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Fautes essentielles à corriger.
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33y, 3 , sin' i 4') #íez •' 6Ín' f ^-/-
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4^8, 8, t, /ia« ; t'.

Addition à l'Erratum au tome premier.

Page ao, ligne dernière, am,864, ou environ 8 pieùs, lisez : 1т,()
ou environ 6 pied«.
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D'ASTRONOMIE PHYSIQUE.
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T H É O R I E DU S O b E I L.

CHAPITRE PREMIER.

Des Mouvemens propres des dstres , et des
moyens de les déterminer.

DANS le premier livre nous avons déterminé , d'après
des faits certains , 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. *
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sûre pour parvenir à ce but, et comme il ímporMb de
la bien connaître d'avance , je vais brièvement l'indiquer.

Lorsqu'un corps se meut rapidement près de la terre,
nous pouvoni, 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 pouvqns 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 ienere la forme et la loi , on détermine par
observation quelques-uns de ses points, que Ton unit
ensuite par un._ liait continn ^ dt> même pour déterminer
les mouvemens des astres, on observe chaque jour le
point où ils se trouvent sur la sphère céleste , et l'on
cherche ensuite la forme de la trajectoire , d'après la con-
ditions eue l'astre ait passé successivement par toutes ces
positions dans l'ordre où on les a observées.

On trouve IR lieu de l'astre pour chaque jour, en obser-
vant sa hauteur méridienne ct'Finstant de son passaee au
méridien. La hauteur fait connaître sa déclinaison ,- l'ins-
tant du passage fait connaître -.son ascension .droite, par.
rapport au point-dé l'équatéur 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
représenter l'équatéur et le premier méridien, leur réu-
nion formerait sur le globe la représentation de la marche
de l'astre dans le ciel, voy. Jig. ï. .Le calcul permet de
faire cette opération avec une exactitude beaucoup plus
grande ; il fournit les moyens de trader la véritable courbe
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<fue l'astre décrit, et c'est ainsi que l'on fixe par la pensée
la tracé des astres sur la sphère céleste.

Il ne reste plus alors qu'à déterminer les variations de
leurs distances, qui sont nécessaires pour compléter la
connaissance de leurs mouvemens. 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, on
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, en 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 qui y change chaque jour ,
chaque année , ou clans des intervalles de teme 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 d«
laquelle ils dérivent, en sorte qu'ils s'y trouvent tous corn—
.pris implicitement. On cherche ensuite, d'après les règles
de la mécanique , quelle doit être la force qui agjt sur les
corps célestes, pour que ces lois existent, et que les niou-
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 les astres, qui
les pousse les uns vers les autres, en raison inverse du
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carré des 'distances, et qu'en conséquence on a nommée
attraction -; noa pas qu'on veuille par là exprimer sa
nature^ mais seulement pour indiquer la manière dont
elle agit. Les effets de cette force, modifiés par l'éloigne-
ment des- différons corps célestes, produisent tous les
phénomènes astronomiques, qui se trouvent ainsi expli-
qués dans leurs moindres détails ; et l'astronomie devient
un grand problème de mécanique, dont les élémens sont
donnés par l'observation.

C'est aîors .que l'on peut revenir sur ses pas, réduire en
nombres les formules des roouvemens célestes, déduites de
la connaissance de leur cause, et former ce que l'on
appelle des tables astronomiques. Par ces tables, on sait
précisément q«el sera l'état- du ciel dans les siècles futurs^
•quel il était dans- ter" 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,
eut est, comme pour tontes- les sciences, l'utilité gêné-
rale et le perfectionnement de la société. Mais -pour
atteindre: complètement ce but, elle a besoin de la der-«-
nière" exactitude ; c'est l'objet constant des travaux defe
astronomes. On imagine diffifcilement le degré de pré-
cision où ils sont arrivés , mais on peut eri 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 te 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
q^un chev«ui Les erreurs dés tables actuelles sont corn-'
prises dans l'épaissetit de ce fil.
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CHAPITRE IL

Application au Soleil, théorie de son mouvement
circulaire^

ï. SUIVONS le .plan que nous venons de tracer, et
appliquons-le.(Tabqrd à la recherche des mouvemens du
soleil. -"

Pour mesurer exactement la déclinaison et l'ascension
drohe du centre de cet astre , on emploie les procède'*
d'observation que nous avons expliqués avec détail dans le
premier livre : nous ne ferons ici que 'es rappeler. La décli-
naison du soleil s'obtient en observant la distance mcfi—
dienne du bord supérieur de cet astre au zénith , 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 zénith ,.:
au centre du soleil. Enf in , de ce résultat on retranche la
parallaxe1, et l'on a - l a distance telle qu'on l'aurait observée
du centre de la terre. D'ailleurs la distance de l'équateur
Au zénith est connue pai d?s observations pT«cédetíles ;
c'est la latitude de l'Observatoire. La différence de ces
distances est la déclinaison du soleil. Je prendrai pour
«temple les observations suivantes , faites par Piazzi, à.
ï*alerme , le -ï décembre 1791 (*). J'en ai converti tous-
î«s résultats en parties de la division décimale du cercle.

(*) Les astronomes sont dans l'usage de désigner, pour abréger,
le sotéîi рад le caractère 0. Ainsi, dans un registre antroíiomique f

*i lieu de cette phrase : Distance du bord supérieur du »ojeii au»>
zeiuui, on- écrirait, en abi'égc , Q bord supérieur*
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BORD BOKD
supérieur. inférieur.

Distance du bord du soleil au zénith. . 67°,ig?>8 67°, 7999
Réfraction. o°,o3o8 Q%o3i4

Distance vraie du bord du soleil au zé-
nith , 670,2246 67°,83i3

Demi-somme ou distance du zénith au centre
du soleil 67°,8279

Parallaxe o°,ooa3

Distance vrais du zénith au centre du soleil. . . 67°,5n56
Distance du zénith à l 'pquateur, ou latitude de

l'observatoire de Païenne 42

Déclinaison du soleil^ australe . .a5°,i707
Les distances vraies des deux bords <lu soleil au

zénith , étant retranchées l'une de l'autre,
leur différence donnera le diamètre apparent
du soleil pour le .7 décembre 1791, qui sera
égal à o",6o67

Pour faire ces observations, on observe le contact des
deux bords du 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 parler exactement , la distance observée du
bord 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
se., 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
la lunette , ce qui donne 6083", décimales pour le diamètre
véritable. C'est За/,3у/'', en mesures sexagésimales.

En prenant ainsi, jour par jour, les hauteurs méridiennes
du soleil, et les comparant entre elles, on connaîtra le
mou>ement de cet astre en déclinaison.

2. Pour avoir son mouvement en ascension., droite , on
observe chaque jour l'instant de son passage au méridien ,
et on le compare à celui d'une étoile connue. Cela se
fait en observant le contact de son bord antérieur et celui
de son bord postérieur , aux fils verticaux de fe lunette,
méridienne , et. prenant une moyenne arithmétique entre
ces instans. L'erreur qui provient de l'épaisseur du fil ,
se compense ici , comme dans la mesure des • distances
au zc'nith , et il est inutile d'y .avoir égard. Le;temsqui
s'écoule entre les passages de l'étoile et du soleil, fait con-
naître la différence de leurs méridiens. Cette différence,1

calculée jour par jour, donne le mouvement du soleil ,
en ascension droite.

En réunissant les résultats de ces deux genres d'obser-k
valions nous aurons tout ce qu'il faut pour déterminer
la loi dès 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 aussi
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^
Ч46 nous avons donnés dans le livre précédent.
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DATES •
des

observât;

Dec. 1806.
18
ao ' • •
23
27

Janv. 1807.
ï".

• ' 2

9
JO

' ч- ' •
a5
28

Tetner.
3
7

i3
iS
16
36

Mws.
ier.
$

17 ,.
n9
30

21

22

»3
25

Avril.
8
0

a?
Mai.

l«.
a :

16
i? -
a?
37

DISTANCE»

du centre du
0aii zénith

8o,26553
8o,3 io38
8о,53э-о
80,22445 •

79,8g685
yt),8o5o3
7&,g3l62
78,77373
78,607^1:
7Э,5о2б5
73,54879

72,81910
7ii47855

: еэ'Ззвз*
6*1,57743
68,i9588
64,20185

62,94865
62,10550"
56,o3i96
55, i545 1
54,7/562
54,27915
53,8%8з
53,4o 1 02
5а,5з645

46,62128
46,10423
3D,84884

37,73571
3*7,40009-
33,02902
V f 0За,д52ло
Зл,* i. 45/,
30,71881

DIAMÈTRE
apparent

du Q-

0,6(1827
o,6o339
o,Co358
o,6o358

o,6o358
o,6o358
o,6o346
o,6o3q6
o,6o34o
0,60260
0,6024 1

0,601 85
o,6oi4a

o,6oo;4
0,60049
o,6oo3y
OjSgbgS

о,598"з
o,5<)82i
o,5g593
0,5; ,543.
O,59.53 i

o,5g525
o,5g5i2
o,594g4
0,59407

o,5g222
O,5q2o4
0,58944

o,5884o
o,58654
o,586/Í2 '
0,58356:
o,iS53i

DÉCLINAISON

du 0.

26 oorgS A
a6,o558o
20,07212

2-5,cj6o85

25,63328
26,54145
24,66804
24,5 i o i5
24,54413
2i,?.5qo8
19,280121

1 8, 5556a
17,7.1497

1 5, 06465
i4,3i385
i3,g-v.i5o
9,gj8a7

8,635o8
7,83992
i,76838
0,89093
0,45204
o,oi507 A
o,42375 В
o,SÖ256
i,7Õ7i3

7,6423o
8,i5935

i4,4i474

16,52787
1 6,8634g
21,о54Г>6
21,31128
23,14904
23,54477

TEMS ÉCOTJLÍ
depuis le pas-

de la I,yre au
mer. jusqu'au
pas. suiv.du ®.

ъ
9,66654
9,72820
9)7899°
9,944' 5

0,09-96
0,12864
о,3Ч2'7.
0,3724-5;
0,40266
o.,8i729
0,9043»

i,o-452
i,i864a
ï ,29683
i,35 148
ï ,4о58р.
1,43277
1,69845

1,77677
1,8-2870
2,18699
2,2376»
2,26289
2,288 '5
2,5 1 33g
2,33802
2,38907

2,74274
2,76811
3,17940

3,336g5
3,3634 г
3,74'-95

3,76839
3,990?.t>
4,o/j635
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DATES
des

observât.

Juin 1807.
12

l3

20

22

Juillet.
9

10
I Г

23

25

28

Août.
IO

ii
12

20

23

Septembre.
Ier.
3
4

16
Ч
21

22

23

Octobre.
3
4

*9
20

25

Novembre.
2

3
Décembre.

3
8

10

17
23 .

Janv. 1808.
4
Ü

DISTANCES
du centre du
0 au zémih.

28.56g58
. 28,49816

28,20467

28,20822 -

29,29540
29,4 263l

32,2l426

Зб,71об2

37,o34l2

37,363i 2

4ija57é5

45.57087

5 1,02079
5 1,40020

54 oooSi

5S,3-6io

65,09710
65,499-6

70.^0/1 j 3

79,680-6
8o,2i5i3
80, 25-38

DIAMÈTRE
apparent .

du ©•

о,Г53420
o,584 14

o!i)8383
o,58577

0,53370
0,53577

о,584'-го
o,5843S

0,58562
o,58574
0,58586
0,686-9
0,68722 •

0,68870
0,68889
0,69123
0,69164
0,69179

0,69353

o,5c)65o
о,5д6/|8
0,69728

o,6o?,65

0,6o32I

0,6(1027

o,6o346
o,6o346

DÉCLINAISON
du ©.

25,-6543

.26,05891

26,07199

2б,о55аЬ

24,970l5

24,83727
24 ,6oo"8
22,72006
22,04932

17,55296
17,22946
ï /,goo46
1/1,1 1 88
i3,oo5y3

8,69171
8,28423
3,2/1279
•2,81 329
1 ,09063
0,6674 '
0,22/104 В

4,1 1252 A

4,54288
io,8356i
ii, 236i 8
i3,2o635

16,17710
i6,55o55

26,19600
2J,/|?.OlS

9.6,95 1 55

25,35981
25,12.114

TEMS ÉCOULÉ
depuis le pas.

de la Lyre au
nier, jusqu'au
pas. suiv.du0.

h

4,53io4

4, -9066
4,84042

5,27919

5'336oi
5,64452
5,72736
5,80960

6,16392
6,1 853 1
6,2l loi

6,4l98[

6,49693

6,72600

6,77623

7, 1 2646
7,22618
7,281 ia
7,27608

7'̂ 69t
7 66210
7,g3665
7,96276
8,oo455

8,3o()S3
8,30718

Û,2OOQQ

9 4' "34
9,6?.Sio
9,6388g

0,18261
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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 a, de la constellation de la Lyre,
qui, étnnt très-brillante, et placée loin de l 'équateur,
bien au-delà des parallèles que le soleil atteint, peut
être observée en toute saison dans nos lunettes méri-
diennes, même lorsqu'elle passe au méridien en même
tcms que le soleil (*). Les intervalles des passages de
l'étoile et du soleil sont comptés en tems sydéral déci-
mal , depuis o1' jusqu'à ioh , d'occident en orient , et
ils expriment les terns écoulés depuis-le passage de la Lyre
an méridien jusqu'au passage suivant du soleil. Pour
avoir toujours un point de départ fixe, on a tout rap-
porté au passage de la Lyre, tel qu'il a eu lieu le ï",
janvier 1807 , et l'on a supposé qu'à partir de cette
époque , la position de l'étoile sur le riel restait inva-
riablement la même , c'est-à-dire , que l'on a corrrigé
les effets de ses petites variations. Si l'on voulait suivre
rigoureusement la marche d'invention, il aurait fallu rap-
porter .chaque jour le passage du soleil au passage 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; niais il faut pour cela connaître d'a\auce

la direction dans laquelle ou doit les trouver. On a cet avantage
avec les lunettes méridiennes . parce que Ton suit toujours à fort

peu près l'instant du j-assagc de l'étoile au méridien et sa hauteur;

de sorte qu'en dirigeant la lunette quelques iustaus d'avance , on
peut attendre et saisir avec exactitude l'instant où elle doit y passer.

Outre ces précautions , il {sut encore que l'étoile ne soit pas trop

voisine du soleil, car alors Гес-lat de cet astre l'affaiblit tellement,

qu'il empêche de la distinguer. v



P H Y S I Q U E . I l

affecté Ae. la précession , de l'aberration et de la nuta-
tion. Mais alors les petits déplacemens 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 pour 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 défini t i fs dès la première approximation, au
lieu que nous aurions été forcés d'y revenir à plusieurs
repriser, 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'exis£ence 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,
noir- 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 cettft.
époque , elles ont été en diminuant , le soleil s'est
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rapproché rie l'équateur; et enfin le changement des déclî»
naisons australes en boréales montre qu'il a passé dans ce
plan vers le 21 mars. C'était l'instant de Vèquinoxe , c'est-
à-Jire qu'alors la durée du jour était égale a 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 dn pôle nord : les déclinaisons
boréales augmentent ; enfin elles atteignent leur maximum
vers le 23 ju in , et ce maximum est encore à fort pe'u près
de 26°.0721 , comme pour les déclinaisons australes. A
partir de cette époque , le soleil commence à redescendre
vers l'équateur : les déclinaisons diminuent. Cet astre
revient dans l'équateur vers le 24 septembre , ce qui
produit un second' équmo.ve. 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 2.2 décemhre.
Arrivées à ce terme elles recommencent à diminuer de la
même manière, et le mouvement du soleil, vers l'cquatenr
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~
nicre régulière et symétrique de part et d'autre de. l'équa-
teur ; 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
grand«. Elles diminuent à mesure que le soleil s'éloigne
de ce plan , et deviennent insensibles vers les plus grande*
déclinaisons. Alors les hauteurs méridiennes de cet astre
changent très-peu d'un jour à l 'autre, et il paraît comme

aiïe. Aussi a-t-on nommé solstices les parallèle*
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tju'il décrit dans le ciel à cette époque. On les appelle
aussi trupiuues , d'un mot grec qui signifie retour , parce
que le soleil , parvenu à ce terme, semble retourner sur
ses 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 'équaleur, ils ont affecté
à ce parallèle le signe du capricorne , parce que le
capricorne ou la chèvre est un animal grimpant. Quoi qu'H
en soit, ces deux parallèles sont situés à égale distance
de réquateur , et cette distance en 1807 était de 26°.0721,
comme on le voit par les observations contenues dans le
tableau que nous avons rapporté.

6. 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 époques
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-«
serva lions.

h
22 de'o.embre ..... o,o3o85
ir février . . . . . . 0,02732
26 mars ....... 0,02527
l5 mai ....... 0,0274.6
23 juin ....... O,02'-f?8

28 juillet ...... 0,0:1748
ï 6 septembre . . . . o, C24g3
ï", novembre ..... 0,02782

La plus petite de ces valeurs est o'1, 02493 ; la plus
grande est oA,o3o85. Entre ces deux extremes , on voit
souvent revenir , à quelques dixièmes de seconde près ,
la valeur o'',o2-j'or) , qui est comme le terme moyen
autour duquel oscille le relard diurne. Cette quantité
évaluée en tems sexagésimal vaudrait 2^6", 65 , et comme
elle représente un intervalle de tems sydcral , si on la
convertissait en tems moyen solaire , , d'après la définition
que nous avons donnée de cette période dans le premier
,. ц , . . . . 86i64,oq
livre, расе iuo, en la multipliant par — -r- -- —,

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

Le soleil s'avançant tons les jours vers l'orient d'une
quantité exprimée par son retard diurne , 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 nous supposons être immobile ;
alors ses retards journal iers recommencent dans le
même ordre. Le mouvement de cet aslre , parallèlement
à l'équateur , se fait ainsi d'occident en orient , d'une
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manière régulière , mais inégale, et dans l'intervalle

d'une année.
7. Eu réunissant 'ces considérations , on est conduit

à reconnaître dans le soleil deux mouvcmcns propres ,
l'un parallèle, l 'autre perpendiculaire à lYquateur ; ou,
ce qui revient au rnèine , il faut lui supposer un seul
mouvement , oblique aux méridiens et aux parallèles ,
qui produise à-la-Tojs ces deux effets.

8. Si l'on porto chaque jour sur un globo 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 ЕЛА1 désigne

l'équateur; AA'', AA11... les ascensions droites, comptées
du point A comme origine ; et AS, A'S', A!IS»... les

déclinaisons observées du point 0. La suite des points

S, S', SU , détermine le grand cercle, oblique à
l 'équaleur, que le soleil décrit sur la sphère céleste.
•Le calcul infiniment plus exact que tontes les construc-

tions graphiques confirme parfaitement ce résultat , lorsque
1 on détermine par la trigonométrie sphérique les positions
successives du soleil (*).

(*) Pour ч/entier ce resuh.it par le cnlcnl, supposons-le verkable.

Admettons , pour un moment, que la marelie du soleil suit réilïe-

inent un grand cercle clé la syihi-rc céleste, et voyons si celte hypo-

thèse sat isfai t aux ohscrvaliuns.
Soit donc, fig. 3, ESS' ce grand corrle , EQQ' l'cqnatenr. Le

centre de la terre , qui est aussi le centre de la sphère céleste , sera

placé en С, centre commun de ces deux cercles; et 6У", CS" re-

présenteront les rayons visuels menés à chacune des positions suc-

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

1s mouvement de cet asj,re est dirigé dans le sens Eb'S" , en s'éloignant

d" point E. Maintenant, la posilion de l'orbite serait connue , si l'on
connaissait ]a ligne Ее, intersection des deux plans, et l'angle dudrc
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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
a'écliptigue , 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

SEQ, qui est leur inclinaison commune : nommons cet angle a. Dans le
triangle sphcrique Ù'EQ', on aura , par les regies de la trigonométrie ,

lang S'Q' = sin E Q'. tang «.

A"Q' est la déclinaison du soleil le jour de l'observation ; nous la
nommerons d. Quant à EQ\ c'est la différence des ascensions droite*
des points E et Q', ces ascensions droites élant complies dans le sens
EQ' du mouvement du soleil, et à partir d'un point quelconque fixe
de l'équaleur , par exemple, du méridien de la Lyre dans les obser-
vations que nous avons rapportées. Puis donc que la position du point
E cur l'équateur est inconnue , nommons a, son ascension droite ,
comptée comme nous venons de le dire , et désig ons par a celle du.
point Q' ou du soleil comptée de la même origine et dans le même sens.
Nous aurons alors EQ' = a — a; et en substituant ces notation!
dans notre équation, il viendra

lang <J = sin \ a — л У tang w.

Nous avons donc ainsi une relation entre les inconnues » et a ; car
les quantités d et 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 7 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 sphère céleste.

La détermination de a, et de « par deux observations , n'offre

pas un calcul bien difficile ; car en nommant <f et a les nouvelles
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raison semblable , les éclipses du soleil par la lune se
font aussi dans ce plan ou à une distance assez petite
pour que l'ombre de la lune puisse encore renoncer la
terre. De là est venu le nom d'écliptique.

g. 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 droites diffèrent d'une demi-
circonférence. Examinons , d'après le tableau d'observa-
tions , si cette condition est remplie. Nous voyons d'abord

quantités observées , on aura encore

Umg à' := sin <a' — в f tang w :

éliminant tnng и, il л ient

tang d . sin 4 a' — « j = lang d'. sin j a — а \ ,

ou, en développant les sinus et divisant par cos a,

tang ri sin a — tang d. cos a' wng л = tang tï s'ui a —> tang d cos a tang »,

et enfin
tant; d sin a — tang J sin a .

lang к = ï s _. ,
tang cï cos a — tang d cos a

après quoi a, étant connu, on déterminera facilement tang и ; mais

pour une simple vériticaiion comme celle que l'on se propose ici,

il sera bien plus simple de déterminer d'abord « directement, comme

nous allons le faire dans le texte , en discutant les observations où Iß

soleil s'est trouvé très-près de l'équateur ; et au contraire, ]мшг déter-

miner a, on prendra celles où il s'est trouvé le plus éloigné de ce plan ;

Ou aura ainsi a, = 2*,28904 , en tems ; ou eu grades o,i°,5oi6j

et u = 26°.0721. Avec ces valeurs, on pourra «e donner a arbi-

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

jour que l'on voudra, la valeur de J s'accordera toujours avec Jn

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

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

petits. Cette comparaison prouvera de la manière la plus rigoureuse

que 1 orbiie décrite par le soleil est réellement un gr;-nd cercle do

la spbère céleale, et le grand cercle quo nous venons d'assigner.

3., • Л
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que le 21 mars à midi , la déclinaison du soleil a été
de o°,oi557 australe , et le lendemain elle s'est trouvée
de o°, 42875 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 prônant l 'intervalle des deux midis en tems svdéral,
on voit qu'il a clé de юл, 02624 et pendant ce tems , la
déclinaison du soleil a changé de o°,oi557 -)- о°,423/5 ou
o°. 43982; 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 ' inlervalle de tems nécessaire pour
compléter les OjOiSSy qui restaient encore à décrire le

. . ,
2i mars. Le sera - — - - ou o*.3553i.

, o", 40902
Cette quantité ajoutée au midi du 2.1 mars donnera l'heure à
laquelle le soleil a dû se trouver dans le plan de l'équateur.
Maintenant puisque, dans l'intervalle de deux midis, l'as-
cension droite du soleil relativement à la Lyre change vers
cette époque de o*, 02624» ü est clair qu'en o*,3553i , elle
, , , . o''.3553t ,

changera de - - - - — - - ou o'',ooooq cette quan-0 io*,02524 J ^
tité étant ajoutée à 2'', 28818 donnera 3*, 28904 pour la
différence des ascensions droites du soleil et de la Lyre à
l'instant de l'équinoxe.

On serait arrivé plus directement à ce résultat , en
établissant tout de suite la proportionnalité entre les
changemens correspondans de déclinaison et d'ascension
droite ; car alors depuis le midi du 21 mars jusqu'à
l'instant de l'équinoxe , le changement de l'ascension
, . , , , С/', 02524-' 0°, 01 55)7 .

droite serait eeal a — - — - ̂  -- - ou о ,00000 ,
' ° ° - J I
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somme nous venons de le trouver par une marche plus
détournée.

Si l'on répète un calcul analogue sur les dt'clirinisons
observées les 2.2. et 23 septembre , pour lesquelles la va-
riation diurne est, en déclinaison o",43334 , en ascen-
sion droite o'',oa49^ ? l'intervalle de deux midis étant
io'',o2/(.c)6, on trouvera que le soleil a dû entrer dans le
plan de l 'équateur à 5*,i8368 après le midi du 28 sep-
tembre , c'est-à-dire le ^4 à o'',i 8368 après minu i t ; et
la différence d'ascension droite du soleil et de la Lyre à la
même époque était 7'',27(108 +oA,on>.gi ou 7''28899.

En comparant ce résultat à celui du 2.1 mars, on voit
que l'ascension droite du soleil a varié dans l'intervalle
de 4\У9')95 ou à fort peu près de cinq heures déci-
males , c'est-à-dire d'une demi-circonférence. En né-
gligeant la petite différence o/',oooo5 , qui peut ("ire
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'èlre en effet,
l'orbite étant plane.

