,
les arcs qu'il décrit dans son orbite doivent nous paraître
plus grands ; quand il s'éloigne , ils doivent nous paraître
plus petits. Pour les comparer avec exactitude , il faut les

ramener à un même éloignement. L'arc qui a pour me-
sure l",o5ui , et que le soleil décrit'dans son apogée,
aurait paru plus grand s'il eût été observé au périgée.
Pour l'y lamener, il suffit de le multiplier par le rapport

inverse des rayons dans ces deux points, c'est-à-dire, par
1,01679 , -.

-^ ou i.ooíio; car ses grandeurs apparentes se-0,90^21 ' t i о ri

et comme le second terme de la valeur qui en résulte est toujours
négatif, il s'ensuit que Je diamètre qui répond я la moyenne distance ,

est toujours moindre que le diamètre moyen.

Pour la lune, on a v comme nous le verrons par la suite,

D' = 6207"

D" = G/|53 ,

ce qui donne > = 3822,6, D' — Z>"= 769" ,
a

d'où l'on tire D = 58»2",5 — a5",4 =: 5797)' i

c'est la grandeur du diamètre apparent de 1* lune, qui correspond à

sa distance moyenne de la terre. Il est très-sensiblement moindre que
le diiimètve moyen, et la différence est plus forte que pour le soleil,

parce que D'—D" est "beaucoup plus considérable , tandis cjueD'+u"

••с un peu moindre.
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raient réciproques à son éloignement (*). On trouve ainsi
i°,og53 pour ' la mesure.de cet a r c , vu à la distance
périgée. Or, l'arc décrit réellement dans ce point par
le soleil, est i^iSay, comme on Га vu plus h a u t , et il
surpasse encore le précédent de o",o374 ; ainsi la dimi-
nution apparente du mouvement du soleil à l'apogée n'est
pas purement optique , et du-e à l'accroissement de' sa
distance ; elle provient aussi d'un ralentissement réel ,
qui se fait dans la marche de cet astre , à mesure qu'il
s éloigne de la terre.

77. En comparant de la même manière, pour d'autres
époques de l'année , le mouvement angulaire du soleil
et son diamètre apparent , on trouve cette loi générale:
Y angle décrit chaque jour, étant multiplié par le carré de
la distance, donne un produit à Jort peu près constant.
H en résulte que le mouvement angulaire se ralentit ц
fort peu près comme le carré de la distance augmente (**).

(*) Soit r' la distance périmée du solf.il , r" sa distance apogée ,

'•f la grandeur apparente de l'arc i°,o3gi , ramené au périgée : on

.Or — - — i,o34lo d'après ce qu'on a vu précédemment, donc

(**) En 'effet, soit r la distance du soleil à la terre , \> sa vitesse

angulaire diurne, c'est-à-dire, l'angle qu'il décrit dans un joui-,

enliii A une constante. La loi qui résulte des observations est

r- v — A.

Supposons que r1 devienne r1 (ï Ц- и), « étant une très-petits

quantité qui représnuera les variations du carré de la dislance í
•Oit de plus ; „' l'accroissement correspondant de v. \ es quantités
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78. Lorsqu'on a ainsi découvert une loi simple qui s'é-
tend , avec des erreurs très-petites et irrégulières, à un très-
grand nombre d'observations éloignées , et indépendantes,
on peut la regarder comme plus exacte que les observations
mêmes ; car si elle n'était pas réellement la loi de la

Ia H- /"и, et v + v qui se correspondent, devront être liées entre

i'lles par la formule précédente, ce qui donne

Л

Or, eu développant par la division , on trouve

ï
== ï — u -t- ua — u3 . . . . etc.

Substituant cette valeur dans l'équation précédente , et ôtant lès

termes v et qui s'entredetruisenl, il resle

А и Ли* Аи>
v = 1- . . . . etc.

D.ins ce résultat, si l'on a pris pour и une fraction fort petite , comme

nous l'avons supposé , on pourra négliger les puissances de u supérieures, à

la première, car tous lea termes de la série seront incomparablement plus

petits que le premier. On aura aiusi simplement

,4 и

~ ï«

r.n voit que v est négatif quand a est positif 3 et positif quand ч

est négatif; par conséquent, la vitesse angulaire diminue quand la
distance augmente , et réciproquement.

De plus, t/ est proportionnel à н, с est-à-í]ire, à l'accroissement
Ju carré de la distance ; par conséquent, la vitesse angulaire décroît,

ii fort peu près , comme le carre de la distance augmente ; ce qui
<ibt la pl-ojjriété énoncée dans !e texte.

Ou yoit aussi <juc cela n'est vrai que par арргОлияг.Цоп , en sup-
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nature, il faudrait nrrgrand hasard pour qu'elle-reprcsentàt
aussi bien les observations, et il est an contraire extrê-
mement probable qu'elle s'en écarterait de plus en plus,
i-a probabilité se change en certitude quand le nombre
des essais est extrêmement multiplié. C'est Ге cas actuel
de l'astronomie.

70. En partant de ce dernier résultat , on peut calcu-
ler les rapports des distances du soleil à la terre , dans
deux points quelconques de son orbite , sans recourir aux
observations de 'son diamètre, apparent ; car ces distances
seront réciproques aux racines carrées des angles diurnes
décrits sur Vécliptique (*). Par exemple , la distante
périgée étant supposée égale à ï , la distance apogée sera

'—— ou i,o34i j telle qu'on la déduirait des va-
V l°,o5gi

leurs 1,01679 » 0,98821 , qui représentent ces distances ,
comme nous l'avons trouvé plus haut.

Ceci étant traduit en gcomcirie , fait connaître une loi

posant que f et r varient très-peu Pun et l'autre. Or celle condi->
tion est toujours satisfaite d»ns le mouvement du soli-il , puisque
les distances apogée et périmée, qui sont les plus différentes de toutes,
"ont encore presque égales, aussi bien que les vitesses diurnes dans
«es deux points.

(*) En effet f soient r, r' deux distances élu soleil i la terre ,
"j ï*' les angles diurnes qui leur correspondent, on aura

,'v — -A , r''v'=; A-,

pétant une constante; par conséquent

r'a v = i* v ,
te qui donne

L - t/~.
r l/TT^
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très-remarquable Ju mouvement du soleil. Menons <3u

centre de la terre à cet astre, une ligne droite , que

nous nommerons rayon vecteur. Cette droite décrira cha-

que jour üur l'orbe solaire un petit secteur dont l'aire

sera , à fort peu près, e'gale à la moitié du produit de

l'angle diurne , par le carré du rayon vecteur (*). Celte

(*) .Soit C,j%. u, le centre de la terre, GVF, CS" le» rayon»
•Acteurs, menés am extrémités ds l'arc diurne ; Cd'S' le secteur décm.
L'aire de ce secteur sera comprise entre celles des secteurs circulaires
CSP, CtS'Q , décrits du point С comme centre, avec ÇA' et ÇA"
pour rayons. Supposons le petit angle SCS'— «, CS — r, et. . . .
C'A" = r ( i 4 - < f ) , * étant une très-petite quantité qui est l'accrois-
sement de r , on aura

secteur CSP = .5 secteur CS'Q = fi -+• j>)> V
a a

secteur CS'Q — sect СУР = (l -Ь aJ'-b í' — i)

= —— (ï Л- í«) •=. sect CSP.(*t -4- í').
2

La diffe'rpncu ne depend donc que de la quantité /, qui représente

l'accroissement du ravun vecteur du soleil. Or en prenant pour
vmilé la distance périgée, cet accroissement total est de o,o34i6,
depuis le périgée jusqu'à l'apogée , c'est-à-dire , dans l'intervalle
d'une demi-année. Il est donc moindre (|iic 0,00019 dans l'in-
li-rvalle d'un jour. Ainsi la différence des secteurs C'o'Q t CSP
devient à fort peu près égale à sect C'A'P- O)0oo38 , c'est-à-

dire, qu'elle ne s'élève pus à '. du secteur CòP, Cette dif-
1OOOOO

férence est donc presque nul le , et les secteurs C\jP, CSQ sont
à fort peu'près égaux ende eux. Or, le petit secteur elliptique
CSS' est plus grand que Je premier , et r.lus jretit que le se-
cond , par conséquent sa suif.ice est aussi très-peu différente de

г л
, c'est-à-dire, ф*е j dans l'intervalle (Tun jour, elle est à très*



T H Y S I Q U E . 187

Sire est donc constante, et l'aire totale tracée, à partir

d'un point fixe , croît comme le nombre des jours écou-

•cs- Ce résultat se confirme de la manière la plus rigou-
reuse lorsque l'on calcule exactementles secteurs elliptiques

par l'analyie, et qu'on les compare aux tems employés
pour les décrire. De là résulte cette conséquence : Tesoires

décrites par le rayon vecteur du soleil sont proportionnelles

aux tems. C'est une des grandps lois découvertes par
Kepler : elle sert de base à la théorie du soleil et des

planètes.

80. Ensuivant cette loi et y joignant les-observations

des angles diurnes , on peut tracer la courbe que décrit

le soleil sur le plan de l'écliptique. Pour cela , d'un point
donné , qui représente le centre de la terre et de la sphère
céleste , menons sur un plan , des droites dont la dis-

tance angulaire soit égale au mouvement angulaire du

soleil dans l'intervalle d'un jour. Ces droites représen-
teront les rayons visuels menés chaque jour a cet astre.

Portons sur leur direction , à partir du point fixe , les
distances correspondantes du soleil à la terre, calculées
d'après le mouvement diurne, en prenant une d'entre
elles pour unité. Les points déterminés de cette manier«

peu près t'haïe à la moitié du produit de Tangle diurne par 1
carré du rayon vecteur.

Cette égalité devient d'autant plus exacte, (pie l'intervalle de tem
compris entre les rayons vecteurs est moindre ; en sorte qu'oi
pourra toujours prendre cet intervalle assez petit pour que l'erreu
résultante de cette supposition soit moindre qu'une quantité quviconqu
donnée.

Ces rapports se confirment très -exactement quand on évalue les aire
des secteurs elliptiques , par le moyen des formules rigoureuses qu

l'analyse fournit pour cet obj'et, et quand on compare easuiie ces aire

P\ccles leins eniv.liïyés à les dédire.
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indiqueront, pour chaque jour, le lieu du soleil, et 1я

courbe qui "les unira sera l'orbite de cet astre.

81. Prenons pour exemple les vingt-quatre observa-

tions suivantes, fai tes à Greenwich, par M. Maskeline,

elles font partie de celles du même astronome , que
M. Dclambre a employees pour établir ses premières tables
du soleil.

DATES

des

OBSERVATIONS.

I775.

Janvier I y
13

Février 1 7
18

Mars ]X

Avril a8

Mai i!>
16

Juin 17 .
18

Juillet 18
19

Août 26
a7

Septembre за
23

Octobre 04

Novembre 18
20

Décembre 1 7
18

T Ë M S

sydéral

à

GaEEMw.eH.

h

8,19699
9'!9'°7

0,84049
g,S6ti55
0,98842
7,01^97
1,444*7
i,4?^i6
a,37S.',5
2,40734
3,20473
3,2дт5а

4,3a6S4
4,98087
5,oo583

5',85г58
6'.5ïo53
6,5-8-3
7,Зб2Я9

LONGITUDES

observées.

32/ c>,,(;5
325'MciSa
36Г),9.5Г)3

sS:?S
42,1708

6o,4iq3
6bJ933

9ЙЗ

1 29,45 " i

170,9584
199,1657
200,255o

235,4519

ï63,3"I7
265,6199

,296,0992

DltFÉIlENCE

(ems.

h
ю.оЗооо

,0loa67S

n>,oaS3G

,0,0*635

10,02729

10,02889

10,02786

1 0,0 4

10,о*4эб
,0,0*670

f n
яо>0' 2°

io,o3oS2

DlTFÉREKC»

dês

longitude).

0

i,i3i7

1,119«

i,io4o

1,0785

1,0694

1,0607

,,-o6o5

Ii°7J3

1,08-93

i.inî
2,248»

./.3.»

<)2. Ces longitudes sont complues sur Técliptique à
partir d'une même ligne droite , menée du contre de la

terre à l'cquinoxe du prinlems, conformément à l'usage



général des astronomes. La difference des observations rela-
tives aux jours oonsécutifs, donne les angles diurnes , elles
racines carrées des rapports de ces angles, font connaître
les distances du soleil ;ï la terre, à ces diverses époques. En
rapportant ces distances à l'instant intermédiaire entre les
deux observations do chaque mois, on a formé la table
suivante, dans laquelle on a pris pour u))iié la distance
du solMl qui correspond à la vitesse angulaire moyenne
10,од5э (*). Du reste on a employé les observations
telles qu'elles ont clé faites sans aucune modification , afia
d'obtenir des résultats exempts de toute connaissance
anticipée.

(*) Cette table est calculée par la formule suivante : soit f le

mouvement pouv ю heures movennes, r la distance à la terre, on a

Pour avoir с, on remorquera que lo'i solaires moyennes jc'lant
converties en tems sydëral , valent iob,O2-579; § 36. Par Consécjuent

si / est la différente des longitudes , et í la différence dés tems écoulés
entre deux observations consécutives , comnie , dans un petit intervalle

de quelques nimiiles , le mouvement du soleil sur sou orbite peut

être supposé uniforme , ou aura , par une simple proportion ,

í . l

et alors la formule ijui donne r devient

S / IIÍ'U9^9 *
~~ r l . Ш1|,027079

C'est ainsi que Ton a calculé la table qui est rapportée dans la page

.eui\ante.

Du reste, j'ai employé les observations telles qu'elles í e trouvent
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DATES
ides

OBSERVATIONS.

Janvier i z à i3

Février 17 à 1 8

Mars 14 à i5

Avril 2,8 à ag

Mai - i5 à 16

Juin " . 1 7 3 1 8

Juillet ï à 9

Août .- 26 à 27

Septembre 22 à 23

Octobre 24 à a5

Novembre 18 à 30

Décembre 17 à 18

LONGITUDES

DU SOLEIL.

335:2624
365, 8 143

393,55:,o

4^,7101

6o,g586

96,0689

128,9228

170,4^18

199,7104

2.36,0076

2.64, 4958

295,5333

DISTANCES

à •

LA T.ERRE.

0,98^8

o,y895o

0,99622

i,oo8oo

1,01234

i,oi654

i,oi658

1,01042

1,00283

0,90,303

0,98746

o,984i5

rapportées et sans y faire aucune correction. 11 est, par conséquent,

possible que ces résuhaw s'écartent, dans lews d evmèves décimales, de
ceux dont on fait usage dans les tables astronomiques, ces dernières

élant liées par la théorie, et déduites d'un si grand nombre d'ob-

servalionr,, que les plus petites erreurs s'y compensent mutuellement.

Je dois encore faire remarquer que la distance , qui est ici prise

pour unité dans noire tableau el ã laqueie ïépond la vitesse angulaire

moyenne ï°,og5g, n'est pas la distance moyenne du soleil à la terre,

mais une quantité un peu plus petite. En effet, si l'on prend la dis-

tance movpnne pour unité, et que l'on nomme y, celle qui repond

.à Ja vilesse auguLiire I0,c>95f), on aura, en la comparant avec la
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Ces données ont servi à construire \a.ßg- ï з, pi. 3 , qui
représente l'orbite annuelle du soleil.

83. Cette courbe est un peu alongée dans le sens de la
droite qui joint les observations des mois de décembre et
de juin; par conséquent c'est vers ces points que se trou-
vent le nérigée et l'apogée. La ressemblance de cette
orbite avec une ellipse a donné lieu de les comparer par

distance apogée,

_ 1 X i°,o59i" .
Y 1,0959

Ce qui donne f •=: 0,99988, valeur m peu moindre que l'unité. Mais
on voit en même tems que la différence est extrêmement petite , ce qui
tient à ce que les distances périgée et apogée du soleil sont presque
égales. Réciproquement , si l'on veut prendre pour unité la distance y
qui correspond à la vitesse angulaire moyenne , klors la distance moyenne

entre les distances extrêmes sera exprimée par , ou t,ooo4i.
<VJ995f>

Pour montrer que ceci tient au ptu île différence des distances
périgée et apogée, soient v v" les vitesses périgée et apogée, r' r",
les rayons correspondans , on aura par la loi des aires,

„ , , v r*
г *v == r a v , par conséquent v" =s —•

Soit maintenant v la vîteise angulaire , qui est moyenne arithmétique
entre les vitesses extrêmes , on aura

ou , en mettant pour v" sa valeur et réduisant,

с r"' -Ц- r'' .



le calcul, et Ton a reconnu qu'eu effet Yorbe solaire est
•une ellipse dont la terre occupe un dey foyers. N-ous allon»
nous occuper de cette comparaison; mais auparavant nous
rappellerons en peu de mots la nature de -l'ellipse et ses
principales propriétty.

84- L'ellipse est une courbe plane, telle que la somme
des distances d'un quelconque de ses points à deux points
fixes, que l'on nomme foyers , est toujours la теще. Pour
la décrire , on fixe aux foyers les extrémités d'un fil que
l'rfn'tend par le moyen d'un style. On fait mouvoir ce

or , en nommant- r la distance correspondante à la TÎtesse v on
aura 4« même , par la loi des aiïes ,

, , v r'*
fv =: r 2 v , et, par conséquent, — = -»

v . r*
v

ce» de«x valeurs de — étant égales entre elles , donnent

r a -V- r » t f' r"'
; , OU r» =

• r'» -b r"''

Cette expression peut être mise sous Ja forme suivante :

(r'4 — г'')' + 2 r' r" (r" —r'

Sou» cette forme on voit que r ne diffère de — que par
a

une quantité qui a pour facteur (/•"— r')1, c'est-à-dire , le carré de
Ja différence des distances périgée et apogée, différence extrêmement
petite, par la nature de l'oibe solaire*
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style de manière quo le fil' soit toujours tendu , et la
courbe est'tracée quand il a fai t une révolution entière.
Yoyez_/îg. i3. La droite menée par les deux foyers et ter—
minée à la courbe , se nomme le grand axe de l'ellipse.
Le milieu de cet axe se nomme centre : il est également
éloigné des deux foyers, et sa distance à un quelconque
d'entre eux, se nomme Vexcentricité , рЛте qu'en effet si
les deux foyers se réunissaient au centre , l'ellipse se chan-
gerait en une circonférence de cercle, et elle n'en diffère
qu'à raison de son excentricité. Enfin, une droite menée
par le centre, perpendiculairement au grand axe , s'appelle
le petit axe de l'ellipse ; et la distance dee extrémités de ce
petit axe aux foyers , se nomme distance moyenne , parce
qu'en effet elle est moyenne arithmétique entre les dis-
tances apogée et périgée. Dans la figure , les points F,
F' sont les foyers de l'ellipse ; le point С en est le centre,
AP le grand axe; BF ou BF' la distance moyenne; CF
ou CF' l'excentricité.

85. Maintenant pour savoir si la courbe indiquée par
les observations du soleil, que nous venons de calculer ,
est réellement et exactement une ellipse, il faut prendre
l'équation indéterminée d'une ellipse quelconque ,. l'assu—
jétir à satisfaire à quelques-unes de ces observations , et
aptes que s«s élémens auront été déterminés par cette
condition , nous verrons si elle représente également les
autres observations, c'est-à-dire, si elle donne pour la
distance du soleil à la terre, dans les différentes longitudes,
des valeurs égales à celles que nous avons rapportées dans
le tableau précédent.

Cette recherche peut être rendue plus facile en profitant
des indications données par les observations elles-mêmes
relativement à la position de l'apogée et du périgée. Il est
Visible que l'apogée doit se trouver entre les observations
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de juin et de juillet, qi i i , dans notre tableau de la page i4o,
ont donné les' plus grandes distances du soleil à la terre,
l)e plus» comme ces valeurs sont presque égales, l'apo-
gée <loit se trouver à-peu-près au milieu des longitudes qui
s'y rapportent. Dans cette supposition , la longitude de
ce point serait ï ia°,4958 , et par conséquent celle du pé-
rigée serait 3 is°, 49^8 , puisque ces deux points sont
opposés dans IMlipse. En effet, si l'on considère les observa-
tions de décembre et de janvier, qui donnent les plus petites
valeurs de la distance , et qui, par cette raison doivent
contenir le périgée , la moyenne des longitudes qui s'y
rapportent est 3io°,8978 , valeur peu différente de celle
que nous venons de calculer.

- O«i «oit donc que si nous avions des observations faites
précisément vers ces deux longitudes , J<\s distances du
soleil à la terre , que l'on en déduirait, seraient précisé-
ment les distances apogée et péngée. Or, en examinant
sous ce point de vue le catalogue des obçervations pu-
bliées par M. Maslceline , d'où sont déjà extraites celles
dont nous venons de faire usage , j'y trouve les suivantes ,-
qui nous conviennent parfaitement.

D A T E S

des

observations.

1775.

Juin Зо

Juillet ï

Dócemb. 5o

5i

T E »I S

sydéral

à

Greenwich.

2^5365

2,78236

7,76386

7,79457

f
0 °
8 2

I- a

m

.«9.Í.95
110,3978

3og,6g5G

S 1 0,8239

В
a- 5
S «

5 w
S" и

n
в

li
10,0287'

ío,o3o/í

g- ü
,S ч
if ч

? Гг
CL Z

* E«

0

ï .о58э

1,1345

5' t4

a о .

3 0

S: S

P »'

103,3486

î 10,1626

M

1 S
^ ï»-
™ я

* •

1,01767

o,983o9
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L'arc de longitude compris entre ces observations n'est
pas encore exactement égal à une demi-circonférence ,
comme cela devrait, être si les points auxquels elles se rap-
portent , étaient exactement, opposés dans l'orbite sur la
même ligne droite ; mais la différence étant fort petite et
seulement rVale à о°,4-14° ï nous'ta- négligerons dans une
premier* approximation. Alors les distances données par
ces observations seront censées être les distances apogée et
périgée. Leur demi-somme i,ooo38sêra donc la distance
ïrioyenne'ou !e demi grand axf d-e l 'el l ipse (*). Leur demi-
»liflérencë o,ai7:>i) sera l 'excentricité; et en divisant ce
dernier nombre par l'autre, on aiit'a 0,017^18 pour le rap-
port de ^excentricité au demi grand axe. Enfin en prenant
Une moyenne ar i thmét ique entre les observations de longi-
'ude , on aura iio",o556 pour la longitude dp l'apogée
en lyyS , et p.tr coeséquent 3t'o'°,o556 pour la longitude
«u périgée;

80. Non; n'avons employé ici que quatre observations
pour d e t e r m i n e r ces é.lémeris ; encore res observations ne
E№ -c",es pas exactement opposons sur l 'orbi te . .D'ailleurs
l~apc,0. c. et le périgée que nous supposons fixes dans notre

Цо ; el en p.irííint des vn lc i i i . ; cx.icU'î di' r<;xci'nr.i'i(.-iié eL tifs -vîtesses

^Urncs ч nous avons troim- que K- demi {^rand axe devait être

'^pviiné par 1,000/1! - nous t ro i i^ons ici 1,о(»ч58 лаг les quarre obsrrva»

^Dns'klc1 M. jMaskelinc1 , que nous a\om rcmibin^i'S. La diftei'ence <le
Cee l'ésnlUUs est • cxin:nieincnt poti le •, ul leue que les oluervation«ais rst • cxiri:nieinciH j iot i le •, cjl leile que

tiu^tout nos calculs la comportent.

IO
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calcul, sont réellement mobiles dans le ciel, comme on le
verra bientôt, et l'on sent qu'il faut avoir égard à ce dépla-
cement dans la comparaison des observations. Enfin la mé-
thode que nous venons d'employer роцг déterminer les dis-
tances apogée et périgée , n'est pas, àbeaucoup près, la plus
exacte de toutes celles que Гюп peut employer, et nous en
donnerons bientôt une autre qui lui est bien préférable. On
doit donc regarder ce que nous venons de faire, ici comme
une simple approximation, et l'on peut facilement imaginer
qu'en employant des méthodes plus précises,, et combinant
un plus grand nombre d'observations , on doit arriver à
des résultats qui méritent plus de confiance. En effet , en,
employant tous ces soins , M. Delambré a trouvé pour la fin
de 177516 demi grand axe Je l'ellipse solaire égala i,ooo4r,
le rapport de l'excentricité au demi grand axe égal à
0,01(18, et la longitude du périgée égale à 3io°,o6o8. Ces
valeurs diffèrent bien peu de celles que nous venons de
rapporter , mais pourtant on conçoit qu'il faut les em-
ployer de préférence , comme plus exactes.

87. Maintenant -pour s'assurer que Torbc solaire est
réellement une e l l ipse , et une ellipse1 telle que nous ve-
nons de la déterminer , il n'y a qu'à chercher par le calcul
dans une pareille ellipse , les valeurs des distances du soleil
à la terre pour chacune des longitudes rapportées dans
notre tableau , et voir ensuite si ces valeurs s'accordent ou
non avec celles que les observations nous ont données.
C'est ce que j'ai fa i t , et j'ai rapporté 1« résultats de cette
comparaison dans le tableau suivant (*)•

(*) Soit a le demi grand axe d'une ellipse , e le rapport de l'excen-

tricité au demi grand axe , r le rayon Tecteur mené du foyer à un

point quelconque de l'ellipse. Soit v l'angle formé par le rayon
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LONGITUDES

observées.

825,2624
365,8143

3g3,55ao
42,7101

6o,g586

g6,o68g

109,8486

128,9228

170,4218

*!)9»7104
a36,oo~G

• 264,4953
295,5333
310,2626

DISTANCES

déduites des

observations.

о,Э8448
0,98960

0,99622

1,00800

i,oi234

i,oi654

1,01767

i,oi658

1,01042

1,00283

о,9дЗоЗ

0,98746

o,g84i5

o,n83og

DISTANCES

calculées.

0,98406

°)9894g
o,gg585

1,00845

1,01233

1,01680

1,01722

1,01647
i,oioo3

1,00286

o,gg352

0,98762

o,g84o3

o,g834gj

EXCÈS

des

observations.

-f- o,ooo4a
-+- o,ooooi
-f o, 00037

— o,ooo45

+ o,oooot

— 0,00026

-f- 6), 00045
-4- 0,00011

-f- o,ooo3g

— o,oooo3

— 0,00049
— 0,00016

-f- 0,00012

— o,ooo4o

•vecteur avec la Jislatice périgée, ant;le <jue les astronomes appellent

Vanomalie. L'équation polaire de Tellipse entre le rayon vecteur т

et Tangle t» sera (Géoni. ^nalyt. , 4e- éclit., pag. 166)

Pour appliquer ces résultats à l'orbe solaire , soit, Jig. i4 ) 1' 1*

terre, FSE A l'ellipse solaire , P le j.érigée, A l'apogée, ó' une

position quelconque du soleil. L'angle STP sera égal à ^. Main-
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Les différences entre les résultats calculés et les résultat«

observés sont si petites et si peu régulières, qu'on peut sans
crainte en attribuer une partie aux erreurs des observa-
tions. Mais on doit aussi' en mettre quelque chose sur le
compte de l'hypothèse elliptique, ou de la manière dont
BOUS l'avons employée. C'est ce qui s'éclaircira par la
suite. En attendant nous pouvons toujours conclure de cet
accord que l'orbe solaire est à très- peu-près une ellipse
dont la terre occupe un des foyers.

88. Nous avons vu que la distance moyenne du soleil
à la terre étant ï , l'excentricité est 0,0168. Cette excen-
tricité ne serait donc pas de 17 millimètres sur une ellipse
dont le demi grand axe aurait iooo millimètres ou un
mètre de longueur. C'est pour cela qu'elle est si peu sen-
sible dans la fig. ia unais, dans le ciel, où la distance

tenant , eoit ETo la ligne des equinoxes , d'où l'on compte Ici

longitudes. Dans la position actuelle de l'orbe solaire , E est l'équi-
noie <lu primons ; car la longitude de l'apogée , ou du point A ,
est entre 1 00° et 200° ; celle du périgée , ou du point P , entre

Зоо" et ^00°. En nommant donc / la longitude du soleil comptée

de l'é<juinoxe JE dans le sens ЕЛЯ' , <jui est ce'ui du mouve-

ment propre de cet astre , et désignant par -a Jn longitude du périgée

comptée du même équinoxe ,j on aura évidemment с =' — т j et en

mettant cette valeur pour v dans l'éijuatiou de l'ellipse , elle de-

viendra

i -H e cos (/ — »')

D'après les résultats de M. Delambre , que nous \enons d'adopter , on л

Л = \,tx>o/\i , e = 0,0168 , ^ = 3io°.o6o8 ;

ninn , en se donnant 1 on aura т en nombres : c'est de cette manière

mie j'ai calculé les distance! rapportée« dans le tableau précédent.
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moyenne du soleil à la terre excède 34 millions de lieues ,
comme on le verra pac.ia suite, cette excentricité a plus de
5oo mille lieues de longueur.

Maintenant que nous connaissons déjà d'une manière
approchée les élémens de l'orbe solajire , examinons les
méthodes que les astronomes emploient pour trouver
les valeurs exactes de ces élémens avec la dernière. pré-
cision.
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CHAPITRE VIII.

Manière de déterminer exactement la position
de f Ellipse solaire sur le plan de l'écliptiaue.
Origine du Tems moyen.

89. POUR déterminer exactement la position de l'ellipse
solaire, il faut fixer avec précision sur l'écliplique le lieu
de l'apogée et du périgée. Ces points sont déjà connus d'une
manière approchée, comme nous venons de le voir, d'après
les observations diurnes , parce que la vitesse angulaire dans
l'orbite y est la plus petite ou la plus grande. Mais il peut
rester encore une indétermination d'un demi-jour sur l'ins-
tant précis auquel le soleil y passe. Pour les obtenir plus
exactement, on remarque que le soleil doit employer une
demi-année , pour aller d'un de ces points à l'autre ,
et que la d i f férence des longitudes de cet astre y est de
2.00". La reunion de ces propriétés appartient exclusi-
vement au grand axe de l'orbe solaire , car si l'on mène
par le contre de la terre une autre ligne droite qui coupe
cette o ib i f e en deux points, la différence de longitude,
de ces deux points sera bien égale à 200° ; mais le tems
employé par le soleil pour aller de l'un à l'autre , différera
d'une demi-révolution tropique. 11 sera plus grand si l'arc
décrit contient l'apogée , où le mouvement est plus lent;
moindre s'il conlicnt le périgée , où le mouvement est plus
rapide.

Ce serait un hasard extraordinaire que l'on eût des ob~



P H Y S I Q U E . iS,

serrations qui .différassent exactement de 200° , et doi
1 intervalle fût précisément une demi-révolution annuelle
mais lorsqu'on a trouvé les observations qui satisfont le
mieux aux conditions exigées, on y fai t , d'après le mou-
vement connu du soleil, les petites corrections nécessaires
pour avoir les tems et les longitudes véritables (*). Nous
donnerons plus loin les formules nécessaires pour cet
objet.

En appliquant ces considérations aux observations de
M. Maskeline , M. Delambre a trouvé , comme nous
l'avons dit, la longitude du périgée égale à Зю°,о6о8
pour la fin de l'année 1775.

90. Comparons ce résultat à des observations plus апт
ciennes. En 1690 , Flamsteed avait trouvé la longitude du
périgée égale à 3o8",4355. Ce point de l'orbite du soleil s'est
donc avancé de i°,6a53 , en 85 ans, ce qui fait 191", ai
par année. La théorie de l'attraction donne 191",0668 (**),
et l'on doit la regarder comme plus sûre que l'observation,
lorsqu'il s'agit de si petites quantités.

Le. grand axe de l'orbe solaire n'est donc pas fixe dans
le ciel, il s'avance annuellement de igi*,o€68 dans le sens
du mouvement du soleil (***).

(*) On trouvera ces formules dans les notes de la page i53.

(**^ Mécanique céleste , tom. III.

(***) 11 est évident que ce déplacement de l'ellipse solaire a dû influer
sur le calcul des observations par lesquelles nous avons reconnu

l'ellipticité de l'orbite du soleil dans la page i^5. Celle influence
était, à la vérité , fort peu sensible , parce que nous ne cherchions,

çue les valeurs des rayons vecteurs de l'ellipse ; et comme ils varient
très-peu, une petite erreur e\jr la longitude à laquelle ils répondent
ne les altère pas beaucoup ; mais Perieur serait devenue beaucoup
plus sensible , si nous eussions calculé Lt longitude du soleil d'après
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Lorsque cet astre est revenu au point J« l'écliptiqne

i le périgée se trouvait Pannée précédente , le périgée

s'en est éloigné , et le soleil doit encore décrire кн",о668

avant de le rejoindre. Le tems nécessaire pour cela est,

IQI", 0668.365", я4з2б4. . „ , . , , .
— ou 01,017446) a raison (le la cir—

4.00°

conférence entière pour tine année. A la vérité l'ellipse

«olaire ne reste pas tout-à-fait immobile clans cet intervalle,

et le périgée s'éloigne un peu du soleil pendant que cet

astre le rejoint, mais son mouvement est si lent , que l'on

peut le négliger pendant un tems si fpurl , et en effet

. . 0,017446 • ii)t",o668
en o',oi7446, il ne décrirait que __ :——

' '" ' ч 005,242264

quantité qui est au-dessous d'un centième de seconde

décimale. Au reste, si l'on voulait en faire le calcul

rigoureux , il n'y aurait qu'à employer la méthode dont

nous avons fait usage dans la page y5 , pour trouver la

valeur exacte fie l'excès de l'année sydérale sur l'année

tropique.

91. Par une suite nécessaire de ces phénomènes , le
soleil emploie un peu plus d'une année tropique pour

revenir à l'apogée ou au périgée de son orbite. La différence

le tems écoulé depuis nue громче donnée , par exemplo , depuis
l'équinoxe. Maintenant <jue nous connaissons la mobilité de l'ellipse
solaire, les observations de la jage i4î ODt besoin d'être reprises et
calculées de nouveau, en tenant compte des corrections que ce mou-
vement nécessite. Telle est en effet la marche que les astronome*
ont été obligés de suivre ; mais maintenant il suffit de concevoir la
nécessité de ces approximations successives, et la manière dont on
le» a pu fair«. L'exactitude des résultats, qu'elles ont donnes se vérifie
ensuite par la comparaison avec le ciel, sans qu'il soit nécessaire
de repasser p»r ces mêmes tssajs.
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est égale à о',017446, et la durée de la révolution , par
rapport эцх absides, est 365',:z42:s64 -f- 3,017446 ou
365',аЗдую. C'est ce que l'on nomme la révolution ano-
malisiiqufi , parce que l'on appelle anomalie du soleil
la distance angulaire de cet astre au périgée de son or-
bite.

92. Cette période diffère sensiblement de la révolution
tropique ; c'est donc elle qu'il faut employer pour recon-
naître l'opposition des observations annuelles faites au pé-
rigée et à l'apogée. On conçoit, en effet, qu'il faut avoir
égard au déplacement du périgée pendant l'intervalle des
observations que l'on compare. Ces conditions forment la
base de la mélhode par laquelle on réduit à l'apogée et au
périgée les observations qui sont faites très-près de ces
points (*).

(*) Le» réductions dont j) s'agit ici, se déduisent des lois suivant

lesquelles le soleil circula' dans sou ellipse , lois que la tbéorie de

l'attraction a fait connaître , Ou plutôt qu'elle a tirées des observa-
tions et réduites en formules. Les résultats en sont renfermés dan»

les trois équations suivantes qui ont également lieu pour les plantam,

comme on le тепа par la suite , el que j'emploierai commu let

données fondamentales du problème.

"-t = ju-esinul: tangi(c-e)Lr -tangi"; r=e{i-ecosMJ

a est le demi grand axe de l'ellipse, e est le rapport de l'excentricité
au demi grand axe, л- est )« demi-circonférence dont le rayon =; ï,

•a est la longitude du périgée , f est la longitude de Vastre comptée

de la теще origine, et г est le rayon -veiieur ; Tu» et l'autre cor-
ïespondent au terns exprimé par t. Le tems est compté a partir du

fassage de l'astre an périgée ; 2' est Je tems d'une révolution de

ï'astre par rapport à ce point j enfla и est un angle auxiliaire »jni,

»Ц «tait ilíjofoij Tíduírait Ce» trois équations à deux , entre le lernst-
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Le mouvement que nous venons de calculer, -est celui
'du périgée par rapport à Péquirioxe dû printems ; et nous
voyons que sa longitude croît sans cesse-. Mais nous avons vu

la longitude v et le rayon vecteur j mais comme l'éummation de M

n tat possible que par des séries, il est plus simple de conserver le

systime des trois équations , et cela suffira pour l'objet que nous

nous proposons ici.

Ali premier coup d'œil, on serait tenté de croire que l'équation,

qui donne Í, n'est point homogène, parce qu'elle contient Гаге и

et son sinus ; mais on remarquera que, dans ce? formules ; le rayon

des tables est pris pour unité , de sorte que Гаге и, eon sinus et la
quantité a v sont toute» trois censées exprimée» en parties de ce
même rayon , ce qui conserve l'homogénéité, et permet da traiter

ces quantités comme des nombres abstrail.s.

En effet, sous celle forme on peut également tirer les valeurs de
la longitude et du rayon vecteur p.ir le tr-ms; seulement, pour les

obtenir , il faut donner à l'angle u des valeurs arbitraires, qui dé-»

termineront simultanément ces trois variables. Soit, par exemple,

ы = о , nos trois équations donneront

í г= о', «•=*, r = а (ï — e) ,

alors la longitude de l'astre est égale à celle du périgée, le rayon,

vecteur est la distance périgée elle-même, et le tems est zéro. Nous
avons donc eu raison de dire que le tems , dans сев formules, était

compté à partir du passage de l'astre au périgée de son orbite.

Maintenant, supposez и égal à la demi-circonférence, c'est-à-dire,

à v, vous aurez alors sin u = о , cos u = — ï , tang j u infinie

anssi bien que taug 5 ( f — w ) j par conséquent, on aura alors

T
t=-—, р- = я--»чг, r = a ( i + e),

3

e'est-à-dire, qu'alors ]n longitude de l'astre e^t égale à celle du pé-

rigée augmentée d\me demi-circonférence ; l'aslre est donc à l'apogie

île l'ellipse. En effet, le rayon vecteur est égal à la distance apogée ;
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précédemment que cet équinoxe a, lui-même, sur l'éclipti-
que, un mouvement rétrograde, qui augmente chaque année
les longitudes dfe tous les points du ciel, de iS

T
de plus, le tems est égal à ; ainsi T exprime le terns que l'astre

2

emploie à revenir au périgée. C'est la révolution anomalistique.

Si le périgée est fixe par rapport à l'origine des angles с et e ,

l'astre, en revenant au périgée , revient aussi à la теше longitude. Alors.

la révolution anom.'ilistique est égale à la révoIiiLioii de l'astre, par
rapport à l'origine. Si le périgée est mobile relativement à cette ori-

gine , cette égalité n'aura plus lieu. Lorsque le mouvement du périgée,

sera direct, c'est-à-dire, augmentera sa longitude, T surpassera Ja

révolution relative à l'origine 5 c'est le cas du soleil quand on le

rapporie à l'équinoxv. G.'la aurait encore lieu en comptant ses lon-

gitudes à partir d'un même point Uie de l'écliptique, puisqu'il a

un mouvement sydoi.il direct de 50",\/\ par .innée. Le contraire

arriverait si le mouvement du périmée clai t rétrograde , c'est-à-dire f

tendait à diminuer sa longitude ; alors , l'astre reviendrait au périgée
avant do revenir à la mente longitude, et la révolution anomalibtique

«erait plus courte que la révolution ixlaüve à l'origine des angles.

M et «r.
Ceci bien compris , lions allons en faire l'application au soleil.

Kous compterons nos longitudes suivant la coutume ordinaire de»

astronomes, à piiriir de l'éqninoxe moven, c'est-à-dire, corrigé de

la nutation ; par conséquent, il faudra attribuer au périgée son mou-

vement annuel direct de 191",o6o8 , relativement à cette origine.

Comme les observations que l'on compare sont ordinairement séparées

p*r de courte intervalles de tems , tout au plus par un peut nombre

d'années, il nous suflira de considérer le mouvement du périgée

comme uniforme , de sorte qu'en nommant (-r) sa longitude à l'ins-

tant qui est pris |юиг Origine da tems / , nous aurons , à un instant

quelconque s compris dans les observations que L'on compare .

m étant une quantité constante qui exprime l'accroissement de la

longitude du périgée peiuiint l'unité de tems; par exemple, si l'on
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Le déplacement absolu du périgée par rapport à un point
fixe de l'écliptique , ou par rapport aux étoiles suppo-
sées immobiles, est dont égal à l'excès de son mouve-

veut exprimer í en jours solaires moyens , ce qui est l'usage ordi-

. i9i",o668
naire des astronomes, on aura m = ——:—: , parte cju en effet,

ûoal,242264
en faisant í = 365Í,24236^ , la longitude du périgée, relativement

au point équinoxial, doit être augmentée àe io,i",o668. En faisant t

ígal à deux années tropiques, l'augmentation sera double , et ainsi

de suite.

Maintenant, il faut supposer que (ет) n'est point connu exactement)
mais i-peu-près , et seulement assez pour distinguer les observations
qui n'en sont pas éloignées. On suppose donc que l'on a fait de
pareilles observations du soleil à peu de distance de la longitude (чЛ.

ou du périgée, et d'autres peu distantes de ]a longitude я- + («),

ou de l'apogée. On demande de réduire exactement ces observations
aux longitudes (•) et тг + (•*), et d'en déduire la valeur de (v).

L'artifice par lequel on y parvient , consiste à développer les lon-

gitudes cherchées suivant les puissances de leur distance au périgée

ou à l'apogée ; alors, leurs valeurs se réduisent à leurs deux premiers
termes, et comme leur intervalle est donné, la condition d'y natis-
Uire détermine les corrections dont elles ont besoin.

Commençons par les observations faites près du périgée j alors

i> — «r est une fort petite quantité ; ainsi, dans l'équation

— •tangi«.

on peut substituer le rapport des arcs j ( c — « ) , i Ц à celui de

leurs tangentes, ce qui donne

Lu considération de la petitesse de и étant pareillement introduite
Jans l'équation

T S lt •= ] u — e «m u > ,
2т ' J '
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ment apparent sur celui des equinoxes , c'est-à-dire ,
igi*,o6G8— i54",6a72=3G'43y6. C'est le mouvement

du périgée solaire : on voit que le mouvement

permet de substituer Гаге ц à son sinus , et celte équation se réduit i

T int
t == - li — é l u , ce qui donne M = — - Г" '

1-Л l J T(i — e)

par conséquent , en égalant ces deux valeurs de и ,

, — - - - •У (l— e) 'Y i +e

»t en mettant four «r sa vaieur (•») + mi, on aura enfia,

M..., ,-

г est le tems écoulé depuis le passage à la longitude («•) du périgée.

Si cette longitude était connue, í serait aussitôt déterminé pav cette

équation. ^ doit être négatif pour les observations antérieures au

passage de l'astre par le périgée.

• Faisons le même développement pour les observations voisines de

l'apogée. Les longitudes correspondantes ä ces observations devront

excéder les premières , et ù fort peu près , d'une demi-circonférence ;

choioissons-cn xrae qui corresponde ainsi à la longitude v, en sorte
qu'en la nommant c', on ait

v ' •=• v + v + «,

в, étant un fort petit angle. Dans l'intervalle de« deux observations ,

la longitude du péi-igée aura changé , et ser.'i devenue , par exemple ,
"' ; ou aura doue

v — «' =r V —

ft comme „- est très-peu différent de -sr, parce que les observation»

«ont faites dans la mime année , ou à peu d'années de distance ,

de »orte que le périgée a très-peu changé dans l'intervalle ; ou voit
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tropique du .périgée excède Je mouvement rétrograde

des équino*es ; ainsi le mouvement sydéral du périgée

est direct. La théorie de l'attracion a fait voir qu'il

est produit par l'attraction des planètes et du soleil sur

que м — •»', a , et f — v' -4- « sont encore de très-petits angles.
Or, en prenant dan» cette expression, la valeur de tangjfr' — „')
on voit qu'elle est égale à tang { % ( „ — „'+ a) + i r} f ou

— ï
; ; т- ; représentons de même par и la valeur cor-

tang i [v — « + <tf

respondante de и , et supposons и = it •+• и , nous aurons . . . .
— i

tang ~ и = j en substituant ces valeurs dans l'équation
Ung ï u, • ^

fondamentale

tang H**— «') =

I 4=1/ •' __-"•• tang ï (" — «'•*-•»),

elle devient

tang s

et comme , par ce qui vient d'être dit, и, et f — v' + a sont de
fort petites quantités, on peut encore substituer le rapport des siniu
à Celui des arcs , ce qui doune

'~V -l-±-

et puisque и = it -t- u_ ,

Si nous représentons maintenant par t' le tems qui correspond à
cette observation , on aura , d'après les équations générales ,

T
í' =r ( »' — e sin u') ;

2Я*

or , sin и = sin j v Ч- и, ï as — sin ut, ou simplement sin w' z= — u
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la terre. Il est par conséquent soumis à des inégalités
produites par le déplacement des orbites de ces astres.
Mais la lenteur de ces variations permet de le repré-

senter d'une manière suffisamment approchât; par une

en substituant les arcs aux sinus , ce qui se peut dans ces très-petili

angles; la valeur de t' deviendra donc

a ' azr V( . i—el

ou , eu mettant pour и' sa valeur (w) + mi' ,

«ч ' -t-̂ d̂̂  ч = —+—^У: (« •
2ЯГ I/ , __<

C'est la valeur du terns í' écoulé depuis le passage à l'apogée jusqu'à

l'instant de l'observation. Celte valeur serait connue si (v) était connu.

Mais puisque (-a) n'est point connu , et qu'il n'entre que dans

Je terme v — (ai), éliminons v — («) entre celte et équation l'équa-

tion (2) ; cela est facile , puisqu'il n'entre qu'au premier degré dans

les deux équations ; nous aurons ainsi, par la première,

litt. V/i -t-e
—* W — i 1" 7BÍ i

et substituant dans la seconde, il viendra

. mJVi+e) ' , аГ(гЧ-е)т
• • i t' — t] H / ••

aw \/ I _ e < > ая- y/l — e

A la vérité , il entre ici deux inconnues í' et < ; mnis on connaît

leuv différence , car elle est égale ou tems écoulé entre les deux ob-

servations. Nommons cet intervalle ï", on aura t' = í -t- ï"; et

en. éliminant í' par ce moyen, il restera

-С.--.Я=(I-e).í z- - £l ч- Ibriifc£d:,
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expression composée de deux termes ; l'un proportionnel
au terns , l'autre beaucoup plus petit et propos-lionne! au
carré du tems. Je ne parle ici que du mouvement sydéral.

ou bien

- -
4 c \ 2 5 / j e а я -

C'est la coricction de la première observation jaite vus le périgée.

Soit E I'cjicHjiic il u celle observation qui PSI connue , 1J ceiie «lu

passage au perigee que Гои cbevcUc т оч ^игл

P = E — t.

Soit maintenant >í l'époque du passage Je Tastrc à Tapog^è , on
T

aura Л =r P -\ -- ; puisque T est la rc'vuJiilion AuoniainUqiie.
•2.

Menant jiour 1' sa valeur, il vient

т
2

mflis en nommant F/ l'époque dé )a seconde observaiicn , on a , jiar sup-

position t E' — E -f- 1 ', par conséquent, Л' = lï' — jT' • substi-

tuant celle valeur , il vient

Les deux derniers termes sont donc la correction de lY-poque f,'

•}iour la réduire à l'apogée. Si l'on veut substituer pour í sa valeur

dans ces formules, et que l'on mette pour a. sn valeur (•' — v -- ÎT ,

on aura, pour I> et y/, ies expressions suivantes :

i '=£-i
4«

_ .
í 4е
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Quand on rapporte ce mouvement à l'équinoxe mobile , les
inégalités de la precession s'y introduisent et se com-
posent avec tui (*).

98. J'ai annoncé que le soleil éprouva , en vertu rie
l'attraction des planètes , de petites perturbations pério-
diques , qui le font osciller autour de son lieu moyen.
Par conséquent, si l'on calculait directement la longi-s-
Inde du périgée , d'après les longitudes du soleil vrai ,
telles que l'observation les donne , elle serait affectée

Ceei suppose que la première observation est faite vers le pérjgie ,

et la seconde vers l'apogée : si le contraire avait lieu . et si la

première observation était faite vers Tapogée et la seconde vers le

périgée , H faudrait feire e négatif} car en faisant cette supposition

<lans les équations fondamentales ( i j ) rapportées 'au commencement

<le cette note } Formule du £ецш et des arcs ед trouve

Au moyen des reductions précédentes, on peut faire conspirer .

pour la détermination du périgée c,t de l'apogée , un grand nombre

•d'obsepatious faites près de ces points. Les résultats ainsi obtenus

se rectifient encore simultanément avec tous les autres élémens de

l'orbite , ]>ar la méthode des équations de condition , dont nous

parleront! plus loin.

(*) Soit (ï) la longitude du périgée au commencement de 1760,

cette longitude étant comptée à partir de t'équinoxe moyen de cette

eiime année. Apris uii nombre t d'années juliennes , la .longitude

4v périgée pomptéç du ,méme équipoxe serfi

(„) + t. 36" ,443578 H- ta.o",oooa5a.

•et son niouvenient annuel sydérnl sera

36" ,44357« + t . ö"ooo5o4

*• doit être supposé négatif pour les années antérieures à iy5o. Gt;

formules »ont tirées delà Mécanique eibste , torn. Ill , p^g- l57-

2. II
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de tout l'effet de cos petites perturbations ; mais on les
corrige avant d'établir le calcul; de plus on rapporte les
observations à l 'équinoxe moyen, en faisant, aux longitudes
observées, les corrections que la nutation exige. Alors la
longitude du périgée déduite des observations ainsi cor-
rigées , est exempte de ces petites inégalités , et se rap-
porte à sa position moyenne.

J'ai dit aussi que nous appellerons anomalie l'angle
formé par le rayon vecteur avec la distance périgée.
Je dois prévenir que les astronomes ont pendant long-
tems compté les anomalies à partir de l'apogée de
l'orbite. Cela n'a aucun avantage ni aucun inconvénient
pour le soleil non plus que pour les planètes. Mais cela
devient impraticable pour les comètes, qui ont , comme
on le verra par la suite , des orbites si excessivement
alongées , qu'on ne peut les voir et les observer que dans
la partie de cette orbite , qui est la plus voisine du péri-
hélie. Ces motifs ont déterminé l 'auteur de la Mécanique
céleste à compter l'anomalie à partir du périgée , et le
Bureau des longitudes a suivi cet exemple dans ses nou-
velles tables , ce qui les rendra uniformes pour tous les
astres. J'ai dû me conformer à cet usage. M-ais comme ,
malgré les avantages qu'il présente , il n'est pas encore
généralement adopté , je préviens le. lecteur qu'avant d'em-
ployer des anomalies rapportées dans d'autres ouvrages,d'as-
tronomie, il faut examiner attentivement le parti que l'au-
teur a embrassé , et faire ses calculs en conséquence ; ce
qui , au reste , n'a aucune difficulté , une fois que la con-
vention est connue.

q4- Le moment où le soleil passe au périgée de son
orbite, es^celui que les astronomes ont choisi pour fixer
l'origine arbitraire du tems moyen absolu. Voici à cet
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njard la convention qu'ils ont adoptée ; je dis la conven-
tion , puisqu'ils auraient pu également fixer cette ori-
gine de toute autre manière. Quand ils ont trouvé par les
observations la longitude moyenne du périgée, avec toutes
'es corrections que nous avons décrites , ils la reportent
dans le plan de l'équateur moyen (*) , à part ir de l'équi-
noxc moyen du printerns, et d'occident en or ient , comme
si c'était une ascension droite; puis ils regardent cette
longitude ainsi transposée comine l'ascension droite dii
soleil moyen, relativement à l'equinoxe moyen , à l'instnnt
où le vrai soleil se trouvait au périgée de son orbite. La
position du soleil moyen est complètement déterminer par
cette construction, pour l'instant du passage au périgée ï
et ainsi elle l'est pour toujours , puisque Ton sait que-
son mouvement est uniforme.

Veut-on calculer , pour cet instant , Tangle horaire
moyen du soleil moyen pour un lieu déterminé ; pour
Paris , par exemple. Il n'y a qu'à calculer quelle était alors
la distance de l'equinoxe moyen au méridien moyen cic-
Paris (**). Cette distance n'est autre chose que le trir.s
sydéral moyen converti en arc : retranchons-en l'ascen-
sion droite du soleil moyen que- nous venons de déter-
miner , et il est évident que la différence ;.era, pour le
.même instant, la distance du soleil moyen au méridien
moyen de Paris, ou son angle horaire compté d'orient

( ) Par cquateur moyen, j'entends ici l'éi^uateuv qui correspond, au

pute moyen de la terre. Ce pôle reste constamment placé au СРТНГГ-

d e l a petite ellipse de nulation, tandis que ]e pôle inst.inianée circule
sur la cii'COuférence île celle ellipse en entraînant avec lui l'équatetar vvni.

(**) J'appelle ici méridien moyen celni qui passe pai- le zénjib

moyen de Paris, cl par le pôle moj'eo. de la leivc , puvpcndicnhi;v-
iiiínt i l'équateur uiuvtn.



l64 A S T R O N O M I E

en occident, comme celui du soleil vrai (*). Si l'on con-
vertit cet arc en tems moyen à raison de ioh moyennes
pour 4°o°, on aura l'heure moyenne ou le tems moyen,
absolu à l'instant du vrai passage du soleil au périgée, et
par suite on aura ce tems pour tous les instam , я causfc
de son uniformité. Cette méthode directe 'et rigoureuse
peut se simplifier beaucoup clins les applications , en
faisant attention que l'équateur et li'écjuinoxe vrai s'écar-
tent toujours extrêmement peu de l 'équateur et de ï'équi-
noxe moyen.

Pour faire comprendre clairement cette simplification,
je m'aiderai d'une figure. Soit donc, fig. i5, YY'jE l'é-
cliptique , Y Ç l'équateur moyen, et Y le point equi-
nocial moyen; Y'Ç' l'équateur vrai, et Y' le point

(*) Ce raisonnement est absolument le même que celui dont nous

avons fait usage dans la page 127 du ï", volume pour trouver le tems

•ydéral, connaissant par observation l'angle horaire d'un astre et Son.

ascension droite. Lia même figure pourra nous servir. Soit donc alors

pi. j,fi§. 26 , Y l'équinbxe moyen, et S le soleil moyen à l'instant Ли
passée du vrai soleil au périgée. Y S sera son ascension droite moyenne,

qui est donnée par notre construction , et égale à la longitude du

'périgée dans l'orbite , comptée du même cquiuoie moyen. Or, si

ч!о l'arc MSfii qui représente le lems sydéral ou l'angle horaire

de l'équinoxe , on retranche Y S ou l'ascension droite du soleil moyen ,

la différence MS est l'angle horaire du soleil moyen au même

Instant. On connaîtra donc cet angle horaire. On sait de plus que le

soleil moyen décrit sur l'équateur moyen 4oo° en lo1' moyennes,- on

pourra donc déterminer sa position sur ce plan et son angle horaire

pour un instant quelconque. Mais cette uniformité n'a lieu que re-

lativement à l'équateur et à l'iquinoie moyen. Elle n'existerait plus

ci l'on voulait employer les angles horaires du soleil moyen avec le

méridien instantanée qui est perpendiculaire à l'équateur vrai ; et gé-

néralement tout ce qui concerne le soleil moyen , doit se rapporter
aux positions moyenues.
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equmoxial vrai ; en sorte que les deux équateurs prolongés
se coupent en I : l'angle en I sera la variation d'obli-
quité, et l'arc т Y' sera la variation de longitude oc-
casionnées par la nutation. Je suppose maintenant qu'à
I instant pour lequel on veut calculer le terns moyen ,
lare f'M' soit l'ascension droite vraie du zénith du lieu
où l'on observe, c'est-à-dire, le tems sydéral apparent con-
verti en arc. Soit de même Y M l'ascension droite moyenne
du ze'nith moyen du même lieu, sur Féquateur moyen,
en sorte que r M soit le tems sydéral moyen converti en
arc. Toutes les questions que l'on peut se proposer relati-
vement au tems moyen, se réduisent à calculer Y M",
connaissant Y'M' , ou réciproquement à trouver Y'M' ,
connaissant Y M. "

Pour y parvenir, on remarquera que, dans la nuta-
tion , les pples et l'équateur de la terre se déplacent en
même tems, de sorte que les points et les cercles
qui font partie de ce système, se déplacent tous en-
semble sans changer leurs positions respectives. D'après
ce principe, évident par lui-mâme , il est clair que les
deux points M et M' répondent toujours au même point
physique de l'équateur, soit vrai, soit moyen; car,
étant l'intersection de ce plan par le méridien du lieu
où l'on observe , ils se déplacent avec tout le système
des cercles terrestres, et ne changent par conséquent
point leur position respectivement à eux. Cela revient à
dire que les points M et M' conservent toujours la même
longitude géographique sur le globe. D'après cela , les
distances Ml, M'1 de ces points au nœud des deux
équateurs, sont égales entre elles ; c'est-à-dire , que l'as-

cension vraie Y'M'augmentée do. l'arc Y' / , est égale
à l'ascension droite moyenne Y Д/augmentée de l'arc Y/,

°u, en d'autres termes, pour avoir l'ascension droite
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vraie du zénith d'un lieu , quand on connaît son as-
cension droite moyenne , il faut ajouter à cette dernière
l'excès de l'arc fl sur l'arc f'I.

Or, si du point équinoxial moyen , on mène un
arc de erand cercle Y Y" perpendiculaire à l'équateur
vrai, et qui sera le méridien de T, j[ est facile de voir
qu'à cause de l'extrême petitesse de l'angle / et de
l'arc Y Y' qui exprime la nutation en longitude, la
différence des arcs Y/, Y'/est à fort peu près égale à l'arc
T 'Y" compris entre le point équinoxial vrai et le méridien
de Y. Cette distance Y 'Y" est réellement l'ascension
droite apparente de l'équinoxe vrai. Ainsi , en s'en te-
nant à cette approximation , qui est toujours suffisante ,
on voit que \\ucension droite moyenne du zénith est
égale à son ascension droite apparente moins celte du
point équinoxial moyen. Cette dernière est bien facile à
calculer; car, dans le triangle rectangle Y Y ' Y / / , on con-
naît l'angle Y' egal ^ l'obliquité apparente de réclip-
t ique, et le côté Y Y' égal à la nutation en longitude. 11
est facile de vo^ir que l'arc cherché Y ' Y " est égal'.à la
nutation en longitude multipliée par le cosinus de l'obli-
quité apparente de l 'écliptique. Dans tous ces calculs, on
peut résoudre les triangles /Y Y', Y Y'Y*, comme s'ils
étaient rect i l ignes, à cause de la petitesse des arcs par
lesquels ils sont formes (*).

(*) Conformément à la notation que nous avons jusqu'à présent

adoptée , appelons w' le changement (l'obliquité, ou l'angle /, et

appelons 4 le ebangement de longitude, ou Гаге 44 j ce'a F0s^i ^
Uiungle /Y Y' étant considéré connue rcctiligne, on aura

, |sin(»-_,, ') 4 sin a
• f l = :—: > Y/=—:——'
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Réciproquement, pour avoir l'ascension droite apparente
du. zénith d'un lieu . en supposant connue son ascension
droite moyenne , il Jaudrait ajoutera cette dernière l'as-
cension droite apparente du point équinojcial moyen.

par conséqueirt

•>}.. {sin и — s i n ( « — в') f f ,
ff — Y « = - - - L___í.=4 , costH-sinfítangj» >.

sin a' *• '

Celte expression peat être réduite à 4 cos « , parce que le produit

•^ sin ы tûï>e -f »' tst tout-à-fait inueiuible. Ainsi , en nommant a

l'ascension droite moyenne filJ, du zénith et a' son ascension droite

•vraie t'Ai' , on aura

a — a := 4 cos и , par conséquent , a = a' — 4 СО*«.

Soit ensuite -d Tascpnsion droite moyenne du soleil moyen , on aura

dans la division décimale du jour

tçms moyen •=. - -^ - ">
4o

par conséquent , en mettant pour a sa valeur ,

d — J. cos u —
teme moyen =

De même, en nommant A' l'ascension droite du soleil vrai, rela*

tivement à l'équinoxe Trai, en aura

rclrancliant ces deux expressions l'une de l'autre , il vient

A' — 4 cos a — A
teint moyen — tems -vrai. = '

4o

difïcreace du tems moyen au 1еш& vrai s'appelle l'ia^ualion du



i6S A S T R O N O M I E

Avec ces méthodes très-simples , rien n'est plus facile
que de déterminer, pour un instant quelconque , le tems
moyen absolu , lorsque l'ort connaît , pour ce même lieu
et pour ce même instant, l'ascension droite moyenne du
soleil moyen sur son équateur et le tcms syrléral apparent,
ïl suffit d'observer les règles que nous ve/nons d'exposer.

Par exemple , en discutant un grand nombre d'obser-
vations du soleil faites par M. Maskelint, M. Delambre a
trouvé que le soleil vrai , corrigé des petites perturbations
qui l'affectent, et ramené ainsi au mouvement elliptique,
a passé au périgée de son ellipse le 3o décembre 1780, à
4h. 19449 de tems sydéral au méridien de Paris, ce tems
étant compté du méridien supérieur et à partir de l'éqni-
•noxe vrai. La longitude du périgée rapportée à l'équinoxc1

moyen était à cet instant ,'iio0.17^92 : c'était donc aussi
l'ascension droite moyenne du soleil moyen d'après la dé-
finition que nous en avons donnée. Si on la réduit en tems
décimal en la divisant par 4o, elle deviendra j-h. у543уЗ ; la
nutation du point équinoxial moyen en ascension droite ,
ou son ascension droite apparente, était alors — o°.oo33i ,
ou en tems , — ub.0000827 elle était négative, parce que

tems. En formant son expression générale, elle sert à trouver l'im
de ces tems, l'autre étant connu.

Dans toutes les relations précédentes, il faut mettre, pour 4 •»

valeur numérique , telle que nous l'avons donnée flans le chapitre

sur la nutation. En nommant , comme nous Tarons fait alors, 'V

la longitude du nœud ascendant de la lune , et Л la longilude du

soleil, nous avons trouvé

4> cos « = — 5o",973 sin W — ̂ ",334 sin t L.

C'est l'ascension droite Vraie du point écrainoxial rhoyyn , de même

que Y Y" est !» déclinaison vraie- Celle valeur de 4 co6 " est donc
Celle qu'il fiut employer dansées /oriiiuíos fprp noiís venons d'exposer.
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Je nceud de la Inné se trouvait dans les signes ascendans de
I écliptique entre y et «5. Ainsi eh la retranchant du
*ems sydéral vrai 4b-iy449, elle deviendra additive , et
'on aura 4h- 1945727 pour l'ascension droite moyenne
du zénith rapportée à t'i:quinoxe moyen. Si Ton en re-
tranche l'ascension droite moyenne du soleil 7h. 75437''!,
«n a joutan t , s'il lu f a u t , ioh pour rendre la soustraction
possible , la différence Gh44o2 est l'angle horaire du soleil
moyen à cette époque. Ainsi , l'on peut dire que le soleil
vrai, dépouillé des perturbations et rédui t au mouvement
elliptique, a passé, au périgée de son orbite le. 2Q décembre
1780, à G'1 • 44o2 ^e tems moyen au méridien de Parir..
J'ai retranché une unité du nombre de jours , parce que
nous en avons converti un en heures pour rendre la sous-
traction possible.

g5. Maintenant que l'origine d'où l'on compte le tems
moyen nous est bien connue , revenons aux phénomènes
que présente la mobilité de l'ellipse solaire. Le grand axe
de cette ellipse ayant un mouvement progressif sur -le plan
de l'e'cliptique , il a dû , à uni certaine époque, coïncider
avec la ligne des equinoxes, et dans un autre terns il l-ui a été
perpendiculaire. Ces époques sont faciles à déterminer ,
puisque nous connaissons par les observations la position
actuelle de cet axe et son mouvement (*).

(*) Nous avons vn <rue le inouTement sydéial du périgée à partir Oe

J75» est
4- i».o",oooa5a.

Soit %' 1« mouvement du point équiiioxial sur l'équateur vrai j mou-

vement dont nous avons donné l'expression générale pag. 85. En
l'ajuiilant au résultat précédent , nous aurons le mouvement du périgée
i-elaiivcmcnt au point equinocial de i^5o. Si nous ajoutons encore à ce
mouvement Ja longitude <1« périgée à cette époque ., laquelle était
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Suivant les observations <\c Lacaille , la longitude au
péVigée , en I?5o, é ta i t !->or)".!Î8sy.

Quand le grand axe était perpendiculaire à la ligne des
éqninnxes , cette longitude était de 3oo°.

La différence ег(. ̂ ",5827, qui à raison de igi",o668 par

r i 11 - • ï < С)582ГОООО
an , iont un nombre d années égal a - ^~- ou environ

ï g10608
5oo ans.

Ce phénomène est donc arrivé en l'an laSo. Alors le
périgée du soleil coïncidait avec le coblice d'hiver, et
l'apogée avec le solstice d'été. Voyezjig. 16.

De même , quarfd le grand axe coïncidait avec la ligne
des equinoxes i,- la longitude du périgée était 200°.

l>epnrs cette époque jusqu'en lySo, il s'est avancé de
109°, 5%.

Le nombre d'années nécessaire pour ce déplacement est
loqSSayoôoo . .
—'—. -—— ou environ БуЗо , ce qui reporte ce pheno-

lyiobbS .
mène à 4ooo ans environ avant l'ère chrétienne. Par une
rencontre assez singulière, c'est à-peu-près vers ce tems.,
selon la plupart des chronologistes , que remontent les

premières traces du séjour de l'homme sur la terre , quoi-
qu'il paraisse d'ailleurs par un grand nombre de preuves
physiques , que la terre elle-même est beaucoup plus an-
cienne

06. On voit que le mnme phénomène arrivera encore
lorsque le périgée solaire aura atteint 4°ù° , c'est ît-dire ,
lorsqu'il aura décrit 100° — q0,5827 , depuis 1760 ; et en

de 3of)°,5S2TiG (2-8°,37',?8" s«-), nous aurons pour une époque quel-
conque cette longitude «mijitee de IVquinoxc de 1760, ce sera

309°. 582716 + f -b f.36",443578 + t' .o.",oooî5ï.
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parlant des résultats préeédens , on voit qu'il faut pour'
cela un nombre d'années exprime par 5-j3'j — a.Sooou
•4/35 , ce qui reporte ce phénomène à l'an 64o5.

Alors le périgée solaire coïncidera avec Геошпохе du
printems, au lieu que dans la posiüon opposée , il a coïn-
cidé avec l'équinoxe d'automne. Dans ces deux cas la
ligne des solstices qui est toujours perpendiculaire à celle
des equinoxes, se confond av?c lo petit axe de l'ellipsii
solaire.

, Généralement, on voit que celte ligne des solstices ne
répond jamais pendant deux années consécutives aux mêmes
points de l'orbite du soleil. Ли reste , les résultats pré—
cédens ne sont qu'approchés , car on sent que l'on ob-
tiendrait des valeurs un peu différentes en ayant égard
à la variabilité du mouvement du périgée er des equi-
noxes , ce qui serait facile en employant les expressions
exactes que nous avons données de ces mouvemens. Mais
cette exactitude ne serait pas ici d'une grande utilité.

97. Lorsque le grand axe ЛР, ftg. 16, est perpendi-
culaire à la ligne des equinoxes , l'équateur Ее partage
cette ellipse en deux portions inégales , dont la plus petite
est située du côté du périgée. Cette partie doit donc
être décrite plus prornptement que l'autre, puisque son
étendue est moindre , et que les surfaces décrites sont
proportionnelles aux terns. Cette circonstance , jointe au
déplacement du grand axe , rend les durées des quatre
saisons inégales entre elles , et variables dans les différonsо
siècles.

Lors de cette position du soleil en mão , le périgée
coïncidait avec le solstice d'hiver. Alors , le tems écoulé
depuis l'équinoxe du prmtems E jusqu'au solstice d'été ,
éiait égal ц r i n l e r v d l l e de ce solstice à Гсцщпо.чс
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d'automne ; le printems était donc égal à l'été et l'au-
tomme à l'hiver.

Du terns d'Hipparque , ou iz8 ans avant l'ère chré-
tienne, l'apogée était moins avancé qu'en 1760 d'une
quantité égale à 191^,0668.1878 он 350,88аЗ. La longi-
tude du périgée, à cette époque., était donc 27.3°,7004.
L'ellipse se trouvait placée à-peu-près comme on le voit
dansla^t^-. ï- , et Vangle PTS était de 26°,2996. L'inter-
valle .EyíiS', del 'éqninoxe du printems au solstice d'été était
alors 94 jours et demi, el l'inlervalle S'e, de ce solstice à l'é-
quinoxe d'automne n'était qne de ijz jours et demi, sui-
vant les observations de ce grand astvonome. Le printems
était alors plus long que l'été , et l'hiver plus long que
l'automne.

98. Maintenant la position de l'ellipse est telle que
ia représente la fig, j8. L'angle PTS était de io",53oo
au cowmen cem en l de l'année 1800 , el l'on avait pour les
intervalles des diverses saisons :

De Péquînoxe au printems au solstice d'e'té , да-. ,go588.
Du solstice d'été à Téquinoxe d'automne, g3 .,56584-
De l'équinoxe d'automne au solstice d'hiver, 8p;.,63964.
Du solstice d'hiver à l'équinoxe du printems , 8g .,071la.

Le printems est donc maintenant plus court que l'été ,
et l'automne plus long que l'hiver (*)•

Tant que le périgée soiaire restera du côté de l'équa-
teur, où il est maintenant , le printems et l'été pris en-
semble, seront plus longs que l'automme et l'hiver. Dans

(*) On verra plus loin , dans une noie , la manure dont on a calculé

ces nombres. Il faut auparavant que nous ayons explifftié I» construction

des labiés du soleil.
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ce siècle, la différence est d'environ 7 jours, comme on
le peut voir par les valeurs précédentes. Ces intervalles,
deviendront égaux vers l'an 6485 , lorsque le périgée at—
teindra l'équinoxe du printems ; ensuite il le dépassera , et
le printems et l'été pris ensemble deviendront plus courts
que l'automne et l'hiver.

QQ. Ces phénomènes n'auraient pas lieu si le mouve-
ment du soleil était circulaire et uniforme ; toutes les
saisons seraient égales entre elles, et l'on n'y remarque-
rait jamais aucune différence. L'excentricité de l'orbite ,
quoique fort petite , a donc une influence sensible sur
leur durée. Le déplacement du grand axe, quoique très-
lent , produit les variétés observées dans les différens
siècles, variétés que nous n'appercevons pas pendant la
courte durée de notre vie, mais dont les générations suc-
cessives éprouvent réellement les effets. Voici la seconde
fois que nous avons occasion de démontrer l'application
de l'astronomie à l'état passé du ciel et à son état futur.
C'est pourquoi on me pardonnera d'être entré dans quel-
ques détails sur ce sujet.
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CHAPITRE IX.

Détermination exacte de l'Excentricité d'après
les observations de l'équation du Centre.

IDO. LA position de l'ellipse solaire et son excentricité
sont connues par ce qui précède. Si elles l'étaient exac-
tement , on en déduirait, par le calcul, la marche du
soleil.

Mais il peut rester encore beaucoup d'incertitude sur
l'excentricité. JSous l'avons d'abord conclue de la compa-
raison des diamètres périgée et apogée , et les observations
de ces diamètres portent sur de petites quantités affectées
de l'irradiation', dont on ne sait point les dépouiller.
D'ailleurs , cette méthode ne serait plus praticable pour
les planètes , dont le diamètre apparent est fort petit.
Aussi , n'avons-nous employé cette méthode que gour
démontrer l'ellipticité du mouvement du soleil ; et cette
ellipticité une fois reconnue , nous avons calculé l'excen-
tricité par les rapports des vitesses angulaires observées
au périgée et à l'apogée. Mais pour obtenir cet élé-
ment avec toute la précision nécessaire, il faut chercher
un résultat sur lequel il ait une influence plus continue
et plus sensible. Nous le trouverons dans les variations-
dû mouvement angulaire du soleil.

La loi fondamentale de ce mouvement est que les aires
décrites par le rayon vecteur , sont proportionnelles au
tems. Si l'orbiie du soleil était circulaire et sans excen-
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Incité , les aires égales correspondraient à des angles
égaux , et le mouvement de cet astre serait uniiorme. Le,s
inégal i tés périodiques que Гон y observe , sont donc l'effet
nécessaire de l'excentricité de l'orbite, lilies sont liées à
cette excentricité , fit leur étendue dépend de sa gran-
deur. Or , on peut les observer très-exactement au moyen
des excellentes horloges que nous avons au jou rd ' hu i ; on
peut donc espérer de d é t e r m i n e r , par re гл"ут . l 'excen-
tricité avec beaucoup plus de précision que par Г observa-
tion directe.

l o i . Pour avoir une idée nette de ces inégali tés , il faut
concevoir le mouvement du soleil comme composé d'un
mouvement circulaire et uniforme , qui en fait la p irlie
principale, et d'une correction dépendante de l'excentri-
cité de l'ellipse. , qui modifie cet te première valeur.

Ou , si l'on veut peindre ces considération- par la ge'o-
mélrie , concevons tin soleil fictif s , fig. iq, qui se meuve
uniformément autour de la terre , sur une circonférence
dont le rayon soit égal à la distance périgée. Donnons à cet
astre fictif un mouvement moyen , égal à celui du vrai
soleil; en sorte qu 'é tan t partis ensemble du périgée P, ils y ,
reviennent ensemble après une révolution entière, et sui-
vons-les à part i r de ce point. Tandis que le soleil fictif se
meut d'une manière uniforme, le vrai soleil S se meut d'une
manière inégale , en formant avec la distance périgée des
secteurs d'ellipse proportionnels au tems. Comme il a ,
en par tan t , sa plus grande vitesse , il devance d'abord le
soleil s; mais son mouvement se ralentit à mesure qu'il
s'éloigne du périgée; il arrive un moment où sa marche
est la même que celle du second soleil, après quoi celui-
ci s'en rapproche, et l'atteirU à l'apogée A, où ils arri-
vent en même tems. Le contraire a lieu en revenant vers
•le périgée. Alors c'est le soleil fictif s , qui devance le
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soleil véritable. Mais peu après celui-ci augmente de
vitesse , en se rapprochant du périgée. 11 arrive un moment
où leurs marches sont égales ; ensuite celle du vrai soleil
s accélérant toujours, il suit l'autre de plus près ; et enfin ,

. les deux astres se rejoignent au périgée, où leurs moyens
mouvemens tropiques les ramènent en même tems.

Par conséquent, si l'on conçoit deux rayons vecteurs,
menés à un instant quelconque du centre de la terre aux
deux soleils, l'angle formépar ces droites, sera d'abord nul au
périgée ; il augmentera ensuite jusqu'à un certain terme, où
il atteindra sa plus grande valeur ; puis diminuera jusqu'à
l'apogée, où il redeviendra nul de nouveau; et de là jus-
qu'au périgée , il variera en sens contraire par les mêmes
degrés. Cet angle est donc la correction qu'il faut faire
au mouvement circulaire , pour avoir le mouvement ellip-
tique du soleil : on le nomme T équation de l'orbite, ou
l'équation dit centre, parce que l'on a coutume d'appeler
équation en astronomie , les quantités qu'il faut ajouter
ou ôter aux résultats moyens, pour les égaler aux résultats
véritables.

юа. Depuis le périgée jusqu'à i'apogée , l'équation du
centre-doit-être ajoutée au -moyen mouvement dusoieil,
pour avoir 1« mouvement vrai ; depuis l'apogée jusqu'au
périgée , elie en doit être retranchée. De plus, il y a deux
points Jans l'orbite , où elle atteint sa plus grande valeur.
Le «aïeul fait voir пне si cette vaiewT est connue , on «n
peut déduire immédiatement l'excentricité (*). Or iî est
facile de dét-errniner ce maximum par observation , comme
cm va le voir.

(*) Voici la formule. Soit E b flu« grande í^uítiou du centre ,
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En effet , dans ces points, les deux soleils se meuvent
pendant quelques instans avec mène vitesse. Le mouve-
ment du vrai soleil est donc alors égal à son moyen mouve-

,, E
e l excentricité : que l'on fasse — == a , on aura l'excan-

63°,66i977
tricité pai- la série

ï it 587 4o585.
e = a a' eî — «7 +....

а гЫЗ g83o4o 2643411620

La quantité a est toujours une fraction très-petite principalement
pour le soleil. Si l'on suppose ам с Гаии-иг Je la Mécanique céleste,
/? = 2°, 1^09, au coroniinci ment de 1760, on aura

2°,i4rç) „,..
* = -OT-rr = °)°33629 »63°,66io,77

№ qui donne — . a = 0,016814-
a

и a'
Le second terme —• est au-drssous de 0,000001 , et, par consé-

quent, insensible; on aura donc, eu se bornant au premiei1,

e = 0,0108ц-

C'est le résultat adopté par l'auteur jde la Mécanique céleste dans
m Table des élcin< ns des planctes. Si Pou loula i t au contraire déter-
miner les plus grandes équations p.ir l'esccnlriciié , il ne faudrait que
retourner la série précédente , et l'on aurait

, 88 ,
£ = G3°,66i977 [ ae ч . ез + . . . .'.etc.}

гее séries sont faciles à déduire des équations du mouvemeut elliptique
que nous avons dunné page i53 ; il suliit d'exprimer dans ces équations
que l'époque pour laquelle on cnlrulc est celle à laquelle le mouvement
\rai de l'astre éçale son movement moven. On trouvera la démonstra-
tion de ces résultats et de toutes ces formules relatives à la plus
ßranJe équation du centre , dann une non placée à la fin de ce
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ment tropique, ou à i°,oi)5i635. C'est le caractère auquel
on reconnaît l'époque de la plus grande équation.

Il y a deux points semblables dans l'orbite; et comme
su figure est symétrique, il est de toute nécessité qu'ils
soient placés symétriquement de part et d'autre du grand
axe , comme dans la Jig. 19 , où ils sont désignés par
•Set S'. D'ailleurs avant le. passage du soleil à l'apogée,
l'équation du centre est additive au mouvement moyen;
et après ce passage elle est soustractivc : d'où il suit que,
dans l'un et l'autre cas , le soleil vrai est plus près de l'a-
pogée que le soleil f ic t i f , comme le représente la Jig. ig.

On voit donc, par la seule inspection de cette figure,
que si l'on pouvait calculer les angles STS' , sTs' , leur
différence serait égale à la somme des angles STs , S1 Ts' ,
ou ли d o u b l e de la plus grande équation du centre , car à
cause de la symétrie de l'orbite, les deux angles STs ,
S'Ts' C l i v e n t être égaux.

Or, si l'on représente par Ее la ligne des equinoxes,
l'angle STS' est facile à-calculer. C'est la différence des
longitudes vraies ETS, ETS' du soleil, observées dans les
points de la plus grande équation.

L'angle sTs' ne présente pas plus de difficulté. C'est
l'angle que le soleil aurait décrit en vertu de son moyen
mouvement tropique pendant le même intervalle de tems.
Il est égal à la différence des longitudes moyennes, en
désignant, par cette expression , les longitudes que le
soleil aurait eues à ces deux époques, s'il avait marché
uniformément depuis son passage au périgée.

Ainsi lorsqu'on a deux longitudes vraies du soleil ob—
sen'èes aux époques de la plus grande équation, l'excès
du moyen mouvement tropique, sur le mouvement -vrai
en longitude, dans le même intervalle , est le double de
l'équation du centre.
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ït>3. Dans tout ceci nous n'avons pas eu égare! au dé-
placement progressif dp l'orbe solaire. Cependant il influe
sur les positions du soleil, par rapport au grand axe de
son ellipse. Par l'effet de ce déplacement, la 'longitude
observée à la première époque , devient trop faible ; et
pour la ramener au même point de l'ellipse auquel elle
répondait d'abord, il faudrait lui a jou te r Гаге décrit par
le périgée, pendant l'intervalle de la première à la seconde
observation. Ainsi l'angle STSf déduit de la différence
des longitudes vraies , est trop fort de la même quan-
tité. Mais la différence des longitudes moyennes qui se
calcule d'après le tems écoulé entre les deux observations se
trouve augmentée de la même manière et d'une quan-
tité exactement égale. L'erreur disparait donc du résul-
tat final, qui est la différence des deux précédens , et lout
se réduit à la règle très-simple que nous avons donnée.

io4- Par exemple , en discutant les observations de
M. Maskeline pour l'aimée l y y S ,*on trouve la longitude
du soleil de i3°,9565 pour le 2 avril, à o'',o8g7 tems
moyen à Paris (*). Le soleil, à cette époque, était fort
près de sa plus grande équation , circonstance indiquée
par son mouvement diurne. '

Le 3o septembre, suivant, à gh,gg25, la longitude du
soleil était 2о8°,дс)5з, il se trouvait encore fort près de
sa plus grande équation.

La différence des deux longitudes , est iq5",o387. Pour
avoir celle des deux époques, il faut considérer que du
2 avril à oh au 3o septembre à ioh , il y a 182 jours.
La première observation est plus avancée de oh,o8g7 ; la

(*) Mémoires de Berlin pour Tannée 1785.
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seconde l'est moins de o\oojS ; ce qui fait en tout o^
ou o'oog7-2 à retrancher de i8a jours. Le reste est
181,99028; c'est l'intervalle des observations.

Le moyen mouvement tropique ,
correspondant à cet intervalle, est... 40.0". 181',99028

365 ,242264

Ou igi)°,3o9i
Le mouvement vrai égale. ig5°,o387

La différence est 4%27°4

, Ce qui donne pour la
plus grande équation du
centre 2", 135a

Pour que ce résultat fût tout-à-fait exact , il faudrait
que les deux longitudes observées , l'eussent été préci-
sément aux époques de la plus grande équat ion, ce qui
est peu probable. Mais l'erreur est toujours fort légère ,
parce que vers cette époque , le soleil vrai et le soleil
moyen se suivent à-peu-près avec la même vitesse pen-
dant l'intervalle de quelques jours, et l'équation du centre
varie très-peu. Cependant pour obtenir un résultat plus
exact , on opère ici comme dans les observations du sols-
tice. On calcule, d'après les tables, ce qui manque à
la longitude observée pour être celle de la plus grande
équation , et c'est ce que l'on peut faire avec beaucoup
d'exactitude , d-'après la valeur à-peu-près connue de l'ex-
centricité. On calcule également ce qui manque à l'équation
du centre à l'instant [de l'observation , pour être la plus
grande de l'orbite , et c'est encore ce que l'on peut faire
avec une très-grande exactitude , quoique l'excentricité
ne soit connue qu'à-peu-près. Alors, en ajoutant à la
longitude observée la réduction de la longitude , et de
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plus la réduction de l'équation du centre , on ramène
les choses précisément au m^me état que si l'observation
*ut été faite immédiatement dans le point de la plus
grande équation ; et le calcu établi sur les observations
ainsi réduites devient toul-à-fait rigoureux (*).

On peut même se dispenser d'avoir égard à la correction

(*) Pour pouvoir calculer la réduction de la longitude , il suffit
de savoir calculer l'anomalie qui" répond à la plus grande équatioo

du centre $ car cette anomalie étant ajoutée à In longitude du
périgée, ou retranchée de cette longitude , donnera les deux longi-

tudes du soleil qui correspondent aux points de la plus grande

équation. Or cette anomalie peut se développer en une série ordonnée

»uivant les puissances de l'excentricité. Soit e l'excentricité , v Гапо-
Bulie cherchée ; la formule qui la donne est

í 3 ar 3ÁOQ cnS"5 1
»=ioo°+ 63,661977,? — «H -e'M- , ^ - e s + •?' ' e^...\

' \ 4 1з8 40900 i855oo8 l

Pour le soleil on a

e =: o,oi6B.

21
Le terme e3 sera moindre que 0,000001 , et le terme qui eu

128

résultera dans la'valeur de v, sera au-dessous de o,ooci. Si Ton Teut

bien ее permettre de le négliger, on aura simplement

3c
с = ioo° -t- 63°,66ig77 . —-— f

4

i:c qui donne , en mettant pour e sa -valeur

v — 100° -t- 00,8021 == ioo°,3o2i ;

e'est 1 anomalie du soleil qui répond à la plus grande équation du,

«entre. Elle est plus grande que 100°, mais elle en diffère peu. Pour

montrer qu'une valeur très-imparfaite de l'excentricité suflit pour dé-
terminer l'époque de la plus yrande équalion avec une exactitude

presque suffisante , employons la valeur de l'excentricité que nom

avons déduite plus haut des observations de M. Maskeliur, saus, v
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de la longitude ; car , si l'on transporte la longitude
vraie à l'époque de la plus grande équation , il faudra y
transporter aussi la longitude moyenne, et pour cela it
faudra lui faire subir une réduction pareille à celle de la
longitude vraie. Mais non-seulement ces corrections sont
pareille« , elles sont encore tout-à-fait égales , puisque
vers l'époque de la plus grande équation, le mouvement
vrai du soleil est égal au mouvement moyen. Ainsi ,
comme en définitif il faudra retrancher l'intervalle moyeu
de l'intervalle vrai , on voit que celle correction com-
mune est parfaitement inutile pour le résultat , et par
conséquent il fau t se dispenser de la faire.

Ayant la possibilité de ramener les observations à l'époque
de la plus grande équation , on sent qu'il ne faut pas se
Lorner à en employer une seule , mais qu'il faut en faire
concourir le plus grand nombre possible à R> détermination
de cet élément important. On réduit ainsi à cette époque
plusieurs observations qui la précèdent et qui la suivent de
peu de jours. Toutes ces observations dorment l'équation du

faire aucune modification : rette valeur émit. 0,01728. En remployant

au lieu de с dans notre formule, on trouve

v =: 100° -H o°,825f.

Ce résultat diffère déjà bien peu de celui que donne la valeur exacte de

e : mais pour í apprécier l 'influence que la différence} peut produire

sur la plus grande équation déduite des observations , il sufiit d'ouvrir

tics tables du soleil ; on v \erra que 2°,2222 de difference sur l'ano-

malie près de l'époque de la plus grande équation , ne produisent pas

o°,ooi2 sur l'équation du centre, el pour une différence moitié moindre

l'erreur est quatre {ois plus petite ; la valeur tres-imparibtle de l'eicen-

liicirc que nous avons trouvée , sufiisait donc déjà pour trouver à

moins d'une seconde la plus grande équation du centre , et pur suite

pour obtenir exactement l'excentricité.



centre, telle qu'on aurait dû l'observer; et une moyenne
arithmétique entre tous ces résultats , fait connaître très-
exactement sa valeur. C'est à-peu-près de cette ma-
nière que M. Dclambre Га trouvée égale à 2°, i3g4 pour
l'année i-j-jS. On en déduit immédiatement l'excentricité
de o,oi68o3 à la même époque.

105. Les observations que nous venons de discuter,
donnent lieu à une remarque intéressante. Les époques
qui les séparent sont éloignées l'une de l'autre d'envi-
ron 182 jours, c'est-à-dire d'une demi-année. Il faut donc
que les rayons vecteurs correspondais, se trouvent n-peu-
près en ligne droite ; et comme nous savons d'ailleurs
qu'ils font des angles égaux avec le grand axe de l'or-
bite , il faut qu'ils soient à très-peu près perpendicu-
laires à cet axe. Ainsi l'anomalie qui répond à la plus
grande équation diffère peu de l'angle droit. Le calcul
fait voir que cette circonstance tient à la petitesse, de
l'excentricité (*).

106. La comparaison des observations prouve que
l'équation du centre diminue à-peu-près uniformément.
La théorie de l'attraction a confirmé cette diminution ,
et en a fait connaître la valeur plus exactement que les
observations n 'auraient pu faire. Elle est de o°,oo53 par
siècle pour la plus grande équation , et de là on peut
aisément conclure la variation correspondante à chaque
point de l'orbite (**).

(*) Voyez Ь noie de la page précédente.
(**) Son expression générale est

t est le nombre d'années écoulées depuis iy5o; et par conséquent l'on

doit faire í négauf avant celle époque. V. la Mécanique céleste , tom. lií^

Pag. I57-
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107. Ce phénomènp suppose une diminution analogue
dans l'excentricité de l'orbe solaire , rar ces deux quantités
sont liées entre elles , et elles doivent ï roître et décroître
en même ttms , puisque si l'excentricité était nulle, l'e'~
qualion du centre serait nulle aussi. l..a théorie, en mon-
trant celle dépendance , a fait connaître la diminution
correspondante de l'excentricité. Eue est de o,oooo4iGGia
par siècle ( * ) , le demi gvand axe , ou la distance
moyenne étant prise pour unité. C'est, environ i4i6 lieues
en iço ans , ou 14 lieues par année, en n'évaluant
qu'à 34oooooo de lieues la dis'ance moyenne du soleil
à la terre. On voit que des fractions qui paraissent presque
insensibles dans le ciel , deviennent très-cou idérables
quand nous les rapportons à nos mesures ordinaires et
usuelles.

108. Si cette diminution était toujours progressive ,
l'ellipse solaire se changerait à la longue en une circon-
férence de cercle; et par suite, l 'excentricité décroissant
toujours , la terre , après un grand nombre de siècles ,
tomberait enfin sur le soleil. Mais la théorie de l'attrac-
tion a prouvé que les variations de l'excentricité et de
l'équatioii du centre , sont périodiques ; en sorte qu'après
avoir diminué jusqu'à un certain terme , l 'excentricité
croîtra de nouveau , en reprenant successivement les

(*) On peut facilement la calculer par les formule^ de la pag- 177,

гэг la diminution séculaire de l'équation du сетпте étant o°,Oo53<m4 ,

<-ii n'avant égard qu'à son premier terme, la diminution correspondante

'le Tnic/intricUc сЫ

ï o,oo53oî24

a
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mîmes valeurs. Elle oscillera ains! dans <les limiles dont
la période n'est pas encore bien connue , mais que l'on
sait pourtant devoir être fort resserrées ; et les choses si
maint iendront ainsi éternellement , à moins que quelque
canse extérieure et inconnue ne vienne changer l'état ac-
luel du système du monde, et modifier les lois que nous
y observons.

N O T E

Sur les rapports de l'Excentricité avec la pfus grande
équation du Centre.

J'ai pronkis de démontrer les séries qui donnent la plus grande

equation du centre par l'excentricité , ou réciproquement l'eicen-

tricité par la plus grande équation du centre. Je le ferai d'autant

plus volontiers, que l'on n'a jusqu'à présent, donne la démonstration

de ces formules que par le calcul difléVenUcl , ce qui les met hors
de la portée des élcmens.

Pour cela , il fuut partir de celle condition fondamentale, qu'à

l'époque de lr. plus grande équation du centre, le monvement vrai

du soled i'palc son mouvement moyen. Cherchons donc l'expression

du mouvement vrai dans un point quelconque de l'ellipse, et tâchons

d'y introduire ceüe condition.

Л cet e f f e t , roppdaiis-nous le principe desaires. Soit г le rayon

•vecteur du soleil ,î un point quelconque de son ellipse , et e le petit

mouvement angubiie de ce ra\on vecteur un tema trèe-couit, par

exemple , diins une seconde tie lems. ! с petit secteur elliptique ainsi

Г"
décrit sera, à fort peu près, expume par , et cette expression

вегл d'autant ni us exacte, que a. sera moindre; en sorte qu'en dimi-

nuant л de plus en plus , nous pourrious rendre l'erreur moindre

qu'une quantité quelconque donnée; or, nous avous trouvé, par le*

observations, que Its surfaces des secteurs elliptiques sont propor-

tionnelles aux lems implovés à les décrire ; c'est imr de» lois fonda-

mentales du mouvement du soleil. Par conséquent * ь! nous nppclon»
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S la surface totale de IVJlipse , T le tems employé pour la décrire,

ï **"et í le tcms employé a décrire le petit secteur • , cette propor-
3

tionnalité nous donnera

t 2 St
—Г = -J, J P11' conséquent, a= ,

Mais en nommant a le demi gr.ind axe Je l'ellipse , e Je rapport de
l'excentricité au demi grand axe , on démontre , dans les élémens,

que la surface de Fellipse est égale à те a" \/1 — e*, w étant la
demi-circoutërence dont le rayon est l'unité. (lroy. Géom. auulit.,

4e. édit. )j ainsi, en substituant cette valeur au lieu de S, nou»
aurons

a ira» l/i — c' . t
r-T

e est îe mouvement angulaire vrai du soleil pendant Je tems t. Si
cet astre se mouvait uniformément, son mouvement angulaire serait
simplement proportionnel au tems t; et en le nommant v, ou aurait

alors
í

v — 3T • —— •

Nous avons vu (Jiic ces deux mouvemens doivent être égaux à l'époque

de 1» plus grande éfjiiation du centre } on a donc alors

•2.7Г.1 2 л-a' l/1 — e' - í

Г Г" J'

Ou en supprimant les diviseurs communs

et par conséquent,

r— a (ï — ë'')*-

C'est la valeur du ravon vecteur correspondant à la plus grande
équation du centre. Puisque t я disparu, nous pouvous lui supposer

telle valeur que nous voudrons , le résultat sera le même. Nous le



P H Y S I Q U E . 187

supposerons si petit , que l'erreur de l'évaluation du secteur ellip-

r2 » ,
tique, par l'expression , soit moindre que toute quantité donnée,

2

et le résultat sera encore le mime ; mais alors il s'ensuit que 1л

condition à laquelle nous venons de parvenir pour r n'est pas seu-

lement approchée , elle est rigoureusement exacte.

11 ne reste plus qu'à l'introduire clans les formules qui donnent

le teins et l'anomalie. Ces formules sont

( ï ) . . .nt — u — esinu, r = «(i — ccosu), tangvi> = l/ tangia . 1

Ce sont celles que j'ai déjà données dans b page i5j ; je n'v ai

fait d'autre changement que celui de supposer . pour plus de simpli-

•2 7f
cité , •—^— = n, et de faire да = о , ce qui revient à compler les

longitudes v du périgée. П est visible que nt est le moyen mouve-

ment du soleil depuis le périgée i c'est, par conséquent, son anomalie

moyenne ; v est son anomalie vraie , et la, différence v — nt est

l'équation du centre , que nous nommerons généralement Ç, pouv

mi point quelconque de l'oiliite.

Comme l'équation de l'ellipse emre r et v est

I + C COS V

en égalant cette valeur de r à sou expression en fonction de u , ou

aura

ï — c'
I С COS II = •

I -l- в COS I'

Cette équation n'est qu'une transformation de la dernière des équa-

tions ( ï ) , comme il est facile de s'en assurer ; mais elh; nous sei:i

plus commode pour l'objet que nous nous proposons , et nous l'em-

ploierons de préférence.