On peut répéter la même épreuve sur deux points
quelconques de l'orbite , opposés en ascension droite T

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 part iculier effectuer aisément
cette comparaison sur les observations des C) janvier et 11
juillet ; 7 février et 11 août ; ï", 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 de la marche diurne, du soleil à chacune de
ces époques. Cette opposition montre la symétrie parfaite
(lu plan de l'orbite de part et d'autre de l'équateur.
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to. Les deux intersections de l'éqnateur avec l'écliptique

se nomment equinoxes ou points équinoxiaux parce que ,
qnatid le soleil y passe, le jour est égal à la nu i t , par
toute la terre. En effe t , cet astre se trouve alors dans le
plan 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,
voyezßg. 4 ? el le cercle qui sépare sur sa surface la lu-
mière de l'ombre , est un 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'équateur et de l'écliptique se coupent ,
suivant une ligne droite qui passe par les points équi-
noxiaux , et que l'on nomme pour cette raison , Ja ligne
des equinoxes. Il ne faut pas la confondre avec la trace
de l'équateur sur la terre, trace que les navigateurs ap-
pellent la ligne èquinoxiale, ou simplement la ligne.

Celui des deux equinoxes par lequel le soleil passe en
remontant du tropique austral vers le nord , s'appelle.
Yé<jitinoxe 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 Vàquinoxe 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.

il. Les astronomes sont dans l'usage de prendre le
point т ^е l'équateur, ou l'équinoxe du printems, pour l'ori-
gine d'où ils comptent les ascensions droites du soleil et de
tons les astres. Ils y placent le premier point du signe aslvo-
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nomique, appelé le bélier ou aries, qu'ils désignent par \c
caractère T. Au moyen des résultats que nous venons
(l'obtenir, il nous devient facile de nous conformer à cet
usage. Car nous avons trouvé par les observations du
ai mars, que l'équinoxe du printems, -rapporté au mé-
ridien de la Lyre, avait pour ascension droite 2/1,a8yo4-
Si nous voulons que ce point devienne l'origine des ascen-
sions droites , il n'y a qu'à retrancher 2*,28904 de toute»
les ascensions droites du soleil, rapportées au méridien de
la Lyre. Par conséquent l'ascension droite de la Lyre elle-
même rapportée à cet équinox.e, et comptée dans le même
sens que les autres, sera le complément de cette quantité
à IQ ' ou -j ,71096. 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 РП tems ; mais si on voulait
les convertir en arcs , il suffirait de les multipl ier par 4o ,
puisque une heure décimale vaut quarante grades.

Les astronomes ayant choisi le point T pour l'origine des
ascensions droites , devaient naturellement choisir ce même
point de l'équateur , pour mesurer par son mouvement le
ii'.ms sydéral absolu , donc l'origine est arbitraire. C'est ce
qu'ils ont fait ; et dans chaque Jieu le tems sydéral absolu
est mesuré , à chaque instant , par l'angle horaire de
l'équinoxe du printcms avec le plan du méridien. Mais
il y a une discordance sur le commencement du joursydéra).
Les uns en placent l'origine à l'instant du passage v]u
point équir ioxial au méridien supérieur, et ils comptent
alors o'1 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 Tin tant du pas-
sage du point éqninoxi.il au méridien inférieur ; CP rpii
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 plus qu'à
connaître l'angle dièdre qu'il fait avec le plan de l'équa-
teur ; car la position ,d'uiî plan est déterminée quand
on connaît sa trace et son inclinaison sur un plan fixe.
Dans cette recherche , nous pouvons faire abstraction du
mouvement diurne de la sphère céleste qui, étant commun à
Téquateur et à l'écliptique, n'a aucune influence sur leurs
positions respectives. Soit C,fig. 3 , le centre de la terre,
EQ'Q" l'équateur , ESe l ' éc l ip t ique , Ее la commune
section de ces deux plans , ou la ligue des equinoxes. Me-
nons un méridien PSQ , dont le plan soit perpendicu-
laire à cette commune section. Ce méridien coupera le
plan de l'éqnateur suivant la droite CQ , l 'écliptique sui-
vant CS, et l'angle SCQ sera l'obliquité de l 'écliptique,
qu'il s'agit de déterminer.

Or, de tous les rayons visuels CS, CS', CS11', que l'on
peut mener successivement du centre de la terre au soleil,
dans les différens tems de l'année , CS est celui qui fuit
avec l 'équateur le plus grand angle : par conséquent l'obli-
quite de Vècliptique sur l'éauateiir est égale à la plus grande
déclinaison du soleil.

13. 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 lieu 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 marne distance de
l'cquateur. Ainsi, dans quelque lien que l'on ait observe
'a plus grande déclinaison du soleil, on pourra, dans
une première approximation , la considérer comme égale
à l'obliquité de . l'écliplique ; 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 grandes
déclinaisons du soleil sont 26°,07212. 6126,07199. L'obli-
quité de l'écliptique , peut donc être cortsidérée , 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, 1ад
distances du soleil au zénith dans les deux solstices sont
80",33570 le 2,3. décembre 1806 ; et 28,19169 le 22,

juin 1807. Leur différence est 5a°, I4411 » dont la moi-
tié 26°,07200 est la valeur très-approchée de l'obliquité
en 1807.

i4- Quand on connaît l'obliquité de l'écliptique, il suffit
d'observer une seule déclinaison du soleil pour trouver 1*
position des points équinoxiaux. En effet, en reprenant la.
fig- 3, si S'est la position méridienne dusoleil pour un certain
jour, on connaîtra par l'observation la déclinaison S'Q'^
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Alors dans le triangle sphérique S'Q'E rectangle en Ç', on
aura le côté S'Q' et l'angle opposé S'EQ', égal à l'obliquité
de l'écliptique. On pourra donc par les règles de la trieo^-
nométrie sphérique calculer le côté EO' qui est l'ascension
droite du soleil par rapport au point équinoxial E (*).

Side plus on observe, le même jour, la différence d'ascen-
sion droite entre le soleil et une étoile, qui passe an méri-
dien après lui , et qn'on ajoute au résultat l'arc. O'E ,
on aura l'ascension droite de l'étoile , par rapport an point
équinoxial E. La position de ce point sur l'équateur sera
donc très-rigoureusement déterminée , ainsi que celle de
l'équinoxe opposé e, qui en est à aoo° de dislance. 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
ligno des equinoxes avec une extreme précision.

i5. Une ligne droite, perpendiculaire au plan de l'éclip-
tique et menée par le centre de la terre, s'appelle l'gxe
Je l'écliptique, par analogie avec l'axe de l'équateur. Les
deux points opposés , où cette droite prolongée perce la
sphère céleste , s'appellent les pôles de rèdiplique. On ap-
pelle pôle boréal celui qui est situé du côté boréal de
l'équateur, l'autre s'appelle le pôle austral.

Les axes de l'équateur et de l'écliptique étant tous
deu* perpendiculaires à leurs plans respectifs, l'angle qu'ils
forment entre eux est égal à l'inclinaison de ces plans
ou à а6*,оу20 en l'an 1807. Ainsi , la distance angulaire

(*) Soit « Tobliquité de l'écliptique, d la déclinaison du soleil,

ï* aonascensiondroite. D'après la note t!e Ja pnge >6 . la formule est
tang £/

sju a = " 7
tarif; a
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ues pôles de l'écliptique au plan de l'équatcur, est

égale à 100° '— •^"^OJ-J.Q , ou à уЗ^срво.

Les deux parallèles célestes qui ont cette déclinaison

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

raison cercles polaires.

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

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

sur lesquels ils sont placés. On «ait de plus qu'ils sonr

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

l'écliptique, par conséquent aussi perpendiculaire à la

ligne des equinoxes. La trace de ce plan sur l'équateur

sera donc à юо" de distance des points équinoxianx ;

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 Féquinoxe du prin-

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

vement propre du soleil (*).

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

sions appercevoir en Europe. Il est maintenant situé dans

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

(*) Ces résultais sont encore représentés dans la Jig. 5. C P est
Vase de l'équateur, P son pôle boréal que nous voyons en Eu-
rope : de même P'CP" est l'axe perpendiculaire à l'écliptique , dont
P' est le pôle boréal et J " le pôle austral. Le point E représente
réquinoxe du primeras , et le point e l'équinoxe d'automne. Cela
posé, si l'on conçoit le méridien fjui passe par les deui. axes C1J,
CP', il est évident qu'il coupera l'équateur suivant la ligne Qq
perpendiculaire à la ligne des equinoxes ; et en projetant les points
f, P" sur l'equateiir , par le moyen des cercles horaires qui leur
correspondent, il est visible que l'ascension droite du point P" ou

ou 5oo»
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nomme Ç et J4. Il est un peu plus près de la dernière
étoile.

16. La position de l'orbe solaire étant ainsi complè-
tement déterminée, on peut calculer le lieu du soleil dans
l'écliptique , d'après la seule connaissance de sa déclinai-
son ou de son ascension droite. En effet, considérons de
nouveau le triangle sphérique S'EQ' fig. 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
ES1 qui le mesure est facile à calculer, lorsque l'on
connaît l'obliquité de l'écliptique 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 angles
décrits par le soleil sur l 'édiplique, à partit de IVquinoxe ,
ou les longitudes du soleil.

Ceslongitudes se comptent, comme les ascensions droites,
depuis Fèqumoxc 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
iistre 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'c'quinoxe , et sa dé-
clinaison. Ce seront des tables du soleil. On pourra , si l'on

(*) Soit « l'obliquité de l'écliptique, a l'ascension droite, d la
drdinaison observée / la loneitude du soleil que l'on cherche. Scion

qu'on \oudra la déduire de la déclinaison ou de l'ascension droite , ou

emploiera l'une ou l'autre de ces formules

6Ín d tana a
ип l — y lang l = 2— •

sin ш ' cos и
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veut, les calculer en tems syfléral compté Depuis le passage
du point équinoxiàl au méridien d'un lieu déterminé. Ou
bien si l'on veut on peut les calculer en tems moyen , en
fixant l'origine de ce tems 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,
p.trce qu'elles redeviennent les mêmes chaque année , et
qu'elles se reproduisent dans le même ordre, ce qui per-
met de les corriger avec le tems. S'il reste quelqu'incer-
titude , elle portera donc sur Vépoque à laquelle le soleil
aura eu telle longitude; par exemple , sur l'instant de l'é—
qumoxe. Il pourra aussi rester quelque doute sur la véri-
table valeur de l'obliquité. Ainsi, pour perfectionner les
tables , il faudra s'attacher à rectifier ces deux élémcns.

La recherche des mouvemens du soleil a donc, comme
tous les problêmes d'astronomie, deux parties très-dis-
tinctes : la formation des tables , d'après les premiers
résultats observés ,• la correction de ces tables, en sup-
posant leurs élémens à-peu-prcs connus.

18. Le premier que l'on cherche à bien déterminer
est l'obliquité de l'érliptique. Quinze jours avant et après
le solstice , l'astronome commence à observer les hauteurs
méridiennes du soleil avec le mural, ou mieux encore avec
le cercle répétiteur, pour en conclure les déclinaisons.
Celle qu'il observe le jour du solstice, serait la plus grande
possible, si le solstice arrivait à midi ; mais il pent arriver
un demi-jour plutôt ou plus tard : dans cet intervalle
la longitude change d'environ o°,55 , en supposant le mou-
vement du soleil de л " , ï par jour, ce qui est à-peu-près
sa valeur moyenne. Or, o°,55 d'erreur sur la longitude
ne donnent que o",oo2o d'erreur sur la déclinaison solsti-
ciale , parce que très-près du solstice , les déclinaisons du
soleil devenant perpendiculaires à l'écliptique, un petit
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changemenl sur la longitude en produit un beaucoup plus
faible sur lb déclinaison. Telle est donc la plus grande erreur
que Ton puisse commettre en déterminant directement la
déclinaison solsticiale par une observation faite le jour
même du solstice (*}.

Mais on peut corriger cette erreur en calculant, d'après
les tables déjà faites, la quantité dont le soleil est en-
core éloigné du solstice à l'instant où on l'a 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 celte quantité à la déclinaison
observée le jour même du solstice on aura la déclinai-
son solsticiale, c'est-à-dire, l'obliquité de l'écliptique ,
avec toute l 'exactitude qu'on peut attendre de l'observa-
tion ; avec la même précision que si le solstice fût arrivé
à 'midi même. Le calcul de cette réduction, comme celui
«les hauteurs oîjservées près du méridien, n'exige pas
des données bien précises : il suffit que l'on connaisse
approximativement l'obliquité de l'écliptique et la longi-
tude du soleil.

On peut faire un semblable calcul pour les jours qui
précèdent et pour ceux qui suivent; toujours avec la mime
exactitude. On peut donc ainsi réunir les observations do
20 et 3o jours, les réd-uire 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 ел calculant les réduction.'; 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. Celle-

(*) Cette proposition sera démontrée dans la note de la pnge 5o.
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erreur tient à ce que la route du soleil dans le ciel, ou
l'écliptique , n'est pas tout-à-fait plane. Cependant
comme cet écart est 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 plan, comme de petites
inégalités dont ils tiennent compte, de manière à ra-
mener toujours cet astre par le calcul dans le plan
de l 'érliptique. En effe t , 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 font sortir du plan de l'éclip-
tique , et y causent les petits déraugemens que nous
reportons au soleil, parce que nous nous croyons immo-
biles , de sorte que. cet astre nous semble les éprouver
en sens contraire, un même tems, la théorie a donné
la loi de ces dérangemens, et on les trouve dans les tables
du soleil , ' sous le titre de mouvement du soleil en lati-
tude. Comme ils affectent la déclinaison de cet astre,
leur effet se porterai t 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.

Enhn,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
l'augmentent, tantôt la diminuent. Nous parlerons plus
loin de ces petites oscillations. En a!tendant, on peut
concevoir qu'il faut en tenir compte pour avoir les va-
leurs de l'obliquité moyenne , qui seules sont comparables
entre elles.

C'est par cette méthode , ainsi corrigée , et appliquée
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avec tout le soin imaginable , que M. Delambre a trouvé
l'obli'quitc tnoyenne de l'écliptique pour 1800 , égale à
aGjOySiS. C'est z^.u-j'.^1/ en mesures sexagésimales (*).

19. Passons maintenant aux equinoxes : pendant un mois
entier, moitié avant , moitié après l'équinoxe , on observe

(*) Soit D la déclinaison du soleil déduite de sa hauteur méri-
dienne observée à une époque peu distante du solstice j soit « l'obli-
quité de l'écliptique , et L la longitude du soleil correspondante à.
la déclinaison D. Cela posé , dans le trianfjle spliérique rectangle
formé par la longitude L , la déclinaison D et l'ascension droite, la
proportionnalité des sinus des anglee à ceux des côtés opposés don-
nera , comme dans la note de la page 26,

• sin D — sin u sin L.

Si l'observation tombait à l'instant même du solstice , la déclinaitori
du soleil serait exactement égale à l'obliquité de TccJipticnje , et sa

longitude serait égale à un anj;le droit 5 on aurait donc alors D =r «
et L = loo0} mais puisque, par supposition, l'observation est faite
très-près de cette époque, on aura

D = ы — D', L — 100° — L',

D' et L' étant de très-petites quantités. En substituant ces valeurs
dans la relation précédente , elle devient

siu u cos D' — cos o . sin D' = sin « . cos //.

En mettant pour cos D' et cos L'les valeurs équivalentes ï — 2 sina f jEJ',
I —asin'jjf/ , le terme sin и se détruit dans les deux membres; et
en changeant tous les signes de l'équation et divisant par cos a, il

reste
a tang u siu" J P' -r- sin D' — 2 tang u ein' j L'.

A l'inspection de cette équation, on voit que sin D ' est une fraction
très-petite de l'ordre de sin1 j L' ; par conséquent, sin" í fi' est

une fraction encore bien plus petite. En la négligeant, par rapport à
la première, nous aurons d'une manière fort approchée

sin D' i= 2 tang u sin' i L'.

Mai» veut-on pousser plu» loin l'approximation, ce qui est quelque-



PHYSIQUE. Si-

chaque jour la hauteur du soleil aux environs Ли méridien
avec le cercle re'pé'titeur , et Ton en conclut la déclinaison
méridienne pour chaque jour. Avec cette déclinaison et
l'obliquité connue, on calcule la longitude du soleil.'

• tette longitude , étant comparée avec celle que tlon-

ibis 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 D' est

sin 1У -^ 3 tang и sin" ~ L' — 2 tang u sin'2 j Z)'.

Si la valeur de sin Z)', donnée par le premier terme seul , n'est

pas tout-à-fait exacte, du moins elle le sera assez pour qu'on puisse la

substituer dans le dernier terme 2tang * sina ; D', qui est bien plus petit
que le premier. On pourra même , dans cette substitution , prendre

jiour sin í 1)' la valeur i sin /.)', ce qui revient à substituer le rap-

port des arcs ã celui des sinus : on aura donc aussi, relativement
à ce dernier terme, sin | D' = tang a sina ^ L' ; et cette valeur

étant en effet substituée dons l'équation précédente , on a, par cette

seconde approximation ,

sin D' =z 2 tang и tin" ~ L' — 2 tang3 u sin* j L'.

Cette valeur de sin D ' sera suffisamment exacte , msme à 20° da

solstice , c'est-à-dire , quand même on aurait L' = 20°.

Au moyen de cette formule , on peut aisément réduire au sols-

tice une observation de hauteur méridienne du soleil faite avant ou

»près cette époque , mais toujours à un intervalle peu éloigné. Pour

cela ) on calculera par les tables astronomiques déjà formées, quelle

a du être la longitude du soleil à l'époque de l'observation; ce sera

la valeur de L : on la retranchera de 100°, et le reste sera .£',

ou la distance du soleil au solstice à l'époque de l'observation. Con-

naissant U, on aura tout de suite D' par la formule précédente;

et D' ujouté à la déclinaison observée D, donnera la déclinaison

•olsticiale D + D', précisément comme si on l'eût observée à l'ins-

tant du solstice même.

И est évident que, dans cette manière d'opérer, il ne. peut j
nvoir d'incertitude que sur la valeur de L' donnée par les tablée

que nous supposent imparfaites. Supputons donc que cette valeur
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nent 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 IÍPU d'être L' soit L' -t- к •= L", e étant l'erreur que les tables
comportent; et pour voir l'altération qui en résultera sur D', bor-
nons-nous au premier terme de sin D' qui donne

sin D' •=. a tang ш sin2 j L'.

Maintenant, si Ton suppose que la substitution de L" pour L'
change D' eu U", on aura de même

sin D" = a lang « sin5 j L".

Retranchant ces deux équations Tune de l'autre, et mettant pour
les différences des sinus leurs valeurs en fonctions de Ja différence
des arcs, on trouve

sin i (D"— />') со» è (ß"+ V} - tang «sin ± (L"— L] sin \ (L"+ L').

D" — /)' est l'erreur de la déclinaison solsticiale correspondante à
Terreur L" — Jj de la longitude. Si nous nous bornons aux pre-
niières 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 termes de l'équation j on aura ainsi

/>"_£>' = etang"sin-fcl.
cos D"

On peut encore simplifier un peu rette expression en substituant
l'unité au dénominateur cos D" ; car dans ce calcul nous nous bor-
nons à la première1 puissance de sin .0", et comme
cos D" = ï — a sina *• D" , on Toit que la différence de cos D" k
l'unité est de l'ordre des termes que nous négligeons. On aura donc

ainsi, pav une approximation suffisante ,

D" — D' = e tang н . sin L".

Oo Toit par cette formule que l'erreur de la déclinaison est
liien moindre que l'erreur в de la longitude , puisque celle-ci est
multipliée par le ucteur sin Л", qui est très-petit dans les obser-
vations faites à peu de distance du solstice , et qui devient nul
ли solstice même. Pour en apprécier l'influence , supposons que
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tante des formules algébriques , sur lesquelles elles
sont calculées , il est évident que Terreur qu'elles com-
portent ne peut pas varier brusquement d'un jour à

l'on n'ait , pour évaluer L"-, que des tables imparfaites, qui

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

tice, et par conséquent, une erreur de o°.55 sur la longitude}

de sorte qu'on ait e — o°.55 : alors il faudrait se borner à

observer le plus près possible «lu solstice , par exemple , le jour du

«olsiice même. Dans ce cas la distance au solstice étant au plus d'un

demi-jour, il est clair que L" serait au plus égal à o° 55 , en supposant
le mouvement diurne du soleil égal à i",i comme nous l'avons fait
dans le texte. Dans ces suppositions exagérées, on aurait

D" —• D' — o°.55 . sin . о».55 . tang 26°.0720,

en prenant 26".0720 pour l'obliquité de l'écliptique. Cette formule ,

évaluée numériquement , par les tables trigonomélriques , donne
jO ' — D ' =r o°,OO2oo , ou 6"°,7 en mesures sexagésimales.

Mais si au lieu d'employer de pareilles tables pour calculer Л",

Ou en emploie d'autres moins imparfaites, dont Terreur soit loofo ia
plus petite et ne s'élève qu'à o°,oo55 , l'ejreur de la déclinaison solsti-

ciale , conclue d'une observation faite le jour même du solstice , devien-

'Ira aussi 100 fois moindre, et sera réduite à о"оооозо6, ou о",об7

en mesures sexagésimales, quantité déjà prcsqu'insensible.

Une erreur de o°,oo55 sur la longitude du soleil répond à 5' de

tenis décimal, ou à o''.o5oo, à raison de i°,i pour un jour. Dans

Dos tables astronomiques actuelles , l'erreur en tems s'élève bien

rarement à c*.ooo5o , ce qui réduit proportionnellement l'erreur в

de la longitude à O°.oooo55 , en sorte qu'à distance égale du solstice,

^Ue est 100 fois moindre que la précédente. L'erreur correspondante

de la déclinaison solsticiale deviendra donc aussi joo fois plus petite,

ccst-à-dire, qu'elle se trouvera réduite à o°.ooooooaoG, quantite

tout-à-feit insensible. En raison de cette petitesse, on peut ne pn.i

"Orner 1rs observations au jonr même du solstice , comme nous venons
e BuPposer. On peut les étendre jusqu'à quinze jours avant et après le

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

On trouvera à la liu de ce livre un exemple numérique de ce*
réductions au solstice.
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l'autre , et qu'elle doit ainsi rester à-pcu-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 tout-à—fait
exacte, la correction qui s'en déduirait pourrait être
encore appliquée à tous IPS 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 jours avant et après- l'équi-
noxe , comme nous l'avons dit ; et chaque observation
étant calculée à part , donne une valeur de l'erreur des
tables solaires. On a ainsi 2.0 ou 3o observations de cette
grreur, qui s'accordent à très-peli-près , et l'on prend
une moyenne arithmétique entre elles. Avec les tables,
corrigées de cette 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 calcul, 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 jour , 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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íonde sur les tables , et les astronomes ne s'en servent
point.

ao. C« méthodes supposent toujours que l'on connaît
exactement la distance de l'équateur au zénith du lieu
°u l'on observe , c'est-à-dire, la latitude. Cependant
on 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. 11 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
vers l'équateur.

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

Du Calendrier.

Jfe. C'EST le mouvement du soleil qui détermine le»
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.

;аЗ* Le teiAs que le soleil emploie à revenir au même
équinnxe, ou en général au même point de l'écliptique ,
forme l'année tropique. Sa durée a de 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
efecessaïre poor ('agriculture , le commerce et les voyages ,
aussi a-t-on mis beaucoup Ле soin i la déterminer.

Ce n u i ' s e présente d'abord de plus simple, c'est de
savoir rnnr.bien l'année contient de jours solaires, sans
avoir égard à leur inégalité. Pour le connaître , il suf-
firait de tracer sur nn plan horisontal une méridienne, d'y
planter un style vertical de longueur invariable, et d'exa-
miner tous les jours , à midi, la longueur de l'ombre.
Le jour où elle atteint sa plus petite longueur serait celui du
solstice d'été , et le nombre de jours écoulés entre deux
retours consécutifs du soleil au même solstice, donnerait la
durée entière de sa révolution. On trouverait ainsi que
l'année tropique contient environ trois cent soixante cincj
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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
inexactitude n'a pas dû tarder à devenir sensible, p.'ir l'ac-
cumulation des erreurs. En observant le n>èi i ie solsti '
pendant plusieurs années consécutives, on le v o i l a n t r
plus tard qu'il ne devrait, si l'année était exartt ' ineui i.
365 jours ; l'erreur est de quinze jours en soixante ans.
On a connu par là , que l'année était plus grande d'un
quart de jour qu'on ne l'avait faite d'abord , et Ton a pris
pour sa durée 365',2.5.

Cette valeur, beaucoup plus approchée que la précé-
dente , est encore bien loin d'être exacte. Kipparqne ,
en comparant une observation de solstice faite par lui-
même, avec une autre f;iite par Aristaniue, 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 eût été de ЗбЗ^зЗ ; c'était donc oj,5 d'erreur PII cent
quarante-cinq ans , ou o''oo3q.5 par année ; de là résulte la
longueur de l'année, égale à 365',;4655.

3.̂ . Cette valeur elle-même a besoin de corrections , et
la veritable année moyenne, telle que la donnent les der-
nières tables de M. Delambre est égale à 365.-,242264.
L'erreur 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 suit les mêmes périodes,
et il est impossible de reconnaître exactement l'instant ou
le soleil (Joii arriver au solstice. On évite cet inconvénient
«n déterminant, par observation , deux époques dans les-
quelles la hauteur méridienne du soleil en exactement la
ïnêmc , et toujours croissante ou décroissante également».
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L'intervalle de ces deux époques donne la dure'e 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-
Maisl'imperfection de ses instrumens était trop 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 étaTt parfaitement
uniforme, il suffirait d'observer deux equinoxes avec toute
la précision des procédés que nous avons décrits ; et en
comptant le nombre de jours, et de fractions de jours
solair.es , qui se seraient écoulés entre ces deux époques ,
ce nombre serait Ja vraie longueur de l'année. Mais les
inégalités du mouvement propre du soleil altèrent celtç
simplicité , et rendent le problème beaucoup plus difficile.
Car il en résulte que cet astre це revient p.is 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
Ja pesanteur universelle ; on voit qu'il faut s'élever jusque
là avant de pouvoir dépouiller complètement le mouvement
d» soleil de ces irrégularités, et par conséquent aussi avant
dí déterminer avec la dernière précision la durée moyenne
de l'anuée tropique. Ceci est encove un nouvel exemple dcî
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aPproximations successive* auxquelles l'astronomie est safis
cesse obligée d'avoir recours.

Nous pouvons toutefois éluder щм partie de ces dif-

ficultés , et trouver dès à-présent, sans aucune pétition
fie principes, une valeur très-approchée de l'année moyenne.
l£n effet , on verra par la suite , que les inégalités
du mouvement du soleil" sont de deux sortes. Les unes
que l'on- appelte.p^noárçaeí, se développent tout entières
dans ^'intervalle d'une année oit d'un petit nombre d'an-
nées ; et après cet intervalle de tems, 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 sentir clans
la 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 plu$ de tems entre les époques que l'on
compare. Par conséquent, tous leurs effets intermé-r-
cliair.es doivent disparaître quand on compare des equi-
noxes fort éloignés ; rt il ne doit rester de leur influence
mie ce qui appartient à la première époque et à la der-
nière. Or celle influence s'affaiblit beaucoup dans le ré-
sultat шоуео où elle est divisée par le nombre des années
comprises entre les observations que l'on compare ; et
l'on pourrait imaginer des observations assez éloignées les
unes des autres , pour que l'effet des erreurs extrêmes fût
lont-à-fait insensible. C'est absolument ce même principe
q'ii fait que dans les observations au cercle répi ' t i teyr ,
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l'arc moyen n'est affecti? que des erreurs extrêmes et nul-
lement des défauts intermédiaires de la division.

L'année moyenne conclue fie 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 soleil, 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 dans une seconde approximation.
Par conséquent il ne faut pas espérer de les éviter d'une
autre manière. Seulement après avoir prévenu de leur
existence, nous supposerons pour abréger qu'on y a eu
égard , et nous emploierons dès à présent la durée dé-
finitive de l'année moyenne 365',24^264- Cette espèce
d'anticipation dont nous avons déjà fait plusieurs fois
usage , n'oie rien à la rigueur des raisonnemens, quand
on en conçoit bien l'esprit ; et qu'on y voit seulement un.
moyen d'éviter la nécessité de revenir sur ses pas , pour ef-
fectuer les approximations successives que les astronomes
ont employées et dont il suifit de bien sentir la nécessité.

aß. Pour appliquer ces résultats à la vie civile , et
rendre leur usage vulgaire , il faut 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. On 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 inexaetitude , de-
venant 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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nient 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 quar t , en t5o8 ans , de sorte qu'après cet
intervalle , on aurait une année en arrière, et l'on se
retrouverait dans la même saison.

Les Egyptiens paraissent avoir connu cette période ,
mais ils la faisaient de 1460 ans , parce qu'ils supposaient
l'année de 365i,25. C'est ce que l'on nomme la période
sothiatiue.

?.•]. 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
équinoxe. Telle a été pendant quelque, teins en France
l'année prescrite par la loi. Elle commençait 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 l'on nom-
mait complémentaires. Cette manière de compter les années,
avait pour ère , 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 équinoxe ne comprennent
pas un 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 un très-grand défaut pour la chro-
nologie, déjà embarrassée par tant d'autres incertitudes.

28. Pour éviter ces inconvéniens, 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 annuelle , avant qu'elle se soit accumulée , et lors-
qu'elle s'élève seulcmcut à un jour. De cette manière ,
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les corrections sont assez fréquentes ; mais aussi l'année
civile ne fait qu'osciller dans des limites peu étendues ,
autour de l'année moyenne véritable , et l'influence de
cette erreur sur les travaux de la société, est tout-à-tait in-
sensible. On sent d'ailleurs qu'il ne faut s'occuper ici que
de l'année moyenne ; car pour les usages 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 3()5>:25
ou 365 jours un quar t , ce qui est peu différent de la
vérité. Cette intercalation fut prescrite par Jules César? et
prit, de Un , 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 d«
treïUe-vm 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 066 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 p lus longue des périodes em-
ployées dans la société pour mesurer le teins, et qui suflit
jusqu'à présent à la chronologie (*).

2.C). 11 ne faut pas confondre la correction julienne
avec la période julienne. , inventée par Scaligor: celle-ci est
une période artificielle qui sert à fixer la date des événe-
ment historiques, d'après les positions simultanées du
soleil et de la lune ; nous en parlerons plus loin,

f*) Quoique la division des mois en jours soit connue de tout Je
mondi:, cependant, comme on a souvent besoin, dans !cs ralciiis

nes , de connaître le nombre pvécls de jours compris en*e
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3o. L'intercalalion 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
I\ome. Dans Yère 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 ïa progression successive des années ; et
l'origine de l'ère est tout à-fait arbitraire. Il suffit qu'on
ait fixé une seule des années, par l'observation de quel-
que phénomène astronomique. Or , on sait que , lors de
la tenue du concile de Nicée , l'éqninoxe arrivait le
ai mars, et, suivant, les calculs des chronologistes, il
devai t , à l'instant de cet équinoxe , 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 dates prises en diCfirens mois, je 'rapporterai ici les nombre»
de jours de chaque mois dans le tableau suivant :

A N N É E COMMUNE.

Janvier 3i Juillet . 5»
Février ' . 18 Août 3i
Mars Гп Septembre 3o
Avril 3o Octobre 3i

Mai. . . . . . . . 5i Novembre За

Jui« 3o Décembre 5»

Si l'année est bissextile, ajoutez un jour au mois de février.

(*) D. Pci av. ration, terrip. [>nr( twinJa, peg» 16. Paus, i65:>,
in- ij.
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"aí. On continua à compter de cette manière jus-
qu'en i58a; mais comme on supposait l'année de 365 ,a5,
tandis qu'elle n'est réjfement <jue de 365',24^264, la petite
différence annuelle о^ооууЗб, s'était accumulée, et avait
produit'en izSj ans, g',724i5, c'est-à-dire, environ dix
jours dont on était en retard sur l'année solaire. Les equi-
noxes s'éloignaient donc successivement de 1 instant de
l'année auquel le concile de Nicée les avait rapportés, et
la différence était à-peu-près d'un jour en Ute ans. Ce
fut ce qui porta le pape Grégoire XIII à faire , dans lp
calendrier, un nouveau changement auquel on. donna le
nom de réforme grégorienne.

On commença par réparer le retard des dix jours, en
ordonnant que le lendemain du 4 octobre i58a s'appel-
lerait , hon.l« 5 ï mais le i5 octobre. On continua ensuite à
employer Intercalation julienne, d'un jour tous les quatre
ans ; en sorte que toutes les années dont le nombre est
divisible par quatre sont bissextiles. Mais on convint de
supprimer ce jour intercalaire dans les années séculaires
1700, 1800 et 1900, en le laissant subsister dans l'an
2OOO, et ainsi de suite à perpétuité, de sorte que trois
années séculaires communes sont toujours suivies d'une
année bissextile. Cette intercalation très-sircple est en
même terns très-approchée de l'exactitude, car la diffé-
rence annuelle o1,007786 de l'intercalation julienne, donne
après quatre cents ans 3j,og44i c'est-à-dire, à peu près,
trois jours, qu'il faut э[outer. L'erreur de l'intercalation

séculaire n'est donc que de O:,og44i en 4°° ans; ou de
o',f)44 eu 4°°o an«. 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 mil le ans, elle
sera longtems suffisante pour les siècles à venir.

La manière précédente de compter les années, forme
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te qu'on appelle le calendrier grégorien, suivant lequel
l'équinoxe du printems arrive toujours du 19 au AI mars.
Ce calendrier n'a pas été adopté dans son origine par tous
les états de l'Europe , ce qui occasionnait un« différence
dans la manière de dater. Ceux qui conservaient le calen-
drier julien, comptaient dix jours de moins que les autres,
depuis i58a jusqu'à 1700, onze jours depuis 1700 jus-
qu'à 1800, et ainsi de suite. Mais, à l'exception de la
Russie , qui conserve encore le style julien, le calendrier
grégorien est maintenant employé dans tous les états de
la Chrétienté.

Nous donnerons plus tard 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 plus célèbres dans l'his-
toire. Mais pour pouvoir apprécier aisément les rapports
de ces périodes entre elles , et le degré d'exactitude qu'elles
comportent, il faut attendre que nous commissions exac-
tement les tnouvemens du soleil et de la lune qui s'y
trouvent souvent combinés. Tiotre objet dans ces com-
mencemens était seulement de profiter des premiers ré-
sultat» obtenus pour dater et mettre «n ordre les obser-
vations ; et c'est ainsi que les premiers astronomes ont
dû faire.

За. On a partagé l'année en quatre saisons analogues
aux travaux de l'agriculture : ce sont, le printems, Vile,
l'automne et Yhiver. Le printems 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 printem;;. Le lems 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—
noxo d'automne. Cette saison s'étend jusqu'à l'arrivée du
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soleil au tropique austral ; et son retour tie ce point
à l'équateur forme l'hiver, qui ferme le cercle de l'année
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 méridiennes 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'atmos-
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-printetns 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, résulte à-la-fois de l'intensité d« 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 nous, et la terre commence à s'échauffer.
Mais lorsque cet as*re 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 accïimtilaiion. On observe de même que la plus
grande chaleur du jour n'a pas lieu à midi, mais environ,
deux ou trois heures après.

II en 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 dbposée 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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1 hive г arrive , la terre , refroidie , est couverte de neige
et de glace. Elle ne peut se réchauffer que lentement , par
l'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 dans 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 «et 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 400° , sa marche , en
, ., . . 4oo°. ï
la supposant umtorme serait , pour un lour —7: - • — —rr r ' b
ou i°,oq5i635. Ce résultat sera tantôt trop fort, tantôt
trop faible, et quelquefois exact ; mais au bout de l'année
tout se trouvera compensé. 11 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
des 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 ainsi le tour du ciel 'dans l'intervalle
d'une année , sa marche moyenne en ascension droite
sera encore pour un jour i^ogSiGaS, comme tout-
à-1'heure:

35. Les astronomes sont dans l'usage de rapporter tous
les mouvemcns des astres à celui d'un soleil fictif, qui
aurait 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 consécutifs
de ce soleil fictif au méridien ; et ils nomment en général
tems moyen, les instans de la durée marqués p&r ses posi-
tions successives. D'après les ,pésultats que nous venons
d'obtenir, il est facile de trouver le rapport du jour
moyen solaire au jour sydéral , que nous avons adopté
jusqu'ici pour unité de tems. Car le mouvement propre
i°,og5i635, étant dirigé d'occident en orient en sens con-
traire du mouvement diurne du ciel, cet arc s'ajoute à la
rotation de la sphère céleste ; et le soleil moyen ne revient
au méridien d'un jour à l'autre, qu'après avoir décrit pa-
rallèlement à l'équateur 4°i°i°95i635. Si donc la durée
d'un jour solaire moyen est représentée par 10% le terris
que cet astre emploie à décrire l'arc diurne i°,og5i63S,

ioh. i°,ori5i635 . , „ „ „
«era • ' ï •„' ou оьао'-,оо273о43. Leite quantité

4°i°,ogüiba5 ' n

retranchée de dix heures moyennes , donne 0^,9726057
pour le tems de la rotation diurne de la sphère céleste,
exprimée en tems moyen solaire. La petite différence
o'1'0'-,00278043 est l'excès du jour moyen solaire sur le
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tydéral , exprimée aussi en tems moyen. C'est 3',55", 9091,
quand on adopte la division sexagésimale du jour.

36. Si l'on voulait prendre le jour sydéral pour unité ,
ce que l'on fait souvent en astronomie , le jour moyen

solaire serait exprimé par - -^— = — ou i ' '3rd-, 0027870 1.
'• /9

La petite différence o'-8^ ,00273791 ou оА,о2л37р1 , est
l'excès moyen du jour solaire sur le jour sydéral, cet excès
étant exprimé en tems sydéral. Ce serait 3', 56", 5554 el*
adoptant la division sexagésimale du jour. C'est la quantité
dont une horloge réglée sur le mouvement des étoiles , doit
avancer d'un jour à l'autre sur le soleil , en n'ayant égard
qu'an mouvement moyen de cet astre. Cette avance étant

я de 3',56",5554sydérales dans un jour sydéral, est pour une
heure 9", 8565, et pour-j^d'heureo'/, g8565. C'est doncàtrès-
peu-près ï// pour six minutes sexagésimales de tems sydéral.

Le nombre o', 00273791 diffère peu de о',ор373о43 qui
représente le même arc i°,og5i635 compté en tems
moyen solaire. Cela tient au peu de différence qui existe
entre le jour moyen solaire et le jour sydéral , diffé-
rence qui devient presque insensible sur le petit arc
i°, 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.

37. 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
eues ne font pas connaître le tems moyen absolu. En effet,
il reste encore ici une quantité arbitraire , c'est l'époque

2. " 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-
raire à, un instant quelconque, relativement à tel méri-
dien terrestre que l'on voudra. Mais le premier апеЦ
horaire, d'où l'on part, est absolument arbitraire. Ce qu'il
y a de plus simple, c'est de supposer qu'à une époque
connue et déterminée par un 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'équinoxe 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 îa
détermination des périodes de tems, qui sont données
par la nature , et celle du tems absolu , dont l'origine est
arbitraire.

38. 11 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-distantes les unes des autres.

89. Après avoir établi ces résultats dans l'ordre na-
turel , suivant lequel ils auraient pu être inventés, et sans
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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 de
précision.

Aujourd'hui que les observations se font avec une
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 sort
éloignement. Ces observations se faisaient avec des cr-~
milles: c'étaient des cercles de cuivre dirigés dans le plaa
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 1 horison que lé
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 rcfrac iou
très-forte à l'horison pourra compenser son éloignement ,
et 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-r
raitra 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'anne'e, la méthode
la plus simple est de regarder chacun de ces. equinoxes
comme une longitude observée , qui est de o° au prin-
tems, et de 200° en automne. On calculera le lieu du
coleil par les tables, pour la même époque. Si la longitude
vraie est autre que o° ou 200°, la différence sera l'erreur du
mouvement moyen des labiés, pour le tems écoulé depuis
l'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 mouvement
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 ces
anciennes observations, sur lesquelles on ne peut compter
à un demi-jour près, ce qui fait o°,55 sur la longitude
observée. En effet, o°,55 divisées par 2000 ans, donnent
o°,00027 (o",c) 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
intervalle, ne font que o°,oooo3 (o",i sex.) par année.
Telle est donc la petite incertitude qui peut rester sur le
mouvement moyen do soleil, 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°,851851 pour 100 années juliennes
de 365', a5 ou simplement. o°,85i85i (4^' sex. ), en
omettant les 100 circonférences entières, qui ne peu-
vent occasionner aucun doute : c'est ce que l'on nomme
]e mouvement séculaire du soleil. On en déduit par une
simple proportion le tems d'une révolution complette,

(*) Le mouvement diiirnn corrigé est à un jour comme '4eo° i
la longueur totale de Tannée.
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qui est .4oo -365^ ^ 365f,a4»aaai. Telle était la

longueur d« l'arinée tropique jusqu'à présent adoptée,
Mais , d'après un nouveau travail r M. Delambre a trouvé-
ce mouvement séculaire trop fort de o?, 0046:49 ; ce qui le
réduit à 4°ooo°,847222 , cm simplement à o", 847223
( 45'.457/ ) , et la vraie valeur de l'année tropique , qui
en résulte, est 365ра4ааб4 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 calcule 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 continuité d'observations
et de vérifications qu'ils s'assurent cîe la benté de leurs.
tables , qu'ils les rectifient et qu'ils les portent enfin à un,
point de précision presque incroyable.

4'i . 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 ei»
déclinaison et en ascension droite , nous a fait découvriy
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 solstices.
et des equinoxes. A l'aide de ces résultats imparfaits et
uune longue série d'observations , nous avons conçu que
l'on pouvait parvenir à connaître la marche du soleil sur son.
graud cercle et son mouvement , tantôt plus lent, tantôt
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plus rapide, avec une approximation suffisante pour en pré-
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'antres plus parfaits ; et pour dé—
termineravec plus d'exactitude l'obliquité de l'écliptique, et
la position des equinoxes, par des observations correspon-
dantes réduites à l'aide dee 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'exactitude. Mais cette marche a
été singulièrement éclairée et accélérée par la théorie de
l'attraction universelle , dont nous avons donné une idée
dans lé-premier livre j1 '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 tontes les inégalités dû
mouvement du soleil. Eli* en a indiqué l'époque et la
marche. Elle a montre comment on pouvait conclure leurs1

valeurs des observations. Alors on a pu former des tables
du soleil où rien n'est oublié. On s'est se,rvi 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
element.avec une extrême précision. Telle est, en effet,
iâ 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 IV.

Manière de rapporter la position des dst res
au plan de l'Écliptique.

4a. POUR déterminer la position des divers points du
f ie l , 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 l ieux, nous a fait
chercher d'autres plans indépendans 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 de 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'éc.liptique , 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'écliptiqwc ; c'est
ce qne l'on nomme le cercle de latitude. Alors la position
d Un astre se détermine par ileux élëtnene.

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

Le second est l'arc de l'écliptique compris depuis l'é-
quinoxe du priritems 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 Jig. 5 , С est le centre de la sphère céleste.
Y<2^ représente l'équateur, YÊA l'écliptique, Y=t la
ligne des equinoxes , SA la déclinaison d'un astre S ;
f A son ascension droite ;'SL sa latitude: f L sa longitude.
La latitude est boréale quand l'astre est situé au nord
de l'écliptique, australe quand il est au sud.

43. On n'observe pas immédiatement la l a t i t ude et la
longitude des astres, parce que l'instrument qui les don-
nerait serait trop difficile à vérifier ; mais on les déduit ,
par le calcul, de la déclinaison et de l'ascension droite
observées. Il ne faut pour cela que résoudre un triangle
sphérique.

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'écliptique. L'angle P' CP
sera égal à l'obliquité de l'écliptique 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 F PS, PP sera l'obliquité de l'écliptique, PS le
complément de la déclinaison, PS te complément de la
latitude ; car les arcs PA , PL, sont chacun de 100°.
Examinons maintenant les angles en P et en P. Si l'on mène
par Je pôle P le cercle de déclinaison Pr qui passe par l'é-
tjuinoxe, l'angle rPP sera droit ; car le plan du cercle P P
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ou CPP étant perpendiculaire à la ligne des equinoxes ,
réciproquement tous les plans qui passent par cette ligne
lai sont perpendiculaires. De plus, les arcs PY , PA étant
de 100°, l'angle f P A 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°+ Y A. De même , si
par le pôle P', on mène le cercle de latitude P' Y y
l'angle T P'P sera droit, et les arcs P Y, PL seront d<*
100°. L'angle Y P'L aura donc pour mesure l'arc Y L
compté sur l'écliptiqne , et sera égal à la longitude de
l'astre. Par conséquent l'angle SP'Psera égal à icio"— Y i,
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- ^eut-on , par exemple , déterminer la longitude et
la latitude , en supposant l'ascension droite et la déclinai—
gon connues. Alors dans le triangle SPP', on connaîtra les
côtés PP', SP, 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

(*) Afin que l'on ne soit pas embarrassé dans l'interprétation dte
quelques termiîs usités dans les anciens ouvrages d'astronomie , j'ajou»
terai ici que le grand cercle PP' qui passe par les pôles de Téquateiir
et de l'écliptique , et ejui contient les points solsticiaux , a été nommé
co/ure des solstices. De mime le grand cercle Pf quipaise par 1«
poUa de féquateur et par la ligne des iquinoxes , a élé nommé par
eux co/ure des ecju.in.oxes. La raison de ces dénominations n'est pas
bien connue ; mais ce qui est très-certain , c'est qu'elles sont fort
inutiles.
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complément de la longitude , et même si l'on veut l'angle
PSP', que l'on nomme l'angle àe position de l'astre.

45. Au contraire se* donne-t-on là latitude et la
longitude, et veut-on déterminer l'ascension droite et la
déclinaison. Alors dans le triangle* SPP' , ce seront les
côtés P'P, P'S, qui seront connus , avec l'angle PPS. On
aura 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°-f- l'ascension droite, et même si l'on veut l'angle
de position S (*).

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

(*) Soit « l'obliquité de l'écliptiqne, d la décliu»ison 'de Paeire,

a son ascension droite, A sa latitude, / sa longitude. Cela posé, si

c'est l'ascension droite et 1» déclinaison qui sont connues, on aura

la longitude et 'la latitude par les formules suivantes, tirées de k

trigonométrie »pkérique ,

cos f<S= sin P'P sin SP cos P'PS + cos P'P . cos SP,

cot SP . sin P'P—casP'PS . cos P'P
cot PP'S= ,

sin J-'PS

Zn adoptant; lee dénominations qne nous venons d'établir, et obser-

vant que cos P'PS = cos ( 100° -Ь в) = — an a, il vient

ein л = — sin « cos tl sin a -4- cos ч sin </,

tang d , sin u Ч- sin а сое н
tang / = 2 '

, cos a

'Cês deu* formules peuvent s'accommoder au calcul logarithmique, РП

prenant un »ngle auxiliaire f , tel qu'on ait

sin n .
( , ) . . , . uyg , = -— ,
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valeurs des latitudes et longitudes apparentes, des correc—

'ions 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 parai—

car alors en éliminant sin a de la première et tang d de la seconde
elles deviennent

, . . cos (4 4- w)
(2) . . . . sin \ = sin d — . — - - — >

COS f

,-n i s in(<p 4- w) .
(i) . . . . tang í =; taug o

sin

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

— sin f 'P an P'S cos PP'S+coa P'P cos P'S,

n,nt, cot /J'.V . sin P'P - cos P P'S cos P'P
cot P PS = -- >•

ou en mettant pour «es quantités leurs valeurs , et observant crue
cot F'PS =. — tang a

sin d — sin a cos л sin I -I cos * sin л

— tang >, ein » _|_ sin / со« »
- - -tang а = - -

cos/

Ces íqualunw ressemblent à celles <jui nous ont donné d'abord I»
laiilude et la longitude. La latitude répond à la déclinaison , .et la
longitude à J'aacfnsion droite ; il n'y a de différeucc que dans l'obli-
quité и , qui prend ici une valeur négative. En suivant cette ana—
logie , les nouvelles équations pourront se résoudre paï un angle
auxiliaire ï', lel qu'pn ait

[ ï ] . . . .
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lixe de hauteur, tora. i". , page a54- Soh, ßg. 6, С
le centre de la terre supposée ^elliptique, COZ un
layon terrestre, О l'observateur, Z le zénith vrai. Soit
P' le pôle de l'écliptique, et supposons que le plan
du tableau passe par les lignes CP1 et CZ. Alors le
plan de l'écliplique qui doit être perpendiculaire à la
ligne CP' , sera projeté dans la figure suivant nne ligne
droite CE. L'arc ZP sera la distance du zénith au pôle

«l en éliminant lin / de la première et tang л de la seconde , elles

deviendront
ein A cos (»'— »)

И . . . . «in d = j
COS f

sin f^>' — • )
Jo] . . . . tang a •=• tang l :—; •

Si l'on roulait l'angle de position PSP', que nous nommerons S

on l'aurait aisément en observant que clans tout triangle sphériquc

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

posés , ce qui donnerait

sin и cos a sin e cos /
sin S = 1 ) ou sin о =

cos Л cos J

its formules précédentes ont été calculées en supposant l'astre

dans le premier quart de l'écliplique à partir de l'aquinoxe du

printems ; mais pour les étendre à toutes les autres positions, il

•uffit d'observer fidèlement le jeu des signes algébriques , en faisant

Its »mu«, cosiuus et tangentes positifs on négatifs, selon la valeur
des arcs auxquels ils répondent. Cela ne fait aucune difficulté pour

l'ascension droite et I.i longitude, qui sont toutes deux compiées à

partir d'un même point dfc leur cercle, et toujours dans le m^me sens de

о à 4oo° J mais relativement, à la déclinaison et à la latitude qui

sont comptées chacune à partir d'un plan, comme elles ont été

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

Ainsi, puisque nous avfins regardé comme positives les déclinaisons

et les latitudes boréales, il faut regarder les australes comme néga-

tives. Le seul jeu des signes algébriques appliqué aux lignes trigo-

noméiritjuei in» le
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"e Fécliptíque, et l'arc ZE, complément âe cette dis-
tance , sera la latitude du zénith. J'entends ici la latitude
céleste rapportée au plan d& l'écliptique , et nun pas la
latitude géographique.

Maintenant, si l'observateur О mène nn rayon visuel à
l'astre X, il le verra en 5 sur la sphère céleste. L'arc'ZS
sera la distance apparente de l'astre au zénith vrat. L'arc
P'S sera sa distance au pôle de l'éclipliqùe, ou le complé-
ment de sa latitude apparente ; enfin l'angle au pôle SP'Z
compris entre IPS cercles de latitude , menés par le
lénith et par l'astre, sera la différence apparente des
longitudes de Pastre et du zénith. J'entends toujours ici
les longitudes célestes comptées sur l'éclipliqùe et non
pas les longitudes géographiques.

Mais si du centre С de la terre on mène ан même astre
le rayon visuel CLS', qui le projeté en S' sur la sphère
céleste, S' sera le lieu vrai de l'astre; ZS' sa distance
vraie au zénith ; PS' 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 longitudes vraies de
l'astre et du zénith. Les différences ,de ces élémens avec
ceux du l'eu apparent, seront les parallaxes correspond
dantes. Ainsi la différence SS' des distances zénithales sera
la parallaxe de hauteur; la différence des distances po-
laires P'5, P'S' sera la parallaxe de latitude; enfin l'angle
SP'S' sera la parallaxe de longitudf.