Si, dans ces équations, entre r et H, entre ;• et <', On introdui t

la valeur r— a (t __ c')i , qui a lieu lors de la plus, grande équa-

tion du centre , on eu lire

^ , , i
ï + e cos v = ( ! _ c! ; >, ï — c cos и = ; ï — ̂  ; ь ,
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par consequent

íi — (r — e' ) ï ï l — f i — ej ) £
(a) . . . cos v — _ j 1 L-L , cosu= —•

e t

Ces équations développées en série par la formule du binôme de

Newton , donneront les angles u et v en fonction de l'excentricité ;
ensuite on en déduira ni en fonction de la même quantité, çt Ja

difference v — i,t sera la plus grande équation du centre.

Si l'on développe les seconds membres des équations (2) en séries

par la formule du binôme , on voit que le terme indépendant de

l'excentricité e disparaîtra , et les terme« reslans étant divisés par

С, les valeurs de cos v et de cos ц seront de l'ordre de l'excentricité ,

c'est-à-dire , fort petites. De plue la première sera négative , la se-

eonde positive , c'est à-dire, que f sera plus grand et и moindre qu'un

angle droit. Faisons donc , pour plus de simplicité,

v •= !OO° -4- v' , И = 1OO° — 11' }

les équations (1} deviendront

ï — f ï — e 1 ) » - l — ( ' — e ' ) v

sin v' -zz v i > sin u' := »

rt comme l'excentnriié e est fort petite, on voit que les angles v'

et u' seront lott pi l i ts du même ordre. Si Гон effectue le déve-

loppement des seconds membres en se bornant auï termes affectés

dus deux premières puissances- de e , qui sont les plus sensibles , on

aura

f-in i ' ' = r ' , e Ч- -,— • e5, sin u' = i e •+• •£-, . e3.

Maintenant , il dut savoir qi;e la valeur <l'uo petit angle a pent

toujours se développer en série su ivant les puissances de son sinus,

et les deux premiers termes de cette série , qui nous suffiront dans

le cas actuel, bunt

—- =sin a + J,.sin3 a , OU и = R < sin a. Ч- ̂ .sin'«|,

fi est le галоп qui avai t été . pris pour unité dans les formuler!

«lalj tiijues , et qui se trouve ici reproduit sous sa désignation par-
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ticulière , afin de donner la facuilé d'exprimer l'arc a en parties
d une autre unité. Par exemple , si l'on veut exprimer a. en secondes
décimales , il faudra exprimer aussi R de la mime manière , car
'es autres termes de l'équation étant des nombres abstraits , il faut

que le rapport — soit aussi un nombre abstrait ; on aura ainsi

я = 6366ig",77 ; c'est la valeur du rayon en secondes décimales.
En appliquant ce développement aux expressions 'de sin v' et de
sni u ' , et nous bornant toujours aux troisièmes puissances de e ,
nous aurons

*' = Л { í « + n1? «'} , »' = Л { * e H- 1% «'}•

Maintenant, puisque' l'équation du centre est v— 7?t , en mettant
pour с et ц leurs valeurs 90+ v' , 90 — u.' , et désignant, pour
plus de simplicité , v — n£ par Q , on aura

Q = v' -t- u' + с cos и' ;

mais ici comme les angles v' et u.' sont exprimés en secondes et non
plus en parties du rayon pris pour unité , il laut faire subir le mèm«
changement au terme ecosu', qui se trouve encore ainsi exprimé ,
c'est-à-dire , qu'il faut le multiplier par le rayon réduit eu secondes ,
et écrire

Q = v •+• u'+ ft, e cos u', ou bien Q = v'+ и + Re — i Re sinj j u'.

Le terme sin j u' sera de l'ordre e ; par couséquent , son carré
»era de Tordre É" , et comme il se trouve déjà multiplié par e dan»
la foi-mule , on voit que dans la valeur de siu и' , on peut se borner
à la première puissance de e, c'est à -dire, prendre ......
sin | u' 3i ; sin u' = J. e ; alors , en substituant dans (Q) cette valeur
»t celles de v ' et de u' trouvées plus hau t , il vient

f;t si l'on voulait en tirer e pur le retout1 des suites , en disant.

—2- = л j ou aurait d'abord
К

о = i * - m c' i
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et en substituant , dans le second terme , j a au lieu de e , ce qui

borne le développement aux troisièmes puissances 7 il \ient

ce SOTU les deux premiers termes de la série rapportée dans le texte,

page I7r.

Si Von voulait trouver la valeur de fit qui répond a l'époque de

la plus grand« équation. du centre , il eufbvail de remarquer que

Гон a en général , ()=:(' — nt ; par conséquent , nt =. v — Q , et

les valeurs précédentes de v et de Q donneraient

nt = 100° — Л í ' . с -V- ;"-Д e' -V etc. J .

Jusqu'ici nous n'avons considéré cjue ]a pïus grande equation du
centre * mais en partant des équations fondamentales du mouvement
elliptique , données :iu corimwnccment. île celte тюц- , et réduisant

ces équations on séries , oi'doimérs suivant les puissances de Гехссп-

tricité , on i>tut en déduire i^énéralcnicnt la valeur de V — ril , ou

l'équation du centre qui contient à chaque valeur de t. On trouve

ainsi la formule, suivante , dont la démonstraliun. doit tire renvoyée

à la Mécanique cck-sie ,

v — ni = Л Не — J c3 1 sin nt -(- R {i e' — ~ e^ siu 2 nt + . . . .

Lês divers coefliciuns de celle formule TÍ« sonl tju';ij>pvoclics , car

cbucún d'eux doit contenir nue infinité de termes ^ mais ceux que
nous avons rapportés su/liront presque toujours. Dans les mnivrllra

tables publiées par le Bureau des longitudes , on trouve la mune foi -

ranlc. , développée , par M. Orïani , jusqu'aux «Jouzituics j>uissauci:s tl*

l'cicentrické.
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CHAPITRE X.

De l'usage des Equations de, condition pour la
détermination des éléinens.

log. JUSQU'ICI nous avons considéré les clémens <3e
l'orbe solaire , indépendamment les unes des autres ;
nous avons déterminé chacun d'eux en particulier , d'après
les observations sur lesquelles il avait le plus d'influence,
lin répétant celte opération pour deux époques élot-
guées , nous avons reconnu , toujours d'après l'observa-
tion, les variations séculaires que chaque élément éprouve.
Mais dans la réalité ces determinations isolées ne peu-
vent être considérées que comme de premières approxi-
mations. Car les positions observées de l'astre qui
sont ici les données du problème , sont amenées par
l'effet simultané de tous les élémens de son orbite. >
qui y contribuent dans des proportions diverses; et quoique
l'on choisisse pour déterminer chaque élément l'époque
où l'influence de tous les autres est la moindre possible ,
cependant on ne peut pas la détruire entièrement , ou en
dépouiller les observations , comme cela serait néces-
saire pour obtenir celui que l'on cherche réparé de
tous les autres. C'est ainsi , par exemple , que le lieu du
périgée influe sur la recherche de la plus grande équation ,
de sorte qu'une petite erreur sur un de ces élémens se re-
porte nécessairement sur l'autre. 11 est donc nécessaire
U avoir égard à cette influencé réciproque pour obtenir
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avec toute l 'exactitude possible les valeurs absolues dr*
élérnens, et celles de leurs variations séculaires.

C'est l'analyse qui fait connaître cette dépendance , et
les méthodes qu'elle emploie pour la découvrir sont trop
élevées, pour que je puisse en p.irler ici ; mais en sup-

• posant la connaissance de ces rapports , on peut aisément
concevoir la marche qu'il faut suivre pour y satisfaire , et
je l'exposerai d 'autant pins volontiers , qu'elle donne en
quelque sorte le secret de I n e x a c t i t u d e ac tue l le des tables as-
tronomiques , et de l'accord qui existe dans leurs résultats.

no. L'esprit de la méthode consiste à corriger les élé-
mens d'un seul coup , et tous à-la-fois par un grand
nombre d'observations, tel que 1000 à 1200. -Pour cela,
on regarde chaque observation comme une donnée que
l'on compare aux tables astronomiques déjà faites et que
celles-ci doivent représenter. Le résul ta t des tables, com-
paré avec celui do l 'obsefvaiion fait connaître l'erreur
dont les tables sont affectées dans cette partie de leur
construction ; il est vrai que cela suppose les observations
parfaitement e.xartes , et elles ne sauraient l'être toutes
que par un hasard presque impossible : mais comme la
méthode dont on fait visage permet de faire concourir
un grand nombre d'observations , il est extrêmement
probable que leurs erreurs devront se compenser en
grande partie dans les résultats moyens déduits de leur
ensemble , pourvu toutefois qu'elles ne renferment point
de vice constant et commun , te' que pourrait le pro-
duire , par exemple , un défaut de construction dans
quelque partie essentielle Jes instrumens dont on s'est
servi, une méthode vicieuse d'observer, ou telle autre

permanente et toujours dirigée dans le même sens,
supposant les observations exemptes de ces vices, et
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on doit toujours s'assurer qu'elles en sont exemptes, on

peut at tr ibuer aux tables toute les différences des résultats

calcules et des résultats observés. Ces différences sont donc

les erreurs des lablcs.

Voyons maintenant d'où peuvent provenir ces erreurs.

Ce n'est point de la forme même des tables ; car, dans

l'état actuel de l'astronomie , cette forme se déduit de la

f.béorie de l'attraction ; elle n'est que la représentation des

formules analytiques , réduites en nombres et décom-

posées de manière à réduire les calculs à leur plus grand

degré de simplicité. C'est donc évidemment sur les élc—

mens des tables que le soupçon doit se porter ; j'en-

tends par élémens lu petit nombre de données particu-

lières à chacun îles corps célestes ; données qui doivent.

.se tirer des observations , parce qu'elles sont, pour ainsi

dire, individuelles ; ce sont les constantes arbitraires qui

entrent dans les formules générales ; elles ne peuvent être
tirées qui: de l'expérience.

Si l'on a commis quelque erreur en déterminant, ces

élémens , s'ils ne sont pas tout-à-fait exacts , il est sen-

sible que cette erreur introduite dans les formules ana-

lytiques se perpétuera dans leurs résultats , et produira

des différences entre les observations qui sont vraies et

les quantités annoncées par les tables qui sont fausses.

*Jr ï il est presque impossible que l'on ne commette pas

quelque petite erreur sur la première détermination des

élémens; car on est d'abord obligé de les déterminer sépa-

rément , et cependant ils réagissent les uns sur les autres

ù cause des rapports par lesquels ils sont unis; l'évalua—
tion de chacun d'eux ne saurait donc être défini t ivement

exacte tant que tous les autres ne sont pas exactement

connus. Ainsi, par exemple , le lieu du périgée ne peut

pas être exactement connu si Ton ne connaît les dimensions

я. i3 -
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de l'ellipse ; par conséquent l'excentricité à son tout
influe sur l'équation Ju centre, et la recherche de cette
dernière exige aussi que l'on connaisse le lieu du périgée.
Celte réaction générale des élémens, les uns fur les autres ,
fait qu'en corrigeant un d'eiyc isolément d'après une ob-
servation, on ne serait pas siîr que cette correction fût
juste ; il se pourrait môme qu 'e l le devînt plus nuisible que
favorable à l 'exacti tude, parce qu'en altérant la valeur d'un
des élémens, on altère aussi tous ceux qui sont en rapport
avec lui , sans connaître l'effet qu'on produi t sur eux. Cette
méthode de correction sisolées et partielles est donc essen-
tiellement vicieuse. Lorsque chaque élément a été déter-
miné dans le.s circonstances qui lui sont les plus favorables ,
c'est-à-dire, dans celles où il a le plus d ' in f luence , il faut ,
pour pousser plus loin l ' exac t i l t idc , trouver un procédé
qui permette de les corriger tous s i m u l t a n é m e n t : t'est à
quoi Ton parvient par la méthode des equal ions de condi l ion, ^

Cette méthode repose sur un principe général qui nous
a déjà servi ; c'est que si plusieurs causes de variitions
très-petites influent sur un résultat , il suffit de calculer
leurs effets i so lément , et la somme de ces effets par-
tiels composera l 'eflet total. C'est ain:>i que , pour con-
naître les changemens de la déclinaison et de l'ascension
droite des astres , par suite de la précession des equinoxes
et de la var ia t ion d 'obl iqui té , on calcule séparément
les effets de ces deux causes et on en fa i t la somme :
de même , dans le cas des tables astronomiques , l'erreur
totale des tables est la somme des pet i tes erreurs particu-
lières produites par chacun des élémens. On calculera donc
l'effet isolé que produirait une p e l i t e erreur indéterminée
sur chacun d'eus, on en fera la somme , et en l'égalant
à l'erreur des tables déduite de leur comparaison avec le •
ciel, on aura une équation de condition entre les erreurs,



parce qu'en effet ce sera une condition à laquelle leurs
Valeurs simultanées devront satisfaire. Cette équation con-
tiendra seulement lés premières puissances des variations
des élément, car on peut négliger les autres comme fort
petites , et cela est nécessaire pour n'avoir à traiter que
«es équations du premier degré. Les coefficiens des diffé-
tens termes de ces équations contiennent les élémens eux-
mêmes ; mais comme ils sont tous multipliés par les erreurs
des élémens qui sont nécessairement fort petites, il n'est pas
nécessaire que les valeurs des élémens soient connues d'une
manière bien exacte pour réduire les coefficiens en nombres,
et les premières évaluations, qui ont servi à former les ta-
bles que l'on corrige, suffiront pour cet objet. Le résultat de
tous les calculs sera donc une équation numérique et du
premier degré entre l'erreur des tables dans chaque obser-
vation et les erreurs particulières de tous les élémens.

Si les observations étaient d'une exactitude géomé-
triqnc , il suffirait de former autant de res équations qu'il
У a d'élémens à corriger. Mais comme elles comportent
toujours quelques petites erreurs , on supplée à Jour
imperfection pat leur nombre. On forme beaucoup plus
tl'oquations de condilion que l'on n'a d'élémens à déter-
miner ; on en forme autant que l'on a d'observations ,
puis on les combine successivement de manière à en tirer
d'autres qui soient les plus favorables que possible à la dé-
termination de chaque élément, c'est-à-dire, qu'on les
ajoute ensemble ou qu'on les soustrait les unes des autres ,•
de manière à en tirer d'autres équations, où le coef-
ficient numérique de l'erreur due à cet élément soit le
plus grand possible, tandis que ceux des autres élémens
sont les moins considérables. On sent en effet, que
l'erreur cherchée étant égale à la somme des autres termes
de l'équation , divisés par le coefficient nurr/érique cjin
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la multiplie , plus ce dénon.inateur sera grand par rapport
aux autres termes, plus les erreurs de xeux-ci seront de
peu d'importance. D'après cette remarque , le procédé
analytique qu'il faut employer pour obtenir directement
l'équation la plus favorable à chaque élément, se présente
de lui-même. Disposez toutes les équations de manière
que le coefficient de l'erreur due à ctt élément soit positif
dans toutes. Cela est toujours possible en changeant con-
venablement les signes de tous les termes qui les com-
posent ; puis faites la somme de toutes les équations ainsi
préparées. Dans cette somme Terreur de l'élément quç
vous avez favorisé a le plus grand coefficient possible ?

puisqu'elle est multipliée par la somme de tous les coeffi-
ciens par t icu l ie rs qui l ' a f fec tent , au lieu que les coef—
ficiens des autres erreurs se sont en partie ajoutés et en
partie soustraits , suivant la disposition fortuite de leurs
«ignés, de manière qu'il a dû s'en compenser une
partie. Quand on a formé autant de ces équations spé-
ciales que l'on a d'erreurs à déterminer , on détermine
chacune de celles-ci par le procédé ordinaire de l'élimi-
nation. 11 est facile de voir que , dans cette opération ,
chacune des inconnues conserve , dans son équation , l'a-
vantage que son grand coefficient lui donne. Car si l'on
prend la valeur d 'une de ces inconnues , de x, par
exemple , dans l'équation où elle est favorisée , les
coefficiens numériques de celte valeur seront tous des
fractions moindres que l'unité. Par conséquent, si on
les substitue dans toutes les autres équat ions , ils affai-
bliront le coefficient que x avait dans chacune d'elles:
et ainsi les termes qui en résulteront ne pourront pas
détruire la supériorité qu'avait dans chaque équation
le coefficient d'une des autres inconnues. On doit
parvenir par ce procédé à connaître avec la plus grande
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exactitude les corrections simultanées des éïémens, pour
l'époque moyenne à laquelle se rapportent les observations
dont on a fait usage. Ces corrections étant connues , on les
applique aux élémens précédemment adoptés, et on a ainsi
leurs valeurs définitives. En comparant ces valeurs à celles
que l'on obtient par des calculs semblables pour une autre
époque éloignée de la première , on parvient à trouver
les variations très-lentes que les élémens éprouvent, et aux-
quelles on a donné le nom d'inégalités séculaires (*).

(*) Comme celte méthode est très-importante en astronomie , je

l'appliquerai à un exemple.

Supposons que l'on ail un grand nombre d'observations du soleil

que l'on puisse rrgarder comme très-exactes. On en déduira les lon-

gitudes du soleil, et en les comparant à celles que donnent le» tables,

les différences seront les erreur« de Ces tables. 7e les représenterai

par C'i C"t C",

Comme les perturbations peuvent être supposées exactement con-

nues par ïa théorie , et qu'on a dû en tenir compte clans les calculs ;

les erreurs restantes doivent résulter de toutes celle» que Гон a pu

faire sur les élémens elliptiques j il faut y démêler ce qui appartient à

chacun d'eui.

Considérons d'abord le lieu du périgée. On calculera l'effet qu'une
minute de changement dans sa position produirait sur la longi-

tude. Pour cela il faut avoir des tables du soleil. Prenons celles de

M. Delambre , que le Bureau des longitudes a publiées, et qui sont

calculées en mesures sexagésimales.

Dan« «es tables on a donné au périgée une certaine position , d'après-

laquelle on a calculé les anomalies , en retranchant la longitude du

périgée de la longitude du soleil. Pav conséquent, une minute de

changement sur le lieu du périgée , change d'une minute l'anomalie

eoriespondante à chaque longitude. Supposons donc que la longitude

quia donné l'erreur С réponde , par exemple , à 198° sex. d'anomalie,

comptée du périgée. Ce sera six signes et dix-huit degrés, ou 6s, 18°,

suivant la manière de compter des astronomes ; chaque signe valant.

3a° se-Vgésimaux. On trouvera, dana la table de l'équation, du cour*
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La méthode que nous venons d'expliquer a été ima-
ginée par le célèbre astronome Tobie Mayer, qui en a
fait le premier usage pour la formation de ses tables de la
lune. Elle a été depuis employée dans toutes les déter-

qu'à ce point de l'orbite, ю minutes d'augmentation sur l'anomalie,,
produisent un accroissement de lS',8 sur l'équation du centre, d'où

il suit qu'une inimité produit i",88 ; et comme , à ce point, l'é-

quation du centre A"J's', jîj1. 10,, est souslractive, la longitude

Е1Я' se trouve diminuée de la jiièiue quantité. Or, augmenter
l'anomalie ou l'angle obtus E'J's d'une minute, c'est reculer le périgée

d'autant, puisque la longitude £ïîi" du soleil doit rester la même.
Par conséquent, la diminution d'une minute sur la longitude du
périmée, produit, à ce degré d'auomalie, i",S8 de diminution sur

Ja longitude vraie du soleil.

On calculera de même 1 eiTet d'un changement arbitraire dans Ja

valeur de la plus grande équation du centre. Pour faciliter cette re-

cherche, il convient de choisir la diminution séculaire i"";i& (o°,oo53)

dont l'influence se trouve toute calculée "dans la même table pour

chaque degré d'anomalie. On supposera donc que la plus* grandie

équation soit augmentée de 17", 18.

11 en résultera, à 198° d'anomalie, une augmentation de 5",io sur-

Véquaùon du centre , et qui donnera eiicoie 5",io de dim'muuuu

sur la longitude.
Enfin , il pourra y avoir aussi quelque erreur sur la longitude

moyenne du soleil indiquée par les tables pour un instant donné,

par exemple , pOiir le premier janvier à minuit. Cette longitude

moyenne, que les astronomes appellent ï époque', est aussi un des

élémens q«e l'on emploie pour le calcul des observations relative*

à un autre instant donné ; car on part de là pour calculer quelle

sera , pour ce nouvel instant , la longitude moyenne du soleil , *ct à
cet effet , on ajoute à fcpoijue le moyen mouvement du soleil , de-

puis le premier janvier à minuit , jusqu'à l'instant de l'observation

que l'on calcule. Il ne peut pas y a\oii' «l'erreur dans cette réduction,

parce que le moyen mouvement est parfaitement bien connu- c'est
donc sur la longitude moyenne qui, sert d'origiue , .c'csi-à-iUrc , iw
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initiations astronomiques où Гоа a réussi à obtenir une-
grande exactitude , et il faut convenir qu'elle seule peut
leur donner la dernière perfection. Cette méthode serait
également applicable aux recherches de la physique et de

l'époque , que le soupçon doit se porter ; supposons qu'elle ait

besuiu d'être augmentée d'un nombre z de secondes , en soile que

son erreur , exprimée eu secondes , soii + ~.

Désignons aussi par + x l'augmentation qu'il faut faire à la lon-

gitude du périgée, et par -b f celle qu'il fait faire à la plus grande

équation du cent re i ces corrections étant aussi exprimées on se-

condes comme la premiere ; et calculons l'effet qui en та résulter

sur la longitude déduite des tables.

Puisqu'un accroissement d'une minute sur la longitude du périgée ,

en produit un tie i".8S sur la lui igi>ude , x secondes donneront

i.i",88
; oux.o,5i33, car ces cliangemcns étant très-petits, peu-

vent , sans erreur sensible , сЧге supposée proportionnés entre eux.

De mf-ii.e , l 'augmentat'on y de la p'iis grande équation donnera ,

aans l'expression de la longitude , la correction ,

— T. 5", 10 '
ou— jr.o, 2969.

i i', ï S

F,t comme les tables, si elles étaient parfaitement corrigées, de-

vraient satisfaire aux obsei'Taiiuns , ou aura

e observée = longi.udo calculée •+• :r.o,3i33 — y.o,2g5g + г.

Or , on1 ̂  trouvé

Longitude observée — longitude calculée = C»

Ou aura donc l'équation

C = z jf. x . o,3i3i — y . 0,2969 ;
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la. chimie ; en général, elle peut servir toutes les fois «julï
s'agit de représenter un grand nombre d'observations par
des formules analytiques dont la forme est donnée : mais ,
jusqu'ici, cette méthode si universellement utile étant

qui sera une équation de condition, entre les trois correction«

*•>*, *•
Si С était connu avec »ne rigueur géométrique , trois équations

semblables suffiraient pour déterminer ces trois inconnues. Mais le*
erreurs inévitables des observations exigent qu'on en emploie un plut
tfrand nombre. On les combine , comme nous l'avons enseigné dane
le texte, de manière à en tirer trois équations où les coefficiens
de x,y, z soient successivement aussi grands que possible compa-
rativement à ceux dçs autres inconnues. Ces trois équations
résultante« donnent les trois inconnues avec d'autant plus d'exac-

titude , qu'on a employé un plus grand nombre d'observations.

On rapporte leurs valeurs au milieu de l'intervalle que les obser-
vations comprennent, ce qui suppose qu'elles ne sont pas trop
Eloignées les unes des autres , et que le moyen mouvement est
»ssez exactement connu. Car cette connaissance est indispensable pour
transporter les loncitndes moyennes} depuis l'instant qui sert A'cpoquc
aux tables, jusqu'à ceux des différentes observations. Dans l'état ac-
tuel de l'astronomie , ces suppositions sont plus que permise»; mais
s'il s'agissait d'une nouvelle pianèt« où l'on craindrait de les admettre ,
on introduirait, au lieu de z , une quantité variable

я élant la correction du mouvement annufl, et t le nombre d'année»
écoulées depuis une époque iixe , niais arbitraire que l'on prendrait

pour origine. -».
En déterminant les valeurs de x,y, ~ Pour deux époques éloi-

gnées, par exemple, vers l?56, par les obsenations de Bradley,
et vers 1800 par celles de Maskeline, on verra si les moyens mou-
Temens du soleil, le déplacement de l'apogoe et les variations de la
plus grande équation , supposés dans les tablef , s'accordent avec

l'expérience.
En combinant les équations de condition j comme nous vouons il*
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restée entre les mains des savans, il ne paraît pas qu'on
en ait jamais parlé avant nous dans aucun ouvrage élé-
mentaire.

On peut encore combiner les équations de condi t ion ,
d'après un autre principe qui a été employé pour la
première ftis par M. Lcgendre, et qu'il a nommé le prin-
cipe des moindres carrés. Voici en quoi il consiste.

Si l'on cherchait à déterminer la position d'un point
de l'espace, et que plusieurs observations eussent donné
pour cette position diverses valeurs peu d i f fé ren tes les
unes des autres, comment détcimincrait-on la position
moyenne ? Ce qui se présente de plus simple et fie plus
naturel, serait de chercher une position qui s'écartài le
moins possible, dans tous les sens, des positions observées;
c'est-à-dire une position telle que la somme des carrés
de ses distances aux positions observées fût la plus pe-
tite possible. Le problême est absolument pareil , quand
on veut combiner plusieurs observations de quelque genre
que ce soit. Les distances des points sont les différences
îles résultais particuliers au résultat moyen. Puisqu'il est

le dire, il se présente quelquefois un cas où l'on pourrait être

embarrasse. C'est celui on deux des inconnues auraient dans toutes

les équations des cocfiicicns de munie signes et proportionnels entre

eux. Alors, en elfet, on tic pourrait favoriser nue de ces incon-

nues sans favoriser aussi l'autre. Dans cette circonstance ? il n'y

a qu'à considérer l'ensemble de ers deux termes connue nue seule

Inconnue que l'on aura soin d'éliminer ; puis quand les auties

inconnues fieront déterminées , on mettra leurs valeurs dans les

premières équations de condition , tout y stra connu alors, excepté

la somme des deux termes que l'on a reunis en un senï. Cela fa i t ,
on partagera la somme des équations Ле condition eu Unix, r j io i ipcs , à-

peu-prcs également , on ama ainsi deux équations pour d-jicrciiacï
chaque terme en particulier.
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impossible de les anéantir toutes , il faut choisir le ré-
sultat moyen , de manière que la somme des carrés de
ces différences soit un minimum.

L'analyse fournit pour cela une règle fort simple.
Pour Jormcr l'équation du minimum par rapport à une
des inconnues, il faut multiplier tous /« ternes de cha-
cune dt'.s équations de condition par le cofjßcicnt de Tin—
connue dans cette équation, pris avec son signe, et j aire
une somme de ions les produits. Si Ton effectue celte
opération successivement sur chacune des inconnues, on
en tirera pour chacune d'elles une équation différente.
On aura donc ainsi au tan t d'équations que d'inconnues,
et ces équations seront toutes du premier degré. On
déterminera donc toutes les inconnues par le procédé
ordinaire f ie l ' é l imina t ion .

Celle méthode qui consiste en quelque sorte à prendre
le centre de gravité des observations que l'on compare, a
cela d 'avantageux qu 'e l le condui t d'une manière directe
et sans aucun t â tonnemen t aux équations résultantes, qui
doivent donner les plus petites valeurs aux inconnues du
problème. M. Laplace est parvenu à démontrer par la
théorie des hasards , qu 'el le devient nécessaire , dans le
cas où l'on veut prendre le mil ieu entre un grand nombre
d'observations d'un même résultat , obtenues par des
moyens d i f f é r o n s , par exempte , par des observations au
mural et au cercle. Dans ce cas, elie est la seule que
le calcul des probabilités pe rmet t e d'employer pour avoir
la plus grande chance possible d 'exac t i tude . Son emploi
forcé dans celle circonstance, et la sûreté du principe sur
lequel c-lle repose, fonl ptnser qu'il convient de l'employer
dans toutes les recherches de résultats moyens déduits
d'un grand nombre d 'observations , et qu'à cet égard il
faut même lui donner la prék'rence sur la niéthode ,
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de Mayer qui a été jusqu'à présent la seule employée par

les astronomes. Malheureusement elle exige beaucoup plus

de calculs numériques pour la formation des équations spé-

cialement relatives à chaque inconnue. Mais cet inconve-

nient réel ne doit pas empêcher d'en faire usage f lans les

recherches délicates où l'on aura besoin de la derrière

exactitude (*).

Lorsqu'un a r t , une science ou une invention qu'él-

(*) Comme le principe des moindres carrés peut être d'une ap-
plication très-utile dans beaucoup de circonstances, je vais dünner la
démonstration du procédé analytique auquel il conduit: pour cela,
nommons ï, j', z, etc. , les corrections des élémens qui sont les
inconnues du problême j les diverses équations de condition seront
tn général de Ja forme

о = a + bx H- cy + dz -4- ... etc.,

en passant dans un seul membre tous les termes qui les composent;
a , b , c , d, j seront des coeíficiens numériques déterminés. Si toutes

ces equations pouvaient être satisfaites exactement par les valeurs de
a:, Y ï z-j leurs premiers membres se réduiraient à 'zéro comme ils le
doivent , lorsqu'on v substituerait pour x, y, z ces valeurs. JMaie
comme celte condition est impossible à гитцИг, vu le nombre des
équations qui excede celui des inconnues, il y tn aura toujours un
certain nombre qui ne seront bUÙbfaites ou^a-peu-près , et le plus son-
vent toutes seront dans ce cas. Ainsi, en représentant par E ce qui ne
se détruit point après la substitution de x, y, - . . ., E sera l'er-
reur que les corrections ne peuvent anéantir } et si l'on adopte une
notation semblable pour tonles les équations de condition employées à

• \& détermination de x, y, ~, on aura

E — a + ix + су ч- dz -I- . . . . etc. ,

£"— a' -b 4'r + c'y + </'; + . . . . etc.,

£"=: a"+ l>"x + c"f -f- d"z 4- . . . . etc.,

et ainsi Je cuite : maintenant la somme des carrés de ces erreurs sera
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conque est arrivé presque tout-à-coup au plus haut degré
île sa perfection , nen n'est plus intéressant que d'exami~
nrr les causes secrètes qui ont amené ces progrès. Pour
l'astronomie observatrice , ces causes peuvent se réduire

£" H- E'' 4- E"~ -b etc. , et en Ja représentant par S on aura

S 7= [ a + bjc + fy + d~ Л-. . . 1 3+ (a' 4- U x -t- c'jr Ч- d'à -t- etc.)' 4- etc.,,

d'après le principe ùrs moindres carrés, les valeurs de x •, y , t

doivent t'tre cli'ii'iif-s Je manière que cette somme soit la plus petite

possible. Il s'agit, de les déterminer de manière quo celle condition

»oit remplie,
Pour cela , supposons le problème i-ésolu, et admettons qu'en effet

se , Y t z aient été déterminées de manière à satisfaire à cette con-

dition. 11 faillira qu'en donnant une autre valeur à une de ces in-

connues, à x , par exemple , toutes les autres restant les mêmes , la

somme S devienne plus grande nu'elle ne Tétait d'abord. ExpriniODu

cette condition analvlitjuement. Soit x •+• oc' la nomelle valeur de

je que Ton emploie j en la substituant au lieu de x dans Texpressioit

precedente , ou a"rn !• nouvelle valeur de S qui eu resulte et que
)e représenterai рнг Л ' , r.e sera

ou CD développant les carrés compris entre les parenthèses

A"— S — 2.r 'fb(a+ Ъх + cy+...)+b' (a'-f- b'jc+c'r H----) + elc.\

-b-x'*fi'+l>'' + b"* + etc.}.

Pour que ii' surpasse Л, il faut fjue la somme des termes du second
membre soit toujours posilive quoi que soit x , et soit qu'on le

prenne positif ou négatif; or, comine l'un de ces termes est multi-

plie par x' , et le second par .т'», si l'on prend pour x' une frac-

tion moindre que l 'unité , le second terme se trouvera plus affaibli que

le premiei' , paicc que le faire tPune fraciiun moindre que l'unité

est toujours plus petit que cette fr.iclion elle-même ; et comme rica

u'cmptche de prendre, x' aussi pet i t queTon voudra, il s'ensuit que.,,
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à trois principales, l'extrême perfection des instrumem,
la détermination des résultats particuliers par le concours
d'un grand nombre d'observations voisines réduites par le
calcul aux mêmes circonstances , enfin l'emploi des cqua—

quels que soient les coetficiens numériques a , Ь , с , a', i', c', et les
\aleurs des inconnues x , y , z ; on peut toujours faire en sorte que

le terme affecté de x' l'emporte sur le terme affecté de x'* ; alors

le signe du second membre dépendra doue absolument de celui do

«on premier terme. Or, quand on en sera vemi^ à ce point, si l'on.
savisc de changer + x' en — x' , on changera donc aussi le signe

du second membre, с'ел-à-dire , que s'il était positif avec + x' il

deviendra négatif avec — .r', et réciproquement. Mais par une con-

séquence nécessaire, il y aura un des cas où A' surpassera $ , et un

autre où il sera moindre que S. Ce résultat est contraire à la sup-

position que S est un minimum ; ainsi pour que cette supposition

soit vraie , il faut que le changement de signe du second membre

en plus et en moins soit impossible , quelque valeur et quelque

signe que l'on veuille donner à x'. II n'y a pour cela qu'un moyen,

c'est de rendre nul le coefficient de a'', afin de faire disparaître ce

terme qui seul occasionne le changement de signe que l'on veut

éviter. Pour cela , il faut qu'on ait

о = b (a + ijr-Hcy •+-. ..) •+• l' (a + l'x 4- c'y -4- . . . ) -4- etc.

c'est-à-dire, que les inconnue« лг, y, z doivent être déterminées de

maaière que cette condition soit remplie , alors , en effet on aura

«У' = Л 4- x''(è' + V' -4- Ъ "'...}

et quelque valeur que l'on veuille donner à x', <S' sera plus grand

que &•
L'équation à laquelle nous venons de parvenir peut être mise

sous la forme suivante qui est plus simple

(t) . . . . о =fab •+• z-fb* -\-yflc 4- zfbd+ etc. ,

en désignant par le signe f une somme de produits , telle que

f ab = ab + e'i>' -t- . . . etc. /be з= Ьс + Ъ'с' + . . . etc.
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lions de condition pour la correction simultanée des êîe-
mens, f n ayant égard à leur dépendance réciproque. Ces
trois principes de perfectionnement seront également ap-
plicables à toutes les sciences d'observations dans lesquelles
on parviendra à établir , par le calcul , les rapports des
faits entre eux.

et ainsi de suite. On voit que cette équation en x, 7-, z, se dé-
duit des equations Je condition précisément: suivant les regies que
nous avons indiquées dans le texte.

Nous n'avons considéré qu'une des inconnues ; chacune d'elles ,
traitée de la même manière, conduirait à une Condition analogue;
par eiemple, en considérant y, la condition que S soit aussi un
minimum relativement à Celte inconnue •, exigerait qu'on eut entre
A- , y, z Ja condition

(2) . . . . О=УЙС-Ь -f fie •+• У f c* + 2_/~crf"betc.

de même , la condition relative à z serait

(3) . . . . о —fad Ч- xfbd + y f cd -t- =fd* 4- etc.

En appliquant successivement ce principe à toutes les inconnues
y:, y, s, on en tirera autant d'équations qu'il v a d'inconnues, et
par l'élimination on pourra déterminer chacune d'elles.

Les \aleurs de x , y , г , déterminées de cette manière seront telles '
que si Ton fait quelque changement en plus ou en moins à une
quelconque dentre elles , la somme des carrés des erreurs qui en ré-
sulteront sera plus grande qu'elle ne l'était auparavant. Ces valeurs
ainsi déterminées seront donc propies à repiéstntev le mieux possibl«
les observations puisqu'elles donnent le système d'erreur« qui s'eu écarte

inoias que ne ferait tout autre système.
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CHAPITRE XL

Construction dc.s Tables du Soleil.

ni. LES élémens de l'ellipse solaire étant bien déter-
minés, il ne reste plus qu'à construire les tables, c'est—
4-dire à calculer d 'avance pour chaque jour le li?.u du
soleil. L'analyse f o u r n i t pour cela des méthodes directes
et rigoureuses, qui font c o n n a î l r e la valeur du rayon,
vecteur et de la longi tude en fonction du tcms , à partir
d'une époque et d 'une position données.

Il n'est pas possible d'exposer ici les calculs qui con-
duisent à ces valeurs générales ; je vais seulement donner
une idée de leur forme et de l'usage qu'on en fait.

. Nous avons reconnu précédemment que le mouvement
du soleil peut être considéré comme .composé d'un mou-
vement c i rcula i re qui en fa i t la part ie prinupale , et d'une
correction dépendante de l 'excentr ici té .

D'après cela , on conçoit que l'expression analytique
du rayon vecteur doit être composée de deux parties ; la
première constante , et égale au demi grand axe de l'el-
lipse , ou à la dislance moyenne du soleil à la terre ; la
seconde variable , et représentant les accroissemens ou
les diminutions de cette distance dans les 'divers points de
l'orbite.

De même, l'expression de la longi tude doit contenir
une par t ie proportionnelle an tems, et relative au mou-
vement circulaire : c'est la longitude moyenne ; avec une.



correction dépendante du mouvement elliptique, et qui
est l'équation du centre.

Ces corrections du rayon vecteur et de la longitude ,
sont périodiques; et se renouvellent, par les mêmes degrés,
à chaque révolution annuelle. L'analyse les représente
par des sinus et des cosinus d'angles, qui croissent pro-
portionnellement au tems. bn effet , ces quantités sont
également périodiques; car le sinus d'un angle, d'abord
nul, quand l'angle est n u l , croît ensuite jusqu'à 100°, où
il a t te int son maximum ; de là , décroît de même jus-
qu'à 200° ; ou il devient nul de nouveau , puis passe
au-dessous du diamètre, où il reprend successivement les
mêmes valeurs , en sens contraire. Les cosinus ont une
marche analogue. Ces quantités sont donc propres à repré-
senter îles valeurs pmodiqiics, et la théorie de l'attraction
a /ail voir qu'en effet l'on peut exprimer de cette manière
toutes les inégalités des mouvemens célestes. L'expérience
seule aurai t condui t au même résultat, mais par une
voie plus lente; car M. Lagrange a prouvé que si plusieurs
quantités se suivent dans une marche régulière , on peut
toujours en découvrir la loi ; mais il faut pour Cela que
les observations soient toul-à-fait exactes, ou du moins
qu'elles ne comportent que de très-petites erreurs (*). La
théorie du mouvement elliptique fournit donc le moyen
de prévenir, en cela, les observations, et d'anticiper sur la
suite des tems.

Enfin, comme les corrections du mouvement circu-
laire du soleil sont toutes fort petites , puisqu'elles dé-
pendent de l'excentricité , l'analyse les donne en série ,
c'est-à-dire , qu'elles sont exprimées par une suite de

(*) Mémoires de l'Académie, pour 1773 -, pag. 5i3.
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termes, ordonnés suivant les puissances de l'excentricité,
et par conséquent de plus en plus petits. Ces formules,
fondées sur la théorie de l'attraction universelle , sont
démontrées dans le premier volume de la Mécanique cé-
leste. Nous ne pouvons que renvoyer à ce grand ouvrage.

Les valeurs absolues du rayon vecteur et de la lon-
gitude dépendent des élémens de l'ellipse , et comme ce*
élémens changent peu-à-peu avec le tems , en raison des
inégalités séculaires , les tables construites sur leurs va-
leurs actuelles ne pourraient servir que pendant un tems
assez court. Pour éviter cet inconvénient, on a joint aux
tables les corrections que la variabilité des élémens doit y
introduire à la longue , et de cette.manière elles peuvent
s'étendre a un grand nombre de siècles avant et après
l'époque pour laquelle elles sont calculées.

на. En comparant les résultats de ces tables avec de
longues suites d'observations très-exactes, on a reconnu
que le mouvement elliptique du soleil ne suffit pas tout-
à-fait pour les représenter. On a découvert ainsi dans ce
mouvement de petites inégalités que l'on n'avait pas apper-
çues d'abord. Ce sont les perturbations. La théorie de
l'attraction en a fait connaître les lois et même a donné là
grandeur de quelques-unes. On a calculé les valeurs des
autres par la méthode des équations de condition , et on
joint ces résultats aux tables, comme autant de corrections
a faire au> mouvement elliptique.

n3. On a donc ainsi toutes les données et toutes les
formules nécessaires pour calculer la position actuelle
du soleil dans son orbite à un instant quelconque donné.
11 ne reste pb_ls qu'à réduire ces calculs en tables, qui
permettent de les p. écuter faci lement . C'est ce qui peut
se faire de plusieurs manières plus ou moins commodes ;

2.. J4
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mais l'expérience a donné sur cela des règles dont on
s'écarte peu- Ainsi, pour compléter les notions précé-
dentes, il ne me reste plus qu'à faire connaître en peu
de mots la construction de ces tables et la manière d'en
faire usage.

Leur principe fondamental cons'ste à présenter d'abord
les valeurs moyennes des principaux élémens toutes cal-
culées pour le commencement de chaque année , et à
donner ensuite les moyens d'en déduire pour un autre
instant quelconque les nouvelles valeurs , soient vraies
soient moyennes, de ces élémens. Dans tous ces calculs ,
la première chose à connaître , c'est la longitude moyenne
du soleil, et celle de son périgée ou de son apogée pour
l'instant qui sert d'origine aux tables. Car de là on
peut conclure les valeurs de ces quantités pour un ins-
tant quelconque, et par suite, en vertu des lois du mou-
vement ell iptique, on peut calculer l'anomalie, l'équation
du centre, la longitude, l'ascension droite et la déclinaison
du soleil. Aussi la longitude moyenne et la position du pé-
rigée ou de l'apogée pour l'origine de chaque année, sont-
elles les premières données que les tables présentent, et
ces valeurs initiales s'appellent Yépoque des tables astro-

nomiques.

il 4. Dans les tables publiées par le Bureau des lon-
gitudes de France, on a pris pour origine le ï«, janvier

de chaque année , à m i n u i t moyen au méridien moyen de
Paris. Et les époques sont calculées pour cet instant.

Mais dans les anciennes tables astronomiques , où l'on
s'embarrassait peu de se conformer à l'usage civil , l'ori-
gine est différente selon les années. C'est le 3i décembre
à mid i , teins moyen , pour les années communes , et le
Ier. janvier à mid i , tems moym pour les années bis-
sextiles. Cette différence a été in t rodui te pour pouvoir
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transporter facilement d'une année à l'autre les lieux
moyens calculés pour les différens jours de chaque mois.
Un effet, supposons-les calculés pour une année com-
mune, et qu'on veuil le les transporter à une année bissex-
tile, pour laquelle on ait conservé la même époque du
3i décembre. Il n'y aura rien à changer dans les deux
premiers mois, parce que les l ieux moyens du soleil rede-
viennent les mêmes, aux mêmes jours, après une année.
Mais à la finde février de l'année bissextile, on devra ajou-
ter le mouvement pour un jour, à cause du jour in terca la i re
qui se place à cette époque. La longitude du soleil se trou-
vera donc augmentée de cette quan t i t é , et celte aug-
mentation se perpétuant jusqu'à la fin de l'année, il faudra
pour employer les résultats des années précédentes , les
avancer tous, d'un jour , pendant les dix derniers mois.
Au lieu de cela , si l'on prend le premier janvier pour
l'époque de l'année bissextile , les mouve.mens moyens
de l'anne'e précédente seront trop forts d'un jour pen-
dant les deux premiers mois , et il faudra les diminuer
de, cette quantité pour les adapter à l'année bissextile ;
mais à la fin de février, l'addition du jour intercalaire
supplée à ce retard , et l'on est d'accord pour le reste de
l'année. Cette différence d'époques est donc utile pour
simpliher le transport des tables d'une année à l'autre. C'est
pourquoi on l'avait généralement adoptée. Mais le Bureau
des longitudes a considéré qu'il nst plus avantageux encore
de rendre tous les calculs uniformes. On obtenait cet avan-
tage en plaçant toujours l'époque au commencement de
l'année, et c'est ce qu'on a fait dans les nouvelles tables.
11 en résulte une colonne pour les années communes,
Ut*e pour les années bissextiles ; cela n'a aucun incon-
vénient.

l'instant où l'on compte midi n'est pas le même
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dans les pays qui n'ont pas la même longitude , il fallait f
pour lier les observations entre elles , convenir d'une époque
commune , qui fût fixée par un phénomène astronomique
instantané, et qui servît partout d'origine au tems moyen.
On a choisi pour cela , comme nous l'avons dit plus haut ,
l'instant du passade du soleil au périgée ou à l'apogée
de son orbite. C'est l'apogée que l'on emploie dans les
anciennes tables qui sont encore les plus communes ; c'est
pourquoi, nous prendrons ce cas pour exemple.,

n5. Lorsque l'instant du passage du soleil à l'apogée
est connu , ainsi que sa longitude comptée de l'équi-
noxe moyen pour le même instant, on ajoute à cette
longitude moyenne le moyen mouvement du soleil
jusqu'au 3i décembre ou au ï", janvier à mid i , et Ton
я la longitude moyenne du soleil pour celle époque ,
ou Y époque des tables. En effet , lorsque le soleil est apogée
ou périgée , son lieu vrai dans l'ellipse , coïncide avec son
lieu moyen, et la longitude vraie est la mime que la longi-
tude moyenne.

En ajoutant , jour par jour T à ce résultat le moyen
mouvement diurne du soleil, on aura la longitude moyenne
à midi pour tous les jours de Pannéo.

ив. Par exemple, suivant les observations de M. Mas-
keline , calculées par M-. Delambre, le soleil a passé à son
apogée le 3o juin 1780 à oh,2o'.a4", terns moyen à
Paris (*). Sa longitude exprimée en degrés sexagésimaux,

(*) J'emploie ici les anciennes divisions du ceicle et xlu jour, parce
qu'elles sont encore emplo\ées dans toutes les tables astronomiques
dont cet article suppose IViage j "»'iti les heurts y sont comptées à
parlii1 de midi. Quant :шч données dont j';ii fait usage, on peut
aisément les déduire de celles qun j'ai ï apportées plus haut relative-
ment au périme. 3"ai dit que ïV;ipn s let* observât''''"** de M. Maske-
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St rapportée à l'équinoxe moyen, était alors égale à

9g°8'55",8. C'était donc en même terns sa longitude
moyenne.

Depuis cet instant jusqu'au 3i décembre 1780 à midi
moyen, il s'est écoulé 183ЬЗьЗэ'36"; qui, à raison de 36o"

36o°.i83,q85833
Pour une année tropique , donnent -.—T—T?—ггт;—r~^~

r i ' ab5,242064

ou i8i°2o'4i",4 pour l'accroissement de la longitude

moyenne dans cet intervalle.

Ajoutant ce résultat au précédent, on a 28ов29'38",а.
C'est l'époque des anciennes tables du soleil pour

l'année 1781 ,
L'apogée s'est déplacé dans cet intervalle d'une quan-

. . . . , 6i»,q.i83,q85833 , „ TI ,tite égale a ~ -2 ou 3i ",2. Il iaut ajouter ce
065,242^64

Une et les calculs de M. Belambre, le soleil avait passé au périgée le
ag décembre 1780 à 6h,44°2 de teras moyen décimal compté de midi au
méridien de Paris, et que sa longitude, relativement h l'équinox«
moyen, était alors 3io°,17491 de la division décimale. Puisque la
longitude du périgée augmente annuellement de o°,01910668 , elle a
dû augmenter en une demi-année de la moitié de cette quantité ,
OU de OjOogSSS, Retranchant celle: vaiialion de la longitude du pé-
rigée le if) décembre , on aura la longitude qu'il a dû avoir six

mois auparavant ; ce sera 31o°,10558 ; pnr conséquent, la longitude de
l'opogée à la mèirte époque aur> pour valeur 11 o", l G536 ou 99°. 8'. 53' . 8
en mesures sexagésimales. C'est la valeur que nous avons adoptée pour
la longitude de l'apogée, le 3o juin 1780.

Quant à l'époque précise où le soleil a passé par ce point, On
l'obtiendra <Je même en parlant de Tépoque de son passage au périgée
le 19 décembre 1780, à 6'',4<ioa Je tems moyen au méridien de
Pari» ; car il suffit d'ôter de cette «jioqiie une demi-révolution ano-
jnalistique , c'est-à-dire, iS?.i Gzg.SSj 5 et on trouve, pour différence,
}e 3o iuiu à oi,0i4i65 , ou ob.2o'.25".8(i en mesures sexagésimales ,

r.'Jmme nous l'avons adoplr.
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résultat à la longitude de l'apogée au 3o juin 1780. On
aura ainsi 93.g'37" , pour celle longitude. Cette quan-
tité se trouve ainsi toute calculée dans les tables.

117. Quand on connaît l'époque pour une année, il
est facile de l'obtenir pour l'année suivante. Il suffit d'a-
jouter le moyen mouvement du soleil pour 365 jours,
si l'année à laquelle on veut transporter l'époque est une
année commune, et pour 366 , s'il s'agît d'une bissextile.

Dans le premier cas, c'est 359°45'4o",4! ^ans 'e second,
c'est 36o°44'48",4- En rejetant du résultat 1rs circonfé-
rence entières, la somme est l'époque cherchée (*). On
trouve ces époques toutes calculées dans les tables , pour
un grand nombre d'années d'avance.

n<8. Supposons maintenant que l'on demande le lieu
elliptique du soleil pour le 28 janvier 1781 à midi , tems
moyen à Paris. L'intervalle de cet instant à l'époque est

л8 jours, qui donnent —=—'- — ou.. 27° 35' 53//, a..
obb, 242204

Pour l'accroissement de la longitude

moyenne.

'Ajoutons la longitude de l'époque ,
qui est 280° 29' 38'/, 2.

(*) Cela se voit tout de suite en se rappelant que le mouvement
séculaire du soleil , c'esl-à-dire son mouvement pour 100 année«
juliennes de 365 ,T.f) , est égal à 100 circonférences 4- 45'- 45" se*. ;
car, en prenant la centième partie de cette quantité, on a 36o°.o'.37"./|5
pour le mouvement «lu soleil en 365i,a5 ; d'où , retranchant i4'-4?"
pour le mouvement en ç de jour, à raison de 5g'.3" en un jour
entier , il reste 35g"./j5'.4° -\ pour le mouvement en 365 jour«
comme nous l'avons adopté. En ajoutant 5g'.8", on aura le mouve-
ment pour un jour de plus, c'est-à-dire pour 366 jours; ce sera
Збо°.44'-4§ -4> comme nous l'avons employé.
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On a la longitude moyenne du soleil
pour l ' instant demandé, égale à. . . 3o8° 5' Si", 4-

Venons maintenant aus inégalités.

La longitude de l'apogée à l'époque
était 99° 9' 27", o.

Son mouvement pour 28 jours est. . . 4"» 8«

Longitude de Vapogée à l'instant de-
mandé 99° 9' Si"1, S,

Si Ton retranche ce résultat de la
longitude moyenne, on aura la dis-
tance moyenne du soleil à l'apogée
de son orbite , c'est-à'i-'dire , l'ano-
malie qui aurait lieu si son mouve-
ment eût été uniforme. C'est ce qi»c
l'on nomme Yanomah'e moyenne ,•
comptée de l'apogée, elle est de . . zoS" 55' Ba'^'6.

Quand on connaît cette quantité, les
tables donnent l'équation du centre
qui y correspond ; elle est de . . . . 56' 53", 7.

Comme elle est additive dans cette
partie de l'orbite , il faut l'ajouter à
la longitude moyenne calculée pour
le 28 janvier à midi , on aura ainsi.. 3o9* 2! 28", ï«
\

C'est le lieu elliptique du soleil à cette époque. En
y ajoutant les perturbations , la nutat ion et l'aberration,
qui sont données par les tables pour chaque position de
l'astre , on aura la longitude vraie , ou le lieu appa-
rent du soleil. Cette longitude étant trouvée, on en peut
déduire aisément par le calcul l'ascension droite et la
Déclinaison, l'obliquité de l'écliptique étant connue. Les
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tables donnent encore pour le même instant le rayon
vecteur du soleil, ou sa distance vraie à la terre exprimée
en parties de sa distancç moyenne , et par suite elle font
connaître sa parallaxe horisontale et son diamètre apparent
qui sont l'un et l'autre réciproques à la distance. Tous les
élémens du lieu vrai de cet astre sont ainsi parfaitement
déterminés.

iig. Si l'on employait les nouvelles tables du soleil de
M. Delambre , le calcul ne serait pas plus difficile. Seule-
ment comme les anomalies y sont comptées à partir du
périgée , c'est le lieu du périgée qui sert d'époque avec
la longitude moyenne ; et ces élémens sont toujours cal-
culés pour le .1". janvier à;m*& moyen, согщпе nqus
l'avons dit plus haut.
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СНАР1ТДЕ XII.

Sur l'Inégalité des jours solaire? et sur l'équa-
tion du lems. Conversion du tems vrai en
teins moyen ou en tems sydèral, et réci-
proquement.

ião. MAINTENANT que nous connaissons, avec exacti-
tude , la marche du soleil et les dimensions de son orbite ,
il doit être possible de calculer l'arc qu'il décrit, paral-
lèlement à l'équateur , dans chaque jour de l'année. Si
ces arcs diurnes étaient égaux entre eux , la durée des
jours solaires serait constante; mais ils sont inégaux,
et voilà pourquoi les jours solaires varient.

Pour comprendre nettement le principe et les lois de
ces inégalités , faisons abstraction de la nutation , et sup-
posons l 'équateur et l'écliptique immobiles. Par le pôle
de l'équateur , imaginons deux méridiens , menés aux
deux extrémités de l'arc de l'écliptique que le soleil dé-
crit dans un jour sydëral. L'arc de l'équateur que ces
méridiens interceptent, représentera , рд.цг „cette époque,
la différence du joiir sydéral au jour solairq.; car lorsque
la rotation de la sphère céleste est terminée, il faut
encore que ce petit arc de l'équateur traverse le plan
<lu méridien , avant que le soleil y passe. Or, il est
facile de voir que ces arcs diurnes ne sont pas de même
longueur dans les différens tems de l'année.

D'abord ou conçoit qu'ils doivent varier par le seul
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effet des inégalités du mouvement propre du soleil dans
son orbite ; mais ce n'est pas là l'unique cause qui les
rend inégaux. Us le seraient encore, même quand le
soleil parcourrait l'éch'ptique d'un mouvement uniforme .
en y décrivant chaque jour des arcs égaux. En effet, à
cause de l'obliquité de l'écliptiqne, ces arcs prennent
successivement diverses inclinaisons , par rapport à l'é—
quatenr. Dans le teins des equinoxes, ils coupent ce plan
sous un angle égal à l 'obliquité de l 'écliptique, parce que
leur direction e.st alors perpendiculaire à la ligne des
equinoxes, qui est la commune section de Técliptique et
de l 'équatcur. Au contraire, dans le tetns des solstices,
ils deviennent parallèles à celte'même droite. Le? méri-
diens menés par les extrémités des arcs diurnes , près du
solstice , sont donc plus écartés qu'ils ne le seraient s'ils
comprenaient le même arc de l'écliptique , près des
equinoxes ; et commß l'écart de ces méridiens mesure ,
sur Téquateur , les retards successifs du soleil , ces retards
sont inégaux et plus petits dans les equinoxes que dans
les solstices (*).

Les variations journalières du mouvement du soleil.

(*) Lorsqu'on rapporte les arcs de l'écliplique au pîstn de IVcjuateur ,
tn menant des méridiins , par leurs extrémités, on trouve que le»

arcs de lYquateur qui leur correspondant sont inégaux, et plus grands

ou plus petit?., suivant lenr posilion. On peut facilement trouver par

le calcul la mesuré trsocte de celte différence. Soit, comme dans la fig. 3,

С le centre de la terre , ß-s' Л" Pecüptique , EQ' Q" Téquateur , CP

son axe qui lui est perpendiculaire: alors E^ sera Ja lißue des equinoxes j

et si £Л' est Гаге dei-ril dans un jour sur l'écliptique par le soleil,

à partir du point E, le méridien PA'Q' déterminera l'arc ËQ'

de réqualeur, qui fait à cette époque, la différence du jour astro-

nomique au jour sidéral. D'aptes cette consmiclioii, le triangle spbé-

rique Eà'Q' eera rectangle en Q', et en nommant « l'obliquité dj
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dans son orbite , sont une antre cause d'inégalité ; car
elles augmentent ou diminuent les arcs diurnes que le

''édiptique, on aura, d'après les règles de la trigonométrie sphfirique,

tang EQ' = cos a . taog .ES'.

Le cosinus d'un angle étant toujours moindre que l'unité , tang EQ
кега moindre que uing Jïà' ; par conséquent, Гаге diurne Д'ф'
intercepté sur l'équatcur , sera plus petit que l'ave £ii' décrit sur
récliplique.

Cette relation subsistera également pour tous les arcs de l'éclip-
lique et de l'équateur, comptés de la même manière, à partir de
l'cquinoxe, en sorte que le soleil étant, par exemple , en tJ'", oa
aura encore

tang EQ" •=. cos «" lang ЕЯ".

Si S est le lieu du solstice, les arcs ES, EQ sont égaux entre
é\ii, el à 100°. Ainsi, puisque EQ" est moindre que Eo", il faut, par

'compensation, que Q"Q soit plus grand que о"Л, c'est-à-dire,
que l'arc intercepté sur l'équateur par les méridiens 1JA"Q", PSQt

soit plus grand que l'arc de l'écliptique qui y correspond.
Ou peut aisément calculer leur différence, car ò"ii r= 100° — ES"5

Q"Q = 100" —EQ"i Par conséquent,

tang ES" —

tang EQ' =

tango

I

QQ"

Ces valeurs, substituées dans l'équation précédente, donneront

tang S"S := cos ы. lang Q "Q

c'est-M-dirc , que le rapport .des arcs diurnes qui se correspondent
sur l'équateur et sur l'écliplique au solstice, est inverse de ce qu'il
est à l'équino\c. Ainsi, eu supposant que l'arc diurne décrit par le
soleil sur l'écliptique, fût toujours le même, les arcs correspondant
de l'équateur seraient inégaux, plus Brands que l'arc de l'écliptiijuc
dans les solstices, moindres dans les equinoxes.
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soleil décrit sur l'écliptique , ce qui change encore l'écart
des méridiens, et la longueur des arcs de l'équateur, qui
sont compris entre eux.

i2i. On voit donc que l'inégalité des jours solaires est
due à deux causes distinctes , l'obliquité de l'écliptique et
l'inégalité du mouvement propre du soleil. Ces deux
causes ont chacune leur action à part, de sorte qu'il fau-
drait les détruire toutes deux, pour que les jours solaires
devinssent égaux ; c'est-à-dire, qu'il faudrait que le mou-
vement du soleil, dans son orbite, devînt uniforme, et
que le plan de l'écliptique coïncidât avec l'équateur. Or,
on démontre, par la théorie de l'attraction, que cela
n'arrivera jamais , du moins en vertu des causes perma-
nentes qui agissent sur le système du monde.

123. D'après la discussion que nous venons d'établir,
on voit que , pour calculer les inégalités des jours solaires,
il faut calculer les arcs que le soleil décrit chaque jaur
sur l'écliplique, en vertu de son mouvement vrai en
longitude; projeter ces arcs sur l'équateur , par des méri-
diens , et prendre les différences successives des angles
horaires compris entre eux.

13,3. Ce sont ces inégalités inévitables du mouvement
du soleil en ascension droite, qui ont empêché les as-
tronomes de s'en servir pour la mesure du tems , dans
leurs tables et dans leurs observations. Car ces perpé-
tuelles variétés , dont il aurait fallu tenir compte , au-
raient excessivement multiplié les calculs , sans aucune
utilité. Cet inconvénient n'a point lien dans l'usage civil,
où l'on n'a pas besoin d'une si grande exactitude, et
aussi l'on y mesure le tems par le mouvement vrai du
soleil, que l'on emploie comme uniforme, en négligeant
sos illégalités qui ne sont d'aucune importance pour cet
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usage. Celte manière d'agir est d'autant plus raisonnable
que toute la distribution des travaux de la société, est
en rapport avec le mouvement vrai du soleil, et non pas
avec son mouvement moyen.

Mais pour les astronomes, auxquels l 'uniformité était
indispensable pour obtenir de la simplicité dans leurs cal-
culs , l'usage civil n'était point praticable. D'un autre
côté, la nécessité de dater leurs observations et d'en re-
trouver facilement les époques approchées, leur pres-
crivait de ne point s'éloigner trop de l'usage civil qui
remplissait parfaitement ces conditions. C'est pourquoi
ils ont adopté pour mesure du tems, le mouvement
moyen du soleil, et- ils ont placé l'origine de leur
période ele manière que le tems solaire, moyen ne fit
qu'osciller autour du terne solaire vrai , sans jamais
beaucoup s'en écarter. C'est en effet ce qui résulte de
la détermination du tems moyen , telle que nous l'avons
expliquée plus haut ; mais юп comprendra mieux cette
conséquence, en représentant les conventions que nous
avons faites alors , au moyen d'une construction géomé-
trique qui les rend sensibles Pour cela , il faut 'd 'nbord
dépouiller le soleil vrai des perturbations qui l'affectent,
afin de le ramener au mouvement el l ipt ique , sans quoi il
serait impossible de représenter ses irrégularités. Un
conçoit ensuite un soleil fictif qui décrit le grand cercle
de l'écliptique, d'un mouvement uniforme, et qui passe
au périgée et à Гароцее en même tems que le soleil
véritable. Cet astre fictif est déjà exempt des inégalités du
mouvement elliptique. On conçoit ensuite un troisième
soleil qui passe par les equinoxes moyens en même teins
que le second, et qui se meut dans l ' cqualeur moyen avec
un mouvement uniforme, de manière que les distances
angulaires de ces deux astres fictifs , à Téquinoxe moyen
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du printems , sont constamment, égales entre elles.
L'effet de l'obliquité' de l'écliptique disparaît donc pour
ce troisième soleil; et, comme on a corrigé l'inégalité
du mouvement propre, par la première supposition,
sa marche n'est plus assujétie à aucune, irrégularité :
с est elle qui mesure le tems moyen des astronomes.
Ье jour moyen est l 'intervalle de tcms compris entre

deux passages consécutifs de ce soleil fictif au méri-
dien moyen, et le minuit ou le midi moyens sont les
instans de son passage dans ce plan.

124. u «st visible que cette construction satisfait plei-
nement aux conditions que nous avons posées dans la
page i63, relativement à l'origine du tems moyen. En
effet, suivant la définition que nous venons de donner,

notre troisième soleil dont le mouvement en ascension
droite est uniforme, passe aux equinoxes moyens en
même tems que le second soleil. Il coïncide donc alors
avec lui. De plus, à partir de ce point, ils ont un.
mouvement parfaitement égal, le second sur Técliptique,
le troisième sur féquateur. Donc lorsque le second
soleil arrivera à l'apogée ou au périgée de l'orbite, le

troisième soleil aura son ascension droite égale à la lon-
gitude de l'apogée ou du périgée. C'est précisément la
condition par laquelle nous avons déterminé l'origine du
tems moyen , dans le passage cité plus haut.

Maintenant puisque vous connaissez 1 ascension droite
du soleil moyen à l'instant du passage au périgée ; si vous
prenez le complément de cette ascension droite à 4°o° »
vous aurez l'arc qui reste encore à parcourir au troi-
sième soleil pour arriver à l'équinoxe moyen du printems.
Comme vous connaissez aussi son mouvement propre qui
est i°,og5i635 dans un jour moyen, vous pourrez facile-
ment calculer le tems qu'il emploiera pour parvenir jusqu'à
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cet équinoxe ; cet intervalle ajouté à l'instant du passage
au périgée ou à l'apogée , vous donnera l'instant auquel
le soleil moyen doit passer à l'équinoxc. Cet instant'
s'appelle Vénuinoxe moyen.

12.5. Le terns qui s'écoule entre deux retours consécutifs
du soleil moyen au même équinoxe moyen , forme l'année
moyenne tropique , qui .contient 365',242264, comme nous
l'avons déjà plusieurs fois annoncé. Klle diffère un peu de
l'année civile qui se règle sur les retours du vrai soleil à
l'équinoxe vrai. Celle-ci éprouve des oscillations périodi--
ques causées par la nutation , qui avançant et reculant
tour-à-lour le point équinoxial , tantôt diminuent l'année
et tantôt l'accroissent. Le déplacement progressif de l'orbe
solaire y produit encore de légères variations, parce
que la vitesse du soleil est inégale dans les différens
points de son ellipse , qui arrivent successivement à
l'équinoxe (*).

(*) Nous avons maintenant toutes les données nécessaires pour ex-
pliquer comment on a calculé les durées des saisons rapportées dans la
page 172. Pour trouver la durée (les quatre saisons dans une année quel-
conque, il faut chercher les instafls de cette année auxquels la longi-
tude vraie du soleil devient o°jioo0;2Oo°;3oo0,. et compter le nombre
de jours qui les'séparent.

Cela so fait au moyen des tables du soleil. A la "vérité, ces tables
sont construites de manière ;\ donner la longitude vraie du soleil,
pour un instant connu : au lieu que duns le cas actuel , c'est Ja
longitude vraie qui est donnée , et il faut en déduire le tems. Mais

il est facile d'éluder celte difficulté. En effet , on connaît à-pcu-
pri'5, par 1rs épliémérides, les jours des equinoxes et des solstices.
On peut donc calculer , par les tables, les longitudes vraies du
soleil, à midi, pour les jours qui précèdent et qui suivent ces phé-
nouienesj et comme on connaît aussi le mouvement du soleil d'un
jour à l'autre, on irome , par une simple proportion, Jcs ins-
Ыпя précis où le» longitudes vraies atteignent les valeurs requises-
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126. En général, il est facile de trouver le lieu du

soleil moyen dans le plan dé l'équateur moyen, à un
instant quelconque donné ; car il suffit de calculer,

Ci;s époques étant connues, on peut ensuite, pour plus d'exacti-
tude, calculer rigoureusement par les tables, les longitudes cor-
respondantes du soleil, et s'assurer qu'elles sont réellement • . .
O°;ioo0j2oo°j3oo'>. Si l'on y trouve quelque différence, on Terra
facilement, d'après le mouvement du soleil, les petites correction»

qui en résultent dans les époques adoptées, et après les avoir faites ,

• on prendra un milieu entre les deux résultats. On conçoit que dans
cette recherche il faut avoir égard à la nutution. Car la nutation dépla-
çant l'Equateur »ans déplacer le soleil , avance ou recule l'équinoxe
•vrai , d'où lei longitudes vrnics sont comptées. Par une conséquence
nécessaire , les variations que la nutation éprouve dans -fmteryaUe

d'une année à une autre , et. mùmc dans l'intervalle d'une seule année ,

doivent avoir aussi leur influence sur la durée des saisons. Elles V
produisent en effet de petites variétés insensibles dans les usages civils,
mais dont il faut tenir compte quand on reut avoir ces intervalles
'exactement j ce qui au reste est bien rarement nécessaire , puisque la
division de Tannée en saisons est purement civile. Si l'on veut se
borner à connaître la durée moyenne des saisons dans l'état actuel
de l'orbe solaire , il faut fuire abstraction de la nutation , et calculer
les longitudes vraies o°. Ioo°.20O°.3oo° pour l'équinoxe moyen. C'est

ainsi que l'on a calculé les nombres rapportés dans la puge lya.
En ajoutant ces nombres , on trouve, pour la durée totale des

quatre saisons, 3o5),a42364. Elle surpasse de 10" la durée moyenne
de Tannée tropique. Cette légère différence lient à l'inégalité du mou-

vement du soleil dans les différens points de son Orbite, qui arrivent
successivement aux equinoxes et aux solstices, par suite du déplace-
ment du grand axe, comme nous l'avons vu dans le texte.

Considérons , par exemple, l'équinoxe du printems : l'anomalie
moyenne qui y répond, étant-comptée du périgée, a pour va-
leur, suivant les lahles, 87°,33458, eu 1800 , ce qui donne'l'équa-
tiou du centre égale à -f- 2",io4o7. Après une ann'ée tropique
moyenne, c'est-à-dire, après 365',242264 , Já mame anomalie et
la même équation du centre auraient encore lieu, ы le périgée était
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pour cet instant, par les tables astronomiques, la va-
leur de la longitude moyenne du soleil comptée de l'équi-
noxe moyen, et cette longitude , reportée dans le plan
de l'équateur moyen , est l'ascension droite du soleil
moyen, ou Y ascension droite moyenne du soleil.

S'il n'y avait pas de nutation , le pôle vrai coïncide-
rait avec le pôle moyen , et l'ascension droite vraie du
soleil se mesurerait sur le même équateur que celle du
soleil moyen. Ces deux ascensions droites différeraient
en général l'une de l'autre , parce que la marche du
vrai soleil en ascension droite est inégale , tandis que

immobile-, mais comme il s'est déplacé de 191", 07 dans l'intervalle,

l'anomalie moyenne ne sera plus que 87°,33458 — o°,oigio7 , ou

87°,3i547 , ce qui donne , pour l'équation du centre , 2",io3g6, T.ileur

plus petite de o°,oooii que la procedente; ainsi la longitude Traie,

après une année moyenne , ne sera pas encore o° , comme elle
l'était l'année précédante , et le soleil aura encore o°,oooi l à parr-

Courir , avant d'arriver à l'équinoxe vrai. Il lui faut, pour cela,

iob,o°,oooi ï . . .
. ou ob.ooie. Cette quantité doit donc être aioutee> ' •* ï

à une année tropique moyenne , pour avoir l'intei-valle de tems com-
pris entre deux retours consécutifs du soleil vrai à l'éqiûnoxe moyen

du priniemi. Par cette raison , l'intervalle des equinoxes vrais

impasse de то" celui des equinoxes moyens. On voit nussi que cette

différence n'est pas constante pour toutes les années. Elle varie avec la

position de l'ellipse suiairc .sur le plan de l'écliptique.

Si l'on voulait avoir égard à la nutation , la différence de deuK equi-

noxes moyens de même dénomination pourrait êlre encore plu« grande;

car la nutation peut faire varier le point equinoctial de o°,ooi8 sur

l'écliplique dans l'intervalle d'une année , ce qui ajouterait encore
O^,oiG4 à l'intervalle des equinoxes ' yrais , qui pourrait ainsi rar-

passer de 174" l'intervalle des equinoxes moyens. Cette différence

Tarie d'une année à l'autre , parce que les cbangemens de la nutation

«n longitude ne sont pas les mêmes tous les aas.

a. J -S
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celle du soleil moyen est uniforme. Leur différence
réduite en ferns à raison d'une • heure decimate pour
4o grades, indiquerait l'intervalle de 'tems dont le vrai
soleil suit ou précède l'autre , à l'instant que l'on a con-
sidéré.

Cet intervalle a été appelé par les astronomes l'étjua-^
iion du tems ; parce qu'en e f f e t , lorsque sa valeur est
connue , en l 'ajoutant au tems vrai, on a le tems moyen ,
et en la retranchant du tems moyen on a le tems vrai.

Ce résultat est bien facile à démontrer quand on fait
abstraction de la nuiation comme nous le supposons
ici ; rar en désignant par A l'ascension droite du soleil
vrai , par M celle du soleil moyen , et par a l'ascension

droite du zénith , il est clair que sera le tems
40

a — M
vrai , et sera le tems moyen. La différence

40
entre le tems moyen et le tems vrai sera donc . . . .
a —M a - Л . . A —M ,

ou simplement • j de sorte
4.0 40 4°

que a disparaissant, il ne reste que la différence des
ascensions droites des deux soleils.

La nutation modifie un peu ce résultat ; parce qu'alors
les deux ascensions droites A el M ne se mesurent ni
sur le même équateur, ni à partir du même équinoxe.

On peut toutefois , en ayant égard à celle circonstance,
trouver par une marche analogue la différence du tems
moyen et du tems vrai. Pour y parvenir , soit T le tems
moyen , et P le tems vrai que l'on compte à un même
instant dans un lieu déterminé, à Paris, par exempt?.. En
convertissant ces tems en arcs, 4o T sera l'angle horaire
du soleil moyen avec le méridien de Paris, et 4° T' sera
l'angle horaire du soleil vrai avec le méiidien vrai du



tnême lieu (*). Or, puisque l'on connaît le tems moyen
T, on peut calculer pour ce même instant, par les tables
astronomiques , l'ascension droite moyenne M du soleil
moyen, comptée de l'équinoxe moyen, et en l'ajoutant
à 4o Т, Гаге M-\- 4.0 Г sera , pour cet instant, l'ascen-
sion droite du zénith moyen, comptée du même équinoxe.
Pour convertir cette quantité en ascension droite vraie ,
il suffit de lui ajouter l'ascension droite vraie du point
éqi;inoxial moyen , c'est-à-dire , 4* cos a, en nommant
•ф la nutation en longitude. Cette réduction a été dé-
montrée dans la pag. 164. Elle tient à la petitesse de la
nutation et au peu d'obliquité de l'équateur vrai sur
l'équateur moyen. M -\- 4o T + ^ cos * sera donc l'as-
cension droite vraie du zénith vrai comptée de l'équinoxe
vrai. En la divisant par 4o pour la réduire en tems , on
aurait le tems sydéral vrai, compté du même équinoxe.

Mais cette ascension droite peut s'obtenir encore d'une
autre manière , en ajoutant à l'angle horaire vrai 4« ï"
l'ascension droite vraie A1 du soleil comptée de l'équinoxe
vrai sur l'équateur vrai. L'arc A' + 4° T1 devra donc
égaler Л/-)- 4° 2" H" 41 cos *! et de cette égalité l'on tire
„, _, A' — ̂ cosa — M , . ,A f—^cos»-~M
T~T= -Ц J la quantité -Ц

4° 4°
est donc proprement l'équation du tems, car on voit qu'en.

(*) Le méridien moyen est celui qui est mené par le zénith

moyen , perpendiculairement i l'équateur moyen i le méridien Trai
est celui qui est mené par le zénith vr.ii, perpendiculairement k

l'équatcur vrai ; c'ert le méridien moyen déplacé par la nutation avec
tenu le *este de la terre , et атее l'équateur Blême, qu'il coupe tou-
jours au même point physique. En général , il faut concevoir le»

méridiens et l'équateur vrai comme formant, ayec la terre, un sv«-

tênie invariable qui Ofcille autour de sa position moyenne, confor-

mément aux lois de la nutation.
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l'ajoutant au terns vrai Т' on aura le terns moyen T et

qu'en la retranchant du tems moyen T, on aura T'.

Lorsque l'on a formé des tailles du soleil pour le mé-
ridien d'un lieu déterminé , on conçoit qu'avec ces tables
on peut calculer, pour un instant donné de tems moyen ,
l'ascension droite moyenne M, l'ascension vraie A' et la
nutation 4 cos *• O" Peut donc réduire la formule pré-
cédente en nombres ; et c'est ainsi que sont construites
Ifs tables de l'équation du tems (*)•

Ces tables donnent le tems vrai quand on connaît le
tems moyen ; mais on peut , par un artifice très-simple,
renverser le problème et trouver le tems moyen par le
tems vrai. La différence de l'un à l'autre étant toujours

(*) Pour ne laisser aucune obscurité sur cette matière importante,

je vais montrer comment on peut calculer numériquement les di-

verses pdrlies qui composent l'équaiion du teins. D'abord , pour l'as-

cension droite moyenne M , il n'y a aucune difliculté ; elle est

proportionnelle au tems. Cette même quantité M est aussi la longi-

tude moyenne du soleil comptée de J'équinoxe moyeu ; ajoutons-y le«

perturbations planétaires P et l'équation du centre Q : la somme

M -\-P-\- Q sera la longitude du soleil vrai comptée de l'équinoxe

moyen ; ajoutons-y encore la nutation en longitude, ou 4 1 Ia somme

M. -l- P -t- Q -f- 4 6era 'a longitude vraie du loleil vrai comptée
de l'équinoxe Trai.

Maintenant, avec cette longitude et l'obliquiié vraie de l'écliptique

», calculez l'ascension droite correspondante, vous aurez Л '.

Mais comme u n'est pas un très-grand angle , la réduction que

la longitude éprouve ainsi, pour être réduite en ascension droite, est

peu considérable , et s'obtient aisément par des séries j c'est raême

la manière la plus exacte de calculer l'asconsion droite parla lon-

gitude. Soit donc Д celte réduction , on aura

Si nous substituons cette valeur de. si' dans l'expression céuéiale de
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peu considérable , puisqu'elle ne surpasse jamais ob. n34,

on se sert d'abord du teins vrai donné comme si c'était un

tems moyen ; on en déduit une valeur de l'équation du

tems, qu i , ajoutée au tems vrai, donne une valeur appro-

ehée du tems moyen : avec cette râleur approchée, on

calcule de nouveau l'équation du tems qui se trouve

alors avec une suffisante exactitude.

127. L'équation du tems est tantôt additive , tantôt

soustractive ; dans le premier cas, le vrai soleil précède en

ascension droite le soleil moyen ; dans le second cas,

l'oquatiou du tems , qui est

A' — 4 cos u — Mт — т = •
4o

M disparaît et il reste

T _ r _
4°

Ou voit maintenant pourquoi l'équation du lems est toujours peu
considérable j c'est parce que M a disparu : les quantités restantes
aont toutes resserrées dans des limites fort étroites ; cela est évident
pour P, Q, 4; et quant à R, on peut aisément prouver qu'elle
reste toujours au-dessous de a°,8 , comme on le verra dans la page 234 =
on met, pour ces quantités, leurs valeurs générales , qui sont données
en fonctions du tems T par les formules analytiques fondées sur In
théorie de l'attraction , et en effectuant le calcul numérique pour dee
valeurs de la longitude moyenne suffisamment rapprochées les unes
des autres , on forme enfin les tables de l'équation du tems. On
refait une seconde fois le même calcul pour une autre année éloignée
d'un siècle , en donnant aui élémens elliptiques les valeurs qu'ils auront ,
la comparaison des résultats fait connaître la variation séculaire de
l'équation du tems pour les divers degrés de longitude moyenne , ce qui
permet de transporter la valeur de cette équation à une année qud-
conque différente de celle pour laquelle on a calculé.
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c'est lo. vrai soleil qui reste en arrière. On conçoit qtie
dans le passage d'un de ces états à l'autre , les deux
soleils doivent se rencontrer sur le même "méridien; alors
l'équation du tems doit devenir nulle. En ef fe t , par une
propriété très-remarquable , elle devient ainsi nulle quatre
fois dans chaque année.

Pour montrer clairement la raison de ce phénomène ,
nous ferons d'abord abstraction de la nutation. Nous
Examinerons ensuite les modifications qu'eue peut y
apporter. Le principe fondamental dont il faut partir ,
c'est que, si l'on prend sur l'écliptique deux arcs
égaux, le premier près de l'équinoxe, le second près du
solstice , et qu'on les rapporte à l'équateur, en menant
dos méridiens par leurs extrémités , les arcs interceptés
sur l 'équateur, par ces méridiens, seront inégaux; le
premier moindre , el le second plus grand que l'arc donné.
Cette proposition a été démontrée § 120.

Concevons maintenant deux soleils S" et £'", partis en
même teins de l'équinoxe moyen du printcms, et décrivant
d'un mouvement égal et uniforme , le premier S" l'éclip-
tique, le second S" l'équaleur, fig. 2.0 ; et supposons qu'on
rapporte leurs mouvemens à ce dernier plan. S1" devancera
«l'aboroHe méridien de.iS*; mais ensuite celui-ci s'en rappro-
chera, et ils arriveront ensemble au solstice. Alors ce sera le
méridien de S11 qui devancera S"1 jusqu au second éqiiinoxe,
où ils arriveront en même tems. Les mêmes circonstances
se reproduiront dans l'autre moitié de l'orbite, et les posi-
tions des deux astres, rapportées à ' l 'équateur, coïncide-
ront quatre fois dans l'année, aux deux equinoxes et aux
deux solstices.

128, Dans la nature , le soleil moyen ne part pas de
l'équiaoxe moyen en même tems que le soleil vrai; ils ne
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doivent donc plus se rencontrer aus mêmes points. L'iné-"
galité du mouvement propre du soleil dans l ' é r l j p l ique ,
altère encore cette différence ; mais ces causes réunies
ne font que changer les époques des rencontres des deux
soleils, le nombre de ces rencontres resle toujours le
même. C'est ce que nons allons démont re r , on faisant
d'abord abstraction des variations périodiques de la шн-
tation.

En ef fet , en admettant la position actuelle de l'orbe
solaire , considérons de nouveau les deux soleiK S1/ , S'",
ßg.zo, partant ensemble de l 'érjuinoxe d 'automne ponr al-
ler vers le périgée. Le vrai solril S' qui parcourt l 'écliplique,
étant rapporté par son «méridien au plan de l'.équateur ,
se trouve alors derrière eux , car il est précédé par 5"
jusqu'au périgée, § 101. Voyons main tenant dans quel
ordre s'exécute la marche de ces astres. Jusqu'au solstice,
d'hiver 5"'précède5/'', et S" précède 5': leur ordre est donc
S', 5", S'" d'hiver. Au solstice S" rejoint 6'"', ensui te le de-
passe , ce qui donne l'arrangement Л1', 5'", S" ; mais au
périge'e S' rejoint à1//, et ensuite le précède.Pour cela il faut
que S' et S'" se rencontrent dans l'intervalle. La marche des
trois astres devient alors 5'", S1', S1. Ainsi, entre le sols-
tice d'hiver et le périgée, le méridien du vrai soleil 5'
rencontre le soleil moyen 5'", et l'équation du tems de-
vient nulle.

Depuis le périge'e, jusqu'à l'e'quinoxe du printems , Sr,
devance S", et S" devance S'" ; il ne se fait donc point
de rencontre dans cet intervalle. A l'e'quinoxe du printemsr

1$"' rejoint S", ensuite le dépasse , et l'ordre des trois astres
devient 5//, S"', 5' ; mais S"1 ne peut pas rester longlems
compris entfe les deux autres ; car , dans chaque quart de
cercle, l'écart de S"' et de S" va jusqu'à a°,7483, comme ои
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peut le voir par le calcul (*); celui àeS' et de SU au contraire
ne s'élève jamais , dans l'écliptique , qu'à 2°,i3iio; c'est
présentement la plus grande équation du centre, et comme
elle a lieu près des equinoxes, dans la position actuelle de

(*) Pour ne pas interrompre le raisonnement ,• je n'ai fait qu'indi-

quer le plus grand écart des trois soleils, J", У et iV" dans chaque

quart de la circonférence ; mais il serait facile de le calculer avpc

exactitude. En effet, 6" et i>'",ßc!- 20, ayant un mouvement égal,

le premier sur l'écliptique , le second sur Téquateur , l'ascension

droite de S"' égale toujours la distance de S" я Téquinoxe ; ainsi,
en nommant y cette ascension droite, ep x la distance de l'équinoxe
eu méridien de Л1", ou l'ascension droite de Л", on aura, d'âpre»
U note de la page 181,

tt .étant l'obliquité de l'écliptique. Or, on a, par les formules ui-

gonométriques,

tang y — tung *•
tangfv- — x] — — •

\ + taog y tang .т

Mottpnt popr tang y sa valeur, il vient

(r — cos ») *ann x

r ~~ x >— COSe I +_Wn£jr '

C08 я

c'est en général la différence des ascensions droites de S" el de S'"-

Cette expression peut и mettre юш la forme «uivante

( ï •— cor, » ) \/
lang (y _ ») = .^ îl-

eus «



P H Y S I Q U E . 233

l'orbe solaire, l'arc qui lui correspond, sur l'équateur,
est encore plus petit qu'elle. On conçoit donc qu'après
l'équinoxe du printems , et avant le solstice d'été , il doit
arriver un moment où le soleil moyen S'" atteint le me—

Si Ton fait , pour plus de »implicite ,

V cos n

la partie variable de celte expression deviendra

z
Jl Ч- s"

et l'ou aura

. ( I — COS M ) Z
taug ( v — x) = -1 • • •

l/T^T » + *'

Or la quantité ре« ее mettre sous la forme
i + z * l

.!_ ('-*)• .
2 a (I + Z»)

Elle est donc constamment moindre que J , excepté dans le ем où

ж = ï ; car elle égale alors j , et c'est là sa plus grande valeur.

Ainsi la plus gronde différence entre les ascensions droites de S" it

«Je S"', correspondra à l'angle x donné par l'équation

z = ï ou tang X =: V' °°6 " >

«t cette plus grande différence j- — a-, le sera par l'équation

ï — cos »
tang (r — г) = . —=-•

« V' cos »

ßi Ген suppose /=516,0735, «e qui ut l'obliquité du Гсс1фи(]ис.
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ridien de дУ, alors l'équation du terns est nulle pour la

seconde fois.

Delà, en allant vers le solstice d'été, la marche des

»ois soleils se fait dans Tordre S", S', S1". Au solstice

S" rejoint S'" ensuite le dépasse. Cependant S' précéda

ters 1800 , on trouTera

a: = 4S°,626o ,

j r -x= *>,7483,

et, par conséquent y = S

c'est-à-dire, que la plus grande différence entre les ascensions droite»
de 6'" et de Л"" , est de 2°,7/i83 ; elle arrive lorsque l'ascension
droite de iV est de 5i°,3743, celle de S" étant alors ^8° ,6260.
Celte différence rt'duiie en terns, à raison de la circonférence entière.
pour iob, donne 0^0687 , tems moyen décimal pour le plus grand
retard de Л" au méridien , par rapport à S"'. C'est 9' 54" eu tem*
vulgaire de 24 heures au jour.'

On peut facilement s'assurer que l'équation du centre qui est main-
tenant a°,i38o dans l'écliptique lorsqu'elle est la plus grande, ne
peut jamais donner en ascension droite une différence égale à 2°, 74§3.
En effet , supjHJsons le cas le plus favorable , celui où elle attein-
drait son maximum à l'instant du solstice; alors, eu désignant par se
l'arc qui lui correspondrait sur l'équateur , on aurait } suivant la
note de la page i83,

tang 2»,i38o .
tane X -=z - Jb cosa

expression 'qiû , étant calculée par le moyen des tablet des loga-
rithmes , donne

ï = a°,33o6.

Si Vou supposait que le milieu de l'arc a»,i38o coïncidât avec le
(olslice , on aurait

x = a°,33o7 ,

M qui ferait ï" de plu». Dans ce ça» , qui eut d« tou* le plus feue-
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SH jusqu'à I'apoee'e ; par conséquent le méridien de S'
rencontre encore, avant le solstice d'été, le soleil moyen S111

et l'équation du tems est nulle pour la troisième fois,«
Depuis le solstice d'été jusqu'à l'apogée, la marche des

trois autres se fait dans l'ordre ,$•'", S1', S1 ; à l'apogée S11

atteint .5', ensuite le dépasse jusqu'au périgée, et qui donne
l'arrangement S", S', S". Or, à l 'équinoxe d'automne, S'"
rejoint S'1 ; par conséquent, il rencontre dans l'intervalle
le méridien de 5', et l'équation du teins devient nulle une
quatrième fois.

Alors l'ordre des trois soleils redevient S' S!/ 5'", et les
mêmes apparences se reproduisent dans le même ordre . à
chaque révolution.

râble , le résultat est encore beaucoup au-dessous de 2°,^483. On

peut donc être assuré que , dans aucun cas, l'équation du centre,

qui a lieu maintenant, dans l'écliplique, ne peul donner sur l'équateur

une différence d'ascensiou droite égale à 2°,7/|s3 ; et comme lous

ces élémens n'éprouvent que des variations périodiques très-lentes ,

renfermées dans des limites fort étroites, un peut en conclure que

daus toutes les positions possibles de l'orbe solaire sur l'écliplique,

le soleil vrai et le soleil moyen coïncideront toujours quatre fois

chaque année.
L'arc 2°,33o7 réduit en tems, à raison de la circonférence entier«

pour un jour, donne oh,o533, tems moyen décimal, ou 8'a4" tems

moyen vulgaire ; par conseillent , si la plus grande équation du centre

coïncidait avec le plus grand écail de ò'" et de o""j en sorte que

les trois soleils fussent alors dans l'ordre S', Л", o'", ou У", 6"
ò , 1% différence d'ascension droite entre le soleil vrai Л' et le

soleil moyen У", serait moindre que a°,33/.jo 4-2° 7483, ou 5°,o823,

ce qui donne, en tems décimal, o'i,i2n, ou iS'iS" en tems vul-
£.-\ii'e. Or , celte disposition, la plus favorable de toutes, ne saurait

avoir lieu dans la situation actuelle de ГогЬе solaire ; ainsi la diffé-

rence du tems moyen au tems vrai ne peut s'y élever à i3 minutes

île Icuis decimal, ou à 18 miuntes de terns sexagesimal»
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jag. On Voit , par ce simple exposé , qu'en vertu de
l'obliquité de l'écliptique , combinée avec le mouvement
inégal du soleil, l'équation du tems devient nulle quatre
fois dans l'année ; savoir : une fois entre le solstice d'hiver
et le périgée , deux fois entie l'équinoxe du prinlems et
le solstice d'été , et une dernière fois entre l'apogée et
l'e'quinöxe d'automne. On voit aussi que les époques de
ces phénomènes varient avec la position du grand axe de
l'orbe solaire. Présentement elles se trouvent placées vers
les a5 décembre, 16 avril, 16 ju in et ï", septembre. En
général on conçoit que le déplacement progressif de ce
grand axe , doit changer peu-à-peu la valeur absolue de
l'équation du tems, qui convient à chaque longitude du
soleil. Aussi a-t-on calculé par la théorie ces variations

séculaires, et on les a jointes aux tables du soleil.
On conçoit également que les causes qui rendent

l'équation du tems nulle doivent encore avoir leur effet ,
malgré les petites variations que la nutation occasionne
dans la marche de nos trois soleils. Ces variations qui
ne s'élèvent jamais qu'à quelques secondes , changent
un peu les époques des quatre rencontres qui ont lieu

chaque année , mais elles ne peuvent ni les détruire, ni
les faire sortir des limites que nous leur avons assignées.

i3o. Si l'inclinaison de l'écliptique sur le plan de

l'équateur était nulle , en sorte que ces deux plans coïn-

cidassent toujours , la partie de l'équation du tems qui
dépend de cette inclinaison , serait nulle aussi. Alors
le mouvement moyen et le mouvement vrai ne différe-
raient l'un de l'autre que par l'équation du centre. Le
soleil vrai et le soleil moyen ne se joindraient qu'au pé-
rigée et à l'apogée, et le lems vrai ne coïnciderait avec le

Îems moyen que deux fois dans l'année ,, lorsque le soleil
se trouverait dans les absides.
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i3i. D'après ce qu'on vient de dire , il est facile de
sentir que l'instant du midi vrai, marqué sur une méri-
dienne , par l'ombre d'un style, diffère en général du
midi moyen. Mais comme on connaît, pour chaque jour,
l'équation du teras, on peut marquer, pour chaque jour,
de part et d'autre de la méridienne, la direction et la
limite de l'ombre , à l'instant du midi moyen. On a ainsi
une suite de points qui marquent, autour de la méri-
dienne vraie , les méridiennes successives du soleil moyen.
La courbe qui unit leurs extrémités doit évidemment rei>-
eontrer la méridienne vraie , en quatre points , correspon-
dans aux quatre instans de l'année où l'équation du tems
devient nulle. De plus , elle doit être fermée et rentrante
sur elle-même , puisque l'équation du tems reprend les
mêmes valeurs après chaque révolution: aussi cette courbe
a-t-elle à-peu-près la forme du chiffre 8. Mais elle n'est
pas symétrique, parce que les époques auxquelles l'équa~
tion du tems devient nulle, sont inégalement éloignées.
On la nomme la méridienne du tems moyen, et lorsqu'on
la trace , autour de la méridienne vraie, sur les cadrans
solaires, on marque sur son contour, des signes corres-
pondans aux diverses saisons, afin de reconnaître facile-
ment la portion de la courbe qui convient à chaque partie
de l'année.

Dans le petit abrégé de Gnomonique, placé à la fin
de cet ouvrage , on trouvera l'exposition détaillée du
procédé qu'il faut suivre pour tracer une méridienne du
tems moyen , avec un exemple.

11 existe une méridienne de ce genre , tracée par
,M. Bouvard, sur le palais du Luxembourg, à Paris.
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CHAPITRE XIII.

Des Taches du Soleil, de sa forme , de sa
rotation.

i3s. Nous venons de calculer, avec la dernière exac-
titude , les monvemcns du soleil : cherchons maintenant
à acquérir .quelques notions sur sa forme et sur sa
nature.

A la vérité , nous sommes si éloignés de lui , que nos
connaissances, sur ces denx points, semblent devoir tou-
jours être fort incertaines ; mais on désespère, moins du
succès, quand on considère les résultats que nous avons
déjà obtenus ; et, quelque petites différences que puisse
nous présenter cet astre, à la distance où il est placé , on
.peut être sûr qu'elles n'échapperont pas à des observations
précises et multipliées.

Le soleil ne«« offre l'aspect d'un disque arrondi et Itt-
mineux ; mais il n'en faut pas conclure que sa surface
est réellement plate ; car tous les corps arrondis , vue de
très-loin , doivent présenter cette apparence. Le télescope
a décidé la question , en montrant que le soleil tourne sur
lui-même dans l'espace d'environ z5 jours, et demi. En
effet, il n'y a qu'un corps arrondi qui puisse, en se pré-
sentant sous toutes les faces, être toujours vu sous la forme
d'un cercle.

Ces observations ont de plus appris, qu'il se fa i t , à la
surface du soleil, d'énormes bouillonnemens, de vives
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effervescences. Tout s'accorde à faire considérer cet astre
comme un immense globe enflammé , qui lance autour
de lui des torrens de lumière, dont nous ressentons les
effets à trente millions de lieues de distance.

Comme ces phénomènes sont aussi curieux par eux-
mêmes qu'importans pour la connaissance du système du
monde, je vais les exposer avec quelque détail.

i33. On observe souvent sur le disque du soleil, des
taches noires d'une forme irrégulière, qui traversent sa
surface dans l'espace de quelques jours. Leur nombre ,
leur position , leur grandeur, sont extrêmement variables*
on en a vu qui , à juger par l'espace qu'elles occupaient
sur le diamètre apparent du soleil, devaient êlre cinq ou six
fois plus larges que la terre entière (*). La vive lumière du
sóleiTne permet pas de les appeicevoir à la vue simple;
mais on les observe très-nettement avec des lunettes as-
tronomiques , dans lesquelles le trop grand éclat de cet
astre est adouci, et non pas effacé, par les verres co-
lorés que l'on peut placer devant l'oculaire. Chaque tache
noire est ordinairement environnée d'une pénombre au-
tour de laquelle on remarque une bordure de lumière
plus brillante que le reste du soleil. Quelquefois on apper-
çoit d'abord .des nuages lumineux sur le bord du disque,
sans voir de taches à leur centre ; mais à mesure qu'ils
s'avancent, les taches commencent à se former , ou du
moins à devenir visibles , et ce phénomène est assez cons-
tant pour qu'on puisse prévoir, par là , leur apparition.
Lorsque les taches commencent à paraître sur le bord du
soleil, elles ressemblent à un trait délié. Peu-à-peu leur

(*) Telle fut Ь tache observée par Herschell en 1779. Sa largeur
réelle, conclue de son diamètre apparent, surpassait 17000 lieue«.
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grandeur apparente augmente , à mesure qu'elles s'avan-
cent vers le milieu du disque ; ensuite elles diminuent par
les mêmes périodes, et finissent par disparaître entière-
ment. Cependant la bordure lumineuse qui les environne
est encore visible quelque t ems après. Ces accroissemens
et ces diminutions s'expliquent facilement, si l'on sup-
pose les taches adhérentes à la surface arrondie du soleil ;
car alors , le seul mouvement de rotation doitnous les faire
appercevoir sous divers degrés d'obliquité et de grandeur.