Or , l'analogie que nous avons annoncée se montre toi
avec la plus parfaite évidence. Car la figure dont nous fèiîW
ions usage n'est que celle qui nous a servi pour les déclinai-
sons et les ascensions droites dans la page. a54 du premier
livre. Le système des coordonnées en latitudes et longitudes
est absolument de la même nature; les conséquenres'sont

pareille?. Qui ne voit que la parallaxe de latitude:,'
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répond à la parallaxe de déclinaison , et 1» parallaxe 3e
longitude à la parallaxe d'angle horaire ou d 'ascensiort
droite ? l'our 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, le»
expressions des parallaxes de longitude et de latitude *̂)ь

(*) Soil L la longitude du zênilh , Л ta laùtnde rapportée an plan
de Fécliplique; soient í et >. les quantités analogues pour l'astre ob-
servé , ces quantités étant pria«* de dessus la surface terrestre Si
Ton suppose que, dans. la figure, l'astre est à l'occident du zénith
au-delà du plan ËZP' , et que le point equinocial Y se trouve aussi
au-deU de Ce même phn à l'occident de l'astre , la différence des
longitudes Z/ — / represent«*« l'angfë fi'P'Z , compta du méridien
»pfacent «* dîeriufi* <Stf accident, comme les angles horaires. Cet
eng e est analogue à l'angle horaire apparent P , dans le cas où U
s'agissait de déclinaison et d'ascension droite. Pour compléter l'analogie,
«oit D' la distance du zénith au pôle de l'écliptiquè , P la différence
des longitudes apparente« L — /, et Д la distance apparente de l'astre
à ce même pôle, ce qui donne D' = ï oo" — Л , Д = r o° — л. П
sutura de substituer ces quantités à leurs analogues dans le» formulée
de la page a56 du premier Irèfè , et marquant d'un accent les élémens
du lieu vrai , comme nous l'avons fait alors , on aura , par approxi-
mation ,

« „ , „ „, • .nParallaxe de lougitude P—P = - '- - - - j
«in Д

Parallaxe de latitude A — Д' = П j sin A'cosZ/— COS Д'ып.О'сОб.Р' },

«t comme P— P' = L — /— (L — í') = /' —/, on aura In lon-
gitude apparente i et la distance apparente de l'astre au pôle de
l'écliptique ou. Д , par les formule« suivantes :

П. sin/?', »in ( t — О
/ = f -- : — —, -- ;

sin Л

А г= Д'-(- П jeinA'eosZX— cos Л', sin D', cos (L i- l") J.

D éit la parallaxe liorisontale relativ* au rayon terrestre qui passe
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Seulement comme l'angle SPZ qui répond à l'angle
horaire est ici la différence des longitudes du zénith et
de l'astre, il nous devient nécessaire de savoir détermi-
ner la longitude du zénith. Pour cela il n'y a rien ûe plus
simple que de chercher d'abord la déclinaison du zénith ,
rapp.ortee.au plan de l'équateur et à son ascension droite ,
relativement 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 de'ja donne'cs
pour cet objet.

par l'observateur. Pour la simplicité du calcul , j'ai conservé dans
les formules les dislances polaires Д , Д' qui, pouvant se compter de
o° à 100° , n'exigent, Jans les différens cas, aucun soin parti-
culier , si ce n'est d'observer le jeu des signes algébrique« dans
'e* expressions trigonométriques. Sous ce rapport , elles sont beau-
coup plus commodes 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 t — L , son emploi n'offrira non plus aucune diffi-
culté et n'exigera aucune construction particulière, pourvu qu'on
e astreigne toujours à compter les longitudes l' et L de la même manière ,
«l'occident en. orient, à partir du même point équinoxial , comme on
compte les ascensions droites »ur i'équateur. Enfin la distance D du
zénith 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
«u rayon terreslie , comme nous l'avons fait pour le» parallaxes d'ascen-
«ion droite et de déclinaison.

En restant fidiile à ces conventions générales , il n'y aura aucun
autre join à avoir dans chaque cas particulier. On voit aussi , par
ces expressions, que la parallaxe doit s'ajouter aux élémens du lieu
vrai avec l« eigne que juj Jonne [a formule , pour avoir les élétnens

l'«a apparent. N'oublions pas que les formules précédentes ne
sont <tu'«pprochées > et ^ц &ut recourjr aux séries pour avoir les

formules exactes.
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Là déclinaison du zénith est très-facile à obtenir, cVsi la
distance du" zénith à l'équateur ou la latitude géographique
du lieu de l'observation. Comme CZ est le rayon ter-
restre, qui diffère de la verticale, il faudra employer la
déclinaison du zénith vrai ; c'est-à-dire retrancher de la
latitude terrestre l'angle du rayon avec la verticale.

Quant à l'ascension droite du zénith, elle est évi-
demment mesurée par l'angle horaire variable , que
forme le point équinoxial y avec 1e plan ^ixe uu méridien
du lieu. C'est le tems sydéral converti en degrés de
l'équateur. Pour l'obtenir on suivra le procédé enseigné
dans la page 127 du premier livre. On cherchera l'angle
horaire d'une étoile connue , d'après l'observation de la
hauteur, cet angle étant supposé compté du méridien supé-
rieur, et dp o° à 400° dans le sens du mouvement diurne. On y
ajoutera l'ascension droite de l'étoile , et retranchant de la
somme les circonférences entières, s'il y en a , le reste sera
le tems sydéral ou la distance du point équinoxial r au
plan du méridien.

Cette distance sera l'ascension droite du zénith. C'est
ce que les astronomes appellent l'ascension droite du
milieu, du ciel. On l'obtiendrait plus simplement encore
en observant des passages d'étoiles ou du soleil à 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 zénith 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 deux autres, qui
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la contiennent, seront variables aussi. La lati-
tude et la longitude du zénith changent donc a- chaque
instant. Cela étau facile à prévoir d'après la, direction oblique,

-du plan de l'icliptique, relativement au mouvement
fhurne. Mais on a par t-.e qui .précède $ le;moyen Д'яЫешг
я chaque instant les valeurs de ces coordonnées variables.

47- H a plu aux astronomes d'appeler nonagésinie If.
point E de l'écliptiqné , où ce plan est rencontre 'par
le cercle de latitude ZP qui pa.'sr par le'zénith. Le riïot
de nonagèsime signifie quatre-vingt-dixième. Cette deno-
mination paraît venir de ce que le point E se trouve à
90 sexagésimaux du point de l'édiptique oui' se-ttoUve
au même instant dans l'horisom1. En ?îft\., si par le cercle
С de la terre, on mène un plan perpendiculaire au
rayon CZ, et par conséquent horizontal , ce plan sera
représenté dans la figure par la ligne droite Cfî, comme
l'écliptique l'est par la ligne droite CE. L'intersection
de ces deux plans sera donc une ligne droite , menée
par le poini C perpei diculairement au plan de la, figure.
Par conséquent l'angle de cette droite avec CE e,t CH
sera un angle droit.

Ce point de l'écliptique , situé ainsi dans l'horison, à
go" du point JE, ou du nonagésiroe, s'appelait ancienne-"
ment l'horoscope ; et l'espèce de superstition appelée Vastro-
logie judiciaire , consistait à croire que le point de l'éclip-
tique qui se levait ainsi au moment ou un événement était
arrivé , avait sur lui une influence favorable ou funeste.
On calculait donc la position de ce point dans l'écliplique,
et selon qu'il appartenait à telle partie ou à telle autre ,
on en tirait des présages heureux ou malheureux : c'est
ce que l'on appelait tirer l'horoscope. Il sufht d'énoncer
cette superstitieuse pratique pour en faire sentir l'absurdité.

a. 5
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48. D'après les définitions précédentes, la distance
angulaire du point E au plan de l'honson, ou l'angle
ÉCH, s'appelle en astronomie la hauteur du nonagésime.
Cette distance est évidemment égale à l'angle P CZ 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 necessite.
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CHAPITRE Y

Diminution progressive de l'obliquité de ÏÈclip-
tique. Mouvement général des Etoiles pa-^
rallèlement à l'Écliptique , d'où résulte la
precession des Equinoxes.

49- -LES valeurs assignées à l'obliquité de l'écliptique
par les astronomes des diffcrens siècles , ne s'accordent
point entre elles. Elles vont toujours r.n diminuant de-r-
puis les plus anciens astronomes jusqu'à nous. Ces dif-
férences ne peuvent pas être entièrement attribuées à
l'imperfection des instrumens et des observations ; car
en vertu de cette imperfection même , les résultats ob-
tenus auraient dû se trouver tantôt trop forts tantôt trop
foibles , et il serait infiniment peu probable qu'ils s'ac-
cordassent tous pour indiquer tme drmjnution progres-
siste de l'obliquité de l'écliptique, si cette diminution
n'était pas réelle. En effet la théorie de l'attraction a
confirmé complètement ce résultat) Elle a prouve ique
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. , diminuer son inclinaison sur
l'équateur d'une quantité à-pen-près égale à i6o*,83
par siècle , ce qui fait par année i//,6o83 fo",52109 sex.).
Voici sur ce point les résultats comparés de la théorie et
des observations, telles qu'Us se trouvent dans un Mémoire
de M.Laplace inséré dans la Connaissance des tems de ion.
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Observations antérieures à Père chrétienne*

Époques

des

observât.

IIOO

35o

або

5o

W О M S

des

OBSERYATE-UBS.

TcHEOl'-KotIKG.

p

EBATOSTHÈKE. • .
LlBOU-HUNG.. .

Lieu

de

l'observai.

Chine
Ma '11

Alexandrie.

Chine

Obliquité

observée.

26,55617

26 46g l3

36,^0092

16,40092

Obliquité

calculée.

ò
26,61792

26,40967

26,39475

26,37l4a

Eicès

de

l'observât.

-HJ,o3825

H-OjoSgSô

+0,00617

-Ьо,озд5о

Observations postérieures à notre ère.

iS5-
46 r
629
88o

IOOO

«79
1 43ч

Tsou-Сноио.. . .

LiTCHOU-FoUNG.

AtBATENIU» . . . .

Евд-IovHis ....

CoCHEOU-Kl»O .

UbtJGBKT. ......

Cbine. . . .

Chine

Arabie ....

^e Caire. • •

Pékin

Samar künde

'6,32499
26,27642

26,29756
a6,2i635

26,ig3ai

26,14889

*6лШ4

26,33858

s6,2o4i5

аб,э645о

26,20771

26,20063

26,i55og

абиЗип

—o,o 1 35g

— 0,01873

Ч-о,оЗЗо6

+о,оо864

—0,0074a

—0,00620

4-rï.m^Tj

L'ensemble de ces observations établit d'une manière
incontestable la diminution successive de l'obliquité de
i'écliptique. Leur accord avec les formules 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, lés 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



I ecliptique , 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'éloignant de ce plan. Au
contraire les étoiles qui 5 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
ou même l'ont dépassé en se portant vers le nord. Des
changemens 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 de
la ligne des equinoxes. De sorte quft cetie ligne semble
être comme une charnière autour de laquelle cette rota-
tion paraît s'exécuter. 11 est naturel de conclure de ces
phénomènes que le plan de i'écliplîque 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 es
que la théorie a également prouvé, la diminution de
l'obliquité de l'écliptique ne sera pas toujours progressive.
II arrivera un teins où ce mouvement commencera à
se ralentir; puis il cessera entièrement, et alors l'obli-
quité de l'écliptique sur l'équateur paraîtra constante,
".près quoi le déplacement de ce plan recommencera
en sens 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-
montré qu'elles existent et qu'elles sont ires-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'écliptique n'a jamais
coïncidé et ne coïncidera jamais avec le plan de l'équateur:
phénomène qui , s'il arrivait, produirait sur la terre un
printems perpétuel.

5i. Nous n'avons parlé ici que de la diminution lente
et séculaire de Г obliquité de l'écliptique. Cette obliquité
éprouve , en outre , de petites oscillations qui tour-à-tour
l'écartent de sa valeur moyenne, dans des sens opposés.
Parmi ces oscillations la plus considerable est soumise à
une période de 18 ans , c'est-à-dire qu'au bout de 18
ans, tout ce qui dépend de cette inégalité' se trouve
compensé , et i! 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 fait connaître la cause. Elles
sont produites par l'action de la huic , et font partie du
phénomène nommé nutation. Mais comme leur valeur et
leur période dépendent du mouvement de cet aslre , 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'écliptique,
nous partirons du commencement de l'année l760, que les travaux
de Lacnille ont rendue célebre, et qui est devenue, pav celle raison ,
l'origine de presque toutes les déterminations astronomiques. L'obli-

quité moyenne de l'écliptiquc , c'est-à-dire, l'obliquité corrigée de
tomes ks petites oscillalions comprises daus de courtes périodes.
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petit effet du même genre produit par le soleil, mais il
^t beaucoup moins considérable , sa péj-iode est d'une
demi-année tropique.

En avançant dans l'astronomie, nous verrons que tous

était alors 260.0776. Soit V cette même valeur après un nombre t
d années juliennes comptées depuis cette époque, t devant être supposé
négatif pour les années antérieures ; cela posé, eu n'ayant égard qu'an
changement séculaire de l'obliquité, on aura, suivant les formules d«
la Mécanique céleste, tom. 3, pag. i58 ,

^"=a6o.o8i2-i0.o33o48Ín£.g9".i227-o°,73532sm» t 2i",5223. '

A l'épocpje de 1760, on avait í = о. Tous les termes s'évanouissent
excepté le premier, et il reste V = 200.0776. Cela devait être,
puisque cette époque est prise pour origine. Au lems d'ffipparque,
128 »ns avant l'ère chrétienne , On avait
£ = — |iy5oH- ia8> =— 1878. En employant cette valeur, on,
trouve

V = 5.6°.0812 -4- O°.2g482.

L'obliquité moyenne qui avait lien alo« surpassait donc celle d«
1760 de o°,29482.

Eu faisant varier t d'une unité dans l'expression de V\ on aura le
changement annuel de l'obliquité moyenne dans les différens siècles,
qui sera

— o". 2486 ein t . 43". о44б — '"• 6o83 cos t . 99". 1227.

Cette expression étant négative quand t est positif, indique une
diminution de l'obliquité. Au commencement de 1760, on avait
t SE o. La, formule precedente donne, pour la diminution annuelle,
i"'6o8Îr, ou i6o".83 par siècle, comme ou l'a vu dans le texte.

Vcnon» maintenant aux inégalités périodiques. Soit V la та'еиг
de l'obliquité uif commencement d'une année quelconque , et Df

la diminution annuelle pour cette même année, f et D' étant
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les éle*mens du système du monde sont KOttmîs, de même
que l'obliquité, à de.; variations de deux sortes1. Les unes
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 rai on inégalités séculaires.
Les autres, plus rapides dans leur inarche, redeviennent les
mêmes après des intervalles de tems qui ne sont1 pas
très-considérables, et les astronomes ont déjà observe' plu-
sieurs de leurs révolutions. On les a nommées inégalités

calculées d'nprès les formules précédentes. Cela posé, après un nombre

лм!е jours écoulés, ГоЬл-jiiité appurente K' sera

- r.34n cosa£-t-39".7223cos.ZV,

L étant la longitude du soleil et A' la longitude du noeud osccn—
, liant Je la lune, c'est-à-dire du point de suu orbite oi'i elle perce

IVcliptique , quand elle s'élè\e au-dessus de ce plan du côté du

nord. Ce point , ou nneud de la lune est mobile sur récliplique,

«t il fjit le tour entier de ce cercle en dix-huit aus : voila ce-<jui
fait la périddc de la nutation lunaire , car on appelle ainsi l'effet de

«ette oscillation. On \ол que l'obliquité contient encore une autre

petite O'-cillatiou dépendante de la position du soleil sur Téclipti jue.

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

cet intervalle de tems, la longitude iln soleil ялат augmenté de

900°, Гаге a L »angm.mí de 4u<J°i d'où il ei.it цхш cos ai reprtnd

pcriodi.jiiement les mômes valeurs. Celte seconde- inégalité vient de

ce que l'action du soleil produit sur Téquateur un balancement ana-

logue à celui que produit Taciion de la lune : on le nnmme, ['at
analogie , nutation solaire, comme on nomme l'autre iiiita'ion lu-

naire. Nous ne plaçons ici ces explications et res foriiiinre que

pour ne rieu îaiistr de vague relaiiveiiirnt iiu\ iné^aliiés dont nou.i

parlons ; et afin que par la sui;c quand nous en aurons développa

I«s lois jar l'i.list rvaiion , on <u puisse reti-ouvei les eiprcs»ione OuH

onilroit» où elles se rapnon.oo' uaiurcUcnicul. •
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périodiques pour les distinguer des précédentes , qui ponr-
*ant sont aussi périodiques , mais comprises entre des
limites incomparablement plus étendues.

52. Nous avons vu plus haut que lorsqu'on avait dé-
terminé par observation , pour une certaine époque, l'ins-
tant du passage du soleil par l'équino.xe du priiitems, rien
n était plus facile que de rapporter à ce- point les ascen-
sions droites de toutes les étoiles. 11 suffit à cet effet
d'observer ou de calculer la différence de l'ascension
droite comprise entre chaque étoile et le point équinoxial ,
différence que nous avons appris à déterminer, § i3. Or, en
répétant cette observation sur les mêmes étoiles à diffé-
rentes époques, même après des intervalles d'un petit
nombre d'années, on y trouve des changemcns très-sensi-
bles , dont le résultat général est que toutes les ascensions
droites des étoiles vont err" augmentant , en sorte que
leurs méridiens semblent continuellement s'éloigner de

celui de l'équînoxe , dans le sens du mouvement propre
du soleil. Kn même tems les déclinaisons des étoiles chan~
gent aussi ; de sorte que l'éqqateur 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'oeil une loi bien évidente , lorsqu'on les rapporte au
plan de l'équateur ; mais si on les rapporte au plan de
« eclipticnie par longitude et latitude , et si l'on compar
ainsi les positions actuelles des étoiles avec celles que
'es anciens astronome.'' nous ont transmises , et qu'ils di-
sent avoir observées on y découvre tout— h-conp un ac-
cord merveilleux. On voit tout de suite que les latitudes
4es étoiles n'éprouvent que des variations nulles ou très-

e



5c4 A S T R O N O M I E
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
tontes d'une égale quantité. De sorte que ces astres sem-
blent ainsi se mouvoir dans le ciel, parallèlement au
plan de l'écliptique ; 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 nue 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 toutes
les étoiles, il importe peu laquelle on choisit.

Par exemple , suivant les observations de Bradlfty ,• l'é-
toile que l'on nomme VEpi de la vierge , avait pour longi-
tude , au commencement de 1760 , 22^,7716.

Suivant les observations de Maskcline , au commence-
ment de' i8oa , la même étoile avait pour longitude
22.3°, 4201.

La différence est o°,6485 ,en quarante-deux ans , ce qui
donne 154",43 Par année. La discussion d'un grand nombre
d'observations donne i54"i63 (So^io sex, "]. On sent en
effet qu'un élément aussi délicat ne peut être e'tabli avec
certitude que par une moyenne entre un grand nombre de
résultats observés.

55- Par suite de ce mouvement , les points equino—
xiaux ne répondent pas toujours aux mêmes points de la
sphère céleste ; et Je soleil emploie un peu moins de teins
pour revenir à l 'équateur, que pour revenir aux mêmes
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^toiles. G*èst en cela que consiste la précession des égui—
noxes.

Pour calculer ce retard , il faut remarquer que lorsque
le soleil moyen est revenu à l'équinoxe , après une révo-
lution tropique de 365',242264 , 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
tannée précédente à l'équinoxe, en même tems que lui.
A la vérité , ce point est lui-même en mouvement sxir
l'écliptique en vertu de la précession , et il s'éloigne un
peu du soleil pendant que cet astre le rejoint ; mais sa
marche annuelle n'étant que de i54",63 , ta 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

, t . , , i54",63.365', ^42264
année tropique , le résultat est — .

ou o iyOï^ i iQ . 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 sidérale : elle est de 365i,a56383.

(*) Pour faire le calcul sans rien négliger , soit T la révolution
tropique qui est donnée , S la révolution sydérale qui est inconnue.
Puisque bs equinoxes rétrogradent de i54",63 pendant une année
*ropique 7 leur mouvement en une année sydérale -, sera proportion-

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

courir au-delà de /|0o° pour compléter l'année sydérale. Le tems qu'il1

Giujiloivra pour cela , en \ertu de son mouvement moyen sera exprima.
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56. D'après ces résultats , il est aisé de voir que la

ligne des equinoxes rétrograde sur l'écliptique d'un grade
en 64""»7, ou d'un degré de l'ancienne division en 7ianl,6.

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

— 2^rr- ï"1, ou a5868 années, c'est-à-dire, environ
i54",63

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

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

par i54'̂ -63. -зг'тг — ã ou simplement — r~~ - " '*' L'année syderale- ' — r~~

S sera donc égale à une année tropique plus cette quantité , cVst-à

dire que l'on aura

•S == У-ь-^-г- — <У; «Jonc S= - -f.,, K,
4<x>° ' T i54 -63

4oo"

Бн développant le second membre en série , il -vient

4oo°

Lee deus premiers termes forment la valeur que nous avons i-npportéc

Jefti le texte, l^e troisième ne dominait fias une uniié de jilus sur la

jiiihne décimnlp de jour.
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dans les diverses parlies áu ciel déterminait et réglait les
travaux de l'agriculture , on avait, dès la plus haute anti-
quité, divisél'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
a reconnaître par l'observation des étoiles qui composent
l'édiptique, et que l'on ayait 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'édiptique, par l'effet de la preces-
sion , et les mêmes étoiles ne répondent plus aux mêmes
travaux. Cependant on a conservé en astronomie cette,
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 Y , le taureau v i I«s gémeaux д ,-

le cancer Ç» , le lion Si , la vierge пц, la balance & , I*
scorpion щ., le sagittaire <-» , le. capricorne £ , le ver-
seau s- t les poissons )(.

lis sont compris, par ordre , dans les deux vers suivans,
faciles à graver dans la mémoire :

Sunt jiries, Taurus , Gemini, Cancer , Léo , Firço ,
Libraque, Scorprus, 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

йотте un zodiaque.

D'après une convention généralement adoptée par tons
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les astronomes, le premier point du signe du bélier on.
d'ânesr répond toujours, à, l'équinoxe du printems ;

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

Le premier point de la balance л Péquinoxe d'automne ;
Le premier point du eapricorne, au solstice d'hiver.

58. Du tems d'Hipparque , ou plus exactement à une
époque un peu antérieure, les constellations du bé-
lier , du ca'ncer, 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 In précession (*).

L'équinoxe du printems arrive aujourd'hui dans la
constellation des poissons ; le solstice d'été dans la cons-
tellation dçs gëtnfeaùx -, 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 du zodiaque , qtii sont fixes par rapport aux 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 imagine par parties
ou tout, à-la-fois ; on n'est pas même bien sûr qu'il ait
toujours contenu le même nombre de constellations qu'au-
jourd'hui. On a cependant cherché à prouver par son
ancienneté la longue présence du genre humain sur la terre.

(*) En calculant la précessioti d'après [cs formules plue approchée»

oui seront rapportées plus bas, on irouve crue la coïncidence exacte des
constellations avec le» signes du zodiaque, a dû avoir lien 289 ang

»Tant ïïipparcrue , c'est-à-dire 417 ans avant tire cbrcùenne.
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Les hypothèses que l'on a formées sur ce point se trouvent
reunies et discutées dans l'Histoire de l'astronomie de
ßailly (*). 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 a voulu en déduire , est infirmée
par les traditions de tous les peuples, et paraît contraire
a un grand nombre de faits d'histoire naturelle 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 êtr» 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 trace , et quelle preuve plus frappante
" un ancien état de choses , dans lequel l'homme n'exis-
tait ^>as ?

"°- Dans tout ce qui précède, nous avons attribué
aux étoiles ce mouvement de précession progressif, et pa-
rallèle a l'écliptique qui les déplace toutes ensemble, et
qui change continuellement leurs positions relativement
a l'équateur. Mais, si nous avons considéré ces dépla-
ceoiens comme réels , c'est uniquement parce que nous
sonitnes convenus de considérer l'équateur comme un plan
Ьхй 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

С ) Bailly , Hist, de Vastronomie, torn. HI, pa«. 278 et suiv.