184. Pour observer les taches qui paraissent sur le dis-
que du soleil, et pour déterminer exactement leurs posi-
tions successives sur ce disque , on emploie la machine
paraU?ctiqufr, qne nous • avons décrite dans le premier
livre. Elle est extrêmement propre à cette observation

puisqu'elle est destinée à mesurer les petites differences
d'ascension droite et de déclinaison. On dirige la lunette
de cet instrument sur le soleil, et après avoir mis à—
peu-près le centre de cet astre sur le fil horieontal , on
observe • le tems qui «'écoule entre le passage du bord aux
.fils horaires, et celui de la tache que l'on veut observer.
Cet intervalle donne la différence d'ascension droite, entre
la tache et les bords ; par conséquent, entre la tache et
le centre, puisque la distance des bords au centre , ou
le demi - dijmètre apparent,,du. soleil est connu par les
observations. On mesure de même avec le fil equatorial
mobile , la différence de déclinaison des bords et de la
tache, et l'on en conclut la différence entre la tache et le
rentre. Ces résultats fixent la position de la tâche sur le
disque, et en l'observant ainsi pendant tous les jours de
son apparition, on peut, si cette apparition est de quelque
durée", tracer,la route apparente de la tache sur le disque,
£vec beaucoup d'exactitude , soit par un dessin graphique,
soit par le calcul, ce qui est beaucoup plus précis.
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Lorsqu'on a observé , avec soin , une même tache ,
pendant tout le tems qu'elle emploie à traverser le disque
du soleil, ce qui demande environ i4 jours, si l'on est
assez heureux pour qu'elle dure , on la revoit encore après
un intervalle de tems à-peu-près égal ; mais elle se trouve
sur le bord du soleil opposé à celui où elle a disparu.
Cette marche révolutive est commune à toutes les taches.
Cependant, il arrive , pour l'ordinaire , qu'après quel-
ques retours semblables, on cesse enfin de les revoir ;
mais comme on sait aussi qu'elles se dissipent, et dispa-
raissent quelquefois sur le disque même du soleil, on est
fondé à croire que celles qui ne reviennent plus, se sont
dissipées sur la surface opposée. En effet , Jeur nombre est
extrêmement variable, et elles n'ont rien de régulier dans
leurs apparitions. Il y a des années où l'on n'en voit au-
cune , d'autres où elles sont très-fréquentes.

i35. Ces phénomènes ont conduit M. Herschell à penser,
q'ue le corps du soleil est un noyau solide et obscur, en-
vironné d'une immense atmosphère, presque toujours ., Jk-
remplie de nuages lumineux. Selon lui , ces nuages flottans
au hasard , s'entrouvrent quelquefois et nous découvrent AJ>* b****"*-***̂
le noyau obscur ; de même que du haut des montagnes
qui s'élèvent à la surface de la terre , on peut quelque-
fois , à travers les interstices des nuages, découvrit le
fond des vallées. M. Herschell croit aussi qu'il existe
à la surface du soleil , des montagnes très-hautes , dont
les sommets paraissant, par intervalles, au-dessus de
la matière lumineuse, nous offrent l'apparence de ta-
ches noires. En elfet, ces explications s'accordent assez
bien avec les phénomène» observés. Mais on y satisferait
encore en supposant avec l'auteur de la Mécanique cé-
leste , que le corps même du soleil est embrasé. Car le
développement des fluides-élastiques qui se formeraient

a. 16
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dans le sein de celte masse, devrait y exciter des boti—
leversemens terribles; et, dans cette supposit ion, les
taches pourraient être des cavités profondes, d'où sorti-
raient par intervalles de vastes éruptions de feux, faible-
ment représentées par les volcans terrestres.

i3G. Lorsqu'on eut découvert les taches du soleil , on
s'empressa d'en suivre et d'en étudier les mouvemens. Le
moyen le plus simple de ks déterminer, est, comme nous
l'avons dit , d'observer pendant plusieurs jou r s , les diffé-
rences de déclinaison et d'ascension droite entre une même
tache et le centre du sole i l , pour en conclure les diffé-

*- rences de longi tude et de lal i tude, en ' c a l c u l a n t celle du
centre et celle de la tache par les formule? de la page 58.

Alors supPO.T/n? nue rj\ jig. ::: , rccM-TCrie Je centre de
la terre. SoitjEe i 'cclipticme, ou le grand cercie (3e la sphère
céleste décrit par le soleil , USA le disque apparent de cet
astre , C soa centre, et Л/ia position apparente delà tache*,
que je suppose au-dessous du plan de Pécliptique, du côté
du Sud. L'angle CI P sera la différence de longitude ; l'angle
jPJTi/РГта la différence de latitude (celle du centre du soleil
est toujours nulle ) , et ces deux angles seront connus
par l'observation, puisqu'on peut les conclure des dif-
férences de déclinaison et d'ascension droite observées.

Ces angles étant tou jours très-petits, on p e u t , dans une
première approximation considérer les arcs qui les mesu-
rent , comme autant de petites lignes droites ; et si on
les suppose, comme à l 'ordinaire, mesurés sur la sphère
céleste , 'dont le rayon est CT, Tangle CTP ou l'arc qui
le mesure, sera représenté par la ligne C-P, l'angle PIM
par la ligne РД/, et enfin le diamètre apparent du soleil
par la ligne В'A. Par conséquent, pour prendre une idée
précise de la position de la tache , on pourra décrire à
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Volonté un cercle ASB, Jig. 2.2., dont le diamètre sera
supposé contenir autant de parties de l'unité , que celui
du soleil, donné par l'observation , contient de secondes
de rlegrés. On prendra la ligne CP .égale au nombre de
secondes contenues dans la dilférence des longitudes; on
fera , de même, la perpendicu'aire PM égale au nombre
de secondes que contient la latitude de la tache, et l'on
aura ainsi la position de cette.tache représentée sur le
disque apparent du soleil.

En répétant la même opération pendant plusieurs jours
consécutifs, on aura une suite de points tels que M,
Л7', Л/", Л/", fig. 22, qui représenteront la route
apparente de la tache sur le disque du soleil ; ou, pour
parler plus exactement, ce sera la projection de la courbe
qu'elle décrit , exéculée sur un plan perpendiculaire au
rayon visuel, mené de la terre au centre du soleil. Cette
projection est en général une courbe ovale assez ressem-
blante à une ellipse , et toutes les taches que l'on peut
observer en même tems suivent des courbes semblables
et parallèles. La durée de leur révolution est aussi la
même. Elles emploient toutes environ ay',3 pour revenir
à la même position apparente sur le disque du soleil,

187. La forme de ces ovales , leur courbure et leur
inclinaison éprouvent des variations très-grandes. A la fin
de novembre etau commencement de décembre, ce sont de
simples lignes droites, comme Л/m, M'm', M//miï,Jiff. дЗ.
Alors les taches vont de Ъ1 en m , c'est-à-dire , de la
partie australe de l'écliplique dans sa part ie boréale. Les
points Л/, M', où elles commencent à paraître et que
l'on pourrait appeler leur orient, sont moins élevés que
les points mrn 'mff . t. ,où elles disparaissant , et que l'on
pourrait nommer leur occident. Peu-à-peu ces lignes
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droites se courbent et forment des ovales comme dans la
fig. s.!*. Pendant l'hiver et le printems, la convexité de.
ces ovales est tournée vers le pôle boréal de l'écliptique ;
mais en même tems leur, inclinaison change, et, au com-
mencement de mars , les points où les taches commen-
cent à se montrer, sont aussi élevés sur récliptique que
ceux où elles disparaissent. Voyez Jig. z5. Depuis cet
instant, le changement d.'mclmaison continuant à se faire
dans le même sens , la courbure des ovales diminue : ils
se resserrent peu-à-peii, et à la fin de mai ou au com-
mencement de j u i n , on les revoit de nouveau sous la
forme de lignes droites , fig. 26 ; mais leur inclinaison sur
l'écliptique est précisément contraire à ce qu'elle était six
mois auparavant. Après cette époque, ils s'ouvrent de

nouveau , comme dans la fig. 27 , et leur convexité est
dirigée vers la partie australe de récliptique ; en même
tems leur inclinaison change. An commencement de sep-
tembre , on les voit sous la forme représentée fig. 28.
Les points où les taches paraissent, sont aussi élevés que
ceux où elles se couchent. Parvenus à ce terme , les
ovales se resserrent, s'inclinent de nouveau sur l'éclip—

tique , et enfin au mois de décembre , on les revoit sons
la forme de lignes droites, tels qu'ils paraissaient un an
auparavant.

i38. Cej phénomènes se reproduisent chaque année,
dans le même ordre , en suivant les rnèrnes périodes d'ac-
croissement et de d iminut ion . On en doit conclure que
la cause qui les produit est également uniforme et ré-
gulière. Il faut de plus qu'elle soit commune à toutes les.
taches, puisqu'elle leur fait décrire des orbites exactement
parallèles et soumises aux mêmes variations , dans leurs
apparences. Ce oui se présente de phis simple , c'est de
supposer que ces taches sont adhérentes à la surface du,
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soleil, et qu'elles tournent avec cet astre dans l'espace de
quelques jours.

De plus , les inflexions diverses et successives des lignes
décrites par ces taches , indiquent un axe de rotation qui
n'est pas perpendiculaire à l'écliptique. Car, s'il lui était per-
pendiculaire, toutes les taches devraient décrire des cercles
parallèles à ce plan. Ces cercles , vus de la terre et dans
l'éloigncment, paraîtraient comme autant de lignes droites
parallèles à l'écliptique ; et ces apparences resteraient
constamment les mêmes, ce qui ne s'accorde point avec
les observations.

Au contraire tous les phénomènes s'expliquent de la
manière la plus simple , en admettant la rotation du
soleil autour d'un axe incliné à l'écliptique ; et qui reste
constamment parallèle à lui-même pendant la révolution
annuelle. Cet axe , emporté par le soleil , prend successi-
vement des positions différentes par rapport à la terre, et
nous présente sous des inclinaisons également variables ,
les cercles que les taches décrivent. De là les changemens
que nous observons dans leur courbure apparente. Parmi
toutes ces positions, il en est deux qui doivent offrir des
lignes droites : ce sont celles où le plan mené par l'axe dérota-
tion, perpendiculairement à l'écliptique , devient aussi per-
pendiculaire au rayon visuel mené de la terre au centre da
soleil. Cela ne peut arriver que deux fois l'année , dans
deux points opposés de l'écliptique, et à six mois de dis-
tance. Alors nous appercevons les deux pôles de rotation du
soleil, c'est-à-dire, les deux points dans lesquels l'axe
de rotation perce la surface de cet astre. Dans toute autre
position, la route des" taches doit paraître ovale ; mais
lorsque nous .découvrons le pôle supérieur ou boréal, la
convexité des ovales est tournée vers la partie australe
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de l'ecliptique ; et quand nous découvrons le pôle infé-
rieur , cette convexité est tournée vers la partie boréale.
La marche des taches se faisant toujours dans le même
sens, et de gauche à droite ou d'orient en occident, les
points du disque où elles se lèvent, doivent être, pendant six
mois, plus élevés que ceux où elles se couchent. Le con-
traire arrivera pendant les six autres mois ; et il y aura
deux époques de l'année où ces points se trouveront à égale
hauteur au-dessus de l 'écliptique. Après cet instant d'é-
quilibre , l'inclinaison des ovales deviendra plus grande de
jour en j o u r , elle parviendra en trois mois à sa plus
grande obl iqui té ; et de là commençant à diminuer de
nouveau jusqu'à «n nouvel équilibre, il arrivera enfin que
l'époque de la plus grande obliquité sera celle où le pas-

sage des taches sur le disque paraî t ra se faire en ligne droite ;
et, au contraire, dans le moment de l'équilibre, l'ouver-
ture des ovales sera la plus grande. Dans tous les autres
tems, lorsque l'inclinaison des ovales diminuera , leup
courbure ira en augmentant.

On a essayé de représenter ces apparences dans la
fig. щ , où A, J3, С, /), E sont des positions succes-
sives du soleil par rapport à la terre , iigurée en T. Pp
indique partout l'axe de rotation, et Mm t M'mr, Ml!m'/f

sont les routes des taches. 11 faut supplier à l'imperfec-
tion de la figure , où l'on n'a pas pu rendre l'extrême
éloignement de la terre et du soleil. В jest le lieu où l'axe
de rotation devient parallèle au plan du disque solaire , et
par conséquent perpendiculaire au rayon visuel ТВ. А, С
sont les points où l'ouverture apparente des ovales est la
plus grande. Quant aux points opposés , on n'a pas pu
y figurer le globe fu soleil, vu de la terre » mais il est
sensible que les apparences y seraient contraires à celles
des points ЛВС. Par exemple-, le soleil étant parvenu
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en С , présente au spectateur , placé en T, le m nine
aspect qu'il aurait offert en A six mois auparavant
pour un spectateur placé en A11, du. côté opposé à la
terre ; c'est-à-dire , qu'on revoit alors les roules des ta-
ches sous la forme d'ovales dont les extrémités sont égale-
ment élevées sur l'édiptique, mais elles se présentent
dans le sens opposé. Une opposition semblable a heu dans
toutes les situations du soleil qui sont diamétralement
opposées sur son orbite.

i3g. Toutes ces conséquences étant exactement con-
formes aux observations , on en peut, conclure avec cer-
t i tude , qu'en effet le soleil tourne sur lui-même d'orient
en occident autour d'un axe incliné à l'écliplicjue.

Le plan mené par le centre du so'.eil-, perpendiculai-
rement à cet axe , se nomme Vécjuateur du soleil. Il coupe
le plan de .l'écliptique , suivant une ligne droite qui
s'appelle la ligne des noeuds de cet équaleur. Les nceitâs
eux-mêmes sont les points où cette droite prolongée
indéfiniment, dans les deux sens, rencontre la sphère
céleste.

-i;4°- Pour connaître la position de l'axe de rotation
dans l'espace, il Taut déterminer l'inclinaison de l'équa-
teur sobire sur l'écliptique , et l'angle que fait la ligne
des noeuds avec une droite fixe menée sur le plan de
l'écliptique; par exemple, avec la ligne des equinoxes.
Cet angle se nomme la longitude du nœud. Voici la mé-
thode qui me paraît la plus simple et la plus exacte pour
déterminer ces élémens.

Lorsqu'on a observé la position d'une tache sur le disque
du soleil, et qu'on a calculé sa longitude et sa lutitude , on,
connaît la direction du rayon visuel mené de la terre à cette

, à l'instant de l'observation. On. sait de plus quelle
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était, à la mètne époque, la longitude du soleil, sa distance
à la terre « et son diamètre apparent. C'est donc un simple
problême fie géométrie, de trouver les intersections de
sa surface supposée sphérique, avec le rayon visuel mené
à la tache. Trois observations semblables , d'une même
tache, déterminent trois points sur la surface du soleil,

• et ces points sont situés sur une même circonférence de
cercle, parallèle à l 'équateur solaire. Or, en general , la
position d'un plan est fixée, lorsqu'on sait qu'il passe par
trois points connus: le plan du cercle décrit par la tache,
sera donc déterminé par ces trois observations, et l'on en
pourra déduire la position de l'équateur solaire qui lui est
parallèle.

i4 i - Pour fixe/ les positions successives des taches sur
Ja surface du soleil supposée sphf'riqne , on conçoit ,
par le centre de cet astre , trois axes rectangulaires , menés
dans des directions connues, et qui restent constamment
parallèles à eux-mêmes , pendant la révolution annuelle.
Le premier de ces axes est perpendiculaire à l'écliptiaue ,
les deux autres sont situés dans ce plan. L'un est parallèle
à la ligne des equinoxes, l'autre lui est perpendiculaire.
Ils sont représentés en S, fig. 3o. On nomme latitudes et
longitudes héliocentriques , les longitudes et les latitudes
comptées du centre du soleil autour des trois axfs pré-
cédens. Elles sont évidemment déterminées lorsqu'on
a leurs analogues mesurées du centre de la terre, et
que l'on nomme par opposition longitudes ef latitudes
géocentrie/ues. La trigonométrie sphérique nous enseigne
à trouver ces rapports; comme on le verra dans les notes
placées à la suite de ce chapitre ; mais il suffira pour le
moment d'en avoir indiqué la possibilité.

En appliquant cette méthode, on trouve que l'équa-
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leur'solaire est incliné à récliptique de 7°,o7i9. Il paraît
rester constamment parallèle à lui-même. Les points de cet
équateur , en s'élevant par leur mouvement de rotation
au-dessus de l'écliptique, vers le pôle boréal, traversent
ce plan dans un point qui, vu du centre du soleil, se
trouve à y8°,6oGa de l'équinoxe du printems; telle est donc
la longitude héliocentrique du nœud ascendant de l'équa-
teur solaire. Elle ne paraît pas éprouver de variations
sensibles, si ce n'est celles qui résultent de la préces-
sion des equinoxes , effet général que nous avons déjà
indiqué.

i4a. J'ai dit que la durée moyenne de la rotation du
soleil par rapport à un même point de la terre, est 27',oi-
C'est le tems après lequel un même point de la surface
de cet astre revient à la même distance de son centre
apparent ; mais ce n'est pas le tems delà rotation réelle. En
effet, dans cet intervalle, le soleil décrit sur l'écliptique
un arc égal à i°,oc)5i6.27,81, ou 24°,qi. En vertu de
ce seul mouvement , il nous découvre chaque jour de

nouveaux points de sa surface , dont il nous montre
successivement toutes les parties dans le cours d'une
année. J)e là résulte une rotation apparente , qui semble
se faire annuellement autour d'un axe perpendiculaire à
l'écliptique. L'effet de cette illusion optique se compose
avec la rotation réelle , dans les résultats observés , et
pour y démêler les influences particulières de ces deux
causes , il faut les étudier séparément.

Faisons d'abord abstraction de la rotation réelle. Ima-
ginons un rayon visuel mené de la terre au centre du
soleil, et concevons, par ce centre , un plan perpendi-
culaire à ce rayon. Le disque du soleil n'est que la pro-
jection de. tous les points de sa surface sur ce plan
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perpendiculaire. L'intersection du plan et du rayon visuel,;
forme ce que nous appelons le- centre dn disque. C'est à
ce centre que nous rapportons le point de la surface da
soleil qui est sur la direction du rayon visuel. Or, il
n est pas difficile de voir que ce point varie sur la sur-
face du soleil, quand le soleil change de position sur le
plan de l'écliptique. En effet, s'il se trouve, par exemple,
en 5, ßg. 3i, que T soit le centre de la terre, TS le
rayon visuel mené au centre du soleil, -C sera le point
de la surface que nous verrons au centre du disque.
Mais lorsque le soleil sera en 5', le point C', qui sera
parvenu au centre du disque apparent, différera du point
С ; et pour trouver l'are décrit par ce dernier , il faut ,
par le point 5, mener S'T' parallèle à ST; le point С
se trouvera en c. Ce point s'est donc éloigné du centre
apparent du disque , par le seul effet de la révolution an-
nuelle du soleil ; il s'en est éloigné de l'angle TS'T', qui
est égal à S'TS, ou au mouvement du soleil dans son
orbite , pendant l'intervalle des observations.

L'effet de la rotation réelle altère cette rotation appa-
rente , parce qu'elle est dirigée en sens contraire. Si elle
se faisait aussi autour d'un axe perpendiculaire à l'éclip-
tique , il serait facile d'y avoir égard ; car lorsqn'un
même point de la surface du soleil serait revenu à la
même distance de son centre, apparent, ce qui se fait en

27',3i , il se trouverait avoir décrit réellement 429%9i ?
c'est-à-dire , une circonférence entière , plus le mouve-
ment angulaire du soleil dans cet intervalle ; d'où il est
facile de conclure , par une simple proportion , que le
terns d'une rotation complète serait aã1,4-

L'axe réel de rotation du soleil étant oblique à l'éclip-
tique , ce résultat n'est pas tout-à-fait exact, »t les 49V;)»
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décrits par les points de,cet astre parallèlement à l'éclip-
tique , ne produisent pas tout-à-fait le même angle sur
l'équateur solaire. Mais comme l'inclinaison de ces deux
plans est peu considérable , l'erreur qui en résulte est
fort petite, et beaucoup au-dessous de celles que ce genre
d'observation comporte. Au reste, la durée de la rota-,
ticm réelle se trouve naturellement déterminée quand on
calcule les positions successives d'une même tache par
rapport à trois axes fixes menés par le centre du soleil,
comme nous l'avons enseigné plus haut ; car de cette
manière, on connaît l'arc réellement décrit par la tache
sur son parallèle entre les observations , et en comparant
cet an: au term employé à le parcourir , on en conclut
la durée de la rotation totale.

1/1.3. En comparant, par des moyens très-précis, l'in-
tensité de la lumière que nous envoient les bords du
soleil , et celle qui vient du centre de wn disque, Bouguer
s'est assuré que celle-ci est la plus forte. Cependant le
soleil étant un corps arrondi, ses bords s'offrent oblique-
ment à nous, et présentent, sous le même angle, une
plus grande surface. Leur lumière devrait donc nous
sembler plus intense. S'il en est autrement , c'est qu'une
cause plus forte vers les bords que vers le centre , en
diminue graduellement l'intensité. Tel serait l'effet d'une
épaisse atmosphère ; car s'il en existe une autoup du so-
leil ? les rayons lumineux venus de ses bords la traversent
dans une étendue beaucoup plus considérable que ceux
qui partent du centre de son disque , et qui la traversent
directement. C'est ainsi que notre atmosphère affaiblit
beaucoup plus la lumière des astres à l'horison qu'au
zénith. L'atmosphère solaire est donc indique'e par со
phe'aornène, avec beaucoup de vraisemblance.
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144- On verra plus loin que la lune est aussi un corps

arrondi, mais qui n'a point d'jttnosphère sensible. Ce
fait sera prouvé d'une manière très-rigoureuse ; mais l'on
peut déjà en reconnaître la vérité, en observant avec soin
les étoiles devant lesquelles la lune passe ; car on ne voit pas
leur lumière s'affaiblir peu-à-peu en approchant du
disque de cet astre ; elles brillent jusqu'auprès de ses bords,
et s'éclipsent subitement. La luné n'a donc pas d'atmos-
phère sensible : aussi est-elle plus lumineuse vers les bords
que vers le centre , comme Bouguer s'en est assuré. Ce
rapprochement confirme très-bien la théorie précédente.

i45. Un autre jfliénomène remarquable , qni tient ,'
sans doute, à l'état actuel et à la nature même du soleil,
c'est l'auréole lumineuse qui l'accompagne, et à laquelle
jon a donné le nom de lumière zodiacale. On l'observe
le soir, lorsque le soleil vient de se coucher, et à l'endroit
même où cet astre \ quitté l'honson. Sa forme est celle
d'une lentille très-applatie , placée obliquement snr l'hori-
son , et dont te tranche aiguë atteint très-loin dans le ciel ;
vvy.Jig. 32. Cette lumière est blanchâtre comme celfe de la
voie lactée. On s'est assuré qu'elle accompagne constam-
ment le soleil , et dans les éclipses totales , on Papperçoit
autour de son disque comme une chevelure lumineuse. Elle
est toujours dirigée dans le plan de l'équateur solaire , et
c'est pour cela qu'on ne la voit pas également bien , le
soir, dans toutes les saisons. Car cet éqifateur étant cfi-
vcrsemeut incliné à l'horison , en raison des diverses po-
sitions du soleil dans Pécliptîque , la lumière zodiacale
s'incline avec lui , et se cache en grande parliesous l'hon-
son ; ou du moins son éclat est fort affaibli par les vapeurs
qui s'élèvent près de la surface de la terre. Le tems le plus
favorable pour l'observer Jans nos climats estl'équinoxe da
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printems, vers le mois de février ou de mars. Alors la ligne
ties equinoxes est le soir, dans l'horison, Jig, 33. L'arc de
l'écliptique SS', dans lequel le soleil va entrer, est plus
élevé sur l'horison que l'équateur SEQ. La différence est
égale à'I'oblicjuité de l'écliptique, c'est-à-dire à s6",o74o.
Ainsi la lumière zodiacale, toujours dirigée dans le plan
de l 'équateur solaire, qui est presque dans le plan de
l'écliptique, se trouve alors plus élevé que l'équateur
de toute cette quantité. Dans nos climais , aucune autre
position du soleil n'est aussi favorable. Par exemple, au
solstice d'été, l'arc 5" T de l 'écliptique, est parallèle à
l'arc EQ de l'équateur céleste. La pyramide lumineuse se
trouve, le soir, parallèle à cet équateur, c'est-à-dire, beau-
coup plus inclinée qu'au tems de l'équinoxe du printems :
il en est de même dans toutes les autres positions.

i46. On a formé plusieurs hypothèses sur la nature
et la cause de cette lumière. On avait pensé d'abord
qu'elle émane de l'atmosphère du soleil ; mais l'auteur
de la Mécanique céleste a prouvé, d'après sa forme et
d'après sa grandeur , que cela est impossible. On a cru
remarquer qu'elle s'affaiblit, quand le soleil a moins de
taches , et qu'elle s'accroît quand il en a un plus grand
nombre.

Ли reste , quelle que soit la cause de cette lumière , il
est certain que la matière qui nous la renvoie est extrê-
mement rare , car он voit les plus petites étoiles au
travers»

i47- Quant au nom de lumière zodiacale , il vient de
ce que l'on appelle zodiaque , une zone d'environ ao° de
largeur, dont l'écliplique occupe le milieu , et dans
laquelle on croyait autrefois que toutes les orbites
des planètes étaient renfermées. L'auréole lumineuse ,
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toujours comprise dans cette zone , en a reçu sa tléno--
miuatiorb

148- Je ne parlerai point ici de la grosseur au soleil,
ni des moyens que Гол a employés pour évaluer sa den-
sité. On ne peut parvenir à ces résultats que quand on
connaît exactement la distance du soleil à la terre , et
celle des autres corps célestes. Nous devons donc différer
<le nous en occuper , jusqu'à ce que nous ayons vu
comment on a déterminé la parallaxe du soleil et les

vraies dimensions des orbes planétaires.

N O T E .

Manière (le Irower les coordonnées d'une iache du soleil,
par rapport à frnis axes Jîxes passant par le centre
de cet astre. Détermination de l'ëijuateur du soleil.

Soient X, Y, les deux coordonnées du soleil l'apportées ù deux

axes fixes et rectangulaires menés par le centre de la terre daus le
plan de l'écliptique ; l'axe des A' éli,nt supposé passer par l'équinoxe

du printcms. Si Ton nomme L la longitude du soleil vue de lu terre,

et Jt la distance de cet astre j on aura

Menons , par Je centre de la terre , un troisième axe perpendiculaire

au plan de l'écliptique , ce sera l'axe des л , et nous supposerons

lesZpositifs dirigés -vers le pôle boréal de .ce plan. Soient .r, y, -t.

les coordonnées rectangulaires d'une tache du soleil rapportée à ces

axes à im instant donné ; soient; de plus , ou même instant , l la

longitude géocentrique de la tache , >. sa latitude géocentriquo » et j
la projection de son rayon vecteur sur le flan de ГесНршще , on

aura évidemment

X = g co> / , y = 5 sin / , » = ; tang ь ',



er, si l'on représente par r la. Traie disumce de 1» tache an centre

de la terre, on aura aussi

par conséquent-, en éliminant ç , les valeurs de x, y, z deviendront

.r = r cos * cos l, y = r cos л sin l , г = r sin X.

Celle forme de valeurs est souvent employée dans l'astronomie. Main-

tenant , si nous appelons x ', y' , z' les trois coordonnées de cette

même tache , rapportées à trois axes parallèles aux précédens et fixes

au centre du soleil , nous aurons en général

et si l'on suppose que la surface du soleil soit sphérique et que son

rayon soit r' , on aura, entre les trois coordonnées д-', у' , z', la

relation qui convient à la surface de la sphère , c'est-i-dire ,

les véritables* inconnues du problème sont xf , y' -, z' : pour les

déterminer , mettons-y d'abord à la place de x , y , z , X, Y leurs

valeurs , elles deviendront

ar'= r cos \ cos/ — Rcoslj, y' —т cos x sin l — Л sin/, z' = r sin A;

substituons maintenant ces quantités dans l'équation de la surface du

soleil et développons les carrés , nous trouverons

ï' — гиг cos x . cos (L — l~) — r'a — Л';

on peut à la place de R substituer sa valeur en fonction de т' , car

en nommant Д le demi-diamètre apparent du soleil. vu de la terre

à l'instant que Uon considère , on aura évidemment

r' = Л sin A ,

et ei j d'aprej cette relation , on élimine R , l'équation à résoudre
devient

cos л . cos ( L — l \ r'' . cos5 Д
f — a rr • -

sin Д sin"
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d'où Гои tire pour r deux valeurs

cos л . cos (-£ — /) ± V/cos2 л cos1 (L — 1} — cos1 Л
- __ )

J.

carmais de ces deux voleurs il ne faut prendi« que la plus petite ;
lorsque nous observons les taches . elles se trouvent toujours dans

la parlie de la sphère du soleil qui est la plus voisine de la terre.
On aura donc simplement

f cos л cos ( L — £.) — - V/«08' л • COS* (L~ l}~ cos1 Д )
г— г \ - : — r -- - - >•

( sin A )

en substituant cette valeur de г dans les expressions générales de

.r', y' , s', et y mettant aussi pour R sa valeur — ; - ; on aur»
sin Á

les coordonnées x' , y" , z', exprimées en foncûon du rayon de la

surfiice du soleil , et des longitudes et latitudes observées. Ainsi ,

géométriquement parlant , ces valente seront déterminées. Mais pour

pouvoir les calculer numériquement avec beaucoup d'exactitude , il
ihut encore leur faire subir une préparation qui introduise les einus

des petits angles Д et L — l au lieu (Je leurs cosinus , et qui de

plus introduise res petits angles partout où il y a des différences
de sinus et de cosinus. C'est à quoi l'on parviendra en prenant d'abord
vn angle auxiliaire 4' ̂  qu'on ait

siu* 4 = cosa * С05а (L — ' ) ~ cos' Д »

cet angle 4 sera toujours fort petit , car l'équation qui le détermine
peut être mise sous la forme suivante,

sin' 4 = cos' ( £ — / ) — cos' Д — si"2 A cos' (L — О,

on bien

•in' 4 = sin . (Д -ь L — 1} sin (Л — L-',- i) —sin' л cos» (£ — /);

comme les angles Д , L — / et л sont, toujours extrêmement petits ,

chacun des ternies de cette equation se calculera par 'es tables or-
dinnhes de logarithmes avec une extrême exactitude , et la racine
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wrrêe de leur différence donnera sin 4 > «t par conséquent 4 aYec

U5u exactitude pareille. Par le moyen de cette Irausforntalion la -va-
leur de r devient

{ cos л cos ( L — l ^ — sin 4 )
r = r . / V ;

t ein Л )

et en 1a substituant dans ar', jr', z', après y avoir mis pour R sa
т'

•raleur
sin Д

, , í cos' ACOS(£ — /)cos/ — cos Z — cos л cos l sin 4 )

l sin Д >

, , ( cos' л cos (L — í) sin / — sin L — cos >. sjn I sin 4 )
У ~ F I sin Д >

f COS A COS (L 1} — sin 4 1
Z = Г Sin A < i • — }-

( sin Д )

la valeur de z' n'a besoin d'aucune autre préparation à cause du
facteur très-petit sin л qui la multiplie toute entière ; il -n'eu est pa»
ainsi de x' et de /'; mais il est facile de voir qu'en mettant pour
cos' A sa valeur ï— sin' л , les termes independans de л peuvent se
transformer de manière à y introduire les sinus du petit arc L — l*
On aura ainsi, pour x', y'', z', les expressions suivantes :

, , f== Г <
l

r

' = '' {
f г= Г sin я <

.sin(E — /)s ini — вт'лсоз(// — í)cos/ — cos * cos /.sin 4
-- • : ;

sin Д

. — sin (L — l] cos l — sin'* cos' .£ — /)s in/ — cosxsin<.sin4

- n^ -- ; -
cos >. cos (L — l) — sin 4 ï

r
k quoi il faut joindre l'équation auxiliaire

«in1 4 — "i" ( д -t- •£ — О • яп ( ̂  — L-t-l) — sin' л cos" ( £ — /).

Ces expressions très-simples et très-symétriques donneront, avec la der-
nière exactitude , les valeurs de x',jr ', z ', d'après les longitudes et lati-
tudes conclues des observations. Quant au rayon r' de la surface du
soleil, il disparaîtra de lui-même de tous les résultats calculés rela-

tivement au centre du soleil, de même que celui de la sphère célett«

». Ч
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disparaît de tous les résultats géocentriques, c'est pourquoi il faut
le conserver en facteur afin de le laisser en évidence : on verra pfus

loin que les observations introduites dans nos formules permettent d«

juger si ce rayon est constant, et par conséquent si la surface du
toi eil est réellement sphérique.

On pourrait aisément déduire de nos formules les longitudes et

latitudes héliocentriques , c'est-à-dire , rues du centre du soleil,

quantité dont les astronomes font un fréquent usage, tant pour I«

problème qui nous occupe que pour d'autres questions analogues.

En nommant *' et /' cette latitude et cette longitude, celle-ci étant

toujours comptée dans le même sens que la longitude géocentrique

à partir du même équinoxe, c'est-à-dire., du même point de la

»phère céleste,' on aurait évidemment

,, У' .tang i = —^- » tang л =
x ъ

ce qui donnerait encore

x' = r cos к cos /' y' =r r cos A1 sin l' z' = i- sin л',

mais ces expressions nous seront inutiles dan» la recherche de l'équa-
teur du soleil, et je ne les ai rapportées qu'à cause des applications
que Ton en peut faire dans d'autres circonstances.

Revenons donc à nos Taleurs de x ' , jr ' t z'. On y introduira les
râleurs numériques des longitudes et latitudes du centre du soleil et de

la tache déduite des observations ; il n'y aura , dans cette substitution,

d'autre attention à avoir que d'observer fidèlement les règles des sinus et

cosinus , et de faire ensuite le calcul exactement. Pour «'assurer que
l'on ne s'est pas trompé , il »era bon de faire la somme des trois

carrés x'* -t-r'a •+• z ' a > et celte somme devra ctre égale à r'a. Ou

répétera ce calcul pour trois positions observées d'une même Uclie,

et l'on aura ainsi les coordonnées hélibceutriques correspondantes que

je représenterai par

x' f *'

x" y" z"

x'"jr'" 2'",

сев calculs fails, le reste n'a plus aucune difficulté.

En effet, par ces trois positions successives de la lâche , menons

un plan : ce sera le parallèle à l'équateur solaire sur lequel la tache
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sfe meut- L'équation de ce parallèle , rapportée au même système de

coordonnées que la taclie , sera nécessairement de la forme

í = Ax + Ъу •+• D,

А, В, D , étant trois coelficiens Constans qui déterminent la po-

sition du plau cherché. Puisque ce plan contient les trois positions

successives de la' tache, les coordonnées de ces trois positions doi-

vent y satisfaire; c'est-à-dire que l'on doit avoir

Ну' + D \

Br" + D > • • • • (0

z' := Ах'

s." = Ах " + By . _

z" = Ax" Ч- By'" + D J

ces trois conditions suffisent pour déterminer A, В, ï) ; en

soustrayant successivement la seconde et la troisième de la première,

D disparaît et il vient

z' — z " = A ( x ' ~ x " } + B(y' — y"} \ _ _

г' — z'"= A(x'-x'"} + В (y— y'"} Ь

celles-ci déterminent A et S, mais maintenant, puisque le plan que

nous venons de mener est un parallèle à l'équateur solaire, cet équa*

leur qui passe par le centre *du soleil aura évidemment son équp"

tion de la forme

z = Ах н- Bf,

Л. et В étant, à cause du parallélisme , les même que почв venons

de déterminer. La position de cet équateur sera donc ainii connue ;

et si l'on nomme / son inclinaison sur l'écliptique et ^V1. a longi-

tude de son nœud aussi sur l'écliptique, on aura

Ces résultais étant connus , il est facile de trouver la déclinaison

solaire de la tache. Par l'axe de l'écliptique et par l'axe de l'équa-

teur solaire qui se croisent tous deux au centre du soleil ; menons

un трЪт ECZ jfig. 34"i*èt soient CZ et CE ces deux axes ; désignons

maintenant par R le point où Taxe de l'écliptique est rencontré par le

parallèle de la tache. Si du ce point nous menons une perpendicu-

laire sur l'axe de rotation CE , la distance C Q comprise entre 1«

-et
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"* ĵ ftj/ centre du soleil et cette perpendiculaire , expiimera la distance au
**• parallèle de la tache au centre du soleil, et en la divisant par le

rayon r' de la surface de cet astre , le rapport - sera le sinus

de la déclinaison de la tache, relativement à l'équateur du soleil. Or,

dans le triangle CQR , Tangle ец С > formé par les deux axes

de l'équateur solaire et de Fécliptique , est le même que l'angle
des deus plans qui leur sont respectivement perpendiculaire! , il est
donc égal a I , puisque nous avons nommé / FiucJiruiiOn de l'équateur

solaire sur l'ocliptirme. Dans ce mime triangle , la distance Cil es*

aussi connue ; i-'est la valeur de г- dans l'équation du parallèle , quand

a- et y sont nuls ; elle est par conséquent égale á D ou à z — jíx — Bf".

D'après cela, on aura CQ = D cos/, et par conséquent , si l'on
nomme (ï la déclinaison solaire de la tache ; on aura cette expres-
ïion tres-iimple

D cos /
SÍU J' == ;

r
</ = cos /. .

Lorsque A et В auront été déterminés par trois observations de la

tache, on pourra calculer d'autres coordonnées jrIT, J"T, £1т? de celte

même tacbe par des observations subséquentes , et comme elles de-

vront satisfaire encore à l'équation du même parallèle on aura pa-

reillement
D = z" — Ax™ — By" ;

On verra donc si la valeur île D , ainsi déterminée, est eu n'est pas

la même que précédemment, et par là, on jugera si la tache suit

réellement un même parallèle solaire , ou si elle »'en écarte par l'effet
de quelque cause de variation.

Puisque nous connaissons la déclinaison d' du parallèle son rayon

sera r cos d' ; il sera donc aussi connu.

La corde de l'arc <Je ce parallèle compris entre la première ob-
servation et la seconde , a pour expression .............

V/(*' — X"Y + (f' — У"}" "*" (z' — *")" i '" moitié de cette
Corde divisée par le ravon du parallèle exprime le sinus de Ja moitié

de l'angle décrit par la tache cnvre les deus^-observaiions. Ainsi en
nommant cet angle A' on aura

(a/ — g" y 4- ( r' — У") 4- (»' — »")' .
sin» j A = •

4 r'a cos' U'
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L'angle Л' sera bien facile à calculer par celte formule. Si Ton

nomme pareillement A" l'angb décrit entre la premiere observation

et la troisième , on aura de même

4i" cos1 <í

Soient T' , T"' les intervalles de tems correspondais écoulés entre

la première et la seconde observation , ainsi qu'entre la première et

la, troisième. Si Von nomme /'le tems de la rotation toiale , supposée

uniforme , les tems étant proportionnels aux arcs décrits , on aura

4oo°.r 400*. У
J =: - > ou bien J =

'A' Л"

A la rotation est parfaitement uniforme , ces valeurs de T doivent
s'accorder exactement ; mais cela suppose aussi que les obsen allons

soient parfaitement exactes, et c'est ce qui n'a jamais lieu. Il y aura
donc généralement une différence entre ces valeurs ; on prendra une

moyenne arithmétique entre elles , et on la regardera comme la vah-ur

de T. Mais pour savoir jusqu'à quel point cette divergence est admissible

et atlribuable aux erreurs des observations , il faudra calculer les

valeurs de T" et T" qu'elles donnent comme correspondante s aux arcs

A' et A"; puis en comparant ces intervalles à ceux qui ont été

réellement observés, on verra en quoi ils difteitnt. Ensuite, d'après

le mouvement apparent de la tache , relativement au centre du

disque solaire , on pourra calculer le changement que l'erreur du

lems aurait dû produire sur les différences de déclinaison ou d'as-

cension droite , observées entre le centre de la tache et celui du

toleil , et l'on jugera si ces changemens sont assez foibles pour qu'on

puisse les attribuer aux erreurs inévitables des observations.

Pour ne laisser aucun nuage relativement à l'emploi de ces for»

mules , ie les appliquerai à un exemple , et je choisirai pour cela-

les trois observations suivantes de M. Messier qui ont élé déjà cal-

culées par Ijionis-dn-Séjour , au moyen d'une méthode indirecte et
excessivement pénible. Je rapporte ces observation» telle» qu'elles ont

île faites , en mesure« sexagésimales.
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DATES
Зев observations.

J 4 décembre 1777

> 7
23

TEMS solaire
apparent.

nb.4i'.33"

nb.55'.^6"

ob.io'.iS"

DlPFÍKKTíCB
en terne entre le pa*

du soleil et la tach<

2' . 1 1 " . 5
i'.5i".5
o'-43'''.o

DIFFERENCE
des d^clinaíeoas,

dueoleiletlatache.

a4'. aS"

a3'.i5"
зГ. 3"

En supposant l'obliquité de l'écliptique ^gale à a3°.27'.47"> à
celte époque , les élémens du lieu du soleil nui trois instam «les

observations étaient :

ire. observation.

ae. observation.

3e. observation.

LONGITUDE

du cenire du 0.

8s. за». 55'. i o"

8а.з5°.58'.г4"

tf. IP. 5'. 36"

ASCENSION
droite

du centred« 0.

8s. 22°. 17'. ig"

8".з5°.36'.3з"

9*. io.u-.3i"

DECLINAISON
d n Centre du 0

australe.

23°. l6'. 25"

23o.4i'. 6"

230.27'. 3i"

Une erreur de quelques secondes sur ces longitudes et sur l'obliquité ne

serait d'aucune conséquence , parce qu'elle se reporterait également SUT
les coordonnées de la tache ; de eorte que les différences de ces coor-
données à celles du centre du soleil resteraient le« mêmes : Or , c'est

sur-tout de ces différences que dépend l'exactitude des coordonnées

hélioceruriques.
Maintenant , je trouve qu'aux trois instans des observations, la

demi-diamètre du soleil avait les valeurs suivantes:

A' = i ff . f 7". ii
Д" = iö'. 17". 34

Л'" = i6'.i7".6i.

Ces -valeurs sont exprimées en parties de grand cercle de la sphèrij

céleste ; pour les transporter sur lcs parallèles où les observations

eut été faites , on les divisera respectivement par J£S cosinus des
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tjeclinaisons correspondantes du centre du soleil , puis on les retran-

chera des différences d'asceusion droite observées entre le bord an-

térieur et !a tache , ces différences ayant été d'abord converties en

arc. Le reste de la soustraction sera la différence d'ascension

droit« entre le centre de la tache et celui du soleil ; ces différences
ajoutées aux ascensions droites absolues du soleil donneront celles de

la tache. Ou opérera de même sur les différences de déclinaison j

mais comme l'observation les donne immédiatement en parties de
grands cercles , il faudra employer dans la soustraction les valeurs

de 4', A" , A'" sans aucune réduction ; on aura ainsi , pour les

ascensions droites et les déclinaisons successives de la tache, les va-

leurs suivantes :

If«, observation.

ae. observation.

3e. observation.

ASCENSION

droite de 1л tache.

8s. за». За'. 27". 84

cf. i .Зо". Зо

DECLINAISONS

t! e la tache.

аЗ°.з4'.35".8д

a3°.3i'. ï".66

23°. За. 16". 38

Avec ces valeurs et la même obliquité i3° . 27' . ^7" dont nous avons

déjà fait usage, on pourra , en employant les formules de la page 58, cal-

culer les longitudes et latitudes géorentriques de la tache , cVst-à-dire,

les valeurs de / et Je л dans les trois observations. Ou. trouvera ainsi

j r*, observation.

<3f. obscrvaiion.

3e. obsei^aiion.

LoNOITl'DES

géoc. de la tache ,
ou valeurs de /.

8э.аЗ°. g'.2g".i5i

8s. 26=. 7'./,3".5g2

9s. о0.5д'. 8". 256

EXCÈS

de 1л longiiude
du soleil ,

ou // — í.

— i/l'. ig".i5i

— 9- 'í)" -í"1!)2

4- G'.27".7ÍÍ

de Ia tache,
ou valeurs de \,

ausiraies.

— 7' . 26 ' . 622

_6'./,i".483
-,r.4s".63a

En substituant ces valeurs et celles de Д , Д', Д" dans nos
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formules , nous aurons les coordonnées héliocentrjques de la tacbe dans
ses trois positions successives , on trouve ainsi

jr'=+i '-0,0^9245944 y=-t-r'.o,66iï4i838 y'"=+r'. 0,864712679

''=—'•'•0,456790925 z"——r ' . 0,408981004 z'"— — /.0,287908420

Eu substituant cos valeurs dans l'équation du parallèle que décrit
Ja tache , on trouve les deux conditions suivantes

— 0,047808921 = .^.0,260217611 — B o,63igg6894

— 0,168882504 = A .1,30065427 — В 0,835466735 ,

qui donnent pour A , B, Z>, les valeurs

Л= — 0,110^69584 .# = -l-o,o3oi62g79 -D = — r'. 0,359455268.

On nu!-a ensuite la longitude du noeud de l'équateur solaire et
»on inclinaison sur Técliplique par les formules

qui, dans le cas actuel donnent

JV = 74».43'.4i", / = 6°.3i'.57".

Cette valeur de 1\ est la longitude du nœud ascendant, c'est-à-
dire, de celui par lequel les taches passent quand files percent If
plan de Vccli tique en montant vers le pôle buréul. Cria est facile à
•voir d'après l'équailiou de Гс^нлимг solaire qui est en général

z = A-x ч- Bjr ,

car les Taleurs précédentes de Л et В donnent

A= — tang / sin JY , В — + tang / cos N.

«n les substituant dans l'expression générale de z, elle devient

a -=. y tang I cos IV — * tang / sin .ZY-

Maintenant, supposons que-r,^", г appartiennent à un point dont la
longitude hélioceuirique soit v , et dont la distance au centre du

soleil, projelée sui le plan de l'écliptiqne , soit ç ; dans cette sup-

position on aura
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a: = ç cos f , j- := ç sin с ,

par conséquent

z = ç tang / , sin ( v — IV ) ,

cVsi-à-dire fpic г deviendra positive quand Ia longitude v du point
que Ton considère commencera à surfpnsser la longitude ]\ du nœud.

Dans ce cas , le point que Ton considère sera dans la partie borca'e

de IVcliptique } au contraire , si v est un peu plus petit que .ZV,

z sera négative et le point se trouvera dans И punie australe. Ce
sont précisément là les caractères qui distinguent la nœud ascendant.

Les résultats précédens donneront la déclinaison solaire de la tacli*

par la formule
. ., D cos l

sin a = 1 i
r'

et Ton trouvera

d' •=: — 20°.55'.24".

I a valeur de sin cl' étant négative , la déclinaison est australe ; c'est
pourquoi je lui ai donné le signe néqatif. On trouvera de même le»

angles Л'', A'', décrits par la tache autour de l'axe de rotation au

moyen des formules

(•r' — -r"Y -b '/ — y ')' -r- (z'— г")»
2 4 '''' CO5' d'

4 r 3 cas3 a

qui donneront

A' = 43".i'.5i*, ^"= нао.Зд'.ба".

Les intervalles correspondam T' T", déduits des observations et

convertis en teins movcn sont

T'= ui.23h.55'-43', У" = 81,0^.28'.45";

ou ей réduisant tout en fraction décimale de jour

Т =31.99703, Т" = 81.02275.

Tour obtenir ces intervalles exprimés ainsi en tema moyen , il faut

prendre d'abord les intervalles de terns apparent qui sont donnés

immédiatement par les observations , et les augmenter de ^,0 "
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raison de 3o" pour 24 beures, parce que , à cette époque , le joui

solaire Trai était plus long de 5o" que le jour solaire moyen , avec

ces -valeurs on calculera le tems T de la rotation par les formules

Збо'.З"' Збоо.Т"'
7 = • ou bien T='

A' A"

ее qui donnera

Т — a5i, 0734 , ou bien Т = a5,6366.

Ces résultats diffèrent d'un demi-jour ; rmis le second mérite plu»

de confiance , comme étant déduit d'un plus grand arc ; ainsi, pour

en prendre la moyenne, il convient d'avoir égard à celte circons-

tance : à cet effet, je les ferai entrer dans le résultat moyen, pro-

portionnellement i l'étendue des arcs Л' Л", c'est-à-dire dans le
rapport de i à á % , ou de a à 5. En multipliant ainsi le premier
par ï , le »econd par 5 , et divisant leur somme par 7 , on aura

Je tems moyen de la rotation qui sera

T= 251,7,7569= a5i.ijb.o4'.5i".

Il faudra maintenant examiner jusqu'à quel point ce résultat repré-

sente les observations ; pour cela , on en déduira Ja valeur des tems
jf ' T" j en le mettant dans les formules

Збо° Збо»

on trouvera ainsi

T = 3J.o45io , T" = 7/. 97236;

et en les comparant aux intervalles observés que nous avons donnes

plus haut, on verra que Terreur du premier est+ 01,04807 ou

)b.g'-.i3", et celle du second —oi,o5o3i) ou — th.ia'.3/| '. Exa-

minons l'effet que ces erreurs peu\e»t produire sur les différences

d'ascension droite et de déclinaison observées entre le centre de la

laclie et celui du soleil. En comparant d'abord les deux premières

observations qui sont séparées l'une de l'autre par un intervalle de
trois jours , on voit que la différence d'ascension droite a varié dans

l'intervalle , de 20" de cems, et la diflerence de déclinaison a varié de

73" de degré: ainsi proportionnellement pour iVg . i3"; In première

«liangerait de o",3s, et la seconde de i",i7 , c'est-à-dire , qu'il aurait
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«ufli de se tromper de ces quantités sur la première observation, ou

sur la seconde , ou en partie sur l'une et en partie sur l'autre , .pour

avoir une erreur de ih.g'.i3" sur la durée totale de la rotation de

la tache dans l'intervalle des observations. En opérant de même

sur l'intervalle de tems compris entre la première observation et

la troisième , on trouvera que Terreur — i!l.i2'.34" répond à une

erreur de o',56 en tems, sur la différence d'ascension droite et à

i",ag sur la différence de déclinaison observées. Ces quantités sont

trop petites pour que l'on puisse en répondre, en observant des

taches dont il faut déterminer le centre par estimation , et dont

les contours , peu réguliers et mal terminés , éprouvent souvent des

variations considérables d'un jour à l'autre. Les résultais auxquels

nous sommes parvenus peuvent donc être regardés comme repré-

sentant bien les observations dont nous sommes partis, et la petitesse

des erreurs qu'us supposent dans ces observations prouve la bonté

de ces dernières. Si l'on peut espérer de .pousser plus loin l'exac-

titude , c'est en combinant un tics-grand nombre d'observations d'une

mt'me tache ou de plusieurs taches différentes par la méthode des

équations de condition.

En effet, pour donner encore ici un exemple de l'application de

cette méthode féconde, supposons que l'on eût seulement den\ autre»

observations d'une tache du soleil , soit de la précédente , soit de

toute autre, on pourrait en déduire ég;ile'.neni les coordonnées bélio-

Centriques x , yt, z^ oc^ , ^ , i^, auxquelles je mets les acceus en

bas pour les distinguer de celles dont nous venons de faire usage.

Maintenant, l'équation du plan décrit par cette tache parallèlement

я l'cquateuv solaire serait nécessairement de la forme

z — Ах H- By + D',

,4 et -Э seraientles mêmes que nnus venons de déterminer, mais ТУ serait

différent, puisqu'il dépendrait de la déclinaison sobiire de la tache.

Les coordonnées héliocentriqi:es des deux positions obsprvécs devant

B.UÎsEaive à cette équation , l'on aurait comme tout-à-1'heure

z, = Ах, -г- By, -b D' ;

z(| = Axit Ч- Byit -t- D' j

par constipem en éliminant D',

'— ~„ = А (х, — х„} -t- В (у, — Г.,}'
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Si les râleurs Ae A et В que nous avons trouvées plo» baut
étaient parfaitement exactes, et si les observations qui donnent le»

nouvelles coordonnées héliocemriques étaient parfaitement exacte»

aussi, cette équation se trouverait satisfaite , et la valeur numérique

du premier membre se trouverait précisément ég;ilc à colle du se-

cond ; mais cela ne saurait arriver ainsi que par im hasard extraor-

dinaire et tout-à-fait invraisemblable. Ainsi l'on doit s'attendre en

gênerai, qu'en vertu de toutes" lus causes d'erreurs que nos éiémen»

et les observations comportent , l'équation précédente ne sera satis-

faite qu'à tivs-peu de chose près. Soient donc Л.' et B' les cor-

rections que nos élémens comportent., en sorte que les vrnis eoef-

ficicns de l'équation du plan de l'équateur solaire soient A •+- A',

В + В' au lieu de Л et В que nous avons trouvés d'abord. En

substituant ces valeurs dans l'équation de condition précédente, elle
pourra se mettre soua cette forme

A'(x~x^+B'^y—y^ = г,—-s,,— A(rt — xj — В (/,—;••„)•

le second membre est tout connu , et peut se réduire en nombres. Eu
le représentant par С, nous aurons simplement

Л'(х,— *„) -t- В'(y,—r,,} -- С.

c'est une équation de condition entre les erreurs Л', B' des deux

éli'mcns A et D que nous avons adoptés. Cba<jue couple d'observa-

tions d'une même laclie donnera une équation de ce genre où A' «t

B' seront les meines. Quand on aura formé un très-grand nombre
de ces équations, so't avec les observations d'une même tache, soit
avec des observations de tacnes différentes, faites dans des posi-

lions diverses du soleil, de manière à donner aux coefiicicns des

erreurs des valeurs trcs-diffcrcntes ; on combinera toutes ces équa-

tions par la méthode générale que nous avons expliquée plus haut dans

le texte, page 191, et l'on obtii ndra ainsi la position de l'équaleur

solaire avec toute la précision que sa détermination comporte.

Pour faire l'application de cette méthode à un exemple , je choi-

sirai les deux observations suivantes de M. Messier, qui sont faite*

sur les mêmes tache« que 1сз précédente».
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DATES
des observaiions.

TEMS solaire
npparent.

en terns entre le pns-

du soleil et la tucbe cntrelf boni boréab
• u solei l t t la tache.

18 décembre 1777

li. 48'. 27" o'.i9".o

En supposant toujours l'obliquité de l'ccliptique %ile à 23°.27'.47"
comme dans les оЬвс.гл auons précédentes , on avait aux instans de
ce» observations

Observ. du 18

a4

LoKC.ITT'DE

du centre du 0.

Ss.aGo.Sg'.Bg"

g». 3°. д'.Зо"

ASCENSION
droite du centre

du 0.

8s. 26°. 43'. 25". 677

9». 3o. 26'. За". 48!

DÉCLINAISON
du centre du 0

australe.

230.25'. 43". 843

23°.25'.3i".o3o

à ces mêmes instans, le demi-diamètre apparent du soleil avait pour
Taleur

Le 18 ... 16'. 17".42,

24 • • • iff.17".71 ;

avec ces valeurs et les différences des déclinaisons et d'ascension
droite observées , on peut calculer la déclinaison et l'ascension drojte
de ]a tache > ол trouve ainsi

Le 18

»4

A S C E N S I O N
droite de la tache.

8s. 26°. 5o'. 26". 437

g". 3°.i3'.3i".94i

DÉCLINAISON
de la tache australe.

a3».3o'.io".3ao
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Avec ces valeurs et l'obliquité ao».27'.47", on peut calculer le»
longitudes et latitudes de la tache, on trouvera

Le 18

24

LONGITUDE
géocent- de la tache,

ou valeur de /•

8s. 27°. 6'. 12". Gog

9s. a". 67'. 27". 728

EXCFS
de la longitude

d u ©
ou L — /.

— 6' . 33" . 6og

-t- 12'. 2". 272

LATITUDE
de la tache ,

ou valeurs de л ,
australe.

— 6'. n"

- 4'-a3"

Avec ces données, ou peut calculer les coordonnées héliocenU-iquee
de la tache pour ces deux positions j on trouvera ainsi

Le 18

24

r'.o,444°5o56o

г'. 0,769660610

r

+ /•'.0,807029791

+ г' . o,5793(jögo5

— 0,389252016

— 0,268207088

et en combinant successivement ces valeurs et les précédentes avec
celles qui correspondent à la première position de la tache , on en
xirera les quatre équations de condition suivantes , que je désignerai
par les caractéristiques (ï) , (2), (3), (4),

(ï) . . . -t- ̂ 4'. 0,26021 76105 — B'. 0,6319968940 — 0,

(2). . . +^.o,445o<j35485 — A'- 0,7777808470 = + 0,006079994,

(3) . . . +Л'.1,3оо65и267— Я'. 0,8354667353 = о,

(4). . . 4--/r.i,65S7544i85 — .B'.o,55oi4o96o5 = -4-o,oii252o33,

A' et B' sont les erreurs de Л et de B, On a employé pour ces
eoefficiens les valeurs

A = — o,uo46g584 , В =. + o,o3oi62979 ,

que nous avons déterminées plus baut par trois observations. C'est
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pour cela que les seconds membres des équations (ï) et (3) sont
nul§ ; car ces équations viennent des mêmes observations qui ont
déterminé A et E , et ainsi elles doivent être satisfaites par leurs
valeurs. A' et B' sont supposes être additifs à Л et à A, c'est-à-

dire , que Jes -vraies valeurs de ces coefficiens seront A + A' et

Puisque nous avons quatre équations de condition et seulement
deux inconnues , il faut combiner nos équations de la manière la
plus favorable à la détermination de ces inconnues.

Je remarque d'abord que B' a un coefficient presqu'égal dans les
équations (ï) et (4), tandis que celui de A' est fort petit dans la
première et fort grand dans la seconde ; ainsi , en retranchant ces
deux équations Tune de l'autre, le coefficient de B' deviendra fort
petit, et celui de A' restera encore fort grand. Cette combinaison
вега dune propre à déterminer A '. Je remarque que la même chose
arrivera si j'ajoute ensemble les équations (3) et (4) , et que je re-
tranche de leur somme celle des équations (ï) et (2) ; j'aurai donc
ainsi Les deux équations

+yi'.j,3o.S55G8o8+fi'.o,o8iS55934=.4-o,oii252o33

Celte combinaison sera très -propre ù déterminer A' exactement;
niais elle serait très -peu propre à déterminer B'. Pour avoir cette
dernière , j'ajoute ensemble .les équations (2) et (3)f et de leur
iommc je retranche l'équation (4) ; j'ai ninsi

(a) -t- (3) -(4). ..-t-.̂ '. 0,080940267— B', i ,063109622 = —0,006172090.

Maintenant , je traite ces trois équations précisément comme celles
qui nous ont servi , pag. 4^7 du premier volume , pour déterminer
le coefficient de la réfraction. Je détermine d'abord A' et B' par
les deux premières seulement , mais je ne compte que sur la valeur
de A ', à cause des petits coefficieus dont В ' se trouve affecté , et
qui , devenant diviseurs dt; la valeur qu'on en tire , aggrandissent
considérablement les erreurs dont les autres termes de 1 équation
peuvent être affectés ; mais par une raison contraire , la valeur de
•A' dull tue peu ujTectúu de ''es erreurs; je la subsUtue donc dans
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la troisicme équation qui doit déterminer B', et j'ai ainsi nue

•valeur beaucoup plus exacte de cette quantité. C'est donc cette

valeur qu'il faut employer dans les deui ргегакгея équations ; je

l'y substitue , et j'en lire deux valeurs de ji' qui ne s'accordent

plus loul-à-f;iit ensemble ; mais j'en prends la moyenne , et avec

cette moyenne , je calcule du nouveau V : après deux approxima-

tions de ce genre , je m'arrête них valeurs suivantes,

A' •=• + OjOoSiCaaSo , /?'= -j- 0,006620920 ;

et en ajoutant ces \alenrs à celles de ji et de В que nous avou:

employées , j'en déduis les suivantes :

A — — 0,105307080 , D •=. Ц- о,о507о'58э8 ,

qui étant déduites du l'ensemble des observations, doivent être corç-
ridérée* comme plus exactes.

Avec ces valeurs et celles des coordonnées dr la tache dans sen

positions oucccssiu's, rim n'est plus lucile que de calculer le coef-

ficient consfant О qui détermine la déclinuison solaire du parallèle

décrit par la \aclie ; car puisqu'on a , en général ,

z = Ах 4- By + ß , on aura D = z — Ax — By '-,

et en calculant successivement D par chacune des observations, on

verra jusqu'à quel point elles s'accordeat pour donner à la tache

une orbite plane. On trouve ainsi les valeurs suivantes, que je

désignerai par les numéros des observations dont elles dérivent«

VALEURS de D.

D'
JO"

D"

D*

D*

= — o,364a388o4

= — 0,367079962

= — 0,372176068

? = -.o,363o6577o

= — 0,370569872

des valeurs de D
sur la moyenne.

— 0,003187289

— 0,000346091

-b o,oo47iJ9965

— o,oo436o3a3

H- 0,003143779

OSCILLATIONS
de la déclinaison

solaire de la lâcha
autour de la

moyenne.

-И-.4Т
— i-.if
+ I7'.27"

- 16'. o"

Ч-иЧЗа"
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Ces écarts i n" ont rien de régulier , et ils sont de moitié plus petits

que ceux que nous avons trouvés en calculant les observations du 18

et du 24 ï par nos premières déterminations. Par Cette raison , nos

dernières valeurs paraissent préférables : en les employant et les in-

troduisant dans les formules données plus hnut, on -trouve

Longitude du nœud ascendam de l'é-

quateur solaire .......... IV = 70«. 44' -44'

Inclinaison sur l'écliptique ...... ./= 6°. ai ' . 55"

Déclioaison solaire de la tache. . . . d' — — 21°. 25'. 3" australe.

Ou trouve ensuite les arcs décrus entre la première observation

Cî les suivantes , qui auront pour valeurs

67». 43'. 5"

Comme ces diverses positions de la lâche , au moins lelleJ que Vob-

•ervaiion les donne , ne sont pas exactement dans le plan du pa-

rallèle , à cause des erreurs que les observations comportent, on.

doit s'attendre que ces ditférens arcs ne donneront ]>as exactement

la mime durée pour la rotation entière ; il faut donc employer

•de préférence les observations qui étant les plus éloignées , compvennf tu

Je plus grand intervalle, et peuvent donner la révolution entière plus

«actement. Nous prendrons ainsi les arcs parcourus entre la première

observation et chacune des deux dernières : ces arcs sont

les intervalles de tems moyen qui y correspondent sont

8i. o'1. 26". 45" = 81.02275, loi. jh. n'. 55" = ioi,o4gg4>

La durée de la rotation déduite du premier arc est.... 25i.5o53

du second .... ?5ь57оо

Eo inuliipllant le premier récullat par 8 , le second par ю , et

3.. JÖ
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divisant la somme par 18, on aura un résultat moyen , où chacun
des deux arcs influera proportionnellement au nombre de jours qu'il
comprend ; on trouve ainsi

T'= 251.54127.

Sans doute, pour obtenir cette détermination avec toute l'exactitude
désirable, il faudrait pouvoir observer encore de plus longs inter-
valles , revoir une même tache après une révolution entière, ou
combiner ensemble un nombre très-considérable d'observations. On a
cet avantage pour la lune , dont les taches sont fixes , et l'on peut
avec, succès employer la méthode précédente, pour déterminer la
position de son équateur. Cette méthode peut également servir pour
déterminer l'équateur des planètes sur lesquelles on peut observer
des taches constantes ; il faut seulement faire aux formules quelque«
modifications lettres , pour les appliquer à «e problème. Nous
indiquerons plus tard ces modifications , ou plutôt elles se pré-
senteront d'elles - mêmes, quand nous aurons expliqué les lois de»
mouvcmcns des planètes; mais dès л présent, l'application que nous
•venons de faive nous a conduits à un résultat mile. et nous a offert
un exemple de l'emploi des équations de condition. On verra bientôt
que les formulrs établies dans celte note nous deviendront utiles dans
beaucoup d'autres circonstances, et qu'elles serviront à rcndres claire«
et évidentes dis Jcierimivdùonb qu'il sérail diiiieile de comprendre
sans leur secours.
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CHAPITRE XIV.

De l'Inégalité des jours et des saisons dans
les différent paj-s de la Terre.

149- REVENONS maintenant snr la terre , et puisque la
présence du soleil a tant d ' in f luence sur ses productions ,
servons-nous des connaissances que nous venons d'ac-
quérir pour [ 'étudier sous ce nouveau rapport. Comparons
les divers aspects qu'elle présente à cet astre , dans ses
différentes positions : peut-être cette comparaison nous
conduira-t-elle à des rapprochetnens curieux.

Remarquons d'abord que nous ne pouvons pas fixer
la trace du plan de l 'éc l ip t iqne sur la surface terrestre ,
comme nous y avons déjà marqué celle de l'équateur.
L'équateur est perpendiculaire à l'axe de rotation de la
sphère céleste : en tournant avec e l le , il ne change pas
de position par rapport à la terre , qu'il coupe toujours
dans les mêmes points. L'écliptiquo , au contraire , est
oblique à l'axe de l 'équateur : il est fixe dans le ciel ,
mais mobile par rapport à la terre : en tournant avec
la sphère céleste , il coupe nécessairement la terre dans
des poirils d i f f r r cns , et la trace qu'il y forme est per-
pétuellement variable (*).

(* On décrit ordinairement la trace do l'écliplique sur les globei
eleslii'é'i ;, réunie du l.i uéoj;r;i] liie, ci on la fuit , passer par les points
eu l'équateur coupe le premier méridien. Cet usage a un uès-^rand.



Cependant nous pouvons fixer la limite de celte trace,
et déterminer la partie de la terre où elle reste toujours
comprise pendant la rotation. Elle est bornée au midi
et au nord par deux parallèles terrestres, correspnndans
aux tropiques du capricorne et du cancer. Si l'on conçoit
»me ligne droite , menée du centre de la terre à deux
points opposés des tropiques célestes , et qu'on fasse
tourner la terre sur son axe, celte droite restant fixe ,
elle tracera sur la surface terrestre les deux parallèle»
dont il s'agit, ei auxquels on a conserve les noms qui
leur correspondent dans le ciel. Tous les lieux qui y sont
iitués ont un des points des tropiques célestes à leur
zénith, et leur latitude est égale à l'obliquité de l'éclip-

/tique, ou à 26°,07 , en négligeant les décimales ulté-

rieures. Ces conditions suffisent pour les reconnaître.

15o. Le tropique du cancer, ou tropique boréal, traverse
la partie septentrionale de l 'Afrique, sort an sud du mont
Atlas ; passe à 5уеие en Ethiopie, traverse la Mer Rouge,
passe au nord de la Mecque , entre dans l'Inde au sud du
golfe Persique , la traverse , et sort du continent par les
côtes Je la Chine ; de là, se prolongeant dans la mer du
Sud, il vient retrouver Г Amérique septentrionale à l'ex-
trémité australe de la Californie. Enfin, il sort dans le
golfe du Mexique, et va se terminer sur la côte occiden-
tale de l 'Afrique, non loin des îles Canaries.

»Si. Le tropique du capricorne, ou tropique austral, coupe
la pointe australe de l'Afrique et de l'île de Madagascar. 11
traverse toute la mer des Indes, jusqu'à la Nouvelle-Hol-

inconvénient : l'élève peut croire qu'en effet la trace de l'éclipriqw
est fixe aux points marquei sur U gfobe, tandit qu'elle est réelle-
ment variait]?.
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lande. Après avoir quitté cette terre, il s'étend sur Iti
mer du Sud, dans toute s_a largeur , traverse l'Amé-
rique méridionale au pays du Paraguay, et va rejoindre
l'Afrique en passant sur ГОсеап. La très-grande partie
de ce tropique passe sur des mers. En général la partie
australe du globe contient beaucoup moins de terres
abandonnées par les eaux que n'en contient la partie sep-«
tentrionale.

162. 11 est encore utile pour la géographie physique,
«le distinguer sur la surface de la terre deux petits cercles
analogues aux cercles polaires célestes. Si l'on fait tourner
la terre sur elle-même, dans.le sens du mouvement diurne t

l'axe de l'écliptique restant fixe , cet axe tracera sur sa
surface les parallèles dont il s'agit. Les lieux qui y sont
situés ont un point des cercles polaires à leur zénilh ; leur
latitude est donc égale à la déclinaison de ces cercles;
ou à уЗ,оЗ. C'est le complément de l'obliquité de l'éclip-
tique à Téquateur.

i53. Le cercle polaire boréal ou • arctique , traverse
l'Islande dans l'Océan septentrional ; il s'étend sur cet
océan vers l'est, entre dans la Norwège, passe à l'extré-
mité nord t!u golfe de Bothnie, de là traverse la Russie
asiatique , le Détroit du nord ; et après avoir passé sur
des contrées inconnues de l'Amérique septentrionale ,
franchi le détroit de Davis, une partie du Groenland,
il rentre eu Islande sur lui-même.

154- Le cercle polaire austral ou antarctique, est dé->
fendu de tous côtés par des glaces perpétuelles , et l'on»
n'a pas, pu , jusqu'à présent, en approcher.

»55. Généralement, l'hémisphère austral de la terre
paraît plus froid que l'hémisphère boréal. La ceinture-



ау8 A S T R O N O M I E
de glace qui environne le pôle arctique ne s'étend guère
qu'à 10° de distance en'latilude; cel le du pôle antarcti-
que, s' Mend à plus île 20 ; et les ('normes glaçons qui s'en
détachent, voyagent jusqu'au 65e. degré et même jusqu'au
55"., ce qui est à-pen—près la latitude de Boulogne et
d'Abbeville. La même proportion se soutient de part et
d'autre pour les terres que IPS eaux ont abandonnées ;
et des contrées, tel les que la Terre de Feu , situées dans
l'hémisphère aus t ra l , à la même In l i t i idc que la France,
y sont couvertes de neiges éternelles. Nous verrons, plus
loin , ce que l'on a pensé sur la cause de celte différence.

Le.« deux cercles polaires, et les deux tropiques par-
tagent la surface de la terre en cinq b;mdcs , que l'on
nomme zones, et qui sont aussi d is t inc tes les unes des
autres par leur position à l'égard du soleil, que par la
variété de leurs productions et de leur température.

i56. Pour bien saisir ces variétés, suivons la marche
du soleil d'un tropique à l'antre , et comme la chaleur
qu'il répand ne dépend tme 'de son élévation et de la
durée de sa présence , il nous suffira, dans celte re-
cherche, d'avoir égard à son mouvement en déclinaison.

Le soleil , à cause de sa grandeur, éclaire à-la-fois plus
de la moitié de la terre ; car ou prouve , par les éclipses
de l une , que. l'ombre terrestre a la forme d'un cône très-
alongé. Alais les rayons de ce cône se croisent sous un
si petit angle , qu'on peut n'en pas tenir compte dans ces
considérations générales, et regarder les rayons solaires
comme absolument parallèles. Alors , si l'on conçoit une
ligne droite , menée du centre de la terre au centre du
soleil, le plan perpendiculaire à cette droite séparera ,
sur la surface terrestre , la partie, éclairée de la partie
obscure. Le cercle qui forme cette limite s'appelle le
cercle d'illumination.
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Supposons maintenant le soleil au tropique austral T

en S. Jlg. 35. Alors le rayon CS fait avec l'équateur
CE un angle de 2.6",oj égal à l 'obliquité de l'écliptique.
Le cercle d'illumination //' fait, avec le même plan, un
angle ICE de 100°— 26°,07 ou уЗ^дЗ, égal au complé-
ment de cette obliquité. Ainsi, le parallèle IP est le cercle
polaire arctique , et l'P' est le cercle polaire antarctique.
Maintenant, si l'on fait tourner la terre autour de l'axe
jîB de l'équateur , pour représenter l'effet du mouve-
ment diurne , voici ce qui arrivera :

L'équateur EQ sera л moitié dans la lumière et à moitié
dans l'ombre : la durée du jour y sera égale à celle de
la nuit.

Tous les points situés depuis le pôle boréal В jusqu'au
Cercle polaire arctique /P, n'auront pas de jour.

Tous les points situés depuis le pôle austral A jusqu'au
cercle polaire antarctique fP', n'auront pas de nuit.

Les parallèles intermédiaires entre ces deux extrêmes,
auront la nuit plus longue que le jour , ou le jour plus
long que la nuit , selon qu'ils seront situés au nord ou
au midi de l'équateur.

Enfin , celte position du soleil sera le solstice d'hiver
pour les parallèles du nord, situés au-delà des tropiques,
ce sera le solstice d'été pour ceux du midi.

A mesure que le soleil s'avance vers l'équateur,^j1. 36,
le cercle d'illumination //' s'avance vers IPS pôles : il
abandonne un peu le cercle polaire austral f'r>'i dont
une partie se trouve plongée dans l'ombre ; il découvre,
au contraire, le cercle polaire boréal Pp', qui commence
à appercevoir le soleil. Par l 'effet de ce changement, les,
jours croissent pour les peuples du nord , ils diminuent
pour ceux du midi.
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Généralement le parallèle boréal qui commence à voir
le jour, a sa distance polaire égale à la déclinaison du bord
supérieur du soleil, c'est-à-dire à la déclinaison du centre,
moins le demi-diamètre apparent ; et le parallèle austral
qui commence à. voir la nu i t , a sa distance polaire
égale à celle du centre du soleil, plus le demi-diamètre
apparent. 11 est évident qu'il faut employer ici la décli-
naison apparente, c'est-à-dire affectée de la réfraction
moins la parallaxe à l'horison.

Parvenu dans le plan de l'équateur , Jig. 3y, le soleil
éclaire la terre d'un pôle à l'autre , et les jours sont par-
tout égaux aux nuits ; c'est l'instant de l'équinoxe.

Bientôt cet astre , en s'avançant vers le tropique bo-
réal , abandonne tout-à-fait le pôle austral , qui se
trouve plunge dans l'ornbre ; il éclaire entièrement le
pôle boréal : alors celui-ci a des jours sans nuits , et
l'autre des nuits sans jour : l'égalité se maintient cons-
tamment à l'équateur. Voy. Jig. 38.

Cet état progressif continue jusqu'à ce que le soleil
arrive au tropique boréal , Jig. 3g.

Alors tous les points situés depuis le pôle boréal jus-
qu'au cercle polaire arctique , ont des jours sans nuits«

Tous les points situés depuis le pôle austral jusqu'au
cercle polaire antarctique , ont des nuits sans jour.

Les parallèles intermédiaires ont le jour plus long que
la n u i t , ou la nuit plus longue que le jour , selon qu'ils
sont situés au nord ou au midi de l'équateur, qui con-
serve toujours l'égalité.

C'est l'instant du solstice d'été pour les parallèles du
nord , situés au-delà du tropique ; c'est le solstice d'hiver
pour ceux du midi.

Ces phénomènes sont opposes à ceux que présente la
position du soleil, dans le tropique austral. En rêve-..
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liant vers ce tropique, les mêmes apparences se reproduisent
en sens contraire , par les mêmes degrés (*).

La zone comprise entre les deux tropiques, a toujours
le soleil presque à-plomb. La chaleur y est excessive ,
»t c'est pour cela qu'on la nomme zone torride , c'est-
à-dire , brûlée. C'est là que la nature déploie toutes ses

f*) II est facile de calculer , ее général , la durée du jour et cell«

de la nuit daus un lieu quelconque de la terre et pour un instant

quelconque de l'année , quand on connaît la latitude du Heu et

la déclinaison du soleil. En effet , considérons le triangle sphérique

formé par trois rayons visuels menés de l'observateur au zénith, à

Tastie et au pôle , à l'instant où l'astre paraît sur l'horison. Dans

ce triangle , on connaît les trois côtés , savoir , la distance du pôle •

au zénith que je nomme D , la distance polaire de l'astre que je

nomme Л , enh'n , la distance de l'astre au zénith à l'instant où

il se lev*, distance que je nommerai Z , et qui est égale à

100° •+- réfraction — parallaxe. Avec ces données , on peut calculer

l'angle horaire P , opposé au côté Z , au moyeu de la formule

— • O) sin т (Z4-/> — A
sin A . sin D

I/angle P réduit en terns , fera connaître le tems qui s'écoule depuis

l'instant du lever de l'astre jusqu'à son passage au méridien. C'est

la moitié du tems que l'astre reste au-dessu» de l'horison j par cette

raison , cet arc P est appelé , en astronomie , l'arc semi~diurne.

En mettant , dans cette formule , pour Z , Д et D leurs valeurs ,

on trouvera la \aleur de P , et , par conséquent , la durée du
jour solaire dans le lieu et pour l'époque que l'on aura considérés.

On trouverait , par la même formule , l'arc semi-diurne d'un astre

quelconque.

Le même triangle sphériquc que nous venons d'employer peut

servir encore à déterminer le point de l'horison où le soleil se lève

et se couche chaque "jour dans un lieu donné ; car puisque l'effet

de la réfraction et de la parallaxe se porte tout entier dans les Terli-

ca« , l'angle formé au zénith , entre le plan du méridien et le
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Tichessfs : les animaux ,' les plantes , et même les subs-
tances inorganiques, y sont douées des plus vives cou-
leurs. On y trouve les fruits les plus savoureux.

Au contraire , les régions comprises depuis les pôles
jusqu'aux cercles polaires , ne voient jamais le soleil que
sous une très-grande obliquité. Elles ont de longs inter-
valles de jours et de nuits , et sous le pôle , il n'y a
dans Tannée qu'un jour et une nuit de six mois. Le froid
est excessif dans ces contrées; elles sont stériles et presque
inhabitables , même du côté du pôle boréal. On les nomme
les zones glaciales.

verlic.il île Tasire , à l'instant où il »c lève , est précisément Tazimuth

du point de l'ho.îboTi où il semble se lever. Soit donc A cet azi-

muth , compté du nord : il esl oppose au côté A dans notre tvi:mgle j

ainsi on aura

| /
=± i/

f

/ — П } sin "V (Л -t-~ö — Z }
; — ~ - -i -- —•

sm Z sm O

Le complément de l'angle A s'appelle l'amplitude ortive <ie l'astre ,

quand on le compte vers le levant , et V amplitude occase , quand

on le compte vers le couchant Ce sont les distances du lever et du

coucher de l'astre a«* points d'est et d'ouest.

On pourrait trowvtr encore une expression plus simple de l'azimut!»
A en considèrent le triangle sphérique rectangle formé par les trois

ravons visiii 1s menés à l'astre , a» pôle et au point nord de la mé-

ridienne , à l 'instant mime o^i Г.-isLre jiarait sur l'horisen. Car dans

ce iriungle , la uisiance polaire apparenie Д' sera l'hvpoihénuse , et

l'azimuüi .í, ou l'arc; de l'iwvison qui le rassure, »era un des eûtes

de l'angle droit } on aura donc ainsi

cos Д'
cos A = — — — •

sm D

Mais pour employer cette expression , il faudrait corriger h distance

polaire Traie Д de l'effet que produit sur elle la réfraction et la paral-

laxe , afin d'obtenir la valeur de Д' ; de sorte que le calcul pa» Vautre

formule dcvîeui encore plus simple.
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Les pays, tels que notre Europe , intermédiaires entre
les tropiques et les cercles polaires, ne recevant jamais
le soleil sous une trop grande , ni sous une trop petite
obliqui té , et n 'é tant poin t exposes à de longues alterna-
tives de jour et de nu i l , conservent une température
moyenne , qui leur a merit« le nom de zones tempérées.

i5y. II existe toutefois p lus ieurs causes qui tendent à
diminuer la longue obscurité i!ec régions polaires. D'abord
la plus petite port ion v i s ib l e du disque du soleil suffit pour
répandre le jour. Ainsi le jour commence lorsque le
centre du disque du soleil e.st encore abaissé sous l'ho-
rison de o°,2q, c'est-à-dire, d 'une q u a n t i t é presque égale
à son demi-diamètre. Cette circonstance ajoute plusieurs
jours au tems où le soleil est visible , sous les cercles polai-
res. Les réfractions augmentent encore cet ef fe t , et
d'autant plus qu'elles sont considérables dans ces pays
placés , où l'air se trouve condensé par le froid. Une
aut re cause doit Ifs accroître encore, c'est la congéla-
tion presque habituelle de la surface du sol , qui rend
le décroisseineut de la densité de l'air très—rapide à de
petites hauteurs. Ces circonstances réunies doivent souvent
produire des réfractions extraordinaires qui rendent le
soleil visible beaucoup plutôt. C'est ce qu'observèrent ,
en i5c)7, trois Hollandais q u i , s'étant avancés jusqu'au
84° de latitude boréale, se trouvèrent pris par les glaces,
et furent forcés de passer l'hiver à la Nouvelle-Zemble.
Après trois mois d'une nuit, continuelle , le froid étant
devenu terrible, le soleil reparut un instant, à midi, sur
rhorison , quatorze jours plutôt qu'ils ne l'attendaient à
celle latitude , et il continua , depuis cette époque , à
s'élever de plus en plus; relation qui, si elle est véritable,
suppose une réfraction considérable , et pour le moins
égale à 4".
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Le crépuscule, plus long dans ces contrées que dan»
les nôtres, y maintient encore une faible lueur, qui les
garantit d'une obscurité loViAe. Pour concevoir cet effet,
il faut savoir que le crépuscule ne cesse d'être sensible, que
quand le soleil est abaissé sous l'horison d'environ 20°. On
estime cette limite par expérience, en observant le tems qui
s'écoule depuis le coucher du soleil jusqu'à l'instant où
l'on peut voir les petites étoiles à la vue simple. Si donc
on mène un plan parallèle à l'horison , et qui passe à
20° au-dessous du centre de la terre, le crépuscule sera
sensible jusqu'à ce que le bord supérieur du soleil ait
atteint ce plan. Supposons-nous maintenant placés au pôle
boréal, désigné par В , Jig. 40; nous avons Péquateur à
l'horison : le soleil restera visible tant que son bord supé-
rieur élevé par la réfraction inoins la parallaxe sera au—
dessus de ce plan, nous le perdrons de vue quand il passera
au-dessous ; mais le crépuscule nous éclairera encore ,
tant que cet abaissement sera moindre que 20". Or, le plus
grand abaissement du soleil a lieu quand cet astre arrive
au tropique austral, éloigné de 2t>°,o7 de l'équateur.
Ainsi en comptant seulement i",i pour le demi-diamètre
du soleil, plus la réfraction moins la parallaxe à l'ho—
rison , il n'y aura d'obscurité totale au pôle , que dans le
tcms employé par le soleil pour parcourir 26°, 07—ao"— ï °, ï
ou environ 5° avant et après le solstice, ce qui fait seulement
70 jours, au lieu des six mois de nuit qui auraient eu
lieu sans cette circonstance. Cette durée sera beaucoup
moindre , si , au lieu de nous supposer au pôle , nous
nous plaçons sur quelque parallèle phis rapproché du cercle
polaire, et sur lequel les hommes puissent habiter (*).

(*) Prenons pour exemple un parallèle boréal. Soit D sa distance
a» pôle boréal de l'équateur- S'il n'y avait ni rédaction oi pav.illave,
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i58. De plus, lorsque la lune passe aunorâ'Je l'c'quateuiy
«Ile tourne constamment autour du pôle t et les habitans
des régions polaires l'apperçoivent toujours sur l'horison ,;

ce parallèle commencerait à être éclairé quand la déclinaison t da.
soleil, supposée australe , diminuée de son demi-diamètre apparent il,
égalerait la distance D du pôle au zénith , c'est-à-dire, quand oïl.
aurait

D = f — d, d'où l'on tire í = D + d,

«t il finirait d'être éclairé quand le soleil reprendrait cette même
déclinaison. En cherchant dans les tables du soleil les deux époques
de ce phénomène, et prenant leur différence , on aurait le lems de
Tannée pendant Ifquel ce parallèle se trouve éclairé. Le complément
de cette quantité à la durée d'une année tropique , donnerait le
tems pendant lequel le parallèle se trouve plongé dans la nuit.

. Mais à cause de la réfraction et de la parallaxe, il faudra employer
au lieu de t, la déclinaison apparente t — réf. 4- parall. , ce quj
donnera

l)=î — d — réf. •+• parall,, par conséquent f=D -t-ef-t-réf—parall.;

enfin, si l'on veut tenir compte aussi du crépuscule, il faudra encore
mettre J1 — 20° au lieu de S1 dans l'équation précédente, et Гépoque
à laquelle la lumière du crépuscule commencera à devenir sensible
à midi, sera donnée par l'équation

^?=^-</-зов—réf.+parall., par conséquent, í=í)-t-<i+2O0-l-réf.-paralI.

La réfraction augmente donc la valeur de f , pour laquelle la nuit
finit et le jour commence ; elle accroît donc la durée du tcms pen-
dant lequel le parallèle se trouve éclairé ; le crépuscule augmente
encore cet effet, en ajoutant 20° à cette déclinaison.

Dans tous ces calculs , la réfraction et la parallaxe doivent être
prises l'une et l'autre à fhorison ; mais la valeur de la première ,
variant avec la température et la pression atmosphérique, peut accé-
lérer ou retarder l'époque à laquell« le parallèle commence » revoir
'* lumière.
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comme ils voient toujours le soleil quand il s'approche
du tropique boréal.

Enfin , un grand nombre de météores ignés , tels que
des aurores boréales et clos globes de feu très-fréqueris,
jettent encore quelques lueurs sur ces contrées sauvages.

l5y. Puisque j'ai commencé à parler du crépuscule ,
il ne sera pas liors de propos de donner quelques détails
sur ce sujet. Soit 0, Jig. +i , l'observateur placé sur la
terre , et considéré coin me. étant au contre de la sphère
céleste ; soit ABU l'Iiorison, EQ l ' équatcur , ПЕН' le
méridien, et A'B'C1 le cercle crépuscula i re , abaissé sous
l'horison de 20°. Le crépuscule ne cessera que quand le
soleil ацга a t t e i n t cette limite ; mais il ne l'atteindra pas
toujours clans le meine terns. En e f fe t , en faisant abs-
tract ion des inégalités de son mouvement propre, qui sont
ici de peu (importance , cet astre décrit le même
nombre de degrés en tems égal , sur quelque parallèle
qu'il se trouve. Or lesares A A', BB', CC' contiennent
des nombres de degrés différons; d'abord parce qu'ils sont
inégaux en longueurs , et en second lieu parce que les
longueurs des degrés y sont inégales. Ces deux canses
se contrarient, mutuel lement : en ef fe t , si l'on considère
un parallèle austral situe très—près de l 'éqnatei i r , il
est facile de voir que l 'accroissement de la déclinaison
australe tpnd d'abord à d i m i n u e r la longueur de l'arc
АЛ''. Car le paral lè le devenan t aust ra l , les plans de
l'horison et du cercle c répuscu la i re le coupent plus près
de son centre que s'il é ta i t boréal. L'arc AA' inter-
cepté par ces plans leur devient moins ob l ique , et
comme leur plus courte dis tance est t ou jou r s la meine ,
la longueur des arcs interceptes d iminue avrc leur
obliquité. Mais d'un autre cole , à mesure que la dórli-
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naison * augmente , le rayon du parallèle diminue,
et le nombre de degrés devient plus grand sur la même
longueur. On sent donc qu'il doit exister un parallèle
sur lequel la compensation se fait de la manière la plus
avantageuse ; c'est lui qui donne le plus court crépuscule.
Le calcul fait voir que, pour Paris, ce parallèle est situé
un peu au-delà de l 'équatcur, à 7°,6t de déclinaison
australe. Lorsque le soleil se trouve sur ce parallèle, le
crépuscule est, à Paris, de о),оу43 (ih,47' sex.).
Celte durée varie pour les différens lieux. Mais le plus
court de tous les crépuscules possibles a lieu à l'c'quateur
au tems de l'équinoxe ; il est de oi,o5o (ib,i2'). Le
plus long crépuscule , au contraire , a lieu au solstice
d'été, pour tous les pays de la terre qui ont la sphère
oblique , c'est-à-dire , pour lesquels l'axe de l'équateur
est incliné à l'horison ; à Paris, sa durée est de o°,no4
(ASj').

Je ne puis donner ici la démonstration de ces résultats
qui supposent l'usage de l'analyse infinitésimale ; d'ail-
leurs tous les problêmes que l'on peut se proposer sur
la durée du crépuscule sont de pure curiosité, et ne
sont susceptibles d'aucune exactitude. Sa durée même ,
élément principal de ces calculs , n'est qu'une évalua-
tion arbitraire que chacun petit augmenter ou diminuer,
selon la force de sa vue. Enfin les variations de tempé-
rature et de pression atmosphérique en condensant ou
en dilatant l'atmosphère , y apportent de 4très-grandes
variations , qui deviennent même sensibles dans l'inter-
valle d'un jour ; car généralement le crépuscule du soir
est plus long que le crépuscule du matin. Par toutes
ces raisons, on doit peu regretter que nous ne soyons
pas entrés dans de plus grands détails sur ce sujet.

j6o. Les observations du crépuscule font connaître la
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hauteur de l'atmosphère, ou plutôt celle des particule*
d'air dont la densité est encore assez grande pour noua
renvoyer une lumière sensible. En effet, soit C,Jig. 42»
le centre de la terre , О l'observateur placé à sa surface »
et SH la direction des rayons solaires à la fin du crépus-
cule, c'est-à-dire, lorsque l'angle S'CH', qu'ils forment
«vec l'horison , est de 20°. Alors, les dernières molécules
Ле l'atmosphère qui nous renvoient la lumière , sont à
l'horison en H; et le rayon lumineux SH, qui les éclaire«
est tangent à la terre. Ainsi, en menant le rayon СО
et la sécante СЯ, l'angle О'СО , égal à H'CS', sera dô
30°, et HCO sera de 10°. Or, si Ton cherche dans les
tables trigonométriques la sécante de 10", on la trouve
égale à 1,01 , le rayon étant pris pour unité. La flèche
GH est donc égale à la centième partie du rayon terrestre,-

ou à 60000 mètres , en prenant simplement 6000000
mètres pour la longueur de ce rayon. Ainsi, les couches
supérieures de l'atmosphère sont élevées au moins de Goooo
mètres. Comme les observations sur lesquelles ce résultat
repose ne comportent pas une grande exactitude , on
ne peut le regarder que comme une limite. C'est pour
cela que j'ai négligé les fractions dans le calcul, et par
la même raison, je n'ai point eu égard aux réfractions
atmosphériques, qui cependant influent sur la durée du
crépuscule, et le prolongent de quelques inst.ins.

161. Au reste, ce que nous venons dédire sur les li-
mites du crépuscule , n'est applicable qu'aux plaines ; il
paraît que sur le sommet des hautes montagnes, la clarté
réfléchie par l'atmosphère , est beaucoup plus longtems
sensible ; non pas à la vérité qu'elle vienne des couche»
mêmes où l'on est placé , car leur densité est au contraire
très-faible à ces hauteurs : mais elle est réfléchie par la

masse d'air, épaisse et profonde, qui borde l'horison de
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toutes parts. Pendant plusieurs nuits que Saussure passa
sur une montagne des Alpes , qui a 3435 mètres de hau-
teur, et^que l'on nomme le Col du Géant, il vit tout
le contour de l'horison ceint d'une lueur pâle , mais dis-
tincte , qui durait depuis le coucher jusqu'au lever du
soleil ; quoique cet astre , au milieu de la nui t , se trouvât
abaissé bien au-dessous des limites ordinaires du cré-
puscule , puisqu'il se trouvait alors à plus de 5o*
sous l'horison. M. de Humboldt a observé une lueur
semblable du haut du volcan d'Antisana. On a sup-
posé que ce phénomène était produit par des vapeurs
phosphoriques répandues dans l'air; mais dans le travail
sur les réfractions extraordinaires dont j'ai parlé dans
le premier livre , j'ai prouvé par le calcul qu'un
décroissement de densité de l'air , un peu plus rapide
que celui qui a lieu ordinairement dans les couches
inférieures de l'atmosphère, suffit pour produire cet effet,
et pourrait même ramener ainsi jusqu'à l'observateur
placé sur le sommet d'une montagne , la lumière infléchie
de l'hémisphère oppose du ciel. Nous remarquerons plus
loin un phénomène analogue produit par la même cause

les éclipses de lune.
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CHAPITRE XV.

De la Température de la Terre.

i6a. QUAND on réfléchit sur la diversité des êtres qui
peuplent notre globe terrestre , et sur la multitude des
végétaux qui y croissent, on est étonné que ces modi-
fications infinies puissent résulter de la seule différence
de la température dans les divers lieux. Aussi les phy-
siciens se sont-ils beaucoup attachés à étudier une cause
aussi étendue et aussi générale.

On ne fait d'abord aucun doute que le soleil ne soit
la source de cette chaleur qui féconde la terre ; cepen-
dant quelques phénomènes semblertt indiquer au premier
coup-d'œil que notre globe a aussi une chaleur propre ,
et indépendante de la présence du soleil. On sait que
la température se maintient constamment la même dans
les souterrains à 27 ou 3o mètres de profondeur (80
ou loo pieds). Passé ce terme, on ne ressent ni les grands
froids de l'hiver, ni les chaleurs brûlantes de l'été. On
a aussi observé que les amas de glaces qui recouvrent cer-
taines montagnes des Alpes , se fondent continuellement
par le pied , lorsqu'elles sont assez épaisses pour préserver
du froid extérieur le terrain sur lequel elles reposent; et
de dessous ces glaciers sortent des courans d'eau vive qui
coulent même pendant l'hiver.

Quelques physiciens ont cru voir dans ces phénomènes
les traces d'un ancien état d'embrasement. Selon eux,
c'est par l'effet d'un refroidissement très-lent que la surface
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«îe la terre est parvenue à la température actuelle ; et
l'intérieur de la ma.cse , exposé à une déperdition moins
considérable, a conservé une chaleur plus grande, qu'ils
appellent la chaleur centrale, et à laquelle ils attribuent
les effets que nous venons de rapporler .

D'autres philosophes , frappés de l'ordre qui règne dans
l'univers , où tout paraît disposé pour un état durable ,
ont cherché la raison de ces mêmes fai ls dans une cause
permanente , et ils onl vu qu'on peut éga l emen t les expli-
quer par la seule action longteuis prolongée de la chaleur
solaire.