( ) SysK'iiie du Monde, troisième édition, pag. 374. Paris.
1808 , ia-8».
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mêmes, si au lieu d'attribuer rés móuvemens à toutes les
étoiles., nous les donnions à la terre en sens contraire.
Dans cette supposition, ce serait l'équateur- céleste, qui
se déplaçant avec la terre, rétrograderait le long de l'é-
cliptique cohtre l'ordre des signes, de manière que l'in-
tersection commune de ces plans, ou la ligne des equi-
noxes, décriait annuellement sur VécViptïque un arc de
i54»,63, en sins contraire du mouvement-propre du
soleil. Alors les Aniles seraient réellement itamobiks ,
et la terre seule serait en mouvement. L'équateur céleste
se déplacerait parmi les étoiles , et non pas les étoîtFs par
rapport à lui. A la vérité , pour admettre cette manière de
voir, il faudrait supposer aussi que Taxe'du mouvement
diurne se déplace en même tems que le plan de l'é-
quateur, auquel il-reste toujours perpendiculaire ; car la
hauteur du pôle, dans chaque l ieu, 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 n^roe, 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 mouve,
ment diurne, du ciel n'est qu'apparent* et qu'il est réelle-
ment causé par celui de la terre en sens contraire. Si
l'on se rapjfelle 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 par t ie , 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 precession dans le ciel, ne comporte
rien d'Impossible ni même d'étrange. Et, après tout, celte
manière d'expliquer le» apparentes est encore plus simple.
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d'aller supposer dans tout le système des corps célestes,
autant de mouvemens 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
Hiouvemens particuliers un accord réellement inconce^
vable. Aussi tous les phénomènes que nous avons à dé-
couvrir en poursuivant l'élude de l'astronomie , s'accor-
dent-ils pour montrer que cette supposition n'est pas la
vraie. Mais en attendant 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 precession des equinoxes
est causé par l'attraction de la lune et du soleil sur lu
sphéroïde applati de la terre. Cette attraction étant inégale
sur les diverses portions du sphéroïde à cause de l'appla-
tissemcnt, détourne continuellement le plan de l 'équatcuf
terrestre de sa direction, et le fou с de rétrograder sut
1 écliptique, conformément aux lois que nous venons
de tirer des observations. Si la terre était sphcrique, cet
etfet n'aurait pas lieu ; il n'y aurait point de précession,
et les équinoxes répondraient toujours aux mêmes points
de Iechptique5 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 ;
и 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
nécessaire pour que l'astre icvii'ime à une position où

*• e
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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-

Cannée tropique ; celles qui sont produites par la lune ont
une période de 18 ans. J^es unes et les autres sont liées
avec les oscillations analogues de l'obliquité de Téclip—
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-
nouté que l'attraction des planètes ks 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'écliptique sur l'équateur, comme
nous l'ayons déjà remarqué. En marne lems il fait varier
aussi 1rs 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 actuell«
du sy téme planétaire , le déplacement de l'écliptique
donne aux equinoxes un mouvement annuel de o",qG55.
Ce mouvement est direct, c'est-à-dire, dirigé dans le
même sens que celui du soleil en longitude. Il est par
conséquent contraire au mouvement rétrograde^ causé par
le soleil et la lune. D'où l'on voit que la precession
annuelle que nous observons et qui est de 154",6272 ,
n'est réellement que la différence de ces deux mouve-
mens contraires ; et, sans le déplacement de l'écliptique .
relie que l'on observerait serait égale à -ï 54'',6272+0",g655
ou i55",5g27. Ces effets de l'action des planètes sont, par
eux mêmes, indçpenrlansdela figure de la terre. Mais ils ont
cependant une influence indirecte qui est liée à cette
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figure. Car comme ils déplacent le plan de IVcliptique
qui est l'orbite du soleil, ils amènent cet astre dans
des positions différentes relativement au sphéroïde terrestre,
et changent" ainsi l'action qu'il exerce sur ce sphéroïde
en vertu de l'aplatusem'Hit. La position de l'orbite de la
lune qui accompagne toujours l'écliplique se trouve
changée de la même manière , et par la fnême cause ;
l'action de la lune change donc aussi. De là résultent
dans le mouvement des points équinoxiaux , et dans l'of
bliquilé de l'écliptique de nouvelles modifications. Ces
effets secondaires altèrent considérablement les résultats
qui auraient lieu par les seules actions du soleil et de la
lune sur le sphéroïde terrestre , si le plan de l'écliptique
était immobile.

Ces variations qu'éprouvé l'action du soleil par suite
du déplacement de l'écliptique, sont périodiques comme
ce déplacement lui-même. Les inégalités qui en ré-
sultent dans le mouvement des equinoxes et dans l'obli-
quité de l'écliptique sont donc périodiques aussi. Ces
inégalités sont analogues à la nutation lunaire , mais
beaucoup plus lentes. On pourrait les appeler la nutation
séculaire. Comme «Iles ne sont point proportionnelles
au tems, elles rendent la précession inégale dans les
différens siècles. Mais ces variations sont si lentes qae
les observations seules n'auraient pas suffi pour les dé-
couvrir , sur-tout à cause de l'imperfection des observa-
tions anciennes dont il eût fallu se servir pour évaluer
et comparer la précession des equinoxes à différentes
époques. En vertu de celte cause, la rétrogradation an-
nuelle des points équinoxiaux est maintenant plus fort*
Je i",4o4o, qu'elle rtc l'était au tems d'Hipparque, Par
conséquent l'année tropique moyenne est aujourd'hui plus
courte de 12",820 qu'elle ne l'était alors. Car puisque U
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rétrogradation des points équinoxiaux est plus grande au-
jourd'hui qu'autrefois, le soleil a chaque année i",4°4ode
moins à parcourir dans l'écliptique pour rejoindre le
plan de l'équateur. L'année tropique moytnne qui se
mesure par les intervalles de ses retours au même équi-
noxe, est donc aujourd'hui plus courte de tout le tems
qu'il faut au soleil pour parcourir un arc de ï//,4.04.0
sur l 'écliptique , par son mouvement moyen ; ce quî pro-
duit un retard de 1а"8зо , comme on peut s'en assurer
par une simple proportion. Ce retard exprimé en tems
sexagésimal serait de n",o-G. Pour que cette diminution
•de l'année Ironique soit réelle, il faut admettre que l'an-
née syderale à laquel le 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 annonce 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 exposer ici par anticipa-
tion (*). ï

(J2. Les cliangemens progressifs que la précession pro-
dui t mr la longitude des astres, se reportent sur la décli-
naison, sur l'ascension droite, et altèrent ces deux élémens.

(*) Pour avoir le mouvement des equinoxes sur l'écliptique, il

faut les rapporter à une ligne fixe prise dans ce plan. Prenons pour
cette origine la position du point équinoxi.il Y , au commencement
de I^So, et nommons + ¥' la quantité dont l'équinoxe aura rétro-
grade sur l'éclipuque à partir de ce point, après un nombre t d'année*;
t devant être supposé négatif pour les années antérieures. Cela posé,
tn n'ayant égard qu'à la partie séculaire de la precession, on aura,

d'après les foi-mules de h Mécanique céltste , tom. 3 pag. i58 ,
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Mais on a vu pryceilemrnent que les arcs qui les ex-
priment sont liés avec la longitude et la latitude par des.
lr»angles sphériques , au moyen desquels on parvient à lea

G, H- 6°.2

en faisant t := о , 'I"' est zéro comme cela doit être. En faisant-
* = •— 1878 , ce qui remonte à l'époque d'Hipparque , 128 ans
avant l'ère chrétienne, on trouve

*' = — 29°, 2ao3a -t- <y>, ï 8087 •+• o°, 1 320 « = — 280,90745.

, ''ésullat étant négatif, indique que le point équinoxial était alors à
1 orient de réquinoxe de 17^0, et il montre qne les equinoxes ont
rétrogradé de aS^go-^S depuis cette ancienne époque , jusqu'à fjSo.
best 20°. I'.Q", en mesures sexagésimales.

La valeur annuelle t!e 1л procession moyenne dans les différen»
siècles est , d'après les mûmes formules ,

'54'. 6271 + 4"- 8435 sin í . гд>". 13^7 4- i".g3io4 sin1 t ..ui".5a2Ï,

^est la quantité dont ф' varie quand í augmente d'une unité,
^n [75o , on avait t =r o , la précession était alors i54"ioaT2. Le-
c«»angeincnt delà précession annuelle drpuis 1760, est exprimé par
U'S autres termes de la foi-mule. Il est donc égal à

4 -8455 . sin í. gr)". 1327 + i",g3[o4.sin' (.21", 5ааЗ.

Les deux terme» Je cette expression sont positif* quand test positif.

La precession annuelle augmente donc continuellement de siècle en.
siècle ; d'où ii suit que l'année tropique diminue. Pour évaluer cette
«inunution , il faut réduire l'expression précédente en tema , à raison
tte la circonférence entière pour une année tropimie , c'est-à-

,. 3C5Í. 243264
aire , qu il faut ]я multiplier par ---- : aloi-s elle se trouver»

4po°
exprimée en jours , et sa valeur sera

°i-ooo/i42 - sin г . gg". iî27 4- oi. oooi763a sin5 í . 2i",5aa3.

Pour les années antérieures à \i5a , t changeant de »is;ne , la valeur-
et cette ел-presïiou devient négative , et alors elle exprime l'accrois-*
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en déduire. On peut donc déduire aussi des mêmes
triangles l'expression de l'effet qu'un petit changement de
la longitude peut produire sur l'ascension droite et suc la

sèment de f année. En faisant ainsi £ = — 1878 , ce qui répond i

l'époque d'Hipparque, on trouvera Ia".SîO pour l'excès de Tannée

tropique à cette époque sur celle de 1760 : c'est 11". 076 en teins
sexagésimal. En faisant la même supposition dans la foi-mule qui
exprime le changement de là precession annuelle eu arc, on trou-

vera i".4o4o pour l'arc correspondant ; c'est la quantité dont la pre-

cession annuelle, en 1760, surpasse celle qui avait lieu a l'époque

d'Hippanpie. Celle-ci était (tone alors i55". гаЗз.

Puisque nous avons dit que l'étendue dco oscillations de l'écliplique
n'est pas encore exactement assignée, on conçoit que les formules pré-
«ideates ne peuvent êu-e qu'approchées. Mais cette approximation

s'étend jusqu'à 2000 ans avant et après l'époque de 1760 qui leur sert

d'origine.
Venons maintenant aux inégalités périodiques. Soit 4"' la rétrograda-

tion moyenne du point equinocial T depuis 1760 jusqu'au commen-

cement d'une année quelconque, et M la valeur de la précfssion

annuelle à cette même époque, *' et M étant calculés par les formules
précédentes. Ccia posé, après un nombre n de jours écoulés, la

rétrogradation du point équiuoxial sera

Mn ï". 54" . T 5о"'4444 . ,„»j/' ц. __ . SKI а Л . em JY :
365,з5 tang u tang t«

e> est Tobuquité de 1'écliptique , L la longitude du soleil, N le
nœuJ ascendant de Corba lunaire. Les deux dernicres inégalités

proviennent du phénomène de la nutation lunaire et solaire. On, a.

déjà vu leur influence sur l'obliquité de l'écliptique ; seulement elles

étaient alors exprimées par les cosinus de 2 Л et de 1\ , au lieti

qu'elles le sont ici par les sinus des mêmes arcs. Quant à leurs

coeilicieas numériques, le premier est celui de cos a L divisé par
3

tan» « • le second est celui de ces If multiplié par • : on
" ^ ían3 2 и

peut aisément le vérifier sur les expressions précédentes. Ces rapporta,

dépeudout des lob suivant lesquelles agit le phénomène de la nuta-
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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 dans le

lion. Ils ne peuvent se démontrer que par la théorie de l'attraction qui en
a fuit connaître la cause. Nous les donnons ici comme du simples
faji.s d'observation. Si , dans ces expressions , l'on rout pour и sa

valeur relative à l'obliquité actuelle , afin de réduire tous les roefiuiens

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

apres n jours écoulés depuis le commencement d'une année quel-
conque ,

• 55".5655 . sin
365.35

Quand celle expression deviendra négative , cela signifiera que le point

*<íumoxial au lieu d'être plus Occidental qu'au commencement de-

» année est au coutraire plus oriental : de sorte qu'il aura été ramené en

sens contraire de son mouvement moyen , par l'efl'fi îles pevtuvl»tions

périodiques qu'il éprouve. Dans la reduction des coeíficiens en nombres ,

on a employé pour « la valeur ^".oyStS, qui était celle de l'obli-

qmte au commencement Je l'année 1800, Mais comme ces cocm'ciem

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

pendant plusieurs siècles , sans qu'il soit nécessaire d'avoir égard à la
variation séculaire de l'obliquité. Ainsi, dans tous les calculs d'observa-

tions modernes , on pourra toujours employer la formule numérique
que nous venons de déterminer.

(*) Ces résultats sont facile» à déduire de« équation» que nou»

avons données dans la note de la page 58. En nommant и l'obliquité

de Téclipiique , l la longitude , x la latitude , a l'ascensioD droite ,
et <i la déclinaison , nous avons trouvé alor»

. , . — tanEAsinw + sin /СО«и
sjn a— 8Ши cos Asmt-t-cos »SJH к et сапед= i • «

cos /

Traitons d'abord la première. Par l'effet de la précession , la Ion»
gitude l change et devient , par exemple , t. Supposons que Ja latitude

et 1 obliquité de l'écliptique ne changent pas, et nommons d Ja
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<:ieî , et si son inclinaison sur l'éuuateur restait constante,
les considérations précédentes suffiraient pour retrouver
à une époque quelconque Ja position d'une étoile relative-

Vîîîe valeur de la déclinaison correspondante à la longitude /' •' nous

aurons encore
siti d' =: sin a cos \ sin l' + cos u sin л.

En retranchant ces deux equations l'une de l'autre , on en tire

sin ,f — si,, J — sin u cos л I sin I' — sin l\ ;

он , en eïji-.-iinant la différence des sinus par la ditféi-ence des arcs ,

bin r !t/'~íl\ cos; |</'-4-bA = sini> cos л., sin j /í'— /Icosj íl'-\-Í\.

I, a différence des longitudes i' — I eel éi;ale á Ia precession en lon-

gitude ; nous I» nommerons p : la différence des déclinaisons d' — fi
est la précession en déclinaison ; nous la nommerons f , et ainsi Ton.
aura ela j . f . cos{rf-f- ï #\ =: sin « cos л . sin i p cos // 4- i ^A ,

Celte furii iule est rigoureuse, et l'on en tirerait í , par les series,

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

premier livre , pour le calcul des parallaxes. Biais à cause de Ц

petitesse des arcs p et í , on peui se borner à leur première puis-

sance ; et de plus, en substituant leur rapporta celui de leurs sinus,

sin ы cos * cos l
on a , par approximation , f = /> - ; - •J cos d

Cette formule pent encore í ire sim^lilióc ; c.ir si l'on se rappelle le

triangle sj)liérir]iie A'/'/-"/!^'. 5, quo nous avons considéré clans la p.ig. 67,
et qm est formé par trois rayons visuels menés nu \ ôlc de l'éclipticjue ,

au . pôle de Térçuateur et à l'astre , on a évidemmeTH , dans ce
•triangle : le colé P'<S , complément <le la latitude , opposé à l'angle

P'PS , ou pu + iZj cl lu côlc Pu , complément de la déclinaison.

opposé à l'iin^lc PiyS , ou 90 — l i et comme dans tout triangle
Hiliei'Kjuc lus sinus des angles sont propovlionneli aux sin,is des

côtes opposés , celte proportionnalité donnera , dans le cas actuel ,

eos A • cos / .
cos a •=. - — ; - Э

cos d

lác sorlc niiVn substituant cette valeur ou a .sinintnient

(ï) , . . . Precession ca déclinaison : = f> siu и соз я,
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ment à ces deux plans, en supposant que celte position
eut été une seule fois observée. On se bornerait à faire
dans la longitude de l'astre le changement que la prec.es-

^ est l'expression très-simple mais seulement approchée de f et

comnie on a supposé í = if — d , on en live

d' = d -Ь p sin. w cos a,

En-introduisant au lieu des déclinaisons les distances Д , Д' de l'astre
au pôl e boréal de l'équateur , ce qui est toujours plue simple , a cause
d« signes, on aura Д — ioo° — </; Д'= ioo° — cf , De là on tiro

d— Л — Д' , et par conséquent

A' — Л — p siu w cos a.

L effet de la précession en déclinaison change donc de signe en même

tems que cos a. En suivant les variations de ce terme , on voit que si

1 on conçoit le plan du grand cercle qui passe par les pôles de l'é-

quateur et de l'écliptique, et que Ton nomme le colure 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 du

Printern«, ot éloigne au contraire du même pôle les astres situés du
côté de l'équinoxe d'aulomne , ce qui est en effet visiblement conforme

à ce qui devait résulter d'un mouvement parallèle à l'écliptique tel que
Cl'l"i Je la précession.

Cherchons maintenant la précession en ascension droite ; et pour

Cela , reprenons la féconde formule.

— tnn£ A sin ы Ч- sin / cos w
lauf; a =

cos I

En nommant a' l'ascension droite changée par la précession, 0¥

»ura de même

/ — tanc A sin u -4- sin /' cos w .
tang a = — •>

cos /

ft en retranchant ces deux équalions l'une de l'autre,

— lan» л sin«. { cos l— cos l'} + sin (l'— 1) cos » .
laug a — tang a - 2 ! J

cos l cos l
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sion exige , et avec cette longitude corrigée , la latitude:
restant la même, on calculerait l'ascension droite et 1»
déclinaison.

ou , en mettant pour cos / — cot l' sa valeur

ып(«' — a) - 3 lang Л sin a. sin ̂  (f+/)sin j-f f-/} ч-йп (/W) cos u

cosa cosa' cosi cosi'

n' — a estia précession en ascension droite. D'après l'expression pré-

cédente , sa valeur est fort petite , du mime ordre que /' — l ou

p. Ainsi, eu se bornant aux premieres puissance.1; de ces quantités.

on pourra substituer le rapport tics pelils arcs a' — a et,/ ' — / à

celui de leurs sinu.i. On pourra de plus supposer l=:l' et a = a'

dans tous les autres termes qui ont déjà сед petits arcs pour facteurs ̂

et il viendra ainsi

p cos" я j — lanf j л sin a siu I + cos и I

cos' I

II faut maintenant éliminer de cette expression A et /, afin d'avoir a — a

exprimé en fonction de la déclinaison et de l'ascension droite. Pour

cela , mettez dans le dénominateur du second membre au lieu de cos /
cos л cos d

(a valeur — - , 1 équation deviendra
cos A

p\ — sin л cos л sin и sin / + cos1 л cos « t
— - •
-cos1 d

Maintenant l'équation fondamentale qui exprime la valeur de siu d

pag. 87 , dounera.

un 4i cos Л sin l = sin d — cos « sin л j

et en substituant cette valeur dans a' —' a , il vient

/.i í — sin x sin d + cos «|
a' — a = - ! - - -- L-

cos' a

H ne reste plus qu'à remplacer si» * P1"' sa valeur en fonction de
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Mais puisque l'écliptique se déplace aussi dans le
£icl , les latitudes des étoiles ne peuvent point demeurer
constantes. Leurs variations se combinent donc avec celles
q«e la longitude éprouve, par suite de la précession des
Equinoxes ; et ainsi pour retrouver la position des astres à

la déclinaison et de l'ascension droite, laquelle, d'après les formules
fondamentales de Ja page 53, est

sin л = cos a sin J — sin u cos d sin a ;

«t Ton trouve, après les réductions,

V2)....Précession en ascension droite a' a = />ícos«-i-sm«sma tangi/1 ;

^a'' conséquent eu introduisant au lieu de d la distance polaire
A = 100» — d , on aura

a.' := a •+• p l cos » -4- sin a sin a cot Д f.

Dans ce siècle , la precession annuelle en longitude = 154".6272.
t- est la valeur de p qu'il faut employer pour transporter les décli-
naisons et les ascensions d'une année à une autre consécutive. Mais si

°rt voulait calculer la -variation de la déclinaison et de l'ascension

di'oite pour plusieurs années, il faudrait prendre au lieu de . . . .

P ~ i54",6272 la valeur ï f>, 3y?, etc., et on aurait pour d'— d :

A et a —a. drs valeurs doubles, triples , etc. ; mais en pro-
longeant trop loin cette proportionnalité , eue finirait par devenir

I intacte , principalement pour les étoiles voisines des pôles de Ге-

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

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

produit un fort considérable sur la valeur de tang d, parce que lang d

dînant être infini quand d =: 100°, croît, très-rapidement en ap-

P'^cliant de cette limite ; de sorte que les petites variations produites

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

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

reuse que j'.,; expliquée dans le n". 64 du texte , ou bien si Ton

veut cmployer les formules précédentes il ne faut calculer les variations

uel ascension ifaoilc que pour des intervalles de teins très-rapprocl'és.

Ibpp.lons-nous qllc J.-.щ ccs formules noua avons supposé i'obliquit»
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des époques quelconques , il faut avoir égard i r?$
changemens simultanés.

Nous avons déjà annoncé que la théorie de l'atiraction
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 en 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'écliptique et sur
le mouvement des points équinoxiaux.

64. Soit fig. 7, E f V ' ] A position (le récliptiquc h une
époque fixe , par exemple , au commencement de l'année
ITOO, que les travaux, de Lacaille ont rendue célèbre, et que
l'on a prise pour l'origine de plusieurs déterminations astro-
nomiques. Soit à cette même г'гюппс "f O l 'énuateur , et
Г le point c q u i n o x i n l ; en sorte que les longitudes se
compteront de т vers E , et les ascensions droites de Y
vers O. Considérons ma in tenan t une autre époque posté-
rieure à la précédente. L'équatcur aura rétrogradé en
vertu de la precession. Soil donc f'Q' sa nouvelle posi-
tion à cette époque , et Y' son intersection avec l'éclip-
tiqne fixe clé lySo; l'angle sphériqne Er'Q' sera son in-
clinaison sur cette écliptique. Mais alors l'écliptique vraie
se sera déplacée dans le ciel ; elle aura pris, par exemple,
la direction NE',' faisant avec la précédente un angle

f constante. Or elle Tarie Jans la réalité , comme nous l'avons prouvé

fi.is haut. Déplus, le point équinoxial n'est pas lixc sur I'lujuaieur,.
Cuinme nous le prouverons bientôt : le déplacement de IVcliptiquc

dans l'espace le fai t marcher A'occident en orient. Les formules quo

nous venons J'obicnic ne sont donc pas compîcUes. Nous verrons toiU~

•-l'heure со qu'il v faut ajouter.



Spliérique ЕЖЕ'. Par l'effet de ce déplacement, elle cou-
pera la nouvelle position de l'éouateur en Y" ; et le point.
Т ' sera la nouvel le posi t ion du point équinoxial vrai. De.
sorte que l'on comptera les longitudes de y" vers E' т
et les ascensions droites de y" vers O'.

Maintenant il faut savoir qu'en supposant l'obliquité de
récliptique observée à la première époque , la théorie de
1 at traction fait connaître pour une autre époque quel—

„ conque , i°. l'arc y y' ou la précession du point équi-
noxial sur récliptique fixe de i /5o ; 2°. l'angle Er'Q',
obliquité de l 'équateur sur cette même écliptique; '6°. Гаге
Tf" ou le mum'fmcnt du point équinoxial en ascension
droite ; 4.°. enfin , l 'obliquité de l 'équateur sur l'écliptique
mobile ou l'angle £'Y"Ç'. Avec ces données , rien n'est
plus facile que de transporter les catalogues des astres
cl une position à l 'autre , et de calculer quelles seront ou
quelles ont dû -ilre les longitudes, latitudes, ascensions
droites et déclinaisons. Cette recherche n'est exactement
4U une simple transformation de coordonnées.

En effet, connaissant les longitudes Z et les latitudes A
rapportées à la position primitive de 1т5о, on ajoutera
aux longitudes l'arc de precession Y т' sur l 'écliptique fixe,
arc que nous nommerons -ф; les longitudes Z -\- -ф et les
latitudes л 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 Er'Q' , obliquité
de l'équateur sur celte écliptique à la même époque , on
pourra calculer avec ces données les ascensions droites et
les déclinaisons relativement à la nouvelle position f'Qf
°e l'équateur. Nous les nommerons a' et d'. Pour
les obtenir, il suffira d'appliquer les formules de la
pag. 58.

Mais ces arcs sont comptés à partir du point équinoxial
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-f' : pour les ramener à l'équinoxe vrai Y / / , il suffit dé
retrancher de toutes les ascensions droites , l'arc T'Y",
ou le mouvement du point équinoxial en ascension droite.
Soit a' cet arc. Alors les ascensions droites a' — a' et les
déclinaisons ä seront les élémens de l'astre relativement à
la nouvelle position de l'équateur et du point équinoxial vrai
f" ; et comme on connaît aussi l'angle E'Y//Q', obliquité
apparente de l'écliptique sur Péquateur pour la nouvelle
époque , on pourra aisément calculer les longitudes et les
latitudes pour cette même époque , relativement à l'éclip-
tique mobile. Ce sera encore une application très-simple
des formules de la page 58. Par ce moyen on aura les
ascensions droites des astres, leurs déclinaisons, leurs
longitudes et leurs latitudes , rapportées à la nouvelle
position de l'e'quateur, de l'écliptique 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 préces-
sion VY" , au lieu d'être ajoutée aux longitudes , devrait
en être retranchée , et le mouvement du point équinoxial,
au Heu d'être soustrait de l'ascension droite a', s'y ajou-

terait. Tout tela va de soi-même dans les formulés , en y

supposant le tems positif pour les époques postérieures à
1780, et négatif pour les autres (*).

La nécessité de ces réductions se fait sentir quand on

(*) Prenons toujours pour origine l'équinoxe de 1760 , el nommons

•4- 4 la rétrogradation du poiot équmoxial sur Pécliptique fiie,
jusqu'après un nombre t d'aînées comptées depuis cette époque , t
devant être supposé négalif pour les années antérieures ; désignons

»ussi par V l'obliquité de l'équateur sur l'écliplique de , on «ura,
par le« formules de la JVlécaiùque céleste,
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veut calculer des positions d'étoiles très-anciennement ob-
servées par les astronomes, et l'accord des observations
avec les résultats des formules eri démontre la rigueur.

"*=t • 1 55".5g27 + 3°. ï m ï g + <р.ъ556ъ sin f t. i55".5gz-] + дбч.о

— 7°.353oS cos t. gg". 1227'— 10.7572 9lnt.43".o446 ,

V-= 26.0012 — o°. 36766—

•4- о°.5о8з7 cos i.43".o44ö — а°. 84636. sin í.gg".i227.

On a vu d'ailleurs précédemment qnVn nommant •)/ la rétrogradation
correspondante des equinoxes sur récliplique mobile , et désignant
par У 1 obliquité apparente de l'équatcur sur réoliptique mobile .
on a pour une époque quelconque, à partir de 1760,

*fr'=i. i55". 5927— 1°. 4^823 sin t. 45".o446,-+-6°,Mo3Ssin>{.49",56i3

'' =

on aura calculé Ч* , Ч* ' et V , on aura - pour le
oos y

mouv-етещ ,ju point équinoxial en ascension droite T'T "\ et en suivant
la marclic que n0us avons indiquée dans le texte , on aura , d'après
ces valeurs , lous ]es changemens nécessaires pour réduire les posi-

tions apparentes des astres de l'époque de 1 75o à une autre époque
Quelconque antérieure ou postérieure , même de deux mille ans , ce
4U» suffit aux besoins de l'astronomie.