Chaque année , le soleil envoie à la terre une cer-
taine quantité de fou. bi ce feu s'accumulait sans cesse ,
la température s'élèverait à proportion , et la terre serait
depuis longtems embrasée. Mais., une grande partie se
dissipe insensiblement dans l'espace ; car c'est un fait cer-
tain que Pair n'arrête pas la cha leur qui rayonne dans
tous les eens , en s'exhalant des corps échauffés. La perte
qui résulte de ce rayonnement , augmente avec la tem-
pérature , et lui est proport ionnelle. Ces deux causes
contraires , agissant peut-être depuis des milliers de siècles ,
ont du porler , . depuis longtems , la terre, au degré de
température q u ' e l l e pouvai t atteindre. Alors il s'est établi
un certain équi l ibre entre la chaleur qui vient annuel-
lement du soleil , et celle qui se dissipe annuellement.
De là l'état constant et durable de la température.

Tous les points de la surface terrestre ne sont pas
placés dans des situations également favorables pour rece-
voir l 'action du soleil. Par exemple , les pays qui se
trouvent entre les tropiques, sont plus fortement échauffés
que les pôles. La quantité de chaleur rayonnante qu'ils
«mettent dans l'espace , est donc également variable,
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puisqu'elle est proportionnelle à leur température. Il doit
donc s'établir à la longue des différences dans la tempéra-
ture de la surface de la terre pour ces d i f férons points ;
c'est ce que l'observation confirme. Il est connu que dans
certains lieux de la Sibérie, la terre ne dégèle jamais ;
et en Egypte, au contraire , à plus de 60 mètres de
profondeur ( 200 pieds ) , la température a été trouvée
de 22°,5 du thermomètre cenligrade (*) : tandis qu'à
Paris, qui se trouve intermédiaire enlre ces deux extrêmes,
la température des caves de l'Observatoire se maintient
constamment à 12°. La table suivante montre avec un
peu plus d'étendue la marche de ces résultats pour dif-
férente» latitudes (**)•

LATITUDES.

66, 6
54,20
46,54

22,:iO

00,00

SOAIS

DES VI1LES.

Wadso , en Laponie.

Pétersbourg .

Rome

Le Kaire

Dans ГОсклп •.

Dans ГОсе'пп

TEMPERATURE

MOYENNE.

4, a

(*) Celte expérience a été íiiitc an fond du puas île Joseph , par

îes membres d« la Commission des avis et ùes sciences , attachés à

J'expéiiiti'in d'Egypte.

(**) Les deux dernières observalions sont e\U'aÍLcs du A'ovage Je

M. «le HimiboUlt.
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Cette table , extraite des observations les plue exactes ,

prouve incontestablement que la température du globe
terrestre , observée près de sa sur/'ace, décroît de l'équa—

teur aux pôles. Mais la loi de ce décroissement n'est

pas encore bien connue; c'est une question que les voyages
décideront.

163. Au reste, on doit s'attendre à y découvrir de
grandes irrégularités ; car les circonstances locales ont

une grande influence sur la température de chaque Heu ,
et les accidens naturels , ou les travaux des hommes en
changeant ces circonstances, ont pu souvent la modifier.

Une des causes principales de ces différences, est l'élé-

vation des lieux au-dessus du niveau de la mer.

On sait, par expérience, que la température de l'at-

mosphère n'est pas la même à toutes les hauteurs ; elle

diminue à mesure que l'on s'éloigne de la surface ter-

restre. Les physiciens ont fait beaucoup d'expériences pour

détermin-er la loi de ce décroissement ; mais ils y ont
trouvé de grandes irrégularités. On conçoit, en effet ,

qu'elle doit dépendre de la forme du te r ra in , -de son

exposition , de la faculté rayonnante qu'il possède : ainsi

le décroissement de la température ne sera pas le même

au-dessus d'une vaste plaine aride et sur le penchant d'un
pic isolé. Cependant, au milieu de ces irrégularités , on

est parvenu à fixer quelques limites extrêmes. Le décrois-
sement de la température paraît dépendre de ' la tempé-
rature inférieure de la surface : il est plus rapide quand

cette température est plus haute ; plus lent quand elle1

est plus basse. Par exemple, en Europe, suivant les
observations de Saussure, il fau t , pendant l'été, s'élever

de 160 mètres, pour que le thermomètre baisse de i°.

centésimal ; en hiver, suivant le même observateur, il
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faut s'élever de 280 meines, pour avoir le même abais-
sement. Le décroissement moyen de loule l 'année doit
donc généralement dépendre tie la température moyenne
du l ien , el par conséquent se n t i l e n t i r à mesure que l'on va
de l ' é i j t i a leur vers lei poles. Toutefois ce ralloutissement
même dans les cas extrêmes n'est pas très-considérable.\ r

Car dims les froids les pins r ignureut de la Laponie, le
accroissement est an p lus de -2^.^ mètres pour un degré,
centésimal. Nous ne parlons ici que des couches infé-
rieures de l 'atmosphère , de celles qui v o n t at^ez voisines
de la surface terrestre, pour éprouver sensiblement Г in-
fluence cîe sa température propre, soit par réflexion , soit
par rayonnemeut. un effet cotte influence doit s'affaiblir en
s'étendant à mesure tjiie l'élévation de» couches augmente,

et probablement à Je grandes ha'nleurs dans l'atmosphère ,
la température de l'air est à fort peu près la même ,
la n u i t , le j o u r , et dans toutes les saisons de l'année.
Il est également probable qu'à ces élévations la tempéra-
ture ne décroît plus en progression ar i thmét ique , u u du
moins cette progression ne doit pas y être la morne que
près de la surface. Plusieurs phénomènes , et particulière-
ment quelques accidcns des réfractions extraordinaires ,
semblent indiquer que le décaissement de la température
s'y fait avec plus de rapidité.

164. Par une sui te de ce dccroissement, il arrive que,
dans tous les pays , même sous la zone torride , le sommet
des hautes montagnes est couvert de neiges qui ne se
fondent jamais. Celle ligne de neiges perpétuelles est placée
ù des élévations différentes , suivant les diverses latitudes.
Sous l'équaitur elle commence à 4#oo mètres (2400
toises). On la rencontre à ugoo mètres (i4 ou i5oo
toises) vers le milieu, des zone^ tempérées , et elle
s'abaisse ainsi graduellement jusqu'à la surface de la terre
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qu'elle atteint dans le voisinage des pôles. Là, le sol
est constamment dans l'état de congélation.

Voici un tableau de cette progression qui a été dressé
par M. de Humboldt.

LATITUDES
boréales

exprimées en
grades.

0,00

22,23

5o, o

С8,8Э

72,22

HAUTEURS
île la limite

inférieure des
neiges

perpétuelle«
au-dessus du

niveau de la mer.

m
4«oo

4600

a55o

17^0

95o

TEMPÉRATURE
moyenne

de la plaine aux
mêmes latitudes.

Д7 <

N O M S
des

observateurs.

Г Boucuer.

' La Condamine

J Humboldt.

26 Humboldt.

í Saussure.

1 Piamond.

4 Buch.

í Ohlsen.
o /

\ Vctlafsen.
J

Il paraît, ajoute M. de Humboldt, qu'il ne faut pas
confondre la limite inférieure des neiges perpétuelles avec
la limite de la congélation. Les observations prouvent
que la couche d'air, par laquelle passe la courbe des neiges
perpétuelles, n'a pas la même température moyenne dans
les différentes zones du globe ; elle est au-dessus de zéro
à l 'équateur , au-dessous dans les régions boréales. Par
exemple , le couvent du Saint-Gothard est à Goo mètres
au-dessous des neiges perpétuelles , et pourtant la tempé-
rature moyenne y est déjà de — i°.
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Ce grand froid que: l'on éprouve sur les hautes mon-
tagnes , paraît du à deux causes : d'abord au peu de
densité de l'air, qui n'intercepte qu'une très-petite partie
de la chaleur solaire ; secondement, à la conformation
même des montagnes ; par exemple , à l'isolement des pics
éleve's, à leur éloignement du reste de la masse terrestre,
à leur escarpement vertical , qui ne permet jamais au
soleil de les éclairer que d'un seul côté à-la-/ois , et qui
leur fait toujours projeter leur ombre les uns sur les
autres. Toutes ces circonstances diminuent considérable-
ment la réverbération de la chaleur ; or, c'est celte
réverbération qui élève si fortement la température des
plaines, et particulièrement celles de la zone torride ,
où le soleil donne toujours presque à-plomb.

Parmi les causes générales qvù modifient la température
des lieux . nous n'avons jusqu'ici considéré que la hauteur.
Le voisinage des mers a aussi beaucoup d'influence , non
pas peut-être pour élever ou pour abaisser la tempé-
rature annuelle , mais pour la rendre égale; car on a
trouvé , par expérience, que la température de la mer,
au large et loin dte côtes , se maintient toujours à-peu-
près constante et égale à la température moyenne de l'air
pendant toute l'année. Cela vient sans doute de ce que
la masse des eaux se mêle continuellement, par l'action
des vents et des autres causes qui les agitent, et même
par les variations conimnc.Ues qu'éprouvé la température
de leur surface ; au lieu que la surface solide des terres
s'échauffe davantage et se refroidit plus rapidement, sans
pouvoir faire partager sa chaleur aux couches inférieures ,
ou en recevoir d'elles autrement que par uno. communica-
tion lente ; partage qui , dans les fluides , se fait par'
le contact même des particules mélangées. Ainsi les mers
doivent être, pour les lieux qu'elles avoisinent, comme
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de vastes réservoirs de température toujours égale , qui
les réchauffent dans l'hiver, et les rafraîchissent dans
l'été : aussi les bords de la mer sont-ils , en général,
plus tempérés que l'intérieur des terres. Les effets de cette
égalité se font sentir sur les végétaux qui y croissent.•
On voit vivre naturellement, et à l'air libre, sur les
côtes de la Bretagne, des arbres que , dans les con-
trées beaucoup plus méridionales , mais aussi plus inté-
rieures de la France , on est obligé d'abriter en orangerie
pendant l'hiver , parce qu'ils ne pourraient point en sup-
porter la rigueur. L'arbutus imedo , arbrisseau originaire
des contrées méridionales, se voit dans l'Irlande en forêts.

Les courans constans qui existent à la surface de cer-
taines mers, sont eneorc une cause de modification puis-
sante pour les lieux qu'ils traversent; car, selon que
les eaux qu'ils y portent, viennent d'une latitude plus
chaude ou plus froide, la température propre des lieux
en est élevée ou abaissée. Le plus remarquable dp.
ces courans , est celui que l'on nomrne le Gulph
Stream , ou Courant du Golphe. 11 est formé par les eaux
de l'océan , comprises entre les tropiques , qui pous-
sées continuellement d'orient en occident, par le souffle
éternel des vents alités, dont nous aurons occasion de
parler tout-à-1'heure, vont s'engouffrer dans le golfe du
Mexique ; et de là , refluant vers le. nord, forment comme
un fleuve d'eau chaude qui traverse l'océan atlantique.
Ces eaux de la zone torride , transportées dans des régions
plus froides, exhalent (^abondantes vapeurs qui se con-
densent en épais brouillards : ces phénomènes sont tel-
lement/ constans, qu'ils servent aux navigateurs pour
leur indiquer la longitude. Le Gulph Stream remonte
au-delà du banc de Terre-Neuve, et va jeter des fruits
de la Jamaïque sur les côtes de l'Irlande et de la Norwège



Un autre phénomène bien curieux, et qui parait éga-
lement produit par des circonstances locales , c'est celui
des grands froids observés vers le pôle austral ; car ils
surpassent 'beaucoup ceux qu'on observe dans le nord à
pareille latitude, puisque les.montagnes de glaces qu i ,
dans l'hémisphère boréal , sont reléguées près du pôle ,
s'avancent, sans se fondre , dans l'hémisphère austral ,
jusque par les lati tudes de Boulogne et d'Abbeville -, effet
d 'autant plus singulier qu'il n'a l ieu que pour les latitudes
élevées. La température est la même jusqu'à 44° de lati-
tude des deux côtés de l'équatcur.

Quelques physiciens ont cherche la ca'tise de ces phéno-
mènes dans l 'ellipticité de l'orbe solaire. En e f f e t , la
température d'un lieu résulte de la distance du soleil,
de sa haiUeur fur Vhorison , el de la durée de sa pré-
sence. Bans noire hémisphère , nous avons l'hiver quand
le soleil f-sl périgée., et l'été q n an d il est apogée. Cette
disposition parait devoir tempérer les chaleurs et modé-
rer les froids que nous e'prouvons. C'est le contraire dans
l'hémisphère a u s t r a l , et la difference du froid au chaud
doit en êire augmentée. Par une aut re conséquence de
noire position , le teins où Je soin) est bas sur notre
horison, est plus court que celui où il est plus élevé :
actuellement la différence est d'environ sept jours ; et
cet te seconde cause peut contr ibuer à nous donner une
lempér.'itiire moyenne plus chaude. Peu t -ê t re aussi la
grande é lcndue des mers qui recouvre l ' an t re hémisphère ,
contribue-t-elle puissamment à le rrfroidir par Г evapo-
ration qu'elles occasionnent, et. aussi parce qu'elles s'é-
chauffent moins que les terres. Enfin la marche différente
que suivent les decroissemens et les déperditions de cha-
leur p< ur les deux hémisphères, en raison de leur position
relativement à l'orbite tlu soleil, doit aussi modifier leur
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température; car, en vertu de cette différence; les deux
hémisphères , quoique recevant des quantités égales de
chaleur, les perdraient p a r l e rayonnement, suivant des
lois inégales, plus promptement dans l'hémisphère austral
où la chaleur absolue de l'été est plus intense ; moins
promptement dans l'hémisphère boréal. Mais l'examen
comparé de toutes ces causes nous mènerait trop loin ;
et peut-être, pour comparer leur influence avec exac-
t i tude, faut-il attendre que les voyages maritimes, qui
se multiplient de nos jours vers la partie australe du globe ,
aient réuni plus de faits positifs sur celte importante
question. Jusqu'alors , nous ne pouvons mieux faire
que de renvoyer les lecteurs à l'excellent ouvrage de
M. Prévost de Grnève, sur le calorique rayonnant. Ils
y trouveront cette matière traitée avec tout le détail
désirable.

Toutes les considérations que nous venons d'exposer
ont eu pour objet la température de la terre à sa sur-
face. 11 est beaucoup plus difficile de savoir quelle peut t~
être celle de son intérieur. Décroît-elle comme celle
de l'atmosphère , à mesure que l'on s'éloigne Je la sur-
face, ou reste-t-elle toujours constante? Ce sont des choses
que nous ignorons. Pour éclaircir cette question , quelques
physiciens ont fait des expériences sur la température
tie la mer à de grandes profondeurs, en y descendant des
thermomètres revêtus de plusieurs enveloppes peu conduc-
trices du calorique, et qu i , les rendant très-lents à prendre
la température de ces abîmes, les rendaient aussi très-lents
à la perdre, dans le tems qu'on employait pour les retirer
du fond de la mer. On a tronvé ainsi que la température des
eaux était d'autant plus froide , que la profondeur où 011
descendait le thermomètre était plus grande. Près de
Véquateur, à Coo mètres de profondeur, M, Pérou a trouvé
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la température de l'eau -f- 7°,5 de Ja division centési-
male , tandis qu'à Ju surface elle était à -f-3o*. La loi
de ce décroissement est extrêmement variable suivant les
profond ours et les localités. Л quoi t iennent ces phéno-
mènes? Sont ils dus à un dccrojssement réel de la tem-
pérature propre du glnbt: , à mesure que la profondeur
augmente, ou doivent-ils être attribués à des courans
inférieurs tT'eau glacée qui viendraient des pôles vêts l'é—
qualeur? Cetle dernière cause est d'autant plus probable ,
que la plus grande densité de l'eau ayant lieu un peu
au-dessus du terme de la congélation , mais très-près-de ce
terme, les eaux provenant des glaces polaires, qui se fon-
dent chaque été par la chaleur du soleil , doivent descendre
au fond des mers, et y maintenir un abaissement du-

rable de temperature : c'est ainsi que dans tons les lacs
de la Suisse , qui -sont alimentés par des neiges fon-
dues , et dont la profondeur est trop grande pour pouvoir
être complètement pénétrée, dans un été, par la cha-

leur du soleil , la température des eaux est à -}- 4° t ce

oui est la température du maximum de densité de l'eau.
Les couches profondes de ces lacs sont de véritables gla-
cières liquides, qui se renouvelant sans cesse chaque
année, durent autant que les glaciers solides d'où ils
descendent.

Au reste , quelque idée que l'on puisse se faire sur l'état

de la chaleur intérieure du glolie, il faut concevoir cet étal
comme invariable à une petite profondeur, ou du moins
comme infiniment peu troublé par les variations périodiques
qui ont lieu à la surface. Les variations journalières de la
température , extrêmement sensibles à cette surface , dis-
paraissent déjà à quelques centimètres de profondeur, pour
ne laisser voir que les variations annuelles ; celles-ci ,

à leur tour, s'affaiblissem à mesure, que la profondeur
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augmente : les époques des oscillations qu'elles y pro-
duisent, sont en rapport avec le tems nécessaire pour
leur propagation. A une. profondeur, même peu con-«
sidérable , comme de ю ou 12. mètres, on a l'hiver quand
nous avons l'été , et les variations annuelles du thermo-
mètre ne sont déjà plus que de quelques do-grés ; plus
bas , ces variations sont encore moindres , et leur propa-
gation plus tardive ; enfin, en augmentant la profon-
deur jusqu'à loo mètres, les variations annuelles sont
tout-à-fait insensibles , l'état de la température est constant
et représente exactement la température moyenne de la
surface.

De tout ce que nous venons de dire sur les effets prolon-
gés de la chaleur solaire, il ne faut pas conclure , comme
une chose certaine, cnie la terre ne renferme aucune
cause intérieure et indépendante du soleil, qui contribue
aussi à l'échauffcr. On peut dire seulement que s'il existe
une cause semblable, elle nous est jusqu'à présent in-
connue , puisque tous les faits observés peuvent s'ex-
pliquer sans y avoir recours. Peut-être acquerra-t-on plus
de lulnières sur cet ob je t , lorsque l'on saura positive-
ment si la chaleur souterraine diminue ou augmente ;
mais l'invention des thermomètres est encore t rop récente
pour que l'on puijse rien décider sur cette question.

l65. Je ne dois pas non plus passer sous silence un
mouvement très-remarquable qui se produit constamment
dans l'atmosphère, et qui, en modifiant la température
des différens pays de la terre , est lui-même un indice
très-frappant de sa rotation. Je veux parler des vents d'est
qui soufflent constamment entre les tropiques , principa-
lement sous l'équatcur, et que l'on nomme les vents
alises. Leur régularité est si bien connue des navigateurs ,
que pour passer d'Europe en Amérique , ils commencent
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par remonter vers l'équateur jusqu'à la hauteur des vent»
alises, et ensuite, .en s'y abandonnant, ils traversent
l'océan en ligne droite.

От ce courant continuel s'explique très-aisément dans
l'hypothèse de la rotation de la terre. Le soleil , par
l'action de sa chaleur, dilate l'atmosphère près de l'équa—
teur , où il donne toujours à-plomb Les colonnes d'air
ainsi soulevées , s'élèvent au-dessus de leur véritable ni-
veau ; mais lorsque leur sommet a dépassé les colonnes
voisines, elles se renversent et rétombent vers les pôles
par leur propre poids. Ди contraire, dans la,partie in-
férieure, Tair frais des pôles afflue vers l'équateur, comme
pour reniplir le vide causé par la dilatation : d'où ré-
sultent deux courans d'air continuels , l'un supérieur , de

l'équateur au pôle , l'autre infiiricur , du pôle à l'équa-
teur.

Supposons maintenant 'que la terre tourne sur elle-
même , en ent ra înant l 'atmosphère qui l'enveloppe. Cha-
que par t icule d'air doit avoir p - i s depuis longtems la
vitesse de rotation qui convient au parallèle sur lequel
elle se trouve. Celles qui sont près de l 'équateur, vont
plus vite ; celles qui sont près des pôles , vont plus lente-
ment : mais si une partie de ces deinirres sont forcées de
se rapprocher de l'équateur, elles porteront sur les nou-
veaux parallèles où elles passent, la vitesse de relation

qu'elles avaient d'abord; elles resteront par conséquent en
arrière par rapport aux autres molécules situées depuis
longtems sur ces parallèles. La lenteur do leur mouve-
ment sera d'autant plus sensible, qu'elle s'approcheront
davantage de l'équateur, où la vitesse de ro.tation est
plus grande. Les corps terrestres situés sur ces parallèles ,
rencontrant ces molécules, les choqueront avec tout leur

excès de vitesse ; il en sera de même d'un spectateur
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qui participera à ce même mouvement. Mais comme il
se croira immobile , il supposera que ce sont les parti-
cules d'air qui le choquent en sens contraire , d'orient
en occident : il aura par conséquent la sensation d'un
vent d'est, effet conforme à celui que produisent les vents
alises.

168. Ce serait le contraire si l'on pouvait s'élever dans
les régions supérieures de l'atmosphère : les particules
d'air qui refluent de l'équateur vers les pôles , y portant
leur excès de vitesse, doivent y produire un vent d'ouest
réel, que l'on pourrait appeler le contre-alise, et qui,
peut-être , deviendrait sensible jusque dans les régions
inférieures , si l'on s'attachait à l'observer. Les mêmes par-
ticules transportent aussi l'excès de chaleur que leur
situation primitive sous l'équateur leur avait donnée, et
peut-être, par l'effet de cette cause, la température des
couches supérieures près des pôles, est-elle plus douce
que celle des couches inférieures qui avoisiuent la surface
de la terre.

Enfin , pour n'omettre aucun des phénomènes physique»
qui paraissent tenir à l'action du soleil sur notre globe,
j 'indiquerai ici un phénomène curieux qui s'observe prin-
cipalement dans les régions des tropiques, quoiqu'on,
puisse aussi le rendre sensible dans nos c l imats , par
de longues suites d'observations faites avec soin. Ce phé-
nomène consiste en ce que, tous les jours, le mercure
du baromètre monte grausiel lement , et ensuite s'abaisse
suivant des périodes déterminées, et d ' au tan t plus cons-
tantes , ou du moins d ' au t an t plus remarquables , qu'il
éprouve d'ailleurs moins de variations ariidcntellcs. Ces
variations huçairts du baromètre s'exécutent dans l'in-
tervalle d'un jour solaire. Elle paraissent avoir un rapport
marqué avec l 'angle horaire du soleil ; mais leur étendue
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et l'époque de leurs maximum et minimum ne sont pas
les mêmes en diffe'rens lieux. Cet effet tient-il aux vents
plus ou moins réguliers que la présence du soleil excite
ordinairement à certaines heures, et qui font monter
ou baisser le baromètre , suivant qu'ils apportent de l'air
plus froid ou plus chaud, plus lourd ou plus léger?.
Tient-il à quelque cause attractive , comme le flux et le
reflux de la mer ? C'est ce que l'on n'est pas encore
en état de décider.
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CHAPITRE XYI.

De l'Hypothèse du mouvement annuel de la
Terre.

167. JUSQU'ICI nous avons supposé la terre immobile
dans l'espace, et le soleil en mouvement sur le plan de
l'équateur ; mais il se pourrait que ce ne fût qu'une
apparence, et que le soleil fût réellement immobile, la
terre étant en mouvement. Alors elle exécuterait autour
de lui tous les mouvemens qu'il semblerait faire autour
d'elle en"**seH«—eonítajre. La révolution annuelle de la
terre se ferait dans une ellipse dont le soleil serait un
des foyers , et tout ce que nous avons dit de l'ellipse
solaire , devrait s'entendre de l'ellipse terrestre.

Non-seulement cette disposition est possible , mais l'a-
nalogie la rend extrêmement probable , car on verra plus
tard que toutes les planètes et les comètes se meuvent
ainsi autour du soleil. Comme les preuves de cette vérité
«'offriront successivement , je vais , pour qu'on les saisisse
mieux, et qu'on en suive bien la liaison, présenter sous
ce point de. vue les phénomènes du mouvement annuel ,
ainsi que je l'ai déjà fait pour le mouvement diurne.

iG8. Concevons donc que la terre ait un double mouve-
ment : de rotation sur elle-même, et de révolution autour
du soleil.

L'axe de rotation de la terre qui est perpendiculaire à
l'équateur terrestre, reste à très-peu près parallèle à

Я, ao
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lui-même dans chaque révolution ; car les changemens
que- la rurtation et les attractions des planètes produisent
dans l'inclinaison de l'équateursur l 'écliptiquene s'élèvent
qu'à quelques secondes dans l'intervalle d'une année. La
terre parcourra ainsi son ellipse en décrivant autour du
soleil des aires proportionnelles aux tcms.

160. Ce double mouvement composé de rotation et de
révolution , n'a rien en soi d'impossible ni de contraire
aux lois de la mécanique. Les toupies qui servent de
jouet aux enfans, nous en offrent l'image. Leur mou-
vement est produit et entretenu par des impulsions laté-
rales qui les font, en même tems, tourner sur elles-
mêmes, et décrire, par .leur pointe, des courbes très-
variées. En effet, on démontre en mécanique qu'un
mouvement pareil peut résulter d'une seule impulsion
latérale (*) ; et ceci s'applique à-la-fois à la toupie et à
la terre, avec cette différence que la terre ne parais-
sant éprouver dans l'espnce aucune résistance, n'a pas
besoin que son mouvement soit renouvelé et entretenu,
au lieu que celui de la toupie diminue sans cesse , à
cause du frottement de la pointe et de In résistance
de l'air.

I7O. Pour montrer comment les explications des phé-
nomènes doivent se transformer flans cette hypothèse,
je vais l'appliquer à la différence et à l'inégalité des

saisons.
Quanti nous supposons la terre immobile, c'est le soleil

qui , en s'élevant ou s'abaissant d'un tropique à l'autre,
produit la différence des saisons. Si nous'mettons la terre
en mouvement, c'est elle qui vient se présenter an soleil

(*) Mécanique céleste , torn. I , pag. S^-
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sorts différens aspects, dans les différentes parties de son
orbite.

Au solstice d'été, vers le 22 juin, la terre est à sa plus
grande distance du soleil, et à son aphélie : alors sa po-
sition est telle que la représente la fíg. 43.. Le soleil
donne à-plomb sur le tropique .boréal Tt : le pôle boréal
est entièrement éclairé : c'est Tété des peuples sep-
tentrionaux.

-Au solstice d'hiver, vers le 22 décembre , la terre a
pris une position directement contraire, voyez ßg. 44-
Elle est à sa plus petite distance du soleil , ou à son
périhélie. Les rayons de têt astre tombent à-plomb sur
le tropique austral , désigné par T't', et le pôle austral
est entièrement éclairé. C'est l'hiver pour les peuples du
nord , l'été pour ceux du midi.

Entre ces positions contraires, il en est deux aussi
opposées, et dans lesquelles le plan de l'équateùr ter-
restre passe par le centre du soleil : ce sont les instans
de l'équinoxe , qui arrivent vers le 24 septembre et le ai
mars.

Ce peu de mots suffit pour montrer comment les
explications données précédemment d'après les observa-
tions , s'adaptent au mouvement de la terre.



3o8 A S T R O N O M I E

CHAPITRE XVII.

De la Precession des Equinoxes , considérée
comme l'effet du déplacement de l'Equateur
terrestre.

171. ON vient de voir que le mouvement annuel du soleil
dans l 'écliptique, peut fort Lien se représenter par un
mouvement réel de la terre en sens contraire. Il en est
de même de la précession des equinoxes, et de ces petits
déplacemens des étoiles que , nous avons nommés nuta-
tion. En général, on sent qu'il en doit être ainsi de
tous les mouvemens généraux qui semblent affecter tous
les astres : il n'y a pas plus de raison pour les attribuer à
tous les astres, qu'à la terre seule , en sens contraire.
Même si nous n'étions pas prévenus par une habitude
involontaire de nous supposer immobiles, on pourrait dire
que l'idée qui attribue ces mouvemens à la terre est
infiniment plus simple que celle qui les imprime à tous
les astres. Mais ce n'est pas par de simples apperçus
que l'on peut se décider en pareille matière ; c'est en
entrant dans les détails, elles employant à faire l'épreuve
de nos conjectures. Voyons si les phénomènes de la pré-
cession peuvent se représenter dans les deux hypothèses,
et examinons dans laquelle ils le sont avec plus de
simplicité.

172. Quand on considère le mouvement du soleil comme
apparent, et celui de la terre comme réel, les signes de
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1'écliptique répondent aux différens points de l'orbe ter-
restre. Voyezßg. 45.

Alors la terre voit toujours le soleil dans le lieu de
l'écliptique opposé à celui où elle se trouve. Lorsqu'elle
est dans le signe du bélier , elle voit le soleil dans la
balance. Lorsqu'elle est dans le taureau, elle le. voit dang
le scorpion , et ainsi de suite. Tandis qu'elle se meut
suivant l'ordre des signes , le soleil paraît se mouvoir à
l'opposé de l'orbite et dans le même sens.

Je vais montrer présentement comment la procession,
ties equinoxes peut s'expliquer dans cette hypothèse, sans
mettre en mouvement toute la sphère céleste.

178. Soit TT'tt' ,ßg. 46, l'orbite annuelle de la terre
dont le soleil occupe un des foyers : soit ETQ le plan de
l 'équateur, TP l'axe du pôle qui lui est perpendiculaire,
l'équinoxe arrivera lorsque la ligne TQ , intersection de
l'équateur et de l 'écliplique , passera par le centre du
soleil ; ear alors cet astre se trouvera dans le plan ETQ
de l'cquateur.

Eh supposant que l'équateur reste parallèle à lui-même
clans chaque révolution, il y aura deux positions opposées y
dans l'orbite , T et t, qui donneront chacune un éqninoxe ;
l'un du printems , qui arrive vers le ai mars ; l'autre
d'automne , qui arrive vers le 24 de septembre. Le pas-
sage de la terre par ces points ne partage donc pas l'année
en deux portions égales. Cela tient à la nature du mouve-
ment el l ipt ique et à la position actuelle du périhélie ,
comme on l'a vu dans la p-^gc. 172. En partant des valeurs
données alors, on trouve qu'en ce moment la terre emploie
nS6i,47 I72 pour aller de l 'équinoxe du printems à celui
d ' au tomne , et seu lement 1781,77064 pour revenir de
l 'équinoxc d ' a n l n m n c à l 'équinoxe du printems.

Si la trace TQ restait constamment parallèle à elle-
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même, réquinoxe arriverait toujours dans les mêmes points.

Mais pendant que la terre se meut dans le sens TO ,

celte trace elle-même a im petit, mouvement, et lorsque

la terre est revenue en T', elle ne se trouve plus dirigée

suivant T'S' parallèle à TS, mais suivant TQ', qui fait,

avec T'S', un petit angle S'T'Q', égal à i54",63. Alors

la trace T'O' rencontre le soleil avant que la terre soit

revenue en T'; l'équinoxe arrive plutôt qu'il ne devrait

sans cette circonstance : c'est en cela que consiste la

précession des equinoxes.

La trace T'Q' ptolongée paraît répondre en t' sur

l'écliptique. Elle semble donc reculer chaque année de
la quantité íí', contre Гогаге des signes, c'est-à-dire, en

sens contraire du mouvement annuel de la terre. On dit,

par cette raison , Que le mouvement des equinoxes est

rétrograde.

Pour compléter ce qui concerne les mouvernens de

l'équateur terrestre, on a aussi représenté dans la figure

le cercle parallèle à l'écliptique, que décrit le pôle moyen

de l'équateur en vertu du mouvement de précession, et,

la petite ellipse de nutation sur laquelle oscille le pôle

apparent, suivant les lois que nous avons expliquées

dans le chap. VI.
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CHAPITRE XVIII.

Utilité de la Théorie du soleil et des mou-
ventens de ïètjuateur de l'écliptique et des
equinoxes , dans les recherches de chrono~
logie et d'antiquité,

174. LES résultats auxquels nous sommes parvenue
dans ce livre , n'intéressent pas seulement l'astronomie ;
ils sont utiles dans l'histoire pour déterminer les dates des
anciens monumens d'après les figures astronomiques qui
y sont tracées , ou pour retrouver les époques des évé-
iiemens d'après les descriptions de l'état du ciel que les
auteurs nous ont transmises ; car cet état ayant changé
depuis eux jusqu'à nous, suivant une marche déterminer,
il est facile d'assigner le tems où il a dû s'accorder avec
leur récit. Sous ce rapport, tous les mouvemens sécu-
laires qui affectent la position des astres , peuvent être
considérés comme de grandes mesures communes à tous
les peuples et à tous les âges du monde. Mais la plupart
de ces inégalités ont été découvertes et calculées depuis
trop peu de tems pour que l'on ait pu encore en faire beau-
coup d'applications. Le phénomène de la procession était
presque le seul qui fût assez connu pour qu'on songeât à
l'employer dans des recherches d'érudition. Aussi les chro-
nologistes en ont-ils fait un fréquent usage ; Fréret sur-
tout, critique instruit autant que judicieux, s'est attaché
à donner de la cerlitudeà ses recherches. en les appuyant
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ainsi sur des phénomènes astronomiques. On peut voir
dans les ouvrages de ce savant , les ingénieuses consé-
quences auxquelles il est parvenu en suivant cette route.
Je me bornerai ici à donner quelques exemples de ce
genre de considération, et je commencerai par les plus

simples.
iy5. Les ruines de l'ancienne ville de Tentyris en

Egypte sont sur-luut remarquables par un grand temple

intact dans toutes ses parties.
Sous le plafond du portique de ce temple , on remar-

que une longue file de figures d'hommes et d'animaux,
marchant dans le même sens , à la suite les uns des autres.
Parmi ces figures, se trouvent les douze signes du
zodiaque, placés dans Tordre, selon lequel le soleil les
parcourt,

Le signe qui est à la tète de tous les autres , et qui
semble sortir le premier du temple , est le lion.

Si , comme quelques personnes l'ont pense, il est rai-
sonnable de croire que le signe qui ouvre la marche , est
aussi celui dans lequel le soleil entrait au commencement
de l'année ; il sera facile de trouver la date de l'état du
ciel , représenté par ce monument.

Car on sait que l'année rurale des Egyptiens com-
mençait au solstice d'été , époque des inondations du
M. D'après l'hypothèse précédente , le solstice serai£ ar-

rivé dans la' constellation du lion à l'époque représentée
sur le zodiaque de Tentyris. Or il se trouve maintenant
аи.з4в- degré septentrional de la constellation des gémeaux.
Le terns nécessaire pour cette rétrogradation, donnera la
date du monument.

Pour la fixer avec quelque certitude , il faudrai t con-
naître le point précis de Ja constellation du lion auquel le

solstice répondait alors ; mais c'est ce que le monument
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he semble pas indiquer. Si on évalue l'intervalle total à
deux signes complets, bu à 66°, 6 , on aura un peu plus
de 4ooo ans pour l'ancienneté de cet édifice , à raison
de i54",(J3 par année. Nous n'avons pas e'gard ici aux
inégalités de la précession , et il est évident que cela
serait inutile : les données dont nous parlons ne compor-
tent pas une si grande exactitude.

176. Les positions des étoiles servent aussi à' faire con-
naître les époques. Par exemple , Hipparque rapporte un
passage d'Eudoxe , contemporain de Platon , dans lequel
il est dit , qu'il existe , sur la sphère céleste , une étoile
qui répond au pôle de l'équateur. Ce n'est pas l'étoile
polaire d'aujourd'hui ; car elle en était alors fort éloignée.
En considérant toutes celles qui sont situées près du paral-
lèle à l'ér.Iiptique, sur lequel le pôle de l'équateur se trouve,
ou à peu de distancé de ce parallèle , on voit qu'il n'y en a
qu'une seule assez bri l lante pour avoir* été ainsi remar-
quée à la vue simple. On la nomme « du dragon (*). Sa
longitude, au ï", janvier 1800, était i48°,26. Or, si cette
étoile s'est réellement trouvée amenée au pc"ile de l'équa-
teur , du tems d'Eudoxe , par l'effet de la précession , son
cercle, de latitude passait alors par ce pôle et par celui
de l'écliptique. 11 coupait donc ce dernier cercle au
solstice d'été , et la longitude de l'étoile était de 100°. La
différence île ces deux longitudes , ou 4<S°,a6 , est la quan-
tité dont elle a du s'éloigner du solsiice depuis cette
époque, par l 'effet de la précession, et à raison de i54",63
par année. Ces arc répond à un intervalle d'un peu plus
de trois mille ans.

Cherchons la déclinaison de l'étoile à la même époque.

(*) ВаШу , Hist, de l'Astronomie ancienne, pag. 5ч.
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Sa latitude était, à fort peu près, la même qu'aujour-
d'hui , ou de 68",5g boréale. L'obliquité de l'ocliptique
était de zQ°,5j5o ; car elle était de зб^оуЗа en 1800 ,
et elle a varié de o°,5oi8 en 3iai ans , à raison de
i6o",83 par siècle. Or puisque le cercle de latitude
était en même terns perpendiculaire à l'écliptique et à
l 'équateur, il était aussi cercle de déclinaison. La dé-
clinaison de l'étoile à cette époque était donc égale à
з6%575о -f- 68°,SQ ou g5",i65o ; il s'en fa l la i t de 4°,835o
qu'elle ne fût égale à 100°, distance du pôle à l'équateur.

Il suit d,c là que l'étoile » du dragon ne s'est jamais
trouvée exactement au pôle , mais la différence 4%&35o
était trop petite pour eue apperçue dans ces premiers âges
de l'astronomie.

On voit aussi qu'Eudoxe n'a pas décrit l'état du ciel
tel qu'il était de son tems ; car ce philosophe, contem-
porain de Platon y a vécu il y a environ 2i5o ans , c'est-
à-dire , à une époque beaucoup plus récente que celle à
laquelle , le phénomène qu'il rapporte , a pu arriver.

Il résulte donc de cette discussion que la sphère dé-
crite par Eudoxe répond à un état du ciel beaucoup
plus ancien. On croit que c'est le même qui avait été
fixé et déterminé par Chiron, vers le tems du siège de
Troie.

1-77. Jusqu'ici nous n'avons considéré que des ques-
tions qui n'étaient pas susceptibles d'une grande exacti-
tude ; mais lorsqu'au lieu d'indications vagues on a des
observations précises, on peut au moyen des formules
remonter par le calcul à l 'ancien état du ciel, auquel
se rapportent ces observations. En comparant les résul-
tats île ce calcul avec ceux que l'on donne pour avoir
été réel lement observés, on peut d'après leur accord plus
eu moins p a r f a i t , juger si l'observation est vraie ou iausse-7.
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certaine ou douteuse ; ou bien, lorsque l'observation est
incontestable, on peut vérifier ainsi l'exactitude de l'époque
à laquelle les histßriens l'ont rapportée. Ou enfin si la
date est précise , et l'observation digne de toute confiance,
tant pour sa réalité que pour son exactitude , on peut
au moyen de cette comparaison, vérifier l'exactitude des
tables astronomiques modernes, confirmer ainsi la théorie
de l'attraction dont elles dérivent, et connaître jusqu'à
quel nombre de siècles, en avant ou en arrière, on peut
les étendre sans crainte d'erreur. Je vais rapporter des
exemples de ces diverses applications.

178. Je choisirai pour cela les observations chinoises,
relatives à l'obliquité de l'écliptique et à la position des
equinoxes, qui ont été discutées et calculées par M. Laplace
dans la Connaissance des tems de 1811 ; l'exemple en
sera d'autant plus frappant que la réalité de ces obser-
vations a été révoquée en doute par quelques auteurs.
On verra par la discussion suivante qu'ils ne l'eussent pas
fa i t , s'ils eussent eu les connaissances nécessaires pour
sentir et apprécier la force des preuves astronomiques que
nous allons rapporter.

La plus ancienne de ces observations, et même de
toutes les observations qui nous soient parvenues sur la
même matière , est attribuée à Tcheou-Koung , frère de
Vouvang , empereur de la Chine qui , suivant les calculs
de Fréret, et du père Gaubil , savant missionnaire , vivait
i ioo ans avant Геге chrétienne. Une ancienne tradition,
conservée dans dés livres t rès—anciens , dont l'autorité
passe , chez les Chinois, pour incontestable , rapporte que
Tcheou-Koung observa la longueur de l'ombre , à midi,
au solstice d'été, dans la ville de Loyang , avec un gno-
mon de huit pieds chinois. Il la trouva d'un pied cinq
pouces, c'est-à-dire i p ,5 , car le pied chinois se dlvisç
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en décimales. Cette tradition paraît d'autant plus croyable,
que l'on sait que les Chinois , par leur culte et par leurs
usages, ont été de tous tems adonnés à l'observation

des ombres méridiennes des gnomons. On sait de plus,
que l'ancien livre où l'observation de Tcheou-Koung se
trouve rapportée, est du petit nombre de ceux que des
motifs religieux et politiques firent excepter de la proscrip-
tion, lorsque l'empereur Tsin-chi-hoang ordonna l'incendie
général des livres chinois , 2$ ans avant l'ère chrétienne :
exception qui donne encore une nouvelle probabilité à •
l'observation de Tcheou-Koung.

Suivant une autre tradition rapportée pareillement dans
les livres chinois, et citée par le père Gaubil, et par
d'autres savans-missionnaires, Tcheou-Koung avait aussi
observé , dans la ville de Loyane , la longueur de l'ombre

du même gnomon au solstice d'hiver, et il l'avait trouvée
de lo riieds chinois.

Puisque nous connaissons les longueurs des ombres
méridiennes dans les deux solstices, nous pouvons en
déduire les deux distances du soleil au zénith de la ville
(le Loyang. La demi-somme de ces distances sera la
latitude géographique de cette ville ; leur demi-différence
sera l'obliquité de l'écliptique qui avait lieu à l'époque
de ces observations.

Commençons par le solstice d'été. La longueur de
l'ombre étant de Г',5 , et celle du gnomon de 8 , le rayon

lumineux extrême faisait avec l'axe du gnomon, c'est-
à-dire , avec la verticale, un angle dont la tangente tri—

i,5 . ,
gonomelnque était exprimée par —— , cet angle étant éva-

lué par les tables de sinus, répond à 10°.S>j ' - lo '^yj
de la division sexagésimale. Or ce rayon prolongé jus-

qu'au soleil, n'aboutissait point à son centre, mais au
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Lord supérieur de son disque. Ainsi l'angle ю^.Зу', io"j
exprime la distance apparente du bord supérieur du soleil
au zénith; pour avoir la distance vraie de ce même bord«
il faut y ajouter la réfraction moins la parallaxe. L'ob-
serv :teur chinois ne connaissait ni l'une ni l'autre de ces
corrections. Le baromètre elle thermomètre n'existaient
point alors. 11 faut donc faire' une supposition sur la
pression barométrique et sur la température. Nous pren-
drons pour la première e01,76 , et pour la seconde -(- aS"
tie la division centésimale ; la première est celle qui a
lieu ordinairement au niveau de la mer , la seconde pa-
raît assez convenir au climat de Loyang , le jour du
solstice. Au reste une petite erreur sur ces élémens n'au-
rait sur le résultat qu'une influence négligeable, com-
parativement aux erreurs que comportent des observations
de gnomon. Avec ces données et la distance zénithale ob-
servée , on trouve pour la réfraction ю^Зз ; pour la
parallaxe i",a8, différence 9",o4- ; de plus, le demi-
diamètre du soleil à cette époque de l'année était iS'.47*.7:
on aura donc la distance zénithale du centre ainsi qu'il
suit.

Dist. appar. du bord super, du 0 au zé-
nith de Loyang io°.37'. to",77

Réfraction — parallaxe + 9")°4

Distance vraie ю'ЧЗт'. ig",8i

Demi-diamètre du 0 i5'.47"»7°

Dist. vraie du centré du 0 au zénith de
Loyang au solstice d'été io°.53'. 7",51

En répétant un calcul semblable pour l'observation du
solstice, d'hiyer, on trouve
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Bist, appar. du bord super, du © au zé-
nith de Loyang ............. 58°.23'.33

Réfraction — parallaxe ........... i

Distance vraie ........ . ...... 58°. -4' .Sg'/^S
Demi-diamètre du © ........... i6'.i4",o3

Dist. vraie du centre du © au zénith de
Loyang au solstice d'hiver ....... 58°. 4i' • iS^Si

Demi-somme des distances solsticiales, ou
latitude du gnomon .......... 34°. 4?' -io",66

Demi-différence , ou obliquité de l'éclip-
tique à l'époque des observations . . . 23".54'. S^iS

Nous avons deux moyens d'éprouver la vérité de ces
résultats, et par conséquent la réalité des observations;
c'est de comparer la lat i tude à celle qu'ont observée les
missionnaires, et l'obliquité à celle que nos formules don-
nent, pour l'époque que Fréret assigne aux observations
rie Tcheou— Koung.

La ville de Loyang, au rapport du père Gaubil et de
tous les missionnaires , est la même que celle qui s'ap-
pelle aujourd'hui Hon-an-fou. Trois observations de la-
titude y ont été faites par les missionnaires : la première
donne 34°. Sa'. 8"; la seconde 34°-46'.i5; la troisième
34°.43'.I5", la moyenne 34"47'.i3" ne diffère que

de 3.11 du résultat de Tcheou-Koimg. Cet écart paraîtra
bien petit si l'on considère que les observations même
des missionnaires ne s'accordent pas tout-à-fai t entre elles,
et si l'on fait attention à la diff icul té d'observer bien
exactement l'extrémité de l'ombre d'un gnomon. Une si
faible différence paraît donner un haut degré de proba-
bil i té à l'observation chinoise.

Cependant on pourrait objecter encore que les mis-
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Eionnaires, jaloux d'exalter l'antiquité de l'empire de la
Chine, ce qui a été reproché quelquefois au père Gaubil
lui-même, bien injustement à ce qu'il me semble, ont
pu arranger leurs observations de latitude de manière à
tomber d'accord avec le résultat de l'astronome chinois.
On bien encore on pourrait dire qu'ils ont inventé et
fabriqué ces prétendues observations de Tcheou-Koung,
d'après les leurs, et qu'ils les donnent aujourd'hui comme
anciennes afin d'appuyer leurs systèmes chronologiques.

Tous ces doutes seront levés, si nous comparons l'obli-
quité résultante des observations de Tcheon-Koung avec
celles que donnent les formules, pour l'époque de noo
ans avant notre ère, époque à laquelle , d'après les
témoignages historiques , Fréret pt le pèn: Gaubil ont
cru tous deux devoir rapporter la régence de ce prince £*).
Car, ni Fréret ni le père Gaubil, ni aucun des mission-
naires , n'ont pu avoir aucune connaissance de ces for-
mules , puisqu'en 1712, à l'époque où les missionnaires
observèrent la latitude de Loyarig , les astronomes étaient
encore incertains , si l'obliquité de l'écliptique était va-
riable ou constante. Or l'expression générale de cette
obliquité que nous avons rapportée dans la page yï ,
donne 23".5i'.58'/,o3 pour sa valeur, noo ans avant l'ère
chrétienne (**), résultat qui diffère seulement de 2'.5",12

(*) Les calculs de Frérel , fondés sur les périodes que présente le
calendrier chinois , fixent l'époque de la régence de Tcheou-Kounij
entre les années 1098 et iio4 àrant notre ère; en quoi il est d'accord
avec le pire Gaubil.

(**) En nommant l'obliquité apparente V , cette formule était

= 26°,o8i2 — i°,o33o4 sin t .gg. 1227 — о°,7353а sin1 (.21",5агЗ.

du tcms t est l'anuée 1760; ainsi nooans avant notre ère
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de celui que donnent les ombres de gnomon , observées
aux deux solstices. On ne peut pas désirer un accord plus
approché dans des observations de gnomon, où l'extré--
rniié de la pénombre est si difficile à reconnaître. On
doit donc en conclure , que cette observation de Tcheou—
Koung est très-certaine; car pour qu'elle fût supposée,
d'après l'élévation postérieure de la lat i tude , il faudrait
non-seulement que la différence des deux hauteurs, sols-
ticiales eût été arrangée conformément an décaissement
véritable de l'obliquité de l'écliptique ; il faudrait en-
core que chacune de ces distances en particulier eût été
arrangée aussi conformément à cette loi , qui était alors
inconnue , car chacune de ces distances combinée avec
la latitude Леч mi.ssinnnaii-еь s'accorde- également avec les
formules. Ces suppositions sont tellement invraisemblables,
on pourrait dire tellement impossibles , que la réalité de
ces anciennes observations ne peut nullement être mise
en doute ; et tant de justesse dans les résultats , avec de
pareils instrumens, suppose une longue habitude d'ob-
server.

lyi). Tcheou-Koung avait également déterminé par ses

observations le moment du solstice d'hiver, mais elles
ne nous ont pas été transmises. Nous savons seulement
par les Lettres des missionnaires , que suivant Tcheou-
Koung, l'ascension droite du soblice d'hiver, surpassait
de 2. degrés chinois, l'ascension droite de la constellation
Nu, constellation qui commence par t du versean. Ainsi
en retranchant deux degrés chinois, ou i°.58'.i7//,
division sexagésimale de l'ascension droite du solstice

on av.'iit í = — 2860. En calculant avec cette valeur de t, on trouve
V' = 36°,5-791, ouj en degrés sexagésimaux , a5o.5i'.5S"o3, uomine

BOUS l'avons dit dam I« Uxt«.
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d'hiver est de zjo° ; la différence 268".ï'.43 sera suivant
le témoignage de Tcheou-Koung l'ascension droite de E
du verseau à l'époque où il observait; Voyons si la chose
a pu atre ainsi à l'époque que nous avons assignée à
Tcheou-Koung , c'est-à-dire, nooans avant l'ère chré-
tienne.

Ли commencement de 1780,
la longitude de t du verseau était Z= Зо8°. i/i/. 10"

Sa latitude était A = 8°. 6'.20" bar.

En comparant les catalogues de Bradley et de Mayer,
avec celui de Piaz/i, on voit que cette étoile n'éprouve
point d'autres déplacemens que ceux qui sont causés par
la précession , l'aberration et la nutation. Elle n'a donc
point de mouvement propre sensible.

Maintenant pour déduire de ces données sa déclinaison
et son ascension droite , noo ans avant l'ère chrétienne f
ou a85o avant l'époque de iy5o , il faut employer la
méthode exposée dans le n°. 64 •> page да, et faire usage
des formules que nous avons rapportées page g5 , en con-
servant toujours la notation que nous avions adoptée
alors. On supposera dans les formules le tems i=>—aSSo,
et avec cette valeur , on trouvera

Obliquité de l'équateur sur
l'écliptique fixe de 1760, noo
ans avant l'ère chrétienne . . . K= :>>. 82'. 4$*

Déplacement du point équi-
n codai surl'écliptique fixe entre
les deux époques 4~ — 4°°- 2'.43"

Déplacement du point équi-
noxial sur l'écliptique mobile. ^'=.— Зэ°.аЗ' .За''
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Déplacement du point équi-

noxialsur l'équateur - r

Ajoutant 41 à la longitude de
l'étoile, en 1780, on aura cette-
longitude rapportée a l'inter-
section de l'équateur sur l'é-
cliptique fixe, noo ans avant
notre ère ........... l-$-fy =

Avec la longitude / + 41 et

la latitude л, on peut calculer
l'ascension droite de l'étoile
rapportée à cette même inter-
section d? réqnateiir avec l'c-
cliptique fixe; il ne faut pour
cela qu'appliquer les formules
de la page 58; on trouvera ainsi
pour la valeur de cette ascen-
sion droite ........... fl'r= 268°. 8'. 3i*

Betrnnchant de cette ascen-
sion droite le mouvement du
point équinoxial sur l'équateur

4. — 4/
ou - — , on aura la même

cos V
ascension; droite rapportée à

cette époque , à Téquinoxe
vrai ........ . ..... a> — «'= 268e.5i'.i6»

Telle était donc , d'après nos formules , l'ascension droite
de t du verseau , noo ans avant nolvc ère. Cette valeur
surpassa seulement de 4g'. 33", la détermination attribuée
à Tcheou-Koung. Cette différence , ajoute M. Laplace ,
paraîtra fort petite , si l'on considère l'incertitude de
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l'époqne précise des observations sur lesquelles celle
détermination est fondée ; il suffirait de remonter de
54 ar|s au-delà de noo ans avant l'ère rhrélicnne, pour
faire disparaître celle différence , et alors l'observation se
rapporterait au tems de Ou-En-Ou.ang, père de Tcheou-
Koung, prince que le père Gaubil ;ious dit avoir aimé
et cultivé l'astronomie. L'imoerfection des observations
peut être aussi pour quelque chose dans cette diffé-
rence. Les astronomes chinois déterminaient l'instant
du solstice en observant des longueurs égales de l'ombra
du gnomon 4° °u 5o jours avant ci après le solstice,
et ils prenaient l'époque moyenne entre toutes ces ob-
servations correspondantes. Cette méthode seraif exacte y
si le grand axe de l'ellipse solaire coïncidait avec les
solstices ; dans ce cas , la marche du soleil en décli-
naison serait symétrique de part et d'autre du solstice ,
comme l'ellipse qu'il décrit l'est de pari et d'autre de
son grand axe. Mais à l'époque de Tcheou-Kong , noo
ans avant noire ère, celle coïncidence étail fori éloignée
d'avoir lieu ; il en doit , par conséquent , déjà résulter
quelque erreur sur la position du soleil à l 'instant du
solstice. Une cause d'erreur plus à craindre encore dans
cette détermination , élait la manière de rapporter le
solstice aux étoiles, el de fixer sa position dans le ciej.
Pour y parvenir, voici la méthode qu? l'on emplovait.
On partait de l'instant du solstice /léte;iiiiné par les ob-
servations du gnomon, et douze heures après cet instant,
dans la nuit suivante , on observait les éloiles qui se
trouvaient dans le plan du méridien. L'ascension droite
de ces étoiles était donc celle du point de l'équateuf
diamétralement opposé au solstice que l'on avait observe.
C'était, par conséquent, le solstice d'hiver, si l'obser-
yation était faite au solstice d'été, ou réciproquement.
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Or, pour employer ce procédé, il faut mesurer exacte-
ment un intervalle de douze heures. Il paraît, d'après
le р?те Gaubi l , qu'on se servait alors de clepsydres. On
mesurait le terris qu'un vase employait à se remplir à
diverses hauteurs , en y faisant couler l'eau d'un vase
plus élevé. On sent combien celte manière de mesurer
le terns doit offrir d'incertitudes , et trois minutes d'er-
reur, sur un intervalle de douze heures, suffisent pour
expliquer l'erreur de la détermination de Tcheou-Koung,
puisque. 3 minutes de tems font 45' en arc. J4ous sommes
donc encore ici ramenés à la même conclusion où nous
avait conduits le calcul des hauteurs méridiennes, c'est
que les observations attribuées à Tcheou-Koung, par les
historiens chinois et par tous les missionnaires , sont in-
contestables , qu'elles se rapportent très-bien à l'époque
de iioo ans avant notre ère, que Fréret et le père Gaubil
assignent pour celle de la régence de ce prince, et qu'enfin
loin de révoquer ces observations en doute, on doit plutôt
s'étonner qu'on ait pu en faire d'aussi exactes à une pa-
reille époque et avec de pareils instrumens.

180. On 'Voi t , par cet exemple , comment les obser-
vations anciennes peuvent être comparées aux tables as-
tronomiques modernes. Si ces observations peuvent être
regardées comme plus exactes que les tables à cette dis-
tance , où on entreprend de les étendre , alors on peut
regarder la différence comme l'erreur des tables ; et en
faisant varier les élémens de ces dernières d'une quantité
fort petite et indéterminée , on en déduit une équation
de condition entre l'erreur observée des tables et les
erreurs indéterminées des élémens.

C'est en comparant ainsi les tables astronomiques avec
les anciennes observations grecques, arabes, perses et
danoises, que Гон s'est assuré de leur exactitude, et
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qu'on я fixé le» valeurs précises des grandes inégalités
séculaires que le lems seul peut développer. И nous ьиС-

fira d'avoir indiqué ces importantes applications ; ceux
qui désireront plus de détails sur cette matière , les
trouveront dans les ouvrages du père Pétau , de Fréret,
de M. Laplace , de Bailly, du père Gaubil et de quelques
autres savans.

181. Les levers et les couchers des étoiles, autrefyjs
observés avec beaucoup de soin , forment ainsi un genre
dedication très - utile pour reconnaître les époques

éloignées.

On en distinguait de trois sortes relatifs aux positions
de l'étoile , par rapport au soleil , et on les nommait
suivant ces positions , cosmiques , acroniques ou liéliaques.
Il en est fréquemment question dans les poètes.

Le lever et le coucher cosmique avaient lieu lorsque
Tétoile se levait ou se couchait le matin, à l'instant du

lever du soleil.
Le lever ou le coucher acroniçue avaient lieu au con-

traire lorsque l'étoile se levait ou se couchait, le soir,
à l'instant du coucher du soleil.

Enfin, le lever ou le coucher héliaque, avaient lieu
lorsque l'étoile paraissait le malin sur l'horison , un peu
avant le soleil , ou se couchait le soir presque aussitôt que
lui. C'était l'instant où elle commençait à se dégager des
rayons de cet astre , ou celui où elle allait s'y plonger.

Et comme les étoiles ne sont en général visibles à la
vue simple que lorsqu'elles sont au moins à ia° ou if.°
du soleil, il s'ensuit que le lever cosmique précède , de
ia ou i5 jours environ , le lever héliaque , et que le
coucher acronique suit le coucher héliaque de la même
quantité.
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183. Le lever héliaqne des étoiles était le plus remar-
quable. C*elait lui qui servait, pour ainsi dire, de calen-
drier aux anciens peuples, el les travaux de l'agriculture
se réglaient sur ces observations ; mais la position des
equinoxes déplaçant peu-à-peu les étoiles, leur lever
héliaque ne répondait pas longtems à la marne époque
de l'année , et par conséquent aux mêmes travaux.

Pour trouver le lever héliaque d'une étoile , il faut
déterminer le point de l'écliptique q u i , lorsqu'elle se
lève, est abaissé de 12° ou i5° sous l'horison. Or, cela
est très-facile; car soi\.,fîg. 47, О l'observateur , SCH
l'horison , OP Taxe du pôle , et S l'astre dont on veut
c.ikuler le lever hél iaque , lorsque le soleil est en S',
a ja" sous l'horison. On est supposé connaître la latitude
Au lieu , ainsi que l'ascension droite et la déclinaison de
l'astre 5. Avec ces données , on calcule d'abord le point О
de l 'équatcur , qui se trouve dans l'horison en mime tems
que l'astre S ; puis on cherrhe le point С de l'écliptique
qui se trouve dans l'horison en même tems que le point
Ç; enf in , connaissant l 'arc vertical VS1 de 12.°, avec
l'inclinaison de Toqua leur sur l'horison, on calcule l'arc
de l'écliptique CS' . Cet arc , ajouté à la longitude du
point С , donne la longi tude du soleil à l'instant du
lever hé l iaque ; et d'après cette longitude , les tables du
*oleil font connaître l'instant de l'année où le phénomène
a lieu.

Si ce phénomène se trouve indiqué dans un auteur
ancien pmir une Vpoque de l'année différente de riille
OÙ il a lieu aujourd 'hui , on peut , d'après celte diffé-
rence , calculer le tems où cet auteur écrivait, en ayant
égard à la precession des equinoxes.

Ainsi , quand Hé'iode rapporte que , de son tems ,
l'étoile Arcturus se levait héliaquement soixante jour«
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après le solstice d'hiver, il est facile d'en conclure que
ce poêle vivait environ g5o ans avant noire ère, car
c'est k cette époque que le phénomène a dû arriver dans
le pays qu'il habitait (*).

(*) Soit E l'équinoxc du printems, d'où l'on compte les ascension»
droites et les longitudes; l'arc, E A sera l'ascension droite de l'astre,
nous la nommerons « ; Tarn SI* , perpendiculaire à l'ëquateur en A^
et passant par le pôle, sera sa dislance polaire, nous la nommerons
t. Soit de plus и l'obliquité de l'équateur sur l'écliptique , ou Tangle
QEC, et soit d la distance du pôle au zéniili, ou l'angle ХОР ,
complément de la latitude du lieu. Avec ces données, il s'agit d'abord
de déterminer le point Q de l'équateur , qui se lève en même tcras
que l'astre. Pour cela , dans le IrLingle -AQS rectangle en A , on
connaît le côté SA égal il 100° — ï ; on connaît Je plus l'angle siQS,
hauteur de l'équaleur sur l'horison. Cet angle est égal à lu distance d du
pôle au zénith ; on aura donc le second côté AQ par la formule

. ,„ tanP! S-d . ï
un AQ = p ' ou bien sjn a = • •

tang AQò tang iP . tang ti

en représentant, pour plus de simplicité , par a Гаге AQ. Con-
naissant a , on le retranchera de l'ascension droite л , et Von aùi»

О JE = Д — л , ou bien a ' = Д — a.

en faisant, pour plus de simplicité, Q E = a', a' e«t l'ascension
droite du point de l'équateur qui se lève en njôme tems f[iic l'étoile.

11 faut maintenant déterminer le point С de l'écliptique , qui se
lève en même tems que le point Q de l'équaleur. Pour cela , on
se îervira du triangle EQC, où l'on connaît trois choses, savoir :
l'angle £ , ou l'obliquité de l'écupiiquc u; l'angle Q, ou EQ'7,
supplément de EQfi ; par conséquent égal à uoo° — J, et enfin
le côté EQi ou «', que nous venons de calculer; on aura donc U
côté ЕС, que je nomme л", par la formula

„ — cot <1 sin к + cos w cos a'
COt Я ,= ; ;

sin а

qui a lieu dans un triangle sphérique où l'on connaît un côté et l*<t
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Je suis entré dans quelques détails sur ces applications,
parce qu'elles montrent l'usage de l'astronomie dans les

deux angles adjacens. On aura aussi l'angle QCE, que je nomme

<7, au moyen de la formule

cos С = eus a ' sin ä sin » -f- cos d cos »,

Гапр7е C eit l'inclinaison de Feclipliquc sur Thorison du lien. Cet

angle sen pour calculer Ja distance S"C du soleil au point С' ; car

alors Jans le triangle spbérique C'fS', rrciangl« f n Vi on connaît

l'angle S'CV^ ou С-, que uous venons de déterminer, et de plus,

le côté Opposé VS' de 12», que nous représcmerons, en générait

j)ar h. On aura donc l'bypolbéuusc S'C que je nomme A', au moyen
Ли la formule

sin h

sin С

Ajoutons Л"С, Ou h', а Гаге CE, ou л", determine plus haut; la

somme a" •+• h' sera lu longitude du soleil A rinswnt du lever hé-

li.iquc de l'étoile pour l'époque que l'on a considérée , et d'après

cette longitude , les tables feront connaître l'instarn de Гаттйе où le

phénomène arrive.

1л fipiirc ';ue nous avons tracée pour suivre la ix'solution successive

des lrian^Ie:ï, est particulière aux étoiles situées du шеше côté de l'équa-«

leur que le j.ôle qui paraît sur l'horisou ; mais comme notre raisonnement
a été établi sur ce cas d'uno manière générale , nos formules le suut
aussi, et on les étendra à tous let autres cas, en substituant au lieu

des èlèmens de l'astre , leurs -valeurs numériques , et observant seu-

lement, b règle des si-rnes.

Je suppose maintenant que Ton veuille appliquer ce calcul au riicit

d'Hésiode. On sait crue ce poète habitait la Béoiie} le lieu auqviej

ses poème» se rapportent jvunit répondre à-peu-près à une latitude

de 42°!^ ï et à une longitude occidentale de 2a°,2, comptée du

méridien de Paris. Si Fou ignorait entièrement l'époque OÙ il

a ve'cu, il faudrait calculer le lever faéliaque d'Arclurus de siècle
en siècle pour cette latitude , en ayant .égard au déplacement pro»

'duit dans la position de cette étoile el de récliptique, par l'eiïèt
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recherches de critique et d'antiquité. Il n'y a aucune
science qui ne soit utile en quelque chose à toutes les
autres.

de la precession et du changement d'obliquité. On trouverait ainsi

que le phénomène est compris entre les années ooo et 1000 avant

l'ère chrétienne 5 et en continuant à procéder ainsi par bisection ,
on tiouvera qu'il répond i-peu-près au milieu de leur intervalle,

c'est-à-dire, à l'an g5o avant notre ère. Je dis à-peu-piès, car l'in-
dication des époques par le lever héliaque , ne peut être considérée

que comme une approximation assez grossière , à cause de l'incer-
titude de ce genre d'observation j le plus ou le moins de transparence
de l'air , la vue plus ou moinu perçante de l'observateur, et une infinité

d'autres causes accidentelles , peuvent avancer ou retarder l'époque
du lever béliaque dans un même pays , et cette époque n'y peut

être iixée avec quelque apparence d'exactitude , que par un grand
nombre d'observations.
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ET EXEMPLES DE CALCULS

RELATIFS AU SECOND LIVRE.

•bf~*S*^*S-^^^-^

NOTE Ire-

Exemple d'un calcul du tems vrai, du tems moyen et du

tems sydéral, d'après des hauteurs absolues du soleil,
observées hors du méridien.

SOIT , comme dans la page 44g du premier livre, Д la distance
polaire apparente du soleil, D la distauce du pôle au zénith , on le
complément de la latitude du lieu où l'on observe j nommons Z la

dislance zénithale du soleil observée , et corrigée de la réfraction et de

la parallaxe ; enfin, soit P l'angle horaire cherché : avec ces données,
on aura P par la formule

v Z -*- A — D \ . t Z+ О— Д,. < Z + Û.-V > . íлп\—ã—rn{
sitt Д sin D

dont nous avons déjà fait un fréquent usage. Voici un exemple de
calcul appliqué à une observation du soleil , faite par M. Mathieu
et moi, à Dunkerque, le il mars iSog , le jour même de l'obser-
ration de Eigel , que j'ai rapportée dans lu tome Ier., pa£e ^Q.

La latitude était de 5i°. ai', "i. 5", la haulcur du baromètre om,7G84t> '
et le thermomètre centésimal à + S".

L« tems vrai de l'observation était déjà connu à très-peu près par

Ut observations des jours pv«cédcns : avec celle donnée , supposée
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on a calculé , par les tables du soleil , quelle devait être

la dislance apparente de cet astre au pôle boiéal de l'équateur pour

l'instant moyen de la série. Une petite erreur sur le teras , ne pouvait

•voir sur ce résultat qu'une in f in i nce insensible , parce que 1л distance
polaire du soleil varie très- peu dans un petit intervalle de teins. Toute-

fois cette erreur peut se redresser dVIlt-nième ; car si l'on s'est trompe

»ur le tems en calcuiant la dislance polaire , l anßle horaire déduit

de l'obseï vation différera de celui que Ton a supposé. On recom-

mencera donc le calcul de la distance polaire avec cette nouvelle

donnée , et celle fiiis l'orreur du Irnis , s'il en reste «ne , sera cer-

tainement assez petite pour que l'un puisse employer la distance

polaire comme exacte. Dans notre exemple , on avait celte distance

polaire, ou Д = 8;)°. 44 -12 "•
1 'observation faite au cercle répétiteur à niveau fixe , âpre« le

passage du snL il au méridien, avait donné la distance apparente du

centre du sol, il au zénith .......... 75°.з'.54",29

Correction du niveau ........... — 5 ,27

Réfraction ............ . . . . +3.39,01

Parallaxe ................ — 8 ,5/

Distance \raie du soleil au zénith ji = ~5°.&.m",46

Avec ces données, on effectue le calcul ainsi Cju'jl suit :

A = 89°.44'-12",oo

D = 38°.57' 55',00

Д — D = 5o°.4G'.i7",oo 5o°.46'.I7"

'Z = 7.1». 6'.<9",/|6 76". 6'.i9",46

2 + Д — Z> = t25°.5a'.36'V|6 Z •+• D — Д = 24°.ao'. a",46

Z + Л-- D Z Ч- Я — Д . „ ,
— =з ßa'.SG'.iB ,аЗ ssia'.io. ï ,ээ
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log sin Г — J = 9:9496427 log sin Д = 9,99999S5

f Z + П — Л \
log ein ( l r=. f),3237p2a log sin Z) =: o,798.1466

9,79854-20

log sin' %P = 9,4748929

log MH' £ /> = 9.73:44^4

^^ = 33». 6'.53",47

P — 66».i5'.46", 9 = 4i.a4'.5.V',i3

Avec le fems rraî ainsi connu. Jes tables
donnent le teins moyen iß4.3a'. i7",59

Et ensuite Je tcms sTdéral 4b'27'-2O"j59

Epoque moyenne de la iérie en tcras Je
la pendule 5ь.ю'. 9",65

Hetard Je Ja ptnJi7le sur Je teres tydéraJ. .
à l'époque de l'observation du soleil . ..... . 3h. l y . l о",дЦ
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NOTE II.

Exemple d'un calcul de l'abliquifé de Vécliptíque par une
déclinaison, du soleil observée près du solstice.

L'observation que je prendrai pour exemple, a fit: foite par M. Ma-

thieu et moi, à l'Observatoire de Paris avec un cercle rénéùteut à

niveau fixe, le i5 juin 1809, le ЬагопкЧге étant à 0,76722 , le ther-

momètre attaché au baromètre marquait •+• 18°,Я de la division cen-

tésimale, et le thermomètre exposé á l'air libre et à l'ombre marquait

•+• 22°,5.

Voici d'abord le tableau des angles horaires observés et des réduc-

tions au méridien. JYous avons fait un calcul semblable pour lu po-

laire , tome Ier., page /fio.
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Passage au soleil au méridien en iems de la pendule.

E P O Q U E
O f S O B S E R V A T I O N S .

S*. 5'. 9"
9.53

i3 .^3

i5 . 7

iG .'ii

17 . 12

l8. I

19 . a

19. 58

ai . 5o

ai . 55

24.22
25 . 10

27 . 36

28 .58

29.43

3o . 48
Zi . о
33 . 35

34.41
36 . io

3C . 53

37-59
38 . 5o

39 .33

4o .46
4i . 4°
42 .27

ANGLE HORAIRE.

I/.58"

i3 . 14

9 - 4 4
8 . о

6.56

5 .55

5 . 6

4- 5

3. 9

ï . 17

0 . 12

ï . i5
2 - 3

4 - ^ 9
5 -3t

6.36
7 . 4i
8 . 55

10 . 28

it . 54

i3 . 3

ID ,5 i

14 . 5a
i5 .43

16 . 26

37 .39

i5 . 33

19 . 20

» E D U C T I O N .

653 .4

343.7
186.0

125 .7

9 4 - 4
68 .7
Si . ï
За . 7

,9.5

3 .2

о . r

3 . ï

8 .а

39 . 8

5g .8

85 .5

n5 .^

i54 . g

2 l 5 . I

абз . 6

334 . 3
3 7 6.5

433 . 8

484-8

53o . e

6l! . 3

6;5 .3

734 - r

6f>S3 . а
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Avec cette somme, on calcule la réduction moyenne de la distance
par la formule

sin Д .ein D 51 ц- ar '\ IL' . sin1 í- p'

sin £ sin i" ,

démontrée dans le premier livre. La quantité 6683",il est la somme

des facteurs variables . • Pour calculer le facteur cons-
SlD Г

tant , il faut connaître les valeurs 6e A , Z et r'. D'abord , l'obser-
vation étant faite à l'Observatoire dont la latitude est /|Я°.5о'. i4",

on avait L> = 4'°' 9 -4ß"
La distance polaire du soleil calculée

par les tables pour midi, éliiit. ... Д = 66°.4o'>/|3"
Comme il s'ngit d'un passage au mé-

ridien supérieur, on avait Z =: Д — 1} z= 25°.3o'-57"
Ее plus, la pendule avançait par jour

sur le soleil de ioO",8 ; ainsi comme r
exprime , en général , le retard diurne

io6",8
divisé par 86400", on avait r' = •

86400

Avec ces données, le calcul du facteur constant se fait de la ma-
pière suivante, comme on Га déjà vu pour la polaire à l'endroit cité.

l o g ( i + ar ' ) = 9.9989351
log sin D = 9,8«85585
log sin Д = 9,9029812

9,7802640

log sin Д — D = 9,6343359

log facteur constant о, \ 1^09087
log 6683,2 3,8,49845

3,9709183
log 28 i/i47'5«o

Réduction moyenne — 334" • 006

Celte réduction est Mustractive de la distance zénithale, mais elle
mppose la distance polaire du soleil consume , tandis qu'elle allai-t en
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Diminuant, parce que le soleil n'était pas encore arrivé ad solstice*/

La correction que Celte circonstance nécessite a été expliquée dans le

tome I"., P»ge ^07, nous en ferons ici l'application. La somme de»

angles horaires exprimés eu minutes de tems cl fractions de minute est

Avant le passage au méridien ^б'.бл

/.près le passage au méridien 187'.92

Différence iia'.3'j

Diniiuutioa de la distance polaire en ï' de tems ... o",io

Somme des corrections n",a5

Divisant par aS, nombre des observations, on a la cor-

rection moyenne, qui est ° i4°l

Puisque la distance polaire va en décroissant, les distances zéni-

thales observées avant raidi et réduites au méridien , sont plus grandes

que la distance méridienne ; au contraire, les observations faites après

midi donnent des distances méridiennes trop petites. Puisque celles-ci

Temporteut, la correciion moyenne , o",/joi doit être ajoutée aux dis-

tances zénithales observées; on doit donc écrire + o",4oi. Généra-

lement soient M la somme des angles observés avant raidi, S la

somme des angles observés après, ces angles étant exprimés en mi-

nutes ; nommous w l'accroissement de la dislance polaire du so-

leil en une minute de teins j lu correction moyenne additive aux dis-

, , , . (M— uV)«r
tances zénithales a pour expression H • , л étant le

nombre des observations. Il ne reste, dans chaque cas particulier,

qu'à suivre les signes que prend cette formule.

IZnlin il nous faut cajculer la réduction qtie l.i distance méridienne

exiije pour èlre ramenée an solstice j cette réduction toujours additive

est donnée par la formule

siu D' — l lang a sin3 £ L' — 2 taug-' а sînt ~ L' :

и est l'obliquité de l'éclipliijue , et L'la distance du soleil au solstir*

en longitude. Cette formule a été démontrée tome II , page 3l.

Dans notre exemple on av:iit u = 23°. 4-/. 43" • 5y , de plus, 1з

Y.ileur de L' calculée par les tabJes du soleil de M. Dclambre était

L' := G0./.07". Avec ces données , le calcul s'effectue ainsi rçu'il suit :



N O T E S . . 337

Ioga. . . = o,3oio3oo log 2 . . . г= o,3oio3oo

bg tang» = 9,6375143 log tang3 u = 6,9x35429
log sia^^. = 7,4557688 log tint i £ — 4,g, s53no

Ier. terme. a/f792g97 3e. terme. .
3*. terme.- — • '

ein о' . . а^4778758
log sin Z»' = 7,6940795

D' . . . . = 8'.3i".io

Tomes nos réductions étant connues , nous achèverons le calcul

comme il suit :

Disumce zénubale moyenne , observée, ..... 25°.36'.i^",oi>

Correction du niveau ............ -4- o",i5

a5».36'.i2",-20
Béfraction — parallaxe -t- 22",79

Béduction au méridien. — 5'.34",006
Pour la \aiiation (5e déclinaison -t- o".,4oi

Distance méridienne du soleil au zénilli . . . . a5°.5i'. i",3g
Distance Je l'écjuateur au zeiulli ^S".5o'.i^"

Déclinaison du soleil observée a3°.ig'.i2",Gi

Réduction au sols'-ice 8'.3i",io

Correction pour la latitude du soleil, donnée par
les labiés , tome Ier.. page ag 4- o",85

Obliquité apparente a3°.a7'.44"i56

Cette obîimùté est celle qui avait lieu rçiilement à 1 épiique de ГоЬ-

»ervaiiun; il faudrait encore en déduire la nutation bi l'on voulait

obtenir Tobliquité moyenne.

On forme ainsi entant de valeurs de l'obliquité apparente que l'on я

d'observations du soleil. On réduit ces valeurs à l'obliquité moyenne
on i f j n a n t compte de la nutation, J^e mj)i«*u entre tous ces résuluiM

donne, avec uu*? grande précision , l'obliquité moyenne de l'cclipti-jue

à Tépoque OÙ Гои a obiervé. C'.4'i a c;.c txplique avec détail dans lii
yiige 28 du teUe..

lt. V*
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IvOTE III , RELATIVE A LA PAGE 54-

Exemple d'un calcul de la longitude du soleil près de
l'èquînoxe d'automne , pour trouver la correction des

tables du soleil,

CE calcul est tout-à-fait analogue à celui que nous avons détaill»
dans la uote précédente '-, c'est pourquoi je l'exposerai plus briève-
ment. L'observation qui nous servira d'exemple a été faite à l'Obser-

Taloire de Paris, le i5 septembre i8<x),y>ar MM. Mathieu et A l'ago,
avec un cercle répétiteur à niviau fixe. Le baromètre marquait. . . .

) 1* thermomètre à l'air libre 4- 19.

Epoque du passage du soleil au méridien en tems de la

pendule. nh.aS'.3",8.

E P O Q U E
DES O B S E R V A T I O N S .

li1.»!»'- 5o"

»3 .43
04.40
э5 .За
эб . 33

37 . ao

aS .53

3o . 5g

3i . 5g

3a .43

34 . ia
35. o

A N G L E HORAIRE.

a'. 1 4"
I . 21

о • з4

0 . 23

J .29

а . i6

3 .29

5 .55

6.55

7 - 4 4

9- 8
9-56

» É D T J C T I O H .

9 - 3
5 . 6
0 . 3
0 . 4

4 . 3
10 . i

зЗ . 8

GS.7

9 Î - 9
117 . 4
iC3 . 8 r

i93.7

689.8



1л réduction au méridien se calcule par la formule

/iin Л .sin D 11 -f- 2f'| 2".sin2 j p

sin Z tin l"

Or on avait, dan» ces observations,

Z>= / j i ° . 9'.46"

Д = 36°. 53'. Зу" croissante-

Z = Д - Я = /|5°.43'.5t"

La pendule avançait par jour île 219"; on avait donc

2 ! f)"
r _ _. -..

00400

Avec ces données, on calcu'e í ; el eu divisant la somme des >
par 12 , nombre des obwnaiioos , on a la correction mojenoe :
voici ce calcul.

log (H-a r') =9,09-7915
Jog sin /> = 9,ÖiS".>83
log sin A = 9,9993617

log sin ( Д — Я). .

log facteur constant,

log 689,8

log ia 1,0791813

1,7501020
Ecductioa moyenne au méridien. — £2",/(9 sousiActive.

I.a correction moyenne résultant du cliangement. de U dislance
polaire pendant l'intervalle de la série a clé dono.ce (fcas 'a n^le
precedente. Son expression générale esc

(A/—J) ,
+ '•— *
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tîle s'ajoute à la distance zénithale moyenne avec son signe. Ici , ert
ajoutant les angles horaires avant et après le passage , on trouve

M = 4' -oo
S= 4/. 33

Différence ............. M — <S = — 43' .53
Accroissement de la distance polaire en ï'

déteins, déduite des tables ..... e = -l- o", 96
Par conséquent ........... (M — ò') • = — 4i".5gßB

Avec ces résultats on peut calciJer la déclinaison du soleil aiuû
f'ïl suit :

Distance ïénithale observée .......... 45°.i(5'.5a",5u
Correction du niveau ............ ц- о'',8о

45».43'.53",39

Réfraction — parallaie 5i",37

Réduction au méridien _ 52" /jo
Pour la variation de la distance polaire. ... — 3",466

Dislance méridienne du soleil au zénith. . . . 45°-4-*'-4$'i?0

Distance de l'équaunr au zénith , ou latitude de

l'observatoire 48°-5o'.i4",or>

Déclinaison du soleil boréale ......... 3" . o' . 25" 3o
Réduction à l'écliptique à cause de la latitude

du soleil .................. _ 0<ytg

Déclinaison du point correspondant de l'éclip-

ûque ..................... 3». 6'.24",Sa

Cette déclinaison étant connue et représentée par d , on peut en
déduire la longitude L par celte formule

, sin ti
sw L = . -
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a étant l'obliquité de l'écliptique que nouj prendrons égale à. . .

on trouve

log sin d = 8,7339902

log sin a =: 9,6ooo385

log sin L = 9, i35g5i7

Longitude du soleil déduite de l'observation. L- =r i7a°.io'.33",8ä
Longitude du soleil calculée par les tables pour

le même instant ............. I7.2°.io'.35",8o

Différence , ou erreur des tables •+• l",95

On forme ainsi 20 ou 5o observations de cette erreur, et on prend
la moyenne entre elles, comme il a été dit dans le texte, page 34-
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NOTE IV.

Determination de 7a Jatitr/de par des observations du soleil
faites près du méridien.

DANS cette méthode , on suppose les table.; du soleil exactes; on
observe l.i distance méridienne de cet astre au zénith ; on prend dans
lès-tables sa distance a Féquateur. On a jou te ces quantités si le soleil

se trouve entre l'équateur et le zéni th . Dans le cas con;raire, en
retrauche la plus petite de la plus grande ; la somme ou la diffé-
rence est Li distance de Tcquateuv au zénith , ou la latitude.

La dislance méridienne du soleil au zénith se dédui t des observa-

tions précisément comme nous Venons de le foire d..ns l'exemple
précédent j nous avons trouvé alors

Distance méridienne du solril au 7rnilh 45°*4^ -4S"?7^
Admettons la déclinaison boréale du soleil donnée par

les tables , et supposons 3°. 6'.a5",3o

La somme sera la distance de l'équalcur au zéni th,
ou la htilude de l'observatoire i \ S ° . ~ > o . \ o "

TÏOUÎ avons ajouté la déclinaison à la distance zénithale , parce que
le soleil se trouvait enire l'équateur et le zénith. Stl« diiciinjisoo eût
«te australe , il aurait fallu la retrancher.
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D'ASTRONOMIE PHYSIQUE.

LIVRE TROISIÈME.

T H E O R I E DE LA LUNE.

CHAPITRE PREMIER.

Phénomènes généraux du mouvement tie la
Lune.

ï. Nous venons d'exposer les phénomènes que présente
la marche du soleil , nous en avons déduit les lois du
mouvement de cet astre, et nous avons fait connaître
les applications de ces lois aux usages de la société.
Kous avons donc rempli à cet égard l'objet de l'astro-
nomie. Nous allons suivre de la même manière les mou—
vcmcns des autres corps célestes , en nous élevant, par
l'observation cl le raisonnement, de leurs apparences 1«
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plus simples à leurs lois les plus compliquées. Mais la
facilite de ces recherches deviendra beaucoup plus grande
par nos recherches antérieures; car, le but étant le même,
les méthodes dont nous avons fait usage , pourront pres-
que toujours servir; et si la diversité des circonstances
nous force à les modifier , les changernens qu'il faudra
leur faire subir seront indiqués par la nature des choses
aussitôt qu'ils deviendront nécessaires.

2. Commençons par la lune , dont les apparences sont
si remarquables, et suivons la série des phénomènes que
cet astre nous présente. Sa lumière est plus pâle que celle
du soleil ; on n'en reçoit aucune chaleur sensible. Elle
éprouve dans son étendu* , et dans son éclat, des varia-
tions périodiques auxquelles on a donne le nom acphases.
Si l'on observe la lime lorsqu'elle passe au méridien au
milieu de la nu i t , son disque paraît entièrement lumi—
{jeux, sa forme est arrondie et brillante ; alors elle se lève
quand le soleil se couche, et réciproquement. Si ou con-
tinue de l'observer pendant plusieurs jours , on la voi t ,
peu-à-pe.n , perdre de sa lumière. La partie «clairée de son
disque diminue de largeur ; en même tems elle se lève
plus tard , et lorsque son disque est réduit à un demi-
cercle , elle ne paraît plus que pendant la dernière moitié
de la nuit. Quelques jours après, ce n'est plus qu'un
croissant, dont les pointes sont tournées vers l'occident,
c'est-à-dire , vers le côté du disque Je plus éloigné du soleil.
Alors , elle ne se lève que peu de tems avant cet astre ;
le croissant diminuant de jour en jour , la lune devient
t.out-à-faii obscure : elle $e lève avec le soleil , et on
cesse de l'appercevoir.

Après avoir etc invisible pendant trois ou quatre jours,
.;He reparaît, le soir, à l'occident, peu de tems après le
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coucher du soleil; ce n'est d'abord qu'un filet de lumière,
qui s'agrandissant peu-à-peu , prend en quelques jours la
forme d'un croissant, dont les pointes sont tournées à
l'orient, c'est-à-dire , du côté opposé au soleil. Les jours
suivans , la lune s'éloigne de plus en plus de cet astre ;
son disque s'agrandit, et elle reprend enfin celte forme
arrondie et brillante que nous lui avons vue d'abord : la
période de ces phases est d'environ 29 jours et demi.

Voici l'exposé des fait?. Pour parvenir sûrement à lu
connaissance de leurs causes, il f au t , avant tout , ac-
quérir quelques notions précises sur le mouvement de la
lune.
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CHAPITRE IL

Première approximation des mouvemens de
la t.unc. Theorie de son mouvement cir-
culaire.

3. LES observations que nous venons de rapporter,
prouvent que la lune , après avoir passé au méridien en
même tems que le soleil, relarde sur lui de jour en jour,
et s'en c'cnrte a ins i , de plus en plus, en sens contraire du
mouvement diurne. Elle a donc , comme cet astre , un
mouvement propre, mais plus rapide, dirigé d'occident
en Ъпеп1 : cela est tout-à-fait confirmé par la manière
dont elle s'éloigne successivement des étoiles qui se ren-
contrent sur sa route.

Pour connaître la loi de ces mouvemens avec exactf-
tude, on emploie la méthode générale que nous avons
exposée dans le premier chapitre du second livre, et qui
nous a déjà servi pour le solçil ; on observe , jour par
j o u r , la hauteur méridienne du centre de la lune et son
ascension droile ; on en d é d u i t , p a r l e c a l c u l , sa longi-
tude et sa la t i tude. La série de ces résultats détermine la
vitesse et la direction de son mouvement angulaire.

4- On a trouvé de cette manière que -a lune décrit
sur la sphere céleste , un grand cercle dont la terre est
le centre ; ce grand cercle est oblique à l'équatcur et à
réclipliqne. Son inclinaison sur ce dernier p'at; varie dans
des limites peu étendues, que nous déterminerons bientôt.
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Mais sa valeur moyenne est 50,7222. Les valeurs varia-
bles qu'elle prend à chaque révolution peuvent se dé-
duire immédiatement des observations, en déterminant
d'après leur comparaison, la plus grande latitude de la
lune ; de même que l'obliquité de l'écliplique est donnée
par la plus grande déclinaison du soleil. *

5. On trouve la tcace de l'orbe lunaire sur l'éclip-
lique, ou , selon le langage astronomique, la position de ses
nœuds, en déterminant, p,tr la série des observations, l'ins-
tant où la lat i tude de la lune devient nulle; car il est sensible,
que cet astre traverse alors le plan de l 'édiptinur , et par
conséquent, sa longitude à celle époque est la même que
celle de ses nœuds.

6. On appelle nœud ascendant celai ллг lequel la lune
passe lorsqu'elle s'élève au-dessus du plan de l'écliptique ,
vers le pôle boréal ; et nœud descendant, celui par le-
quel elle descend au-dessous de réc l in l ique , vers le pôle
austral. La distance du nœud ascendant à l 'éqninoxe du
printems, ou sa longitude , au premier janvier 1800, était
i7°,Gc)33 ; ce qui détermine , pour ce l te époque, la posi-
tion de l'orbe lunai ie .

7. Ces nœuds ne sont, pas fixes dans le ciel ; ils ont
sur l'écliplique , un mouvement rétrograde , c'est-à-dire ,
dirigé en sens contraire de celui du soleil. Ce mouvement
se reconnaît par la suite des étoiles que. la lune rencontre
en traversant le plan de l'ocliptique , ou plus exactement
il se reconnaît et se mesure par le changement de longi-
tude de ses nœuds.

8. Donnons maintenant les valeurs numériques tîe ces
mouyemens divers : l'arc moyen que la lune décr i t paral-
lèlement à l'écliptique en cent années juliennes , forme
ce. que Ton appelle son mouvement séculaire tropique.
C'est la différence de ses longitudes moyennes dans cet
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intervalle; sa valeur en 1800 était de 534742°,o88i ro
ou simplement 842°,088110, en omettant les 1336 cir-
conférences entières qui ne peuvent occasionner aucun
cloute. Cet arc, divisé par SGSaSJ, donne le mouvement
diurne tropique égal à i4°it>4o4 , environ treize fois plus
rapide que celui du soleil.

q. Avec ces données , on conclut par une simple pro-
portion , le tems que la lune emploie à revenir à la même
longitude ou sa révolution périodique, dont la valeur est

, ,o , ï,ou 27',321582 ; с est ce que 1 on nomme
' ^

мп mois périodique lunaire.

10. Si, du mouvement séculaire tropique, on retranche-
la précession des equinoxes pour un siècle , c'est-à-dire ,
i5463", on aura le mouvement séculaire sydéral, ou par
rapport aux étoiles; car la marche des étoiles et^elle de
la lune par rapport aux equinoxes, se faisant dans le même
sens , leur mouvement relatif est égal à la différence des
arcs qu'elles décrivent. On trouve ainsi 53474°%54i8io
ou simplement 34o",54i8io pour le mouvement séculaire
sydéral de la lune ; et par une simple proportion , on en
déduit 27J,3:zit>Gi pour sa révolution sydérale.

Ces deux révolutions de la lune, sont donc liées entre
elles, par la précession des equinoxes , et on peut les
déduire l'une de l'antre. Elles n'ont pas toujours eu le*
valeurs précédentes ; elles diminuent peu-à-peu , de siècle
en siècle, parce que le mouvement de la lune s'accélère ;
et ces changemens sont sensibles dans les observations ,
après d'assez courts intervalles de tems.

11. En général, les mouveniens de la lune se com-
posent , comme ceux du soleil, d'un petit nombre
il 'élémens, dont la valeur moyenne reste la même ;
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de plusieurs inégalités à longues périodes ou séculai-
res , qui altèrent pcu-à-peu ces vafeurs ; enfin, d'un
grand nombre d'inégalités renfermées dans des périodes
plus petites, qui se détruisent et se rétablissent succes-
sivement : celles-ci accélèrent, dans certains tems , le
mouvement de la lune , et le retardent dans d'autres ; au
lieu que les inégalités séculaires suivent une marche
constamment croissante ou décroissante, au moins de-
puis les plus anciennes observations jusqu'à nous; et ce
ne sera qu'après un grand nombre de siècles, qu'on
verra leurs périodes s'accomplir pour recommencer de
nouveau.

Nous examinerons plus tard, avec détail, les effets
de ces diverses causes : pour le moment, il suffit de les
indiquer.

11. On n'a pas connu d'abord les résultats "précédens
avec tou|e l'exactitude que nous pouvons aujourd 'hui leur
supposer. On a dû commencer, comme pour le soleil,
par les déterminer à-peu-près, et en former des tables
qui étaient sans doute assez inexactes ; en comparant ces
tables avec plusieurs années d'observations, on a pu trou-
ver Terreur du moyen mouvement ; car cette erreur allait
en s'accumulant avec le tcms , au lieu que celles des
inégalités périodiques, ne faisaient qu'osciller danscerlaines
limites. D'après cela, on conçoit qu'ici, comme dans la dé-
termination de l'année solaire, l 'effet de ces inégalités s'af-
faiblit quand on compare des observations très-éloicnées ,
parce que dans l ' intervalle , elles ont dû nécessairement
se compenser et disparaître un grand nombre de fois,
de manière à ne laisser que les résultats moyens. On a donc
pu conclure alors , avec une plus granílc approxima-
tion , la durée moyenne de la révolution de la lune ,
pour l'intervalle compris entre ces observations , rt
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môme remployer , sans nne grande erreur, pour quel-
ques années avant et après. Mais tant que les inéga-
lités à longues périodes qui affectent le mouvement de
Ja lune n'ont pas été touies connues , leur effet variable
se trouvant compris dans l'évaluation du moyen mouve-
ment, altérait nécessairement sa valeur , et l'altérait iné-
galement suivant les époques des observations que l'on
comparait. Il a donc, fa l lu connaître toutes ces inégalités ,
et en dépouiller les observations avant d'obtenir le moyen
mouvement véritable. Alors seulement on a pu prévoir
les с hange m ens que le* tables doivent subir, et l'on a pu
avec certitude les élendre aux siècles fu tu r s , bien au-delà
des observations <jm avaient servi pour les former. C'est la
théorie de l'attraction qui a donné la connaissance et la
mesure de ces pb.onom.eues. Elle seule peut en démêler les
lois avec exactitude. Nous ne pouvons ici que les indiquer.

Au commencement de ce siècle, c'est-à-dire, au ï". Jan*,
vier iboi , à minui t moyen au méridien de Paris , la
longitude moyenne de 1s lune sur Técliplique était...
i24%oi2Qq ; avec celte donnée, et la connaissance du
moyen mouvement , on peut calculer la longitude
moyenne de la lune pour une autre époque antérieure
ou postérieure. Cette valeur primitive de la longitude
moyenne se déduit des observations comme Yèpoque des
tables du soleil, ou comme l'instant de l'équinoxe moyen.
Quand on a tin grand nombre d'observations de la lune
peu distantes les unes des r.utcrs, on en déduit, par le
calcul, les valeurs de la longitude vraie; de ces valeurs,
on retranche l'eifet des inégalités périodiques tiré des
tabies déjà existantes ; ce qui reste est la longitude moyenne
de la Inné à l'instant de l'observation. On réduit toutes
ces valeurs à une même époque , d'après la connaissance
que l'on a du moyen mouvement: car quand même ij



P f i Y S I Q U E . 35l

resterait encore sur cet élément quelque petite incerti-
tude, l'influence n'en serait pas sensible sur la réduction
d'observations voisines. Cela fait , on prend une moyenne
arithmétique entre tnus les résultats , afin de détruire les
petites erreurs que les [observations ont pu comporter; et
l'on a ainsi , avec précision , la valeur de la longitude
moyenne pour IVpoque. que l'on a considérée. En répé-
tant les mêmes réductions et les mêmes calculs sur des
observations séparées des premières par un intervalle de
tems considérable, on obtient une autre valeur de la lon-
gitude moyenne réduite à une autre époque fort éloignée
de la première ; la différence de ces deux longitudes vé-
rifie le moyen mouvement dont on a fait usage , et s'il
comportait quelque petite erreur , elle sert à le corriger.

i3. Jusqu'ici nous n'avons parlé que du mouvement
propre de la lune ; celui de ses nœuds se mesure de la
même manière, par les différences de leurs longitudes à
diverses époques ; et le tems qu'ils emploient à revenir à
la même longitude , donne la révolution tropique du nœud.
Le mouvement moyen séculaire et tropique des nœuds
en 1800 était de aiSa^iSGSy, ce qui donne 67881,54019
pour leur révolution tropique, et 67931,42118 pour leur
révolution sydérale (*).

Si ce mouvement était uniforme, il suffirait de con-
naître , pat l'observation, la longitude des nœuds de la
lune , à une certaine époque , et l'on en déduirait , par
une simple proportion, cette longitude, pour une autre
époque quelconque : mais leur mouvement est sujet à
plusieurs inégalités, et d'ailleurs il se rallcnât de siècle en
siècle , comme nous le verrons plus loin.

(*) Ces périodes se déduisent du niouTcment sécabire, comme on

Га vu dans Fart. 8 et Ici suivans.
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CHAPITRE III.

Explication des Phases de la Lune>

i4- AYANT reconnu la marche circulaire de la lune

виг la sphère céleste, cherchons quelle peut êlre la cause
de ces Variations périodiques que l'on observe dans sa
lumière. On ne peut pas raisonnablement supposer nue
est astre acquière et perde successivement la faculté de
briller ; car alors à quelle cause probable pourrait-on

attribuer les périodes si régulières de ces changemens. On
ne peut pas dire non plus qu'il a une face lumineuse et
une face obscure qu'il nous montre tour-à-tour ; car il
est certain que la lune nous présente toujours la même
face : en effet , lorsque son disque n'est qu'en partie lu-
mineux, sa partie obscure n'est pas lout-à-fait invisible;
elle est encore éclairée d'une faible lueur, que l'on nomme
la lumière cendrée. A l'aide de celle lueur , on y remar-
que des sinuosités, des taches qui sont absolument les
mêmes que dans le terns où la lune est entièrement lu-
mineuse. Ces phénomènes ne peuvent raisonnablement
s'expliquer qu'en supposant que la lune est un corps

opaque, obscur par lui-même, et qui brille d'un éclat
étranger : alors, les variations.de ces phases seront l'effet
très-simple de ses différentes positions.

Mais si la lune est un corps opaque, quel est le flambeau
qui l'éclairé? Pour le découvrir, observons la suite de
ses phases ; nous les voyons liées de la manière la plus
frappante -à sts positions successives par rapport au
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soleil. Lorsque la lune est entièrement lumineuse et qu'elle
passe à minuit au méridien , le soleil est sous l'horison :
la face qu'elle nous présente est donc éclairée par cet
astre , et doit nous réfléchir sa lumière , pourvu toute-
fois qu'elle soit assez éloignée de nous pour n'être pas
enveloppée dans l'ombre de la terre. Au contraire,
lorsque la lune et le soleil paraissent sur l'horison en
même tems, la face éclairée de la lune étant toujours
tournée vers cet astre, nous ne la voyons point, ou nous
ne l'appercevons qu'en partie, et celle qui est tournée

^yers nous est dans l'ombre : généralement, lorsqu'une
partie du disque de la lune nous paraît éclairée, cette
partie est toujours opposée au soleil, et placée de ma-
nière à pouvoir nous réfléchir sa lumière. 11 est prouvé
d'ailleurs que la lune est un corps opaque. 11 faut donc
conclure de ces rapports , qu'en effet la lumière que
ce corps nous renvoie , est celle qui lui vient du soleil.

Ce corps opaque doit paraître comme une taché noire,
quand il passe devant le disque du soleil entre cet astre et
la terre. Il doit également s'obscurcir lorsqu'étant opposé
au soleil , il entre dans le cône d'ombre que la terre
projette au loin derrière elle dans l'espace : de là les phé-
nomènes des éclipses.

Réciproquement, la terre doit faire l'effet d'une lune
par rapport à ce corps opaque, lorsqu'elle est placée con-
venablement. Elle doit lui réfléchir les rayons solaires.
Aussi lorsque la face que la lune nous présente n'est pas
entièrement éclairée par le soleil , la portion de cette
face qui ne reçoit pas encore la lumière direr.te de cet
astre n'est pas lout-à-fait obscure. En l'observant avec
le télescope , on y remarque une faibl« lueur qui la rend
sensible, et qui achève de dessiner le contour du disque
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sur le fond du ciel. Cette lueur a été nommée par les
astronomes la lumière cendrée.

i5. Ces vérités reconnues nous en découvrent, d'au-

tres : la lune , da-ns ses phases , présente absolument les
mêmes apparences оме devrait offrir un corps arrondi
qui serait toujours vu du même point, et éclairé succes-
sivement de différcns côtés : la lumière ne s'y répand pas
d'une manière subite et instantanée, comme cela devrait
être si son disque était plat et sans épaisseur; elle s'y pro-
page d'une manière lente et progressive. La convexité de
la surface de la lune est donc rendue^ sensible par ces
accr.oisiemcps toujours réglés , et l'on peut même en
déduire , par le calcul, qu'elle est à fort peu près sphé-
riquc (*).

(*) Pour plus de simplicité , supposons la lune dans le plan de

réclipucjue , et régal-dons connue parallèles les rayons lumineux

menés du soleiW я cet astre , aussi bien que les rayons visuels menés

de la t'TVe. Cela est sensiblement л rai à cause de }a âïstnnce , et il

sera facile de foire aus résultats les petites corrections цие ces sup-

positions comportent. Soit donc T, /íg. i , le centre île la terre,

С le centre de Ja lune supposée sphcriyue , et menons Ci', îo"',
parallèles entre elles et dirigées vers le soleil. La pm tie éclairée de I«
lune sera séparée clé la partie obftcure -par un у\1атл mpîié par son centre
perpendiculairement aux rayons solaires, et figure par ЛВ. De même

la pnrtie fie ia June fjiii es! yisible pour 1л terrr sera limitée pnr le plan

IjL\ perpendiculaire à la distance C2'". Ainsi Ja seule partie du disque

liwaire гла paraîtra rcViïrée , sera slij } qui projetée sur Je plan ''LL'

par la i>t\'5>eT>dicubu-e AP , ;vv\va pour largeur PL , oa IB sinus verse

de l'angle LCA. Telle est donc la mesure de Ja phase visible* Or l'anale

H'^4 est'complément de íC-У , par conséquint épal à líY'/' он à

iü'1'C , qiú estia disiaoce*angulaire de la June au soleil vue de Ja terre ;

d'où jl résulte que si la lune est sjihérique , et éclairée par le soleil, la

largeur <Jo set phase» doLl croître piopovliünnrlleuicat au sinus \erse de
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ï6. Cela acquiert un nouveau degré d'évidence , lors-
qu'on sjiit, d'après ces idées, la marche des phases de la
lune. La ßg. a représente toutes les positions du
sphéroïde lunaire, par rapport à la terre et au soleil. Ces
positions sont projetées sur le plan de l'écliptique; С est

celle distance. Ce réïullat étant à fort peu près conforme aux observa-

lious rla sphéricité de la lune ел est une conséquence nécessaire. Si Гон

roulait apprécier cette vaiiation avec une approximation plus grande ,

il n'y aurait qu'à chercher la valeur exacte de Tangle de l'iulérieur

АТС, qui mesure la distance apparente del'intérieur du croissant lumi-

neux au centre du disque, et retrancher cette valeur du deini-diamètre ap-

parent de la lune. Or, en nommant CP, лг, PA,y, r le rayon de la Junç

supposée sphérique, et Jl la distance CJ'de son centre à la terre, l'angle

x r cos с
АТС aura pour tangente trigonouiétrique ou ,

R — y R — rua e

en désignant par с l'angle d'élongation S'CT qui est égal à I.CA.

Maintenant D étant le demi-diamètre apparent du disque , on a

r= R sinfl ; In tangente clé АТС devient donc égale à •
ï — sin Lt sin. с

Comme cet ao^le lui-même est fort petit , aussi bien que D , le

tan- АТС , „ , АТС
rapport '-———- diffère très-peu de • En substituant

ce dernier au précédent, on a A TC = . La
ï — «in /> sin e

largeur apparente de la phase lumineuse vue de la terre est égale à

/) cos e
f) — АТС, on aura donc pour son expression D r—

ï — sin D sla e

f sin T) sin t' cos с )
ou . ce qui revient au même D / i —cose — / , le

\ ï - sin Ч sin e )

dernier terme multiplié par sin D est beaucoup plus petit que les

deux premiers. Si on le néglige, on voit que la largeur de la phase

iuniineuoe est au demi-diamètre apparent de la lune, comme le

einus verse de Tangle d'élongation est au rayon. Au reste, l'observation

même à laquelle on peut comparer ces résultats , n'est pas non plus

susceptible d'une eitrème rigueur à cause des dentelures et des accident
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le centre clé la terre, et CS la direction des rayons
solaires, qui , pour plus de simplicité, sont supposés
parallèles entre eux. La face que la lune présente cons-
tamment à la terre est successivement obscure ou éclairée ,
en tout ou en partie ; et la courbe qui forme, sur cette
face , la séparation de l'ombre et de la lumière, étant vue
de la terre en perspective, prend tour-à-tour diverses
formes analogues aux positions du sphéroïde. D'abord., on
ne Tapperçoit pas, lorsque la lune est en L , du même
côté que le soleil par rapport à la terre. On dit alors
que la lune est nouvelle. Lorsqu'elle s'est dégagée des
rayons du soleil, comme en Z/, la partie lumineuse paraît
sous la forme d'un croissant dont les pointes sont tournées
du côté du disque qui est le plus éloigné du. soleil.
En Z", la l imite de l'ombre est ene ligne droite , et l'on
dit que la lune est dans son premier quartier. En L'", la
partie lumineuse s'arrondit des deux côtés. Enfin en Z, elle
devient un cercle entier, et c'est le tems de la pleine lune.
Les mêmes apparences se reproduisent pendant le dé-
cours , c'est-à-dire , pendant le tems que la lune emploie
à rejoindre le soleil. Elle reparaît en /" sous la forme
d'un demi-cercle dans son dernier quartier, et redevient
cnGn nouvelle en L, après avoir fait une révolution entière
dans son orbite.

Dans la réalité , ces diverses positions n'ont pas lieu
dans l'écliplique , mais sur l'orbite même de la lune qui

bisarres qui terminent toujours la partie éclairée de la lune quand on
la regarde avec de lurts télescopes. Ces irrégularités sont produites par
les élévations inégales des points situés sur la limite de l'ombre et de
la lumière , élévations qui tout que ces points sont plutôt ou plus tard
éclairés; et de là résulte une assez grande incertitude sur la haut« A»
lu courbe qui sépare la partie éclairée de la partie obscure*
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est inc4née à ce plan. Pour plus de simplicité, nous avons
d'abord fait abstraction de cette obliquité ; mais pour voir
les phénomènes tels qu'ils sont réellement, il faut con-
sidérer la Jig. 3 , où С est le centre de la terre ,
LL'LUL1» l'orbite de la lune , U'l'! f la projection de
cette orbite sur le plan de l'écliptique , et CS la direc-
tion d'un rayon vecteur, mené de la terre au soleil.
Les différentes positions que peut prendre le sphéroïde
lunaire , par rapport à ce rayon vecteur, au-dessous et
au-dessus du plan de l 'écliptique, donnent les diffé-
rentes phases de la lune , dans l'ordre où nous les avons
examinées.

17. Nous avons aussi, dans ces premières considéra-
tions, supposé le soleil immobile sur le plan de l'éclip—
tique ; mais, en ef fe t , cet astre et son rayon vecteur sont
en mouvement sur ce plan. Cette circonstance , combinée
avec le mouvement propre de la lune , détermine la
période du retour di's différentes phases. Si le mouvement
de révolution de la lune était exactement le même que celui
du soleil, en sorte que le même intervalle de tcms ramenât
ces deux astres au même point de leurs orbites, les deux
rayons qui leur seraient menés de la terre conserveraient
toujours entre eux la même distance angulaire et la même
position relative. Nous verrions donc la lune, sous le
même aspect, par rapport au soleil, et la partie éclairée de
son disque , conserverait toujours la même grandeur. Pav
exemple, si elle eût été placée originairement, à 100° du
soleil, nous la verrions toujours dans son premier quar-
tier ; et si elle lui eût été opposée , nous aurions toujours
eu la pleine lune : du moins , en la supposant placée à
une distance telle qu'elle ne put être éclipsée. De là
résulte cette conséquence : pour que la lune nous présente
différentes phases, il est nécessaire que son mouvement
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de révolution ne soit pas exactement égal à celui du

soleil.

18. Ceci nous conduit naturellement à chercher la

période des différentes phases, ou l'intervalle qui s'écoule

entre deux retours de la lune à la conjonction. Cette re-

cherche est extrêmement simple , quarçd on n'a égard
qu'aux mouvemens moyens. En ef fe t , le cercle de latitude

dans lequel la lune se trouve ne s'éloigne du soleil que

par l'excès de son mouvement en longitude. Or, le mou-

vement se'culaire moyen du soleil est 4OOÜ°Ü)^47222 >
comme on l'a vu dans la page 53 ; celui de la lune

est maintenant 534742°i°o8iio ; leur différence
49474i%24o8f58 est donc la quanti té dont la lune s'éloigne

d и soleil en 100 aniu-ef jul iennes, en vertu de son mou-

vement moyen: d'où l'on veil, par une simple propor-

tion qu'elle s'en écarte de 4°о'э après un nombre de

. , 4i№°.365a5i .
jours exprime par — —— ou zqi.bàobbo ; с est

494^4Чa^ooob
ce que l'on nomme la rêvobitiuti synadicjue Je la lune, de

deux mots grecs qui signifient marcher ensemble. On ap-

pelle aussi celte période un mois lunaire.

19. Nous pouvons trouver , de même, le tems qui s'é-
coule entre deux retours consécutifs du soleil au ncend

de l'orbe lunaire. En effet , le mouvement séculaire du

nœud est 2!4 f)°°972! f^h i i du sole i l n;,t 4OOOO^47222-
Comme ils sont dirigés en sens contraire, le mouvement

relatif du soleil et du nœud est égal à leur somme ou à

42i49°,9444;2î> c'est la quantité dont le soleil et le nœud
se sont éloignés l'un de l'autre pendant 100 années ju-

liennes , d'où il faut conclure qu'ils s'écarteront de 400"

, , . . . , 4oo°3652.y
dans un nombre de jours exprime par -—; ou(
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346>,6ig63. Cette période se nomme la révolution *yno~
dique du œuucl. Elle est plus petite qu'une année tropique t

et en effet le mouvement du nœud étant rétrograde, le
soleil doit le rejoindre avant d'avoir fait le tour entier
du ciel, Comme nous n'avons employé dans les calculs
que les mouveinens moyens, on conçoit que les >aleurs
auxquelles nous venons de parvenir ne seront pas tou-
jours conformes ou mouvement* vrai de la lune , mais
elles ne s'en écarteront jamais beaucoup. Elles ne se-
ront altérées que par les inégalités périodiques des mou-
veinens lunaires, et seraient exactes en les négligeant.

20. Plusieurs autres points de l'orbe de la lune mé-
ritent une .attention particulière, à cause de leurs rapports
îivec les différentes phases. Tels sont, par exemple, ceux
dans lesquels le rayon vecteur lunaire coïncide avec le
rayon vecteur du soleil. Alors, ces deux astres se trou-
vent , avec la terre, dans un même plan perpendiculaire
a l'écliptique , et la longitude de la lune est la même que
celle du soleil ou la surpasse de 200°. Ces points se nomment
les syzigies. Lorsque la lune s'y trouve , elle est entre le
soleil et la terre, ou la terre est entre le soleil et elle :
dans le premier cas , on dit que la lune est en conjonction ,
dans l 'autre, qu'elle est en opposition.

ni. C'est dans les conjonctions qu'arrivent les nou-
velles lunes et les éclipses du soleil. En effet , pour que ce
dernier phénomène ait lieu , il n'est pas absolument né-
cessaire que la lune soit dans le plan de récliptique, il
suffit que la distance de son bord inférieur a i'e plan, soit
moindre que le demi-diamètre apparent du soleil.

22, Au contraire, l'opposition est l ' instant de la pleine
lune , et c'est aussi le lieu où cet astre peut être éclipsé,
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Pour cela, il faut que la distance de son bord inférieur
au jvísn de l'écliptique, soit moindre que le demi-diamètre
de l'ombre projetés par la terre à cette distance. Nous
reviendrons plus loin sur ces phénomènes.

2.Ъ. On a aussi donné un nom particulier aux points
dans lesquels la lune atteint son premier ou son dernier
quartier; on les nomme les quadratures. Cet astre se trouve
alors à 100° du soleil, c'est-à-dire , que la projection
de son rayon vecteur sur le plan de l'écliptique , fait un
angle de 100° avec la direction des rayons solaires. Les
points intermédiaires entre les syzigies et les quadratu-
res , qui sont à 5o° du soleil, ont aussi reçu une dé-
nomination particulière : on les appelle les octant.
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CHAPITRE IV.

Du Diamètre apparent de la Lime et de sa
Parallaxe,

24. JUSQU'ICI nous n'avons considéré le mouvement
de la lune que relativement à sa révolution autour de
la terre , et nous avons projeté ses positions successives
sur la sphère céleste. Mais les distances de cet astre à la
terre , éprouvent aussi <rel changemens très-considérables,
qu'il est nécessaire d'apprécier.

lis sont indiqués par les observations de ses diamètres
apparens. Ces diamètres peuvent se mesurer directement
avec des micromètres. On peut aussi les conclure des
occultations d'étoiles d'après le tems qui s'écoule entre
l'immersion et l'émersion. On a trouvé par ces diverses
méthodes que le plus grand diamètre apparent de la luns
est de 6207", et le plus petit, de 5438"; les valeurs ana-
logues pour le soleil sont de 6o35",7 et 5836",3. Il faut
donc que les variations de la distance de la lune à la
terre soient bien étendues, puisqu'elles peuvent rendre
son diamètre apparent plus grand que le plus grand dia-
mètre apparent du soleil, et moindre que le plus petit.

aS. Les observations des parallaxes confirment ce ré-
sultat. Celle de la lune est assez sensible pour qu'on ait
pu l'obtenir par les méthodes indiquées dans le chap. XIX
du premier livre , méthodes auxquelles la parallaxe da
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soleil avait échappé, à cause de sa petitesse. En comparant
les parallaxes de la lune, observées à différentes époques,
dans un même lieu, on y trouve de très-grandes variations.
La plus grande paral laxe horisontale de la lune , à Paris ,
est ï»,i3(S68 , la plus petite o°yg722 ; elle prend suc-
cessivement toutes les valeurs possibles entre ces deux
extrêmes.

26. En calculant d'après ces données la plus grande et
la plus petite distance, de la lune à la terre , on trouve
les résultats suivans :

Parallaxe. Distance.

0,997.72. 6.3,8419.
i,i3858. 55,9164.-

La dislance moyenne arithmétique entre ces extrêmes
est 59,87918, c'est-à-dire, environ 60 fois le rayon de
la terre à la latitude de Paris , ou plus exactement 85790
lieues de aiiSo toises. La distance dv_ soleil est incompara-
blement plus grande, comme je l'ai annoncé précédemment.

27. Si l'on divise la plus grande distance 63,84i9»
par la plus petite 55,9164 , leur rapport i , i4«7 fera
connaître les pins grandes variations des distances de la
Inné à la terre. On parviendra av\ тпете résultat en
divisant, les parallaxes extrêmes l'une par l'autre , car ce*
parallaxes sont réciproques аич distances. Ce même rap-
port n'était que de i,o34 pour le voleil; ainsi la réunion
de ces résultats nous conduit à deux conséquences im-
portantes. La lune est incomparablement plus rapprochée
de 1я terre que le soleil , et elle éprouve dans les rapports
de ses distances des altérations qui sont, proportionnel-»
lemcnt, beaucoup plus considérables.
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3.8. Non-seulement la parallaxe Innaire varie pour les
différentes époques, en vertu de ces inégalités, mais sa
"valeur n'est pas la même à la marne «poque , lorsqu'elle
est observée dans des lieux différens de la surface terrestre.
Les observations modernes donnent à cet égard des diffé-
rences très-sensibles. Pour expliquer ce phénomène , ou
plutôt pour en sentir les conséquences , il faut se rap-
peler que la parallaxe horisontale d'un astre est l'angle
sous lequel on verra i t , de cet astre, un rayon mené
du centre de la terre à l'observateur. Puisque cette
parallaxe n'est pas la même au même instant dans les
différens lieux , c'est une preuve que tous les rayons
de la terre ne sont pas égaux entre eux , et que la
surface île la terre n'est pas parfaitement, sphérique.
Ainsi la lune nous indique par les variations de sa
parallaxe, les inégalités de la surface terrestre , comme
elle nous avait indiqué la rondeur de la terre par ses
éclipses.

L'inégalité des rayons terrestres influe donc sur les
positions apparentes de la lune, observées à différentes
latitudes. Elle y influe encore dans le même lieu , selon
les plans verticaux dans lesquels la lune se trouve au mo-
ment de l'observation. Il est très-nécessaire d'avoir égard
à ces différences quand 011 veut calculer avec exactitude
les positions apparentes de la lune ; car la supposition
de la sphéricité de la terre pourrait entraîner des erreurs
sensibles sur l'époque d 'une occultation d'étoile , ou de
tel autre phénomène qu'il serait important de déterminer.
Pour obtenir les corrections qui en résultent, on est obligé
de faire une hypothèse sur la figure de la terre , et on la
suppose ordinairement elliptique, ce qui dopne une suf-
fisante exactitude. Nous avons donné , dans le premier
livre, les formules nécessaires pour cet objet.
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29. En divisant le demi-diamètre apparent de la lune
re'dnil au centre de la terre, par la valeur de sa pa-
rallaxe horisontale, pour un lieu déterminé, on trouve
entre ces quantités un rapport constant. D'après ce qui a
été démontré dans la page a53 du premier livre , on voit
que ce rapport est relui des rayons de la lune et de la
terre supposées sphérjques. D'après les observations les plus
exactes , la valeur de ce rapport , pour l'équateur, est

о,ат2аЗо56 , en supposant o",3o3a56 pour le demi-dia-

mètre réduit au centre de la terre quand la parallaxe est
t°,iiim. Ce résultat une fois connu, on s'en sert
pour calculer le diamètre apparent de la Urne quand
on connaît sa parallaxe horisontale ; ou réciproquement
on en peut conclure la parallaxe lorsque le diamètre
est donné.

30. La lune décrivant son cercle diurne autour de

la terre, chaque observateur placé sur la surface terrestre,
la voit plus près , lorsqu'elle est au zénith , que lors-
qu'elle est à Thorison. JCetle différence, comme nous
Favons déjà annoncé , produit un effet sensible sur son
diamètre apparent, qui augmente à mesure qu'elle s'élève.
Cet accroissement est Facile à calculer, et sa valeur'totale
depuis Vhorison jusqu'au zénith est d'environ -Л, parce
que dans l'intervalle , la distance de la lune à l'obser-
vateur se trouve diminuée d'une quantité égale au rayon

de la terre , qui en est à-peu-près la soixantième par-

tie (*).

(*) Soit Д la distance du centre de l.i lune au centre de la terre

à un inslani quelconque ; supposons qxi'a« même instant la distance

apparente de la lune au zénilh de l'observateur soit 2 , et que sa

distance rectiligne à l'observateur soit r. Dans le triangle rectiligne

formé par les droites Jl et r атес le rayon terrestre, la premier«
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ser» opposéf à l'angle aoo» — 2, et la seconde à l'angle z — », » éuai

la parallaxe de hauteur. On aura donc

un (z — <,)
л = Л ^ >

De plu« en nommant П la parallaxe horisontale de la lune pour Ц

distance jR , on aura
s'm v — sin П. sin z,

comme nous l'ayons TU dans le Ier. livre , page 2^4* Maintenant >
soit Z) le demi-diumètre apparent de la lune pour la distance H;

, - , л- DR -1 •«a valeur a la distance r sera , car il est .inversement propor-

tionnel à la distance ; ainsi, en le nommant D' relativement i

l'observateur placé sur la surface de la terre , et mettant pour

R .
— sa valeur, on aura

61П ^S <

et par conséquent

s m ( z - v )

et enfin
2 D sin ^ v cos \ z — í- <j f

D' -D- - -— - ' - f-
Sin (ï — <a )

Cette dernière forme est très-commode pour le calcid logarithmique j

elle fera connaître l'accroissement D' — D du demi-diamètre après

que l'on aura calculé la parallaxe de hauteur -ar.

Lorsque la lune est à l'horison , on a z = 100°, ia = П , alors

la formule donne

cos П

Supposons , par exemple, que l'observateur soit placé à l'éqnateur

même , d'après les observations les plui exactes , quand la parallaxe

horisontale П est i ° , i i in à l'équateur , le demi-diamètre apparent

•ß «st о°,3о3а56. Dans ce cas on trouve

D' —D — e",46aj)»



A S T R O N O M I E

! e dcmi-diamelre vu à ГЬотдои mírae , tst donc déjà un peu

nips ßrand que celui que Гон observe dp centre de la terre ^ en

effet, 1" lune, dans ce cas même, est plus éloignée du centre de la
terre que au l'observateur.

Au zéniih on a г = o, ï = о , et la valeur de D' — D se prc"-
senle sous la forme de ° ; cela ùtnt à ce que \e triangle rccliligne
sur lequel nous avions fondé notre formule n'existe plus dats cette
circonstance, et se réduit я une ligne droite. Alors on ne péul plus

calculer le rapport des distances d'après Ja comparaison des angles
opposés. Dans ce cas , si Ton nomme К , le rayon terrestre , les dis-

tances Je la lune au севке de la teire et à l'observateur, seront

R et К — К ou Л et Л — Л sin П .

П étant toujours la parallaxe horisontale. Le rapport des deux dia-
mètres apparens éunt inverse de ces distances , on aura

D' Л . . П ï
— = -- . - ou simplement-— = - «
D R — R sin П о ï— sin П

ce qui donne

D' - D - ._ ' sm " . ou bien D'~D^ —£_ = 55", «65-
ï — sin n 5б,4э8

en mettant pour П et D les valeurs numériques que nous avons

adoptées.
On serait parvenu au même résultat en développant l'expression

générale de -0' — /? que nous avons trouvée d'abord, et délivrant

ses deux termes du facteur commun sin z, avant de supposer z = о.

En effet, en opérant ainsi on trouve d'abord

_ ( si» Z - SIM z COS к •+ COS г sin 1>)
Lt - L/ — JJ < - ; -------- - --- > •

l sm z cos чг — cos z sin т j

or, fiin n =; sin П . sin z , en mettant pour sina cette valeur , le»

deux termes de la fraction deviennent divisibles par sin z ^ et il reste

~ cos д . sin П
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faites maintenant v et z nuls, il vient

comme nous l'avons trouvé directement.

L'expression précédente de . /> '— У>, que nous avons désignée

par (ï) , peut eue mise sous cette forme

cos z sin П + a sin' f w }

i — cos г siii П — a sin2 -j «

Comme w est toujours un fort petit angle, on peut, saus craindre
aucune erreur sensible , meure ^ sina ъ au lieu de sina ^ v ; or , on

a bio,n=r smn.sitJi. Eu substituant celte valeur , <g se trouver»

éliminé, et il viendra

j cos г sin П + у sin' П sin' г|

i — cos ; sin П — j sin' П sin' г

On pent encore éliminer la parallaxe en mettant au lieu de тс sa va-

leur ni>, л étant le rapport constant de la parallaxe au demi-diamètre

dans le lieu de l'observation; alors la formule ne contenant plus d'in-
connue que 2 , peut être réduite en tables qui donnent l'accroissement

tlu diamètre pour chaque distance apparente au zénith ; c'est ce que
fout les astronomes , ft ih joignent ces résultats aux tables de la lune.

11 faut remarquer que dans les expressions precedentes la distance

apparente z est supposée corrigée de l'effet de la réfraction, qui élève

l'image de l'astre «am clian^er на distanne ù l'observateur.
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CHAPITRE V.

Seconde approximation du mouvement de la
Lune. Tfiéorie de son mouvement ellip-
tique.

3i. ON vient de voir que les distances de la lune à
la terre éprouvent des variations très-grandes. Le^mou-
vement de cet astre n'est donc pas circulaire comme il
le paraît lorsqu'on le projeté sur la sphère céleste. En
mesurant ainsi un grand nombre de ces distances , et
les comparant au mouvement angulaire , on connaîtra
la nature Je l'orbite. La méthode est la même que pour
le soleil. On a obtenu de rette manière les résultats sui-
vans, qui doivent être regardes comme certains.

La lune se meut dans une orbite elliptique, dont le centre
de la terre occupe un des foyers. Son rayon vecteur trace
autour de ce point des aires à fort peu pros proportion-
nelles aux tems. La moyenne distance de cet astre à la
terre étant prise pour unité , l'excentricité de son orbite
est o,o54855â en 1800, ce qui donne la plus grande
équation du centre égale à 6°,gc)83 (*). La manière dont

(*) Ces résultats sont pris textuellement dans rTLxnosilion-du système
du IMondc , 4"je- édition. J'ai puisé dans la niêrue source toutes les
autres dunnée4 numériques relatives à Ja (une et aux planètes. J';ii

même conservé les propres expressions de l'auteur , quand elles
oiti'îù*D*. assi'Z, de développement pour pouvoir "être sanies par les
élèves : (bins ce cas je me serais bien gardé d'y rien changer.
Quiconque ï 1» <-'t médite ce bel ouvrage , a dû se convaincre que
1« vc;iti;s qu'il renferme ne »auraient être mieux exprimées.
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ces résultats se déduisent des observations, a été expliquée
dans le second livre , en traitant de l'ellipse solaire.

Зз. Le périgée lunaire a nn mouvement direct, c'est-
à-dire, dirigé dans le même sens que celui du soleil: Ce
mouvement se mesure en' calculant les longitudes au
périgée à différentes époques , d'après les observations.1

Au commencement de l'an 1800 cette longitude était
agb",66824. Le mouvement du périgée était alors - d*
4521°, i55o, par rapport aux equinoxes, en cent années
juliennes, ce qui donne pour sa révolution tropique
3a3ii475i , et SaSaiSflo1? pour sa révolution sydérale.
Ces périodes changent avec le tems , parce que le mou-
vement du périgée se ralentit pendant que celui d« Ц
lune s'accélère. Mais leurs variations sont très-lentes,
comme celles du moyen mouvement auxquelles elles se
trouvent liées par les lois de l'attraction.

33. Avec ces données, on peut aisément calculer la
révolution anomalistique de la lune, c'est-à-dire sa ré-
volution par rapport à ses absides; car son mouvement
propre se faisant dans le même sens que celui du périgée,
elle ne rejoint ce point de son orbite que par son excès
de vitesse. Cet excès est de 53oaao°,768710 en cent années
juliennes, conime on peut aisément le conclure de ce qui
précède, et l'on en déduit pour la révolution anutrialis-

4oo°, 3G52.5J . _. „
tl<ïue ' ^ •—™— » ou 37J,5;>46.

050220°, 7687 10

34- Tels sont les élémens actuels de l'ellipse lunaire.
]\ous avons déjà annoncé qu'ils changent peu-à-peu avec
le tems. Mais marne en ayant égard à ces variations,
le mouvement elliptique est encore bien loin de repré-
senter exactement la marche de la lune. Cet astre éprouve
des perturbations périodiques dont l'effet est très-con-
sidérable , et auxquelles il est absolument nécessaire

a. ' »4
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d'avoir égard, même dans les observations les moins
exactes. 11 faut donc, pour avoir une idée suffisamment
précise de ses mouvemens , connaître les diverses valeurs
de ces inégalités. Je vais exposer ici les principales, en
commençant par les changemens séculaires des élémens
elliptiques. Mais cette marche , qui est la plus métho-
dique et la plus simple , n'est pas celle que l'on a réel-
lement suivie dans l'invention ; les résultats que nous
placerons les premiers n'ont pa« été trouvés dans l'ordre
où noue les présenterons ici , et indépendamment de
ceux qui vont suivre ; ils n'ont été fixés , souvent même
soupçonnés, que Jersque les résultats suivans ont été
reconnus et mesures à-pe«-près par l'observation, ou
lorsque le terns', en développant les erreurs des pre-
niiers apperçus , a indiqué la manière de les corriger.
Nous avons déjà trop de fois remarqué cette marche,
peur qu'il soit besoin d'en faire sentir la nécessité.
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CHAPITRE VI.

Sur l'équation séculaire du moyen mouvement
de la Lune.

35. LE mouvement de la lune et les élétnens de son
orbite , ne restant pas 'constamment les mêmes , les alté-
rations progressives 'qu'ils éprouvent rendraient bientôt
les tables Fautives , et l'on serait obligé d'y retourner saris
cesse , en les lornparant à аъ nouvelles observations. Lé
seul moyen d'éviter cet inconvénient, est 'de calculer ces
clémens pouf diverses èpodues éloignées , t!"en déduire
lés variations qu'ils ont subies, et de chercher eilsuilt
les lois les plus propres à y satisfaire.

Appliquons ces considérations au mouvement moyen
et séculaire de la lune , que l'on a déterminé avec beau-
coup d'exactitude par les observations modernes, et qui
est comme la base de tous les autres résultats ; compa-
rons-le à des observations anciennes, et cherchons à ré-
connaître s'il a toujours été le nfrmc, ou s'il a changé.

Le procédé qtie l'on emploie pnur y parvenir, lest 1»
même dont on fai t usage pour corriger l'es tablés du soleil,
pag. 5i. Il consiste à regarder les anciennes observations
de la lune comme autan t de longitudes observées : on
calcule le lien de cet astre par 1« tables pour la même
époque, et l'on voit si les résultats s'accordent, ou s'ils

diffèrent.
36. Choisissons, par exemple, l'ancienne éclipse de

"ne, observée par les Chaldeens, 731 ans avant l'ère
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chrétienne ï, et rapportée par Ptolémée (*). D'après l'ob-
servation des phases de cette éclipse , on peut déterminer
l'instant où la longitude de la lune était opposée à celle
du soleil. Cellei-ci est facile à calculer par les tables du
soleil, puisque .Ptolémée rapporte le jour et l'heure de
l'observation ; on a donc ainsi la longitude vraie de la lune
à l'instant de l'éclipsé.

En la dépouillant des inégalités périodiques qui l'af-
fectent et qui peuvent se calculer exactement par les
tables , on aura la longitude moyenne.

Maintenant, si l'on compare ce résultat avec une autre
longitude moyenne, calculée d'après des observations mo-
dernes, la différence des longitudes, augmentée du nombre
convenable de circonférences, fera connaître Гаге décrit par
Ja lune parallèlement à l'écliptique, en verlu de son moyen
mouvement pendant l'intervalle des observations; en divi-
sant cet arc par le nombre de siècles écoulés , on aura
le moyen mouvement séculaire.

Or , le moyen mouvement ainsi calculé par MM. De—
lambre, Bouvard, Burg , se trouve de six ou sept cents
secondes décimales plu« faible que celui qui se conclut des
seules observations modernes comparées entre elles; la même

- chose résulte de deux autres éclipses également observées par
les Chaldéens dans les années 719 et 72,0 avant l'ère chré-
tienne , et rapportées avec la précédente dans l'Almageste.
Cet accord ne peut guère laisser de doute sur la réalité du
résultat. D'un aturo cole, les observations modernes sont
beaucoup trop exactes pour que leur comparaison entre

(*) Elle fut observée à Babylonc le 19 mars, "jai ans avant l'ère'

chrétienne. La lune commença à être éclipsée une heure environ après

son lever, i alantU: a calculé cette éclipse dans son Mémoire surl'Équa-

ùuo iéculaye delà, lune. Académie des Saienge«, J /5 / , page 4a9-
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elles puisse donner lieu à clés erreurs aussi considérables.
11 faut donc en conclure que le moyen mouvement••de la
lune est maintenant plus rapide qu'il ne l'était autrefois ;
ou, ce qui revient au même, que l'on avait compris dans
les évaluations de ce mouvement une grande inégalité sécu-
laire dont il faut le dépouiller pour qu'il devienne uniforme.

Mais ce résultat acquiert une nouvelle évidence,-lorsque
l'on compare aux observations modernes d'autres éclipses
observées entre les précédentes et nous ; car si le mouve-
ment de la lune s'est réellement accéléré dans l'intervalle,
cette nouvelle comparaison doit encore le donner plus
faible qu'il ne l'est aujourd'hui; mais l'époque de l'an-
cienne observation étant plus rapprochée , la différence
doit être moindre que dans le. cas précédent. Cela est
tòut-à-fait confirmé lorsque l'on calcule les éclipses ob-
servées au Caire , par Ibn-junis, astronome arabe du
dixième siècle (*).

Un pareil accord n.e peut laisser aucun doute sur la
réalité du phénomène; et il en résulte incontestablement
que le mouvement fie la lune s'est accéléré depuis les
Chaldccns jusqu'aux Arabes , et des Arabes jusqu'à nous.

3y. Pour représenter cette accélération, il faut ajou— /.
ter à la longi tude moyenne de la Inné un terme propor-
tionnel au carré ou tems, et un autre plus petit propor-
tionnel à son cube (**) ; c'est ce qu'on nomme Voquafion

•(*) Le manuscrit qui renferme ces observations a été traduit par

M. .Caussin, et insère dans les Mémoires de l'Institut, au sixicuie
volume des manuscrits.

(**) Soit L la longitude moyenne de la lilne au premier janvipr iSoi ;

m son mouvement.s culaire à celte époque. Aprts un nombre ?! de

siècles , l'expression de la longitude moyenne sera

L + ni/i4-3i",5ot7 /г1 + o",o572i4 «'.

n devient m'natif pour les siècles antérieurs su tS0..
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séculaire àe la lune. .Avec cette correction, les table»
actuejks satisfont aul observations les plus anciennes, et
on peut les étendre à mille ou douze cents ans au-delà
de l'ép.oque présente.

Mais il ne faut pas. /croire que cette accéléraiio:•. • та.
constamment çroissarçtc , et que la formule ркг-, . . i te
pourra toujours suffire pour les représenter. La ;h; :••;•;s
de l'attiaclion , qui a fait connaître la cause tie ici.t1 ;n c •. ié-
ration, a montré qu'elle est périodique ei liée aux va-
riations qu'éprouvé l'excentricité de l'orbe terresln ; en
sorte qu'après avoir augmenté jusqu'à un certain le me,
elle se changera, en. un retardement ; ma,!« l'étendue de
cette pelade esUrfe-r.ÇQOsidér^Je , cl l'intervalle qui nous
s»pare des observations les plus anciennes n'a développé
qu'une très-petite partie de sa révolut ion. Les inégalités
qui en résulteront dans le mouvement de la lune , s'élè~
veront au moins au quarantième de la circonférence. La,
postérité, qui obßerwra ces grands phénomènes, remar-
quera sans doute avec quelque reconnaissance, que Içs
géomètres de ce siècle les ont prévus, calculés, et ont pré-
paré à.' leucs successeurs les moyens de juger des états pas-
tés et futurs du système du monde, avec autant de cer-
titude que de son. étal piésqnt.

Ce fut 1» célèbre, astronome Halley, nui découvrit le
premier l'existence dq. cette accélératLûn; c'e-.t M. Laplace
qui, par une analyse très-profonde, en a fait connaître la
cause et la loi. Le mérite de la découverte doit donc se
partager entre l'observateur et le géomètre. Sans doute-lo
dernier résultat est bien plus beau , parce qu'il est démon-
tré : sur—tout il est plus utile pour la science qu'il con>-
pjète ; mais ceux qui ont observé la ténacité qu'ont dans,
les meilleurs esprits les idées généralement admises, pen-
seront qu'il fallait un jugement bien libre et bien philoso-
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phique pour oser douter de l'uniformité des moyens
mouvemens, admise depuis deux mille ans comme prin-
cipe.

38. La variation du mouvement de la lune influe sur
la durée de ses révolutions tropiques, synodiques et sy-
dérales, qui sont différentes dans différens siècles. Il sera
donc à jamais impossible de trouver des périodes qui
accordent pendant longtems les mouvemens de la June et
du soleil par un nombre exact de révolutions. De sem-
blables périodes ne pourront tout au plus servir que pen-
dant un petit nombre de siècles; et les efforts que l'on
tenterait pour leur conserver plus longtems leur exacti-
tude , seraient toujours inutiles.
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CHAPITRE VII.

Des Equations séculaires qui affectent les
élémens de l'orbe de la Lune.

3g. LE mouvement du périgée lunaire n'est pas uni-
forme ; il est assujétî à une équation séculaire liée à
celle du moyen mouvement, et dépendante de la même
cause. La comparaieon des observations anciennes avec
les modrrnes, met ce résultat hors de doute; mais c'est
à la théorie de l'attraction que sa découverte est due.
Cette inégalité est égale à celle du moyen mouvement
multiplié par le coefficient — 3,ооо5з (*).

Si de la longitude moyenne de la lune on retranche
la longitude moyenne du périgée lunaire, on aura l'ano-
malie moyenne de la lune. Cette anomalie est donc assu--
jétie à une équation séculaire égale à la différence des
deux précédentes , c'est-à-dire à celle du moyen mouve-
ment multiplié par ï -f- 3,ooo5a, ou par-f- 4iOoo52.

(*) Représentons par v la îougitude moyenne du périmée lunaire au

commencement de iSoi , par ц son rnovrn mouvement séculaire i

cette épocjue , et par + К Геф:,.1нщ séculaire de la loii^il de niOH'une

dont nous avons donne iV^ppeesion dans la f âge pvécédaii'• 'pus un

nombre л de siècles, laloogitude moyenne du périgée lunaire seni

•a •+• rift — 3,40052.^.

n de-viüDt négatif, our les siècles antérieurs au iSe.
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4o. Le mouvement des nœuds est aussi assujéti à une
inégalité semblable, et de même signe que celle du péri-
gée; elle est égale à celle du moyen mouvement multiplié
pa r— 0,735462 (*) ; comme le mouvement des nœuds
est rétrograde, on voit que cette correction tend à augmen-
ter leurs longitudes pour les siècles postérieurs à celui
que l'on a pris pour origine. Tous ces résultats sont con-
firmés par les observations.

4i- On voit , par ces rapprochemens qu'en vertu des
équations séculaires , le .mouvement du périgée et le
mouvement des nœuds de l'orbe lunaire se ralentissent
tandis que celui de la lune s'accélère. De plus, ces inéga-
lités sont liées entre elles par des rapports très-simples ,
puisqu'elles sont représentées parles nombres ï ;—3,ooo5a;
— 0,735462.

4^. La re'volution anomalistique dépendant, à-la-fois du
mouvement de la lune et de celui du périgée, est également
modifiée par l'équation séculaire., 11 en est de même de
toutes les quantités qui dépendent de la longitude moyenne,
du périgée ou des nœuds.

43. La même analyse qui a dévoilé ces grands phéno-
mènes a fait voir que la distance de la lune à la terre ,
l'excentricité et l'inclinaison de son orbite, sont pareille-
ment assuiélies à des équations séculaires liées à celles du
moyen mouvement. Mais leur effet jusqu'à présent a été.

(*} Soit ]\ la lon^ituje moyenne du nœud ascendant de la lune au
Ier. janvier 1801 »minuit , son mouvement moyen et séculaire à cette
époque ; entin -)- Л" l'équation séculaire de la longitude moyenne. Apre«
MU nombre n de siècles, la longitude moyenne du nœud sera

N — n , + 0,735452. K.

Il faut faire л négatif pour les siùcles postérieurs au i8e.



3y8 A S T R O N O M I E

très-peu sensible. Cependant, par la suite des siècles , il
deviendra nécessaire d'y avoir égard. L'expression du grand
axe de l'orbite ne renferme aucune inégalité de ce genre;
c'est encore un résultat de la théorie.

C'est M. Laplace qui a dévoilé tous ces rapports ; il y
a. été conduit par la cprraaissance de la cause qui produit
l'équation séculaire du moyen mouvement, cause que
nous expliquerons plus loin. 11 est rare qu'une grande
décou%'erte n'ait pas des applications importantes et mul-
tipliées.
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CHAPITRE Tin.

Inégalités périodiques du mouvement htnetire.
Moyens qu'on a employés pour les recon-
naître par l'observation.

44- TOUTES les inégalité que l'on a reconnues jusqu'à
présent dans les mouvemens célestes, ont une étendue li-
mitée, et sont suiètes à des périodes plus ou moins lon-
gues ; mais quelques-iinos d'entre elles n'achèveront la
cercle de leur valeur, qu'après un grand nombre de sièxles ;
et leurs accroissemens peuvent être , pendant longtems ,
regardés comme uniformes : ce sont celles que nous avons
appelées inégalités séculaire?. On a réservé le nom de
périodiques , pour celles qui reprennent successivement les
mèmo.s valeurs après des intervalles de terns asse? petits
pour qu'on ait pu observer fréqu€roment leurs retours,
et déterminer leurs lois. Nous avons déjà fait plusieurs
fois cette distinction.

45. On apperçpit bientôt l'effet de. ces »légalités dans le
mouvement de la lune, quand on compare, ses positions
réelles, données par les observation*, avec celles qu'elle
devrait prendre en vertu de son mouvement elliptique ;,
rar, si l'on calcule d'avance sa longitude, sa latitude
ou son diamètre apparent dans cette hypolliâse, même
en ayant égard aux monvemens du périgée, et des nœuds,
он trouve encore des écarts considérables,, qu'un petit
nombre (le jours suffit pour faire appercevoir, et qui
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niéme n'avaient pas échappé aux anciens astronomes ,
malgré l'imperfection de leurs instrumens.

Ces écarts ne sont pias toujours les mêmes ; ils varient
d'une manière périodique , et se reproduisent successive-
ment dans le même ordre , après des intervalles de tems
réglés. Des observateurs attentifs en ont suivi et déterminé
les phases ; la théorie en les expliquant les a confirmées ;
et on les a jointes aux tailles, comme autant de correc-
tions à faire au mouvement elliptique.

46. C'est à quoi on auniit pu difficilement réussir, si
toutes ces inégalités avaient eu des périodes peu différentes
les, unes des autres; car elles se seraient alors confondues
ensemble, Af. manière qu'il eût été ti-ès-difficile, peut-
être même impossible , de les démêler par le seul secours
de l'observation. Heureusement il arrive que les unes
sont de courte durée, et se reproduisent plusieurs fois
dans l 'année, tandis que d'autres croissent et décrois-
sent perdant des années entières. Il en est qui ont des
valeurs moyennes considérables , tandis que d'autres en
ont d'assez faibles; enfin, les unes sont souvent à leur
plus petite valeur, lorsque les autres se trouvent à leur
plus haut degré d'accroissement, de sorte qu'en choisis-
sant adroitement les circonstances, on peut saisir l'ins-
tant où chaque inégalité est la plus sensible , tandis que
les autres sont moindres ; et l'on parvient ainsi à les déga-

ger les unes des autres, en commençant par les plus
fortes , qui , étant par-là même les plus sensibles , doivent
être les premières observées.

4?. Alors, il n'est pas difficile de s'appercevoir "que
toutes ces inégalités ont des rapports marqués avec les po-
sitions respectives du soleil et de la lune par rapport à la
terre , ou par rapport au périgée et aux nœuds de leurs

orbites. Elles reprennent les mêmes valeurs lorsque ces
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positions redeviennent exactement les mêmes, et.repas-

sent ensuite par les mêmes périodes d'accroissement et
de diminutjoii : or, ces positions sont elles-mêmes déter-
minées par des angles connus, et dont les variations
peuvent être sans cesse observées ou calculées. En com-
parant 1л marche de ces variations avec celles des diverses
inégalités, pendant de longs intervalles , on parvient enfin
à découvrir celles qui se correspondent. On connaît ainsi
les angles d'où dépend chaque inégalité , et d'après les
variations que les angles éprouvent , on peut suivre et
prévoir les changcmens que cette inégalité subit.

48. Pour représenter d'une manière commode les lois
de ces changemens ; on a cherché des quantités qui eussent
aussi la propriété de croître et de décroître d'une ma-
nière périodique , et qui fussent liées par des rapports
très-simples avec les angles observés. C'était en effet, une
hypothèse très-naturelle que de comparer à ces fonctions
la marche des inégalités périodiques. Les sinus des an-
gles sont très-propres à remplir cet objet , comme on l'a
vu dans la théorie du soleil ; c'est pourquoi on les a fait
servir à cet usage (*).

(*) Fourre présenter ainsi empiriquement une inégalité, quand on .1
déterminé par l'observation Us angles dont elle dépend , on cherche le»
valeurs de ces angles , pour lesquelles elle est la plus petite ou la plus
grande. On conclut de ces remarques le «nus qui est propre à la repré-
senter , et auquel on la suppose proportionnelle. Cette hypothèse
donne des terme de la forme k sin E , dans lesquels E est l'angle
ou l'argument de l'inégalité , et k un nombre constant que l'on
nomme coefficient , tt par lequel il faut multiplier sin JE pour
avoir la valeur absolue de l'inégalité correspondante à Tangle E<
On suppose, selon l'usage ordinaire, que les sinus dont on fait usage

sotit pris dans nn cercle dont le rayon est égal à l'unité, et comme
la plus grande valeur que puisse prendre ua siuus est d'être éjjal an



4g. Quand on a ainsi l'expression d'une inégalité, il est
facile de calculer la durée de sa période, c'est-à-dire ,
le t'ems nécessaire pcruf qu'elle passe success&íment pai*
toutes ses valeurs. Ce tems doit être tel que Yvrguttiènt,
c'est-à-dire Tangle d'où dépend l'inégalité que l'on consi-
dère, Varie dans l'intervalle, d« 4*0*» ou d'une circonfé-
rence etilièïe, puisque c'est seulement alors que les sinus
reprennent leurs premières valeurs. Ainsi, pour que la
période soit terminée, il faut qee celte condition soit rem-
plie. On peut dont calculer la duré* de celte périodepar une
simple proportion, quand 'on connaît la variation de l'argu-
ment pour un tems donné, et cela est toujours facile , puis-
que l'an toMïiil tea angles dont cet argument se compose.

La théorie de l'attraction a confirmé ces résultats en
montrant qu'en effet les inégalités des mouvemens ce-*
lestes pouvaient ее développer de cette manière. Elle a
de plus déterminé la forme des termes qui le* expriment;
alors les observateurs n'ont eu qu'à introduire dans ces
formules générales les données numériques qui devaient
IFS particulariser: la mirche était la même'que dans la
théorie du soleil.

5o. En réunissant ces deux sortes de donnée;;, la forme
des inégalités déduites de la théorie, et leurs valeurs
numériques tirées de l'observation ^ cm conçoit qu'il tlbit
être possible de calculer d'avâhce It lieu irfui de la lune,
pour un instant quelconque.

En effet, cet instant étant connu, on cherchera d'abord
le Heu du nosud et l'inclinaison de l'orbite.
^ . . . . . . — . . , — — _
rayon du cercle, la plus grtndfc ча!е«г dt sin E s«ia de devenir égale

à l'unité ; alors k ein E Sc MdMllif i fc : t'est là plue grande valeur

de l'inégalité ; dans fönt attire сие, sin E »ere moindre que Je rayon,

ou au-dessous de l'unité. 11 sert donc «аргале1 j»r eue friction, et

Л sin E, «ira moindre que A.
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On calculera ensuite l'expression de la longitude de la
lune pour la même époque , en employant toutes les iné-
galités reconnues par la théorie et l'observation. On aura
ainsi le vrai Heu de la lune , projeté sur l'écliptîque, et
d'après la connaissance que l'on a de l'inclinaison de
l'orbite et de la position du nœud , on peut calculer la
direction vraie du rayon vecteur dans l'orbite ; après quoi
la parallaxe donnera la longueur du rayon vecteur ou la
distance , et l'on connaîtra par ces résultats la position
réelle de la lune sur son orbite et dans l'espace.

Si l'on effectue les mêmes calculs pour un grand nombre
d'instans très-rapprochés les uns des autres, on peut,
d'après cette réunion de résultats , prédire le lieu de la
lune pour tous les instans ; et, en les réduisant en tables
faciles à consulter, on aura des tables de. la lune.

Ces tables étant fondées sur la théorie , quant à la
forme et au nombre des inégalités qu'elles comprennent,
leur exactitude ne dépendra plus que de celle des don-
nées numériques qu'on y aura introduites, et par con-
séquent de la précision des observations qui auront servi à
les déterminer. Les tables de M. Burg , que le Bureau
des longitudes a publiées, s'appuyant sur les recherches
approfondies de M. Laplace Jtet sur un nombre immense
d'observations de Paris et de Grenwich , combinées avec
beaucoup d'adresse par la méthode des équations de condi-
tion , réunissent au plus haut degré tous les avantages
qui peuvent en rendre le succès durable : aussi sont-elles
aujourd'hui entre les mains de tous les observateurs ; et
l'expérience ne fait que confirmer leur exactitude.

5i. Sans doute il serait bien intéressant d'étudier les
moyens admirables par lesquels on est enfui parvenu &
déduire du seul principe de l'attraction universelle toutes
les inégalités du mouvement lunaire, si nombreuses , si
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bisarres, si compliquées. Mais comme je ne puis pas
exposer ici l'analyse profonde qui sert à découvrir ces
rapports, je vais du moins indiquer la méthode, en
quelque sorte , expérimentale , que l'on a d'abord em-
ployée pour découvrir l'existence de la plupart d'entre
elles , et en déterminer а-рец-près la valeur. Je le ferai
d'autant plus volontiers , que cette méthode est très-propre
à faire concevoir la loi des diverses inégalités, et qu'elle est
encore d'un grand secours pour découvrir les angles dont
elles dépendent. Mais pour ne pas arrêter les commen—
çans, j'ai rassemblé ces considérations dans les trois cha-
pitres suivans , qu'ils peuvent passer à la première lecture,
parce qu'il*-ne sont pas exempts de quelques difficultés.
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CHAPITRE

Inégalités périodiques qui affiutent tá
longitude de la Lune.

Sa. LES inégalités périodiques dii mouvement lunaire
«ont de trois sortes, qui se rapportent au» trois coordon-
nées par lesquelles on détermine la position de la- lune
dans son orbite. Les unes affectent la longitude de cet
astre , d'autres sa latitude , d'autres son rayon vecteur.
Nous les considérerons successivement.

Les inégalité«! qui affectent la longitude elliptique de
la lune , augmentent ou diminuent l'équation du centre.
Leur eflel devient sensible , parce que la Inné s'éloigne
de son lieu moyen, tantôt plus, tantôt moins, qu'elle
ne devrait faire d'après les seules lois du mouvement
elliptique.

53. La plus considérable de ces inégalités , et celle
que l'on a reconnue la première , se nomme ]L érection.
Elle fut découverte par Ptolcmée. Son effet général et
constant est de diminuer l'équation du centre dans les
sysigies , et de l'augmenter dans les quadratures. Si cette
diminution et cet accroissement étaient toujours les
mêmes, l'évcction ne dépendrait que de la distance angu-
laire de la lune au soleil ; mais sa valeur absolue varie
aussi avec la distance de la lune au périgée de son orbite.
Après de longues suites d'essais et d'observations , on est
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parvenu p représenter très-exactement cette ine'galilé, en
la supposant proportionnelle au sinus du double de la dis-
tance angulaire de la lune au soleil, moins l'anomalie
moyenne de la lune. Le coefficient de cette proportion-
nalité est 10,4эо6. La période de l'e'vection est de ...

3iJ,8ii939 (*).

(*) En désignant la longitude шоуеппе Je la lune par le signe C i

celle du solei] par 0, l'anomalie moyenne de la lune par Л , l'érec-

tion a pour expression •+- ï ",4906 sin 12 ( (TJ •— 0 ) — Л j. C'est sou»

cette forme qu'ttlîe supplique à la loneitu.de moyenne avec son signe.

D'après cela, il est très-facile de suivre les variations successives de
cette inégalité } car il n'y a qu'à considérer Icsk diverses valeurs que
peut prendre son argument. Si Ton veut, par exemple, connaître Les

cas ou e Ile atteint son maximum, il n'y a qu'à cbercLer les cas dans

lesquels l'angle j a ( (£ — ©) —' -^ } devient égal à 100° ou à 5oo° ;

car alors le sinus de cet anMe étant égal à Г unité prise en plus-oil

en moins, Tiveclion deviendra + \",4906. La première valeur arrivera,

p;ir exemple , dans la quadrature, lorsqu'en même tems l'anomalie

moyenne sera égale à io»"j car on aura alors г ( С •— © ) = 200° J

et 2 ( С — 0 ) — -í = 200° — ioo° = ioo°- Ли coutraire , l'évec-
lion Disparaîtra , lorsque l'argument sera nul ou égal à 300° , ce qui

arrivera par exemple , daos les sysigies , lorsque la lune y sera périgée
ou apogée, parce que la distance de la lune nu soleil est alors égal«

io°, ou à 200°, et qu'il en sera de môme de l'anomalie moyenne.
Mais par les diverses combinaisons des deux angles qui forment l'ar-

gument de l'évcction , les plus gr.mdes et les plus petites valeur.«

arriveront encore , selon les valeurs île cet argument dans plusieurs

autres points de -l'orbite. En général, dons les conjonctions, l'évcc-

tion aura un signe contraire à l'équation du centre j car alors le pre-

mier terme a ( С — 0 ) étant nul, l'argument se réduit à : — ano-

malie moyenne (П , ce qui donnera un sinus négatif, si l'anomalie est

moindre que soo°, et un sinus positif, si elle est plus grande ;mais

dans le premier cas, l'équation (lu centre est soustraclive à la longitude

moyenne ; dans le second elle est soustractive. Elle sera donc toujours

•de signe couiïuire à Tévrctiou.
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í>4- On observe encore, dans le mouvement lunaire,
Une grande inégalité-qui disparaît dans les sysigies et dans
les quadratures, cl qni atteint sa pins grande valeur lors-
que la lune est dans les octans. Cette inégalité dépend
donc tie la distance angulaire de la lune au soleil, et
corûme ellf parcourt toute sa période pendant que cette

II en sera de même des oppositions , comme on .peut s'en assurer

facilement do U même manière ; d'où l'on voit qu'en general dans
ч.« sysigiea , l'évection est eoustractive de l'équaLion du centre. Au

Contrai», elle lui devient additive dans les quadratures. Aussi les pré-
'njprs observateurs qui ne déterminaient les éléinens de la théorie

lunaire qu'au moyen dee éclipses , et dans la seule vue de prédire

ce phénomène , trouvaient-ils l'équation du centre trop petite de toute

'a quantité de l'évection , dans les sysigics.

On peut aisément calculer la période de l'cvection d'après les varia-

tions de l'angle' dont elle dépend; il suffit 'de calculer les clungemens

4ue cet angle éprouve dans un tenis donné, et d'en conclure par une

»impie proportion le nombre de jours nécessaires pour qu'il varie de

Le mouvement synodiijue de la lune en un siècle, est fafo/j,

En le multipliant par 2 on aura g8r)482°,;jSi776 : c'est le double de

'a distance de la lune an soleil après 100 années juliennes. Si l'on

'o retranche le mouvement anoniaUslique de la lune ilans le même

intervalle, ou 53o22o°.g5Su о , la différence 4*>9-^1 «,548GG6 sera la

Dateur de l'argument de l'éieclion après 100 années juliennes, d'où

l'on voit <jue cet argument croit de /\oo° dans un nombre de jours

•ïprimé par

/no° . ЗС52Э „ . -
— 2 - _ on 011,81 igrjg,
ÎSgaoi '548666,

"'est la période de l'évectiou ; aprts cet intervalle elle reprend suc-

'essivement les ïuime» valeurs.

On voit aussi par cet exemple , qu'en mettant , au lieu des angles ,

«4M valeur« calculées comme uous venons de le f.ure , l'argument
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distance augmente de 100°, on en a conclu qu'elle est
proportionnelle an sinus du double de cette distance angu-
laire. Sa plus grande valeur est de o°,66io. On la nomme
variation; sa durée est d'une demi-révolution synodique;
elle a été découverte par Tyclio-Brahé , astronome cé-
lèbre et maître de Kepler (*).

peut être mis sous la forme d'une quantité proportionnelle au tems/j

car si l'on nomme t le nombre de jours écoulés depuis une époque

convenue, qui sera , par exemple, celle oùl'évection est'nulle , l'angle

2 dist. С © — »nom. шоу. С devieudia

et i'éveclion pourra être représentée par un terme de la forme

311,811939 j

eu simplement par i°,49o6 . sin nit en faisane

4°°°
m . == , . ц ;—•

(*) L'eipression de cette inégalité est

+ 00,6610 §in a ( <T —® ).

il est visible, en e f fe t , que cette formule remplit les conditions indiquée«

par l'observation ; car el'e est mille quand la distance angulaire de

la lune au soleil est nulle j elle atteint son maximum ^ quand cette

distance est égale à 5o° , et redevient nulle dans les quadratures

où la distance est égale à 100°. La distance angulaire de la lune au

soleil dépend de son. mouvement syuodique j elle vane en un jour

4°°° 2.400°
de • r-z r au" ' et 'e double de cette distance devient — •—• foo '

20,530000 2g,53o5oo

L'argument de la variation éinnt proportionnel à cette quantité, 1«

tem» nécewaire. pour qu'il »ugoteAle de 4°°°) ser*
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55. Enfin, le mouvement angulaire de la lune s'ac—
^«lère annuellement quand le soleil s'éloigne de la terre ,.
fit se rallentit quand cet astre s'approche, d'où résulte une
troisième inégalité connue sous le nom iï équation annuelle.
Sa période est une année solaire anomalistique. On s'ap—
perçoit de son existence en calculant plusieurs lieux de
« lune pour diverses saisons de l'année, et les com-
parant aux observations ; car, quoiqu'on emploie dans le
calcul l'évection et la variation , pour corriger le mouve-
ment elliptique, Ifs résultats s'écartent de la vérité , d'une
lumière fort sensible ; et ces écarts suivent, dans leur éten-
due et leur signe, des périodes régulières. Le mouvement
observé est plus lent que le mouvement moyen dans les six
rnois que le soleil emploie pour aller du périgée à l'apogée :
c'est le contraire dans ies six autres mois. Par exemple ,
si la première observation qui sert d'origine , est faite dans
le mois de janvier, vers le tems où le soleil vient de
passer an périgée , et qu'on veu Ile ensuite calculer le lieu
de la lune pour un jour du mois de mars , d'après le terns
écoulé entre ces deux époques , on trouve l'accroissement
de sa longitude moins grand, suivant l'observation, que le
calcul ne l'indique , en partant de la valeur du moyen.

W)i ,53o588
—î = 141,76520,4. La période de la variation lunaire est

donc é{;ale à une demi-révolution synodique, et l'on voit qu'elle dif-

fère beaucoup de celle de Tévection , qui dépend en munie tems de

la réiolution svnodiquc et de la révolution anomalistique.

On voit aussi que cette seconde inégalité peut être mise sous la

foime o°,G6iO sin r-r„ . r t, ou simplement o°,66io . ein . mt,

10 étant le mouvement ynodique pour un jour, et t Je tcms écoulé

Depuis l'époque où la variation est nulle.
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mouvement. La différence augmente jusqu'à ce que h.1

soleil ait atteint sa moyenne distance ; alors elle diminue
peu-à-peu ,e t devient nulle quand le soleil est à l'apo-
gée de son orbite. A cet instant, les observations et le
calcul s'accordent, lie là jusqu'au retour du soleil au pé-
rigée , les mêmes erreurs se reproduisent dans un ordre
inverse, c'est-à-dire que les arcs parcourus par la lune de-
puis l'apogée, sont plus grands que ne l 'indique le cal-
cul établi sur la valeur du moyen mouvement : la dif-
férenre augmente ainsi jusqu'à ce que le soleil ait atteint
90 moyenne distance ; l'erreur diminue depuis celte épo-
tpie jusqu'au périgée, où elle est nulle de nouveau. Ces
écarta réglés et périodiques indiquent évidemment l'exis-
tence d'une inégalité qui dépend de la distance du soleil
au pén'gce de son orbite , ou de son anomalie moyenne.
Tel est en effet l'argument de. ('équation annuelle. Elle
est exactement de même forme que l'équation du centre
du soleil; mais elle a toujours un signe contraire. 11 est
visible que sa période est une année solaire anomatis—
tique (*).

5U. On suppléerait à celte inégalité, et on pourrait
même la supprimer entièrement dans la théorie de la
lune , si l'on modifiait en conséquence .l'équation du

(*) T a plus j^i-anJc vaieur de cette inégalité est o°,2O74: 9O" е*рг»ч-

eion généi-ale esl — o* ,207/1 • ;';1 anomalie шоу. 0. C'est ainsi qu ou
]a trouve dans les tables , où elle s'applique à la longitude moyenne,

Je la lime avec son signe. On я vu que réquaiion cíu centre du so-

leil est -t- 2". 13777, s'n anom- шоу- ©• En prenant le coefiicii/nt tk'9
nouvelles tables de M. Drlambre , elle e.st donc, a«signe près , exac-

tement semblable pour la forme à Véquatcnn annuelle 'le la longi-
tude de la lune,. Dnus tout ce i nauf. supposons loujnnr.; lis anomalie.«

complies du périgéV.
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"ferns, ce qui reviendrait à calculer le lieu de cet asti*
pour une époque un peu différente de la véritable , et
plus ou moins avancée selon les positions du soleil dans
son orbite. En effet, par suite de cette altération, on
pourrait combiner l'erreur du tems de manière à com-
penser la variation de la vitesse. Si l'on calculait, par
'xemple, le lieu de la lune pour le 21 mars, lorsque son
ttiouvement vrai est plus lent que son mouvement moyen,
et que le. tems moyen correspondant à celte époque ,
fût aussi plus petit que le véritable , de toute la quantité
correspondante à cette diminution de vitesse , il est évi-
dent qu'en calculant d'après ce tems f ic t i f , on trouverait
la lune dans sa position véritable. Aussi Tycho-Brabé, qui
découvrit la variation annuelle, la présenta sous cette
forme, en employant, pour calculer les lieux de la lune ,
Une équation du tems différente de la véritable; en quoi
il fut suivi depuis par plusieurs observateurs ; mais main-
tenant qu'on connaît la véritable loi de l'équation an-
nuelle , on a abandonné cette manière imparfaite et com-
pliquée d'en faire usage, et on l 'introduit immédiate-
ment dans la théorie de la lune, sous la forme que nous
avons indiquée. La théorie de .l'attraction explique bien
simplement le phénomène de l'équation annuel le . Le soleil
en s'approchant de la terre, se rapproche aussi dé la lune ,
et l 'attraction qu'il exerce sur elle augmente d'intensité.
Cette attraction opposée à la pesanteur terrestre., -éloigne
la lune de la terre , la soulève pour ainsi dire, et dilate
l'orbe qu'elle décrit. Alors, sa vitesse et son mouvement
angulaire diminuent : .c'est le contraire quand le soleil
^'éloigne vers l'apogée. La pesanteur terrestre devenant la
plus forte, resserre l'orbite de la lune et accélère son
Mouvement. L'équation annuelle de la lune est donc une
conséquence de l'excentricité de l'orbe terrestre , qui fait
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varier \es distances du soleil à la terre. Tout ce qni influe
sur cette excentricité doit donc influer aussi sur le mouve-
ment delà lune. En effet , c'est justement ainsi que les
variations séculaires de l'excenlriàté de Porbe terrestre
produisent l'équation séculaire du moyen mouvement.

5i. Les trois négnlilés dont nous venons de parler ,
Yé-'ec'ian, ta varia/ion cl Véuuaiiun annuelle, sont les plus
sensibles de celles qui affectent la longitude e l l ip t ique de
la lune pendant de courts intervalles , mais elles sont loin
d'être les seules ; les recherches profondes de l'analyse ,
comparées avec de longues séries d'observations , en ont
fait connaître beaucoup d'autres qui. par leur complica-
tion et leur petitesse , seraient restées toujours insensibles
aux observateurs. Ces petites inégalités doivent donc être
considérées c o m m e ^ a u t a n t de corrections à faire aux trois
inégalités précédentes , de même que celles-ci servent de
corrections au mouvement el l ipt ique ; ou p lu tô t on les
doit appliquer toutes ensemble à la longitude moyenne.
Ces diverses inégalités se trouvent toutes calculées dans les
tables.

Mais parmi les diverses inégalités de la longitudfe de la
lune , que la théorie a fait connaître , il en est une que je
ne dois pas omettre. Non-seulement sa connaissance est
très-importante pour la formation des tables de la lune ,
imis sa découverte qui est moderne, offre un exemple
frappant de 1л тлпц'то dont les inégalités se développent ,
et montre en même tems l'usage que l'on doit faire et
qu'on fait des observations pour rectifier le moyen mou-
vement par des corrections successives. Voici , en peu de
mots, le détail de cède découverte , qui a porte la con-
naissance des mouvemens de la lune , au dernier degré de
précision.

58. Les tables lunaires insérées dans la troi-лсте édition
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de l'Astronomie Je Lalaride, supposent un mouvement
séculaire tropique égal à 534742°,096290. L'époque de*
lySo, c'est-à-dire, la longitude moyenne de la lune,
le 3i décembre 1749 à midi moyen, est, suivant ces ta-
bles, égale à 209°,20820. Avec ces données, on peut cal-
.culer toute autre époque antérieure ou postérieure à jySo.
11 suffit d'ajouter ou d'ôter le щоуеп mouveme.it de la
lune dans l'intervalle.

Par exemple , pour avoir l'époque de iy56, on prendra
l'époque de iy5o, qui est 2од",2о8ао

On y joindra le mouvement pour six
années communes, en rejetant les circon-
ié-rences entières, ce sera G2°,565o8

Plus , le mouvement pour deux jours ,
à cause des deux bissextiles 29°,2808$

Enfin , l'équation séculaire , qui donne

en 6 années o",ooooi

Ajoutant ces résultats, on trouve. .• . . . 3oi°,o54i7

C'est la longitude moyenne de la lune, ou Y époque
pour l'année i~56.

11 est r.lair que cette époque pourrait s'obtenir égale-
ment par les observations, si l'on en avait qui fussent
faites vers i-56.

C'est ce qu'ont exécuté MM. Masson et Bouvard, au
moyen des .observations de Bradley, et ils ont trouvé un
résultat exactement égal au précédent.

Mais en déterminant de même Vépoque de 1691, par
plus de deux cents observations de Lahire , on la trouve
moindre que par les tables : l'erreur de celles-ci est



-l- i3",58, c'est-à-dire , qu'à cette époque, la longituJe
Sioyenne de la lune était moindre de i3",58 queles tables
de Lalande ne l'indiquent. Ainsi depxiis 1691 jusqu'à 1756,
la lune a décrit un plus grand arc que tes tables ne le
supposent. Son mouvement vrai, dans cet intervalle, était
donc plus fort que celui des tables ; car sans cela, se trou-
vant en arrière en 1691, elle n'aurait pas pu , en 1т56,
s'accorder précisément avec elles.

Au contraire, depuis 1766, le mouvement indique' par
IPS tables est devenu plus fort que le mouvement réel; car
en calculant les époques des années suivantes, on les
trouve toujours moindres que par les observations. La série
des erreurs est même croissante , comme on le voit par le
tableau suivant :

Années. Erreurs des Tables.

1766 — 9^,26

1779 aS'Va

1789 54//,За

i8oi 87^96

5n. Ces résultats indiquaient évidemment qu'en calcu-
lant (i'après ^es observations le mouvement moyen des ta-
bles , on avait enveloppé flans sa valeur les résultats de.
quelque inégalité à langue pévvode , dont on ignorait
l'existence, mais dont les eifets p си v augmenter el dimi-
nuer tour-i'i-tour Ja longitude de la lune , devenaient sen-
sibles avec le teins. De là la nécessité de retoucher sans
cesse les longitudes moyennes indiquées pour l'orieine de
chaque aimée à mesure que les tables devenaient fautives,
t:t de là rcMiilait aussi l'impossibilité de les étendre à des
époques éloignées.

Le seul moyen d éviter ces mouvemen.s , était de dé—
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couvrir cette inégalité. Mais il restait peu d'espoir d'y
parvenir par la simple observation, car puisqu'elle avait
échappé jusqu'alors à tous les observateurs , il était pro-
bable qu'elle était assuietie à une période très-longue ,
peut-être dépendante d'un grand nombre d'élémens et
par conséquent, sous tous les rapports, très-difficile à dé-
terminer.

C'était donc à la rtiéorie à la dévoiler, et les secours
que l'astronomie avait déjà reçus d'elle, permettaient d'es-
pérer encore ce nouveau succès.

60. M. Laplace l 'obt int par un examen nouveau et ap-
profondi de toutes les parties de la théorie de la lune.
11 y découvrit une nouvelle inégalité qui n'avait pas encoro
été apperçue , et dont l'argument est égal au double de
la longitude du nœud de l'orbe lunaire , plus la longi-
tude de son périgée, moins trois fois la longitude du pé-
rigée du soleil. Elle est proportionnelle nu sinus de cet
angle. Sa période est de 184 ans (*).

En iGyi , cette inégalité é ta i t soustractive et diminuait
la longitude moyenne de la lune. Elle a dû devenir nulle

(*) Le mouvement des noeuds de la lune en v.n siècle csl 2149°,0972.

Je lui donne le signe négaiif, parce qu'il esl rétrograde. En doublant

celte quantité, ou aura — 4298°Ио44) c'est Ia première partie de
l'argument de la nouvellr inégalité. Le mouvement séculaire du périgé«

de la bile est 4-4r>2i°,5ir)4. };n rajoutant'au précédent алее sou

signe , il reste 2ïj°,i25o. Enfin en retranchant de ce résultat le

mouvement séculaire du périgée du soleil ou i°,gi5i, pris trois fois,
il reste 2170,3797. С est la Tat ia lkm de l'argument en un siècle; d'où

Гон doit conclure qu'il variera de 4oo° dans un nombre d'années ex-

400°. 100 ,. ,
primé par ; ou 18/1 ans. C'est la période de Um-grjitc pré»

••'7V797
efJente que M> T. spbce a découverte.
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quelque terns après, car elle était additive en lySfi , et
elle avail alors presque atteint son maximum. La diffé-
rence des longitudes moyennes dans cet intervalle s'est donc
trouvée augmentée par l'influence progressive de celle iné-
calité. Aussi le moyen mouvement donné parles tables,.ч-t-il
paru trop faible quand on a voulu remonter de i^5G à
|Ypoqiie de 1691. Au contraire, après t~56, l'inégalité qui
avait atteint son maximum a romnrence à décroître; son
effet, pour augmenter la longitude <!e la l u n e , est devenu
moindre. Alors l'accroissement de la longitude moyenne
depuis i-'SG est devenu moindre qu'il n'aurait du l 'être,
en vertu du moyen mouvement ; et par conséquent le
mouvement assigné par les tables a paru trop fort. Enfin
l'erreur devait s 'accroiire à par t i r de celte époque, puisque
l'accroissement étranger que l'on avait, compris dans les
longitudes moyennes que l'on comparai t , se trouvait de
plus en plus a f f a ib l i dans la f éconde à mesure que l'on
s'éloignait de 1706, et devait même bientôt se changer
en une diminution.

Ci. Cefe découverte nécessilait plusieurs corrections.
11 fallait déterminer la valeur absolue (le la nouvelle iné-
galité, l,i soustraire des longitudes moyennes que l'on avait
adoptées en 1750 pour calculer le moyen mouvement,
lors de la formation des tables ; enfin calculer de nou-
veau ce moyen mouvement aver les longitudes corrigées.
Mais ces corrections étant toutes liées entre elles, ne pou-
vaient pas s'obtenir isolément. Quand les observations
donnent l'erreur des tables, elles ne font connaître que
le résultat général de toutes les causes d'erreur dont ces
tab'es sont afieclccs ; elles ne distinguent pas séparément
ce qui appartient à chacune d'elles. 11 laut donc regarder
toutes ces corrections comme autant d' inconnues liées
entre elles par certains rapports , et que l'on doit repré—
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«enter par autant de quantités indéterminées. On calcule
d'après ces rapports IVspression analytique de l'influence
que chiique erreur doit avoir sur le résultat dé f in i t i f , et
l'ensemble de ces erreurs hypothétiques doit égaler l'er-
reur totale réellement indiquée par Г observation. En un
mot , il faut employer la méthode, des équations ãe condi~
tion , dont nous avons déjà apprécié l'ulililé dans la théo-
rie du soleil, et dont cet exemple nous offre une nouvelle
application.

62. M. Laplace a trouvé de cette manière 47",5i pour
le coefficientde cette inégalité,— 4i"?54 p<1!ll''a correction
de l'époque des tables en iy5o, et <j<S",654 pour la di-
minution séculaire du moyen mouvement , diminution
<]ui doit être multipliée par le nombre des siècles écoulés
après tySo , et qui devient par conséquent additive avant
celte époque (*).

(*) Pour comprendre comment on peut déterminer ces coeificicns

ii suffît de savoir comparer les résultats de l'observation aux résultats
des tiibles.

Supposons qu'à une certaine époque connue, par exemple ( d'années
après i^So, ou ait trouvé un lieu de la lune. De la longitude vraie

observée, que je nommo L , on retranchera la somme des inégalités

périodiques que je représente par S ; la différence L — S sera la lon-

gitude moyenne , conclue de l'observation. Or , on peut calculer celle

longitude moyenne par les tables; car si, à l'époque de i75o, que je

suppose égale à /, on ajoute le moyen mouvement annuel que je nom-

merai m, on aura/ H- mt, qui sera la longitude moyenne et devra

égaler /j — S'

Cette égalité n'a pas lieu d'après les labiés de T.abmle, et ]я lon-

gitude calculée est trop forte de 87",go pour 1801. Soit en gcuéral

r l'erreur observée.

Appelons doue ï la correction additive qu'il faut faire à l'époque
«Je^i75o, — x la correction du moyen mouvement annuel, /Í Гаг-

guineat de la ^nouvelle inégalité, + y »on eoetbcUat. [.» longiiud»
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movenne, dec! uitc des observnlioBs , sera aluvs L — Л' ч- Y . sin /.', en

mettant pour E la valeur qui convient à l'instant que l'on considère.
La longitude moyenne , d'après les tables , sera / + ï -t- ml — M

qu'il faudra égaler à la valeur déduite de l'obsenaiion. On aura doue
ainsi

l Ч- i 4- mt — í .r = £ .— S •+• y sin E,

(Ht

í — t.г — r sin i1 =r Z — Л' — (t + mt}.

Or, jiar b\pothcse, la difference de l'observaiion et des tables,

nu — ò' — (t+ mí) t est égal i r j on. aura donc l'équatiou de

cnndiliou
ï — tr —y sin E = r.

Trois observations semblables dcmnerom trois valeurs de r, qui
suffiront pour determiner с, ^ » 7"î CQr ^ E1 sin fi eont des quan-
tités connues: est le nombre d'années écoulées depuis 1730 jusqu'à

l'insuint que l'on considère, et Jï eat M valeur de l'argument ú Ja

iiiùnir г о п т ц .
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CHAPITRE X.

Des Inégalités périodiques qui affectent la
latitude de la Lune.

63. JUSQU'ICI nous n'avons considéré que les inégalités
qui affectent la longitude elliptique de la l une ; il en est
d'autres qui changent sa dislance au plan de Vécliptiqur.,
ou sa latitude. La plus remarquable est celle qui fait va-
rier l'inclinaison de l'orbe lunaire; elle s'élève à o°, 1627
dans son maximum , et a pour argument le double de la
distance du soleil au nœud ascendant de l'orbe lunaire.
Elle est proportionnelle au cosinus de cet angle, c'est-
à-dire , au sinus de son complément. Sa période est,
par conséquent, égale à une demi-révolution du soleil ,
par rapport aux nœuds de la lune , puisque dans cet
intervalle , son argument varie de 4°°n-

Tycho de'couvrit le premier cette inégalité , en compa-
rant entre elles les plus grandes la t i tudes de la lune ,
observées à des époques différentes, et dans différentes
positions de cet astre , par rapport aux nœuds de son
orbite : il vit que ces latitudes ne sont pas toujours les
mêmes. Elles s'écartaient , tantôt en plus , tantôt en
moins, de la valeur moyenne, que non.; avons dit être
é "a le. à 5°,7222 ; et , comme les plus grandes latitudes
do la lune donnent immédiatement l'inclinaison de son
orbite sur le plan de l 'écliptique , il s'ensuivait néces-
sairement que cette inclinaison varie. Tycho alla plus loi n ,
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et par une longue suite d'observations , il détermina la
loi de cette inégalité , qu'il présenta sous une forme dif-
férente de celle que nous lui donnons ici, mais qui revient
au même pour tes résultats. Le mouvement des nœuds de
l'orbe lunai re renferme aussi une inégalité dépendante du
même angle que k précédente, avec celte dif férence
qu'elle est p ropor t ionne l le au sinus de crt angle , et non
pas à son coyimis . On pourrai t représenter l'ensemble
de ces deux inégalités en. imprimant un pe t i t mouvement
de nutation à l'axe de l'orbe lunaire , de même que nous
avons représenté les oscillations périodiques de l ' équntenr
terrestre et des equinoxes au moyen de la n u t a t i o n de
l'axe de la terre, l'our cela il faudrai t placer le pôle moyen
de l'orbe, lunaire à une distance du pôle de l'écliptiqxie
égnlc ù S°,72^i, puis faire osciller le pôle vrai au tour du
pule moyeu sur une petite el l ipse qu'il décrirait dans
un tems égal à une demi-révolution du soleil par rapport
aux nœuds de l'orbe luna i r e , c'est-à-dire en i^oJ,3oyi.j6.

11 y a plusieurs autres inégalités qui affectent la latitude
de la lune et l ' inclinaison de son orbite , et on les a jointes
aux tables avec 1rs précédentes; mais elles n'ont été bien
déterminées que par la théorie; c'est pouiquoi je n'en
parlerai point ici. Mon but , dans cet. exposé, est seulement
tie donner une idée des secours que l'observation et la
théorie ont pu se fournir récip/ocuicme.r.t.
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CHAPITRE' XL

Des Inégalités périodiques qui affectent le
rayon vecteur lunaire.

64- Il nous reste à considérer les inégalités périodiques
qui affectent la distance tie la lune à la terre, nu son rayon
vecteur, dernière donnée nécesbaire pour determiner sa
position dans l'espace.

Les variations du rayon vecteur lunaire , ne suivent
pas exactement les lois du mouvement e l l ip t ique ;. elles
s'en écartent d'une manière très-sensible, quelquefois en
plus, et quelquefois en moins. On s'apprrçoit de ces
écarts en comparant entre elles les distances de la lune à
la terre, observées dans le même point de son ellipse
à des époques différentes , ou , ce qui revient au même ,
en comparant les parallaxes d'après lesquelles ces distances
sont calculées ; car on découvre que ces parallaxes ne
sont pas toujours les mêmes , et leurs changernens ont des
rapports marqués avec les positions de la lune à l'égard
du soleil. On a trouvé ainsi que la plus petite parallaxe
O°,00722, a lieu lorsque la lune est apogée el en con->
jonc t ion , la plus grande i",i.385S, lorsqu'elle est
ppiioée et en opposition. Mais la réunion de ces cir-
constances est. nécessaire pour obtenir les valeurs extrêmes.
Souvent la parallaxe périgée est moindre que i°,i3858,
et souvent la parallaxe apogée surpasse o°,gg722.

65. Ces résultats nous mont ren t que l'ellipse lunaire
ne conserve pas toujours les mêmes dimensions ; elle se

a. *u
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dilate et se resserre successivement : nous avons de'ja en-
trevu celte vérité en nous occupant de l'équation an-
nuelle. Ces phénomènes doivent ф>пс être considérés
comme produits par des inégalités périodiques, qui a/—
fectenA le rayon vecteur de la lune. Leur effet consiste à
éloigner et à rapprocher touv-à-tour la lune de la terre ,
en la faisant ainsi osciller dans des limites peu étendues
autour d'une distance moyenne qu'il s'agit de détermi-
ner, et à laquelle toutes les inégalités périodiques doivent
s'appliquer alternativement en plus ou en moins.

La théorie de l 'attraction ayant fait connaître les forces
qui agissent sur le sphéroïde lunaire , a donné le moyen
de déterminer cette db-lanre moyenne et la nature des
inégalités qui l 'affectent ; mais comme les observations
astronomiques donnent immédiatement la valeur de la
parallaxe, et qu'on peut en déduire celle du rayon vec-
teur, par une simple proportion , on a trouvé plus com-
mode et plus exact de chercher directement par la théorie
les inégalités de la parallaxe , pour être plus à portée
de les suivre et de les vérifier par l'observation. Mais alors
il faut de même déterminer une parallaxe moyenne dont
toutes les autres s'écartent également en plus et en moins,
par l'effet des inégalités : c'est ce que l'on nomme la
confiante' de la parallaxe.

Pour la déterminer, on a d'abord fait usage des ob-
servations ; en appliquant aux parallaxes observées toutes
les inégalités que la théorie avait fait connaître , le reste
était la constante de la para l laxe; mais par une étude
plus approfondie , M. Laplace est parvenu à déduire de
la théorie elle-même cet élément important. Sa ;цка1еиг
est i°,o5684i (*)• Elle donne.unc distance moyenne-égale

(*) Mécanique céleste , tonic III, page a4S.



rayons terrestres , environ 86261 lieues. Le
diamètre apparent qui y correspond «st égal au double
dei°,o5684i mulliplié par le rapport constant 0,27298, ou
o°, 5 7646.

Pour déterminer cette parallaxe moyenne par la théorie,
il faut considérer la lune comme un corps soumis à la
même pesanteur que les autres corps terrestres , et circu-
lant autour de la terre par l'effet dim mouvement de pro-
jection. La vîlesse de ce mouvement est connue par les ob-
servations de la lune. On connaît de plus par les expériences
du pendule , l ' inlensilé de la pesanteur terrestre à la sur-
face de la terre. Ainsi, en supposant que cette pesan-
teur soit réciproque au carré de la distance au centre de
la terre, on peut calculer jusqu'à quel point il faut l'af-
faiblir , et par conséquent à quelle distance il faut éloi-
gner la lune pour que l'action de la pesanteur sur elle
soit telle que les observations la démontrent d'après son
mouvement moyen. On obtient donc ainsi la distance de
U lune à la terre qui répond à ce mouvement, et l'on
Cn conclut la valeur moyenne, de la parallaxe, puisqu'elle'-
est réciproque à celte distance. Je ferai remarquer que
là valeur i°,o5G8 n'est pas moyenne arithmétique entre
lès valeurs 1°, i3858 , et o^gijyzn des parallaxes extrêmes;
elle se. rapproche un peu plus de la seconde que de la
première.
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CHAPITRE XII.

De la Libration de la Lune et de la situation
de son équateur.

66. L'OBSERVATION suivie des taches de la lune prouve
que cet astre nous présente toujours à-peu-près la même
face. Ainsi pendant qu'il fait une révolution autour de
la terre , son hémisphère opposé répond successivement
à tous les points du ciel qui se trouvent dans' le plan
de son orbite. Il a donc réellement un mouvement de
rotation sur lui-même.

On se convaincra de l'existence de ce mouvement, d'une
manière encore plus frappante , en rapportant les posi-
tins suce essives de la lune à un point très éloigné comme
le soleil ; car la face qu'elle nous présente est tantôt
tournée vers cet astre, et tantôt lui est opposée. Un obser-
vateur placé dans le soleil , verrait donc la lune tourner
sur elle-même dans le cours d'une révolution synodique.
Cette rotation vue des étoiles , serait de même durée que
la révolution sydérale de la lune : par rapport aux points
équinoxiaux, ce serait la révolution tropique.

Le désir de déterminer l'axe de rotation et le plan,
de l'cquateur lunaire, a fait observer les taches de la
lune avec beaucoup de soin. Deux circonstances facili-
taient cette recherche : ces taches sont permanentes , et
on peut , en général , les observer pendant la dorée entière
d'une même révolution.

Elles offrent pourtant quelques variétés dans leurs posi-
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tiens apparentes sur le: disque lunaire ; on les voit s'ap-
procher et s'éloigner alternativement de ses bords. Celles
qui en sont voisines disparaissent et reparaissent succes-
sivement rn faisant ainsi des oscillations périodiques. Ce-
pendant , corfime les taches ellos-mêmes ne paraissent pas
éprouver de changemens sensibles dans leurs positions
respectives . et qu'on finit, toujours par les revoir sous la
même Lr. 'Hîdeur et sous la même forme , lorsqu'elles sont
revenues à la même position, on en a conclu qu'elles sont
fixes sur la surface de la lune. Leurs oscillations semblent
donc indiquer dans le globe lunaire , une sorte de balan-
cement auquel on a donné le nom de libraîion, d'un
mot latin , qui signifie balancer.

Mais en adoptant cette expression, qui peint bien 1ns
apparentes observées , il ne faut pas lui donner un sens
positif, car le phénomène lui-même n'a rien de réel ;
Ce n'est qu'un résultat composé de plusieurs illusions
optiques.

67. Pour concevoir et démêler ces illusions , rame-
nons-nous à des termes précis. Imaginons un rayon visuel
mené du centre de la terre au centre de la lune. Le plan
mené par ce centre perpendiculairement à ce rayon ,
coupe le globe lunaire suivant'une circonférence de cercle
qui est pour nous le disque apparent. Si la lune n'avait
point de mouvement de rotation réel, .c'est-à-dire si chaque
point de sa surface restait invariablement dirigé vers le
même point du ciel, son seul mouvement de révolution,
autour de la'terre, nous découvrirait successivement tous les
points de cette surface : le rayon visuel la rencontrerait suc-i
cessivement en différens points, que nous verrions passer
les uns après les autres au centre apparent du disque lunaire.
Ье mouvement réel de rotation contrarie les effets de cettii
rotation apparente, et ramène constamment vers nous
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la même face du globe lunaire : voilà pourquoi nous л»
découvrons jamais la face opposée.

Supposons maintenant <jue la rotation de .la June soit
sensiblement uniforme ; c'est-à-dire , qu'elle ne participe
pas aux inégalités périodiques : telle supposition *st au
moins la plus naturelle que l'on puisse faire, cl la théorie
a prouve q relie est rigoureuse. Alors une des causes qui
produisent la libration devient évidente ; таг le mouve-

ment clé revolution participant aux inégalités périodiques,
est tantôt plus lent , tantôt plus rapide. La rotation appa-r

rente qu'il occasionne ne peut donc pas toujours contreba-
lancer exactement la rotation réelle, qui reste constamment
la même , et ces deux effets se surpassent tonrtà-tour. Les
points dn globe lunaire doivent donc paraître tourner
tantôt dans un sens, tantôt dans un autre , autour d.e son
centre , et 1'аррагепсе qui en résulte est la même que si
la lune'avait un petit balancement de part et d'autre du
rayon vecteur mené de son centre à.la terre. C'est ce qwe
l'on nomme la Ubration en longitude.

Plusieurs causes accessoires, mais sensibles, modifient
ce premier résultat.

Les taches de la lune ne conservent pas toujours la
même élévation ïu-ilessus j^ plan d,* ЗДД prbite ; quel-
ques-unes même, par l'effet tie la rotation, .passent d'un

côté de ce plan :au côté opposé. Ces circonstances indi-
quent un axe àe rotation qui n'est pas exactement, per-

pendiculaire au plan de l'orbe lunaire ;. or, selon que
cet axe nous présente sa plus' grande' au sa pins petite
obliquité ,^il doit nous découvrir successivqnien): les deux
pôles de rotation du sphéroïde lunaire; de même que l'axe
de la terre présente successivement ses deux pôles au soleil

dans les deux solstices. Nous de,voas 4яис appercevpír
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-dans certame terns quelques-uns des points situés vers
ce» pâles, et les perdre de vue ensuite , lorsqu'ils se гар-

•prochent du bord apparent j c'est ce que l'on nomme la
libraiion en latitude. Elle est peu considérable , ce qui
indique que l'équateur jle la luue diffère très-peu du plan,
Je son orbite.

JLnfin, une troisième illusion provient de ce que l'ob-
servateur «st placé à la surface de la terre , et non à son
centre. C'est vers ce centre que la lune tourne toujours
Ja même face, et le rayon visuel, mené de là au centre
«le la lune, rencontrerait toujours sa surface an mame
point, abstraction faite des inégalités précédentes. Il n'en
^est pas de même du rayon visuel mené de la surface, de
la terre ; ce rayon fait un angle sensible avec le précédent,,
.à cause de la ptoximité de la lune; cet angle, à l'hoj-
rison, égale la рагаЦаУе horisoníale ; par suite de cette-
différence , le contour apparent du sphéroïde lunaire n'est
pas le même pour le centre de la terre et pour l'obser-

vateur placé à sa superficie. Celui-ci, lorsque la lune se
Jève, découvre vers son bord supérieur, quelques points
que l'on n'appercevrait pas du centre de la terre. Л mesuré
4iue la lune s'élève sur l'borison > ces points s'approchent
.du bord supérieur du disque, et enfin disparaissent,
tandis que d'autres se découvrent vers son bord inférieur ;
•le même effet se continue pendant tout le tems que la
lune est visible, et comme la partie de son'disque qui pa-
rait en baut à sop i«Y«r, se trouve en bas à son coucher ;
c'est à ce« tleux ins tans que la différence est sur-tout sen—
«ibjje, Ainsi, ,daas son mouvement diurne, le globe lu-
naire paraît osciller, autour du rayon vecteur, mené de
»on centre au centre de la terre. On a désigné ce phé-

nomène par le nora de libraiion diurne.
68. Les explications précédentes .satisfont aux phéna—
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mènes observes avec trop de simplicité M .de precision r

ponr'qu'on puisse douter de leur justesse. Les trois espèces
de libration que présente le sphéroïde lu partie, sont
donc purement optiques ; aussi disparaissent-elles entiè-
rement , lorsqu'on rapporte.les positions des taches vues
de la terre à ce qu'elles îe.raient pour un observateur
placé au centre de la lune. 11 ne reste alors qu'un mou-
vement do rotation uniforme autour d'un axe presque
perpendiculaire à l'orbe lunaire. •

69. Pour déterminer la position de cet axe et la
durée de la rotation , on emploie les mêmes procédés
que nous avons décrits en traitant de la rotation du so-
leil. On observe à la machine parallactique, les diffé-
rences d'ascension droite et de déclinaison entre un des
bonis tie la lune et une tache déterminée. Comme on
connaît aussi par observation ou par le calcul, le demi-
diamètre apparent du dbque, on déduit de ces données
la différence de déclinaison et d'ascension droite entre
la tache et le centre , et par suite, la différence de lon-
gitude et de lat i tude. Mais avant d'effectuer ces calculs,
il faut faire subir aux observations une correction parti-
culière. D'après ce que nous avons dit dans le premier
livre sur l'usage de là machine parallactique, on conçoit
qû'e"pour observer la différence des passages ou de.s dé-
clinaisons entre la tache et les bords du disque , on tourne
le micromètre de manière que la tache , dans son mou-
vement en ascension droite , suive le fil parallèle à Téqua—
teur , et alors les autres fils perpendiculaires à celui-là
représentent des cercles horaires; mais ces suppliions
ne sont pas rigoureusement vraies ; car Ri lune ayant un
mouvement propre qui la porte successivement sur dif—
férens parallèles , ce mouvement se compose avec celui
de la rotation diurne du ciel, et, par conséquent, sa
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route apparente est oblique à l'équateur et aux parallèles,
excepté dans les instans où elle atteint ses plus grandes
déclinaisons. Le parallèle apparent décrit par la tache et
sur lequel on règle le micromètre, diffère donc du pa-
rallele vrai , et à cause de la rapidité du mouvement
propre de la lune , celle diflérence peut devenir fort
sensible. Un autre effet analogue résulte du changement
qu'éprouvé la parallaxe de hauteur à mesure que la lune
s'élève sur l'horison ; car dans le cas même où la lune
n'aurait aucun mouvement en déclinaison , le seul chan-
gement de la parallaxe rendrail sa marche apparente in-
clinée à l ' équateur ; il faut donc corriger, clans les obser-
vations, les effets de ces deux causes, et c'est une chose
très-facile (*).