D'après la valeur précédente &<-. ^f, eh faisant varier í d'une unité,
en trouve le mouvement annuel des équinojtes eur Téclipticpie fixe égal à

i55",5927H-io",4ooi cos 1 1. 1 55", 5927+950,07531
+ u",4487 sin. /.99", 1227- i".i88i cos í 43",о44б

pour 1700 on a t = o , et cette expression devient

i55",5ga7 + o",8o34— i",i88i = i55",ao8o,

O« njènie en faisant varier t d'une unité dans la valeur de K, on
trouve le changement annuel d'obliquité de l'éijualeur sur l'éclipôquc
iixede 1;5о égal i
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Nous nous occuperons plus tard de ces applications, et
nous en monlrerons l'usage, soit pour vérifier la vérité
de quelques observations fort anciennes , soit même pour
fixer l'époque de quelques événemens historiques.

4",4445 si" {t • i55",5927 + 95°,°733}— °",3437 sin t.43"o/tfö
— 4"-43'8 «os £.96", 1227

En développant le premier terme , cette expression prend la forme

Sous cette forme on voit qu'elle est nulle quand í = о , positive quand

í est positif, ei néentive quand í est négatif. La variation auuucllc de
l'équaleur sur l'écliptique fixe ne commence donc point par être cons-
tante. Elle e»t d'abord nulle , et ensuite elle s'accélère proportionnel-
lement au tems ; car si on développait l'expression précédeniu suivant

les puissanc s du tems , en se bornant л la première , les termes
affectés de cosinus se détruiraient mutuellement , et les autres ьс
réduiraient à

t.o",34 5j í sin i55'',5g27 — ein /|3'', 0446}

résultat qui , e*tant évalué numériquement , deviendrait . .......
•+• i.o",oooo6on4- D'âpres la théorie des monvemens unii'ormément
accélérés , il s'ensuit que le changement toial d'obliquité après le
ténis í serait égal au produit de l'accélération annuelle par la moitié
de I, c'est-à-dire qu'après le tems г l'obliquité ^deviendrait

V •*• i>.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 different beaucoup de ceux que nous avons obtenus
pour le changement annuel «le l'obliquité de l'équateur sur i'écïiptiqu«
mobile , alors l'expression de ce chaj)gemcnl c'uit

43",<ti4G — i",GuS3 cos l.cc'iiii.
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60. Pour le moment , nous nous contenterons dé, faire

Démarquer les conséquences qui résultent de la mobilité
de l 'ccliptiqne , relativement à ta mesur-e du tems. Nous
avons dit que le jour sydéral avait pour mesure l'inter-
valle de teins compris entre deux retours consécutifs d'une
même étoile au méridien , cet intervalle étant suppose
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 mettre en évidence la
partie constante

i",6o8S — o>4SGsmí.43",o446 + 5",2i66.sin> í.49",56i3;

ainsi , outre les ternies proportionnels au teins et aux diverses puissances
du tems , elle contenait le ternie constant — i",6oS5 , dont, noue
De retrouvons plu» l'analogue dans les variations d'obliquité de l'équa-
teur sur l'ccliptique fixe.

La raison de cette différence lient à celle des causes qui pro-
duisent ces deux phénomènes. L'attraction du soleil et de la lune ,
61 elle agissait seule , produirait une précession constante égale à
'55 ,5ç)2^ , et elle ne changerait point l'obliquité de l'équateur sur
' eclipticjue , qui alors serait fixe. Mais par l'effet de l'attraction des
planètes , l'écliptique vraie se déplace dans le ciel , et entraîne ces deux
astres avec elle. Alors leur action change et produit une petite varia--
tion dans l'obliquité de l'équateur sur l'écliptique fixe. Cette variation ,
d'abord insensible, s'accélère proportionnellement au teins , et le chan-
gement absolu d'obliquité qui en résulte est proportionnel au carré
du tems. INÎais , en outre * l'attraction des planètes qui déplace
1 ccliptique vraie l'incline aussi sur l'écliptique fixe. Cette autre varia-
tion annuelle est d'abord constante , et sou effet est proportionnel
lu tems. Or l'obliquité apparente que nous observons est la diffé-
rence des deux inclinaisons de l'équateur et de l'écliptique vraie sur
* écliptique fixe. C'est l'excès de la première sur la seconde ; c'est
donc la différence des deux résultats précéda», et voila pourquoi
son expression ? qne I)oys wl<,ns de développer , contient les dein

genres de variations qui fos curuclcristnL.

a. 7
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l'étoile à l'équinoxe moyen Y" et à la rendre immobile re-
lativement à ce point dans l'intervalle d'un jour. Par
conséquent la durée du jour sydéral se trouvait réellement
mesurée par les retours consécutifs du point équinoxial
moyen V" au méridien. J'appelle ici ce point t 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
fil ne répond pas toujours au même point physique de
l'équateur. 11 est au contraire mobile sur ce grand cercle ,
et son déplacement après un intervalle de tems donné ,
est mesuré par l'arc T 'Y" , comme nous venons de le voir
dans la fie. 7. La petite portion de ce mouvement propre,
qui répond à une rotation du ciel , fait donc réellement
partie du jour sydcral ; 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 éqninoxial y Ч é ta i t
sensiblement inégal , les durées des jours sydéraux se-
raient inégales comme 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 sydcral comme une période de
tems constante , dont la durée est mesurée par l'intervalle
que l'équinoxc uniformément mobile T" emploie pour
revenir au méridien.

Л. la seule inspection de \afig. ~, on peut facile-
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filent se fendre compte d'un phénomène que j'ai annoncé
précédemment. C'est que Je déplacement de l'écliplique
causé 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 'écliplique fixe. Pour nous en assu-
rer, nommons y. le point physique de l 'érliptique mobile ,
qui , à l'époque de iy5o, coïncidait avec le point т de
l'écliptique fixe. Lorsque, après un certain laps de tcms,
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 l'é-
cliptique mobile est la précession apparente que nous
observons (*). 11 reste à prouver que cet arc est moindre

(*) Comme le point Y, qui sert ici d'origine sur l'écliplique mobile
ne laisse point de trace sur cette écliplique , on se demandera peut-

être comment il se fait que Гаге Y , Y " soit la precession, apparente

que l'on observe. Pour le concevoir, rappelons-nous ce que c'est

4Ue la precession apparente : c'est la différence de longitude d'nu
niêtne point du ciel , par exemple d'une mime étoile , sur l'éclip-

tique mobile, à deux époques différentes. Supposons que dans ]л

première position de l'écliptique il se trouvât иче étoile précisément

au point equinocial Y. La longitude «t la déclinaison de cette étoile

seraient nulles à celte époque. IVIais-J'écliplique venant à se déplacer,
le point éqninoxial $e déplace ri passe en Y". Alors les coordon-

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

Si de celte étoile ou mène l'arc YI* perpendiculaire à la nou-
velle ccliptique , cet arc sera la latitude apparente de l'étoile Y,

ft lare f"l'' sera sa lon^rinde apparente. Or dans le tri.r,n;;le splié-

riqne N Y P" qui est rectangle en P', si l'on nomme JM Y = h J\P' — с
«l l'angle jy = n , on aura

lang с — tang h cos n ,
Ou

tarif; ft — tang с = 2 tang A sin» j n,
Ou cnlin

sim ( Л — с ) := a eos e aiu Л . riu' j "•
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que Vf, qui est la précession sur l'étliptique Пхе dans 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 IVт , N~f f comp-
tés depuis le point IV où ces deux plans se coupent, sont
égaux entre eux. Maintenant la partie Nr" du premier est
évidemment plus grande que l'arc IVY' de l'autre, puis-
que l'angle aigu IVY "Y', obliquité de l'équateur sur l'é-
cliptique mobile, est moindre que l'angle obtus .ZVr'r//,
qui est le supplément de l'obliquité du même équateur
sur l'éclipiique fixe. Il faut donc, par compensation,
que Y / Y " so't moindre que T'Y ï c'est-à-dire que la pré-
cession apparente soit moindre que celle qui a lieu sur
l'éclipiique fixe. Dans tout ceci nous regardons le point Y"
comme l'équinoxe vrai, parce que nous faisons abstraction

de la nutation.
Si de l'équinoxe vrai f'1 on mène Гаге de grand

cercle y "P perpendiculaire à l'écliptique fixe, il résulte
de la petitesse de l'angle IVque les arcs YP, Y, Y* seront à
fort peu-près égaux entre eux (*). Ainsi en nommant •£

On voit donc que si Tangle n formé par les deux écliptiques est

très-petit , le sinus de h — с, et par conséquent Ja différence Л — с des
côtés .ZYY et NP' sera encore bien plus petite , parce que sin» -J- n

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

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

et comme, par construction ÍVY — Л'Y,, on aura JVP'= JVY,,

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

Y Y, sera la différence de longitude apparente de Pétoili; Y duns les

deux époques que l'on considère. Ce sera donc la precession ap-

parente dans l'intervalle.

(*} En effet, on a déjà par construction Nf — JVY,; on démon-

trera , comme tout-ii-ГЪеиге , que dans le triangle spliériquc Nf"P

rectangle en P , le coté JSP" diflète extrêmement peu de l'hypoihé-
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la precession sur l'écHptique fixe, et 4/ la précessioR
sur l'écliptique mobile, l'arc f'P sera à fort peu-près
égal à 41—ty- ï*e plus, dans ce môme triangle т'Рт*)
on connaît encore l'angle Pf' Y", obliquité de l'équateur
sur l'écliptique fixe. Avec ces données , on peut calculer le
côté T 'Y", qui est le moutvment séculaire du point équi-
noxial en ascension droite, et Pf1' 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 ~f'f"P comme s'il était rectiligne. On trouve

ainsi f 'fi i ~2.~~У. ; T"P= (•Ф —4'1 tang F; en
cos V *•

nommant V l'angle Y Y ' Y " » 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 l'est 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

nuse A'Y" et peut lui être suppose égal quand on néglige les quan-

tités de Tordra du carré de sin j/г. Or, si des arcs égaux J\ Y, Л Y, on

retrancha les arcs égaux HP , JVY"les restes seront aussi égaux,

c'est-à-dire que l'on aura Y P = Y Y ". C'est la proposition énoncée
dans le tente.

(*) Si je propose de résoudre ce peut triangle comme rectiligne x

oe i^est que pour plus de brièveté. Ou parvient ainsi aux mêmes
résultats que l'on obtiendrait en le résolvant comme sphéiique ,. et

avant ensuite égard à la petitesse de l'angle л.
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relativement à une époque quelconque , et pour déter-
miner tous ies autres élémens du heu 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 17^0, que nous avons
choisie pour point lie 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 nue nous en avons usé dans la pag. 87,
relativement aux effets de la procession sijr l'ascension
droite et la déclinaison des astres, dans un court espace
de teins (*) : et en général cette méthode approximative

(*) Connue dans ces réductions, que nous exposerons tout-i-

rheure , H est nécessaire d'avoir égai-d à la -variation d'obliquité

produite par le déplacement de l'équateur et de l'écliplique, il nous

eera daí à présent ulile Je calculer les variations que de semblables

changemens pe'.iveiit produire sur les coordonnées angulaires par les-

quelles la position des astres est déterminée.

Sur/posons d'abord l'éclipliquc fixe ; (lunuuns à l'éqnaleur un petit

mouvement de rotation autour de ïa liíínc des equinoxes. de manière

à augmenter l'obliquité d'une petite quantité w'j il n'en résultera

aucun changement dans les longitudes et les latitudes , puisque Je

plan de Véclipliqiie et la Vigne des êqniiioM's , d'où ces ares se

comptent, ne sont point déplacés ; mais les di-tlii.aisons et les ascen-

sions droi.'e4 changeront d'une petite ([uanlité. l'ouï- annrécier l'tffct

qu'eues éprouveront, reprenoib les formules de la page 58, qui

donnent leurs valeurs en fondions des longitudes et latitudes. Nous

aurons, eu conservant les mêmes dénominations ,

s i n * , cos j t . '—a\ sin ( y — и)
6in </ = L j tana и = lang l. • — 3

tos ч-' ~ sin v



P H Y S I Q U E . lo3

est d'un usage continuel en astronomie , pour réduire les
observations des astres à une même position de l'équa—
leur et du point équinoxial, afin deles rendre comparables
entre elles.

où ?' est un angle auxiliaire tel qu'on ait

sin l
tang f = •

tang A

Maintenant, si l'obliquité augmente de la petite quantité к , l et л

restant les mîmes, l'angle y ne variera point, mais и et a change-

ront , et en représentant par d' et a leu« nouvelles valeurs, on
aura

sin л cos \ ч/ — и •— и' г sin í p'— ш •— tí t
sm d = í L •) tang a = tang l —t 1 J

cos ф' sin ч>

Tangle f étant le même qu'auparavant. Retranchant de ceo equations
les précédentes , il vient

. ,, . , . (COS l f—a в'í — COS j«' — ul 1
sin d — sai d = sm * . < i Ц ! \ V 5

l cos <tí )

í sin (p' — в— </)—sin (f — в ) ) .
tang a — tang a = tang /. < i ^ > j

( ein f )

ou, en employant nos transformations accoutumées,

sin л sin 5 «' sin (f — и — j в')
sin i (dr — d] cos i (<í'

r , -> — 2 lane /cos a cos a' sin -r u'
sin -ja — a > = - - - ï1 ' sin f'

-r u' cos (f — a — ie')
'

Ce sont les formules rigoureuses , et l'on eu tirerait d' — d par

«les séries analogues à celles qui nous ont servi dans \e premier

livre , pour les parallaxes ; mais puisque nous supposons «' fort

petit, on voit que les variations il' — d, a' — a de la déclinaison

et de l'ascension droite sont très-petites du même ordre. Si l'on se

uç premières puissances de ces variations , on pourra subs-
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Cette simplification est fondée sur un principe d'ana^.

lyse qui peut être utile dans beaucoup de circonstances.
Quand on examine les effets simultanérs de plusieurs causes
de variations fort petites , on peut clans l'approximation

tituer leur rapport à celui de leurs sinus ; on pourra , tie plus ,

supposer d — r f ' , e = <z' et a' — o dans les autres termes de l'équa-

tion. On a ainsi, par approximation ,

, u'sin Jisin \f — a \ , —»'tang/cos'« cos j p '—y\

eos d cos p' sin p'

On peut éliminer Je la première valeur sîn (»'— w) , et de la

seconde cos {aí — «) au moveu de leurs valeurs tirées des premieres.

Situations d'où nous sommes partis j on aura ainsi

w'lang & .sin л tanc e" - w' cosafl sîn d, tang l
' '

cos d tang / sin л tang p

ou , en substituant pour sin л tang a>' sa valeur sin l cos A ,

á tang а , — «о ' cos2 « sin rf
а — d = . cos A cos /, а — « = ; •

cos а cos л. cos l

Maintenant, il ne reste plus qu'à remarquer que dans le triante

iphérique formé par le pôle de l'écliptiqne, le pôle de l'équateur

et l'astre, ou a , comme nous l'avons déjà souvent employé,

cos a cos A

cos l cos d
ce qui donne

cos а r.os d =: cos л cos /.

Eliminant doue cos л cos í par cette valeur, il resle

d' — а — if sin я j a' — л =; — u cos a tang d ̂

d'où l'on tire

</' =: d Ч- и' sin а , Д ' =: я — u' cos а tang í?.

Ou voit que la variation de la déclinaison est nulle sur le point
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&e borner à évaluer cbAue effet sépare'ment г 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 ; c'est ainsi que sur la sur-
face d'une eau tranquille , lorsque de petite oncles s'y
propagent circulairement , si l'on vient à exciter une
nouvelle agitation dans un autre point , les ondes qu1

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 mouvemens très-petits , et c'est là le principe
qui en facilite l'approximation.

ëquinoxial , et qu'elle est la plus grande possible quand l'ascension

droite est de 100 grades; alors on a d' == d •+• ы', et tout l'effet

de la variation de l'obliquité se porte sur la déclinaison.

Supposons maintenant l'équateur fixe, et faisons tourner l'écliptique

amour de la ligne des equinoxes , de manière à augmenter l'obliquité
d'une petite quantité a"; alors l'ascension droite et la déclinaison

resteront les mêmes , mais les latitudes et longitudes changeront. On

calculerait ces variations par la méthode précédente, mais on peut

obtenir tout de suite leurs valeurs d'après une remarque que nous

avons déjà faite plusieurs, fois , c'est que la latitude est tout-i-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 signe de l'obliquité a. Puis

donc que nous supposons ici une augmentation de l'obliquité comme

dans le cas précédent, on aura par analogie

л' := л — u" sin / , l' = l + ю" cos / tang * ,

qui donneront les nouvelles valeurs de la latitude et de la longiltiJe.

Nous avons supposé un accroissement de l'obliquité ; si l'on voulait que
ce fût une diminution , il n'y aurait qu'à fiiire »' et a" négatifs dann le»
résultats.
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Gy. Lorsqu'on se borne à transporter les positions fie*
astres d'une époque à une autre peu éloignée , le 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 moiivemens très-petits
auxquels on peut appliquer le principe que nous venons
«l'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 nne 'ces coordonnées éprouvent. Par ce
moyen le ca'.eul 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 5a première des deux époques que l'on

considere, 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. \»Jig. 7 il faudra d'abord ajouter k í le

mouvement du point éijuinoxiiil sur l'écliptique lixe pendant l'inter-

-Ы1е que l'on cuniideve. On aui-a aiusi les longitudes l + 4 et

Jcs latitudes л rapportées au nouveau point écminoxial Y' sur l'éclip-

tique fixe. Dans cette nouvelle position , l'obliquité de l'équateur

sur l'écliptiqiie fixe sera devenue а Ч- и', « étant celte obliquité à

la nremicre époque. Avec ces données , on calculera les déclinaisons <Г

et les asce-nsioTîS dïoi№ a' vappovlées ли point equinocial Y', et

d'après les formules générales de la page 58 , leurs valeurs seront

bin fi' = sïn S и Ц- и I cos л sin 5 I -V ф | + cos 5 » -4- a | sin л ,

— tang л sin j w -t- u'f Ч- sin (l + -^) cos (и -1-и')
tança'з= —• — ——-—- "

. cos (/ + 4)

Plais qui ne A o i t , d'après ces loi-nulles , que le problème revient i
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Les mouvemens de l'équateur et de l'écliptique ,
«jui 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 l'obliquité de la quan-

tité u, 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

я qu'a appliquer ici les formules approchées trouvées précédemment

pour l'effet, de la précession et du changement de l'obliquité j par

Ce moyen , on aura tout de suite

d' = d Ч- 4 Sl° M cos e M- "' sin a ,

a = a 4- 4 | cos и + siu » sin a. tang d\ — á cos a tang d.

Les coordonnées a' et d' ont pour origine le point équinoxial Y' sur

l'éclipiique lixe : pour les ramener à l'équinoxe vrai т", il suffit de

retrancher de a' le mouvement du point equinocial en ascension

droile , que nous appellerons /л : par conséquent, si nous appelons

d" et a" les déclinaisons et les ascensions droites rapportées à la

nouvelle posiiion de l'équateur et à l'équinoxe vrai Y" , nous aurons

d" = d -+- 4 sin « cos a + u sin a ,

a" •=. a — Ц •+. 4 { cos u -4- siu и sin a tang d] — а' соя a tang d.

I°-i , comme dans la page 100, nous appelons Y" l'équinoxe vrai,

parce que nous faisons abstraction des déplaceinens périodiques causés

par la nutation.

Il est bon de faire ici une remarque qui est propre à augmenter

la précision de ces formules. Lorsque nous avons calculé, par approxi-

mation , les différons ternies qui composent les valeurs dé d' et de

u', nous avons supposé a = o', d — d' dans tous les termes qui

étaient déjà multipliés par les petites quantités 4 et "»'• Cela reve-

nait à négliger les puissances de 4 et de" u' supérieures i la pré-

roicre. ftlais dans la réalité , les ternies dont il s'agit contenaient

" + "' d+d' 2» + »' .
3 J J j ils se rapportaient donc a w



10$ A S T B O N O M 1 E

j'ai rapportées dans les notes de la page g/j.. Mais lors-
qu'il ne s'agit que d'un intervalle de deux ou trois
siècles, avant ou après l'époque de 1760. qui sert d'origine

valeur moyenne de ces quantités ; ainsi , on pourra leur conserver

cette exactitude en prenant pour a , d et « les valeurs correspon-

dantes à l'époque moyenne entre celles que l'on considère. Mais comme

on ne connaîtra pas d'abord ces râleurs moyennes , on commencera

par déduire approximativement a et d' des valeurs de a et de d,

au moyen des formules précédentes , après quoi , lorsqu'on les

u + a d+if
connaîtra , on mettra - • à la place de a et - à la place de

2 2

c/dans ces mêmes formules , et en recommençant le calcul avec ces

nouveaux éJémcns , on aura les valeurs de a" et de d" avec

une approxin;ation plus exacte. L'avantage de ce procédé consiste à

faire porter l'approximation sur un plus petit intervalle de terns.

Connaissant l'ascetision droite et la déclinaison pour la nouvelle

époque , avec l'obliquité apparente de l'équaleur sur l'écliptique mo-

bile , obliquité que nous représenterons en général par s 4- u", il est bien

lacile d'en déduire les longitudes l" et les latitudes л" relatives à cette

même époque ; car d'après Us formules «le la page 58 , on aura

évidemment

taneiz".sin(0 + « + «")
•

cos f

étant un angle auxiliaire tel qu'on ait

sin a''

Quant aux valeurs des variations 4 •> f i «' j «" qui entrent comme

données dans les formules ; en voici les valeurs déduites des formule»

rigoureuses que j'ai rapportées plus hnut.

En représentant par t , un nombre d'années comptées à partir

de iy5o.

Rétrogradation du point équinoxial sur

récliptique lixe de 1"5о, apycs t d'an-

nées ................ •>[• = t.i5!}"fZo8o.
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i 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

Rétrogradation du point équinoiial sur

l'écliptique vraie 4 = *• '^4 ,6272.
Différence de ces valeurs, ou'mou-

vement direct du point équinoxial en

longitude, occasionné par le déplace-

ment de l'écliptique 4 ~ 4' = *• °">5So8.
De là , en employant l'obliquité

moyenne V — 26°',o8i-2 , qui avait
lieu en iy5o, on déduit la rétrogradation
du point équinoxial en ascension droite

qui a pour expression j et
cos V

en la désignant par/í, on trouve. ... /j, = í. о',6ээ2.

Le mouvement du point équinoxial

en latitude, dirigé vers le pôle austral

de l'écliptique de i/5o, sera

(4 — 4 ) tang- V'. en le désignant
par », on trouve t = t. o>522.

Changement d'obliquité de l'équa-
teur sur l'écliptique fixe de iy5o ... «' = 4-í1. o",oooo3o37-

Changement de l'obliquité apparente
de l'équateur sur l'écliptique mobile. . M" = — t. i",oo83.

On prendra les différences de ces valeurs pour les deux époques

que l'on veut considérer , et on substituera ces différences dans le*

formules qui expriment les réductions correspondante» des coordon-

nées. Comme toutes ces quantités, excepté » , sont proportionnelles

au tems, on formera tout de suite leurs différences , en multipliant

le coefficient numérique , qui exprime leur variation annuelle, par
le nombre d'années compris entre les époques que l'on considère.

Mais pour a , qui est proportionnel au carré du tems , il faudra

multiplier son- coefficient numérique par la différence des carrés de

unis écoulés depuis iy5o. Au reste, la variation «' est si petite,
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suffisante pour ]c cas Jont nous parlons. C'est l'objet
des résultats que j'ai exposes ici dans les notes.

qu'elle ne ferait que o',5o37 en un siècle, et ряг conséquent, elle

pourra , le plus souvent , êlre пе^Цдсе , quand on comparera des

intervalles peu éloignés. C'est ce que font les astronomes 5 mais comme
Tintroduction de cette correction ne complique pas du tout les for-

mules , nous l'avons conservée, afin de laisser au raisonnement toute
sa généralité , sauf à la négliger, quand on croira pouvoir se \c

permettre.
Il faut toujours se souvenir que dans ces résultais t doit être sup-

posé positif après 1;5о , et négatif avant celle époque.
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CHAPITPvE VI.

De la Nutation.

68. LE phénomène de la nutation étant lié avec les posi-
tions de la lune , il semble que 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 Pécliptique , 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 lune, 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
*cs 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 et sur les
déclinaisons de tous les astres. Ainsi, en tenant compte
de ces effets , m les retranchant des déclinaisons et des
ascensions droites observées à différentes époques , on ra-
mène les choses au iiiÊme point que si l'équateur et réclip-
tique étaient immobiles. Par conséquent, si ces plans et
les astres que Гон у 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'un
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 , celle qu'il découvrît
d'abord , se nomme Y aberration 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 do7inc 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 leur véritable 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.

6(}. Cette correction n'est pas encore suffisante, pour
rendre les ascensions droites et les déclinaisons constantes.
Elles éprouvent encore des changcmens. Ce qui se présente
tie plus simple , c'est de voir si ces changemens peuvent
être attribués à une petite, variation dans l'obliquité de
récljptique et dans la position des points équinoxiaux.
Or, nous avons examiné, dans le chapitre précédent,
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les effets-des Variations indéterminées de ces deux élé-1-
inens , et nous avons donné des formules pour calculer
Je changement qu'elles peuvent produire sar la décli-
naison et l'ascension droit?. Puisqu'ici ces changement
sont donnés, il n'y a qu'à introduire leurs valeurs dans
nos formules, et prendre pour inconnues les petites
variations de l'écliptique et des equinoxes. Nous calcu-
lerons ces inconnues par nos formules-, et si tontes les
étoiles s'accordent.à leur assigner la même valeur, nous
en conclurons qu'en effet les petits mouvemens observes
dans les étoiles sont dus à une semblable -cause. C'est
ce qu'a fait Bradley , et il a montré, par on grand
namhre d'exemples, que cet accord était aussi exact
que l'on pouvait le désirer.

Il était prouvé par là que le phénomène était 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 l 'obliquité et de la précession étaient indéfiniment
progressives, ou si elles étaient périodiques ; et dans ce
cas, Ц fallait déterminer leur période : c'est encore ce
que fit Bradley. Il 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
elle» en-dépendaient.

Pour comprendre cette dépendance, il faut savoir, ce
qui sera démontré plus loin, que la lune, comme le
soleil , se meut dans une orbite plane , dont le plan
•passe par le centre de -la- terre. Ce plan, ои plutôt le
grand cercle de la sphère céleste qui le représente, coupe
l'écliplique, qui est aussi un grand ceïcle, en deux points

a. 8 *
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opposés, que l'on nomme les nœudt de Ja June, íls sont
pour l'orbite de cet astre, ce que sont les equinoxes pour
le plan rie 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 Vécliptique en »в ans et 2i4 jours à-peu-prèst

au lieu que les. equinoxes n'achèvent cette révolution
qu'en 26000 ans. On appelle nœud ascendant celui où
la Iune1>as6c quan'd 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
l'équinoxe du printcms, le second à l'équinoxe d'automne.

La théorie de l'attraction universelle a fait connaître
роаг-quòi les-variations périodiques observées par Bradley
datis l'obliquité de l'écliptique et dans la position des
equinoxes, sont en rapport avec la position des nœuds
de la lune. Nous avons \ieja annoncé qu'elles sont pro-
duites par l'attraction de cet astre, qui fait osciller ainsi
l'équateur de la terre : par là on a pu voir aussi pourquoi
Jes deux mouvemcns 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 Yes expressions générale»
Je la préccssioa «t de la variation d'obliquité, p»g 71 et 85.



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

' 1л phénomène de la nutation se trouvant ainsi réduit
* 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 (*).

(*) La question est ici absolument la même que dans la note de la
page 104. Il s'agit de calculer l'effet produit sur la déclinaison moyenne d

et l'ascension droite moyenne a par un petit accroissement «' de l'o-

bliquité de l'écliptique et par UD petit accroissement 4 de la longitude;

ainsi, en nommant d' et a les valeurs de la déclinaison et de l'ascension

droite âpres ces changemens , on aura, comme nous l'a voo s TU alors ,

sin d' = sin /в + в'> cos л sin </+ 4} -К cos /« + в'| sin л,

, — tang л sin |» + u'l Ч- sin ( Л- 4 ) cos (a + a")
D g a ~ ~ ~ ~ : ' c o s (/-b 4 ) * '

и étant l'obliquité de l'écliptique, л la latitude de l'astre, / 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 e' et 4 comme très-petites, et se borner à leur première puis-

sance, on aura, comme nous l'avons trouvé alors, ces valeurs appro-
chées de d' et de a',

fi' = d + 4 sin u cos a •+• в' sin rt j

о.' = а •+• 4 /cos ы + sin u sin a lang d\ — в' cos a tang <1.

d et a sont les coordonnées rapportées ли point équinoxial moyen;

" e* a' .sont le» coordonnées rapportées au point équinoxial variable

par 1 effet de la nutation. Si les première» sont données, on trouvera

tout de suite 1« secondes par ces formules ; mais si les coordonnée»
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у о. Mais pourquoi a-t-il été nommé nutation ? Cela tient
à une construction géomélrimee par laquelle on peut

représenter ses effets. Soit, jig. 8, С le centre dé

»pparenetes <f et a' étaient donné«, et que Го» voulât déduire

les coordonnées moyenota r il n'y aurait qu'à lù-er de CES équation»

lus. -valeurs de d et de a, qui seraieul

d = d' — 4 »in « cos a — »' sin а ,

e = a' — 4 j ом v + sio « sin я tang d\ •+• »' cos <z tang </.

A Ia vérité , le second membre contient encore les quantités a et rf
que l'on cherche 5 msbi A еоше аи peu de difference- de ces coor-

données avec a' et <#', on peut substituer ces dernières юга autres

dans le secoud membre, dont tom les termes sont déjà mnhiphiés

par les petites quantités u' et 4 i on aura, de cette manière,

d = d' — 4 sin a cos a' — «' sin e',

<2 =: a' — 4 j cos • + >in • sin a ' tang d' \ Ч- »' сое a' ting d'.

Ces formules donneront le lieu moyen do l'astre quand on connaîtra

»on Heu vrai.

Il ne reste plus qu'à substituer, dans ces expressions , pour ы et

4 ; leurs valeurs telles qu'elles résultent des observations et de la

théorie ; or , ces valeurs sont

ï 2'2Q') 7222
a •= 2о",7заз . cos W , 4= • sin .ZV,

tang 2 t»

JV étant la longitude du nœud ascendant de la lune. L'bpposiuom

de eigne de 4 et c'e *' est facile à concevoir d'après la construction
que nous avons rapportée dans le texte ; car lorsque le nceud JY 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

Jans le quadrans suivant de son ellipse, c'est-à-dire, entre le cancer

£t la balance. Dana cette position, l'obliquité apparente est plu»

grande que l'obliquité moyenne , et l'équinoxe se trouve ramené

Tti* le (igné du taureau, c'ett-à-dire, que lei longitude« qui *e
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la terre «t <le l» sphère céleste , Т(?д Г<Ц[иа1еиг,
l'écliptique , P le pôle boréal du premier île ces deux
cercles , P le pôle boréal du second ; le point T sera

comptent de cet équinoxe , dans le sens desligues, soat diminuées : c'est

ce qu' indiquent les valeurs (le « ' et de 4 i car 5'n 2V et cos 2V étant tou»
deux positifs dans cette partie de l'écliptique , ces valeurs indiquent un

accroissement de l'obliquité et nue diminution de la longitude. On

pourrait de même suivre, dans les autres quadrans , te jeu des signes

algébriques de siu 2V et cosJVj on le trouverait toujdm-s conforme

à l'espèce d'oscillation que nous avons attribuée au pôle ; il ne reste donc

plus qu'à substituer ces voleurs numériques de i> et de 4 dans leu valeurs

précédentes de d' ou de J. En faisant ces substitutions , il faut prendre

pour • l'obliquité moyenne de l'écliplique à l'époque pour laquelle

on calcule J uini^i cause de l'extrême pelilesse de 4 et l'e <*' > 'e*

variations séculaires de ь ont ici tris-peu d'influence , et les résul-

tats , calculée avec Г obliquité d'une année, sont encore très -suffi-

samment exacts , pour bien de« années ai ant et après : par cette

raison , nous adopterons , dans notre calcul numérique , l'obliquité

moyenne qui a lieu en 1810 , c'est-à-dire, 26,07164 (a3°.a7'.5i",79sex.),
«t avec ces valeurs nous trouverons

»' = 29",7aai2 cos 2V , 4 = — 55",5655 sîu J\~.

Substituant ces valeirrs dans les expressions généralfs de d' , et de a ,

et effectuant numériquement les multiplications par sin « et cos «

nous aurons

Л'-гг-Л — 3fa"; 1 15 sin 2V cos a 4- 2g", 7*3 со» JV sin a ,

9",7îî tos2Y.cosa ] tangrf,

valeurs qui peuvent être mises sous celte forme plus commode pour

le calcul logarithmique ,

à' — d + a5" ,924 sin { a — 2V} -b 3",799«ia {a -*- 2V } ,

a = a -5o",Qj2 sin К— ! г5",9з4 cos (а — 1\ ) -t- 3",7g/j cos (e + 2V) | :

«es résultats sont cxprimes ea seconde» décimales i :i on voulait les
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l'équinoxe du printems, i l'équinoxe d'automne, et l'angle
PCP1 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 nui est fréquemment néces-

saire ) parce que les tailles sont encore construites sur cette division ?

il faudrait les convertir de cette manière ; on trouverait ainsi

a = <)",63 cos JV, 4 = — i8",oo sin .ZV j

et ensuite

d' •= d + S",3gg . Bin (я — .ZV) -f- i",a3o sin (<z -t- .ZV) ,

a'=a—lG",5i4 sinJV— j S",3gf)cos(a—]\")+ i",a5o cos (a+N) l lang d.

Ces variations de <í et de a s'appellent la nutation lunaire en dé-

clinaison et la nutation lunaire en ascension droite. II est clair

que la nutation solaire donnera des valeurs analogues , car les varia-

tions qu'elle produit sur l'obliquité et sur la Idngntudë sont de même

forme que les précédentes, et leurs valeurs sont

«' = i", õíjn -cos 2 L ,

i".34ii _
•f = . »ш a í .

tang «

L étant la longitude du soleil. En prenant toujours a = 26°,O7i54,

ce qui est la valeur de l'obliquité en i S t o , 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 nous

venons de calculer,

Sur la déclinaison vraie ,

-h i",206 sin (a — -iL] •+• o",o55 sin (a + 2 L] ,

Sur l'ascension droite vraie ,

— a",S34 sin 2 L— J i",î86 cos (a—2 L) +o",o55 cos [a +1 L} l tätig et;

en secondes sexagésimales , ce serait
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CP nne surface conique antour de l'axe ÇP', en sbrta
<JUe le pôle P décrive une circonférence de cercle perpen-
diculaire à cet axe , ce mouvement transportera l'inter-
section т de ces deux plans dans toute les parties de

•+• o",4i7 sin (a — 2 L] •+• o",oi8 sin (a+ 2.C) ,

— o",gi8sina£ — Jo",4i7 cos(a — iL] -t- o",oi8cos(a-t- îiHtangc/.

Ces termes qui composent la nutation solaire en déclinaison et
en ascension droite, s'ajoutent à ceux qifi composent la nutation
lunaire , et l'ensemble forme ce que l'on appelle la nutation luni-
solaire. On peut remarquer que les râleurs de »' et de 4 n'ont
pas entre elles le même rapport dans les Jeux nutations , tant à
cause du coeftîcient dépendant de Tangle a L , qu'à cause du déno-
minateur , qui est tang a » dans la première , et simplement tang a
dans la seconde. Celte difference est un résultat de la théorie que-
nous nous contentons d'indiquer , de peur qu'en se laissant guider
par l'analogie des formules , on ne soit tenté de le regarder comme
une erreur.

Lorsqu'on "voudra faire usage de ces formules , il suffira d'v mettre
pour a et d les valeurs de l'ascension droite et de la déclinaison
roojennes du point que l'on considère , et l'on connaîtra les variations
gué ces deux élémens éprouvent par l'effet de la nutation luni-solaire.

Par exemple , si l'on suppose a = о , d = о , qui sont les coor-
données de l'équinoxe moyen du pvintems , la formule donner» les
iiioiiveniens de cet équinoxe autour de l'équinoxe vrai ; on trouvera
iiinsi '

d' = — aa",ia5 sin IV —

a' = , — 5o",972 sin JV — а",834 sin ч L -t

tu secondes sexagésimales , ce serait

d' = — /'V&J siu .ZV — o",397 sin a L ,

a •=. — >6",5i4 siu 2V — o',gi8 sin 4L.

" et e' sont les coordonnées de l'é^uinosc moyeu du priuteiu*
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la circonférence de l'éclipliiiue , sans changer leur incli-
naison mutuelle. Par conséquent , si Ton dirige cette
rotation dans le sens T X — , contre l'ordre Jes signes ,

rapportées à l'éqiûnote Trai , en n'ayiuit égard qu'au* dérangement

périodiques causés par la nutation lum-solatre. Ponr avoir les valeurs

complettes de d' et de a', 'A faut y ajouter aussi leurs variations

séculaires, dont пол» avons donné le» v»UuT5 à la fin du chapitre

précédent, page io5. Ces résultats sint cTim usage continuel en

astronomie,

II ne jne reste plus qu'à déduire de nos formules générales la

construction géométrique dont nous avons fait usage dans le texte ,
et suivant laquelle le pôle apparent de i'ecjuateuv décrit xvne petite

ellipse autour du pôle moyen. Cela est extrîmcinont facile. Ou peut

même généraliser le problème , et chercher l'orbite apparente que
chaque point de la sphère céleste décrit ainsi autour de son Heu

moyen par l'effet cie la nutation. '

Cette icenerchc se simplifiera beaucoup, t\ Ton remarque que 1«
couvbe cherchée devant avoir une étendue très-pwite , peut se pro-

jeter sur lu surface concave clu ciel comme sur une surface plane }

Ct de plus, l'osuillation se faisant autour du ]i£u moyen, comme

centre , il confient de prendre ей point pour origine des coordon-
nées. Alors , ce qiù se présente de plu« simple , c'est <3e mener par le

lieu moyeu un. aie de (çvaud cercle yevpcwlicukiive au méridien , cl

des prendre ces deux Circles, ou plutôt leurs tangentes, pour axes

des coordonnées rectangulaires ; car à cause de la petitesse de l'or-

bite , les arcs et les tangentes se confondront. Nos deux coordon-

nées seront donc les differences de déclinaison d' —d, comptées sur

le méridien, cl U.s diCfércnces d'ascension dtoitc it' — о reportées à

la hauteur du lieu moyen, sur le grand cercle perpendiculaire au mé-

ridien, c'est-à-dire, multipliées par le cosinns de la déclinaison du lieu
Hioyen ; de celte manière, en faisant

X ~ Л' — "d , J" = (a ' — a) cos d,

les coordonnées ЛГ et Y partiront d'un incnie point, seront rectan-

gulaires entre elles, et, vn lu-r-eiitene-de l'orbite, pourront être



l 'HTSIQUE. Ht

et si l'on donne au pôle P, sur son certle, le mouve-
ment annncl des equinoxes, l'intersection Y rétrogradera
sur l'e'cliptique de la même manière, et cette constru'c-
tion représentera parfaitement la précession moyenne.

considérées nomme rectiligues. Maintenant, ы nous subslituons ces

valeurs dans nos formules générales, nous trouverons, eu multipliant

я ' — a par coe d,

X— — за",13 sin Л' cos a + 2g",72cos2Vsiníz,

Y-=- — 5o",g78Ín.ZYcosí/— \ 22".i5sin.ZY sin <z + 2f)",72cos,ZV cose' sin </.

Si, entre ces deux équations , on élimine l'angle IV, on aura l'équation

de l'orbite décrite par le lieu apparent autour du lieu moyen. Nous

nous sommes bornés aux centièmes de seconde dans les coefïiciens numé-

riijues , et cela suffit pour l'objet que nous nous proposons.

Si l'on veut que ce lieu apparent soit le pôle boréal de l'équateul

il n'y a qu'à supposer d = •+• 100° , ce qui donne cos d = о, et....

•in el ;= •+• l ; alors, les valeurs de X et de Y deviendront

X~ — 22",тЗ sin .ZV cos a -r 2g",73 cos J!V sin a ,

f = — 22",i3 »in 2V ein « — 29 ,72 cos A cos a ;

l'ascension droite a. reste encore indéterminée , parce que tous Its

méridiens passent par le pôle de l'équnteur. La \aleur de a dépendra

(lu choix que nous ferons de tel ou tel méritlie'n pour axe des y. Les

équations précadeutes donnent

JFcos a 4- Ksin a = — as",j5 siu N,

Xsm a — J^cos a =4- "|)';72 го? Л';

par conscfiuent,

f ^cos a 4- J'sin a ) a . ( Л"sin a — ?"ons a ) '
< • ~ > 4- \ r~. / = l'
< 22 V3 i v -i) .7'J )

Cette équalîon est celle d'une- ellipse rapportcc à sou cenire, mais
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Mais à cause que l'obliquité fie l'éqtiateur sur l'éclip-
i!0me n'est pas tout-à-fait constante dam les différons
siècles , il faudra faire varier l'angle PCP' au centre du

non pas h ses axes. Pour la ramener à ce système de coordonnées ,

il faut faire a = 100°, c'est-à-dire, prendre pour méridien central

celui qui passe par les pôles de l'équateur et de l'écliptique ; alors,

ев cffcl , on aura sin a = ï , et l'équation précédente /deviendra

qui est celle d'une ellipse dont le grand axe est dirigé suivant les
coordonnées X langentiellement au méridien central, et le petit axe

suivant les coordonnées J* , perpendiculairement à ce premier : le

premier a рощ- longueur 5g", 44 ï 1e second 44"ia^. Ces longueurs
sont toutes deux exprimées en parties de grand cercle de la sphère

céleste. Si l'on veut compter la seconde sur 1? parallèle à l'écliptique

cpir passe par le pôle moyen de l'équateur , et auquel le petit aie
de noire ellipse se trouve tangent , il n'y a qu'à diviser ^-V'îrô

par le cosinus de la distance de ce parallèle an pôle de l'écliptique ,

c'est-à-dire, par le sinus de l'obliquité w. Le petit axe, ainsi exprimé,

aura pour valeur ni ",1/1 du parallèle à l'écliptique sur lequel il se
trûuve. C'est In valeur que noue 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 daus le piau du grand cercle qui

passe par les pôles moyens de l'équateur et de l'écliptique ; car nous

avons trouvé que pour rapporter les I'' à cet axe , il fallait faire

a = 100°. Ici, nous pouvions disposer arbitrairement de a , parce que

totjs les méridiens passant par le pôle 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 cette ellipse

à un instant quelconque. Elle sera donnée par les valeurs, simul-

tanées de A' et de Y , qui , en faisant cos a = о , sin a =. ï , de-
viennent

X •=• + 29",72 cos JV , K= — 22", lu sin It.
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cône , Je 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 pâles moyens de

Quand le nœud de la lune coïncide avec l'équinoxe du priniems, sa

longitude est nulle; on a donc alors sin JV =o, cos JV = ï ; par

conséquent.

X •= -f- 29",72 , Y •=. o.

le pôle apparent se trouve alors dans le méridien central, sur l'axe

des X, et au sommet de l'ellipse le plus rapproché de Péqualeur,

с est-à-dire au point n,ß.g. g et Ю.
A mesure que la longitude 7V augmente, Y augmente en restant

négatif ; en même tems X diminue et reste positif :-le pôle appa-

rent se trouve donc compris dans le premier quadrans de son ellipse,

du côlë de l'équinoxe d'automne , par exemple, eu •='", fig. ю.

En général, il est facile de voir que les valeurs de X et de Y

achèveront les périodes de leurs valeurs en même lems que l'angle

jy 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 luue

tourne sur l'écliptique.

Autour du pôle, moyen comme centre , et avec un rayon égal

au demi-;;rand axe de l'ellipse , décrivons une circonférence de cercle

ч?/Си",/îg. ю. Sur cette circonférence, concevons un pointЛГuniformé-

ment mobile , qui en fasse le tour dans le même tems que le nœud fait

sa révolution sur l'écliptiqne , et qui de plus se meuve comme

lui, d'orient en occident, c'est-à dire dans le sens а&'*>". 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*r, formé par ce

rayon avec l'axe des X positifs Pv , sera toujours égal à l'angle JV,

c'est-à-dire, à la longitude du nœud île la lune eur l'écliptique; de

*orte que si l'on nomme A' l'abscisse PR du point mobile К à un

instant quelconque , on aura

.ï' ~ 2g",72 cos j!Y , Y' = <— 29",72 sin N f

l'abscisse do ce point sera donc la même que celle du pôle vrai. Par

conséquent, ce pûle se trouvera sur l'ellipse au point <r"' où celte
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Féquateur et de l'écliptitfue » et supposer qwe ïes pôle»
vrais se meuvent autour de ceux-là, en s'écartant et se
rapprochant tour-à-tour comme le veulent les inégalité»
auxquelles ils sont soumis.

Soient maintenant, ßg. g, P, f les pôles de l'équateur
et de l'écliptique , déterminés 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 nutat ion, il faudra mettre le pôle vrai
tr de l'équateur en mouvement autour du pôle JP, con-
foimément aux lois que l'observation assigne. Suivant
ces lois, quand le ncmiJ ascendant de la lune est en y
sur l'écliptique , c'cst-à-orre quand il répond à l'équi-
ïioxe du printems , le pôle, apparent «• se ttonve répondre
au solstice d'été, à 100" en arrière. A mesure que le
nœud rétrograde sur l'écliptiquc, le pôle apparent ti
suit son mouvement, et tourne ainsi autour du pôle
vrai P pendant que le nœud fait le tour de l'ticliptique.
Son orbite est une polite ellipse dont le grand axe arm*
reste toujours tangent au cercle de la latitude PP', mené
par lés pôles de l'oquateur et de l'écliptiqtie , et occupe
sur ce cercle un arc de Sa",44- ^е petit axe de cette
ellipse élanl perpendiculaire au grand axe , se trouve
langent au cercle РР,Р//, sur lequel le pôle de l'équa-
leuT se incut pataUeScnttflt à l'écliptique ; et même
с.отше il est fort peut., on pe\\t le considérer comme
faisant partie <[<; ce parallèle , sur lequel il occupe un
arc de in°.i4. Pour avoir, à un instant quelconque,
la position du pôle apparent -a sur cette ellipse , voici

courbe est coupée par l'ordonnée Kl-'- C'est là ccusiriiciioB qae nom
avons сдзпссе d;iiia i; toite.
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1л construction que le calcul indique. Concevez,ßg. 10,
une circonférence de ceicle »A»" concentrique à l'ellipse

de nutation, et ayant son grand axe pour diamètre :
concevez, «tans cette circonférence , tm rayon -arP, qui
se trouve d'abord enV sur l'extrémité du grand axe la ptue
voisine de l'écliptique lorsque te nœud ascendant 5e la
lune se trouve dans l'équittoxe an prinleims y puis faites
mouvoir ее riven cirenlairement avec un mouvement

rétrograde égal à celui dn nœud sur l'ecliptique. Si, darrs
chaque position de ce rayon, vous mené*, parson extré-
mité К, une ordonnée KR au cercle , le point •гг"1^ oà
cette ordonnée rencontrera Peilipse de nutation , sera ,
pour le même instant, le Heu du p&e apparent. Cette
construction n'est que l'énoncé des résultats que le calcul
donne et que l'un 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 marne manière ;
l'ensemble de ces -deux effets compose ce que l'on appelle
la nutation luni-solaire. Enfin l'altraction 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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sance de ces phénomènes , à laquelle nous n'aurions pas
manqué d'arriver de la même manière et par les mêmes
raisonnemens.

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 s*r le nœud moyen , mais cette erreur
n'existe pas.
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CHAPITRE TIL

Seconde Approximation des Mouvemens du
Soleil. Théorie de зыг mouvement ellip-
tique.

71. DANS ce qui précède , nous avons considéré le soleil
comme parcourant chaque année un grand cercle de la
sphère celeste ; nous avons fixé la position de ce cercle ,
nous avons donné les moyens de reconnaître les déplace—
mens qu'il éprouve , et nous avons rapporté paf antici-
pation les formules numériques par lesquelles ces dé-
placemens peuvent se prévoir et se calculer. Il faut
maintenait 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 jour ; nous avons même remarqué comment on
pourrait rassembler ces résultats , et en former des tables ,
afin 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 changement, s'ils en éprouvent , ne pourraient être
corrigés qu'en les comparant sans cesse à de nouvelles obr;
servations. Pour les rectifier plus sûrement et avec plus
de facilité , il 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 ;
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car la dépendance mutuel!« 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 lice au mouvement
réel du soleil dans l'espace ; cherchons donc à en déter-
miner les lois.

72. Pour cela il faut réunir deux sortes de données :
le mouvement angulaire du soleil, déduit'He la mesure
de ses hauteurs ; les variations de sa distance, déduites

1 des observations de son diamètre apparent. Rapprochons
les conséquences qui en résultent. T

En premier lieu, le mouvement angulaire du soleil sur
son orbite, dans l'écliptique , n'est pas uniforme ; il est
tantôt plus lent, tantôi 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. - ,.

l>ans le premier, lesofeil décrit sur l'écliptique 10,1337,
pendant ta dorée d'un jorer moyen ; c'est alors que sa
liesse est la plus grand«. Cela arrive a présent vers le
3i décembre.

Dans le second, il décrit seulement i°,o59i , dans
un jour moyen ; c'est alors que sa vitesse est la plus
petite. Cela arrive à présent vers le ï", jtûltef.
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La vitesse moyenne , entre ces deux extrêmes , • est
°, 1027 -f- i°,o

ou i°,o95g.

Ces deux" points répondent à des déclinaisons égales de
part et d'autre dé* l'équateur, et leurs ascensions droites
diffèrent de 200°. Ils 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 tems , ce qui
prouve qu'ils sont en mouvement par rapport aux equi-
noxes ; mais nous ferons d'abord abstraction de ce dé-
placement.

78. Venons au diamètre apparent : il suit les mêmes
périodes que la vitesse angulaire , c'est-^t-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 grande, et on l'observe alors de 6o35",7. Il est
à son minimum au 'point où la vitesse est la plus petite ,
et il est alors de 5836",3 ; la moyenne est 5g36". Ces
mesures devroient être diminuées de quelques secondes à
cause dé! l'irradiation, qui dilate un peu le« diamètres
apparens des objets ; mais là quantité exacte de celte
dilatation n'est pas encore bien connue (*).

(*) Pour exterminer le diamètre apparent avec une précision

égale à celle crue nous supposons ici , il ne suffirait pas de l'observer

une seule fuis au mural, il faudrait se servir de la machine parai-

lactique de la manière qui a été enseignée page »29 du premier

livre. Le* moyen le plus exact serait d'y employer le cercle répèV

tileur ? et ]\1. Delambre Se propose d'en faire usage. En se servant

d'un cercle de réflexion, et prenant 1000 fois le diamètre du soleil,

M. Quesnot a trouvé 5836",ц , ce qui diffère extrêmement peu de la
valeur que j'ai rapportée. Ces mesures ne sont encore <jue relatives.