Les positions géocentriques de la tache étant ainsi con-
nues, on les convertit en positions sélénocentriaues, c'est-
à-dire , vues du centre de la lune. Les formules néces-
saires pour cette réduction sont les mêmes nue nous
avons .employées pour le soleil, à une petite modification
près, qui provient de re que la lat i tude de la lune n'est
pas nulle comme l'était celle du soleil.

70. Si l'orbite décrite par la tache autour du centre
de la lune est plane , trois observations ainsi préparées
doivent suffire pour dclerminer son plan , et par suite
la position de l'équateur lunaire qui lui est parallèle.
Mais ici se présente une nouvelle particularité.

Si l'on emploie trois observations faites flans un inter-
valle de tems peu considérable , par exemple, dans l'es-
pace de quinze jours, on_ trouve que la longitude du

(*) On trouvera à la fin de ce chapitre les formules nécessaire«

pour cet objet.
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nœud ascendant de l'équateur lunaire est égale à la
longitude moyenne ilu nœud ascendant de l'orbite ; et
comme en répétant ce calcul, à des époques quelconques,
mais toujours sur des observations voisines , on trouve
toujours celte égalité , il' «n faut conclure que la trace
de l'équaleùr lunaire sur Fécliptique est constamment
parallèle à la ligue des nœuds moyens de l'orbite ; par
conséquent, celte trace a un mouvement rétrograde égal
à celui des nœuds ; et ainsi l'axe de rotation du sphé-
roïde lunaire décrit une surface conique autour de l'axe
mené par son , centre perpendiculairement à l'éclip—
tique. Quant à l'inclinaison de L'équateur lunaire sur
}'écliptiqiie, il paraît qu'elle est constante; .car en la cal-
culant ainsi par îles observations voisines, on lui trouve
dans tous les lems, la même valeur, nui est i",67.

71. La révolution moyenne des nœuds de l'orbe lu-
naire se faisant en BJ^",^ÎI •> comme nous l'avons vu
pins hau t , il s'ensuit que ces nœuds rétrogradent de ï"
f n i6J,i8:>. La trace de,l'équateur lunaire suivant le mou-
vement des nœuds, rétrograde donc aussi de 1° dans le
même intervalle de twns. La lenteur de ce mouvement
fait que des observations comprises dans un intervalle
4e , p eu de jours, s'accordent à peu de chose près, pour
donner La même longitude du nœud de l'équateur lunaire ;
jnais on ne pourrait pas combiner de la même rnanière
des observations faites à des éponues éloignées ; car alors
le déplacement de l'équatnur lunaire devenant sensible,
Jes positions sélénocentriques de la tache ne pourraient
pas être comprises dans un même plan d<4it la longitude
serait constante, comme le supposent les formules que
nous avons établies pour le soleil ; de là résulte donc
encore une au t re modification à faire à ces formules pour
les rendre applicables à la lune. Cette modification cousis*«
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à rendre la trace de l'équateur lunaire mobile sur l'éclipr-
tique, conformément à b loi que nous venons de dei;er»-
miner ; or, rien n'est plus facile, et u.if«n résulte aucun«
complication de plus dans les calculs.

Pour ne rien omettre de ce qui peut contribuer à
•l'exactitude , je ferai remarquer qu'il faut employer une
parallaxe difference pour l'î centre du sphéroïde lunaire
et pour les taches qui sont à sa surface ; car à cause de
1% grandeur de la parallaxe de la lune , cette différence
est sensible. On peut l 'évaluer aisément quand on connaît
la différence des distances; et pour obtenir celle dernière,
il suffir?. de calculer le parallèle de la tache, par une
première approximation , où l'on supposera les parallakes
égales pour la lâche et pour le centre du sphéroïde.

Enfin , afin d'éviter l'effet des petites erreurs que les
observations comportent toujours, il faudra en calculer
un très-grand nombre, et les combiner par la méthode
des équations de condition. Ce concours est très-néces-
saire,, car les erreurs des positions géocentiiques s'agran-»
dissent dans une énorme proportion, quand on transforme
celles-ci en positions séléoocentriques.

72. En employant toutes les attentions que nous ve~
nons de recommander , et les appliquant à un grand
nombre d'observations fort exactes , on confirme avec la
plus grande certitude la constance de l'inclinaison de
l'équateur -lunaire sur l'éçliptique et le parallélisme de
ses nœuds avec les nœuds moyens de l'orbite. Ces résul-
tats peuventyétre représentés par la construction suivante :
parle centre de la lune concevez trois plans, l'un repré-^
sentant l'équateur de la lune , le second le plan pioyen
de son orbite ; le troisième parallèle à l'éclipiiq«e. Ce
dernier qui sera toujours compris entre les deux autres,
passera par leur commune section. 11 fera, avec le premier,
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im angle de I0,G7; c'est l'inclinaison fie l'équateur lunaire
sur. l'écliptique ; avec;le troisième, un angle île 5",7222;
c'est l'inclinaison moyenne de l'orbite sur le même plan.

Ces résultats, qui forment une des plus belles décou-
vertes de l'astronomie moderne, ont été trouves pour la
première fois par Dominique Cassini; et l'on doit à M. La-
grange d'avoir montré qu'ils sont une conséquence de
l'attraction que la lerre exerce sur le sphéroïde lunaire.

78. Nous avons vu qu'il existe dans le moyen mou-
vement dû la lune , des variations séculaires qui doivent
y produire à la longue des rhangernens très-considéra-
bles. Si le mouvement de rotation de la lune restait tou-
jours le même , et ne participait point à ces inégalités , il
cesserait b ientôt de contre-balancer exactement le, mou-
vement de révolution , et la lune se détournant peu-à—
peu pour nous , on devrait, par la suite des siècles , dé-
couvrir successivement tous les points de sa surface ; mais
la théorie a prévu d'avance que cela ne doit point arri-
ver. Le mouvement de rotation de la lune , independam
fies inégalités périodiques qui affectent le mouvement
de révolution, est assnjéti aux mîmes inégalités sécu-
laires. Ces mouvemens s'altéreront donc peu-à-peu par
les mêmes périodes en se contre-balançant toujours, et
la face ab là lutie opposée à- celle qu'elle 'nous présente J
nous sera éternellement слсЬе'е. Par une suite des mênies
Jois , la constante d'inclinaison de l'équateur lunaire sur
Pécliptique et le parallélisme de ses nœuds avec ïes
ntfeuds moyens de l'brhite, subsisteront toujours malgré
Je développement des inégalités séculaires. Ces beaux
théorèmes résultent encore de l'analyse de M. Lagrange.
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CHAPITRE XIII.

Sur la forme eí la constitution physique du
Sphéroïde lunaire.

74- Nous avons vu dans l'art. 29, que le rapport des
rayons de la lune et de la terre supposée sphérique, est
égal à 0,278, ce qui fait à très-peu près -i-. Si nous sup-
posons ces deux corps sphériques, le ra ppori de leur volume
sera égal au cube du rapport de leurs rayons , c'est-à-dire,
à . °7- ou -Aji d'où il résulte que le volume de la lune est
environ la quarante-neuvième partie du volume de la terre.

On a trouvé par la théorie de l'attraction, que la masse

de la lune est ——— . celle de la terre étant prise pour
btf,4 1

unité. Ce rapport est beaucoup au-dessous de ~j. La masse
Je la lune, comparée à celle de la terre , n'est donc pas
dans la proportion de son volume , et par conséquent sa
densité est moindre que celle du globe terrestre.

Les phénomènes que présente la rotation du sphéroïde
lunaire prouvent que la lune n'est pas sphérique : elle
doit avoir la forme d'un ellipsoïde, ayant son plus grand
axe constamment tourné vers la terre , et dirigé dans le
plan de l'équateur lunaire, son plus petit axe dirigé suivant
les pôles de rotation ; enfin le troisième axe perpendicu-
laire aux deux autres et intermédiaire entre eux pour
la longueur. Ces beaux résultats sont encore une décou-
verte de M. Lagrange.



y5. En observant avec soin le disque de la lune 1ог5~
qu'il n'est pas entièrement éclairé par le soleil , on re-
marque sur sa partie obscure des points brillans, dont
la lumière s'agrandit et s'étale peu—à-peu par le progrès
ties phases. Ces points ne paraissent jamais qu'à peu de
distance de la partie éclairée , et lorsqu'ils sont atteints
par la lumière générale, ils sont constamment accompa-*
gnés d'une ombre plus ou moins intense, qui tourne avec
le soleil, comme ferait une ombre portée, c'est-à-dire ,
de manière à être toujours opposée à cet astre.

On a conclu de ces phénomènes que les points dont
il s'agit., sont des montagnes qui s'élèvent sur la surface
de la lune, et dont le soleil frappé le Commet avant
d'éclairer la base. Lorsque ces montagnes se trouvent sur

le boni du disque de la lune , elles y forment des den-
telures sensibles , d'après le diamètre desquelles on a pu
mesurer leur hauteur. Elle est pour quelques-unes d'entre
elles de plus de Зооо mètres (iSoo toises). Les inéga-
lités qui hérissent la surface de cet astre, sont propor-
tionnellement beaucoup plus sensibles que celles de noire
globe.

76. On observe aussi sur le disque lunaire des por-
tions assez étendues , qui ne sont jamais autant éclai-
rées que les autres. Elles restent toujours plus ou moins
obscures. H paraît assez naturel de penser que ce sont

des vallées ou des cavités profondes. On les avait d'abord
prises pour des mers; mais comme il n'existe autour de
la lune aucune atmosphère sensible , il s'ensuit qu'il ne
saurait y avoir-de liquide à sa surface; car. on démontre
en physique que, sans le poids de l'atmosphère terrestre
et des vapeurs qui s'y trouvent, tous les liquides qui
sont à la surface de la terre se réduiraient en vapeurs,
jusqu'à ce qu'ils eussent formé une nouvelle atmosphère
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a laquelle chacun d'eux contribuerait suivant le degré de
sa force élastique. Si cette nouvelle atmosphère restait
autour de la terre , l'évaporation s'arrêterait quand la
tension de la vapeur de chaque liquide serait égale à ce
qu'elle serait dans le vide, à la même température. Mais si
quelque cause absorbante enlevait ces vapeurs à raesure
qu'elles se forment, ce qui aurait dû être le cas de la lune,
puisque les observations prouvent qu'il n'existe point de
vapeurs à sa surface, il faudrait bien que par cette evapora-
tion continuelle, tous les liquides finissent par s'épuiser.

Ces circonstances physiques s'opposent à ce que la lune.'
dans son état actuel , puisse être habitée par des êtres ani-
més, semblables à ceux quî peuplent la surface de la terre ;
car ils ne pourraient y respirer, ni par conséquent y vivre.
Tout doit être solide à la surface de cet astre, et il y règne
sans doute un froid excessif. Mais peut-être cet état n'a-t-il
pas toujours existé : il est possible que la lune ait eu autre-
fois une atmosphère , qu'alors elle ait été habitée , et que
la pesanteur terrestre , favorisée par quelque circonstance
particulière , ait attiré celte atmosphère , et l'ait réunie à
la nôtre.

77. Enfin on a quelquefois remarqué sur le disque de
la lune des points lumineux qui ont brillé pendant un
tems plus ou moins considérable , indépendamment du
progrès des phases. On en a vu de semblables , même
pendant des éclipses de soleil, lorsque la face que la
lune nous présente est directement opposée à cet astre.
Ces circonstances indiquent que les points dont il s'agit
sont lumineux par eux-mêmes. Il est donc possible que
re soient d«s volcans qui aient des intermissions comme
l'Etna et le Vésuve. L'extrême rareté de l'atmosphère
lunaire , si toutefois elle existe , n'est pas un obstacle à
tes combustions , parce qu'on connaît des substances
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qui développent dans leur ignition le gaz oxigene néces-
saire pour que les corps puissent brûler.

N O T E .

Formules pour réduire les observations da parallel«
apparent au parallèle vrai.

QUAND on veut observer à la machine parallactique la différence de

déclinaison et d'ascension droite, entre le centre de la lune et une de

les lâches , ou entre ce centre et un astre quelconque , on tourne

le EL equatorial du micromètre de manière que le bord austral on
boréal de la lune le suive dans son mouvement diurne apparent«
Alors les fils hor.ires qui sont perpendiculaires au fil equatorial ,

convergent vers un pôle apparent P' différent du pôle vrai. Voy.

fig. 4- Je suppose nvànienant que Ton observe Tinstnnt du passage de

l'astre à un des fils horaires , et que l'on observe aussi les passages

des deux bords occidental et oriental de la lune au même fil; la moyiime

arithmétique entre сея deux insians donnera le passage du centre du

disque ; on conna.lra donc la différence des passages entre ce centre

et l'aslre. De même si Ton mesure avec le ill mobile Li différence ap-

parente de déclinaisen entre le bord austral ou boréal de la lune etl'aslre,

et que l'on prenne aussi la différence de déclinaison des deux bords entre

eux, On en conclura la différence de déclinaison entre l'astre et lu centre.

4>i le mouvement diurne de l'astre diffère de celui de la lune , il faut que
la différence de déclinaison soit prise «ur le même cercle horaire où Гои
observe le passage de l'astre ; mais s'il s'apit d'une Uicbe de la lune, cette

condition est inutile , parce que son momtment est parallèle à celui du

bord.

Il n'arrive presque jam.iir que l'on puisse observer ainsi les passages

ies deui burdt de la lune e*. leur différence de déclinaison, parce qtTil»

ne sont presque jamuis éclairés en même teins. Mais comme le dia-

mètre apparent de la lune est connu , on peut le rapporter sur le
lil equatorial et sur le fil horaire; alors, d'après le passage d un des bords,

on conclut le passage du centre , el de mènje pour les différences de dé-

clinaison. Il finit, dans cette réduction , avoir égard à l'aluf ration que

la réfraction produit sur les diamètres apparens de la lune , suivant leur
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inclinaison sur l'Uorieon. Je donnerai à la 5ndu présent livre la formule
nécessaire pour cet objet. D'acres cela, нош n'avons plus à constdé •
rer que le centre de la lune et l'astre.

Soit, fig. \, CC le parallèle apparent du centre de la lune, P'le pôle
apparent теш lequel convergences lits horaires. Supposons que P'T soit
lu fil où l'on observe les passages , et admettons'que le centre passeрк
le premier. On observe donc d'abord son passage en С, puis quelques
insians après, on observe l'arrivée de l'astre en T. Alors le centre sera
parvenu en C' sur un autre fil horaire C'P'. Si par les points CC' on
mine au pôb vrai P les cercles horaires vrais CP, C'P, l'angle horaire
CPC' sera égal à l'intervalle des passages observés convertis .en arc. Cet
angle est doue une de» données de l'observation.

On peut tout de suite en conclure la valeur'de l'arc C6V décrit par le

centre de la lune sur le fil equatorial. En effet, dans le triangle sphé-
ricjue CPC on connaît trois choses, savoir : Tangi« horaire CPC'
que nous nommerons У $ la dislance C'P du centre de la lune au pôle
vrai , я l'instant du passage de l'astre au fil horaire: nous la nommerons
A j enfinl'angle CCPés*liCCT—'P'CP=go'>— л, en nommant!-^
le petit angle formé par le« cercles horaires vrai et apparent. On verra
tout-à-1'heure que cet angle n peut aisément se calculer d'après les élé-
meus du mouvement de la lune. J'emploie ici les mesures sexagésimales ,
parce que les tables de la lune sont encore construites suivant cette di-
vision , Avec ces données , on aura le côté CC' par la formulé

lin A.ыв Т
sin CC' = —

cos n

'Béciproqueiiicnt, si CC tftait connu ainsi que A et л, cette formule don.
uerait l'anale 7'. Cest le cas où l'on se trouve tpund on n'a pu observer
que le passage d'uii des bords de la lune au fil horaive. Alors l'arc QC
est égal au demi-diamètre apparent de la lune calculé parallèlement au
fil equatorial du micrometre j et la formule donne l'intervalle des pas-
sages entre le bord et le Centre. Si Von voulait négliger le carré de sin л
et supposer les petits .ires CC', T proportionnels à leurs sinus, on aurait

CC"
simplement ï = ï c'est-à-dire que l'intervalle des passages entreT ein Л • -

Ь bord et le centre serait égal au d'.-mi-diarnèlre'appareDi de ia lane ré»
duit en terns. et transporté sur le parallile vrai de la lune. L'intervalle
•apparent des passages du bord et du centre serait donc le même que ii
*u l'eût observé sur le parallèle vrai. Cela tient au peu de difiérence de

2. -27
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ces parallèle , et »ussi à ce qu'ils sont respectivement perpendiculaire»
»ur les cercle» horaires qui leur correspondent ; cependant , si l'angle "
était Ae i° , comme cela arrive quelquefois, il pourrait en résulter une
«rtrur de ^ de seconde sur là valeur de Panple 71, exprimé en degré»

«гиг consequent une erreur de , „^ de seconde sur l'intervalle des pee*
jfjf* du bord et du centre converti» en terus : erreur bien petite à Ia

'Write, mais qui étant constante , n'est ps(s de nature à se détruire en mul-
tipliant le« observations , et qu'il sera par conséquent préférable d'éviter-

Une fois Гаге CC' conuu, le reste n'a plus aucune difficulté; en
effet, par le poin t T où l'on л observé le passage de l'astre, menons un arc
de parallèle vrai TQ terminé au cercle horaire vrai OP. Il est clair que
cet arc exprimera la différence des passages telle qu'on l'aurait obser-
vée si les (ils horaires du micromètre avaient été dirigés vers le pôle vrai-;
«t dans ce cas , C'Q aurait «té la âiKércitee de déclinaison à l'instant
du passage de l'astre. Tout se réduit donc à calculer ces deux arcs que
Ton peut considérer comme deux petites lignes droite» perpendicu-

laires l'une sur l'autre.
Si par le point Т nous menons aussi l'arc de parallèle apparent TT'

terminé au cercle horaire apparent C'P' , la petitesse des arcs CT ,
CC' , C'T' , Т Т permettra également de les considérer comme de pe-
tites iignes droites perpendiculaires entre elles , et formant un rectangle
inr le micromètre ; en sorte que l'on pourra supposer TT' — CC' et
LT — CT ; par conséquent le problème »e réduira à passer d'un
système de coordonnées rectangulaires C'Q, QT à un autre system«
de coordonnées C'T', T'T pareillement rectangulaires et formant ave«
les précédentes un angle T'C'Q égal à n. On aura donc par les for-
mules de la Géométrie analytique, page 90;

~ CC'«inn TQ— CrsiB«4- CC'cosn;

ce sont le« quantités cherchées. II ne reste plus qu'a y mettre pou*
'CC' sa valeur tirée de l'équiition

_ „ ein Д sin
•in CC —

cos n

Si l'on veut supposer les sinus proportionnels aux arc« , et faire соз « =
on aura

CQ=CT— Tim Л sin л TQ = Т sin Д + CT.sia n.

Lw premiers terme» independais de n expriment les quantités
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Vees ; les seconds termes expriment les corrections qu'il faut y fairejour

le« ramener du parallèle apparent au parallèle vrai.

Si du point С où Ton a observé le f as^agc du centre ли fil horaire du

«licromètre , on mime l'arc de ; araiUlu vrai L'H' qui pourra être con-

•idéré comme une petite ligue droite, il résulte de la perpendicularity

des diverses parlies de la ligure, que l'angle C'GH' sera égal à l'ongle

P'CP que nous avons uommé n ; n exprime donc , dans nos formule»,

l'angle du parallùie apparent avec le parallèle vrai.

Pour rendre ces formules commodélni-nt applicables , il faut exprimer

les quantités qu'elles renf'Tnient par des denominations générales qui

puissent s'appliquer d'i.ilcs-im* mes à tons les cas , sans avoir besoin de

recourir , pour chacun dYux à une figure particulière. Pour cela, nom

adopterons la notation suivante.

SoftTinstant du passage du centre au fil horaire du micromètre. = I

l'instant du passage de l'astre au même fil = l"

l'asc. droite appar. du centre sur l'éq. vrai à l'époque t''.... = A.

ea distance apparente au pôle vrai à la même époque. ... r^ Д.

ta distance apparente au pôle du micromètre = О

Pasc. droite appar. de l'astre sur l'éq. vrai a l'époque t".... —a

sa distance apparente au pôle vrai à la même époque... • = Í1

sa distance apparent« au pôle du micromètre = d

Avec ces désignations , nous aurons évidemment

CT=D—d;C'.Ç — Á — t j T—i5( t"—t") ; TQ=(a—.

et en substituant ces expressions dans nos formules , il viendra

Д — S = D — d — i5 . ( t" — t' ) sin Д . sin í»

( a — Л ) sin t = i5 . (t" — z' ) sin Д + l D — (/ l sin n.

Si Д et vi sorit supposés connus par les Utblcs do b lune , la pre-

mière équation fera connaître Д —t et ensuite f ; après quoi 1л seconde

donnera a — Л et a. C'est ce qui arrive quand on observe les Uch'̂

de la lune.

Si au contraire j'et a sont donnés, on pourra en déduire Д et-^. Pour

Cela il faudra, dans le second membre de la piemière équation, snb*ri-

tiier i + D — i/au lieu de Д, ce qm sera suffisamment esiict. Alr.rs

«elle équation donnera Д — /et ensuite Д. Après quoi Ь sccQnd«
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donnera a — A et ensuite .A. C'est' ce ijui arme quand on compati

Ja lune à nue étoile oui la suit et qui est suppose connue.
Ces differences A — J 4 , д — A, sont celles ']ue l'on observerait, si

lys fils horaires du micromètre étaient dirigés vt'i's \c. pôle vrai a l'instant

de l'observation. Elles sont par conséquent affectées des effets de la
réfraction et de la parallaxe propres à chacun des deux nstres j il fout les

en dépouiller.

Commençons par 1(5 coordonnées du centre de 1л lune. Soient jf à.'

son ascension droite i.t sa distance polaire vraies, calcnlées pour l'ins-

tant t" , au moyen tics tables astronomiques. Ués/gnons par les in-

dices [ P Л'\. [ P Д'] les címngemtns produits par la parallaxe sur

ces deus élémens ; cbangemens que nous avons appris à calculer exac-

tement dans le chapitre XIX du premier livre. Désignons de même
аи moyen des indice» [ Л Jt '• ] ,[ К Л' ^ les changcmens analogues
produits sur сея mêmes élémens par la réfraction ; cuangeroens qui sont

toujours de si^ne contraire à l'effet de la parallaxe. Cela posé , les

Siemens du lieu apparent seront donués en function des élémens du

lieu vrai delà manière suivante:

Л =^A' — íPA'] + [Ä^] ,
Д =Д'-г- [ЯД'] —[А Д'].

Pour calculer les termes [ R A"\ , С/?Д'] , il faut remarquer que

les effets de la réfraction , "comme ceux de la parallaxe , se réduisent

à produire un petit changement dans la distance apparente de l'aslre
au zénith, avec cette seule différence que la réfraction éièTe l'astre

au lieu que la parallaxe l'abaisse , opposition que nous avons

exprimée dans l'équation précédente en donnant à ces deux genres de

correction dee eignes opposés. Ainai quand on aura calculé [ P -A' ] »
[-P A'] par ces formules données dans les pages ^56- з5() du premier

livre 5 il suffira de mettre dans ces formules la réfraction R correspon-

dante à la distance zénithnle apparcr.-le £ , à la place de la paralb'.e

Je hauteur que nous avions alors désignée par w , ou, ce qui revient au

•Щ'-me , il faudra substituer ——- Z, nu lieu de «in П dans ces formules,
sin П

où П représentait la parallaxe horieoBtale ; car sin ч = siu П. sin Z-
En représentant par des petites lettres les quantilés analogues relati-

vement à l'asffe que Ton compare à la lime, on aura de même

a — a — [ p a ] •+• [ ra"\
í = i'
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JH en prenant le' différences de ces coordonnée* i celle/de la

on aura*,*

Les termes , cjui dépendent de la réfraction et de la parallaxe dans le»

féconds membres de ces équations , sont donnés par le» formules du

premier livre en fonction des éJémens^i', Д', a\ i1'. du lieu vrai des deux

astres, jf et Д' seront toujours donnés avec une exactitude plus que suf-

fisante par les tables de la lune. Quant à a et t' , si c'est «ne étoile

que l'on observe , ils seront pareillement donnés par les catalogues ;

mais si c'est une tache de la lime, ils ne seront pas connus. Dans ce ça*

on éludera la difficulté eu remarquant que la réfraction et la parallaxe

relatives à la tache , diftéreront extrêmement peu de la réfraction et de

la parallaxe , relatives au centre du disque , de façon que ces deux

genres de correction e'entrc-détruiront en grande panie dans les seconds

membres des équations (2). On pourra donc, pour les calculei', employer

au lieu de Л' Д', ai1', les élémena Л Д , at dn lieu apparent , dont

les deux premiers Sont donnés par les tables de la lune , et les deux

derniers par les équations (ï). Si la parallaxe horisonlale de la tache

n'est pas déjà connue par des calculs antérieurs , ou la supposera

d'abord égale à celle de la lune i sauf à rectifier cette supposition dans

tin second calcul , quand la position de la tache sur le sphéroïde lunaire

»era ainsi déterminée par une première approximation.

Ainsi de toute manière on connaîtra les termes qui dépendent de

la réfraction et de la parallaxe dans les équations (?.) ; on a dcj.i les

différences A — a. ; Д — i par les équations (». On coumâtia donc

les valeurs de Л - n' ; Д' — J1' ; et comiye A' it Д' ou «' et î' sont

supposées connues exactement , on auia séparément les valeurs de cha-

cune de ces quantités.

11 devient maintenant facile de calculer l'angle n formé par le paral-

lèle apparent de la lune avec le parallele vrai : les mêmes éléma»

'ont nous servir, En effu't , d'après la Jig. f\ , où C'( H' représente

«et angle, les petits arcs CH\ C'U' peuvent être considérés comme

C'fl'
''ectilignes ; ce qui donne lang n = - • II ne reste plu« qu'a calcu-

J*r ces deux quantités,

Pour cela , nommons Д, la distance apparente CP du centre de 1л
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hine an pâle de l'équateur dans Ь première observation à l'époque tW

INons avons déjà nomme Д celle môme distance à I'epoqueW* où elle

était égale à C' P j nous aurons donc 6"//' = A, — Д. Quanta Ctí\

c'est Ja variation de l'angle horaire apparent cie fo lune entre tes deux
époques , multipliée par la dislance apparente au pôle vrai Ü/'. Soie Л/
l'ascension droite du zénith à l'époque í , et nommons -/ l'ascension

droite apparente du centre de la l ' iue à ce niriine instant. A/, — A,

exprimera son angle horaire compté d'orient en occident. De même »

à l'époque t" ', ce'T an^Je horaire sera ]\l — si \ par C'-n^éq rient , la varia-

tion qu'il éprouve est 31 — Л — ( M — Л : } j ce qui donne ........

CH' =. \M—M i— ( _'/ — ̂ , ) | sia A, , et par suite

Л, - Д

,

'M — M, élant le mouvement de la sjiliòre céleste ei)tre 'es instans de»

observiilions , est c^al à i5 ^ t" — í') : je suppose t' et 2" exprimés en

tems sydénil. Quant à Д_ — Д et Л Л , Ce sont les différences de

déclinaisou et d'ascension droite du centre de la lune , affectées de la

réfraction et de la parallaxe , et calculées pour les instans des deux

observations. En mettant pour M — М^ьа valeur , il viendra

A, — Л
tangn =

An reste , on pourrait également calculer ces élémens pour

autres époques t' f", différentes des précédentes , pourvu qu'elles fussent

éloignées l'une de l'autre de peu de minules. La formule donnera égale-
ment la valeur de Tangfe n , car on peut supposer le mouvement de la lune
uniforme et recliligne^endant un si court intervalle de tems. Mais aloi*

il faudra (juc l'insiaul í" et les élémens qui n'y rapportent soien t pas te-

neurs à l'inslant Z', comme nous l 'a\ons supposé dans notre formule ,

li le centre de la lune passe au fil horaire avant l'astre , et au con-

•traire- antérieurs ,'si l'astre passe le premier. Cette attention est néces-
saire pour que l'angle n prenne le signe qu'il aurait naturellement ,

d'après notre formule , si l'on employait dans le calcul le? époque»
mêmes t' et f" des deux observations. A cela pré» il n'j aura aucune

précaution particulière à prendre dans l'emploi de nos formules.

Jusqu'ici nous avons supposé le fil equatorial du micrometre di-

rigé suivant If parallèle apparent de la lune. Dans la pratique , OB est.

presque toujours force de diriger ce fil sur celui des Jeux astres <JIU
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passe le premier au fil horaire. Pour accommoder nos formules i

«mite disposition, il n'y a qu'à regarder que les lelires capitales se

rapportent en général à l'astre sur lequel Je fil equatorial est dirigé.

Si cet astre est une tacbe , il n'eu résulte aucun chjingemeui'dans les

calculs , puisque le mouvement de» taches est parallèle à celui du bord ;

l'ils'agit d'une étoile, l:i valeur de n ne dépend que du changement
de la réfraction. Si l'on négligeait ce changement , les corrections

dépendantes du parallèle apparent seraient nulles : et en effet ce!a devait

Être ainsi , puisque dans cette supposition lea fils koiaicc» <lu пнсго-

laètre se trouvent dirigés vers le pôle vrai.

N O T E II .

Formules pour la rotation de la Lune.

LES formnies que j'ai données pour la rotation du «oleil, poge u5$,
«'appliquent aussi à la lune avec quelques légères niodilications.

Pour le faire voir, j'adopterai les mêmes dénominations : ar,y, j

»eront les coordonnées de la tache rapportées i trois axes rectangu-

laires menés du centre de la terre à Péquinoxe du primeras, au

premier point du cancer et au pôle boréal de l'écliplique ; A'", -K, Z

*erOBt les coordonnée» d« centre de la lune, rapporices aux même»
ânes. Je nommerai r la distance de la tache à lit terre , l et A su
longitude et sa latitude géocentrlqucs qui se concluent de l'obser-
vation ; R, L, A seront les quantités Analogues pour le centre d*

la lune« Cela posé, on aura ici, comme dans la page a54,

д: = r cos л cos l, y = r cos л sin l, i == r sin л ,

«t dé même pour le centre,

J5T= R cos Л coei , K= Л cos Asini , Z •= Л tin A.

Toute la différence consiste en ce que , pour le soleil, on avait A = ç.

Maintenant, si l'on nomme x',y\ «' les coordonnées télénoceii-

triijues de Ь tache, rapportées là trois axes parallèles aux precedem,

•t passant par le centre de la lure ; on aura également
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e'est-à-dire ,

x' = г со» * cos í— Л со« A cos L j у' =гг со» * «in / — Л сое Л «in £. ,

з,' —'т si** — Л sin Л.

Soit t' le rayon mené du centre de la lure à la tache, on aura

ou, eri metUBt pour *', .^', 2', leurs vnlcurs

Ia — зг/î /cos »cos A cot (L ~ 1} -+• sin л sin A l = r'- — A'-

Comme dans celte reclierclie on suppose la lune spheriquc , en nom-
mant A son demi-diamètre apparent , on a

т = Я sin Д ,

Г«г conséquent , en éliminant /Í , il vient

, { cos x cos Л cos (L — í) -í- sin x sin Л \ r* cos» Л
r« — а /т- J v '- _- _

sin Д sin' Д

équation qui doit servir ã déterminer r, et qui est analogue à celle

q\ie nous avons trouvée pour )e soleil. Afin de compléter cette

analogie , j'ajouterai au coefficient de a rr' les deux termes . . . .
Ч- sin Л sin Л cos (L — /) — sin ц sin Л cos (L — /) , qui s'entre-dé-

truisent , et alors l'équation prendra la forme suivante :

^ •[coa (А-л) cos (L-t)+ asînAsin Л sin' ; (L-l] \ _ *•> cos' Д ̂

«n A sin3 Л

qui étant résolue, donnera pour /• ces deux valeur«

lr

mais de ces deux valeurs , il ne faut prendre que la plus pelH« ,

celle oii le radical est affecte du signe nt'gatif, parce que les taches

que nous observons sont toujours dans l.i partie du sphéroïde lunaire

la plus voisine H<: la terre ^ il faut, de plus, transformer la quantité

qui eat sou« le radical , de manière à en rendre le calcul exact et
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facile. Pour cela, noue introduire) as , comme dans l'article cité ,

un angle 4> tel Чи'оп а'1

«in5 4 — { cos (л — b}cos (L— /) -b a sm л «in A »ina j(i — /) l * — cos' Д.

»u, en développant le premier terme,

sin1 4 = cos* (A - л) со»3 (£-/)- CDS' A

•4-4 sin A sin Л cos (Л- л) cos (£- /J sin" ̂ (L-l)+^sin'>4m'Aùa^^(L-l).

or ici, comme dans fart, cité, la quantité сое" (A-x) cos1 (£— l)-cos'A

peut se mettre sous la lonno.

— /)sin( Л — L + l) — sin»(A — x)cos'(Zi — Í) ,

on aura donc ainsi

sin2 4 =r sin ( Д +L- С) sin ( Д-i-W) - ein' (A- л) со»1 (£^ í)

Sous eette forme , ein' 4 sera entièrement composé de pelits termes ,

dont le calcul pourra ее faire avec beaucoup d'exactitude. Connaissant.
4 , on aura

_ , ( cos(A —_ r _

«t en substituant cette valeur dans les expressions de ar', y' г.', elles

deviennent

яг_ r' j cos > со» /со»(А-л) cos (L-l] -cosA cosL )

sin Л l Ч-азш*31пЛ coeJicos/sia' i(i-/)— cos л cos /sin 4 >

, _ > (

sinA \ 4.ssmxsinAcos>,sin/sinï|(I-/)-cos\sinisin4 ) *

,__ т ртлсо5(А->)соа (£-/)- sin Л

.~ sin Д l 4-aein«Asin Aein'

Dans ehacnne de ces expressions, les deux premier» termes ont

*0r.orc besoin d'être traniformeï pour ци'он eit puisse feire le calcul
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avec exactitude ; mais cela est très-facile. Considéromï, par exempte ,
les deux termes

i.-os x cos l cos (Л — * ) со» (£ — 1} —' cos Л cos L,

tpi appartiennent à la valeur de x'- En développant cos ( Л — * ) '
pn le mettra sous la forme

cos Л í cos1 A cos l cos [L —l] — cos L } -+• cos л cos/í in-л »in Д со» {L — í),

ou bien

cosA í cos 2cos(L-!)-cosL \ +sin A cos IcosfL-f) { cos AsinA-cosA sin A >,

expression qui se réduit à

cos A sin/sin (£ — / ) Ч-sin л cos/cos (£ — /) aia (Л—г А ) ,

'esultat dont tous les termes sont multipliés pnr des sinus d'arc«

fort petits. De même, les deux premiers Icrnies de y' peuveut a;
tranjfoimer en

— cos Л cos/sin (L-~-l) 4- sin A sin /cos (L — /)e in(A —я) ,

et ceux de z' en

— rosACOs(t — i)sm(A —л) — 2 sin Л sin' 5 (L — t).

Avec ces transformations , les valeurs définitives de x', y', z de-
viennent

»'es í cos Л sin í sin CL—l} -)-sia* cos/cos (L — /) sin (A — л)
ein A l •

-)- 2 Sin A Sin Д COS A COS /Sm' f ( £ — / ) COS A COS / Sm 4 | ,

у = — {—cos Л cos /sin (L — i] + í'mmmlcos(£ — /)siu (A — >•)
sin A ^

H- a sin j, sin A cos A sin l sin5 j (£•«-/) -r- cos A sin /sin -| l,

l'^ ——-T" j —СОвАСО5(//-^51п(А-А)-2СО8»А6шЛ51Пад(£-/)-51ПА»ш4|

l quoi il fa«t joindre l'équation auxiliaire

sin' 4 — sin (Дч-А-Г) sin (Д-Л+/)-cos3 (L-l") sin' (A- »}•
4,4 sinA einA eos (A- A) oos (t- /] 6ini>^(i-/) •+• 4 au' A sin' Л siu* i (Í.-/J-
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Les trois vaUnrs Ae x' y' *.' étant élevée» au êeri'é , doivent «*tU-
feà'c à la relation

et Ton peut aisément vérilier que Celte condition est remplie par le»

expressions précédentes. -Ainsi , quand on oura calculé les valeurs nu-

mériques de .r ' iY' z', on pourra se servir de cette relation pour lei ve-

rifier. Ces expressions qui sont générales et rigoureuses , paraissent aussi

les plus simples qu'il soit possible d'obtenir , car les termes qui les com-

posent , ne comportent aucune réduction algébrique entre eux.
Supposons maintenant que l'on ait ainsi calculé trois positions

»éléooeentiiques d'une mémo tache. Puisque celte tache se meut sur

un plan parallèle à l'cquateur lunaire , l'équation de ce parallele leia ,

«n général , de la forme

г = ах -t- by -4- D.

mais les cOffUciens a et i ne seront pas constat! s comme lorsqu'il s'agis-

sait des taches du soleil dont l'axe de rotation reste constamment

parallèle à lui-même j ils seront variables avec le lems. Car la trace

du plan de la iarhe sur l'écliptique devant toujours rester parallele à

la trace de l'équateur lunaire , doit avoir , comme elle , un mouvement
rétrograde égal au mouvement moyeu des nœuds de l'orbite. Pour

exprimer cette circonstance , cherchons l'équation de la trace du

parallèle sur l'écliptique.

Bappelons nous qu'en désignant par / l'inclinaison d'un plan fixe ,

et par. Л' la longitude do son nœud ascendant pareillement supposé«

lixe , on a ( page 264 )

a = -ч- lang / sin N , Ь •=. ч- tang I cos .ZV.

En supposant que ces valeurs soient celles qui conviennent à la po-

•ition du parallèle pour une certaine époque , elles ne souviendront

plus à une autre époque , car la longitude N aura changé dans
l'intervalle d'une quantité mesurée par le* mouvement ritrOgra"C du

nœud. Soit donc m ce mouvement pour l'unilé de tem», Ier «xer.TjJle,
pour un jour , et soit t le tems aussi compté en jours a partir de

l'époque où 1л longitude du nœud était N ; l'expression de cette

lon"itude à une autre époque postérieure à' la première d'un nombre t
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cie jours ser» JV —nit; el par conséquent , le» valeurs générales de Ã
et de В seront

o= — tang/sînt N — mil , Ь = •+• taog / со» j .ZV — n<í í .

Substituam ces valeurs dans l'équation du parallèle , elle devient

z = — itaog/smfiV — mt) Ч-^-taog / cosi^V — rai} -H D j

ou, en développant sin (.ZV — mf) et coslN — тЛ

Maintenant, les inconnues relatives à Dépoque prise pour origine ,
sont en évidence , et si l'on. fait , pom' abréger ,

Л = — tang/ »in JV, Б s=-4» ting /cos Л,

— ysinmf] + Ã /rsinmf 4- y cos mfj + D ;

les trois inconnues ^í , Л , í> , entreront donc dans ces équations
d'une manière linéaire. Chnque position observée de la tache déter-
minant z, x, Y *t * > donne une relation numéricfue entre les incon-
nues; et trois positions suffiront peur déterminer complètement leurs
•valeurs j quand on les connaîtra, on aura

On aura donc ainsi la valeur de l'inclinaison du parallèle et la lon-
gitude de son nœud à l'époque que l'on aura prise pour origine des
teins , et ces quantités seront les mêmes pour l'équatcur lunaire г à
cause du parallélisme.

L'équation île condition entre x/ et 11 est tout-à-fait analogue à
celle que nous avons trouvée pour les taclies du soleil ; elle n'en
diffère ijue par l'introduction du teras í ; niais comme сеч ten» soat

<lcf. qmmités connues, il n'ei» résultera de différence que dans las
valeurs uumériques des coçfuciens, et tout ce que noue avons dit
sur l'usage de cette equation , en traitant des Mchcs du soleil , s'ap-
plique également a Ia lune. On pourra de nvnie Ыге concourir un
grand nombre d'observation* à 1» determination de Л et d« B, ainsi
cjue no\ia l'avons fait alors, et leur ensemble.donnera cis cruaruiies

avec toute l'exactitude que Ton peut attendre des observations.
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CHAPITRE XIY.

Des Éclipses en générât.

, 78. Nous voici arrivés à des phénomènes qui ont été

pendant longtems l'objet de la frayeur des hommes, et
qui, par le progrès des lumières, n'excitent plus que
leur intérêt et leur curiosité.

Je décrirai d'abord 'les phénomènes généraux que les
éclipses présentent ', nous déterminerons ensuite les cir-
constances dans lesquelles elles peuvent arriver ; enfin ,
je donnerai les moyens de les prédire.

Considérons d'abord les éclipses de lune. La terre étant
un corps opaque éclairé par le soleil, projeté an loin
derrière elle une omb/e dans l'espace. Quand la lune
entre dans cette ombre, elle ne reçoit pins la lumièi'e du
soleil, et doit par conséquent s'éclipser.

79. Si, par les bords opposés du disque du soleil, on
conçoit des lignes droites qui rasent la surface terrestre ,
comme AB, Л'В', voy. fig. 5 , ces lignes représente-
ront la limite de l'ombre, et comme le soleil est beau-
coup plus gros que la terre , elles se croiseront derrière
la terre , de sorte que l'ombre aura la figure d'un cône
circulaire si la terre est sphérique, elliptique, si elle a
la forme d'un ellipsoïde.

Ainsi , lorsque Ja lune entre dans cette ombre , et
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qu'une partie de son disque est encore e'clairc'e par le
eoleil, cette partie n'est par terminée par une ligne droite,
elle a la forme d'un croissant lumineux dont la conca-
vité est tournée vers Г ombre. La même chose arrive quand
la lune commence à sortir de l'obscurité.

80. Lorsque la lune approche de l'ombre terrestre ,
elle ne s'éclipse pas subitement , mais sa lumière s'affai-
blit peu-à-peu , et ce n'est qu'après avoir passé par ces
dégradations successives que l'obscurité est la plus intense.
Pour concevoir ce phénomène , il faut faire attention
qu'un corps opaque placé entre un objet et le soleil,
peut ne lui cacher cet astre qu'en partie ; alors l'objet

,cst moins éclairé que s'il recevait toute la lumière du
soleil ; il l'est plus que s'il en était totalement privé ; il
existe donc une teinte intermédiaire entre la lumière et
Yombre pure. C'est ce qu'on nomme la pénombre. Tel est
l'effet que la lune Éprouve en approchant de l'ombre ter-
restre.

Pour trouver les limites de la pénombre, concevez deux
droites A'IÎ, AB', qui rasent aussi la surface de la terre
et du soleil, mais qui les touchent de dehors en dedans,
de manière à se croiser entre ces deux corps, ainsi que
le représente la fig. 6. Lee angles EBC, E'B'C déter-
mineront l'espace compris par la pérlombre ; car d'un,
point, situé au-delà de ces limites , on apnereevrait le

soleil tout entier ; mais d'un point L qui leur serait inté-
rieur, on ne verrait que la partie AL' du disque de cet

astre. Cette portion visible diminue depuis la ligne EB
jusqu'à la ligne CB, où elle devient tout-à-fait nulle; et
par conséquent l'intensité de la 'pénombre va en croi-ssant
depuis la première limite où elle commence , jusqu'à la
seconde, où elle se confond avec l'ombre pure. Ceci explique
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la progression d'obscurité que présente le disque de la
lune qua n J elle s'éclipse.

81. Lorsque la mne est totalement éclipsée dans
l'ombre de la terre, on ne la perd pas tout-à-fait de vue.
Sa surface est encore faiblement éclairée d'une lumière rou-
geâtre, à-peu-près pareille à celle que renvoient les nuages
après le coucher du soleil. Cette lumière est produite par les
rayons solaires réfractés dans l'atmosphère terrestre, et in-
fléchis derrière la terre. En effet , ceux de ces rayons qui
n'ont pas été assez réfractés pour arriver à la surface de là
terre, où ils s'absorberaient, continuent leur route dans
l'atmosphère. Après qu'ils l'ont traversée , ils se replient

derrière la terre comme au foyer d'une lentille. Si la lumière
ainsi projetée derrière la terre, n'était pas en grand«
partie éteinte et absorbée par l'atmosphère, son effet
serait très-considérable ; car si l'on considère un des points
lumineux du disque du soleil, ce point ne pourrait envoyer
directement qu'un seul rayon à chaque point <le l'es-
pace ; mais par l'intermède de l'atmosphère terrestre,
il fait parvenir derrière la terre un cône de rayons lumi-
neux. Le foyer où les rayons se réunissent, en reçoit ainsi
un nombre beaucoup plus considérable que s'il était éclairé
directement.

82.. Jusqu'ici nous n'avons parlé que des eclipses de

lune. Les éclipses de soleil doivent se concevoir absolu-
ment de la même manière ; car elles sont produites par
le cône d'ombre que la lune projeté derrière elle dans
l'espace,. Lorsque cette ombre atteint la surface de la
terre , les points qu'elle recouvre sont privés de la vue du
soleil et entrent dans une obscurité complète. Les points
qui ne sont pis dans l'ombre pure , mais dans la pe-
ftombre ne perdent qu'en partie de vue le disque du
ïoleil qui leur paraît échancré par l'interposition partielle
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«te la lune ; en un mot, toutes les considérations relatives
aux éclipses de lune s'appliquent également aux éclipses
de soleil quand on considère un' observateur placé dan*
la lune, car ce que nous appelons des éclipses de soleil,
ne serait que des éclipses de terre pour un observateur
ainsi placé.

83. Cherchons maintenant les mesures précises de
ces phénomènes , et calculons les circonstances dans
lesquelles ils peuvent arriver.

La première chose à détermier dans cette recherche,
c'est la longueur du cône d'ombre projeté derrière la
terre , afin de voir s'il s'étend Îoujours jusqu'à l'orbe de
la lune. Pour, cela, nous ferons d'abord abstraction de
l'atmosphère terrestre ; de plus nous supposerons que la
figure de la terre soit sphérique.

Soit ßg. 7 51e centre tlu soleil, T celui de la terre sup-
posée sphérîque , A В la ligne droite tangente à la terre et
au soleil, et qui forme la limite de l'ombre pure : S Tsera
l'axe du cône d'ombre , et Т С est l'alongement de ce cône
qu'il s'agit de déterminer. Pour cela il suffit de con-
naître l'angle TCB au sommet du cône. Or par les
premiers principes de la géométrie , on trouve que
cet angle est égal au demi-diamètre du soleil, moins sa
parallaxe horisontale qui est 27'/, ï , comme on l'a dit dan§
le premier livre pag. 271 (*).

(*) Menons ТУ parallel« & СБ , et soit TC£ = STF= C. Nou»
SA Tu D

aurons sin С == ; =- sin sin p, D íiaat le diattiètre
Л У1 гл

appuient du soleil et p sa parallaxe lioriiontale ; d'où l'on voit
qu'en substituant les arcs aux sinus , ce qui suffit pour de si pctiu

D

ssglcj, on a С = p.
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D'après cç résultat, on aura facilement la longueur de
С 7\- ear dans le triangle С Б Т, rectangle en В, on con-

naît l'angle С et le côté ТВ, qui est le rayon de la terre.

On voit que la longueur du cône d'ombre doit varier
avec le diamètre apparent du soleil, et par conséquent avec
sa distance à la terre; en voici les valeurs pour la distance
moyenne-de cet astre, et pour les distances périgée'et
apogée (*).

(*) Soit D le diamètre apparent du soleil, p sa parallaxe lion -

•ornais, Л le rayon. D'après ce qui lient d'être démontré dau> le
texte on aura

D

relativen:«!t aux distances périgée, moyenne et apogée ; les valeurs de
D et de P sont les suivantes :

p

Di r, P S

D

6o35",7

5o34",5

583Ö',3

P

27",6

27", ï
26",6

/>
_-_,,

2990", 3

294ü",i

a89o",6

F.o calculant CTavec les valeurs, on trouvera leg résultat« rap-
portés dans le texte.
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Distances du centre de Ia ferre au sommet du cône d'ombre

exprimées en rayons terrestres.

Soleil périgée 212,896

Soleil Jans la moyenne distance . . . . si6,53i

Soleil apogée 22.0,z3&

84- La marche de ces valeurs montre que l'ombre

s'alonge à mesure que le soleil s'éloigne. On a vu d'ailleurs

que la plus grande distance de la luiie à la terre n'est que

de 63,g4i45 rayons terrestres, c'est-à-dire beaucoup
moindre que les longueurs précédentes; ainsi l'ombre pro-

jetée par la terre dans l'espace , s'étend bien au-delà de

Ь*е de la lune. Par conséquent si cet astre se trouvait

sur le plan même de l'écliptiquc, il traverserait cette ombre

à chacune de ses révolutions , et il y aurait tous les mois

une éclipse de lune.

85. On peut calculer de la même manière la longueur du

cône d'ombre que la lune supposée sphénque projeté der-

rière elle, il suffit d'employer pour le diamètre apparent du

soleil et sa parallaxe les valeurs relatives à la surface de la

lune. Il est facile de déduire ces valeurs de celles que nbu*
venons d'employer; car d'abord le diamètre apparent du so-
leil vu de la lune sera égal au diamètre apparent du même

astre, vu del:: terre et augmenté dans le rapport des distances

de la terre rt de la lune au soleil. De même la parallaxe du

soleil pour la lune est égale à la parallaxe du soleil pour la

terre augmentée dans le rapport des distances , et diminuée

dans le rapport des rayons de la lune et de la terre ; avec ces

réductions les formules que nous venons de trouver pour le

soleil serviront également pour la lune , et on connaîtra les

longueurs des cùnes d'ombre qu'elle projeté derrière elle
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dans l'espace (*). C'est ainsi que l'on a calculé lei résultats
suivans qui se rapportent aux deux cas extrêmes dans

(*) Relativement à la lune, nommons fi', ТУ et p les quantité!

ijue nous avons nommées R , D . p, relativement à la lèvre, c'est-

à-dire , le rayon de sa surface, le diamètre apparent <Ju snlril et
sa parallaxe horisontale. D'après la formule trouvée dans la note pré-

cédente, la longueur du cône d'ombre pure , projetée derrière la lune »
Л/ • , , .

»ura pour valeur . , ' ; mais ce résultat ainsi pré-

s in j — -p'J

sente , se trouverait exprimé en parties du ravon lunaire Г>'. Prur l'avoir

en parties du rayon terrestre , il faut le mettie sous la forme . . .

i L>' ,\
sin{ — -p]

Maintenant, si l'on nomme Д et t les distances du soleil et de

la lune à la terre, on aura

par conséquent

/ y , i к,
-P - - R Д_-,

er, puisijue fr est la parallaxe horisontale da soleil pour la terre»
i> »

on a sin p = --- > рм consécfuent Л = — г—— > de même , ел
г Д sln ^>

nommant P Ia paraiíàie borisontale de Já lune , on au« .....
Д sin P

» °u ='ш-'

ï«ur, iubsùtuer les rapports d« ces petits arcs à celui de leurs sim«.
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lesquels la longueur du cône est la plus grande ou la plus
petite comparativement à la distance à la terre.

Soleil apogée.

Soleil périgée

Parallaxe maximum...

. ParaHaxe minimum. . .

LONGUEUR

du cône.

59.780

67.760

DISTANCE
de la lube

à la terre.

SS.^OZ

65.86z

•Vans le premier cas l'ombre de la lune atteindra le centre

Avec ces réductions, la longueur du cône J'ombre projetée derrière

la lune aura pour expression

±L_ZiLl L.
a Л 5 í1-.

v(0

D'après ce que l'on л т/и dans la page 364 > on a — = 0,27295 j

on a ensuite , dans les circonstances extrême» que nous aTons con-

«idérées dans le texte

Soleil apogíe. jParalbxe maximum.

Soleil périgée. Parallaxe minimum.

5856",3 a6",6

37",G

En substituant ces données dans la formule (ï), On aura les valeur» rap-

portées dans le texte. Quant aux distances correspondantes de 1» lune ,

exprimée) en rayons terrestres, on les déduit de la forimile t =: —:—-p"
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áe la terre et même le dépassera; dans le second , elle n'at-
teindra pas même sa surface. Ainsi, quand même la lune
se mouvrait dans le plan de l'écliptique, elle ne produirait
pas toujours en passant devant le soleil une obscurité totale
en quelque point de la terre : car les variations de sa dis-
tance s'y opposent. Sen effet se bornerait alors à cacher
une partie du disque du soleil.

86. Pour calculer l'a grandeur des éclipses de lune et
leur durée, il est nécessaire "de connaître le diamètre du
l'ombre terrestre à l'eadrpit où elle est traversée par l'orbe
de la lurte..C!est ce qui est très-facile ; car sohjig. 6.LL',
cette orbite supposée circulaire', le demi-diamètre apparent
de l'ombre vue de la terre à cette distance a pour mesura
l'angle LTC qui est lui-même égal à 1» différence des
angles TCL, TLA. L'angle TLA est le demi-diamètre
apparent de la terre vue de la lune; ou en d'autres termes,
c'est la parallaxe horisoritale dt la lune à l'instant de l'éclipsé.

Quant à l'a'ngle TCL , on vient de voir qu'il est égal au
demi-diamètre apparent dû soleil, moins la parallaxe de
cet astre. Ces deux angles étant connus, l'angle LTC, ou
le demi-diamètre de l'ombre,-le sera égarement. Pour le
tr.ouver j il suffit d'ajouter la pajallaxe du soleil,à la paral-
laxe de la lune., et de retrancher de la somme le demi-dia-;
mètre apparent du soleil (*).

En calculant sa valeur d'après celle qire nous avons
trouvée'précédemment pour la plus grande parallaxe

'(*)'. D'après cette règle, en .nommant p la parallaxe Ли tobil.

Celle de la lune, et D le diamètre apparent du soleil , on aura

de l'emfere рцге == -P -f-./в ••*•
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de Ia lime , pour la moyenne et la plus petite, on aura le
tableau suivant :

Diamètre de Tombre terrestre à la distance de la lune.

í lune apogée . . . . . . . . i3r,63.",g
Soleil périgée. 7 lune dans sa moyenne distance. iSSjj ,5

I lune périgée 16ygi »ï

Soleil dans sa ( lune apogée i4o64 ,4
distance / lune dans sa moyenne distance. 16478 ,o

moyenne. : ) lune périgée . . .• 16891 ,6

lune apogée . . " i4i6i ,4
Soleil apogée. / lune dans sa moyenne distance. iSSyS ,o

lune périgée 16988 ,6

Le plus grand diamètre apparent.de la lune n'étant que
de 6207" , on voit qu'il peut .toujours êlre compris et en-
veloppé dans l'ombre terrestre, qui l'excède même de beau-
coup. Ainsi toutes les fois que la lune traverse le centre de
cette même ombre , elle doit être entièrement éclipsée.

Le diamètre que nous venons de calculer est celui de
l'ombre projetée par la masse opaque 4e la terre. Il paraît
que les couches inférieures de l'atrriosphèré absorbent aussi
assez de lumière pour porter une ombre sensible, car le
diamètre apparent de l'ombre qui se déduit des observations
est toujours un peu plus grand que celui que nous venons
de calculer. On évalue ordinairement cette différence à
o°,o3io, et c'est ce que le&.instans. de .l'entrée, et'de la
sortie de la lune dans l'ombre paraissent indiquer arec plus
de vraisemblance ; mais cette évaluation n'est qu'empi-
rique. On sent même que le plus ou moins de pureté et de
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transparence des couches inférieures de l'atmosphère doit
y produire accidentellement des variations considérables ;
enfin on sent que cette ombre portée par l'atmosphère
doit aller en se dégradant du centre à la circonférence
comme la densité de l'atmosphère elle-même , et cette
dégradation jointe à celle de la pénombre doit empêcher que
le contour de l'ombre projetée sur la lune soit jamais bien
terminé. Quant au tems que la lune demeure dans l'ombre,
il dépend de la différence de. son diamètre à celui de
l'ombre , et de la manière dont elle la traverse en vertu de
son mouvement horaire. Nous reviendrons plus loin sur
celte détermination.

A parler rigoureusement , la terre n'étant pas sphcrique
son ombre ne peut pas êlre circulaire ; elle doit être ellip-
tique si la forme de . terre est celle d'un1 ellipsoïde, et par
conséquent sa largeur projetée sur la lune ne doit pas être
la même dans tous les sens. Mais la limite de l'ombre pure
.dans les éclipses de lune n'est pas assez bien tranchée pour
que l'on puisse apprécier la différence de ses ases par l'ob<-
servation.

87. Si l'on veut calculer de la meine manière le demi-
diamètre de l'ombre lunaire à la distance de la terre, il n'y a
•qu'à substi tuerauxdonnces dont nous venons de faireusage,
celles qui conviendraient à un observateur placé dans la
lune. Ainsi le demi—diamètre de l'ombre lunaire , pour cet
observateur, serait égal à la parallaxe du soleil, relative à la
lune , plus la parallaxe de la terre, moins le derni-diamètre
apparent du solc.il vu de la lime. La parallaxe de la terre n'est
autre chose que le demi-diamètre apparent de la lune vu
de la terre. On a donc par ce qui précède toutes les données
dont on a besoin. La formule se simplifie lorsque l'on né-
glige la parallaxe du soleil qui n'a sur le résultat qu'une
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influence presque insensible, puisqu'elle n'y prorluii pas une
demi-seconde. Alors le demi-diamètre de l'ombre lunaire
'ttt égal à l'excès du demi-diamètre apparent de la lune
sur le demi — diamètre apparent du Soleil (*'}.

Si Ton fait le calcul dans les circonstances les plus favo-

(*) En conservant les dénominations dont nous avons fait usage
dans la noie précédente , la parallaxe lunaire du soleil sera......

K P
p — • - — Le diamètre apparent du soleil vu du même point

p
«era D . - 1 Ainsi, en nommant Dt' le diamètre apparent 'de

P — p

la lune vu de la terre , on aura

Demi-diamètre de ГогаЬге lunaire vu de la Inné
_ D?_ pK P DP

~~ a + ~R P-P~~ *-(P-pf

cette expression se simplifiera , si l'on se rappelle qu'en divisant le
" deini-dinmètre apparent d'un astre par sa parallaxe horisoîitale on a
le rapport de sou rayon au 7-ayon de la terre , proponion qui a été
démontrée page a53 du Ier. livre. En appliquant ce résultat à la

lune , on aura donc - =: -- • Si l'on substitue cette valeur

de — • dans la formule précédente , on trouvera , après quelques re-

ductions ,

demi-diam. de l'ombre lunaire vu de la lune =

Suivant les données dont nous avons fait чглл*- , со о

-- = 3io4", ~- =aoi8",i5 ,P = ^^Зв.58, p = аб*,6,
з ï

ce qui donne
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râbles à la longueur de l'ombre qui sont celles où. le soleil
est apogée et la lune périgée dans-sa plus petite distance , on.
trouve que le demi-diamètre de Pfltnbre lunaire vu de la
lune est égal à 186" ; le demi-diamètre apparent dé la terre
à cette même distance est égal à la parallaxe horisontale de
la lune au même instant, c'ost-à-dire à i°,i3858. Ainsi dans
ces circonstances qui sont les plus favorables, la longueur de
l'ombre-lunaire est à celle du. disque de la terre, comme
186 est à H386, ou comme ï à 61,2, c'est-à-dire qu'elle ne
couvre pas la soixante et deuxième partie de la largeur de
l'hémisphère terrestre. On conçoit que dans des circons-

tances moins favorables la largeur de l'ombre serait moindre
encore; elle deviendrait nulle si le diamètre apparent de la
lune vu de la surface de la terré, était justement égal au dia-
mètre apparent du soleil, et:négative s'il était plus grand.
Dans le premier cas , la pointe du cône d'ombre atteindrait
seule l'observateur placé sur la terre ; dans le second, elle
ne parviendrait pas jusqu'à lui.

Mais elle pourrait atteindre encore d'autres observateurs
situés différemment sur le globe terrestre ; car en raison de

D" — D P
= i85",35 , et —— = i,oo2536 í

a ' ' P-p

par conséquent

c'est la valeur que nous avons donnée dans le texte. Le denà-dianiitre

apparent D" se- trouve , eu multipliant la parallaxe P par le rap-

port constant 0,2763 qui est presque égal à i. On voit que le denii-

diamîare de l'ombre devient négatif quand D surpasse D"', d'où Ц

suit qu'il ne peut pas y avoir 'd'e'clipse avec obscurité thtal« si |e
diamètre apparent d« la lune ne surpasse pat celui uu soleil.
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cette situation' même, ils se trouvent plus on moins éloi-
gnés de la lune. Ceux qui la voient à l'horison, par exemple,
en sont plus éloignés d'environ A-, que ceux qui la voientau
zénith, le diamètre, apparent de la lune sera donc aussi
plus petit de ç—po'ur les premiers que pour les derniers; et
comme l'effet de ces différentespositions est insensible sur le
diamètre apparent du soleil à cause de l'énorme distance-de
cet astre, il s'ensuit que pour les uns le diamètre apparent
de la lune pourra être moindre que celui du soleil, tandis
que les autres le verront plus grand. Les premiers ne seront
pas atteints par le cône d'ombre, les seconds y seront
plongés. On voit donc qu'à ces limites la position de l'ob-
servateur devient fort importante , puisqu'elle peut le faire
entrer dans l'ombre ou l'en faire sortir par le. seul change-
ment de la parallaxe de hauteur : nous reviendrons plus
loin sur ces considérations. Pour le moment nous nous bor-
nerons à remarquer que le plus petit diamètre apparent _du
soleil étant de 5836",3 , ot celui de la lune dans la moyenne
distance étant de 6797" , plus petit que le précédent, il ne
peut déjà pas y avoir d'obscurité totale à cette l imite, cl à
plus forte raison il n'y en aura jamais q u a n d la lune sera
au-delà de sa moyenne distance à la terre. Nous voyons de
plus qu'à cause du peu de largeur <îe l'ombre lunaire, il
n'y a jamais qu'une wès-pelite portion de l'hémisphère
terrestre qui puisse se trouver plonger dans cette ombre;
que souvent même l'ombre n'atteint pas la terre, et que
par celte double raison les éclipses de soleil doivent être dans
chaque lieu beaucoup plus rares que les éclipses de lune t

ce que l'expérience confirme.
8(3. Jusqu'ici nous n'avons considéré que l'ombre pure;

déterminons maintenant la limite de la pénombre. Soit AB'r
fig. 7, une droite tangente aux bords opposés de la lune
et du soleil, LL' représentant l'orbe de la lune , l'angl*
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L' TC sera la distance de. la pénombre à l'axe CT. Or cet
angle étant extérieur au triangle C'TL'', est égal à lasomme
des deux intérieurs TL'C' , TC'L' qui lui sont opposés.
Le premier de ceux-ci est la parallaxe horisontale de la
lune; le second est égal à G AT -f C'TA, c'est-à-dire
à la parallaxe du soleil plus au demi-diamètre de cet astre
vu de la terre ; par conséquent l'angle CTL' ou le rayon
extérieur de la pénombre terrestre, est égal à la~somme des
parallaxes du soleil et de la luné, plus le demi-diamètre
apparent du soleil (*).

En retranchant de ce résultat le demi-diamètre de l'ombre
pure , on aura la largeur de la pénombre. Ce demi-dia-
thè'tre est égal à somme des parallaxes du soleil et de la
lune moins le demi- diamètre apparent du soleil ; par con-
séquent , la largeur de la pénombre est exactement égale
au diamètre apparent du soleil.

89. Si nous voulons calculer par IPS mêmes principes la
largeur de la pénombre projetée par la lune sur la terre
dans les éclipses de soleil, rien n'est plus facile ; il n'y
a qu'à substituer dans les considérations précédentes les
données relatives à la l u n e , aux données,relatives..à la
terre. Par ce moyen le rayon extérieur de cette pé-
nombre , sera égal à la somme des parallaxes du soleiT et

(*) Ainsi .en_nommant, comme, dnns la note précédente , P la
par.-illaxe de la June , p celle du soleil, D le diamètre apparent du
soleil 3. l'instant de l'éclipsé , on aura

Dist. du centre de l'ombre pûTe a l'extrrde, la pénonib. = P->rp-\ >

nous avons en tout-ä-1'beure

Demi-diamètre de l'ombre pure =:P-i-j> — —•
• . - • " • " ' a

Différence de ces valeurs ou largeur de la pénombre — D<
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de la terre, augmentées du demi-diamètre apparent da
soleil : ces diamètres et ces parallaxes étant supposés cal-
culés pour la lune (*). Si l'on veut négliger la paral-
laxe du soleil, la formule se simplifie, et le rayon extérieur
de la pénombre lunaire vue de la lune devient égal à la

(*) En conservant toujours nos précédentes dénominations, le demi-
diamètre de la péuouibrc lunaire vu de la lune sera

D' pK P D . P 11' D"
•л "*" ~R~ ' P — p + a(l'—p) ' 8t comme ~g~ * ~^p '

, W • P
deux premiers termes и réduiront a —— -— , de sorte que l'on aura

demi-diam. de la pénomb. lun. vue de la lupe = 1—. . ,— if a P—p

BOUS avons trouvé tout-à-1'beure

(Vf'— D] p
Detqi-diani. de l'ombre lunaire vue de la lune = • ;

retranchant ces expressions l'une de l'autre, on aura la largeur de la

, , ., . D.P
pénombre lunaire = .. «

P — P

dans le cas où le soleil est apogée et la lune périgée dans sa plus courte

distance, on a , comme on Га vu tout-à-1'heure

D" D
— =r 3io4", — = soi8,i5, . p =i
а а

de là on tire

Le demi-diamètre apparent de la terre vu de la lune est, dans les même*
circonstances, ï i3S5, puisqu'il est représenté par la parallaxe horisonul*

dç la luue ; ainsi, dans les circonstances les plus favorables, la pénombre

lunaire couvre un peu plus de la moitié du disque de la terre.
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setnrae des demi-diamètres apparens du soleil et de la lune
vus de la terre. Il faut ajoutera cette somme \Ц! pour avoir
égard à la parallaxe du soleil. Quant à la largeur totale de
la pénombre lunaire vue de la lune, elle est égale au dia-
mètre apparent du soleil vu aussi de la lune , c'est-à-dire à
ce diamètre vu de la terre et augmente à fort peu près de
14" à cause du rapprochement.

90. Dans ce qui précède , nous n'avons point eu égard
aux réfractions que les rayons du soleil subissent en traver-
sant l'atmosphère de la terre. Il faut maintenant déterminer
les changemens que cette atmosphère apporte dans les résul-
tats que nous venons d'obtenir.

Lorsqu'on fait abstraction de l'atmosphère , la limite de
Pombre pure est déterminée par le rayon qui touche les
bords extérieurs de la terre et du soleil. L'intersection de ce
rayon avec la li^ne des centres, est alors le sommet de
Tombre. Mais si l'on a égard à l'atmosphère , les choses ne
se passent plus de la même manière. Le rayon lumineux
venu du bord extérieur du soleil tangentiellement à la terre
ne reste pas rcctiligne; il se courbe en entrant dans l'atmos-
phère , et à sa sortie il se replie derrière la terre, de ma-
nière à couper l'axe de l'ombre beaucoup plus près de la
terre, et .par ce moyen le sommet de l'ombre pure est
moins éloigné. Considérons dans \afig. S un pareil rayon
venu du bord A du soleil , et touchant la7 terre quelque
part on B. Si S est le centre du soleil, Т celui aî la terre ,
le rayon réfracté ira couper là ligne 52' quelque part en О ,
mais toujours plus loin de jTqu'il n'aurait fai t s'il fût resté
rcctiligne. Considérons maintenant un autre point du disque
du soleil tel que A'. Parmi tous les rayons lumineux
émanés de ce point , il y en aura pareillement un qui ira
s'engager clans l'atmosphère de la lerrr . de manière à
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toucher sa surface dans un point B' différent de B. Après
se recourbant derrière la terre, il ira couper l'axe de
l'ombre quelque part en 0' dans un point, plus éloigné de
la terre que le point O. Comme on peut en dire autant de
tousles points du disque, il s'ensuit que tous ces points,
même l'autre extrémité 'A1'1 du diamètre , enverront par
réfraction des rayons lumineux de l'autre côté de la terre à
des distances inégales, de manière à repartir toute l'image
Ju disque depuis 0 jusqu'en 0'", de même qu'une lentille
de verre disperse les images des objets en les transmettant
par réfraction.

Les choses étant dans cet état , s'il arrivait qu'un ob-
servateur fût placé en 0, ou un peu au-delà de ce point
sur la ligne TO"1, il est clair qu'il ne serait pas tout-à-
fait dans l'ombre ; car il commencerait à voir par ré-
fraction le bord extérieur A du soleil , qui lui paraîtrait
entourer la circonférence du disque de la terre comme
un anneau lumineux. S'il s'éloignait davantage, par exem-
ple, en 0', il verrait, de celle manière , les rayons venus
du point A1 ; mais en outre il verrait aussi tout l 'intervalle
A1A, non plus, à la vérité, par des rayons tangens à
la surface de la terre , mais par des rayons qui passeraient
plus haut dans l'atmosphère. S'il s'éloignait davantage,
l'anneau' lumineux augmenterait de largeur. Enfin en
se plaçant au point OH sur le rayon venu du bord inférieur
du disque, il verrait le disque entier du soleil autour de la
surface de là terre. Arrivé à cette limite, et l'observateur
s'éloignant encore , il ne pourra plus recevoir de rayons
lumineux tangons à la terre, puisque li> centre du soleil
est supposé finir en A"1, mais il en recevrait de pareils
des points du ciel, situés au-dessous de A'" dans la figure ;
par conséquent l'anneau lumineux s'éloignerait de la cir-
conférence de la terre , et serait remplacée par l'azur da
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ciel. Jusqu'ici l'observateur est supposée dans le cône
d'ombre pure , et par conséquent toutes les portions du
disque du soleil qui lui deviennent visibles, ne pouvant
l'être que par réfraction , seront totalement concentrées
dans l'espace occupé par l'atmosphère de la terre. Mais
à une plus grande distance encore, l'observateur sor-
tant tout-à-fait du cône d'ombre pure , formé par lès-
rayons extérieurs, il commencerait à voir le bord da
soleil directement et sans réfraction , tandis que les
rayons qui lui arriveraient de l'intérieur du disque, traver-
seraient encore l'atmosphère 7 et seraient encore ré-
fractés.

91. 11 est très-facile de déterminer exactement ces
diverses limites. Pour cela considérons , Jig. Q, un rayon
SB parti du bord du soleil, et rasant la surface terrestre.
La courbe décrite par ce rayon autour de la surface de la
terre, supposée sphérique, sera symétrique de part et
d'autre de cette surface ; et si sa direr.tion est ST lorsqu'il
entre dans l'atmosphère, et TO lorsqu'il en sort, les
angles jß77, BT'I formés par ces directions avec la tan-r
gente Г!Р, seront égaux entre deux. Or, l'angle B TI ou
DTS est à fort peu près égal à DBS, ou à la réfrac4
tion horisontale , parce que le point I étant fort peu

élevé au-dessus du point В ; les lignes 5/, SB menées
de ces deux points au soleil sont presque parallèles (*)
Ainsi l'angle ВТЧ est aussi à fort peu près égal à la
réfraction horisontale ; par conséquent, l'angle 51«',
qui exprime l'inflexion du rayon , est égal à £77, pluï
•BT'I, ou au double de cette même réfraction.

(*) NOMS avons donné la démonstration de cette proposition dam

'* not» 4 du Ier- '*Tre > PaSe 429-
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уз. On peut donc regarder l'effet de l'atmosphère

comme augmentant de cette quantité le demi-diamètre
apparent du soleil ; car une fois sortis de l'atmosphère,
les rayons luminenx continuent leur marche en ligne
droite , de.même que s'ils avaient été lancés primitivement
dans celte direction ; er le rayon SliO , par exemple ,
émané du bord supérieur S du vrai soleil, arrive en О
sur l'axe , comme s'il venait du bord supérieur d'un soleil
fictif dont le demi-diamètre excéderait le véritable d'une
quantité égale à l'angle t'IS. On voit donc que , pour
trouver la distance du sommet du cône d'ombre pure au
centre de la terre, en ayant égard à la force réfringente
de l'atmosphère, il suffit d'augmenter le demi-diamètre du
soleil du double de la réfraction horisontale , et l'on pourra,
avec cette seule correction, employer les formules que nous
avons trouvées plus haut. Si, au lieu de considérer le rayon
SB comme venant du bord extérieur du soleil, on le sup-
pose parti d'un point quelconque du disque de cet astre,
situé à une distance connue de son centre ; en substituant
cette distance au demi-diamètre du soleil, on aura l'é.loi—
gnement de la terre auquel celte partie du soleil com-
mence à paraître. On connaîtra ainsi successivement les
zones qui deviennent visibles pour chaque éloignèment (*).

(*) Si l'on désigne par г la réfraction borisomule en conservant toute«

les autres dénomiDations dont nous avons fuit jusqu'à présent «sagej

on aura

П
Dist, du soinm. de ГотЪ. an centre de la terre —

c'est b formule de la page 43a, où l'on a substitue — -4-a г à la
a

de • On лига de plus
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C'est ainsi que l'on a calculé la table suivante , où les
distances sont exprimées en rayons terrertrcs.

L'mb du (Ч oirmi i e à araît

TT 3 О : 1 ' гппГ le I-Ч11'111 í u (J 'л а С1Г

Moitié du disqu <!'• © i' 'я «'гс- '1е 1а '«ггс. .

Trois quails du clisq. du 0 à la cire, (le la t. .

Disque en lier du Q ù la surface de la icrrc. .

Azur du ciel i:g;il au i|uarl du dÎ5qiie du Q ,

cnlre le 0 cl la circunlércme de la terre. .

Azur du cie) e'gal à la ni . i t iédii disque du 0 ,
entre le 0 et la circonle'rence de la tei-re.

Azur du ciel (:g;il aux UT.i.s quarts du disque du

0 , entre le 0 et la circonf. du la terre. . .

Bord extérieur du 0 commence à tHre visible

directement

0
Perigee.

К fi-'.l°i°/4

52,236

5.j3iü

08,285

3i,499

ioo,.igo

i3o,ijo

<85./;or

©Disl.

moven

42,01.1

/Г £4t>,;>o2

."2,2 6

5g,82o

б9,1а5

82,! 44

ioi,56o

i3 i,5jo

in? 5

0
Apogét.

41,843

40,408

52,23;
60,5 17
Go>64 5

82,898

102,980

i3,',S4o

юЧ чпо

La pins petite distance de la lune à la terre , est de
55,9i6, comme nous l'avons vu pag. 862. Ainsi, ddus
les circonstances les plus défavorables, même au centre

Ba von extérieur de la pénombre P + p -\ h a г >

Demi-diamèlre de ГотЬге pure à la distance Je la lune

D
a

Si Von veut entendre par — ]a distance d'iin point qnelconque ,lu
3

discjne du soleil à son centre, on trouvera, par la première foruiije ,
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de l'ombre, un observateur placé dans la lune verrait
encore, par réfraction, les trois quarts du disque du
soleil, à travers l'atmosphère de la terre. On ne doit
donc pas s'étonner si la lune, dans les éclipses, paraît
colorée d'une lumière rougcâtre; elle nous paraîtrait bien
plus lumineuse, si l'action absorbante de l'atmosphère
n'affaiblissait pas cette lumière dans une énorme pro-
portion.

q3. Jusqu'ici nous avons supposé la lune placée exac—

le distance où ce point commence à être vu. Ainsi, en faisant — = о,
2

«m aura la distance où le centre du soleil commence à paraître par
D

réfraction à la surface de la terre j on fera ensuite — négatif pour
2

avoir les points opposés du disque. Au bord opposé on fera

D
— = — - diamètre apparent du soleil,
2

et ensuite en laissant toujours — négatif, on le fera plus grand que

Ce demi-diamètre. On aura ainsi la distance où les points situés au-
delà du disque deviennent visibles par des rayous langent à la surface
de la terre. C'est de cette manière que l'on a calculé la table rappor-
tie dans le texte ; elle est tirée de l'ouvrage ue Dionis du Séjour,
sur les Mouvemens célestes , pag. 661.

Si l'on veut savoir quelle e«t la parue du disque du soleil qui serait
ainsi visible par réfractiou , pour un observateur placé dans la lune i

•une distance donnée de la terre, il n'y aurait qu'à calculer la valeur

de la parallaxe P pour celte disu.nce , et ensuite égaler à zéro h
demi-diamètre de l'ombre, c'est-à-dire, faire

D Л
P H- P a г = о > ce qui donne — =P+p — ir

a 2

Cette Taleur de — étant «oustiaite du demi-diamètre apparent du

«oleil, 1« reste sera la portion visible.
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îeinénl dans l'axe de ГотЬге terrestre. EJle se trouverait
effectivement sur ce t'axe dans chaq«IHbosition , si ell«
se mouvait sur l'ecliptique ; mais соЩЩреИе s'élève tan-
tôt au-dessus de ce plan, et tantôt s'abaisse au-dessous,
à cause -de l'inclinaison de son orbite, il peut arriver
qu'elle n'entre qu'en partie dans l'ombre de la terre , ou
qu'elle l'effleure seulement par son bord, ou enfin qu'elle
passe tout-à-fait au-dehors sans l'atteindre. Bails le pre-
mier cas, l'éclipsé est partielle ; dans le second , elle
prend le nom iïappuhe. On appelle éclipses totales celles
OÙ la lune se plonge toute entière dans ГотЪге , et
centrales celles où son centre coïncide avec l'axe mêmç
du cône. Nous déterminerons bientôt, par le calcul *
les circonstances dans lesquelles ces divers phénomène«
peuvent arriver.

94. De même, dans les éclipses de soleil, on distingue
les éclipses partielles , lorsque la lime cache seulement
une partie du disque du soleil ; les éclipses totales, lorsque
la lune cache entièrement le disque ; les appulses, 'lors-
qu'elle le touche. On appelle aussi éclipses annulaires t

celles où la lune se projeté entièrement sur le disque
du soleil, qui la déborde de toutes parts , comme un
anneau lumineux. Enfin on appelle éclipses centrales,
celles dans lesquelles l'observateur se trouve au centre
de l'ombre , sur la ligne qui joint les centres de la lune et
du soleil.

D'après ce que nous avons vu plus haut , sur le.
peu de largeur de l'ombre lunaire comparativement au
disque terrestre , il est évident que les éclipses totales de
soleil ne peuvent être que locales et de peu de durée ,
tandis que les éclipses de lune sont universelles pour
tous les points de l'hémisphère terrestre qui ont la lune
sur l'horison au moment de l'éclipsé , et peuvent à cause
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de Ia grandeur de l'ombre terrestre, durer beaucoup plus
longtems.

ç)5. Les éclirSMiPStales de soleil sont extrêmement
remarquables par les ténèbres qui les accompagnent, et
qu'elles portent successivement sur tous les points de la
terre où l'ombre de la inné peut atteindre, précisément
comme on voit l'ombre d'un n u a g e , emporté par les
vents , parcourir les montagnes et les plaines , et leur dé-
rober } pour quelques instans, la lumière du soleil.

L'obscurité qui accompagne les éclipses, est très-pro-
fonde ; elle le paraît encore plus à des yeux qui sortent de
la clarté du jour ; aussi remplit-elle les animaux de frayeur.
Le ciel paraît tout-à—coup comme dansune nuit obscure ;
les étoiles se montrent dans tout leur celât, et l'on apper-
çoit autour de la lune une sorte d'auréole pâle et blan-
châtre, que l'on croit être la lumière zodiacale, ou l'at-
mosphère du soleil. Cette obscurité peut durer cinq minutes
dans les circonstances les plus favorables (*). Le premier
rayon du soleil qui s'échappe, la dissipe, en s'élançant
comme un trait.

(*) Cm« proposition ten prouvée plus bas par le caleul.
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CHAPITRE XY,

Manière de calculer les circonstances
Eclipses de Lune.

об. Nous allons maintenant montrer comment on peut
déterminer, par le calcul , loutes les circonstances des
éclipses. Nous commencerons par les éclipses Je lune .
qui, étant indépendantes des parallaxes, sont beaucoup
plus faciles que les éclipses de soleil.

Supposons qu'à l'instant de l'opposition , le point 2',
fg. ID, représente le centre de l'ombre terrestre. Soit
ET l'écliptique , TP le cercle de latitude sur lequel
la conjonction arrive ; désignons par L le centre de la
lune qui se trouve alors sur ce cercle ; et enfm soi.t XIV
son orbite inclinée à l'écliptique. En vertu du mouve-r-
ment du soleil dans l 'écliptique , le centre de l'ombre
terrestre , toujours diamétralement opposée à cet astre,
se meut comme lui et avec la mrme vitesse , d'occident
en orient, c'est-à-dire , de N vers E. Pendant cetems,
le centre de la lune se meut aussi, d'occident en orient,
sur son orbite, c'est-à-dire de N vers E' . Les. vitesses' de
ces deux niouvcmens sont d innées par les tables astro-i-
nomiques. Il s'açit de déterminer, d'après ces données,
l'instant où les deux corrles , qui représentent la lune
et l'ombre, se rencontreront soit, avant la conjonction,
soit après.

Cette recherche se simplifie beaucoup, en considérant
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que la dislance apparente des centres de la lune et de
l'ombre , pendant la durée de l'éclipsé, étant nécessairement
fort petite , peut être considérée comme rectiligne, et
que l'on peut regarder aussi les différences de longitude
et de latitude de ces centres, comme de petites lignes
droites parallèles ou perpendiculaires à l'écliptique ; de
sorte nue le mouvement des deux centres peut être censé
rapporté à des coordonnées rectangulaires x et z, les
premières prises sur l'écliptique NE, les secondes sur
le cercle de latitude qui passe à chaque instant pai le
centre de l'ombre.

La durée des éclipses de lune est toujours assez courte
•pour que le mouvement du soleil, et par conséquent celui

de l'ombre dans l'écliptique, pendant l'intervalle, puisse
être considéré comme uniforme. On peut considérer aussi
comme uniformes les mouvemens de la lune en longi-
tude et en latitude, au moins dans une première ap-
proximation. Avec ces modifications, le problême n'offre
aucune difficulté.

07. En effet, soient T , L' deux positions simultanées
de l'ombre sur l'écliptique et de la lune sur son orbite,
à un instant quelconque avant ou après l'opposition.
Puisque l'on connaît les vitesses de la lune et de l'ombre
tant en longitude qu'en latitude, on aura aussi pour
ce même instant les valeurs de TP' et jP'L', qui

expriment les mouvemens relatifs du centre de la lune
par rapport au centre de l'ombre. La somme des carrés
de ces lignes donnera Je carré de L' I' , c'est-à-dire , de
la distance des centres, car le triangle L'PT' est rectangle
en P1. D'après la valeur de cette distance on connaîtra
si l'éclipsé est commencée ou non ; et en formant Г ex-
pression analytique de cette valeur pour un tems quel-

conque , il est facile de détermîaer l'instant précis de
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chacune «les phases de l'éclipsé. II suffit pour cela cb
résoudre une équation du second degré.

Ces résultats n'ont lieu qu'en supposant les mouve-
mens du soleil et de la lune uniformes. Si l'on veut atteindre
la dernière exactitude , il iaut ne les regarder que comme
une première approximation. Puisque l'on connaît ainsi à
trcs-peu-près rinstai;t de chaque phase , on prendra cet
instant pour origine des Hems, et ayant calculé par les-
tables astronomiques les mouvemens du soleil et de la
lune qui y correspondent, on recommencera le calcul de
la phase avec ces nouvelles données ; et l'on trouvera ainsi
la correction qu'il faut faire à l'époque déterminée par
la première approximation. Cette fois le résultat aura
toute l'exactitude désirable, parce que la supposition de
l'uniformité des mouvemens horaires ne portera que sur
un très-petit intervalle de tems. En opérant ainsi suc-
cessivement pour chaque phase , ou connaîtra très-exacte-
ment toutes les circonstances de l'éclipsé, eu égard à la
variabilité des mouvemens de la lune et du soleil.

Je dois ajouter aussi que pour diminuer l'extrême in-
certitude que présentent les différentes phases d'une
éclipse de Inné, les astronomes observent successive-
ment l'entrée et la sortie des différentes taches dans
l'ombre. Ces taches étant bien connues de tous les obser-
vateurs , et leur position sur le disque lunaire étant fixe ,
les époques moyennes entre leur immersion et leur emer-
sion répond au milieu de l'éclipsé , et l'observation de
ces phénomènes concouit à déterminer cet instant avec
plus- de précision.

Dans tout ceci on fait abstraction du mouvement diurne
du ciel, qui, entraînant simultanément et d'un mou-
vement égal, le soleil, la lune, le .plan de Técliptique
et tous, les cercles célestes, ne change nullement hi.



positions respectives de ces astres entre eux. Ce mouvement
n'a d'autre effet ime t!e présenter successivement Vérlínse
à diverses portions du globe terrestre; il n ' influe que sur
la possibilité de 1» voir, niais non pas sur son existence.

N O T E .

Soit /«' \f mouvement horaire <fli soleil en longitude à l'ins-
tant de l'opposition, tel que le donnent les bibles astronomique«,

Ce sera aussi e miuuemenl horaire du centre de J'ombre, et par

conséquent après un tcn(s quelconque t, compté en heures et eu
fractions d'heure , à partir de l'opposition , la dtbiance du centre de
ГотЪге au point У' où la conjunction ai r i v e sera exprimée généra-

Irment par m t, Ce turns devant èlrc suppose négatif pour les époques

antérieures j rie même, si l'on nomme In'л If s mouvenicns horaires

de la Inné en longitude et en laiilude я partir de la même époque,

le dcplaceuieiit de Cet «sire aprce le lems í , parallèlement à

récliptiquc , sera exprime par mt\ et paialltli-mcnt an çerc't de lati-

tude, par nt ; de surle cfu'cu nommant A la latitude du centre de

ia lune à l'instant de l'opposition , les deux coordonnées de ce crntre,

pour un tiims ijaelconcriie / j seront exprimées par mt et A -Ь rit.
Comme les moüU'moüs propres de la lune et du soleil: en longitude,

sont'toujours dirigis d'occident en orient, ils auront tons deux le

même signe ; «ous les regarderons comme positifs. Msis H n'en est

pas de uit!me de n, nous le supposerous potilit quand il rnjipro-
ehera -U . lune du pôle boréaj de -l'ec)iptiqne, et nega lit' quand il
Геп t!,lignera. De même, nous supnoserotis >• posi'.il' pour les la-

titudes borialfS, ncgau! pour ies lalituilcs australes í ces quantités,

avec leurs signes , sei'OiU données par les tables astronomique« île

la lanc et <îu soleil.

Cela J>osé , si l'on représente'par с la distance de» centres de l'ombre

6t de la iune a un instant quelconque ? с sera TiiVpotltenuse d'un
uiaiade rcelanijle dont les côtés seront mt — m t, ou la différence.

Ucs uieuvmiens en lonj>iiude ; et >, -(- ni, c'est-à-dire )a latitndci

Je- la luu«. On aura donc à cet instant

J m — m ]2 t' + |л + «£ l ' == с'.
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Maintenant, si l'on veut regarder í comme inconnue dans cette équa-

tion , il n'y a qu'à se donner arhitrairement с , ou la distance des centres,

et la résolulion de l'équation fera connaître la valeur correspondante

de t. On connaîtra donc ainsi Its époques de tontes les circonstances

de l'érlipse qne Ton "voudra calculer.

Si Г(Ш développe le second tenue de cette équation pour la ré-

loudre en général, elle devient

\ ( m — m")' -4- и» } í» -t- i * 7ií =: с" — л» ,

et elle est bien facile à résoudre ; mais elle se simplifiera encore si
l'on y introduit un angle auxiliaire z , tel qu'on ait

tang а =т '
ш — ni

ваг en éliminant m — /«' elíe devient

№ (* + 2 Л n SÎn2 œ.t= (с* — A ' l b i n " »,

qui étant résolue, donne pour í ces deux valeurs très-simple!

— > sin' я 4- sin ttV/в 1 •- "" cus' •»
t ;= •

n

11 n'y a ])lus malmenant qu'à mettre pour c le* différentes valeurs qui
conviennent au conirsirncrntenl ou à la lin de l'ecüpse , ou à telle

autre phase que l'on voudra choisir , et si cette phase est possible il

T aura toujours deux époques où eue aura Heu, puisque noire éijua-

цои nous a donné deux val-Tirs de t pour chaque va leur de c.

Déterminons ces valeurs de г pour les princi]t;ilfs phases dt- l'éclipsé.
B'ubord , quand le disque de la lune entrera dan; la pénombre otl

s'en dégagera , la distance des centres sera égale ,\ la somiue des dcmi-
diainètres de la pénombre cl de la lune. Or en appelant D le diamètre

apparent du soleil, Jj" ci lui delà lune, p cl P les parallaxes horisoulale»

de ces deux astres, le rayon extérieur de la pénombre est — -t- P + p

suivant ce que l'on a YU dans le § 88,. en n'ayant point égavd à l»

faible lumière iraasmjss par 1^ réfraction de l'atmosphère. Ou au«

lionu
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Disque de la lune Ung. extér. à la pénombre. . . с ==
a

Quand ]e disque de la lune sera entré tout-à-fait dan» la pénombre,

ou sera sur le point J'en sortir , la distance des centres sera égale
au r yon extérieur de la ponombre , moins le demi-diamètre apparent
de la lune j on aura donc alors

D-D"
Disque de la lune tang. inter, à la pénombre . с =

Quand le disque de la lune entrera dans l'ombre pure ou s'en dégagera,

la distance des ccnlres sera égale à la somme des demi- diamètres de la

О
lune et de l'ombre. Ce dernier est égal à P -4- p -- suivant ce que

nous avons trouvé plus baut , on aura donc alors

D"— D
Disque de la lune lang, extér. à ГогоЬге pure. . . с = -- \-P+pt

a

c'est l'instant du commencement ou de la fin Je Féclipse. On aura

de mime

Disque de la lune tang, inter, à l'ombre pure с = -- -+P+p*
a

Chacune de ces phases, si elle est possible, donnera deux valeurs

de t : mai* si quelqu'une de ces valeurs se trouvait imaginaire , U
en faudrait conclure que la phase dont il s'agit est impossible. Si

les deux ла!еигз de l sont égales, ce qui a lieu quand le radical
devient nul , la phase ne dure qu'un instant : par exemple , si cela

L>"—D
arrive ainsi pour la valeur с = -- r- P -t- p qui a lieu quand

le disque de la lune est tangent extérieurement à l'ombre pure , il

faut «n conclure cjiie le disque ne fût que toucher l'ombre sans y

«ntrer. 11 n'y a dune pas d'éclipsé proprement dite , maie simple-
ment une appulse.

Une époque intéressante à déterminer , c'est celle du> milieu de

l'éclipsé j ffttle époque a évidemment lieu quand les deux valeurs

eorrespondontes de t sont égales entre elles , c'est-à-dire , quand In

radical s'évanouit ; car , prenea deux phases correspondante quel-

conques , par exemple , l'entrée et la sortie de l'ombre pure-, U
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Bnilien sera toujours eilte partie de t qui est indépendante <lu radi-

cal. On aura donc alors

л sin1 л
Milieu de l'éclipsé t =s — » dist. des centres с = л cos e.

n

Je dis aussi qur cet instant est celui où la distance des centres est

la plus petite , par conséquent celui de la plus grandi; phase ; en

effet , considérons une autre époque éloignée de celle—ci de t'r en plua

ou en moins , en sorte qu'on ait généralement

si l'on substitue cette valeur dans notre équation en í , elle détient

,, , sin * . n'
t = ± y 6-a — A1 cos1 л. par consequent с' = —— t * -Ь A' COS4 «.

/l sin'»

Le tevme affecté de t" étant toujours positif, il augmente toujours

la valeur de c. Cdle-ci est donc la pins petite possible quand í" = o ,

ce qui donne c" = A1 cos» a j c'est la valeur que nous avons trouvée

pour le milieu de l'éclipsé ; on en tire с =r >. cos <t, car les seules

valeurs positives de с «ont admisibtes , parce que la distance des centres

ne peut pas devenir négative par la nature du problème.

Puisque l'on connaît la plus courte distance des centres , il est bien

facile de trouver l'étendue de la partie éclipsée de la lune, à cet ins-

taut, étendue qui donne la mesure de la plus grande phase. A la pluj

courte distance des centres л cos л , ajoutez le demi-diamètre appa-

D"
rent de la lune , ou — , vous aurez la distance du bord extérieur

de la lune au centre de l'ombre qui sera •+• * cos a. : si de cette
a

quantité vous retranchez le demi-diamètre de l'ombre pure, c'est-à-dire,

D
P + p > vous aurez la portion du diamètre de la lune quj

3

. , ,. . „ (»"+ £>) c-
n'est point éclipsée. Ce sera A '- -|- A cos a — P — P- t>1 с«Чл

а
quantité est positive , eu la retranchant du diamètre apparent D"

D" — D .
vou» ащ-cz •+• P •+• p — л coi к, pour u pâme éclipsée d«
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disque lunaire, portion que les astronomes ont coutume de convertir

en douzièmes de ce díaraòlre j et ils nomment improprement cci

D"+D
douzièmes des doigts. Si la quantité -4- * cos *. — P — pt

2

expression de la partie non éclipsée, est nulle, cela indique que l'éclipsé

est totale à l'instant de la plus grande pbase ; mais si celte expression

«st négative , elle indique que l'éclipsé est plus que tot.-ile, rt elle

exprime la quant i té dont ГошЬге déborde le disque lunaire.

Enfin , si l'on veut connaître la durée totale de J'éclipse , il n'y a

qu'à chercher l'instant où la lune est entrée dans l'ombre pure , celui

où elle en est swrtie, et retrancher cette seconde époque de la pro»

inière , on aura ainsi

Durée de l'éclipsé =2 \/, *' COS1 i»
11

dans cette expression, il faudra mettre pour с la valeur qui convient aux

D" — D
instans de l'entrée et de la sortie , c'est-à-dire с — h P + p-

Quoiqu'il soit presque superflu , après ce qui précède , de donner

un calcul numérique d'éclipsé de lune, cependant , pour ne rica

laisser à désirer, je prendrai pour exemple l'éclipsé de lune du 17

mars i^Gá i *lu' a ^rá calculée par Lalande , dans son Astronomie.

Je rapporterai d'abord les élémcns de la lune et du soleil ел mesures

sexagésimales , tels qu'ils sont donnés par les t.ibles agronomique»

pour celte époque. Ou avait alors , suivant les calculs de Lalande

Epoque de l'opposition le 18 mars 1764 , 1 oh.(i'. ia" , 1сшз solaire
i Paris, compié de minuit.

Lat. de la lune à l'iiisl. de l'opposition л r=+58'.42" boréale.

IVlouv. horaire de la lune eu latitude, n :=— 5'.26' la lune s'éloigne

du pôle boréal

de l'écLplique.

IMouv. horaire de la lune en longit. •. m — Зу.зЗ"

Mouv. horaire du soleil en longitude . m = a'. 29"

Diamètre apparent de la lune D"^= 53'.i!J"

Sa parallaxe Lo;is. corrcsp. à ce díam. P = 6l'. o"
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Diamètre apparent du soleil ........ D — За', i o"

Sa parallaxe horisonlale ............ » — o'. g".

Avec ces données , on trouve d' abord

n 206"

TIL — w иод4

iToi'i l'on déduit , par les tables trigonumétriquee

a, = - 5° . 37 ' . 7 ".

J'observe que m — M' est toujours positif , parce que la lune v»

toujours plus vite que le soleil.

On trouve ensuite le tems du milieu de l'éclipsé

гг-Ю11. 108047 >

riu en le convertissant en minutes et secondes

t = +6'. 29",

Cette valeur de t étant positive doit être ajoutée à l'époque de l'oppo-

sition , c'est-à-dire, oh.6'.i2" le 18 mars; on aura donc ainsi

Milieu de l'cclipie le 18 mars 1764 i o'.ia'. 4"1"-

La distance des centres à cet instant , qui est aussi celui de lajlbf

grande phase est ......... • A ... л cos * = 38'Я(Щ

Aioutez le demi-diamètre apparent de la lune

lö'.Sg", vous aurez la distance du bord extérieur

de la lune au centre de l'ombre ....... 55'. lo";

Le denii-diamètre de l'ombre est P + p -- ,

D 2

eu plutôt P + p — -- 1- ï ''4° "j afin de tenir
2

compte de l'ombre porléo par Гашюзрцеге ; ce

demi-diamètre sera donc ........... 4*5 '-44 "j

En le retranchant de 55'. 10" nn aura : br-

(jnur de la partie non éclipsée de la lune . . • ; S'. 26' ;
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L'éclipsé n'est donc pas totale. Prenons le com-

plémrnt de cette quantité à D" , nous aurons •'

diamètre de la partie éclipsée de la lune . . . . 24' • 62" j

з4'.5а" i4<52' , об
ou en iloiçts 12«. - = I2d. • — í — = 8 doigts et ---

33'. 18" 1998" loo

11 faut encore calculer la distance des centres à l'instant de l'en-

trée dans l'ombre et de la sortie, afin d'en déduire les époques de

U' — D
ces phénomènes. Cette distance sera с = -- \- P -t- p j

J)" _ f)
ou plutôt с = -- r- jP •+•/» + i'-4°"> en avant égard à l'ombre

portée par l'atmosphère terrestre. On aura ainsi c =: 63' . зЗ" , et de
là on tire les deux valeurs de t relatives л сев deux instans qui seront

Instant de l'entrée dans l'ombre <'=+o

Instant de la sortie ........... <"- ч-оЧ ï oSo47+ 1 h-4354G=-t ^.Зг'.Зу",

Durée totale de l'éclipsé ...... t" — t' = a,ib-43546o=i'ih.5i'.i6".

La valeur de t' étant négative et celle de f" positive, Téclipse com-
mence avant l'opposition et unit après. L'instant absolu du commen»

cément est le 18 mars 1764, à oh.6'.J2", instant de l'opposition

moins la valeur de «', c'est-à-dire, le 17 mars, à заь.4').'-33",

terns solaire à Paris compté de minuit, et la lin arrive le 1 8 mars 1 764 , à

L il" instant de l'opposition , plus U valeur de t" , c'est-à-dire le

lare , à ih.38'.4i)"., 'e (*ms étant toujours compté de minuit.
D'après ces valeurs , од voit que le commencement et la fia de

l'éclipsé ont dû arriver d»n« le teras que la lune était au-dessuâ

de l'horison de Paris. L'éclipsé toute entière a donc été visible

dans cette ville,' mais elle ne l'était pas dans l'hémisphère opposé:

c'est en cela seulement que le mouvement diurne du soleil ou de la

terre a de l'influence dans les éclipses de lune. 11 ne uit qu'amener

cet astre et l'ombre sous des méridiens différens-

On voit que le calcul de tous ces phénomènes et fuit directement

tans avoir besoin de iigures qui retracent la situation des deux astres,

et uniquement en observant les règles des »ignés algébriques. Ce-

pendant tous ces résultats pourraient ее represem« aussi par de»
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eoaetruclions géométriques assez simples j et comme les astronomes

en ont fait souvent usage , je crois devoir en dire un mot, eu ne les

donnant toutefois que comme une representation des formules, et

non comme un moyeu de trouver graphiquement les valeurs dee

inconnue» , ce qui se fait par le calcul avec infiniment plus de
précision, de promptitude et de facilité.

A l'inspection de l'équation fondamentale

| ( m — ni }* •+• n' l t' •+- a * nt — с' — л« ,

on voit que la valeur de í serait la même si l'on supposait l'ombre
de la terre immobile sur le plan de l'écliptique , pourvu que l'un

donnât au centre de la lune un mouvement en longitude égal à m—m.

c'est-à-dire, à l'excès de son mouvement en longitude sur r.tl.ji de

l'ombre de la terre. En effet , il est sensible que c'est uniquement en

vertu de ce mouvement relatif que la lune s éloigne ou s'apprccht de
l'ombre. Alors le ceutre de l'ombre reste» immobile à l'origine des
coordonnées, par oiemple, au point où l'opposition arrive, mais le centre
de la lune se déplacera en vertu de son mouvement en latitude n et de son

mouvement relatif m — m -en lonniuide , de façon que pour un terns«

quelconque t, compté à partir de l'opposiliun , ses coordonnées seront

A + nt et ( m — m ) t. On voit dune que ce centre décrit encore une

orbite plane dont l'inclinaison sur l'écliptique a pour tangente trigono-

métrique > au lieu que l'inclinaison de l'orbite vraie sur le
m — ni

n
même plan, a pour tangente irigonométrique Cette inclinaison

de l'orbite fictive , que les astronomes on appelée l'otbite relative

de la lune , est donc précisément égale à Tangle a que nous avons

introduit plus haut dans nos formules, et qui les a heureusement
simpliuéei. D'après cela , ai l'on veut construire graphiquement le»

résultats «le nos formules , il n'y a qu'à placer le centre de l'ombre
immobile en T sur l'écliptique EJ\, voy. ßg. \ ï. JL sera le

cercle de latitude sur lequel l'opposition arrive, on y placera le centre

de la lune à une hauteur au-dessus Ou au-dessous de l'écliptique expri-

mée par la latitude л, puis on tracera l'orbite relative L/V ' , faisant
Tangle л avec l'écliptique. Si du centre T de l'ombre on mène une

perpendiculaire T L пит cette orbite, TL' «era 1a Plu9 courte distance
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âes centres ou л cos «. Si des points У et 77 comme centres, on décrit deux

circonférences de cercles , la ï rentiere avec un rayon égal au rayon ap-

parent de l'ombre terrestre , la seconde avec un r<n on égal an demi-

diamèlre apparent de la lune, ces deux cercles, en se pénétrant,

représenteront l'effet et la grandeur de la plus grande рЬ.те. Di

même , en prenant sur l'orbilu relative deux points L", L.'" , dont

la distance au centre de l'ombre soit la même et égale à

__ 1- P -f. p, ce seront les lieux des deux centres de la Inné
2

lorsqu'elle est tangente à l'ombre terrestre ; et ainsi de suite, on

représentera ç taph iqu tment toutes les phases de l'éclipsé ; m;iis ,

•oninie je l'ai déjà fait observée. Cette construction n'est bonne tout

»u plus qu'à les rendre sensibles, et ne vaudrait rien pour les déter-

miner numériquement.

Je ne crois pas nécessaire de donner ici l'application numérique

de la métliode que j'ai indiquée dans le texte pour corriger par un

second calcul la supposition de l 'uniformité des inouveniens horaires.

Outre que cette application n'a aucune difficulté , l'observation des

-phases d'une éclipse de lune n'est jamais assez exacte pour qu'il soit

nécessaire de tenir compte de celte correction. Si je l'ai indiquée

dans le texte , c'eût ahn d'exposer tout de suite le procédé entier d'une

manière complète. Car ce procédé nous servira dans le calnil des

éclipses de soleil, et d'étoiles dont l'observation comporte une exac-

titude beaucoup plus grande. Je remarquerai seulement que dans ce

cas général, l'instant du milieu de l'éclipsé ne répond plus néces-

sairement à la plus grande phase. L'époque où Celle-ci arrive est

déterminée par la condition que la ligne menée du centre de l'ombre à

l'orbite relative de la lune , soit la plus courte possible j mais celle
orbite n'étant plus rectiligne } quand on considi-re les mouvemelis

horaires comme lariables , ce point de perpnidj'cularilé , n'est plus

intermédiaire , au moins en généré , entre c*us de l'entrée et de

l,i sortie.



JPHTSIQUE. 465

CHAPITRE XVI.

Manière de calculer les circonstances générales
des Eclipses de Soleil.

ï
98. LES premières questions que l'on peut se pro-

poser "relativement aux éclipses de soleil, c'est d'abord
de déterminer s'4 y aura éclipse dans quelque lieu de
la terre ; ensuite quelle sera la durée de l'éclipsé , son
étendue ; enfin quelles seront les heures du commence-
ment et de la fin de l'éclipsé.

Ces questions n'ont aucune difficulté, si nous voulons
considérer les éclipses de soleil comme des éclipses de
terre, relativement à un observateur placé dans la lune-
Alors il s'agira de déterminer , pour un instant quelcon-
que , la distance apparente du centre du disque terrestre
au centre de l'ombre lunaire ; et d'après les diamètres
connus de la terre et de l'ombre , on calculera les instans
où leurs disques se pénétreront. Ce problème est donc
absolument île la même nature que celui des éclipses
de lune vues de la terre ; aussi en suivant une marche
exactement semblable, serons-nous conduits à des for-
mules toutes pareilles, ou plutôt ce seront les même for-
mules qui nous serviront; il n'y aura de différence que
dans la construction graphique qui devra nous repré-
senter le centre de la lune comme le centre des rayons

Tisuels.

Soient âonc,Jig.iz, à un itistant queicongue, T J«

• 3e



centre de la terre , L celui de la lune , S celui du soleil,
et considérons le triangle rectilian e TSL formé par ces trois
points dans l'espace. Si l'on prolonge le côté SL de ce
triangle qui va du soleil à la lune , ce sera l'axe de l'ombre
lunaire , et l'angle OLTformé par ce prolongement, avec
le rayon visuel LT mené de la lune à la terre, sera
la distance apparente du centre de la terre au centre de
l'ombre ; distance qu'il s'agit de déterminer. Or, cela
est très-facile, car le triangle SLT lui seul fournit toutes
les données dont on a besoin , puisque l'on y connaît
les deux côtés ST, XT, distances du soleil et de la lune
à la terre, avec l'angle en T qui est la distance appa-
rente de ces deux astres vus de la tèíre ; distance qui
s'exprime aisément d'après leurs différences Oe longi-
tude et de latitude , comme nous l'avons fait dans les
éclipses de lune. On a donc ainsi pour un instant quel-
conque, l'expression de la>distance apparente du centre
de l'ombre au centre du disque terrestre vu de la lune ;
en égalant cette expression aux diverses valeurs de cette
distance qui conviennent aux différentes phases de l'é-
clipsé , et prenant le tems pour inconnue , on pourra dé-
terminer les époques où ces phases arriveront.

99. Dans tout ceci, nous n'avons point égard au mou-
veiãent diurne du ciel. Mais il est évident que la consi-
dération en serait inutile ; car ce mouvement étant com-
mun au soleil, à la lune et à tous les cercles célestes,

ne change rien à leurs positions respectives qui sont ici
les seules que nous ayons à considérer. Ici, comme dans
les éclipses de lune, le mouvement diurne du ciel n'a
d'autre effet que de présenter successivement l'éclipsé à
divers côtés du globe terrestre. Ou bien si l'on veut attri-
buer le mouvement diurne à la ferre, supposition qui
satisfait également aux phénomènes, et même qui y satis-
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fait d'une manière infiniment plas simple , ce mouve-
ment fera tourner l'observateur sur son parallèle et lui
présentera successivement l'éclipsé à diverses hauteurs sur
l'horison du lieu où il est placé. Cette rotation pourra
même lui donner on lui Ater la possibilité de voir l'éclipsé
en l'amenant sur l'hémisphère où elle est visible ou en l'en-
traînant dans l'hémisphère opposé. Elle pourra encore y
influer 'd'une autre manière, «n rapprochant l'obser-
vateur du centre de la lune ou l'en éloignant, par le
changement de la parallaxe de hauteur. Mais toutes ces
variations qui compliquent le problême quand on veut
considérer un point physique et déterminé de la terre ,
ne font rien quand on considère la terre en général.

joo. Au reste, il existe un moyen très-simple de lever
ces diff icul tés , c'est de raisonner par rapport à un point
quelconque de la surface terrestre, comme nous l'avons
fait tout-à-1'heure , relativement à son centre. Seulement
il faudra employer dans le calcul les données propres
à ces nouvelles circonstances,- c'est-à-dire les élémcns
apparens des deux astres vus du point assigné au lien
des élémens vrais vus du centre de la terre. Et comme
ces deux senres de données ne différent que par les valeurs
des parallaxes de longitude , de latitude, de déclinaison
et d'ascension droite, que nous avons appris à calculer,
on conçoit que quand on cunnaîtra les instans des dif-
férentes phases de l'cclipse pour le centre de la terre,
on pourra calculer les corrections qu'il faudra leur appli-
quer en vertu des parallaxes, pour les ramener à la sur-
face. On trouvera dans les notes les méthodes les plus
simples d'atteindre le but, ainsi que tons les développr-
inens des calculs indiqués.

101. Si nous examinons aussi, d'une manière générale-
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la marche de l'ombre ou de la pénombre lunaire sur le
disque terrestre, nous verrons qu'elle doit aller, relative-
ment à nous, d'occident en orient, dans le sens du mouve-
ment propre de la lune ; car cet astre allant plus vite que
le soleil, dans son mouvement angulaire au tou r de la terre ,
son ombre doit le suivre et marcher avec lui dans le même
sens. Ainsi un observateur placé dans la lune et regar-
dant la terre s'éclipser, verrait d'abord l'éclipsé commencer
sur les parties les plus occidentales du disque, et finir
par les plus orientales. Pour nous qui sommes placés sur
la terre , le disque de la lune nous paraît traverser celui
du soleil en allant d'occident en orient, par l'excès de
son mouvement relatif. C'est là tout ce qu'il y a de cons-
tant dans ce phénomène ; car la grandeur de la partie
éclipsée et sa position sur le disque solaire, sont extrê-
mement variables par plusieurs causes que nous expli-
querons dans le chapitre suivant.

N O T E .

Considérons d'abord le triangle A'LT de la ßg. 12 entre 1*
soleil, la lune et la terre j nommons S cl T les deux angles en
S et en T. L'angle TLO ultérieur à ce triangle est la distance'ap-
parente du centre de la terre et de l'ombre, \ue de la Urne : nooe
la nommerons c. On aura donc d'abord

с = Т -t- fi ; par conséquent S = с — T.

Maintenant, du point T, menons ТО perpendiculaire à Faxe de
l'ombre j ei nous considérons cette perpendiculaire dans le triangle
iSyO , «H« aura P°ur expression S T sin S ou i 'smi, en nom-
mant f' la distance S T de la terre au soleil, mais si nous la
considérons dans le triangle L TO, elle aura pour expression

LT ein с ou í sin с eu nommant í la diiunc« de U terr« à k lime»
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G«» den» valeari d'une mime ligne devant être égale« , on aur«

t' sin S = í sin о ou i-' ún ( с — Т] = t sin с.

J-'
OD peut, au rapport — des distance», substituer le rapport inverte

du parallaxes des deux astres ou — en nommant p celle de 1*
ып p

lune, p' celle du soleil; on aura ainsi

(Л sin ̂ .sin (с — Т") = ein p .saí c.

Cette équation est générale et rigoureuse ; mais quand on en fait
•usage au moment de l'éclipsé , l'angle T est toujours fort petit puis-

qu'il mesure la distance apparente des centres des deux astres dont
les disques se pénètrent. On peut donc évaluer cette distance comme
nous l'avons fait dans les éclipses de lune , en la regardant comme
l'hvpolbénuse d'un triangle rectangle dont les côtés seiont les dif-
férences de longitude et de latitude des deux astres. Soient donc
comme alors m et л les mouvemens horaires de la lune en longitude

et en latitude, m celui du sokil en longitude , x la latitude de la
lune à l'instant de la conjonction , et í le tems compté en heures
à partir de cet instant j la différence des longitudes à l'instant t sera
(та — m) t j la différence des latitudes sera л 4- ni ; on aura donc

M I* == (m — m )' P -4- (* + ni )'.

Cette valeur de Т étant substituée dans l'équation ( ï ) , celle-ci
déterminera с eu fonction du teme í, c'est-à-dire qu'elle déterminera
pour un instant quelconque la distance des centres de la terre et de-
l'ombre vue de la lune. Réciproquement, si l'on donne à cette distance
les diverses valeurs qui correspondent aux phases de l'éclipsé que l'oiv
veut calculer , le tems г sera la seule inconnue de l'équation (i)i
tout se réduira donc à! en extraire la valeur de t, et cette -valeur
fera connaître l'instant de la phase que l'on a considérée.

L'équation (r) pourrait donner la valeur de Т eu с d'une manière
rigoureuse et fort élégante. Peur cela il suffit de remarquer qu'elle,
tst parfaitement semblable à l'équation sin ( * - a nr) = cos a nR. sin s.
que uoua avoni obtenue dans 1» 1er. Цуге, pag. 44$ > eu trai: ia t
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des réfractions. Ici z est représenté par r. ; a nr par T ft cos 2яД par

- ----- Notre équation ( t ) , dans le cas acluel , sera donc résoluble
sin f»

comme celle des réfractions , c'est-à-dire , qu'en prenant deux angle»

auxiliaire» « et u, tels qu'où ait

sin p
cos ы = • - ï táng u = sin w lanç c ,

sin p

on aura
tang j T = tang £ u tang f u.

L» valeur d : Tétant connue <!e cette manière <"ii fourr ions de c , on lu

mettrait dans l'équation (1~) qui donnerait í par la résobilion algébrique ;
mais comme cette méthode ne peut avoir son application que dans des
cas bien rares où Ton aurait besoin d'une précision extrême. , il nous suf-

fira de l'avoir indiquée, et nous procéderons au dégagement de T

par des approxima lions dont l'erreur sera presque insensible ; ces

approximations consistent à supposer les pelits arcs /»•, p' , c,

e — T proportionnels à leurs sinus : alors l'équation (í) devient

/7 — p
p (с — 2") = p' . c, et elle donne T= с . - •>

et cette valeur étant substituée dans l'équation (2) , on a pour déter-

miaer t

( m — m ) 14- ( x -I- nt }' = c' . r^-TZ- J ,

formule absolument pareille à celle que nous avons trouvée pour les
éclipses de lune ; Ü n'y a de différence qu'eu ce que la ùistance

apparente с des centres de la terre et de l'ombre lunaire s'y trouve

multipliée par — - — ; mais ce même facteni' en sens inverse se
P

trouvera multiplier les distances apparentes des centres qui donnent

les différentes phases , ainsi qu'on le verra tout-à-1'heure ; de sorte
qu'en délinitif , les conditions de ces phases , dans les éclipses de
soleil, se détermineront exactement comme dans les éclipses de lune,

et l'on pourra , si l'on veut, les représenter géométriquement de la

mime manière.
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Par eiemple , si l'on veut connaître 1'insiani où le disque terrestre

«ntre dans la pénombre lunaire, c'est à-dire , le commencement «t

la fin de l'éclipsé, il n'y a qu'à supposer que la distance apparente

des centrée de la pénombre et de la terre est égale- à la somme de

leurs demi-diamètres apparens vus de la lune. Lte rayon extérieur de

la pénombre lunaire est ———— —— comme on l'a trouvé
2 p — p

précédemment ; celui de la terre est í gai à la parallaxe de la Ina«
ou à p. On aura donc ainsi

(&' + D) p
Disq. terr. tang.extér. à la pén. Ura.... c = -, + p ,

le teins í qui correspond à cette valeur de с donnera le commence-

ment et la fin de l'éclipsé.

La manière dont nous venons d'établir , dans ce cas, la distance
apparente des centres vue de la lune pourrait bien ne pas paraître
tout-à-fait rigoureuse. Car, si la ligne droite KMN, fig. i3,

représente l'arête de la pénombre , tangente aux surfaces dé la lune

et de la terre , et que M soit le point de tangence , la ligne L T' menée

du centre de la lune au point 7" différera du rayon visuel LM' mené

du même centre tangentiellement à là terre ; ces deux lignes feront entr»

elles un petit angle T'LM'. Ainsi, quand l'éclipsé commence , la distance

apparente des centres vue de la lune, ou l'angle OL Test égal à la somme
des trois angles OLT', T'LUT, M'LT: lé premier est le demi-diamètre
apparent de la pénombre vue du point L ; le dernier est la parallaxe do

la lune : nous les avons ajoutés ensemble pour avoir c. Mais nou»

avons négligé le petit angle T'LM' qui , dans le fait doit être ajouté

aui deux précédens ; ainsi, pour ne rien laisser à désirer du côtéi,

de l'exactitude, il faut calculer ce petit angle , et voir s'il peut
occasionner une erreur notable "-, 01 cette évaluation est très facile ;
car si, par les centres de la lune et de la terre. on mene le»

rayons LN, УМ perpendiculaires à l'arête MFf de la pénombre, H

est facile de Toir que la dislance LT dès-deux, astres est coupé« en /

tu parties proportionnelles à ces rayons , de sorte qu'en nommant R

celui de la terre, Л ' celui de la lune , et appelant t b distance des

«entres de la lune et de la terre, on a Ll = •; > f" conséquent
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R'
—

/U'\ , , „ . , ,
;= sin p + sin ( — ) ï p étant la parallaxe de la IUB«

et Z)" son dumètrc apparent vu de la terre. Or, —— est aussi le sinui

de l'angle LIN , et cet angle LIN lui-même étant extérieur au
triangle LIT' est égal à la somme des deux intérieurs qui lui sont

D"
opposés, c'est-à-dire, à IT" L -Ь IL Т' = \- p H- y , en nomi

niant y le petit angle. M'L T' dont nous voulons déterminer la valeur.
Oïl aura donc ainsi l'équation

lin \ — H- p -t- y \ = sin p •+• sin . — »
t" j 2

»n e» développant le premier membre , et mettant pour cos y sa
valeur ï — 2 sin j y

eos/ •
Z>" \ /D" \ D" /D" \

l-p J.siny-asml l-p ]smj|v-=sin»+sin. sin! l-P 1
.a/ Ч 2 J r a V. a J

en développant le terme sin ( h p J dans le second membre, et

к bornant à la première puissance de sin y, on trouve

( . D" . , . . D")
< sin — sm1 v p -t- sin p . sin5 -— V
t a * 4 )

am y — 2 •
/IT

COS3 I •
Ч а

Si l'on substitue , dans cette formule, les valeurs
Z>"= ад', ag" • p — 5/J'.ï", valeurs que nous emploierons bientôt
dans le calcul de l'éclipsé de soleil de l'année 176/1, et qui sont expri-
mées en mesures sexagésimales, on trouvera y égal à 7'0*0 de secondé*
iexagés-imle, quantité si petite, qu'à moins d'avoir besoin de Ja der-
nière exactitude , on peut se permettre de la négliger, et se borner
à la condition que nous avons établie pour le commencement et la
fin de l'éclipsé.

• Puisque l'équation qui détermine le tenu des phases est de même
forme que celle que now avons obtfcnue pour leu eclipsei d$ lune,
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nous la traiterons de la mime manière, et nous ferons tisage dei

mêmes transformations. Il sera donc également commode d'intro-

duire , dans le cas actuel ( l'iaclinaisou de l'orbite relatÎTe , que nom

avons employée dans les éclipses de lune. On fera donc comme alors

n
tan" а=

et l'équation qui détermine t deviendra m »

sm»a.t = \c ' -( — - — ) — »a > b i n « « ;

en la résolvant de la même manière , elle donnera comme dans h

page 457

— Asin' a+sin a. l/ C' f — - ~ ) —

II n'y a plus maintenant qu'à mettre , pour с, les différentes va-

leurs qui conviennent aux phases que l'on veut considérer j et les

deux valeurs de í feront connaître les époques correspondantes où

Ces phases arriveront.

Par exemple , si l'on veut déterminer le tcms du commencement
et de la un de l'éclipsé , il n'y a qu'à , ainsi que nous l'avon« déjà

dit, mettre pour с cette valeur... с —

«t les deux instann cherchés seront

zr+д ,i"
-- 1- p — p V — Л' COS»

On prouvera , comme pour les éclipses de lime , que la plus grande

phase de l'éclipsé a lieu quand le radical s'évanouit, c'«et-à-dire,

Quand ou a

л sin' a f p ч
í = —. с = l—í )лсо««>n \ p - p j

C'est aussi l'instant du milieu de l'éclipsé 5 «ar cette л-aleur d« t
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est la demi-somme de celles qui conviennent au commencement el
á la fin. On conclura la grandeur de l'éclipsé comme on Га fuit

pour les éclipses de lime , et on l'évaluera , si l'on veut , en doiçts ,
suivant l'usage des astronomes. Le calcul est absolument le même

que relui que nous avons fait alors , et cela doit t'tre ainsi , puisque
les formules sont identi(juement semblables , à l'exception du fac-

P
leur constant - •—;•

P — l>

Jusqu'ici nous sommes 'parus de l'époque de la conjonction pour

trouver les instans dos différentes phases. Mais réciproquement si

l'instant d'une de ces phases était donné , rien ne serait plus facile que

d'en déduire l'époque de la conjonction. Il suffirait de retrancher de

l'instant observé la valeur de t qui convient » cette phase , et qui
est donnée par nos formules. H faut faire beaucoup d'attention à
ce résultat , car il-esl là base de la méthode qui sert à déterminer

les longitudes des lieux el les corrections des tables de la lune par des

oJWnaliuus dVcTipS'.'s.

Si l'on voûtait connaître l'instant du commencement ou de la fin
de l'éclipsé pour un observateur qui serait placé au centre même de la

terrei* il n'y aurait qu'à considérer, qu'aux instans cherchés , la distance

apparente des. centres de la terre et de l'ombre, vue de la lune,

doit égaler le demi-diamètre de la pénombre vu du même point1}

/ n" + D \ Por, ce dcmi-diamt'lie est égal à ( -- }• - • Teile eel
V a / p — p'

donc la valeur de с pour le cas dont il »'agit. Eu la substituant dan»

l'expression générale de t , elle devient

•vra-
it lès dm_\ valeurs de t qu'elle donnera appartiennent aux install!

flicrchés. On aurait jui encore arriver à ces résultats d'une autre

inanü're i en observant que relativement au centre de lu lèvre, on

a p — о , /'' = o. Aii is i , en faisant ces suppositions dans les valeurs

générales de I j'filaiives au commencement et à la lin de l'éclinse,

on aura les valeurs pour le ctntr« de la lerre, et ces valeurs seront
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, . i /V//' -t- f > \ *
— * sm' а Hr sin а S/ t . I —л» cos» .т

c'esl-à-diru, précisément celles que nous venons de trouver.

Je prendrai pour exemple l'éclipsé de soleil qui eut lieu le prr-

nuer avril 176^, et qui a sorvi de base au grand travail de Dionis-
du-Séjour sur les éclipses. Comme il ne s'agit ici que d'un exemp'e

de calcul , j'adopterai les élémeus de la lune , qu'il a donnés dans
son ouvrage, quoique l'on en pût trouver de plus exacts par les

tables actuelles. Nous supposerons donc avec lui

Instant de la conjonction io''.3i'.5', tems solnire apparent л Paiis.

Latitude de la lune en conjonction л =;-t-3<.)'. 3s" bovcalr.

Mouvement horaire de la lune en latitude.. n —Ц- a' ./|4" 1* lune se

rapproche du pôle boréal de l'écliptique.

Mouvement horaire de la lune en longitude m =4-7.9'.39"

Mouvement du soif il en longitude »i'n:+ •>'. •27". y

Parallaxe horisonlale du soleil f) ~ Я , S

Parallaxe horis. de la lune en conjonction. . » = G. j', l ' • 5

Diamètre apparent de la lune 0"= at/. 29"

Diamètre apparent du soleil D = Si'.Sa".

En mettant ces données dans notre formule, on Irouvra

«. = 5«. 44'. 27".

Commencement t' =-(^^1/^-8 — all,738g8 = - a'^SS-Vß --2L.5j'. i",

Milieu ' •- - »'',14478= -o'1. S'. ï".

l e cotmnencenieru cl le miUL'ii de l'éclipsé ont donr eu l i i n avant

îa conjonction. 1л fin apivs. I.a di^lance apparente îles centres <K- I.i

terre et de Toinhre lunaire à l'instant delà plus grande phase

; . л eos •' — "19 .9.7"; cette distance étant moindre que la рц-

'*Ha\e de la lune qm rcpixsenle le derui-diamètre apparent de la terre
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vue de la lune, il s'ensuit que l'axe de l'ombre tombait à cet instant
l'intérieur du disque terrestre. L'éclipsé était donc centrale pout
certains lieux, quoiqu'elle ne le fut point pour le centre de la terrej
dépendent, il n'y avait point d'obscurité totale , puisque le diamètr*
apparent du soleil surpasse celui de la lune. L'éclipsé était donc
centrale et annulaire dans certains lieux ; dans d'autres, elle était
annulaire «ans être centrale , il sr'en est trouvé aussi qui ont dû la
voir partielle sans être annulaire ni centrale ; enlin il restait plu»
de la moitié du disque terrestre où on ne la voyait pas du tout.

car le rayon de la pénombre ———7 • <—— = 3o' . 45" est} p—p a
moindre que la plus courte distance des Centres 3g'.25", de sort«
que du côté même où l'ombre passe , il y a une portion du
diamètre du disque égale à 8'.4a" 4"i n'est point éclipsée. Ев
retranchant cette portion, du demi-diamètre apparent de lu terre
54'. ï" .5, il restera 45'-ï 9,5 pour la partie éclipsée, qui, divisé*

par la valeur du diamètre et réduite eu doigts, deviendrait

27ii)",5 3
la • -Z7ZÍ— = 5 аш8и et

6483.0 ° loo

II y aurait quelques modifications à faire à tous ces résultat« si
Ton voulait obtenir la dernière exactitude Le mouvement horaire
de la lune n'est pas rigoureusement constant comme nous l'avons
supposé , la difference se fuit déjà sentir après des intervalles de
tems peu t omidérables. De même la parallaxe de la lune et soa.
diamètre apparent varient aussi, avec sa distance à la terre. Toute*
ces quamaiés qui sont les élémens de поя calculs n'ont pas Ц
mîmft valeur au commencement de l'éclipsé , au milieu et à la tin.
Il faut dobe aïoir é^'ard à leurs variations.

On pourrait H'.ilK>rd y parvenir par interpolation j car, pendant
un intervalle tic quelques heures, le mouvement boriiire de la Inné,
•oit *П latitude , soit en longitude , peut être représenté par une
expression de la fùrme a + it + et', оЛ abc désignent des nombres
connus, et í, le tems exprimé en heures. Quant à la parallaxe et au
demi-ili.imètre , Ie,u. expression générale serait encore plus facile ,
parce qu'ils »o varient que proportionnellement au tems : en for-
Biaut donc ces expressions générales , et les substituant daoi le«
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Valeurs de T et de с, au lieu de celles dont nous avons fait usage,
on pourrait encore en tirer le tcms par des approximations assez

faciles ; mais il sera encore plus simple de regarder 1er. résultais

obtenus précédemment comme de premières données approchées qu'il
but rectifier ensuite.

Supposons , par exemple , qxie notre premier'calcul ait indiqué la fia

de l'éclipsé à une époque í après la conjonction , et que Гон veuille déter-

miner cette époque avec toute l'exactitude possible, en ayantéçardaux

Variations du mouvement horaire. On supposera que l'instant cherché
ne diCfèrc de t que d'une petite quantité /' : ou calculera, pour
l'instant t, par les tables nstronor.:iques, la longitude L' du soleil

ion mouvement horaire m', son diamètre apparent £>, sa parallaxe
p', la longitude l de la lune , sa latitude \, ses niouvemeng horaires

m et n en longitude et en latitude , sa parallaxe p et son diamètre

apparent D"'. Alors, pour l'instant t' voisin du premier, Ja diffé-

rence de longitude de la Inné et du soleil sera /— l •+. t m — m"\ t'

la différence des latitudes л 4- Ht' , par conséquent l'angle à la
terre T7, entre les centres du soleil et de la lune sera exprimé par

l'hypothénuse du triangle rectangle fornié»par ces différences, c'est-

à-dire que l'on aura

T ' = f l — V + (m - т')ф + (л + nt')'.

Or , en nommant с la distance des centres de la terre et de

l'ombre vue de la lune à uu instant quelconque , nous avons trouvé

•m aura donc encore

/_ /' -,- (m _ m-) t' Y + {л H- nt\> = c> (P

équation tout-à-fait analogue à celle qne nous avons obtenue d'abord ,1

mais dans laquelle les élémens des deux astre» sont relatifs à l'instant

t' : en développant cette équation, o» aura

j (m - m")'+n> } í Ч-а { ьп+(1-[ ) (m -ni) } t'=
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on la transformera de la mime manière en introduisant Гшс1шнио:>

л «Je l'orbite relative à l'instant î , de manière qu'on ait

tan" a —
in — m

ear en éliminant ( m — m' ) on aura

п'ч'э + ЗЛЭШа JASJna+(/-/')c05»]('=|c= ( —_ J - ».» - (/-ty jsill '«;

colle équation étant résolue algébriquement donne pour t' deux \a-

I U I H S qui sont

——' [l

— Sin* j'SÍn«-t-(/-í)c.OS«} +SÍnaI/ C'f -JL J -AJ-(/-í)3+!ASÍna-K/-0 /

/J

I,'une du ces vakurs est In coireclion qu'il faut faire à l'insiant í

pour aU'ir la plwse que l'on cherche, et qui est ici pai- supposi-

tion la lin de l'éclipsé ; l'autre valeur est la correction qu'il faudrait

appliquer à Ce mèaae instant pour avoir la phase correspondante >

]>ar exemple ki le commencement de l'éclipsé , ai les motivemens ho-

raires restaient toujours les mêmes qu'à l'insunt t pris pour origine.

Cette dernière valeur ne peut nous intéresser puisqu'elle est contraire à

la nature ; il faut donc savoir reconnaître celle des deux que nous

voulons obtenir , et cela est très-facile , саг celle-ci s'évanouirait sila

distance apparente des centres de la lune et du soleil calculée pour l'instant

í pris pour origine éLiit exactement égale à la valeur с .
P

Ou T <rui correspond à la phase que l'on considère, c'est-à-dire , si l'on
avai t à cet instant

с. (LlL V - >,> - (.' - /•). = o.

La valeur de (' <]ui nous intéresse doit satisfaire à cette condition,

c':st p.ir conséquent celie où Je radir.il est affecté du si^ne positif,
c'est-a-tln e

f -. . •

- sin. {••апь_+;1-Г-<:гцЛ+ы.пЛ/ c'(P_JL\ _v_^_f ^-b'Asjn^w /
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Mais comme celte râleur qui doit être fort petite serait ainsi donnée
par la différence de deux quantités qui pourraient être assez grande«
«qu'il fnudrait calculer avec beaucoup de précision, nous multiplie-
rons ces deux termes par

l/ с'

et alors on aura

• Y -*'-(/-

ea)+nl/ c'I —*- ) -V-(J-/'

Ы est facile de voir que l'autre valeur de £' ne pourra pas satis-
faire à la même condition en general , mais elle y sauste) ail, ы
l'on avait en même terne

c» ( _ _ — ] — >,' — (l — /')»=: о , \sin a-t- (l — i') cos«=:o.
Л p /

La première condition signiiie que l'instant t , résultat du pre-
mier calcul , est exact , et qu'il n'y a rien à y changer. 'Pour ia-
terpréler la seconde, faisons

_^ = ung/2,

í sera l'angle formé avec l'écliptiqne par b dis'ance apparente des
«entres de la lune et du soleil à l'instant t , cette dislance étant
Vue de la terre. En substituant cette valeur dans la seconde des con-
ditions que nous venons d'obtenir , on aura

sin a sin /3 + cos к cos ß = o , ou cos ( <r — ß) = o ,

c'est-à-diru. , que différence des anales к et Ц serait égale à чп angle
droit; et par conséquent, dans ce cas, l'orbile relative de la lone

*ue de la terre serait perpendiculaire à la ligne qui joint son centre
«ï celui du soleil- Cette circoasiance u* p«ut appartenir qu'au miliou
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de l'éclipsé, et non au commencement ni à la fin , à moins qu'elle ив
к réduise J une appulse.

Quand on aura corrigé l'époque de la fin de l'éclipsé, comme
nous venon t de le dire, on pourra corriger l'époque du commen-
cement de la même manière, en prenant pour les élémens de l'astre
ceux qui sont relatifs à cette époque , et y plaçant l'origine du tems
t'- Он choisira de même entre les deux valeurs de t' ce île qui

f P—p Vs'évanouit quand с1 . I l — ла — (/— /')» = о , c'est-à-

dire, que l'on pourra employer l'expression que nous Tenons de déter-
miner en général , pourvu que l'on y substitue les râleurs numé-
riques qui conviennent aux installs que l'on veut considérer. Dans
ce cas général où l'on suppose les mouvemens horaires variables , le
tems de la plus grande phase n'est plus intermédiaire entre le milieu
et la fio.

Si l'instant du commencement ou de la lin de l'éclipsé avait été
réellement observe et que l'on voulût en conclure l'époque de la

conjonction , il n'y aurait qu'à calculer la valeur exacte du tems
l-b í', comme nous venons de le faire, et la retrancher du tems
de l'observation , s'il s'agissait de la fin de l'éclipsé ; ou l'y ajouter
s'il s'agissait du commencement.

II y a encore une antre circonstance à laquelle, nous n'avons
point eu égard, et qu'il nous faut corriger aussi, avant de com-
mencer noire seconde approximation. Nous avons supposé la terre
sphérique, et nous avons calculé le contact de la pénombre et de
la terre comme celui d'un cône circulaire et d'une sphère , ou plus sim-
plement comme le contact de deux circonférences de cercle ; mais
réellement ce calcul n'est qu'une approximation. Pour lé rendre exact,
il faut déterminer le point physique du sphéroïde terrestre qui reçoit
le premier con'.acl de la pénombre , et celui qui le reçoit le der-

nier ; il faut calculer la longueur uV.s rayons terrestres qui passent
par ces points , et prendre pour demi-diamètre apparent de la terre,
c'est-à-dire , pour parallaxe do la lune, les valeurs de la parallaxe
qui y correspondent ; ce sont ces valeurs qu'il laut introduire dans
nos formules pour calculer les résultais du premier et du dernier
contact, c'est-à-dire, le commencement et la fin de l'éclipsé.

Cette recherche semble assez compliquée nu premier coup-d'œil »
parce que la parallaxe dépend du lieu où se fuit le contact ; par
conséquent de l'instant où ce contact arrive ; et réciproqueweat
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l'inüaut du contact dépend de la parallaxe. Mais on simplifiera ,

tout en remarquant que Terreur du contact calculé, en supposant

la terre sphérique , ne peut être que fort peu considérable , puisque

la terre flif/ère tirs-peu d'uue sphère. Par conséquent l'instant du

contact éiam connu sur la 'sphère, on peut, remployer à calculer

la longitude et la latitude péoirrapluques du lieu ou ce contact doit

arriver. On y prendra la valeur du rayon terrestre; et comme la

variation totale de ce гал'оп , du pôle à l'équateur , est extrêmement

petite , elle deviendra tout-à-fait insensible sur le petit «расе où le

point de contact pourra varier.

Pour résoudre cette question , et confirmer par le calcul les approxi-

mations que nous venons d'indiquer , ri- prenons lajft'y. l3. Dans cette

li'iire , 'es poinls SL'f représentent 1. s cintres du soleil, île la

lune et de la ten'e. .Les circonférences dccnlos autour des deux

derniers, sont les intersections de lu lune et de la lerre supposées sphé-

riques par le plan des trois centres. Enliu la ligue KM tangente à

Ces deux circonférences est l'arête extrême de la pénombre qui se

trouve toujours dans ce plan et qui doit être tangente à la sphère ter-

restre daus ie cas du premier et du dernier contact , en sorte que

l'angle К M Т fit droiL. Or si tin point de contact M nous menons la

S an. centre du soleil , l'angle KAIS sera le demi-diamètre ap-

parent de cet astre , ou — -* puisque JKHf est l'arête de la pénombre^

qui lui e»l tangente. Par conséquent , si nous continuons à employer
D

les mesures sexagésimales . nous aurons SMT ~ go — — "> l'angle

TSiW du même niante est à très-peu-près égal à la j jnial laxe hori-

sonlale du soleil , c'csl-à-dire a p , puisque le bord Л du soleil est

horizontal en Л/. Ains i la somme de ces deux, angles est ..........
Jû

go — -- t'A*' i et con>me le troisième angle oVZVf/ en est le suppli-
ai

nient, on aura

D
«ST.'U= 90° + — — p

C'est la distance minutaire du soleil an point du premier ou du dernier

contact vue de la lene.
Maintenant que cet ançle est connu, »oit, ßg. i4, 21 le centre

3l
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de la terre, T VVУ" la «ection de sa surface par le plan de ГесКр-

tique; S, Л" les positions successives du soleil dans ce plan à l'instant

de la conjonction et du dernier contact, enfin M le point de la
surface terrestre où ce contact a eu lieu. Si de ce point qu'il faut

supposer élevé au-dessus du plan de la figure , nous menons le
rayon MT u\i centre de la terre , l'angle S'2'Л! sera l'angle de dis-
tance que nous venons de déterminer. De plus, on connaîtra l'in-

clinaison du plnn S'TM sur l'édiptique ; car puisque la lune s'y
trouve à l'instant du dernier contact dont l'époque est, je suppose , t" >

sa latitude , à cet instant, est \ -+- ni" ; sa différence de longitude avec le

soleil est ( m — m ) t", et sa distance apparente au soleil vue de la terre

est T ou \- p — p' ; par conséquent, comme ces arcs sont

fort petits, le sinus de l'inclinaison du plan sera -

(m - m") t"
ton cosinus sera —, — Avec ces données, on peut

2

»Bernent calculer la latitude du point M et sa différence de longi-

tude avec le soleil , car ii l'on abaisse de ее point sur l'écliptique

le cercle de latitude МУ" ^ les trois points V, V ', M, forme-

ront sur la sphère .terrestre un triangle sphérique rectangle en V" .

djas lequel ou connaîtra de plus J'hj'pothénuse f^'TM:=go + -- p'

«t l'angle dièdre t/if^'V" que nous venons de déterminer. On »ur»
donc ainsi , par les règles de la trigonométrie

f П -\
cos(— — /•)•

MV" = -

(m — 772') t"

if + D '
P — P'

s D \
ung У'У"= tang f 90 H p' J •

з

Dans la premiere de ces valeurs , on peut supposer

>i( /? 'J = i, il n'es résultera que quelques seconde» de dif-
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ГегеЪсе sur MV" , et quelques secondes ne sont d'aucune conséquence

dans cette élimination. Quant à la valeur de У У , on peut la sim-

plifier beaucoup; car en faisant У У = 9o-b f", ce qui donne
ï

tmg-f'f" = •— —.-, l'équation qui détermine VV" devient

' D \ í D " + D

(m — m") t"

On Toit donc que fare У est très-petit Ae l'ordre »' pac

'conséquent, en substituant les sinus aux arcs, on aura par une ap-

proximation toujours suffisante

'П

(m — ni") 1"

ce qui donne

J (m — m) t"

C'est la différence de longitude entre le point M et le soleil :

ftjoutez-y le mouvement du soleil en longitude depuis la conjonc-

tion jusqu'à Tinstant du dernier contact , mouvement rpal à ni ' С ,

Vous aurez la longitude du point M comptée du point V de J^clip-

tique où la conjonction est arrivée. Enfin , si Ton ajoute encore la

longitude du soleil comptée de l'équinoxe , à l'époque de la Conjonc-

tion loneitude que nous nommons L , et qui est représentée par

Y V dans la figure , on aura la longitude du point M rapportée au

point équinoxial. On obtiendra ainsi ces expressions très-simples:

Coordonnées da point de la terre où se fait le dernier contact
de la pénombre.

Longitude du zénith go+L+m't"+

(in (latitude du IÓDÍtb) ;
/>'4- 1s

(m — /»') í"

>i •+• ni"
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Par exemple , dftns l'éclipsé <|ue nous avons calculée , on avait f
à l'époque du dernier cootact t" = a^Sg^ao >

O» avait Je plus, à l'instant de le conjonction L — 12°.9'.56".

i'.n employant ces quantités et les autres données dont nous avon*

fait usage, on trouve que Je dernier coutact a eu iieu dans un

poinl de la terre où l'on avait à cet instant :

Longitude du zénith 102°. 55'. if i1 ' ,

Laiiiudi; du zrniilt У1". 27'.M" boréale.

Les mîmes ,-aisonneinens appliqués au commencement de l'éclipsé

donneront :

Coordonnées du f oint de la terre où se j ait le premier contact
de ta pénombre.

Lvngiiutle du zenith 270'

un (latitude du zéoith)

(m — m") t'

л + Ht'

Par exemple, dans notre éclipse OB avait à cet instant

f' r= — a'^SSo^G, ce qui donne , pour le point du premier contact

Longitude du zénith ... 28i0.45'-48"

Latitude a1 °. 69 o" boréale.

En appliquant ces formules- il ne faut pas oublier de donner à

t' et à Si" les signes qui leur appartiennent et qui sont déterminé«

par les calculs précédens. Avec cette seule attention les formule»

sont générales et peuvent servir pour tous les cas.

II ne reste plus maintenant qu'à transformer ces coordonnées en

ascensions droites et en déclinaisons , ce qui est Ires-facile pat let

foi mules de la page 58 j on trouvera ,ùnsi

Poiot du dernier contact :

Ascension droite du zénith 109°- l'-55"

Déclinaison du zénith ou latitude géographique 50°. 6'.20" boréale.

Point du premier contact :

Ascension droite du zénith aUo'.SS'.Sy"

Déclinaison du zénith ou latitude géographique — i° • 2'. Zcj' australe.
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1ф connaissance des latitudes géographiques suffit déjà pour trouver

les parallaxes correspondantes aces deux points du gloire icrrestie , car

nous avons donné, dans le premier livre, расе :64 , l'expression péncvale

«les rayons terrestres pour une latitude quelconque , et les .puniUaxes

sont proportionnelles ã ces rayons. Ci.llc que nous avons em[.!o\éc,

Ц', ï".5, est la valeur qui convenait au mvun du pòie. Soit-нош: H

ce rayon exprimé en moires , et iî'ii" les rayons pour Is d.u-i lati tudes

où le contact a eu lieu ; les vci ilahles parallaxes relative* a ces latitudes

seront

Ponr le premier contact. 54'- l ' ' -^X "7T=^4'• '"55.i,oo329-:=54iia".u

Pour le dernier ô/i'. l ' .Sx— = 54'- ' V>- i s ooi (>2 ) = S/(' ./j ''.8
fi

Л parler rigoureusement t сея parallaxes не sont рае encore celles

qu'il faudrait employer dans le calcul de !,i distance des centres , car

elles appart iennent au point du sphéroïde où se fuit le contact de la

pénombre , pur exemple au point Aî, fig. i3, et non pas an point Ai',

où le sphéroïde est louclié par le rayon visuel mené du centre de !a

lune. Wais il est facile de voir que l'erreur sera toujours bien petite à

cause du peu de différence de ces deux points. En effe t , soit У le

point d'intersection des deux droites /uí/, LM' dont l'une touche

la terre en Л/, l'autre eu M'. H est visible que les deux ongle»

M.TM.', NVL seront cgaui , comme avant tous deux pi*v sup-

T>" I
plémentle même angle MVM'. On aura donc МТЯГ = — - ; i/"ctant

2

le diamètre apparent de la lune , ce sera l!)' sexí;». , en supposant ce dia-

•nttrede 5o'. Or une différence de 15 dans la position do dnix points sur

le sphéroïde terrestre , supposé elliptique , ne fait pas plus de o",tííí

sur la parallaxe , dans les cas même les plus favorables à cette !»»r

ïiation. On peut djnc , vu I;i petites^ de ictle en'eur, négliger la

différence des rayons terrestre» entre les points M et Aí' j et calculer la

distance des centres dans le cas du premier et du dernier contact avec

1« parallaxes que nous venons do déterminer. Mais ici se prcseu:-

Wcore une antre circonstance. Le ravon Usuel LM' nu-né delà inn :

tongcntiellement an sphéroïde elliptique n'est plus perpendiculaire í t l í

ra.Von terrestre. Far conséijii-nt Tangle 27.JS/' n'est pas tuiiL-.i-f.iit
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égal à la paraHaxe horisontale qui convient à ce rayon. Cette remafqe*

Ht Traie à la rigueur ; mais Terreur qui peut résulter de son omission
est encore plus faible que la précédente : car si Ton mène en JW

une normale à l'tJiipse , cette normale iaisania-vec le ravon un angle n t

la dislaucc de la lune au zenith vrai , compter à partir du rayon ,
sera go •+• n ; par conséquent la parallaxe lis hauteur TLM' sera égale

à p sin ( go -+• « ) ou p cos n , p elam ta parallaxe horisomale dans

l'ellipse. Or la plus grande v.-.leur de l'angle n étant toujours au-dessous,

de 12' sexagésimales, le facteur cos и ne peut pas produire plus de

o",o2 de var iat ion dans la parallaxe {>•
Enfin si l'on voulait tenir compte exactement de toul.es les circons-i

tancrs (In problème avec une rigueur géométrique, il ne faudrait pas.

suppler 'ne lr premier rt le dernier contact de la pénombre avec
3e M.hérfmle' tr-n-cstre se font dans le |>lan des trois centres. Cette

<lisy4>sí!i»n a v a i t liou clans li; c.ns de la srlière , elle n'a plus lieu quand

la trrre .si tu; S[:j:<:roidr rl:iuti<]iie ; excepté duns deux cas ; lorsque

le j j 'ai i des uoi.^ centres coincido avec J'équateur ou avec un mé-

ridien. Ainsi' p шг traiter ce problème avec ses circonstances géomé-
tri 'Mis. il f juU".-i t concevoir U* cone de la pénombre et l'ellipsoïde

ten-esire • c/iiniR "liiot tous doux mobiles conformément aux lois que

nous avons établit ч , puis chercher les conditions du contact de leurs

Bui'fvtrus. îjci ^elit'Ssc île i'Dpj.lalisseinent de la terre, et la connais-

sance déj-ï uxb-.ij^cjclié^1 dn lieu et de l'instant des contacts sur 1л
epucr.-i cruioit iy i .ni i i de rcsoudrf ce problème par des approximation»

farilro.UMai.3 cel le rtc.herchc minutieuse n'aurait aucune utilité bien

rc'HIi' et si jr suis entré à ce sujet dans quelques détails, c'est uni-
qnemciit pour di.nnor une idée rigoureuse de la question , et montrer
«ur quoi portent les approximations qui la f.iciliient.

Si l'on vem. i.c/.li'tjcr la drrniÎTe circonätance que nous venons

d'indiquer, on pi.'irra calculer la dislance des centres avec les pa-
rallaxes elliptiques que nr.us avons trouvées pour le» instans des

contacts. Avec ces parallaxes, et les élémens du mouvement des

deux .-sins «ni . l ' a pour ces mêmes instans, on procédera à un*
seconde аррл/x i innl iun; et cette fois en obtiendra les instans du com-

mencement et de'la lin de l'éclipsé avec une grande exactitude.

Si l'on voul.iit connaître complètement la position des deux pniot»

d'entrée et (le sortie que nous venons de déterminer sur la sphère , ''

fauchait avoir leur longitude géographique rapportée ач méridien d «í



Ï H Y S I Q U B .

lîtu déterminé, de Paris , par exemple; or , rien n'est plus facile; car il

•uffit de calculer l'ascension droite du soîeil pour les inslans des deus

contacts, el de la retrancher de l'ascension droite du zénith de chacun

des deux points, laquelle est donnée pour le même instant. On aura ainsi

Tangle horaire du soleil dans chacun de ces points à l'instant où le pbé-

(Pomtne a eu lieu ; et comme on connaît l'heure qui se comptait à

Pans au même instant, on aura par ce moyen la différence des

longitudes. Voici le type de ce calcul qui n'a pas besoin d'eipli-

catioD.

Premier contact. Dernier contact.

Longitude du soleil à l'époque de

la conjonction 12°. 9'.56" 12°. <)'.56"

Béduction a l'instant du phéno-

mène • m't' •=. — 7'. 7" ni С — Ч- 6' • s/i"

Longitude da soleil à l'instant du

phénomène 12°. а'.4э" Í2°.i6'.2<j"

Avec ces longitudes et l'obliquité

de l'écliptique 23°.28'.21", on cal-

cule les valeurs correspondantes de

l'ascension droite du soleil, qui sont,

luivant les formules de la page 58. . i3°. 5',53" 13°. 20'.28"

Retranchant ces résultats de l'as-

cension droite de chaque point, qui

Mt 280°.53'.67" log». l'-55"

on n l'angle horaire du soleil à l'ins-

tant du phénomène 26;,°./|S'. 4" Э^0^1'-2?"

ou ей divisant par i5 pour réduire
en heures solaires 17h. 51'. 12" 6b. 22'. q6"

Ces angles sont comptés à partir du méridien supérieur , et.d'orient

tn occident, de о à 36o° j or , en comptant toujours de la njâu«
вшцюге , on avait, à Pans,
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Premier contact. Dernier contact.

A l'instant de la conjonction. ly^.Zi.'. 5" 22b.3i'. 5"

Réduction à l'instant «lu phé-
nomène ..... . . " . . . t' = — ab. 53'. ï" t"=4-ab.3'5'.39*'

Heure que l'on comptait à
Paris я l'instant du phénomène. igb.38'. 4" ih. 6'. 44"

Retranchant les angles ho-
raires des Jeux lieux ..... lyb.Si'.i 'j" бЧаз'.^б"

on a leurs longitudes géogra-
phiques rapportées au méridien
d Paris .........de Paris ......... ib.46'.5a" i8b.43'.58"

Ces longitudes sont comptées d'orient en occident comme les angles
horaires. Comme la dernière surpasse 124 , »i l'on vont la convertir

en longitude occiuenwle , il n'y a qu'à prendre son supplément à

a4h. , ce sera 5 ' ' . iff . 2".
Ces résultats , obtenus en supposant la terre sphériqu« , ne peuvent

comporter que quelques minutes d'erreur. Si l'on voulait les rectifier

et obtenir une plus grande exactitude dans cette recherche , ce qui
ne serait jamais qu'une affaire de curiosité , inutile dans les applica-
tion» , il n'y aurait qu'à suivre la marche que nous Tenons d'adopter
quant aux raisonnemeus et aux formules , en y ajoutant seulement
Ja précaution d'effectuer les calculs avec les parallaxes elliptiques et
avec les autres élémens de l'éclipsé calculés pour les deux instans du
premier et du dernier contact que nous venons de déterminer.

On pourrait encore se proposer bien d'autres questions relativement
aux circonstances générales des éclipses ; on pourrait , par exemple , de-
mander c!c tracer sur le globe terrestre la trace de l'éclipsé el. ses limites

en déterminant les longitudes et les latitudes géographiques des point»
(jui se trouvent sur les confins <le la púnombre ou de l'ombre pure. Ce
problème et tous ceux du même fjenre , se résoudraient facilement par
les méthodes que nous avons déjà employées , et l'on conçoit qu'ils
se réduiront toujours à dru questions de géométrie en trois dimen-
sions , dans lesquelles il s'agira de trouver les intersections successives
'l'une sphère ou d'un sphéroïde avec un cône mobile suivant une
l)i donnée. Tout cela n'ét.int que de pure curiosilé, doit être aban-
donné à ceux qui detireraient s'eicrcer cette recherche. ï,t peu
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d'espace qni nous reste encore pour exposer des vérités bien plus utiles,

nous empêche Je nous y arrêter : niais je dois préveuir que pour

traiter toutes ces sortes de questions d'une moniere simple , élégante ,

et dont lus résullats soient d'une interprétation facile , il faut éviter,

ал ее le plus grand soin, de se jeter dans des généralités inutiles qu'on

est, presque toujours forcé de limiter ensuite pour passer aux nombres.

Il faut, au contraire , s'attacher à simplifier d'abord le problême autant

qu'il est possible par des approximations aussi exactes qu'il est besoin
do lea avoir , et chercher, parmi toutes les route» , celle qui conduit
aux formules les plus courtes et au* calculs numériques les plus

«impies.



CHAPITRE XVII.

Manière de calculer les circonstances générales
des occultations de planètes et d'étoiles par
la Lune,

los.. LES occultations des planètes et étoiles par la lune
se calculent absolument d'après les mêmes principes que
les éclipses de soleil. En désignant toujours comme dans
la fig. ia par Т le centre de la terre, par L le centre
de la l u n e , et par S le centre de l'astre occulté , la ligne
SL représentera également l'axe de l'ombre lunaire, et
l'angle TLO sera la distance apparente du centre de
l'ombre an centre de la terre. L'expression générale de
cet angle en fonction du tems peut s'obtenir ici comme
nous l'avons fait alors d'après le calcul des angles en S rt
en T. En égalant cette expression aux diverses valeurs de
l'angle TLO qui conviennent aux différentes phases de
l'éclipsé, et prenant le tems pour inconnue, on conclura
de même les époques où ces phases arriveront.

Nous entendons ici par ombre lunaire, la portion de
l'espace où les rayons venus de l'astre ne peuvent par-
venir à cause de l'interposition du corps de la lune qui les
intercepte. Sous ce rapport l'expression d'ombre lunaire est
exacte, quoique l'on ne doive y attacher aucune ide'e
d'obscurité sensible.

Dans les éclipses de soleil, lorsqu'il s'est agi de calculer
l'angle STL, ou la distance apparente des deux astres vue du
cfnlredela terre, nous avons considéré cette distance, quips t

toujours fort petite dans les éclipses . comme Thypothénus*
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'd'an triangle rectangle dont les côtés étaient la latitude
de la hine , et sa différence de longitude avec le soleiU
Dans les occultations de planètes et d'étoiles par la lune ,
nous pourrons encore employer la même considération;
mais , comme alors la latitude de l'astre occulté n'est
pas nulle, et que-celle de la lune peut n'être pas très-
petite , l'un des côtés du triangle rectangle sera la dif-
férence des latitudes , et l'autre sera la différence des
longitudes, transportée à la hauteur du centre de la lune
sur l'écliptique, c'est-à-dire multipliée par le cosinus de
sa latitude. Voilà toute la différence qui existe entre le
calcul de ces phénomènes et ceux des éclipses de soleil.
En y ayant égard , les formules des chapitres précédens
seront complètement applicables , et il suffira-' d'y subs-
tituer pour les parallaxes de la lune et de l'astre leurs
valeurs numériques propres аил djfférens cas qui peu-
vent arriver. Si l'astre occulté est une étoile , sa paral-
laxe est nulle , et son mouvement soit en latitude soit en
}ongitude est nul aussi.

N O T E .

Nommons, comme dans le précèdent chapitre , * la latitude de U
lune à l'instant de sa conjonction avec l'astre. Appelons p sa parallaxe,
et m , n, ses mouvement horaires en longitude et eu latitude ; dés -
Avions par л', f't f»'i "', les quantités analogues pour l'astre occulii;
de plus, appelons encore Т l'angle L TS, ou U distance apparente
des deux astres vus du centre de la terre, et с la distance de ce centre
à l'axe de l'ombre lunaire -vue du centre de la lune, nous aurons Ut
deux formules suivante», analogue» à celle du chapitre précédent,

(ï) . . . . sin p . sin (с — Т) = «ч p' ein с >

(а). ... Т* — (т — л>')'ео»'л. í'-r-{l— A'-t-(f» — n") t}'.
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'En éliminant T entre сев deux équations , on aura une relation entre

с et t j si l'on se donne t, cette relation déterminera c j c'est In

distance du cenlre de la terre à l'axe de l'ombre. Réciproquement ,

a l'on se dorne с tel qu'il doit avoir lieu aux différentes pbases de

l'éclipsé, on trouvera les valeurs de í, où ces phases arriveront.

L'élimination est facile lorsque l'on se permet de substituer les

rapports des »rcs p f> , t — У et с à ceux de leurs sinus, ce qui
suflira presque toujours , puisque ces arcs sont fort petits dans le«

íclipíesj on aura alors simplement

т (Р-Р">J = с — — — ï
P

«t , par conséquent ,

(m — m'}* cos- л . r -t- {л — *'-t-(n — n') í} • = < * > . f í - ^- J -

Si l'on supposait л' := o et J assez peut pour que Ton pût négliger le

produit (in — ni') ятл, on retomberait sur les formules relatives aux

éclipses de soleil.
Les diverses valeurs de с , qm appartiennent aux instaris dei différentes

pbases, seront ici de même forme cjm; celles qui nous ont servi alors;

par exemplo, pour avoir le commencement et la fin de l'éclipsé, il

faudra supposer le disque terrestre tangent extérieurement à la pé-

nombre luuaire ; il faudra donc prendre

-f- p ,
з p p

Z)" étant le diamètre apparent de Ja lune et D crlui de l'astre occulté.
On opérera de теше pour les autres phases , en suivant la marche
indiquée pour les éclipses de soleil.

On pourra airsi transformer l'équation en t d'une manière ana-

logue , ea introduisant un angle л , tel qu'on ait

tang«=:
I — lit J COS Л

cet anpïu a exprimera dn même l'iuclin-iison de l'orbite relative de

]a June sin- le рГчл (In gr.ind cerrlr mené par вол centre } pcrpcntîicu-

Jairr-nimt au ccrcii1 d? lati tude , ce ±lnn se confond avec jTécIijHi'jue

dans les éclipses île soleil ^ alors Tcqualion en í deiicndi'a
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équation parfaitement analogue à ctlle que nous avons déjà obtenue,

pour les éclipses de soleil; on en tire de même

—(л — Osin'«+sin<z I/ e' • ——— (л — Л" cos'«
._ ' — * • p* '

n — n'

expression qui donnera pareillement toutes les valeurs de t corres-
pondantes aux diverses phases de l'éclipsé, quand on y aura rail

pour с les valeurs convenables.

Lorsque ces valeurs de í auront été déterminées, on pourra les recti-

fier , comme nous Pavons fait pour le soleil, en les calculant de nouveau

avec les mouvemens horaires et les parallaxes'qui leur sont propres.

Ces dernières s'obtiendront en calculant le point du glgbe terrestre
où se fait la première impression de l'éclipsé.
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CHAPITRE XYIIL

Manière de déterminer les circonstances âes
éclipses de soleil, de planètes ou d'étoiles t

pour un point déterminé de la terre.

103. JUSQU'ICI nous n'avons considéré les phénomènes
des éclipses ijue dans leurs circonstances générales, et tels
que les verrait un observateur placé dans la lune. Si
nous voulons maintenant déterminer leurs apparences
particulières pour -un point déterminé du sphéroïde ter-
restre, il faut faire entrer dans nos calculs les conditions
particulières résultantes de la position de l'observateur sur
ce point.

Dans ce cas toutes les questions que l'on peut se proposer
se réduisent aux deux suivantes : Trouver la distance appa-
rente des deux astres vue d'un point déterminé de la terre,
pour un instant donné : ou bien, trouver l'instant auquel
telle distance déterminée aura Heu dans un lieu donné.

104. Le premier problême est le plus facile. Calculez

pour l'instant donné les longitudes et latitudes apparentes
des deux astres , c'est-à-dire les longitudes et latitudes
vues du point de la terre où se fait l'observation ; puis
calculez la distance apparente des centres comme l'hy—
pothénuse d'un triangle rectangle , dont un des côtés est la
différence dès latitudes apparentes, et l'autre la différence
des longitudes apparentes transportée à la hautenr où I*
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lune se trouve SOT l'écliptique , c'est-à-dire multipliée
par le cosinus de sa latitude apparente (*).

Connaissant la distance des centres et les diamètres appa-
rens des deux astres à l'instant donné, on pourra aisément
*avt>ir s'il y a éclipse. Il suffit d'examiner si la distance
apparente des centres est plus petite ou plus grande que la

(*) Pour obteuir les longitud« et latitudes apparentes, il faut
d'abord chercher peur l'instant donné , les longitudes et latitudes des
deux astres vur, du centre de la terre. Les valeurs en sont données

par les tables astronomiques. Avec ces -valeurs et le tems qui est

sonnu, TOUS pouvez calculer les parallaxes de longitude et de lati-

tude , au moyen des formules de la pago (Í2. Ces j.araliaxes appli-

quées aux lieux vrais, donneront lee lieux apparcns.

Si l'on voulait ensuite calculer rigoureusement la dislance Д dei
deux centres, il n'y aurait qu'à considérer le triangle formé par cette

Distance avec les distances apparentes des deux astres au pôle de l'éclip-

tique. En effet; on connaîtra, dans ce triangle, les deux distances polaires

« , «'; de plus l'angle compris entre elles est égal à la différence dej

longitudes que nous nommerons l etl' j on aura donc A par la loi mule

COS Д = Sm v Sin il'. COS (/ — /') -t- COS -a COS •»'.

filais comme Д et / — l' sont ici de petits angles 3 il faut mettre, au
''eu de cos Д et cos l —l' , 1rs valeurs ï - 2 sin3 5 Д, ï— 2 sin1 j (/_/') j

par ce moyen, l'équation précédente devient

(l) . . . sin» j Д = sina j (m — v") + sin v sin w', sin» j (/—/').

Sous cette forme, on pourra calculer très-exactement chacun d««

termes .du second mçmbre. Pour tirer de cette formule le résultat
approché auquel conduit la considération du triangle rectangle il
faut remarquer que l'on a , en général,

•» «sin w'=;COS (<B—v") jCOs(w+ •'l=SÍna j (w-+-w') sin» - (n «)-

Cette expresiiou étant substituée dans l'équation ^ i ) , »lie devient

•in» i Л=»1п» i (w — e') cos- J (l — f )+sin» i (v -t- «'}"»' * (*-''),

Si l'on se permet de négliger le produit de sin z(«— * ) Par "и a (l ~ i')i
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somme des demi-diamètres. Dans le premier cas , l'éclipsé
existe ; clans le second, elle n'a pas encore lieu , ou elle
est déjà passée.

Pour ce calcul, il faut employer les diamètres apparens,
tels qu'on les voit du lieu de l'observation, c'est-à-dtre
augmentés en raison de la hauteur des astres sur l'horison.
La lune est le seul astre assez voisin de la terre pour que
cette augmentation apparente suit sensible , et nous avons
donné dans la page 366 les formules nécessaires pour en
calculer l'effet.

comparativement aux termes aHeciés d'un seul de ces facteurs , on
pourra, dans le premier ternje du srcoud membre, supposer

cosa т ( / — í ' ) = i , et dans le second

sin1 J (<a + ъ } — sin2 {з- — ï (« — •' )} = 6'"а «-Si, de plus, on

se permet de substituer le l'apport des arcs Д , •a — •' et /— / à celui

de leurs sinus , on aura simplement

Д » = (v — -; 'Y + (i — V )' sin» v ;

c'est le résultat donné par la considération du triangle rectangle.

Mais ce résultat n'est qu'approché , et Ton voit en quoi consiste l'ap-

proximation. Au reste , il n'eu coûterait presque pas plus d'employer

la formule rigoureuse. En général , les élcmens les plus influens de

la formule, c'est-à-dire, ceux qu'il faut connaître avec le plus d'exac-

titude , sont les différences apparentes de longitude et de latitude

des deux astres. Si l'équation qui donne sin j Д , ne contenait que
ces différences f on pourrait employer le liea vrai d'un dc-s astres,
tt appliquer à l'autre la différence des parallaxes. C'est la rècle que

prescrivent tous les astronomes. On voit qu'elle n'est pas rigoureuse

à cause du facteur sin u sin ч' ; car ce facteur étant égal :\

«in1 j („ -f. ,,,') — sin1 í (*r — v'} , le terme sin1 3 (w + »') ne peut

pas être assujéli à cette supposition; car j («r + e') est la demi-

somme des latitudes vraies , plus la demi-somme des parallaxes de

latitude, et au lieu de cette dnniè.'e somme, le procédé ordinaire

emploie leur demi-différence. L'erreur est toujours fort petite à cause

du facteur sin" (/ — /') i j i i i la multiplie,mais peut-être serait-il mieux

Ач l'éviter , pubqu'tllc n'a aucun avantage pbur simpliCer le calcai.
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io5. Des deux questions tjue nous avons posées an com-
mencement de ce chapiïre, celle que nous venonsde résoudre
est de beaucoup la plus facile. Nous allons maintenant
passer à la seconde qui m est l'inverse , et dans laquelle
on se propose de trouver le teins, d'après la distance
des centros supposée connue.

(-elle seconde question sert par exemple à trouver si une
éclipse est possible dans un lieu donné , et à quel instant
elle arrivera.

Pour y parvenir , on commencera par calculer les cir-
constances de l 'éclipsé pour la terre en général, par les

méthodes indiquées dans le chapitre précédent. On con-
na î t ra ainsi l'instant du commencement et de la fin de
l'éclipsé ; par conséquent sa durée totale. Cela fait on par-
tapera cette durée en un certain nombre d'intervalles, par
exemple , de demi-heures en demi-heures , et l'on cal-
culera pour chacun de ces inslans les élémens du lieu
apparent des deux astres, vus du point assigné. On en con-
clura la distance apparente de leurs centres, par la méthode
que nous venons d'expliquer tout-à-ГЬеиге , et en com-
parant cette distance à la somme des demi-diamètres, on
saura si l'éclipsé a lieu ou non. On connaîtra donc ainsi ,
à moins d'une, demi-heure près , les instans du commence-
ment eL de la fin de l'éclipsé dans le lieu de l'observation.

Dans l'état actuel de l'astronomie , toutes les éclipses
de soleil , de planètes , et même la plupart des occulta-
tions d'éloi'iîs sont déjà prévues à très-peu près. On n'a
donc pas besoin du calcul préparatoire que nous venons
d 'expl iquer , ou du moins il sera rarement nécessaire.
i'iuis pourtant il était convenable de l'indiquer pour obser-
ver la condition que nous nous sommes prescrite dans cet
ouvrage, de montrerco.mment un observateur isolé pourrait
créer toute l'astronomie par ses seules observations.

2. 3=
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Admettons clone que l'on connaît à très-peu près les
înstans du commencement et de la fin de l'éclipsé dans
IP lieu pour lequel on calcule , il s'agit de les déter-
miner plus exactement. On calculera pour ces instans
les longitudes et les latitudes apparentes des deux astres ,
leurs mouvemens horaires apparens, et leurs demi-diamètres
appareils en.ayant égard à leur hauteur sur l'horison. Il
est très-facile de faire la petite correction que cette hauteur
exige , au moyen d'une formule que l'on trouvera ici dans
les notes (*). Elle n'est nécessaire que pour la lune.

Puis on supposera que les instans cherchés ne diffèrent
des précédens que de quantités assez petites , pour que

(*) Supposons trois rayons visuels menés an zénith, au pôle de
l'écliptique et au centre de l'aslre, c'est-à-dire, aux points Z, P1, C
Ac \a.jïg. i5. Si l'on joint ces points par des arcs de grands cercles»
ZP' sera le complément de la latitude du zénith rapportée à l'éclip-
tique , ou ï ооЧ(— Л , CP ' sera le complément de la latitude de
l'astre, ou 100° — *, et l'angle CP'Z , compris entre eux , sera la
différence de longitude du zénith et de l'astre, ou L — /; le troi-
sième côté CZi sera la distance de l'astre au zénith, ou Z. On aura
donc cette distance, qui est l'inconnue du problème, par la formule

cos Z = cos A cos Л cos ( L — í) -f- sin;A sin Л.

Celte formule est très-simple ; mais pour en faire usage, il faudrait
calculer la longitude et la latitude du zénith , ce qui est un incon-

vénient. Il faut donc chercher à éliminer ces deux quantités , et à
introduire à leur plate l'ascension droite -^ du zénith, qui est le tenu
sydéral réduit en arc , comme on l'a vu , pag. 64, et sa déclinaison r

ou la latitude géographique du lieu, que je nommerai H, parce
qu'elle est égale à la hauteur du pôle de l'équateur sur l'horison:
du lieu. Nous l'avions nommée D dans les formules 'de la page 58;
mais nous ne pouvons plus ici employer cette lettre qui nous sert
pour exprimer les diamètres apparens. Cela posé, les formules de 1*
page 58 nous donnent les relations qui existent entre ./à, H, Л et



lés moúvemens horaires apparens puissent être employés
tomme uniformes dans cet intervalle. Ainsi, en regardant

L , il faut eu profiter pour éliminer les deux dernières. Ces relation»
tétaient '

sin Л = — sin » COs H sin jí -t- cos ч sin H ,

tang H sin и Ч- sin Л cos »
tang L •= • - >b cos Л

» étant l'obliquité de l'écliplique sur l'équateur: on a de plug

cos L cos Л = cos Л cos H.

Cela posé , si , dans l'expression de cos Z , on développe le ternit

cos ( L — l) , afin de mettre les L et les Л en évidence, IVxpressioe
de cos Z deviendra

cos Z = cos l cos л . cos L cos Л Ч- sin /cos л . sin L cos Л 4-sinA sin Л ,

ou bien

cosZ = cos /cos \ cos L cos Л-t-sin/cos*. cos£ cos Л .tang E+sin* smA.

Dans cette expression ainsi préparée , on peut éliminer cos L cos Л j

tang L et sin Л , au moyen de leurs valeurs qui sont données par

Ce qui précède , et l'on aura

=r cos / cos x cos A cosÄ+sin / cos л sin H sin u — sin >. siibi cosff sin u

Cette formule donnera la distance zénithale de l'astre directement et
sans passer par la longitude et la latitude du zénith.

Comme lu correction due à la hauteur de la lune est extrêmement

petite , ainsi qu'on l'a vu dans la page 365 , oïl nous avons donné

sa valeur , il s'ensuit qu'une petite variation dans la hauteur y fait

feu de différence. Ainsi, lorsqu'on aura calculé cette correction pour

l'instant présumé du commencement et de la fin de l'éclipsé , on.

l'emploiera comme constante pendant le court intervalle de teins г',

qui représente l'erreur du tems présumé de chacune de ces phases , sauf à

calculer de nouveau pour l'instant t H- *', si t' éuit un peu considérable.
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la correction des époques calculées comme une inconnue í',
on formera l'expression analytique de la distance des centres
en fonction de г', et cette expression étant égalée à la
distance véritable qui doit avoir lieu pour la phase que
l'on considère, donnera une équation qui déterminera í'.

Si l'on veut obtenir une exactitude encore plus minu-
tieuse , on calculera de nouveau, pour celte nouvelle
époque , les élémens du lieu apparent des deux astres ,
leurs mouvemens horaires et leurs demi-diamètres, en ayant
égard à leur hauteur sur l'horison. Cela fa i t , on prendra
cette nouvelle époque pour origine , et on calculera de
la même manière la correction t1! dont elle a besoin. Cette
correction sera incomparablement plus petite que i', et
elle donnera l'époque cherchée du phénomène avec la der-
nière exactitude. Ce procédé est exactement le même que
BOUS avons indiqué pour les éclipses de soleil, lorsque
nous avons voulu corriger les résultats obtenus par les
premières approximations (*).

106. C'est ici le lieu d'examiner un phénomène curieux

(*} Nommons l et /' les longitudes apparentes des deux astres pour
l'époque obtenue par la première approximation. Soient A, A' lours
latitudes apparentes , m, m\ л, /г', leurs mouvemens horaires en

Qatitude et/gilongitudel? enfin, »oit Д , la distance apparente des"
centres qui doit avoir l i fu à l'instant de la phase que Ton dherche.
En considérant h distance des centres connue l'hypothénuse d'un
triangle lectangle, formé sur les différences de longitude et de lati-
tude, on aura après un tems t',

{l—l'-t-(m — m")t'\'cos'*.'+ /Л — л'+ (n — n') t' J" =r Д2,

cette íqnation se transformera, comme les precedentes , en introdui-
sant i'inclinaison a. de l'orbite relative, telle qu'on ait

i n — n'
ЫП8 « = ~, T: Г '(и — m ) cos л
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des éclipses de soleil, je veux parler Je la marche de l'ombre
lunaire sur le disque terrestre. Nous avons déjà remarqué

car en élimin.int m— m', elle devient

( " — " ) '

d'oi l'on tire

л —л

sin «t

- f (/-/')cos*'cos*+(A->i')sina i

Il ne faut prendre que le signe supérieur du radical , parce qu'il n'y a
Qu'une dus racines qui convient au proUèmc ; c'est celle qui donne
t' nu l , quand la distance Д -, pour laquelle on calcule, appartient

réellement au terns f , trouvé par la première approximation ; c'est-à-

dire f quand on a

Д* = (/—J')' cos» л'+ (л — А')".

Ceci est analogue à ce que nous avons trouvé dans la page 478 ,

pour les éclipses de soleil. Sous cette forme , la valeur de «' qui est
fort petite, serait donnée par la difference de doux quantités qui

peuvent être beaucoup plus considérables qu'elle. Pour éviter cet in-

convénient , il faut multiplier les deux termes de celte vaieur par la

somme du radical et du premier terme , ainsi que nous l'avons f«it

dans la page 479 ; et l'on aura a'ors

_ип_«_ , cos ,
4k^^ /I - ni l '

t ^

L'application numérique de cette formule est si facile cl a tant d'ana-

logie avec celles que nous avons effectuée pour les éclipses de soleil »

gu'il fst inutile de nous y arrêter.

J'indiquerai seulement la manière dont il faudrait s'y prendre,
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qu'elle doit se faire d'occident en orient, dans le sens
du mouvement, propre de la lune ; car cet astre alla'ril
plus vite que le soleil , dans l'orbite apparente qu'il décrit
autour de la terre , son ombre doit le suivre et mar-
cher avec lui dans le même sens. Ainsi, un observateur
place dans la lune , et regardant la terre s'éclipser, ver-
rait d'abord l'éclipsé commencer par les parties les plus
occidentales (lu disque, et finir par les plus orientales,
l'our nous qui sommes placés sur la terre, c'est toujours
le bord le plus occidental du soleil qui s'éclipse le pre-
mier et le bord oriental le dernier. De sorte que le disque
de la lune nous paraît traverser celui du soleil d'occi-
dent en orient, par l'excès de son mouvement relatif.
Quant à la portion de ce disque qui se trouve ainsi éclip-
sée , elle dépend des positions respectives de la lune, du
soleil et de l'observateur , ce qui y produit de très-grandes
variations. Dans les éclipses fort petites , l'inclinaison de
l'orbite lunaire peut être assez grande pour que la portion
éclipsée du disque solaire se trouve toute entière d'un côté
de ce disque. Par exemple , si la lune s'approche de son
nœud ascendant pour s'élever vers le pôle boréal de 1,'écHp-»
tique , il est possible que son disque ne rencontre celui
du soleil que dans son sommet le plus austral ou même
un peu au-delà de ce sommet vers l'occident. En sorte
que dans ce cas l'éclipsé aurait lieu toute entière dans
la partie occidentale. Ju disque cl a soleil. Le contraire

en employant celte formule , pour avoir égard à l'augmentation du

diamètre apparent de In lune , produite par sa hauteur sur l'irorison. Il

faudra d'aboi d employer ce diamètre calculé pour l'instant t, qui sert
d'origine. Avec ce diamètre et la \aleur de Л qui s'en déduit, la formule

donnera déjà une valeur très-approchée de *' , qui suffira pour obtenir

Ja vraie valeur du di.-imùU'c apparent. Après quoi un second calcni

'donnera г' d'use manière exact'.'.
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pourrait arriver dans le nœud descendant, et l'éclipsé
n'aurait lieu encore que dan's la partie occidentale Дц
disque, près de son sommet boréal. Des effets sembla-
bles , peuvent encore être occasionnés par le jeu des
parallaxes de longitude et de latitude qui fait varier con-
sidérablement l'inclinaison apparente de l'orbe lunaire.

D'après cela , on conçoit que la vitesse de l'ombre et
d(i la pénombre sur la terre doit aussi être sujète à de
grandes variations. Cependant elle est toujours très-rapide,
et l'étendue entière du disque terrestre, est toujours par-
courue par elle dans l'espace de deux heures décimales au
plus. Pour mettre ceci en évidence, faisons abstraction de
l'inclinaison de l'orbite lunaire ; supposons que la lune
se meut dans le plan de l'écliptique, et pour plus de sim-
plicité , négligeons encore la parallaxe du soleil qui est
extrêmement petite , de sorte que cet astre devra être con-
sidéré comme placé à une distance infinie. Dans ces cir-
constances simplifiées, soit,/ï#. 16. Tie centre de la terre,
MM'O la section de sa surface par le plan de l'écliptique ;
TLS la projection du cercle de latitude correspondant л
la conjonction. Dans ce cas, la route de l'ombre lunaire sur
la surface de la terre suivra le cercle MO résultant de
sa section avec l'écliptique. Supposons maintenant qu'à
un certain instant après la conjonction , le soleil se trouve
sur le prolongement du rayon visuel TS' ; et la lune en L'
sur le rayon visuel TL' menés l'un et l'autre du centre T.
Cela posé, en menant1 du point L' la droite L'O paral-
lèle à TS', et rencontrant en 0 la surface terrestre, le
point 0 sera le lieu de l'ombre sur cette surface , et l'angle
TL'O sera égal àl/TS', c'est-à-dire au mouvement rela-
tif du soleil sur la lune , depuis la conjonction. Prenons ces
astres dans leurs moyennes distances, et n'ayons égard qu'à
leurs moyens mouvemens. Celui du soleil est i°,o<j5i6 pas
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jour, ce qui fait o°, 1or)5 pour une heure décimale celui Je la
lune, est par jour i4°,64o, ce qui donne i°,4^4a pour
son mouvement horaire. La différence i",3545 est le mou-
vement relatif de la lune sur le soleil. C'est donc l'accrois-
sement horaire de l'angle TL'O. Et comme cet te valeur
surpasse déjà la parallaxe moyenne i",o568 qui représente
le diamètre apparent de la terre vue de la lune, on voit
que l'axe de l'ombre deviendra tangent à la surface ter-
restre avant qu'il se soit écoulé une heure décimale depuis la
conjonction. Alors l'angle L' TO sera égal à 100° moins
la parallaxe horisontale de la lune ; ainsi le centre 0
de l'ombre aura parcouru pendant ce tems , sur la terre,
un angle égala cette quant i t é , plus l'angle LTL' décrit
par la lune auloni de la torre, à partir de la conjonc-
tion. Jusqu'ici nous avons fai t abstraction du mouvement
diurne du ciel , mais il faut y avoir égard si nous voulons
considérer les variations du centre de l 'ombre, par rapport
à un point déterminé de la terre. Pour plus de simpli-
cité , négligeons l'obliquité de l 'équateur sur l 'écliptique,
supposons que ces deux plans se confondent, en sorte
que le cercle MM'О représente l ' équa teur terrestre , et
pour simplifier les raisonnemens , atribuons-lui le mou-
vement de rotation apparent du ciel , en sens contraire,
ce qui ne change rien aux apparences des phénomènes
vus de la terre , comme nous l'avons déjà dit p lus ieu r s
fois. Cela po.-é, considérons un observateur placé en /If
à l'instant de la conjonction . c'est-à-dire ayant alors le
soleil et la lime à son zénith. Cet observateur, par l 'effet
du mouvement diurne , se trouvera transporté sur son
cercle de M vers Д/', d'occident en orient. 11 courra donc
ainsi après l'ombre lunaire qui marche aussi dans ce même
sens, mais il ne pourra la rejoindre; caria rotation du ciel
étant de 4°°° en un jour n'est par heure décimale que
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de 4o°; tandis que dans le même terns, la marche de l'ombre
binaire sur le cercle MM' est de plus de 100°. Celle-ci
s'éloignera donc de l'observateur avec l'excès de son mou-
vement ; mais par suite de cette disposition , l'observateur
verra plus longtems l'éclipsé que s'il était immobile.
Toutefois son mouvement ne pourra jamais égaler la
vitesse de l'ombre , ce qui la rendrait permanente sur un
point du £»lobe terrestre.

Cette erande rapidité du mouvement de l 'ombre, se voit
tout de suite par le moyen du inangle 7/TO. Dans re
triangle, les côtés L'T, ОТ, sont entre eux, à très-peu près,
comme Go est à ï. 11 s'ensuit que les sinus des angler- opposes
i'OT, TL'O conservent aussi le même rapport. Oe sorte
que le premier varie soixante fois plus vite que le .second.
L'angle Т qui complète le triangle participe donc à cet
accroissement rapide suivant la même proportion (*).

(*) Nommons r le rayon terrestre O77, et /Í la distance L'T tie la

Urne au centre de la terre. D-'siftnons chacun des angles en 7', O, /.',

par la lettre qui lui correspond, On aura О = ?.uu" — ( Trf- £,'} ;

par conséquent

sin (T+L'}- — sin 7/.
г

Si Its angles T et L' sont fort petits en sorte qu'on puisse subslituer leur

rapport a celui de leurs sinus j ou aura simplement

T+ L' — — • L' •. par conséquent T =: ( — ) ÍJ j
'' \ r J

ainsi, dans ce cas, lorsque l'angle /,' croît d'une minute , l'nnglc ^ r.rnii

rt'un nombre de minutes exprimé par f ) . ï. ^e sera, par

exempli!, de 60' si К — G t . r . La valeur de Л qui répond à la

parallaxe movcnne est 6o,a38 . /• , ]Wi- conséquent 1 accroissenieut
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107. Partons de ce rapport qui deviendra exact, lorsque
les angles TL'O, L'TO seront fort petits, et cherchons à en
déduire le tems que l'observateur placé en M pourra rester
dans l'obscurité totale. Pour cela , il faut connaître le mou-
vement relatif de l'ombre sur lui. Le mouvement relatif de
la lune sur'le soleil, est comme nous l'avons trouvé i°,3545
par heure décimale ; ainsi dans une minute décimale de
tems, il sera o°,oi3545 : ce sera, la valeur de l'angle TL'O
une minute après la conjonction. Pour réduire ce mouve-
ment au centre de la terre , il faut le multiplier par 60 , ce
qui donne o°,8i27OO. C'est la valeur de l'angle L'TO pour
le même instant. De plus , en vertu de son mouvement
propre en longitude, la lune a encore décrit, l'angle L'TL
qui, dans le même intervalle, est égal à o°,oi464, puisque
son mouvement horaire est i°,464- La somme de ces
deux angles partiels donnera l'angle total MTO décrit par
l'ombre, autour du centre de la terre, dans une minute
de tems ; et cet angle sera o°,82784. Mais dans cet inter-
valle, celui de l'observateur autour du même centre par
l'effet de la rotation de la terre , sera o°,4o , à raison de
4o° par heure ; le mouvement relatif de l'ombre sur lui, vu
du centre de la terre, sera donc o°,82734 — o°,4o ou
o%42734 en une minute, et ce sera en vertu de cet excès
qu'elle le dépassera. Or nous avons vu dans la page 441

que le demi diamètre de l'ombre pure vue de la lune, est,
dans sa plus grande valeur, égal à o°,oi8G; par conséquent
la largeur totale de cette ombre sera o°,o372, double

«le l'angle T áans cette circonstance serait égal a 5g,a38 . L'. Mai*

nous avons pris le nombre 60 pour la commodité du calcul ; la dif-

férence rTíSt d'aucune importance pour l'objet que nous nous sommes

proposé , <jui est de prendre une idée approchée de la vîte«e "d*

l'ombre.
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de Ia precedente. En multipliant cette quantité par 60,
on aura 2°,282 pour la largeur de l'ombre pure vue dû
centre de la terre. Cette valeur étant plus que quintuple
de la quantité o°,427^4 qui exprime le mouvement relatif
de l'ombre sur l'observateur en une minute de tems , on
voit que la durée totale de son immersion dans l'obscurité
totale pourra aller au-delà de cinqmniritites detems décimal,
dans les circonstances que nous venons d'assigner. C'est
le résultat que nous avions annoncé dans la page ^Sz.

108. Au moyen des principes que nous venons d'ex-
poser, on peut prédire et déterminer les instans des éclipses
avec la dernière précision. Mais afin d'éviter d'entre-
prendre des calculs inutiles, il serait avantageux de trou-
ver quelque moyen simple de prévoir quand elles auront
lieu. Cela est très-facile. Par exemple , si nous consi-
dérons d'abord les éclipses de soleil et de lune, on
conçoit tout de suite qu'il suffit de trouver une période de
tems après laquelle le soleil et la lune se trouvent exac-
tement, ou à fort peu près, dans les mêmes positions,
par rapport au nœud de l'orbe lunaire. Car après cet
intervalle , les mouvemens de ces astres recommençant de
la même manière , les éclipses qni en dépendent devront
aussi se reproduire à-pen-près dans le même ordre et
successivement. 11 ne peut s'y trouver de différences que
celles qui proviennent des inégalités auxquelles les mou—
vemens du soleil et de la lune sont assuiétis. Tout
se réduit donc à chercher une semblable période, et
pour la trouver, il suffit d'accorder la révolution sy-
nodique de la lune el la révolution synodique de ses
nœuds.

Or, on a vu précédemment que la révolution syno-
dique de la lune est de 2g',53o588, et la révolution syno-
dique des nœuds de 346i,6iq63. Ces deux quantités sont
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entre elles, à fort peu près, comme ig est à 228, c'est—
à-diie qu'après aa3 révolutions synodiques , le nœud de
la lune est revenu dix-neuf fois à la même position , par
rapport au soleil. La différence est oJ,45i85, comme 011
peftt s'en assurer très-facilement, et elle répond à o°,52i4
dont la longitude du nœud se trouve plus grande qu'elle ne
l'était dans sa position synodique ancienne (*). Or 223
mois lunaires représentent 6585),3ai i^4 , ou 18 années
tropiques moyennes et 11 jours : ainsi , après cet inter-
valle , toutes les éclipses , soit de soleil, soit de lune ,
doivent reparaître aussi dans le même ordre ; ce qui
donne un moyen simple de les prédire, quand on connaît
celles qui ont eu lieu dans la période précédente.

Le retour des éclipses , âpres заЗ lunaisons était déjà
connu du tems des anciens astronomes chaldéens. Ils appe-
laient cette période Saros ; et on la trouve souvent désignée
sous celle dériominalion dans les ouvrages des chronola-
gîstes modernes.

De même si l'on compare la révolution sydérale de
la lune , qui est de 271,321661 avec la révolution sydérale
de ses nœuds , qui est de 6703^,42118, on voit qu'elles sont
dans le rapport de 17 à 4327 î c'est-à-dire qu'après 4227
révolutions sydérales de la lune, il s'est écoulé à fort

(*) En effet, on vient de voir que 19 révolutions synodiques du

nœud, surpassent en dune 225 révolutions svnodiques de la lune, et

la différence est oi,45i85. Dans cet espace de tems , le mouvement

/joo°.oi,45i85
»ynodicjue du nœud serait , ou o°,52i4 ; et comme

3/j6i,6ig63

ce mouvement est rétrograde, on voit qu'après ua3 mois lunaires,

la longitude du nœud sur l'écliptique aura parcomu en rétrogradant
it) circonférences entières ntcins o°5?i/(. Celle longitude sera donc pie*

grande deo^Sa^ qu'elle ne l'était à l'époque précédente.
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peu près 17 révolutions syclérales du nœud. La différence
est de o>,5o. Alors, la position de la lune, relativement
à ses nœuds et aux divers points du ciel, redevient à-peu-
près la même. Les occultations d'étoiles doivent donc re-
venir aussi dans le même ordre. D'après la durée de la
révolution sydérale , cette période est de n5488 ,66l ou
3i6 années tropiques et 72 jours ~.

Mais les rapports dont il s'agit n'étant pas rigoureu-
sement exacts, ces lois ne peuvent être regardées que
comme des approximations, et l'ordre observé dans chaque
période, doit s'altérer à la longue , ce que l'expérience
confirme. Les inégalités périodiques qui affectent le mou-
vement de la lune, troublent aussi ces retours, parce
qu'elles n'ont pas toutes pour périodes un multiple de
la révolution synodique ou sydérale. Cependa'nt comme
ces inégalités sont peu considérables, on se sert du rap-
port que nous venons d'établir pour trouver à-peu-près
les époques des éclipses , et l'on calcule ensuite , par les
tables astronomiques, l'instant précis auquel elles doivent
arriver. Si l'on voulait en approcher d'abord davantage,
il suffirait d'avoir égard aux principales inégalités de la
longitude de la lune.

Une autre cause d'altération provient des grandes iné-
galités séculaires, dont nous avons, plus haut, développé
l'existence; et qui , dans l'immense durée de leur cours,
changent sensiblement les valeurs des petites périodes que
l>ous pourrions imaginer ; en sorte que toutes les tenta-
tives que l'on pourrait faire à cet égard , seront toujours
inutiles.

Pour trouver directement et indépendamment de ces
périodes, les sizygies où il peut y avoir éclipse , on com-
mence par calculer, au moyen , des tables de la lune ,
l'époque de chaque conjonction moyenne. On emploie
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communément pour cet objet la méthode des épactes astro-*
nomitjues ; voici en quoi elle consiste.

L'épacte d'une année est l'âge de la lune au commen-
cement de cette année; c'est-à-dire, le tems qui s'est
écoulé ou qui doit s'écouler depuis la dernière conjonc-
tion de l'année précédente, jusqu'au 3t décembre, à midi
tems moyen , s'il s'agit d'une année commune , ou jus-
qu'au Ier janvier, à midi tems moyen s'il s'agit d'une année
bissextile. Je ne parle ici que des anciennes tables. On
joint ces épactes aux autres élémens de la lune pour le
commencement de l'année. L'épacte de chaque mois est
ensuite ce qu'il faut ajouter à l'épacte de l'année pour
avoir l'âge de la lune au commencement de ce mois.

Connaissant l'épacte d'un mois quelconque, il est facile
de trouver les conjonctions moyennes qui peuvent arriver ce
mois-là. Car, d'abord, en retranchant l'épacte d'une révo-
lution synodique delà lune, c'est-à-dire de ag',53o588 ,
le reste indiquera le jour du mois et l'heure du jour où
arrivera la première conjonction ; je dis la première, car
il peut quelquefois y en avoir deux dans le même mois,
éloignées l'une de l'autre d'une révolution synodique ; mais
il ne peut y en avoir davantage, puisque les mois sont au

plus de 3i jours.
Quand on connaît les époques des conjonctions moyennes

ou des nouvelles lunes , on trouve celles des oppositions ou

des pleines lunes, en retranchant des premières une demi-
révolution synodique ou i4', 760294.

Les instans des conjonctions et des oppositions étant
ainsi déterminés , pour savoir s'il y aura éclipse de soleil
dans les unes ou éclipse de lune dans les autres, il faut
calculer la distance de la lune à son nœud , et voir si elle-
tombe dans les limites où les éclipses peuvent arriver.
Voici ces limites calculées par M. DeJambre.
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Q-, ,. т (moindre que io°\ „, ,. (sûre.
•Si la dist. du 0 au 1 ^ I l'éclipsé I
nœuddelacest\P l u s grande > de С est Л

( que i4°) (impossible.

Entre 10° et 14° il y a du doute , il faut un calcul plus
exact. Il s'agit ici de degrés décimaux ou de grades.

e-, j. , (moindre que 15°,2) . (sûre.
Siladist.du0auJ ^ ll'eclipsel
nœuddelacest<P lus grande /de 0 esA

( que 210,з) (impossible.

Entre iS'.a et a 1.2 , il y a du doute ; il faut un calcul
plus exact.

, On voit que ces limites sont plus étendues pour les
éclipses de soleil que pour les éclipses de lune. Le«
premières doivent donc être plus fréquentes; mais elles
ue sont visibles que de certains points de la terre , à
cause de la parallaxe qui les modifie, au lieu .que les
éclipses de lune sont visibles de tous les points de l'hémi-
sphère terrestre qui a la lune sur l'horison pendant

l'éclipsé.
Dans les nouvelles tables publiées par le Bureau des

longitudes, on n'a point indiqué les épactes, mais comme

on y trouve les valeurs des longitudes moyennes du soleil
°u de la lune, ainsi que les distances de ces deux astre*
au nœud de l'orbe lunaire, ces argumens suffisent pour
«'alculer les époques des sizygies et de toutes les autres
phases, aussi brièvement et plus exactement que par la
Méthode des épactes. La manière de faire ce calcul est
expliquée dans les tables dont nous parlons.

On trouve ordinairement dans les almanachs certains
^ombres que l'on appelle épactes ecclésiastiques. Ils servent
* trouver les époques auxquelles l'Eglise chrétienne place
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les fêtes et les cérémonies religieuses dont le retour est
réglé sur la marche de la lune. Mais comme les intercala-
tions employées par l'Eglise pour cet objet, sont réglées
conformément aux décisions des conciles, et non pas sur
la marche réelle de la lune , il n'est point de notre ressort
de nous étendre sur ce sujet.

Il me reste à parler d'une précaution indispensable
nue doivent prendre les astronomes qui veulent faire
une observation d'éclipsé. Dans les éclipses de soleil, la
face que la lune nous présente , ne reçoit point les rayons
de cet astre , elle est donc complètement invisible ; car
la faible lueur de la lumière réfléchie par la terre à cette
distance , est entièrement effacée par le grand éclat du
soleil. Aussi nes'apperçoit-on du passage de la l u n e sur le
disque du soleil , que par l'impression qu'elle y produit
lorsqu'elle commence à l'échancrer ; mais il est impossible
de saisir le premier instant de ce phénomène , si l'on ne
sait d'avance l'instant où il arrivera , instant qui' peut se
calculer à quelques secondes près par les tables, et si l'on
ne sait aussi dans quelle partie du disque du soleil se
fera la première impression de l'éclipsé. La même difficulté
se présente dans les passages des planètes sur le soleil, et
dans les emersions d*s étoiles ou des planètes que la lune
occulte. Il faut absolument savoir à quel point du disque
lunaire l'astre doit sortir pour être prêt à observer le
crémier indice de sa réapparition.

Prenons ce dernier cas qui est le plus général, et
dont tous les autres peuvent se déduire. On calcule
d'abord par Ins tables l'instant précis de J'émersion de
l'astre ; et les différences de longitude et de latitude entre
son centre et celui de la lune à cet instant. De là il est
facile de conclure l'angle formé par la ligne des centres
avec le cercle de latitude qui passe par la lune ; car la
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tangente de cet angle est égale à la différence de lon-
gitude transportée à la hauteur de l'astre occulté, et
divisée par la différence des latitudes. On a donc ainsi
l'arc du disque lunaire compris entre le point d'émer-
sion et le point du disque le plus voisin du plan de
l'écliptique. Cet arc est représenté par SE dans la figure
i5 , où "fNL représente l'écliptique , Y l'équinoxe du prin-
tems , С le centre de la lune , Cl son cercle de latitude.
*t S le point de son disque où se fait l'émersion.

Maintenant soit Z le zénith du lieu de l'observation,
en sorte que T £ soit sa longitude , et LZ sa latitude , rap-
portées l'une et l'autre à l'écliptique. Le grand cercle ZC

représentera le plan du vertical où le centre de la lune
se trouve ; car ce vertical doit contenir le centre de la
lune et le zénith. Ces deux conditions suffisent pour déter-
miner l'angle NCl formé par le cercle de latitude de la
lune avec le vertical ZC ; et en lui ajoutant l'angle ICS
Que nous venons de calculer tout-à-1'heure , la somme,
donnera l'arc SH du disque lunaire compris entre le point
d'émersion S et le point SH du disque qui est le plus
éloigné du zénith Z, et par conséquent le plus bas sur
l'horison. Ici nous comptons cet arc depuis le point le
plus bas du disque en allant vers l'orient , et de o° à
la circonférence entière. Les formules une fois établies
sur cette construction, s'appliquent à tous les cas, sans
qu'il soit besoin de construire pour chacun d'eux une
figure particulière. Il suffit d'observer fidèlement les
règles des signes algébriques (*). Si nous voulons appliquer

(*) Soit l la longitude apparente du centre de la lune et A sa lali-
*u<le apparente à l'instant de l'éraersion-, soient, i ce même ins-
Wnt ) l' et A' la longitude et la latitude apparente de l'astre occult« ;

a: 33
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ce cas aux éclipses de soleil , il n'y a qu'à substitutif
dans les formules le centre du soleil au centre de la lune ;
alors , comme la latitude du soleil est toujours nulle , les
forrtiules se simplifient.

Au moyen de ее calcul préparatoire, on sait toujours,
avec une exactitude très-suffisante , sur quel point du
disque de la lune ou du soleil il faut diriger son atten—

appelon» U l'angle ПСЕ, V Tangle ECU, nous aurons d'abord

(Т —Л cos*'
taog U = •

л — л'

Maintenant désignons par L la longitude V A du zénith Z, et par

Л sa latitude LZ. Prolongeons les cercles de latitude de la lune

et du zénith jusqu'à leur rencontre au pôle de l'écliptique en P'*

Cela posé, dans le triangle sphérique CP'Z. on connaîtra trois

cboses, savoir : le coté f Z, ou 100° — Л, le côté P'C, ou 100° — л,

et l'angle compris CP'Z , égal à la différence de longitude du zénith

et de la lune, ou i L — l j on aura donc l'angle P'CZ, ou so*

opposé lïCH. , que l'on cherche par la foraiule

sin (L-r - l ]

tang Л cos л — sin л cos ( L — i)

On pourrait éliminer de cette expression la longitude et la latitude
du zénith, précisément comme nous l'avons fait dana la note de la

page 499 , et Гон en tirerait la valeur de tang У en fonction d«

l'ascension droite A du zéni th , qui est donnée par le tems, et de

ta déclinaison H. qui est constante et égale à la hauteur du pôle j
on trouverait ainsi

cos/lang//sin u+cos/sin^siav—sin/ros A
\ COSA taug //eos« — cos л sin jí s in»—ein л cos /cos A l

( — sin л sin / tang H. sin л — lia?, »in /sin R cos «l

mais comme cette formule ei t »'sez compliquée , pest-Atre est-il aussi
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tíon , et l'observateur ainsi prévenu, peut saisir l'instant
du phénomène avec toute la précision dont ses organes
sont susceptibles.

simple de calculer directement Л et L par les formules de la page 58 ,'
qui donnent, dans le cas actuel

sin Л = — sin « cos H sin Л -t- cos a sin H,

lang // sin ы -f- sin A cos w
tang L —

cos A

и étant l'obliquité de l'éclipliqne , et A Je terme sideral déduit ev arc

comuie nous l'avons vu dans la paye б.1}.

Nous avous déjà trouvé l'angle (J ou SCI par la formule

TTtane U =
л — л'

quand on aura calculé les angles U «t V^ on aura

U-i- V = distance du point le plus bas du disque au point d'émersion,

en allant vers l'orient, et.de о à

S'il s'agit d'une éclipse de soleil, il feu t substituer son centre à celui
de la lune ; dans ce cas, » = o, parce que la latitude du soleil est

toujours nulle , et l'on peut supposer aussi cos л' — l , à cause de

la petitesse de la latitude de la lune dans les éclipses.

Il faut remarquer que /, Л, Tel A', sont les longitudes et latitude«

apparentes de* deux astre«.
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CHAPITRE XIX.

De la mesure des Longitudes par l'observa-
tion des Éclipses et par les distances de la
Lune aux étoiles.

109. IL est de la dernière importance pour le salut d«s
navigateurs, de connaître à chaque instant la position de

leur navire sur le globe terrestre ; d'y marquer le chemin
qu'ils ont fait, et la suite des points qu'ils ont parcourus.
Sans cette connaissance , ils peuvent manquer le but de
leur voyage , et s'exposer mille fois à périr en se brisant
contre des côtes qu'ils croiraient encore fort éloignées.
Aussi l'intérêt du commerce et de la navigation a.-t—il
fortement attiré l'attention des savans sur ces objet, et
comme les résultats auxquels on est parvenu sont extrê*-
mement satisfaisaiis, je présenterai ki sous un même point
de vue les méthodes que l'on a successivement, employées
pour amener la détermination des longitudes au degré
de perfection et d'exactitude , où elle se trouve aujour-
d'hui. Quant aux détails des procédés et à leurs appli-
cations pratiques, on trouvera dans le Traité d'astro-
nomie nautique , tout ce que l'on peut désirer sur cet
objet important.

La position d'un lieu sur la terre se détermine toujours
par deux éiémens : la latitude et la longitude géographiques.
Le premier esc facile à reconnaître, même à la mer, en
observant les hauteurs méridiennes des astres, dont on
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conntît la déclinaison ;• mais la recherche de la longitude
est beaucoup plus difficile.

no. On a d'abord tâché de l'obtenir, en observant
la direction du vaisseau , et sa vitesse depuis le point
de départ.

Pour observer la direction , on se sert de Vaiguille
aimantée, que l'on nomme boussole ou compas de mer.
Cet instrument a été décrit avec détail dans le premier
livre. Je ne rappellerai ici que ses propriétés générales.
On sait par expérience qu'un barreau de fer aimanté et
librement suspendu, prend dans chaque lieu une direc-

tion constante , peu différente de la ligne nord et sud,
et dont l'azimuth peut être déterminé par des relèvemens
d'objets célestes. En comparant cette direction, nui peut être
supposée constante , avec cc.lle du navire qui est variable ,
on détermine l'angle qut celle-ci fait avec la première.
On a expliqué dans le premier livre, pag. 468, la manière
de faire cette observation. L'on connaît ainsi le sens dans
lequel le vaisseau a marché, ou , dans le langage des .
marins , le rumb de vent qu'il a suivi (*).

ni. Pour connaître l'étendue qu'il a parcourue, on
jette à la mer un morceau de bois attaché à une langue
corde ; c'est ce qu'on appelle un loc. On lâche cette corde
à mesure que le navire avanço; et après un certain tems,

(*) La marche du vaisseau ne se fait pas toujours suivant la di-
rection de sa quille j cela n'est ainsi que quand on a le vent arrière j
mais le plus souvent, le vent n'étant pas. directement favorable à la
route que Ton veut suivre , on se trouve obligé d'orienter les voiles
obliquement, et le vaisseau s'avance ainsi dans une direction oblique j
mais comme il fend la mer avec force, Ц lusse toujou» derrière lui
une trace qui subsiste fort longtems, et qui indique sa véritable di-
rection : c'est cette trace qu'on relive «vec la boussole.
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qui est ordinairement d'une demi-minute , on mesure.
Ja longueur que l'on a filée. En supposant le flotteur immo-
bile , cette longueur indique le chemin fait par le navire ,
dans l 'intervalle ; et l'on en conclut proportionnellement
le chemin qu'il doit faire pendant un tems plus consi-r
dérable.

Pour facil i ter cette opération et pouvoir mesurer la
longueur de la corde, même dans l'obscurité de la nuit,
on la partage en intervalles égaux par des nœuds dont la
distance est la 5Ho*me. partie d'une lieue marine , ou en—
Vire n j.r)m,23 (4y pieds). On estime le \erns par le moyen
d'un sablier qui se vide précisément dans une detni-
minnte sexagésimale.

méthode suppose que le flotteur reste fixe et immo-
bile sur la surface do la mer , au heu où on l'a jeté. Cela
c'est jamais vrai à la rigueur, «t quelque soin que l'on
prenne à filer le cable , on ne peut éviter de produire
une faible résistance cjui rapproche un peu le flotteur. De
plus, les courans qui se rencontrent souvent dans la mer,
doivent lui communiquer toute leur vitesse, et, suivant
ïes circonstances , l'éloigner du navire , ou l'en rappro-
cher. Aussi , entre les tropiques , où les vents alises pro-
duisent des courans cpnstans , a-t^on vu quelquefois des
pilotes ^ trompés par leur estime , altérer la durée de
leur sablier , ou la distance de kurs nœuds.

On voit donc que ces méthodes sont extrêmement im-
parfaites ; cependant , en les employant avec défiance ,
en peut encore les regarder comme une approximation
ylile. Connaissant la vitesse du navire , on trouve le che-
ftiin qu'il a fa i t sur chaque rutnb de vent qu'il a parcouru ,
cl on portant ces résultats sur une carte , depuis le point
de dépar t , on voit le lieu, où le navire doit se trouver.
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Mais si les navigateurs ne rectifiaient ce procédé par toutes
les ressources que leur donne l'expérience , ils s'exposeraient
a de grandes erreurs , et courraient les plus grands dangers,

из. Les montres marines offrent une comparaison beau-
coup plus sûre. Toutes les fois que, lorsque la tems est
serein, on pent trouver l'heure par la hauteur du soleil,
ou par celle des étoiles , dont l'ascension droite et la décli-
naison sont connues. On sait de plus , par la montre ,
quelle heure on compte au même instant dans le lieu
où la montre a été réglée , et que l'on a pris pour
point de départ. La différence des heures comptées
ainsi au même instant à bord du navire, et sur le pre-
mier méridien , donne la différence des longitudes ; et
comme la lati tude peut être facilement observée » on a
toutes les données nécessaires pour trouver le lieu du,
navire sur le globe terrestre. On trouvera dans l'Astrono-
mie nautique les détails pratiques de celte importante
application , dont nuus avons déjà dit un mot dans 1«
premier livre, tom. Ier., pag. 176.

Mais les montres »narines sont encore trop raris pou»
pouvoir êlre généralement employées. D'ailleurs , quelque
soin qu'on ait mis à les construire , il serait imprudent
de s'y abandonner , puisqu'une infinité de causes impré-
vues peuvent déranger leur marche. Il faut donc cher-
ther encore quelque moyen plus sûr et plus invariable ,
qui puisse servir à les vérifier et à les remplacer. On obtient
tous ces avantages par. les observations astronomiques.

n3. Nous avons indiqué dans le premier livre comment
on pouvoil déterminer les différences de longitudes géogra-
phiques par l'observation des phénomènes astronomique»
instantanées , tels que les éclipses de lune , de soleil , les
occultation.; ' jtoiles par la lune , et les distances de la
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lune au soleil et aux étoiles. Maintenant que nous savons
calculer í out es les circonstances des éclipses, nous allons
entrer dans quelques détails sur cette importante appli-
cation de l'astronomie.

114- Les éclipses de lune semblent d'abord les plus favo-
rables à la détermination des différences de longitude ;
car l'entrée ùe ta lune dans l'ombre terrestre , a lieu au
jnêtnc instant physique , pour teus les points de l'hémi-
sphère terrestre qui est alors tourné vers cet astre , c'est-
à-dire pour tous les lieux qui peuvent observer l'éclipsé.
Ainsi , en supposant que l'on ait déterminé dans chaque
lieu le tems vrai de cette observation , la différence des
trms convertie en degrés de l 'équateur , donnera immé->
diatement ]a différence des longitudes sans aucune autre
préparation.

jiS. Mais dans la pratique, cette méthode estsujèteà un
inconvénient très-grave ; la lune avant de pénétrer dans
l'ombre terrestre , entre d'abord dans la pénombre , et
celle pénombre devient de plus en plus intense , à mesure
qu'elle s'approche davantage de l'ombre pure. 11 résulte
de là que l'éclat du disque lunaire s'affaiblit graduelle-
ment par des nuances insensibles, et l'instant où il entre
daus l'ombre pure, instant qui doit marquer le commence-
ment de l'éclipsé, ne peut jamais être assigné avec précision.
On peut affaiblir cette inexactitude en répétant la mèrne

observation sur les diverses taches de la lune qui entrent suc-
cessivement dans l'ornbre , et qu i , ayant des formes cons-
tantes, sont connues des observateurs. Mais quoique cette
répétition soit propre à diminuer l'erreur du résultat moyen,
par l'effet des compensations ̂ fortuites qu'elle amène , l'in-
certitude de chaque observation en particulier est beau-
coup trop grande pour que l'on puisse compter sur )eur
ensemble avec quelque apparence de probabilité. Aussi
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l'emploi des éclipses de lune, pour la détermination des
longitudes , est-il aujourd'hui généralement abandonné.

л6. Les éclipse? de soleil et les occultations d'étoiles
sont infiniment préférables; car l'instant où ces phéno-
mènes commencent et celui où ils finissent, peuvent être
observés avec la dernière précision. 11 est vrai qu'ils exigent
plus de calcul, parce que l'effet des parallaxes rend leurs
apparitions différentes pour les différens points de la terre.
Mais comme on peut avoir égard à ces différences par
le calcul , cette circonstance n'ôte rien à l'exactitude du
procédé.

Ce calcul étant à fort peu près le même pour les éclipses
de soleil ou d'étoiles , ou même de planètes , je l'expli-
querai ici en général polir ce dernier cas qui renferme
les deux autres ; car le soleil peut être considéré comme
une planète qui n'a point de lat i tude, et «ne étoile peut
être considérée comrr.e une planète qui n'a ni mouvemeiit
propre ni parallaxe.

Je suppose donc généralement que dans un lieu quel-
conque de la terre , on ait observé l'occultation d'un
astre par la lune , et que l'on connaisse aussi pour le
même instant le teins vra i , soit solaire, soitsydéral, au
méridien du lieu. On demande la longitude géographique
de ce lieu , rapportée au méridien de Paris.

Pour y parvenir le plus simplement et le plus direc-
tement possible, j'admettrai d'abord que par quelque essai
préliminaire , par des cartes géographiques , ou par des
résultats d'observations nautiques , telles que t'estime.,
on connaisse déjà à-peu-près la longitude qu'il s'agit de
déterminer exactement. Ce cas est celui qui se présente
presque toujours dans les applications : quand nous l'aurons
résolu , je donnerai le moyen de se passer de ces notions
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^préliminaires, ou plutôt \e montrerai comment on peut l'es
obtenir.

Connaissant la différence des longitudes estimée, réduisez-
la en tems, à raison de i5 degrés par heure sexagési-
male , et en l'appliquant au lems vrai observé, que je
suppose être In tems sydéral , vous aurez à-peu-près Je
tems sydéial vrai (le l 'observation , compté au méridien de
Paris. Calculez, pour cet ins tant , pa r l e s tables astrono-
miques les longitudes et latitudes de la lune et de l'astre
vues ilu centre de la terre , et déduisez-en les parallaxes
de longitude et de lat i tude dans le lieu de l'observation .
pour l'instant présumé. Cherchez aussi pour le même ins-
tant les diamètres appareils des deux astres. Cela fait,
calculez do nouveau ces mêmes élémcns pour un instant
éloigné d'une heure sydérale du premier, et vous aurez
ainsi les mouvemens horaires apparens en longitude et en
lat i tude pour le l ieu présumé do l'observation. Alors , sifp-
posons que l 'instant vrai de l'observation , en tems du
méridien de Paris, diffère de l 'instant présumé d'une
Certaine quant i té inconnue de tems sydéral que nous nom-
merons t. Au moyen de celte indéterminée , nous pou-
vons exprimer, d'une manière générale , les différences de
latitude et de longitude^ apparentes des deux astres à un
autre instant quelconque voisin tîu premier; en supposant
toutefois nue ces élémens , ainsi que. les parallaxes de lon-
gitude et de la t i tude , varient , d.ins l 'intervalle , pro-
portionnellement au tems. Nous aurons donc ainsi
l'expression analytique de la distance des deux astres; et
en égalant cette distance à la somme des demi-diamètres,
nous aurons une équation du second degré en t qui dé-
terminera les valeurs de cette quantité au commence-
ment et à la fin de l'éclipsé. De ces deux va leurs , on
prendra celle qui répond à la "phase réellement observée ,
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fel en l'ajoutant aa tems^ sydéral présumé , ou l'en retran-
chant, suivant son signe, nous aurons le tems vrai que.
l'on comptait à Paris, à l'instant de l'observation. Nous
connaissons déjà celui que l'on a observé dans le lieu ; en
multipliant la différence des tems par i5 pour la réduire,
en arc, nous aurons la différence des longitudes.

Si l'instant auquel on a observé l'éclipsé n'était pas
donné en tems sydéral , mais en tems solaire vrai, on
l'ajouterait de même à la différence présumée des lon-
gitudes convertie en tems, à raison de i5 degrés pour
une heure sexagésimale; mais alors la somme exprimerait
la,valeur approchée du tems solaire vrai que l'on comptait
à Paris au moment de l'observation. 11 faudrait donc
aussi regarder la correction t comme exprimant un inter-
valle de tems solaire vrai, et par conséquent il faudrait
calculer les mouvemens apparens pour un intervalle donné
de tems solaire. Quand on aurait t rouvé/ , on en con^-
clurait la valeur exacte des tems solaires vrais, comptés

au même instant dans les deux lieux, et la différence
convertie en arc , à raison de i5 degrés par heure sexagé-
simale , donnerait également la différence des longitudes
en .degrés de l'équateur. En général il faut que la cor-
rec.tion t soit toujours exprimée dans la même espèce
d'unité par laquelle on a exprimé le tems vrai dans le
lieu et à l'instant de l'observation.

Si l'on voulait obtenir la différence des longitudes avec
plus de précision encore, il n'y aurait qu'à considérer les
deux instans ainsi déterminés pour le commencement et la
fin de l'éclipsé, comme de simples approximations. On re-
commencerait donc le calcul, en partant de ces nouvelles
données ) et on obtiendrait ainsi les petites corrections
qu'elles peuvent exiger encore. 11 est clair que l'erreur de
la première approximation } porte principalement sur le
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calcul des parallaxes de longitude et de latitude qui, va-«1

riant avec le tems , d'une manière qui n'est pas uniforme ,
ne peuvent pas être transportées avec sûreté à une époque
un peu éloignée de celle pour lesquelles on les déter-
mine. 11 peut y avoir aussi quelque erreur provenant
des variations du diamètre apparent de la lunea et des
mouvemcns horaires pendant le tems t. La nécessité
d'un second calcul dépendra donc de l'exactitude plus
ou moins grande des données dont on fait d'abord

usage. Si l'incertitude n'est que de quelques minutes
de tems , comme cela a lieu presque toujours, il suffira
de la première approximation. Mais alors, au lieu de
calculer les élémens des deux astres et les parallaxes
par les tables pour deux instans éloignés d'une heure,
il faudra les calculer pour deux instans éloignés de quel-
ques minutes de tems, par exemple de dix minutes, afin
que l'instant véritable déduit de ces calculs , ne se trouve
pas éloigné de ceux pour lesquels on a calculé les élémens
des deux astres , et soit cependant compris entre eux (*).

(*) Cette méthode , quoique fort simple, deviendra encore plu»
facile :'i saisir quand nous l'aurons réduite en formule. Soit T' le
tems Trai du phénomtne au méridien du Heu de l'observation , T1 la
différence de longitude estimée , convertie en tems et comptée , à partir
du méridien de Paris , d'orient en occident comme les angles horaires;

T + T' sera, par hypothèse, le tems vrai à Paris au même instant.

Comme nos tables sont construites pour le méridien de Paris, nous
pouvons calculer pour cet instant, les longitudes apparentes/, i' de
la luue et de l'astre dans le lieu présumé de l'observation ; les la-
titudes apparentes *. л'; les demi-diamètres et les mouvemens appa-
rens m,m', n, n en longitude et en latitude , pendant une minute de
tems de même nature que jT-f- T'. Alors pour un autre instant posté-
rieur a T+ T' de í minutes , la différence apparente .des longitudes
des deux astres sera i — /'+ (m—m") t, la différence des latitude»
•«•a л — л'+(п — n") <; par conséquent, si l'on nomme Д la somme
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Enfin, si l'on ignorait entièrement la différence des
longitudes , on adopterait d'abord pour cette différence ,
celle des tems 'auxquels l'éclipsé est arrivée dans les
Jeux lieux. Par exemple , si elle a commencé à ih de tems
vrai dans le lieu de l'observation, et qu'à Paris, suivant

des demi-diamètres apparens des deux astres, on aura , au commen-
cement et à la un de l'éclipsé ,

il — /'_(- (m — /»')«}" cos1 л-4- {Л — \'-4- (n— /i')t\»= Д ».

Gelte équation, analogue à. celles que nous avons déjà'traitées tant
de fois dans le calcul des éclipses , donnera la valeur de í , qui,
ajoutée à T + T', ou retranchée , suivant son signe, donnera . . .
T -4- T' -\- t pour la valeur du tems vrai que l'on comptait à Paris à
l'instant de l'observation , et, par conséquent, T -4- t sera la diffé-
rence corrigée des longitudes exprimée en tems sexagésimal. 11 suffira
de la multiplier par i5 pour l'avoir en arc. J'emploie ici le tems
•exagésimal, parce que les tables de la lune sont encore construites
d'après cette division.

Maintenant, si l'on recommence les mêmes calculs en prenant au
lieu de T7, T-\- t pour la différence présumée des tems et des longi-
tudes , on formera la seconde approximation dont nous avons parlé dans
le texte ; s'il en résulte une nouvelle correction í', elle sera incompa-
rablement moindre que t, et T+t + t' sera la différence des longitudes
»vec la dernière précision. On voit que le problème exige seulement

l'observation d'une des phases de l'éclipsé ; mais si l'on a observé le»

deux phases, le commencement et la un , elle se serviront de véri-
fication.

La marche du calcul sera Ц même pour les deux phases. Mais les
époques des observations étant différentes, les valeurs des parallaxes ,
des mouvemens horaires et dos derai-diamètres le seront aussi, de sorte
qu'il faudra les calculer séparément par les tables pour chacun de ces
deux instans.

Quant à la variation du diamètre apparent de la lune pendant les
intervalles t et í', on en tiendra compte , comme nous Гатош expliqué
dans ta note de la page 5oa,
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les tables, elle ait dû commencer à 2h. On supposera ih

ßonr la différence des longitudes estimée ; cela suffira pour
déterminer une valeur plus exacte de la différence cher-
chée , et un second calcul , établi sur ce premier résul-
tat , donnera toute la précision désirable.

117. Dans la question que nous venons de trai ter , on
suppose les tables exactes, et l'on calcule la différence
des longitudes géographiques d'après l'observation de
l'éclipsé. Réciproquement si la différence des longitudes
était donnée , l'observation de l'éclipsé pourrait servir
à vérifier les tables, et ferait connaître leurs erreurs.
Supposons , par exemple , que le lieu de Pobservaliort
soit Paris. On calculera par les tables quels étaient,

pour Paris , à l'instant de l'observation , les élémens du
lieu apparent de la lune et de l'astre qu'elle a dû oc-
culter. Je suppose que celui-ci puisse être considéré
comme exactement connu. Alors, en représentant les
erreurs de la longitude et de la la t i tude de la lune,
chacune par une indéterminée , on formera l'expression
algébrique des différences en longitude et en latitude de
la lune et de l'astre ; on en déduira l'expression de leur
distanc« ; et en l'égalant à la valeur de leurs demi-dia-
mètres , on aura une équation de condition entre les
deux erreurs présumées (*).

On recommencera le même calcul pour la fin de l'éclipsé,
mais on pourra considérer que les erreurs de la longi-
tude et de la latitude de la lune sont les mêmes qu'au corn-

(*) Soient / et л la longitude et la latitude apparentes d'un de»

astres, culculées par les labiés pour l'instant du commencement de

l'éclipsé, et relativement au méridien du lieu où l'on a fait l'observation.

Nommons x et y les erreurs qu'elles comportent; soient /', *', x', y

les quantités analogues pour le second astre j enf in , son -Л la somme
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rnencement ; car les tables étant construites sur 1 ej for-
mules analytiques, déduites de la théorie de l'attraction, ne
peuvent point donner d'erreurs sur la loi des résultats ,
mais seulement sur leurs valeurs absolues. L'observation

<le leurs demi-diamètres à ce même instant. La dislance Л pouvant
ilre considérée comme fort petite , on aura

ce qui donnera nne relation entre les 'différences des erreurs dés table»

en longitude et en latitude relativement aux daex astres. Cette équa-

tion étant développée pourra être mise sous la forme suivante :

' n i - \ r - i . f 2 ' * ' ' и 'л (1-1 } (х-* )+а (\
V ' V

Répétons le même calcul pour l'instant de la fin de l'éclipsé , ett

marquant les élémens qui s'y rapportent avec un accent inférieur,

excepté les erreurs des lubies qui ne changent point ; nous auruni

.

Ces deux équations suffisent pour déterminer les deux différence»
rx _ дЛ ly^y'y. Comme elles sont chacune du second degré,

il semble qu'elles doivent donner , pour ces différences , quatre va-

leurs. Mais dans le ras actuel , les racines propres au problème sont

particularisées par la condition que les erreurs des tables ne peuvent
être que fort petites. Quand un des astres observés sera le soleil
OU la lune , comme leurs diamètres apparens sont deux ou trois cents.

fois plus ci amis que les erreurs que l'on peut supposer aux tables,
il y arfra toujours au moins une des' différences / — /' , л — л'', qui

•era très-considérable comparativement à x _ x ому — f'. Supposons

«jue ce soit la première ; alors le ttrme 2 cos' л'.(/.— Г] (x— x") sera
très-grand par rapport à cos» л' x— x'}í. On pourra donc négliger celui-

ci par rapport à l'autre , au moins dans une première approximation :

alors (x — x'} sera donné par une équation dupren.ier degré ; et y — y'
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de la fin de l'éclipsé donnera donc encore une équation de
condition entre les deux erreurs ; ayant ainsi deux équa-
tions et deux inconnues , on déterminera chacune d'elles
par le procédé ordinaire de l'élimination.

le sera par une du second. L'inverse arriverait si c'était A — *' qui fût
très grand relativement à Y— >''• E»'in si Ь supposition pouvait être
admise pour les deux quantités /— l' et л — л', ce qui est le cas le plus
ordinaire, alors les deux carres (x— x"), (y—y") pourraient être né-
gligés relativement aux termes du premier ordre , el le» deux erreurs
x •— x , y— Y' Heruient données par des équations du premier degré.
Mais afiu d'éviter t^t soupçon d'inexactitude , il faudra ne consi-
dérer ces valeur» que comme de premières approximations. Si elles
ne sont pas tout-à-fait exactes , elles le seront du moins usez pour qne
Ton puis.se s'en servir à calculer les carrés (j: —x")* , (jr — y")* que

'on avail négligés d'abord. On mettra donc les valeurs de ces carrés dans
.es seconds membres des deux équations, qui deviendront alors entiè-
rement composés de quantités connues. On résoudra de nouveau les
équations ainsi préparées, et les valeurs de x— x' et de y — y '
qui eu résulteront, auront toute l'exactitude nécessaire.

Si la longitude du lieu de l'observation n'était pas connue , on com-
mencerait par la déterminer au moyen des tables supposées exactes.
Puis en supposant que , suivant ce calcul, t fût l'instant du commen-
cement ou de la fin de l'éclipsé dans le lieu de l'observation, et en
tcrns du premier méridien , on calculerait jour cet instant tous les
élémens apparens de la lune et de l'astre pour le lieu où l'obser-
vation a été faite : ensuite on supposerait que l'instant véritable diffère
de celui-là d'une petite quantité t'; et que les erreurs de» tables
sont x,y, x', y'^ comme ci-dessus. On aurait ainsi l'équation de
condition

{l-ï+(x-x')+(m-m'} t'| "ce*2 A'+ {л-л'+у-/+(п-/г') t'} а=Д"}

entre les erreurs des tables et celles de la longitude cherchée. Celte
équation deviendrait linéaire , en négligeant d'abord les carrés des
petites corrections x, y, x'^ y'et l', comme on peut presque tou-
jours le faire ; sauf à en tenir compte dans une seconde approximation ,
•omnie nous l'avons fait plus baut.
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Si l'on ne veut pas regarder les élcmens d'un des astres
comme exempts d'erreurs , la méthode précédente donn»
la différence des erreurs propres à chacun d'eux.

J'ai supposé que l'on connaissait la longitude <îu lieu
où l'on a fait ces observations. Si elle était inconnue,
on commencerait par la déterminer en supposant les
tables exactes, comme nous l'avons dit plus haut. Puis
On supposerait que lès tables et là longitude calculée »
bu plutôt le tems qui la représente, comportent de très-
petites erreurs , que l'on exprimerait par des indéter-
tninéës. Oh substituerait les valeurs ainsi corrigées dans
l'expression de la distance des centres observée, et l'on
aurait ainsi , entre les erreurs des tables et celles de la
longitude calculée, autant d'équations de condition que
l'on aurait observé de phases. Ces équations pourraient
même presque toujours être rendues linéaires , en se bor-
nant à la première puissance des corrections indéterminées
qui seront toujours très-petites dans l'état actuel de
l'astronomie.

Quand on féunitainsi plusieurs observations d'une même
éclipse, faites dans des lieux différens , il arrive d'ordi-
naire qu'on n'a qu'un petit nombre d'observations com-
plètes , c'est-à-dire j dans lesquelles on ait observé le
commencement et la fin de l'éclipsé ; tandis que les autres
en plus grand nombre, sont incomplètes, c'est-à-dire se
rapportent à une seule des phases. Supposons qu'il y ait en
tout n lieux d'observations. On aura autant de longitudes à
rectifier; et en outre il faudra déterminer les erreurs des
tables en longitude et en latitude , erreurs que l'on peut
supposer constantes pendant toute la durée d'une même
éclipse. On aura donc ainsi n-j-2 inconnues à 'déterminer.
Chaque phase de l'éclipsé observée dans un des lieux
donne une équation de condition entre ces inconnues, li

a. ' 34
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suffit donc d'avoir n-f-2 obnervations pour les déterminer
toutes. Mais si l'on peut former un plus grand nombre
d'équations, soit par des observations des deux phases
faites dans un même lieu , soit par la connaissance déjà
exacte de la longitude , il faudra les faire toutes concourir
suivant la méthode ordinaire des équations de condition.
Car leur ensemble déterminera les erreurs des tables d'une
m.inière plus avantageuse et plus indépendante des erreurs
des observations.

Comme l'application de cette méthode exige la plus
rigoureuse exactitude , j'ai rapporté ici en note les for-
mules qui donnent les valeurs exactes des parallaxes de
longitude et de lat i tude, car celles de la page 6a ne sont

que des approximations (*). Enfin pour ne rien omettre,

(*) Pour calculer Jes parallaxes île longitude et de latitude, il faut

d'abord déterminer la longitude L du zénith et »a latitude Л, rap-

portées l'une et l'autre à l'écliptique. Soit Л l'ascension droite du

zénith , c'est-à-dire , le t«?ms sydéral converti en arc. H sa décli-
naison qui est égale à Ja hauteur du pôle daus le lieu de l'obser-

vation , les formules de la page 58 donneront

EÍB Л = — sin u cos H sin Л -4- cos и »in Jüf,

. sin к tane U •+• cos к sin A
lang L = S ;

cos Л.

к est l'obliquité de Tecliptique.

Maintenant, soit l' la longitude vraie de l'astre , >.' sa latitude vraie >

telles i]u'on les verrait du centre de la terre, cl /, л sa longitl/de

et sa latitude apparentes vues de la surface. Nous sommes forcés par

le défaut de caractères, d'employer ici les lettres l', >' dans une autre

acception que dans les formules de la page précédente ; mais cumme

le calcul des parallaxes se fait à part sur les élémeiis de chaque astre

en particulier , cela ue peut occasionner aucune erreur. Cela posé ,

aous avons reconnu , dans la page 62, que les parallaxes de longi-«



j'ai placé à la fin clu livre des formules qui donnent direc-
tement les é'émens du lieu apparent de l'astre , sans
passer par le calcul des parallaxes.

La comparaison d'un grand nombre d'observations
d'éclipsés de soleil ou d'étoiles , faite par cette méthode,,
est le pins sûr moyen de découvrir si la lune est ens'iron-
née d'une atmosphère sensible. Car cette atmosphère , si

tude et de latitude étaient données précisérn-Bit par les mêmes for-
mules qui exprimaient 1er. parallaxes de déclinaison et d'ascension

Jroite , page a55 du Ier. livre; et qu'il suffisait pour les obteuir , de

substituer la différence des longitudes du zcnilb et de l'astre ou

L — 1л l'angle horaire P ; la distance du zénith au pôle de l'èYIip-
tique, ou 100* — Л , à la distance du zénith au pôle de IVquatenr ,
qui était représentée par D dans les formules ? enfin la distance de

. l'astre au pôle de l'écliptique , ou ï oo» — л , Л sa distance au pôle

de Téquatem qui était représentée par Д'. Pour conserver cette ana-

logie, faisons

P = L — l, P'=L — Ï, Z)'=roo° — Л, Д = юо° — л, Д'^юо" — *',

et nommons a et t les parallaxes de longitude et de latitude , nous

aurons

ou en mettant -pour P et /"', Д et Д', leurs valeurs

a , л:=

alors , d'après le» formule» citées du 1". livre , on aura rigoureuie-

nient
sin A)', sin j/3'-)- «í

sin a = sin П . -- < -- — ,
sin Д

isiu

,iní=sin(A'-t-*U\

П étant la parallaxe horbontale de ï'aitre dans le lieu de Г observation-



elle existe, doit réfracter les rayons solaires, doit les infle-
clyr derrière la lune, et par cette raison influer sur
l'instant précis des éclipses et sur leur durée. Nous avons
déjà remarqué un effet analogue produit par l'atmos-
phère de la terre dans les éclipses de lune , et nous avons
vu que , pour un observateur placé dans la lune , le demi—
diamètre apparent du soleil en était augmenté d'une
quantité à très-peu-près égale au double de la réfraction

В émettons dans ces expressions pour D ', P\ Д', leurs valeurs, elles
deviendront .

sin П r.os Л sin (L — Г Ч- а)
9ш а = > '

cos л"

l sin П sin Л sio(L-l'+a] - а sin >'r.os(L- l'+^aj sin j« -i
osu-t)! t.

1 't un(L-i') j

Si l'on supposait a et í nuls dans les seconds membres de ces équa-

tions , on retomberait sur les formules approchées de la page 62 : mai»

si Ton veut avoir a et f «l'une manière plus exacte, ce qui est
nécessaire pour la lune, à cause de sa proximité, il faudra résoudre

ces équations par les séries, comme nous l'avon« fait dans la page

^57 du Ier. livre. On calculera d'abord a par la première , et en-

suite et étant connu , on aura f par la »«coude.

* et t étant calculés, on a-ura, comme nous Pavons TU

1=1' — а, Л — *' — f }

l et л seront les longitudes et latitudes apparentes. Ces formules ont

Ti ivuntage de n'exiger aucune construction particulière ; il suffit

d'avoir é^ard aux signes algébriques. On pourrait en éliminer la

longitude L du zenith et sa latitude Л , et introduire à la place

son ascension droite A et sa déclinaison //; mais les formules que
l'on obtient de cette manière sont trop compliquées pour que nous

les donnions ir i ; d'ailleurs, celte élimiuaiion est très-facile en opé-
Jant coiiuuï dans la page /j<)().
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horisontale à la surface de la terre (*). Réciproquement
si nous parvenons à déterminer l'inflexion produite par l'at-
mosphère de la lune dans les éclipses de soleil ou d'étoiles,,
nous saurons tout de suite que la réfraction horisontale à
la surface de la lune est égale à la moitié de sa valeur.

(*) Je dis à très-peu pré« égale. En effet, reprenons Ia fie. Q qui

nous a servi pour cette recherche , page 448 , et conservons aux par-
ties qui la composent les mêmes significations qu'elles avaient alors.
О sera l'observateur placé dans la lune , S uu point du soleil qui ne

peut pas être apperçu directement suivant OS, à cause de l'interposition

de la terre, mais qui devient visible par réfraction par Ь ligne brisée

SIO- L'angle Slt' ьега lu double de la réfraction horisontale , nous
lo nommerons a K. Cela posé, en désignant les angles en S et en
О par les lettrée qui leur appartiennent, J'angle a Л étant extérieur

au triangle SIO , on mira 2 R = S -4- O; or, les angles S et O, •
supposés très-petits , sont entre eux comme les côtés opposés QI ?

•У1 de ce triangle, ou à fort peu près comme les distances du la lune,

et du soleil à la terre. Ainsi, en nommant í et Л ces distantes ,

O.t , O.f
on aura 6 =: j par conséquent 3/1= r- O j ou, . . v

A • A
A -4- J"

a A = О • « Comme Д est extrêmement grand par rapport
Д

à f, on voit que О est à fort peu près égal à a H , ou au double

de la réfraction horisontale à la surface de la tcrir. Telle serait

donc , pour un observateur plai:é dans la lune , la valeur de \'in-~

flexion produite par notre atmosphère. Nous pourrions en calculer
l'étendue, puisque nous connaissons Д, A et f ; mais réciproquement,
si l'observateur placé dans la lune était parvenu à determiner 1» quan-
tité de «elle inflexion par la comparaison des observation« d'éclipiee

de soleil vues de la surface de la lune, il en pourrait tirer la valeur

de /{. Tel est le c»s où nous nous trouvons quand nous observon».

des astres occultés par la lune; l'atmosphère qui l'environne , si cil«,

est sensible , doit ее manifester pur une inflexion dan« les rayon«

lumineux , et la mesure de cette inflexion nous fera tout de siiil-з

cpiinaUr« 1я réfraction horisouui« qur «tt« »tinosphère peut produire..
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L'atmosphère lunaire, si elle existe, ne peut point
altérer le diamètre apparent de la lune mesuré au micro-
mètre , lorsque cet astre se projeté la nuit sur le fond obscur
du ciel , et que son disque est formé par d'es rayons
réfléchis du soleil vers nous. Il semble donc que, pour
reconnaître l'existence de l'inflexion et pour déterminer
sa valeur , il suffirait de mesurer ainsi le diamètre appa-
rent de la lune , et de le comparer avec la durée pareil-
lement observée des occultations d'étoiles et des éclipses
de soleil, afin de voir si l'une correspond à l'autre. Mais
si, comme on l'a cru jusqu'à présent, il se produit
autour des objets lumineux uno irradiation qui dilate'
un peu leur image, cette cause doit augmenter aussi
le diamètre apparent d e l à lune , quand nous observons
cet astre sur le fond obscur du ciel. A la vérité, on
pourrait encore mesurer le diamètre de son disque quand
il se projeté sur celui du soleil dans les éclipses annu-
laires; mais alors l'irrudiation dilatant la couronne lumi-
neuse qui entoure la lune , doit faire paraître son diamètre
apparent trop petit. Pour éluder ces difficultés, Dionis-du-
Séjour avait imaginé de considérer l'irradiation et l'in-
flexion comme deux inconnues , qu'il fallait déterminer
simultanément , d'après les observations des phases de
l'éclipsé, sur lesquelles ces deux causes n'influent pas de la
même manière. Telles sont les observations que l'on peut
faire de la grandeur du croissant lumineux et de ses progrès
successifs dans les éclipses annulaires.

Dionis-du-Séjour , a calculé ainsi avec beaucoup de
soin l'éclipsé annulaire de soleil de l'année 1764, qui fut
visible dans toute l'Europe , et q u i , par l'étendue et \$
variété de. ses phases, autant que par l'habileté des astro-
nomes qui l'ont observée , présentait un grand nombre
tie points de comparaison. Il s'est part iculièrement servi
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des observations faites en différens lieux sur les instans
de la formation e.t de la rupture de l'anneau. 11 a
encore confirmé ces observations par les mesures de la
distance des cornes du croissant faites à divers instans
de l'éclipsé par M. Short, à Londres , par conséquent
dans un point dont la différence de longitude avec Paris
était déjà bien connue par des opérations géodésiques et
par des transports de chronomètre , indépendamment des
observations d'éclipsés. Le résultat d'un nombre de calculs
immenses a été que les phases observées ne pouvaient
pas se concilier, à moins de supposer sur le demi-diamètre
du soleil une irradiation de o°,00091 (3" sex.), et autour
du disque de la lune une. irradiation à-peu-près égale
produite par l'atmosphère de cet astre , ce qui donnerait
o,ooo455 ( i",5o sex. ) pour la réfraction horisontale à la
surface de la lune. Or la réfraction horisontale moyenne
qui s'observe à la surface de la terre, est o°,65oo. Elle
est donc quatorze cents fois plus forte que la précédente.
Ainsi , en supposant que l'atmosphère lunaire fût de
même nature que la nôtre, sa densité serait quatorze cSnts
fois moindre ; elle serait donc plus rare que le vide que
nous pouvons faire dans des récipier.s avec les meilleures
machines pneumatiques, car celui-ci ne réduit jamais l'air
à y^j de sa densité.

La difficulté que présente la mesure exacte des phases
d'une éclipse , peut jeter quelque incertitude sur les
données qui ont servi de base aux calculs de Dionis-du-
Séjour. Maisbi, par cette raison , la valeur qu'ils assignent
à l'inflexion ne peut pas être regardée comme rigou-
reuse , du moins on peut en conclure avec certitude que.
cette inflexion , si elle existe, est extrêmement petite et
presque insensible ; ce qui suffit pour prouver l'extrême
rareté de l'atmosphère de la lune , si toutefois cette
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almpsphère' existe. La question ne pourra être résolue
complètement tant qu'on ne saura pas à quoi s'en tenir
sur 1« effets de l'irradiation. M. Arago s'occupe en ce
moment à les déterminer , en mesurant au micromètre
de cristal de roche les diamètres apparens des disques
lumineux d'une dimension connue , et placés à une
distance déterminée trigonométriquement. Déjà il a treuvé
que des disques beaucoup plus lumineux que la pleine
June n'ont aucune irradiation sensible : car la mesure du
diamètre apparent s'accorde exactement avec la valeur
assignée par le calcul , d'après la .distance. Cette expé—
riqnce prouve que l'on obtiendra avec exactitude les dia-
rriètres apparens des corps céles>tes , en les mesurant
avec le micromètre de cristal de roche. Mais malheu-
reusement la grandeur du diamètre apparent de la lune
ne. permet pas qu'on le mesure a+ec cet instrument ,
qui ne peut embrasser que de petits angles ; il faudra
(loue effectuer ces mêmes expériences avec IP micromètre
à Jils , et quand on connaîtra l'irradiation par ce moyen,
les éclipses montreront si l'inflexion est sensible.

L'atmosphère lunaire doit retarder le commencement
des éclipses , en rendant le bord des astres qu'elle occulte ,
visible par réfraction lorsqu'il a cessé de l'être directe-
ment. ILlle accélère la fin de ces phénornènes de la
même manière , en rendant l'astre visible par réfraction
avant qu'il soit redevenu visible directement. Par cette
raison , quand on calcule des éclipses de soleil , on dimi-
nue ordinairement le demi-diamètre apparent de la lune
tiré des tables , de 0,00091 (3", sex.;, c'est-à-dire de toute
la quantité due à l'inflexion, et l'on diminue aussi celui du
soleil, d'une quantité à-peu-près égale en vertu de l'irra-
diation, afin d'avoir réellement la distance des centres, telle
qu'elle est au moment du commencement ou de la ha (ie
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l'éclipsé. Mais , d'après ce que nous avons dît pies haut, la
légitimité de ces corrections est assez incertaine.

118. H nous reste à parler de la détermination des
longitudes géographiques par les observations de distances,
de la lune au soleil et aux étoiles. Nous avons déjà
indiqué , page 176 du premier livre, l'esprit da cette
méthode importante. Nous avons expliqué les moyens dont
on se sert pour observer les distances des deux astres.
Le calcul est absolument le même que celui des occul-
tations et des éclipses; car une éclipse n'est qu'une ob-
servation de distances dans laquelle la distance des deux
•astres est égale à la somme de leurs demi-diamètres. Toute
la différence consiste en ce que, dans le cas général, la
distance des deux astres n'étant pas toujours très-petite,
ne peut plus être considérée comme l'hypothénuse d'un
triangle rectiligne rectangle formé sur les différences de
latitude et de longitude. 11 faut la calculer rigoureuse-
ment au moyen du triangle sphérique formé par les deux
astres et le pôle de l'écliptique. Dans ce triangle, on
connaît les distances des deux astres à ce pôle ; on con-
naît aussi l'angle qui est compris entre elles ; c'est la dif-
férence des longitudes : on peut donc aisément calculer
le troisième côté qui est la distance cherchée. Nous avons
déjà donné l'application d'une formule semblable, dans un
des chapitres précéderts. Ou trouvera dans le Traité d'As-
tronomie nautique , tous les détails numériques relatifs à
l'usage de cette méthode, qui est principalement employée
dans les voyages maritimes, et qui ne peut être trop
recommandée aux voyageurs et aux marins.

L'exactitude de cette méthode dépend de celle des tables
Je la lune et de l'adresse de l'observateur. Les tables ont été
perfectionnées dans ces derniers tems, au-delà de ce qu'on
pouvait espérer. Quant à l'observation , elle se fait , cpmm*?
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nous l'avons déjà riit, avec un instrument de reflexion que
l'on tient à la main , et que Ton nomme un sextant. On
acquiert facilement l'habitude de cet instrument, et avec
pn peu de précaution, on peut être sur que l'erreur résul-
tante de ces deux causes combinées, ne s'élève pas à une
minute de tems décimal. Dans cet intervalle, quarante mi-
nutes de l 'équateur traversent le méridien: telle est l'erreur

que l'on peut commettre, sur la longitude du navire. Si
l'on se trouvait à l 'équateur même , ces quarante minutes
de degré répondraient à quarante mille mètres , ou environ
dix lieues marines ; mais comme la longueur des degrés de
longitude diminue à mesure qu'on s'éloigne de l'équateur,
l'erreur sera beaucoup moindre sur les diffe'rens paral-
lèles. On peut la diminuer encoro en mul t ip l iant les obser-
vations , et en prenant une moyenne entre les longitudes
qui s'en déduisent. Avec ces précautions, on peut compter
sur l'exactitude de la méthode , et s'y confier entièrement.

119. Ce qui rend les observations de la lune, particu-
lièrement , propres à cette recherche, c'est la rapidité de
son mouvement. Si l'on se trompe d'une minute de degré,
en observant la position de la lune , l'heure que 1'Ъп
compte au même instant sur le premier méridien , devra
être augmentée ou diminuée de tout le tems que la lune
emploie à décrire un degré dans le ciel ; mais si l'on
employait le soleil, dont le mouvement est environ treize

fois moins rapide, la même erreur d'un degré donnerait,
sur le tems, une erreur treize fois plus considérable.

C'est, sans doute , une des plus belles inventions de
l'homme, d'avoir réussi à connaître sa position et sa route ,
au milieu de l'immensité des mers , lorsqu'il n'apperçoit
plus autour de lui que l'eau et le ciel. Les moyens assures
qu'il a pour y parvenir, lui ont été donués par l'astro/-
nomie.
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CHAPITRE XX.

Des rapports que l'on observe entre la marche
de la Lune et. les oscillations périodiques
de la Mer.

ião. PUISQUE j'ai commencé à rapporter les applications
qui peuvent intéresser les navigateurs , je ne dois pas
omettre un phénomène extrêmement remarquable sur le-
quel la lune paraît avoir une très-grande influence. Je
veux parler du flux et du reflux de la mer.

Deux fois par jour l'océan se soulève et s'abaisse par un

mouvement d'oscillation régulier. Les eaux montent d'a-
bord pendant environ un quart de jour ; elles inondent
ainsi les rivaees, et se précipitent dans l'intérieur des
fleuves , jusqu'à de grandes distances de leur embouchure :
ce mouvement se nomme le flux. Lorsque les eaux sont
parvenues à leur plus grande hauteur , elles ne restent

dans cet état que quelques inslans : c'est dans le mo-

ment de la haute mer. Peu-à-peu elles commencent à
descendre par les mêmes périodes qu'elles avaient sui-1

vies dans leur accroissement. Elles se retirent et aban-
donnent les lieux qu'elles avaient inondés. Ce mouve-

ment se nomme le reflux : il dure à-peu-prcs un quart
de jour; les eaux arrivent ainsi à leur plu? grande dé-
pression , et y restent pendant quelques instans. C'est le

m'ornent de la basse mer. Bientôt le flux recommence par
les mêmes périodes, en suivant exactement les mêmes lois.
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lai. Ces mouvemens de la mer peuvent être augmentés
par l'action des vents, mais ils ne leur doivent pas leur
existence ; car on les observe également par le tems le plus
calme et le plus serein. D'ailleurs leurs périodes sont si
réglées et si constantes, que Гон s'en sert pour prévoir le
retour du flux et du reflux. Cette constance indique évi-
demment une cause régulière et durable qui exerce pério-
diquement ses effets. Pour la découvrir, il faut observer
longtems les phénomènes, en suivre tous les développe—
mens , et trouver les périodes auxquelles leurs moindres
variétés sont assujéties. On peut chercher ensuile à re-
connaître dans leur marche, la nature des causes qui les
produisent. Or, en examinant ainsi les phénomènes du
flux et du reflux de la mer, on trouve, jusque dans leurs
plus petits détails , des rapports marqués avec les conjonc-
tions de la lune et du soleil ; l'influence de la lune y est
sur-tout sensible.

Cela se voit d'abord par les intervalles de leurs retours.
•Ces intervalles ne sont pas toujours exactement les mêmes,,
mais ils ont cependant une durée moyenne dont ils s-'écar-
tent peu , et qui, exprimée en tems moyen, est iJ,o35o5o..
Pendant ce tems, il y a deux basses mers et deux pleines
mers. Or, c'est précisément le tems que la lune emploie
pour revenir au méridien par l'effet de son moyen mou-
vement , et celte période du flux et du reflux peut s'appeler
un jour lunaire (*).

(*) Suivant ce qui a été dit dans la page 348 , le mouvement sydéïal
de la lune eu 5б5з5 jours moyens, est 53474<J0j54 !8io. Par conséquent

534740,54!81 o
son mouvement propre eu un jour moyeu est égal à

On i/|>,64o3g3. Ainsi quaoJ la sphère céleste a décrit 4oi°,o<)3j36 pur
l'effet de la rotation diurne , ce qui a lieu eu uu jour solaire ,.
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On voit donc que si la pleine mer a eu lieu aujourd'hui,
dans un port, à oh, demain elle arrivera à oh,35o5o ,
après-demain à oh,70100 , et ainsi successivement en
retardant de ot",35o5o; mais dans l ' in terval le , il y aura
une autre pleine mer , que Von pourra nommer la pleine

mer du matin , et qui arrive le premier jour à 5h, ij5z5 ;
le second jour à S^iySaS -f- oll.35o5o, et ainsi de suite.

122. Cependant cette marche ne s'observe pas exac-
tement. Le retard journalier d'une marée sur l'autre est
quelquefois un peu plus grand que оь,35о:то, et quelque-
fois il est moindre. Mais cela ne fa i t que montrer en-

core ,mieux l 'influence de la lune sur ces phénomènes ;

cai1 cet astre n'a pas non plus une marche régulière ; il
est assujéti à plusieurs inégalités , qui sont dans un ac-
cord admirable avec les retards et les variétés que les ma-
rées éprouvent. On peut donc regarder cette action dé
la lune quelle que soit sa nature , comme une vérité in-

contestable.

ia3. Mais la lune n'agit pas seule sur les marées : le
soleil a aussi sur elles une influence sensible. On remarque
constamment que les plus grandes marées ont lieu dans les
sysigies, elles plus petites dans les quadratures; en sorte
que la seule observation des phases de la lune peut faire

prévoir leur retour.

comme on Га vu dans la page 48 , la lune a dlcrit cette mime
quamité moins i/^G^jo'igS , ou 400" — i5°,54523i, d'oui Ton yoit

qu'elle décrira un'e circonférence entière dans un tcm» exprimé par

4oo° . . li. s°i. i3°.5/|5254 .
i. - ±- - =i>.»°i.H -- ! - = n.»°>.o35o5o:

4oo°-i5'>,54523/, 386° ,4

c'est I« durée du four lunaire exprimée «n terns solaire moyen .
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ip-4- Ces phénomènes augmentent d'intensité quand la
lune et le soleil sont plus près de la terre ; ils diminuent
quand ces astres s'éloignent : mais , même dans cet effet
secondaire , l'action de la lune conserve sa supériorité ,
elles variations de ses distances y seront sur-tout sensibles.
Enfin les positions des deux astres de part et d'autre de
l'équaieur, y produisent aussi des modifications.

12.5. Tout ceci doit s'entendre d'une mer très-étendue
et libre de toutes parts , comme l'océan» Dans de petites
mers et près des rivages, les mouvemcus des eaux doivent
être gênés et contrariés par les obstacles qu'ils rencon-
trent. Aussi les instans des marées diffèrent-ils suivant les
tems nécessaires pour que les ondula lions se propagent. C'est
ce qui arrive dans nos ports , quoiqu'ils soient situés sur le
même océan. L'heure de la haute mer est fort différente
de l'un à l'autre, quoique constante dans chaque port.
A Dunkerque, par exemple , la pleine mer a Heu un
demi-jour après le passage de la lune au méridien; à St.-
Malo , c 'est,un quart de jour ; au Cap de Bonne-Espé-
rance , c'est о',об25. L'heure où ce phénomène arrive
le jour de la nouvelle lune , s'appelle Vétablissement du
port. Cet instant se détermine dans chaque lieu , par
l'observation , après quoi , en y ajoutant successivement
o),o35o5o ou 5о'.а8",3г en tems sexagésimal, on ob-
tient les retards successifs des marées d'un jour à l'autre .
et on connaît les instans auxque ls elles doivent arriver.
Comme il y a deux pleines mers par jour lunaire , il
faut deux observations de ce genre pour déterminer com-
plètement l'établissement du port v et pou voir prédire toutes
les pleines mers.

La méthode précédente ne donne que les époques
moyennes de ces phénomènes, c'est-à-dire, celles qui
auraient lieu, si la marche de L'astre qui les règle, n'é-
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tait sujète à aucune inégalité. Pour prédire les instans
véritables, il faut avoir recours à la théorie de l'attrac-
tion qui , ayant fait connaître la cause des oscillations
de la mer, a montré les rapports qui existent entre les
variations qu'elles éprouvent et les inégalités des astres
qui les produisent. On trouve, dans le second volume
de la Mécanique céleste, toutes les formules nécessaires
pour cet objet.

126. Parmi les inégalités des mouvemens de la mer,
on remarque cette loi générale : plus la mer s'élève lors-
qu'elle est pleine, plus elle descend dans la basse mer
suivante. On appelle marée totale la demi-somme de deux
pleines mers consécutives au-dessus du niveau de la
basse mer intermédiaire. La plus grande valeur de cette
marée totale à Brest , est 5m,888. Elle a lieu dans les
sysigies. La plus petite est 2m,78g. Elle a lieu dans les
quadratures.

127. Il serait très-important d'avoir des observations
aussi exactes pour tous les autres ports ; mais malheureu-
sement, elles manquent encore, et l'Institut de France a cru
devoir appeler sur cet objet l'attention des hommes éclairés
qui habitent les villes maritimes. 11 suffit d'établir une
colonne verticale portant une division métrique, et d'ob-
server chaque j o u r , ou du moins assez souvent, l'heure
précise de la haute et de la basse mer , et le point de
la plus grande élévation et du plus grand abaissement des
eaux. Mais comme la hauteur de la mer varie très-len-
tement en approchant de ces termes extrêmes , il faut
pour la déterminer avec exactitude, employer des obser-
vations correspondantes faites avant et après , lorsque les
eaux ont atteint la même hauteur . Si ces observations sont
peu éloignées du maximum et du minimum , la haute
ou la basse mer répondra au milieu de l'intervalle qui
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les separe , mais il faudra pour cela qu'elle ne soient
pas trop distantes; car on tomberait ainsi dans des erreurs
très-graves, parce que la mer emploie un peu plus rie
tems à descendre qu'à monier. A bresi, cette différence
s'élève à neuf ou dix minutes.

128. La théorie de l'attraction ayant fait connaître la
cause du flux et du reflux de la mer, a donné, comme
nous l'avom d i t , le moyen de calculer toutes les va-
riations qui doivent s'y produire ; elle a appris com-
ment on peut les prévoir. Les oscillations de la rncr si1

sont ainsi trouvées liées aux mouvemens célestes, et elles
ont servi à en faire mieux connaître plusieurs points im—
porlans. Je donnerai pjus tard une idée de ces rapports
que l'on ne saurait approfondir sans le secours de l'a--
mlyse. Ici je me bornerai à engager de nouveau les per-
sonnes éclairées qui habitent les côtes, à multiplier les
observations sur ce sujet important (*).

(*) f'ay, 1« rapport fait par M. Levèqne à l'Institut de France ,
px>ur flélcrmiDcr les observations qu'il importe de faire tur le.»
ynrécs dans les Jifftrcns ports. Faril, prairial, an ii>
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CHAPITRE XXI.

De quelques Périodes astronomiques usitées
dans la Chronologie.

lag. LES mouvemens de la lune, combinés avec ceux
du soleil- servent, dans la chronologie, pour fixer les

époques des événemens historiques. On a imaginé à cet
effet diverses périodes astronomiques , оме l'on nomme
cycles. Comme il est utile de les connaître , je vais don-
ner une idée de leur formation et de leur usage.

La première se nomme le cycle solaire. C'est une pé-
riode de vingt-huit anne'es juliennes, après laquelle lei
jours de la semaine reviennent dans le même ordre aux
mêmes jours du mois. En effet, la semaine étant composée
de sept jours-, chaque année commune de 365 jours ,
contient Sa semaines et un jour'de reste. Si toutes les années
étaient de cette durée , les restes formeraient une semaine
en sept ans ; mais les années bissextiles qui reviennent ,
de quatre en quatre ans , interrompent cet ordre parce
qu'elles contiennent un jour de plus. Ce n'est qu'âpre«
sept bissextiles, ou quatre fois sept ans, que le cercle en-
tier de ces inégalités se trouve révolu , et il en résulte une
période de 38 ans ponr la durée du cycle solaire. En cela
l'nn n'a point d'égard à la suppression séculaire de la bis-
sextile prescrite par la réforme grégorienne.

i3o. La seconde période se nomme le cycle lunaire. C'est

nn intervalle de dix-neuf années juliennes , après lequel
les nouvelles Innés, et les différentes phases qui les suivent,

a, 35
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reviennent aux mêmes jours de l'année. En effet, la du-
rée de la révolution synodique de la lune est 2g>,53o588.
Ainsi 335 révolutions de ce genre font 6q3i)J,688180 ;
c'est-à-dire, à fort peu près, la même somme que les
dix-neuf années juliennes de 365',26 ; car celle-ci don-
nera бдЗд^уЗ. La différence est de o',06182. Cette pé-
riode a été autrefois en usage dans la Grèce. Maintenant
que l'aslronomie est perfectionnée', nous trouvons , avec
raison , plus commode et plus simple de n'employer pour
la mesure du tems, que le mouvement du soleil. Mais,les
anciens peuples , dont les connaissances étaient encore
très-imparfaites, trouvaient , dans le retour frftuent des
phases de la lune , une période naturelle et commode
pour leurs fêtes et leurs jeux. Cependant, comme leur
année était réglée sur les mouvemens du soleil, ils ont dû
chercher des périodes plus longues , qui pussent accor-
der les mouvemens de ces astres, en embrassant, pour
chacun deux , un nombre exact de révolutions. Le cycle
lunaire de dix-neuf ans est la plus exacte de ces périodes ,
parmi celles qui ne sont pas d'une très-longue durée.
Aussi Melon, qui en fit la découverte , l'ayant présenté
aux Grecs assemblés pour les jeux olympiques, il fut
aussitôt généralement adopté.

L'Eglise chrétienne emploie encore aujourd'hui les mou-
vemens dt; la lune pour régler quelques-unes de ses ce-*
rémonics, qui, par conséquent, ne peuvent pas revenir
constamment aux mêmes époques de l'année solaire ,
puisque les mouvemens de la lune et du soleil ne s'ac-
cordent point entre eux ; aussi les appelle-t-on fètet
mobiles. Pour rn fixer le retour, l'Église emploie la mé-
thode des épactes , telle que nous l'avons expliquée plus
haut en parlant des moyens de prédire les sysigies; mais les
épactes astronomiques réglées sur le moyen mouvement
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áe la lune, diffèrent un peu des épactes ecclésiastiques
qui sont déterminées d'après des règles établies par le
Concile de Nicée. La méthode est la même ; les nombres
sont seuls différens.

i3i. Enfin , on se sert encore, dans la chronologie ,
d'une troisième espèce de cycle , que l'on nomme le
eycle. d'indiction, et qui comprend quinze années ju-
liennes. Cette période , qui n'est point astronomique
a été introduite à Rome, sous les empereurs. Elle est re-
lative à certains actes judiciaires qui se faisaient à des
époques réglées.

i3.2. Non-seulement les trois périodes dont je viens de
parler, se nomment des cycles , mais on donne aussi ce
nom à chacune des années qui les composent en raison
du rang qu'elles occupent. Par exemple, le cycle ï 2 3
4, de la lune, est la première, la deuxième, la troisiènje
ou la quatrième année du cycle lunaire de dix-neuf ans ,
et il en est ainsi des autres. Le nombre qui exprime le
cycle lunaire d'une année s'appelle LE NOMBRE D'OH de
cette année , dans le langage des chronologistes.

i33. Si l'on eût commencé à compter les cycles de«
l'origine de l'ère chrétienne, en comptant ï pour la première,
année, 2 pour la deuxième, et ainsi de suite, on aurait eu
un cycle d'indiction complet, après quinze ans; un cycle

lunaire complet après 19 ans; et un cycle solaire com-
plet , après 28 ans. On aurait donc pu continuer ainsi
dans le même ordre, en recommençant à compter ï à
la fin de chaque cycle. Alors, en divisant la somme des
années écoulées par les nombres a8, 10, i5, les restes
auraient indiqué les cycles propres à chaque année* Par
exemple, l'année 1800 aurait eu pour cycle solaire 8,
pour cycle lunaire 14, et o, ou i5, pour cycle d'indiction.
Mais cette manière, très-simple, n'est pas celle que l'usage
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s introduite. Chaque année a bien son cycle ; mais il dif-J
f ère des précédons. Ainsi l'année 1800 a 17 de cycle so-
laire , i5 de cycle lunaire, et3 de cycle d'indiclion ; ce qui
revient à supposer que la première année tie l'ère chré-
tienne avait poar cycle solaire 17 — (8— ï) ou 10, pour
éycle lunaire 15 — ( 14 — ï ) ou .2 , et pour cycle d'indic-»
tion 3 — ( o — ï ) ou 4; d'où il suit que pour avoir les
cycles de chaque année, comptée à partir de l'ère chrétienne
comme on compte aujourd'hui, il faut , au nombre qui
exprime-cette année , ajouter successivement g , ï , 3, et
diviser chaque somme par celui des nombres 28, 19 et i5
qui répond à chaque cycle.

iâ4. En multipliant ces trois nombres l'un par l'autre ,
on a formé une période de 7(180 ans, après laquelle les
mêmes cycles reviennent ensemble dans le même ordre
pour chaque année ; mais dans toute l'étendue d'une même
période, chaque année a ses cycles qui lui appartiennent en
propre , et qui la caractérisent} en sorte qu'aucune autre
qu'elle ne les réunit. Cela tient à ce que les nombres 28 ,
ic) et iS sont premiers entre eux. Cette propriété a fait em-
ployer ce cycle de 7980 ans, dans la chronologie, pour dési-
gner les années, et on le nomme la PÉRIODE JULIENNE.

i35. Cette méthode a le très-grand avantage de donner
aax. chronologietes un langage uniforme. Elle est sur-tout
extrêmement utile pour les années qui ont précédé l'ère
chrétienne, et que plusieurs historiens comptent à partir
de la création du monde. La diversité de leurs opinions ,
sur ce point, est si varice , que l'on en trouverait à peine
deux qui fussent tout-à-fait d'accord. Ainsi, lorsque nous
lisons dans un historien qu'un événement a <M arriver
dans telle année , à partir de la création du monde, nous
ne savons encore rien sur sa véritable époque, si nous
n'avons cherché préalablement combien cet auteur compte
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d'années depms cette origine jusqu'à la première année
de l'ère chrétienne, ce qu'il faudra faire de nouveau pour
chaque écrivain. De plus , les années usitées chez les dif-
féreiis peuples et chez les historiens qui en ont parlé ,
n'ont pas leur origine dans 'la même saison ; les unes
commençaient au printems, comme les années romaines ,
d'autres au solstice d'été , comme les olympiades chez le*
Grecs , d'autres en automne, comtae les années judaïques j
d'autres enfin , en hiver , comme les années juliennes.

On évite tous les inconvéniens de cette diversité, lors-
qu'on se sert de la période julienne. Chaque année se trou-

vant fixée à sa place dans cette période , au moyen des
cycles qui lui conviennent, en reçoit un caractère distinc-
tif qui la sépare de toutes les autres. .

Pour profiter de ces avantages , il faut savoir transporter
dans la période julienne les dates des événemens historiques
indiqués dans une autre manière de compter. Cela se ráduit
à y transporter seulement la date de Гсге л laquelle on

rapporte ces événemens ; car la progression des années , à
partir d'un même terme, sera la même dans toutes leq
périodes en avant et en arrière.

Prenons pour exemple l'ÈRE CHRÉTIENNE, qui est la
plus usitée. Nous avons dit que pour la première année de

cette ère, le cycle solaire était 10, le cycle lunaire 2, elle

cycle d'indiction 4, il s'ensuit qu'elle répond à l'an /1-714 de
la période julienne ; car , parmi tous les nombres compris
dans cette période, c'est-à-dire depuis о jusqu'à 7980, il
n'y a que le nombre 4714 qu* étant successivement divisé
par 28, 19 et i5, donne pour reste ю , z et 4-

Nous verrons bientôt comment on peut arriver direc-
tement à ce résultat. En partant de ce point , il est facile
d'établir la concordance de l'ère chrérienne avec la période
julienne , pour une époque quelconque ; car en écrivant.
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les uns sous les autres les numéros des mêmes années , on
forme le tableau suivant dont la loi est évidente.

ÈRE.

Ere chrétienne...

Période julienne.
— n

4? 1 4 ~~ "
— 3

47"
2

4y ia 47 1 347~i4 4715
+ 3
47i6 4 / i 3 - J

Ainsi en appelant P et n les numéros des années qui se
correspondent dans les deux périodes , on a

Avant l'ère chrétienne. P =
Après l'ère chrétienne. P=

— n = P —
n, n=P —

La différence d'une unité dans ces deux formules, vient
de ce que la progression arithmétique s'interrompt , pour
les années chrétiennes , en passant du positif au néga-
tif. On éviterait cette dissemblance , en appelant о la
première année de l'ère ; mais les chronologistes n'ont pas
adopté cette dénomination.

Pour appliquer ces résultats à un exemple , je suppose
que l'on sache que la mort de César arriva l'an 467° ^e

la période julienne. Comme cette époque est antérieure à
l'ère chrétienne , il faut retrancher 4670 de 4?i4 > lfi reste
est 44 í c'est-à-dire que César est mort dans la 44e année
avant l'ère chrétienne.

Autre exemple. On sait que l'empereur Auguste mou-
rut dans la i4c année après l'ère chrétienne ; ajoutant ce
nombre à 4?I31 on aura 4727 pour l'année de la période
julienne , à laquelle il faut rapporter la mort d'Auguste.
Cette année avait donc a.3 de cycle solaire, i5 de cycle
unaire, et 2 de cyle d'indiction. .

Lorsque l'année de la période julienne est connue, comme
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'dans ces exemples, il est bien facile de trouver les cycles ,
il suffit de diviser le nombre donné par 28 , 19 , i5 ; le
reste de chaque division est le cycle correspondant pour
cette année.

On peut aussi se proposer le problème inverse. Les cy-
cles étant donnés , trouver l'année ; cela se réduit à trou-
ver un nombre moindre que 7980 , et tel qu'en les divisant
successivement par 2.8 , 19, i5 ,' on ait pour reste les
cycles désignés. L'algèbre fourni un moyen très-simple d'y
parvenir. Il faut que le nombre cherché soit moindre que
7080 ; car l'origine de l'ère chrétienne, répondant à l'an
4714 de la période julienne, tousles événemens histori-
ques sont nécessairement compris dans cette période ,
puisqu'aucun d'eux ne remonte à plus «le 4°°° ans avant
l'ère chrétienne (*).

(*) Quoique ce petit problème soit très-facile , cependant commt

on pourrait perdre quelques instans à le résoudre , dans le cas où

l'on aurait besoin de l'appliquer, j'en dounerai ici la formule. Soit

x le nombre cherché j supposons qu'en le divisant par 18 , il donne
<j pour quotient et r pour reste j qu'en le divisant par 19, il donne

pour quotient a et pour reste r'j enfin, qu'en le divisant par i5

le quotient soit g" et le reste r", on aura ces trois equation!

x — 287 Ч- г,

x = 199' -f r',

x = iSfj" + r".

lês reste« r, r', r" sont donnés : ce sont les nombres enliere qui

expriment les cycles, (j, ff', q" sont des nombres entiers indétermi-

nés. On peut leur donner telle valeur que l'on voudra. Il »'agit «le

trouver pour x le plus petit nombre entier qui satisfasse à cet trois

conditions.

Or, ces trois conditions donnent

199' Ч- r' = 2817 + r, i5q" H- r"= 287 Ч- т ;•
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136. J'indiquerai encore ici quelques autres période*
dont l'usage est moins général et bien moins avantageux
que celui de la période julienne ; mais qui sont cependant
célèbres dans l'histoire par les événemens qui leur ont

il f»ut résoudre ces équations suivant la méthode des problèmes in-

déterminés. La première donne d'abord , en effectuant la division
par 19,

gq + r — r ' . 9<7-br — r'
q = q -4- .— - - ' soit donc - , - = n :

'9 19

il faudra que n soit un nombre entier. De là on tire

л — r -t- r'
'= 19 re — r + r ou о = г з г а - 4 -

9

fut conséquent , (i l'on fait

n — r+r '

9

il faudra encore que n' toit un nombre entier j de là on tire

q = ign'H- зг— a r ' j

c'est la forme la plus simple de q qui satisfasse à la première con-
dition. Tenons maintenant à la seconde. Cette valeur de (J donne

aS q + т = 53а n' ч- $7 r — 56 r ;

substituant dans l'équation en 9", on en tire

i5 q" + r" = 53a n' + 5jr— 56 r,

fn conséquent,

y n ' - t - i a r — nr' — r"
в" = 35л' + Зг-Зг'+-2 - - - i-

i5

il faut donc qu'en faisant

y n ' + i a r — иг' — r*
- - - - = n ,
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servi d'origine, on par, l'emploi qu'en ont fait les astro-
nomes et les historiens.

La première dont je parlerai, est celle des OLYMPIADES
adoptée autrefois dans toute la Grèce. C'était une pé-

ri" soit aussi un nombre entier ; de là On tire

7 n = i5 n" — tar -4- ii r + r",

par conséquent ,

n" — 5 r + 4 >•' + r"
n =2 л — г + г Ч-

7

ainsi , en faisant

я" — 5 r + 4 r' -4- r"
- = я ,

7
ce qui donne

n" = 7 n'" + 5 r — 4 r' — r">

n™ devra être un nombre entier. On ne peut pas pousser plus loin cette
réduction, puisque la division est effectuée autant que possible : de

là on tire

n' = i5 n'" •+• gr — 7 r' — a r" ,

ensuite

q = 19 n' + Ч.Г — ч r — a85 n* •¥ i jS r— i35r' — 58 r",

et comme on u

ас = 28 q •+• г , on aura ar = 7980 я'"-Ц 4845г — . 5780 r' — 1064 r",

en donnant à ri" toutes les valeurs entières que l'on voudra, ou
aura autant de nombres qui satisferont aux trois conditions exigées.
Mais la plus petite de ces valeurs est la seule nécessaire dans l'élat
actuel de la durée des événemens historiques j il s'agit de la deter-
miner.

Pour cela , on prendra les valeur« r, r', r" de» trois cycles qui
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riode de quatre années solaires complète. Le commen-
cement de chaque nouvelle olympiade , c'est-à-dire, de
chaque cinquième année, était signalé par des jeux magni-
fiques auxquels on se rendait de toutes les parties de la

•ont données , et l'on formera la valeur numérique de la quantité

4845 г — Зг8ог' — ю64г"; c'est la partie connue de la formule.

Si nette quantité est négative , on la divisera par 7980, pour

lavoir combien de fois elle eontienc ce nombre. Supposons qu'elle

le contienne Q fois , avec un reste Л j on aura donc alors

x •= 7980 a'" — 7980. Q — К.

Dans ce cas , la plus petite valeur positive de X se trouvera ед sup-

posant ri" = Q •+• i , ce cru! donne

X := 7980 — Л.

Si , au contraire , la qunnlité 4^45 r — 3^8or' — io64 r" est posi-
tive , on lu divisera encore par 7980 , pour savoir combien d*

fois elle contieudra ce nombre ; et en supposant qu'elle le renferme

Q fois avec un reste Л, on aura, en général,

y = 7980 n'" -t- 7980 Q -t- R ;

dans ce cas , la plus pciite valeur positive de a- se trouvera, en sup-

posant n" = — Q , ce qui donne

Ces deux règles peuvent se réduire en une seule. Formez la va-

leur numérique de la quantité 48-jS r — 6780 r'-" 1064 r"; rejetez-

en , par la division , tous les multiples de 7980 qu'elle peut contenir ,

et ne conserve/, que le reste; s'il est positif, il indique le rang de

Tannée dan* la période julienne; s'il est négatif, prenez-en le com-

plément à 7980.
On demande , par exemple , quel est , dans la période julienne ,

Je rang de l'année qui avait r de cycle solaire , l de cycle lunaire ,

ï de cycle d'indiction. Ici on a 4845 r — 3;8o r' — io64 r" = + Ч
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"Grèce, et qui se célébraient près a'Olympie, ville du
Péloponèse; de laie nom d'Olympiades. Cette manière de
compter les années fut introduite par Iphitus, fondateur
des jeux olympiques ; aussi la nomme-t-on quelquefois la
période d'Iphitus. La première année de la première olym-

piade concourt avec l'année 3c)38 de la période julienne,
ce qui répond à 776 ans avant l'ère chrétienne. Celle
année avait donc 18 de cycle solaire , 5 de cycle lunaire
et 8 de cycle d'indiction.

D'après ces données, rien n'est plus facile que de
ramener à la période julienne ou à l'ère chrétienne, une
année indiquée en olympiades. Supposons, par exemple ,
que Ton veuille savoir à quelle date répond la seconde
année de la quatre-vingt-septième olympiade. Cette époque
fut fameuse en Grèce, par le commencement de la guerre
du Péloponèse, qui se déclara peu de mois auparavant. On
observera qu'au commencement de l'année désignée, il y
avait quatre-vingt-six olympiades révolues , lesquelles étant
multipliées par 4 , donnent 344 années : ajoutons les deux
années de plus , nous aurons 846 ans depuis le commen-
cement de la période d'Iphitus. C'est par conséquent une
unité de moins, ou 345 ans à a joutera la première année
de cette période. Or celle-ci avait pour rang 3q38 dans
la période jnlienne ; ainsi en lui ajoutant 345 , la somme
4^83 sera le nombre de la période julienne qui répond

par consequent , x = V9^° ""' + l • La plus pedte valeur répond à
•ri" = o et x = ï. C'est le commencement de la période.

Autre exemple. On demande le rang de l'année cpi avait ю de
cycJe solaire , 2 àe cycle lunaire , et 4 de cycle d'indiction.
Ici on a 4845 r — 3780 r'— 1064 r" — 36634. Ce nombre, divisé
par 7080 , donue 4 pour quotient et 4714 Poor reste. C'est le rang
de l'année désignée qui est précisément la première de l'ère chrétienne.



5SG A S T R O N O M I A

à Ia seconde année de la quatre-vingt-septième olym-
piade. Si l'on veut maintenant rapporter cette , même
année à l'ère chrétienne , il suffit d'ôter le nombre 4^83
de 4? I4ï parce qu'il s'agit d'une époque antérieure à
l'ère chrétienne. La différence est 43i années, c'est-à-
dire , que la second« année de la quatre-vingt-septième
olympiade répond à la 43i* année avant l'ère chrétienne.

La FONDATION DE ROME est encore une époque impor-
tante à connaître , parce que c'est d'elle que comptent
tous les historiens latins; cette ère, d'après Varron , se
rapporte au 21 avril 3o6i de la période julienne, у53
ans avant l'ère chrétienne.

Généralement, pour ramener à la période julienne, une
année exprimée suivant d'autres périodes, il fau t remonter
à l'origine de l'ère , calculer le nombre d'années écoulées
depuis celte origine, diminuer ce nombre d'une unité,
et ajouter le res(e au nombre qui exprime le rang de
la première année dans la période julienne. Cette marche
«st si simple, qu'il est inutile d'en donner d'autres
exemples.

L'ère de NABONASSAR, roi des Chaldéens, est une autre
époque célèbre par les observations astronomiques qui
servirent à en fixer l'origine ; et par l'usage qu'en ont fait
Hipparque et Ptolémée pour y rapporter leurs propres
observations. Le commencement de cette ère répond au ao
février de l'année 8967 de la période julienne. Le commen-
cement du mois égyptien Thoth, arriva le 26 février, à
midi, au méridien d'Alexandrie. A partir de cette époque
commencent les années égyptiennes de 365 jours. Celte
période n'est employée que par les astronomes : elle n'est
pas usitée dans l'histoire.

Enfin, la dernière ère Vlont je parlerai est celle de
l'HéciHË, adoptée par les Turcs ; elle commence le
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vendredi, 16 juil let de l'année 5335 delà période julienne,
ce qui repond à 622 ans après l'ère chrétienne, comme on
peut le voir par les formules de la page 55o. Cette ère est im-
portante à connaître à cause des astronomes arabes qui l'ont
employée. Les années arabes sont des années Innaires com-
posées de 12 révolutions synodiques de la lune, c'est-à-dire
de 354'.<5Il.48'i33",64 de la division sexagésimale. Pour
appliquer cette période à l'usage civil, ils se servent d'une
intercalation , et font successivement leurs années de 354
el de 355 jour». L'ordre de cette intercalation se règle sur
tm cycle de trente ans, dans lequel il y a onze années de

355 jours, qui sont les années 2, 5, 7, 10, i3, i5, 18,
ai, 24, 26 et 29 ; les dix-neuf autres sont de 354. La somme
de ces trente années lunaires fait io63i jours moyens, et
est seulement de o',oiiGoo plus faible que 36o révolu-
tions synodiques moyennes. Ce cycle a commencé le 14
septembre i'^Sj de notre ère avec l'année 1171 de l'hégire.
L'oricine des années Innaires suivantes se transporte suc-
cessivement dans les diverses parties de l'année solaire , à
cause de la différence qui existe entre les durées des révo-

lutions de la lune et du soleil.

Comme ces détails sont nécessaires pour lire l'histoire,

j'ai cru devoir les rapporter. Ce n'est pas s'écarter de l'en-

seignement des sciences que de faire connaître les services
qu'elles rendent aux hommes.
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De l'influence de la réfraction sur les diamètres inclinés
du disque lunaire.

LE disque réel de la lune étant supposé circulaire , ne peut pa^
BOUS paraître tel quand nous le mesurons au micromètre, parce que
la réfraction élève inégalement ses différens points. Cette cause doit

donc altérer les différens diamètres du disque el les rendre inégaux

eutre eux. Pour évaluer cette aliération de la manière la plus simple,
il faut remarquer que , dans la petite étendue qu'occupé ie disque de
la lune , les différences de réfraction peu\tnt être supposées propor-
tionnelles aux différences de hauteur. Le« ordonnées du disque circu-
laire sont donc toutes diminuées proportionnellement à leur longueur ,
et par conséquent, ce disque se change en une ellipse, dont le grand
axe est horisontal et le petit ase vertical. Le premiar de ces axes est égal

au diamètre horisonial de la lune , que nous nommerons Д , le second
sera égal à Д — r, en représentant par r le changement de la réfrac-'
tion pour une différence de hauteur égale à A. Ainsi, en rapportant
l'ellipse à des coordonnées horisontales et verticales x , y, ayant leur
origine au centre . du disque , l'équation du disque déformée par la
réfraction sera

Д а ( Д — r)'
A'y' 4- ( Д — r}* *' = - - --

Nommons П le rayon vecteur de l'ellipse , / l'angle qu'il forme
avec le fil horisonial du micromètre , nous aurons

x := R cos /, y = H sin l ,

te qui donne

_ А' .(Д — г)

par conséquent,

А1 {Д1 shv Л- (А — r)', cos'/} =——

У Дa sin11 4- ( Д — r)1 cos» -

•u j ce <jci revient au même ,
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l/ sin' Л- ) i —
,1 Д

а Л est la valeur du diamètre cherché ; mais on peut simplifier cette

expression , en remarquant que r est toujours fort petit relativement
à Д ; de sorte que l'on peut se borner à la première puissance de

En extrayant ainsi la racine сап ее par approximation, et faisant

passer le résultat au numérateur, on trouve

аЛ = Д Ji - — ùu,j. \

Pour employer celte expression , il faut connaître Д ou le dia-

mètre horisontal du disque ; mais ce diamètre lui-même varie avec

les hauteurs de la lune, car si l'on conçoit deux verticaux tangens aux

bords du disque lunaire, le diamètre horisontal restant toujours

compris entre ces verticaux, doit paraître plus peut à mesure qu'il

se rapproche du zénith vers lequel les verticaux concourent. Pour

évaluer l'effet de cette altération , on peut , sans erreur sensible ,

considérer ce diamètre comme un petit arc de cercle perpendiculaire
au vertical qui passe par le centre de la lune ; alors, pour qu'il

souteuJe toujours le même angle au zénith , il faut que ses lon-

gueurs soieut proportionnelles aux sinus de ses distances zénithales ,

c'eet-à-dire, qu'eu nommant Д' sa valeur pour la distance zénithale

Trai« Z', et A-celle qui convient à la distance apparente Z, on aura

A', sin Z
Д = :——.

Or Z' ne diffère de Z que par la valeur absolue de la réfraction

que nous nommerons r'j c'est—à-dire , qu'on a Z =Z'—-г. En

lubstituant cette valeur dan'i l'expression de Д , il vient

A'.»in(Z'—r') • t A'sinr'
Л =s > ou Д = Д' со«»- —-

мп Z t»ng £



56o A S T R O N O M I E
Pom' évaluer celle formule en nombres, <n peut, sans aucune erreuf
sensible , négliger le carré Je la réfraction ; ce qui permet de faire
cos ;•' = ï, et <le mettre Z au lieu de Z dans le second membre.
On peut de plus substituer au lieu de r' l'expression approchée de
la réfraction, trouvée dans le premier livre, page 446 t c'est-à-dire,
prendre r' =; 6 ",666 tant; Z, car il est inut i le de tenir compte du
multiple de r qui s'ajoute à Z : on aura ainsi, sans erreur sensible'
sin r' =: sin 6o",fi6G . lang Z'. En mettant ces valeurs dans notre for-
mule , lang ,2' disparait, et il reste

Д =: Д' — Д' sin 6o",666 ou Д = Д'— Д1. 0,0002957.

Enfin, si l'on remet cette -valeur dans la formule qui donne le dia-
mètre incliné, on aura , en négligeant le produit de cette correction

par —,

, í r \2 R = Д' / ï — o, 0002967 — — sin1 / , •

Formules de M. Olbers pour obtenir les élèmens du lieu
apparent des astres en Jonction des élèmens du lieu
vrai.

POUR obtenir ces formules , il faut chercher les coordonnées dfc
l'astre et de l'observateur rapportées à trois axes rectangulaires fixes
au cfntre de la terre. J-es différences de Ces coordonnées seront les
coordonnées du lieu apparent de l'astre l'apportées aux mêmes axes.

Conformément aux conventions que nous avons fréquemment adop-

tées , nous supposerons que l'axe des x positifs est dirigé du centre
de la terre à l'équinoxe du printems, l'axe des y positifs au premier
point du cancer, enlin , l'axe des z positifs au pôle boréal de l'é-
cliptique. Nous nommerons л et l la longitude et In la t i tude appa-
rent de l'astre, r i-Я .distance à l'observateur, et nous désignerons
par л', /', ;•' sa kmgiiude , sa latitude et sa distance vraies rappor-

tées au centre de lu urre. Nous nommerons sussi Л , L, R, le«
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quantités analogues pour l'observateur , c'est-à-dire, la latitude et

la longitude de son zénith, ainsi que sa distance au centre de la torre.

Alors, en représentant par x,y, z, x',y', z', X, Y,Z, les coor-

données rectangulaires correspondantes aux précédentes, nous aurons

x •= r cos л cos /, у =. r cos л sin l, z = r sin л ,

х ' — т' cos л' cos /', у'= r cos л' sin /', z' = r'sin л',

Х= Д cosAcos£, Yz= R eoe Л iiaí, .Z = Д ein Л ;

on aura de plue,

x = x' — ЛГ, у = у—Г, z=z'—Z,

par conséquent,

x 3= r' cos \ cosi' — R cos Л cos L, у = r' cos л' sin /' — R cos Л siu L,

z = r' sin л' — R sin Л ,

or, les équations du lieu apparent donnent

y 2.
lang l = — , tang л = cos /.

x x

Ln substituant les x, y, z dans ces formules, nous ferons, pour plus.

.Je simplicité ,
R

—- =r un П ,
r

П sera la parallaxe horisontale de l'astre, pour le rayon terrestre

mené à l'observateur ; nous aurons alors

cos л' sin /' — sin IT cos Л sin L
tang l = — j

cos A cos í — sro П cos Л cos JL

\ sin \ — sin П sin A f cos l
tang л = i ! •

cos d' cos í — sin П cos A cos L

La première de ces formules donnera Ia longitude apparente / :

ensuite la seconde fera connaître la latitude apparente л. Quand l. et

A seront connus , on aura г par la formule

X r CBS Л' COS Г— fí COS A COS L
ou r — ——'— , '

COS A COS t

?£,
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Or, en nomment D-' le diamètre apparent de l'astre vu du centre

de la terre cl D ce même diamètre vu du lieu de l'obstrvation ,

on aura

sin 5 D =r — ein f -D',

puisque r sin —: représente le rayon du sphéroïde lunaire qui est

supposé constant. Substituant au lieu de r sa valeur, aous aurons

cos\ cos /
sin £ Z) = sin

cos A' cos /' — sin П cos Л cos L

Pour rendre ces formules plus commodes dans les applications , il

est utile d'en éliminer Ia longitude L du zénith et sa latitude Л ,

comme comme nous l'avons fuit dans la page 4991 ami d'introduire

à leur place l'ascension droite A du zénith , qui est le terne sydéral

réduit en arc , et sa déclinaison //, qui est égale à la hauteur du

pôle , moins l'angle du rayon avec la verticale , comme on l'a vu

page 64- Or, cela est très-facile, en préparant les formules précé-

dentes comme сеЦез de la page ^99 ï et se rappelant que l'on a

' sin Л = — sin x cos H sin ji + cos t» sin H,

cos A tang l/ •=. sin u tätig Tf -4- cos » sin A,

cos L cos Л = cos Л cos H,

u étant l'obliquité de l'écliptique ; car en substituant ces valeurs , il

vient

cos \' sin F — sin П sin к sin H — sin П cos « sin A cos H
tang I =; •

cos л' cos l' — sin П cos A cos Л

í sin л' — sin П cos« sin A4- sin П sin a sin A cos H \ cos I
tang * = -í ; . !

cos л cos /' — sin П cos A cos U

COSA COS /
sin j L) •=• sm j z? ..

cos V cos /' — »in П cos A cos H

Si dans ces formules, nous supposons l'obliquité a nulle, noue

ferons coïncider l'écliptique avec l'équateur ; alors la longitude vraie

l' et la latitude vraie *' deviendront l'ascension droite et la décli-

naison vraie que nous désignerons par «', <i'; et í et A deviendront
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l'ascension droite et la déclinaison apparentes j nous les nommerons.

a et d : nous aurons ainsi

cos d' sin a — sin П sin Л cos H

cos d' cota' — sin П cos A cos H

í sin d' — sin -П sin H \ cos a.
tang d = —L !

cos d' cosa' — sin П cos A cos H

_ «o» d côa a
sm j D = sin Z)'.

cos d' cos a' — sin П cos *4 cos H

Enfin , si dans ce« dernières on supposait _^ = oei H = go — v ,

v étant l'angle du rayon terrestre avec Ы verticale dans le lieu de

l'observation ; alors le plan des r , y deviendrait perpendiculaire i

la verticale , et serait par conséquent horisontal. L'angle a' qui se

compte sur ce plan, serait l'azimulh vrai de l'astre pris du centre
de la terre , mais toujours autour d'une ligne parallèle à la verticale. Nous
nommerons cet azimuth <*'. L'angle «/'qui se compte perpendiculairement

an premier, serait la hauteur vraie de l'astre sur l'hoi ison , ou 90 — z ',

en nommant z la distance zénithale vraie comptée de la verticale;

enfin, a et d seraient l'azimuth et la hauteur vraie relativement au

même zénith : nous les nommerons л et 90 — z : on aura ainsi

s inz 's ina ' jcosz"—sin П cos v \ cos a
tanga = ; cotz = - —; ••—! '

sin z cos « — sin П sin v sin г со t к — sm П sin и

sin i СОЬ a
ein ~ D = sin ~ D' . ; ; •

sin i cos a, — iin П sin v-

Cette manière très-simple de déduire ces formules des précédentes ,

a élé donnée par M. Delambi e dans la Connaissance des tems de iSiî.

En employant ces formules, il faut toujours se rappeler ijue Ifs

lettres accentuées appartiennent aux élémens du lieu vrai vu de la
terre , et les lettre» sans acceus aux élémens du lieu apparent vu

de la surface, conformément à la notation que nous avons adoptée
dans tout le cours de cet Ouvrage.

Fin du Tome second.
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