Pour en obtenir d'absolues, il faudrait »avoir les dépouiller de Гщ»,

a. " • 9
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y4- On peut, d'après ces observations , calculer la plu»
grande et la plus petite distance du soleil à la terre , ou
au moins évaluer leur rapport ; car on sait que les dis-
tances d'un même objet sont réciproques à ses diamètres
apparens. Si nous comparons ainsi le plus grand et le plus
petit, diamètre apparent du soleil, leur rapport sera

6o35", 7 • > , , - , * • • • «
' ou 1,05410; с est-a-dire , que si Ion repré-

sente par l'unité ou ï la plus petite distance du soleil à
la terre, la plus grande ajira pour expression i,o34i6.
La moyenne arithmétique e*ntre ces distance est 1,01708.
Si on veut la prendre pour unité , selon l'usage des as-

tronomes , la plus petite aura pour expression ,
1,01708

0,01708 . , j i,o34i6 0,01708
ou ï - '—% еИа plus grande -, ou i+ — '—-

1,01708 1,01708 1,01708

ce qui revient à ï — 0,01679 ou °>983fii fit 1,01679.
La distance du soleil à la terre varie donc annuelle-
ment , en plus et en moins , d'une quar.tité à-peu-près

école à la cent soixante-huit dix-millième partie de sa
valeur moyenne (*).

diation , ce qui exigerait que l'on fit exprès des mesures de diamètres

apnarens sur des objets lumineux d'un diamètre connu , et d'un«

intensité de lumière graduée à volonté. En général, pour avoir атес

exactitude le plus grand et le plus petit diamètre apparent d'un astre ,

il faut les conclure d'un grand nombre d'observations. On ne doit

donc pas s'étonner si les valeurs exactes qu'on leur donne ici

diffèrent un peu de celle que nous avons trouvée plus haut par un«

•rule observation de Piazzi.

(*) On se tromperait si l'on croyait que le diamètre apparent qui

répond à la distance moyenne, intermédiaire entre les distances

extrêmes, est le diamètre moyen. En effet, calculons ce diamètre.

Si nous le représentons par D,- comme il est réciproque à la
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75. Les points de l'orbe solaire qui répondent à la
plus petite et à la plus grande distance du soleil à la
terre, se nomment le périgée et Г 'apogée , de deux mots

*
distance , nous aurons en le comparant au plus petit diamètre apparent.

D 1,01679^

ce gui donne
D = 5954",ag.

Lie diamètre qui répond à la distance moyenne est donc plus petit

de i",yi que le diamètre moyen que nous avons trouvé égal à 5q36".

Cela peut se prouver , en général d'une manière très-facile. En

effet, soit т' la plus petite distance , r" la plus grande, D', D" le«
diâmetros apparens correspondans , on aura

r" D'

Si Von représente par г la moyenne distance , intermédiaire entre r

et r", on aura

,'.(D'' -t- D')
7ÏÏ-

c'est la valeur de la distance moyenne. Si l'on représente par D le
diamètre correspondant , on aura , en le comparant au plus petit

diamètre ,

оц, en substituant pour r sa valeur

«/>' D"

D " + D' '

«'est la grandeur du diamètre apparent qui correspond à la distance

e. Cette expression peut se mettre sous la forme suivante

D' + D" (D'-D"Y .
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grecs qui signifient près et Join de la terre. On les dé-
signe' aussi conjointement par le nom У absides.

76. En rapprochant ces résultats , on voit que la
vitesse de soleil semble augmenter quand il s'approche
de la terre , et diminuer quand il s'éloigne. Mais nous
ne savons pas encore si ces variations sont réelles ou
apparentes ; jcar, par cela seul que le soleil s'approche,
les arcs qu'il décrit dans son. orbite doivent rious paraître
plus grands ; quand il s'éloigne , ils doivent nous paraître
plus petits. Pour les соггфатег avec exactitude , il faut les
ramener à un même éloignetnent. L'arc qui a pour me-
sure i°,o5gi , et que le soleil décrit dans son apogée ,
aurait paru plus grand s'il eût été observé au périgée.
Pour l'y ramener, il suffit de le multiplier par le rapport
inverse des rayons dans ces deux points , c'est-à-dire , par

1,01679 о/ г 1
- 77-̂  ou ï, 00410 : car ses grandeurs apparentes se—

" rr

et comme le second terme de la valeur qui en résulte est toujourg

négatif , il s'ensuit que le diamètre qui répond л la moyenne 'distance ,
•»»t toujours moindre que le diambrre -moyen.

Pour la lune , on a , comme nous le verrons par 1* suite ,

D' = 6207"

D" = 5438̂

D' + D"
«e qui donne - • = 58u2,5 , D' — D" = 7&)f ,

a

d'où l'on tire D = 5822",5 — a5",4 = 5797ii i

c'est la grandeur du diamètre apparent de la lune, qui correspond à

sa distance moyenne de la terre. Il est très-sensiblement moindre que

le diamètre moyen, et la différence est plus forte que pour le soleil,

parce que JD'—D" «st beaucoup plus considérable , tandis que D'-t-O"

est un peu moindre»
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raient réciproques à son éloignement (*). On trouve ainsi
1°,O953 pour la mesure de cet arc , vu à la distance
périgée. Or, l'arc décrit réellement dans ce point par
le soleil, est i°,i3a7, comme on l'a vu plus haut, 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 due 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, oh 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,
II en résulte que le mouvement angulaire se ralentit à
fort peu près comme le carré de la distance augmente (**).

(*) Sofc r' la distance périgée du soleil , r" sa distance apogée ,
x la grandeur apparente de l'arc i°,o59i , ramené au périgée : on

10,0691

Or —7 = I,ô34i6 d'après ce qu'on a vu précédemment, done

x =: io,o59i.i,o34t6r= 10,09628.

(**) En effet, soit г la distance du soleil à la terre , v sa vîtes»»
angulaire diurne, c'est-à-dire, l'angle- qu'il décrit dans un jour,,
«afin A une constante. La loi qui résulte des observations est

Supposons que r.' devienne r " ( i •+•») , " étant une très-petit»
quantité qui représentera les variations du carré de la distance;
»oit de plus, v' l'accroissement correspondant d« v. Lei (juaeùten
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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 Je la

f + r'u , et v + v qui se correspondent, devront être liées entre
elles par la formule précédente, ce qui donne

Or, en développant par la division , on trouve

ï
= ï — и + и? — ц' . . . . etc.

Substituant cette valeur dans l'équation précédente , et ôtant les
A

termes v et qui e'entredétruisenl, il reste

A M. j4w Au?
v = + . . . . etc.

Dans 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 les termes de la série seront incomparablement plu*
petits quu le premier. On aura ainsi simplement

Au

on voit que v est négatif quand и est positif, ft positif quand «
est négatif j par conséquent, la vitesse angulaire diminue quand la
distance augmente, et réciproquement.

De plus., ч' est proportionnel au, c'est-à-dire, à l'accroissement
du carré de la distance j par conséquent. ïa vitesse angulaire décroît T

à fort peu près, comme le carré de la distance augmente ; ce qui
est la propriété énoncée dans le texte.

Ou voit aussi que cela n'est vrai que par approximation, en sup-
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nature, il faudrait un grand hasard pour qu'elle représentât
aussi bien les observations, et il est au contraire extrê-
mement probable qu'elle s'en écarterait de plus en plus.
La probabilité se change en certitude quand le nombre
des essais est extrêmement multiplié. C'est le cas actuel
de l'astronomie.

70. En partant de ce dernier résultat, on peut calcu-
ler les rapports des distances du soleil à la ten* , 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 3iurnes
décrits sur l'écliptique (*). Par exemple , la distante
périgée étant supposée égale à ï, la distance apogée sera

•—-. ' . • ou i,o34i ; telle qu'on la déduirait des va-

leurs 1,01670; o,u832i , qui représentent ces distances ,
comme nous l'avons trouvé plus haut.

Ceci étant traduit en géométrie , fait connaître une loi

{rasant que v et r varient très-peu l'un et l'autre. Or cette condi-
tion est toujours satisfaite dans le mouvement du soleil , puisque
les distances apogée et périgée, qui sont les plus différentes de toutes,
»ont encore presque égales, aussi bien que les vitesses diurnes dans

ces deux points.

(*) En effet, soient /•, r' deux distances du soleil à la terre,
l', v les angles diurnes qui leur correspondent, on nur*

,'^ = Л, /•'>(/= Л;.

Á étant une constante ; par conséquent

r''v' — t' v ,
se qui donne

r 1/ Тл
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frès-remarquable du mouvement du soleil. Menons Ja
centre de la terre à cet astre, une ligne droite , que
nous nommerons rayon vecteur. Cette droite décrira cha-
que jour sur l'orbe solaire un petit secteur dont l'aire
sera , à fort peu près , égale à la moitié du produit de
Tangle diurne , par le carré du rayon vecteur (*). Cette

(*) Soi» Cjßg. ir, le centre de la terre, CS, ÇA" les rayons
•recteurs, menés aux extrémités de l'arc diurne ; CSS' le secteur décrit.
Ii'aire de ce secteur sera comprise entre celles des secteurs circulaire«
CSP, C<S'Q , décrits du point С comme centre, avec C'A' et CS'
pour гДуопа. Supposons le petit an;;lc ifCS' = <*, CS = r, et. . . .
CiV' = r ( ï + f) , f étant une très-petilc quantité qui eät l'accrois-
•etnent de г , ou aura

eecteur CSP = ) secteur C'S'Q = ( ï -fc /}> j
3 a

•ecteur CS'Q — sect CAP = -^- (ï -f- 21 + J" — i)

\ = sect CSP.(-it + f).

1л différence ne dépend donc que de la quantité <f, qui represent«
l'accroissement du rayon vecteur du soleil. Or en prenant pour
unilé la distance périgée, cet accroissement total est de O,o3/ji6,
depuis le périgée jusqu'à Fapogée , c'est-à-dire , dans l'intervalle
d'une demi-aunée. Il est donc moindre que о,ооот() dans l'in-
tervalle d'un jour. Ainsi la différence clés secteurs CS'Q , CSP
devient à fort peu près égale à sect CAP. O)OQo38 , c'est-i-

38
dire, qu'elle ne s'élève pas à du secteur CA'P. Cette dif-

iooooo
férence est donc presque nulle, et les secteurs CSP, GSQ sont
à fort peu près égaux entre eux. Or, le petit secteur elliptique
CSJÎ' est plus grand que le premier , e,t plus petit que le se-
cond , par conséquent sa surface est aussi très-peu différente île

, c'est-a-dirc, que, dans l'intcival/c d'un jour, elle est à trèi~
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•ire est donc constante, et l'aire totale tracée, à partir
d'un point fixe, croît comme le nombre des jours écou->
lés. Ce résultat se cdSfinrie de la manière la plus rigou-
reuse lorsque l'on calcule exactement les secteurs elliptiques
par l'analyse, et qu'on les compare aux tems employés
pour les décrire. De là résulte cette conséquence : les aires
décrites par le rayon -vecteur au soleil sont proportionnelles
aux tems. C'est une des grandes lois découvertes par
Kepler : elle sert de base à la théorie du soleil et des
planètes.

80. En suivant 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 à cet astre.
Portons sur leur direction , à partir du point fixe , les
distances correspondantes du soleil à la terre, calculées
d'après Ie^ mouvement diurne , en prenant une d'entre
elles pour unité. Les points déterminés de cette manière

peu près égale à la moitié" du produit de l'angle diurne par I*

«arré du rayon vecteur.

Cette égalité devient d'autant plus exacte, que l'intervalle de tems
compris entre les rayons vecteurs est moindre ; en sorte qu'on

pourra toujours prendre cet intervalle assez petil pour que l'erreur

resultante de cette supposition soit moindre qu'une quantité quelconque

donnée.

Ces rapports se confirment très-exactement quand on évolue les «1res

des secteurs elliptiques , par le moyen des formules rigoureuses que

J'analyse fournit pour cet ob-et, et quand on compare ensuite ces air»s

avec les tems employes à Jcs décrire.
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indiqueront, pour chaque j.our, le lieu du soleil, et I*
courbe qui les unira sera l'orbite de cet astre.

81. Prenons pour exemple les vingt—quatre observa-
tions suivantes , faites à Greenwich , par M. Maskeline r

ejles font partie de celles du même astronome, que
M. Delambre a employées pour établir ses premières tables-
dû soleil.

DATES

des

OBSERVATIONS.

1775.

Janvier »»-.
. i3

Février 1 7
18

Mars 14
i5

AvrU a8
30

Mai 1$
i.6,

Juin 17
18

Juillet 18
19

Août 20

- a7
Septembre aa

. a3
Octobre ' аД

a5
Novembre 18

ao
Décembre 17

18

T E M S

-> syJéral

à

GREE M WICH.

8̂ 16699
8,19699
9,19107
9,2' 785

OÍ8&S3?
0,98842

ÎÎ44467
. 1,47316

a,37S45

31,а6473

4,3оф
4,3а6§4
4,98087

,-5,oo583
5,8а588
5,85258

6^7873
7,36289
7,3g37«

LONGITUDES

observées.

334,6966

365,'2553
366,3744
393,0-07

43,1708
/J3,a493

61,4933
95,5386

128,3926
iî9,45?>i
169,8852
170,9684
199,1657
20o,a55o
335,4519 .
а36,563а
^163,3717 .
265,6199

290Ï0932

-
ilïïÉHENCE

des]

terns.

h
J0,o3ooo

10,07.678

t o,o253G

io,os635

10,02729

10,02889

10,02786

vo,oa543

юМ90

1 0,02670

2o,o58ao

io,o3o8a

DlFPEKENC«.

des •

longitude».

0

1,1191

i,ro4o

1,0785
1,0694
1,0607

i;o6o5>

ï ,0781

1,0893

1,1 ii3

2,048»

1,1319.

82. Ces longitudes sont comptées sur l'écliplique à.
partir d'une même ligne droite , menée du centre de la
terre à l'équinoxe du primeras, conformément à l'usage-
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général des astrotiomes. La différence des observations rela--
tives aux jours consécutifs, donne les angles diurnes , elles
racines carrées des rapports de ces angles, font connaître
les distances du soleil à la terre, à cjes diverses époques. En
rapportant ces distances à l'instant intermédiaire entre les
deux observations de chaque mois, on a formé la table
suivante, dans laquelle on a pris pour unité la distance
du soleil qui correspond à la vitesse angulaire moyenne
i°,og5g (*). Du reste on a employé les observations
telles qu'elles ont été faites sans aucune modification , afin
d'obtenir des résultats exempts de toute connaissance
anlicipée.

(*) Cette table est calculée par la formule suivante : soit v le

mouvement рощ- ю heures moyennes, r la distance à la terre, on я

Pour avoir f, on remarquera que 10'« solaires moyennes étal) t
converties en tems sydéral , valent 1 0^,027379 ; § 36. Par conséquent

si l est la différence des longitudes , et í la différence des tems écoules
eatre deux observations consécutives, comme, dans un petit intervalle

de quelques minutes , le mouvement du soleil sur son orbite peut

être supposé uniforme , ou aura j par une simple 'proportion ,

l . 10^,027679

et alors la formule qui donne r devient

ï • 10^,027579
C'est, ainsi que Ton a calculé la table qui est rapportée dans la page
suit ante.

Du reste, j'ai employé le» 'observations telles qu'elles se trouvent
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D.ATES
des

OBSERVATIONS.

Janvier 12 à i3

Février 17 à 18

Mars 14« i5

Avril 28 à 29

Mai , i5 à 16

Juin 17 à 18

Juillet i à q

Août 26 à 27

Septembre 22 à 23

Octobre 34 à 25

Novembre 18 à 20

Décembre 17 à 18

LONGITÚÇES

. DU SOIEII.

325^624

365, 8 143

393,55«>

42,7101

6o,g586

96,0680

128,9228

170,4218

i99,7'o4

236,0076

a64,4g58 .

ag5,5333

DISTANCES

à

LA TERRE.

0,98448

0,9895»

0,99622

1,00800

1,01234

i,oi654
i,oi658
j,oio4a

1,00283

o,9g3o3

0,98746

o,984i5

rapportée« et sans y faire aucune correction. 11 est, par conséquent,

possible que ces résultais s'écartent, dans leurs dernières décimales, de

ceux dont on fait usage dans les tables astronomiques, ces dernière«

étant liées par la théorie, et déduites d'an si grand nombre d'ob-

cervalionu, que les plus petites erreurs s'y compensent mutuellement.

Je dois encore fnire remarquer que la distance , qui est ici prise

pour imité dans noire tableau et a laquelle répomd la vitesse angulaire

moyenne i°,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 di»-

tancc moyenne pour unité, et que l'on nomme y, celle qui геропД

ã la vitesse angulaire i°,og5g, on aura, en la comparant avec 1*



Ces donnée.? ont servi à construire \zßg. 13, pi. 3, qui
représente l'orbite annuelle dû 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 périgée et l'apogée. La ressemblance de cette
orbite avec une ellipse a donné lieu de leS comparer pat

alliance apogée ,

Ce qui donne y = 0,99968, valeur un 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 soleiJ sont presque
égales. Réciproquement , si l'ou veut prendre pour unité la distance Y
qui correspond à la vitesse angulaire moyenne , alors la distance moyenne

entre les distances extrêmes sera exprimée par — , ou ï ,000^ ï.
°i99958

Pour montrer que ceci tient au pi u <le <1 fférence Jes distances
périgée et apogée, soient v v" lea vitesses périgée et apogée, /•' ;•"
le» ray'om correspondans , ou aura par la loi des aires,

v r'
r"'v" = r's v , . par «mséquem v" = , •

Soit maintenant v la v*ue;.se angulaire , qui est moyenne arithmétique
entre les vitesses extrêmes , ou aura

•u j «a mettant pour v" sa valeur et réduisant.
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le calcul, et l'on a reconnu qu'en- effet l'orée solaire est
•une ellipse dont la terre occupe un des foyers.. Nous allons
nous occuper de cette comparaison; mais auparavant noug
rappellerons en peu de mots la nature de l'ellipse et ses
principales propriétés. *

8îJ.. L'ellipse est une courbe plane, telle que la somme
des distances d\in quelconque de ses points à deux points
fixes , que l'on nommefoyers , est toujours la même. Pour
la décrire , on fixe aux foyers les extrémités d'un fil que
l'on tend par le moyen d'un style. On fait mouvoir ce

or . en nommant г la distance correspondante à la vitesse f » on

aura de même , par la loi des aires ,

v r''
fv = r'f , et. par conséquent, * — = - - •

v r'

ces deux valeurs de —7- étant égales entre elles, donnent

r'1 r'1 + r"» a r'a r"*
- — - - - ou r1 = — - -
r1 ar1 r •> -t- r

Cette expression peut être mise sous la forme suivante :

(r"3 — r'3)1 -t- i r r" (r" — r')«
r» =

4 l r'» -t- r"21

Ou bien

Sous celte forme on voit que r ne difftre de • que par
a

une quanùté qui a pour facteur (r"— r')', c'est-à-dire, le carré de

la différence des distances périgée et apogée, différence extrêmement

petite, par la nature de l'orbe solaire.
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slyle clé manière que le fit- soit toujours tendu , et là
courbe est tracée quand il a fait une révolution entière.
Voyez fig. 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 nomgie Vexcentricité , parce" 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 droiie menée
par le centre, perpendiculairement au grand axe , s'appelle
le petit axe de l'ellipse ; et la distance des 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 ч

F' sont les foyers de l'ellipse ; le point С en est le centre,-
AP le grand axe; 1ÍF ou В F' la distance moyenne; CF
ou CF' l'excentricité.

05. 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'éqxiation indéterminée d'une ellipse quelconque , l'assu—
jétir à satisfaire à quelques-unes de ces observations,«!
après que ses clémens auront été déterminés par cette
condition , nous verrons si elle représente également les
autres observations, c'est-à-dire, si elle donne pour l'a
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 juinít de juillet, qui, dans-nôtre tableau de la page i4o>

ont donné les plus grandes distances du soleil à la terre.
De plus;» comme ces valeurs sont presque égales, l'apo-
gée doit se trouver à-peu-près au milieu des longitudes qui
s'y rapportent. Dans cette supposition , la longitude de
ce point serait H2e,4g58 , et par conséquent celle du pé-
rigée serait 3i2°,4g58 , puisque c»s deux points sort
opposés dans l'ellipse. 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 celte raison doivent
contenir le. périgée , la moyenne des longitudes qui s'y
rapportent est 3io°,Здув, valeur peu différente de celle
que nous venons de calculer.

On voit donc que si nous avions des observations faites
précisément vers ces deux longitudes, les distances du
soleil à la terre , que l'on en déduirait, seraient précisé-
ment les distances apogée et périgée. Or, en examinant
sous ce point de vue le catalogue des observations pu-

bliées par M. Maskeline, d'où sont déjà extraites celles
dont nous venons de faire usage , j'y trouve les suivantes ,

qui nous conviennent parfaitement.
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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 égale à o°,4i4° ï nous la négligerons dans une
première approximation. Alors les dislances données par
ces observations seront censées être les distances apogée et
périgée. Leur demi-somme i,ooo38sèra donc la distance
moyenne ou le demi grand axe de l'ellipse (*). Leur demi-
différence 0,01729 sera l 'excentricité; et en divisant ce
dernier nombre par l'autre, on aura 0,01728 pour le rap-
port de l'excentricité au demi grand axe. Enfin en prenant
une moyenne arithmétique entre lea observations de longii-
tude , on aura iio°,o556 pour la longitude de l'apogée
en I77-1), et :par conséquent 3io°,o556 pour la longitude
du périgée..

• -86;'Nous n'avons employé ici que quatre observations
pour déterminer ces élémens ; encore res observations ne
sont-elles pas exactement opposées sur l'orbite. D'ailleurs
l'apogée et le périgée que nous supposons fixes dans notre

(*) On se .rappelle que , dan« tous ces calculs, nous avens pri»

pour unité la distance du soleil à la terre', qvù correspond à la

vitesse angulaire moyenne I0,og59. Cette dislance diffère un peu du

demi grand axe , et c'est pourquoi la valeur I,ooo38, que nous
tenons de trouver pour le demi grand axe , diffTre un peu. de

l'unité. Nous avions déjà fait cette remarque dans la note de la page

*4° ï et en parlant des valeurs ex:,Clés de l'excentricité et des vîresseB
diurnes , nous avons 1гоше que le demi grand axe de>ait еЧгЯ

exprimé par i,ooo4' '• nous trouvons ici i,ooo38 par les quatre observa-

tions de ЛУ|. Maskcline , que nous a\ons cumhiréi'S. La différence de
ces résultats est extrêmement petile , et telle que le» observation»
et sur-tout noi calcul« la comportent.

2. 10
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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—

-cément'dans la comparaison des observations. Enfin la mé-
thode que nous venons d'employer pour déterminer les dis-

-tances apogée et périgée , n'est pas, àbeaucoup près, la plus
exacte de toutes celles que l'on peut employer, et nous en
donnerons bientôt une autre qui lui est bien préférable. On
do'it 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. Delambre a trouvé pour la fin
de ï TyS le demi grand axe de l'ellipse solaire égal à i,obo4iy
le rapport de l'excentricité au demi grand axe égal à
0,0168, 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 l'orbe solaire est
réellement une ellipse , et une ellipse 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
л 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 fait, et j'ai rapporté les 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 recteur mené du foyer à.un
point quelconque de l'ellipee. Soit v l'angle ' formé par le rayon
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EXCÈS

.des

observations.

-f- 0,00042

-f- 0,00001

+ 0,00037

— o,ooo45

+ 0,00001

— 0,00026

-f- c, ooo45

-f- Q, 000 II

-j- o,ooo3<j

• — o,oooo3

— 0,00049
— 0,00016

-j- o,oooia

. — o,ooo4o

•vecteur avec la distance périgée, angle que les astronomes appellent
Vanomalie. L'éipiation polaire de l'ellipse entre le rayon vecteur r
et Tangle v sera (Géom. analyt., 4°- Witv, pag. 166)

Pour appliquer ces résultats à l'orbe solaire , eoit, ßg. \l\ , T la
.terre, PSEA l'ellipse solaire, P le périgée, A l'apogée, S .une
position quelconque du soleU. L'angle SÏP sera égal à v. Main-
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Les .différences entre les résultats calculés et les résultats
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
nous 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 1000 millimètres ou un
mètre de longueur. C'est pour cela qu'elle est si peu sen-
sible dans la ßg. 12: mais, dans le ciel, où la distance

tenant , soit ETc la ligne des Equinoxes , d'où l'on compte 1м

longitudes. Dans la position actuelle de l'o'rbc solaire , E eat l'équi-
noxe du primons ; car la longitude de l'apogée , ou du point A ,
est entre 100° et aoo° ; celle du périgée , ou du point P , entre
5oo° et ^00°. En nommant donc / la longitude du soleil comptée
de réquinoxe E dans le sens E AS' , qui est celui du mouve-
ment propre de cet astre , et désignant par v Ja longitude du périgée
comptée du même équinoxe ,5 on aura évidemment v = /— «j et en
mettant cette valeur pour V dans l'équation de, l'ellipse, elle de-
viendra

ï + e coe (Z — о )

D'après les résultats de M. Delambre , que nous venons d'adopter , on »

A = 1,000^1 , e = 0,0168, v = 3to°.o6o8 j

lïosi , en se donnant / on aura r en nombres : c'est de cette manière
qne j'ai calculé les distance! rapportées dam le tableau précédent.
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moyenne du soleil à la terre excède 34 millions de lieues ,
comme on le verra par la 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 solaire , 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 l Ellipse solaire sur le plan de l'ècliptiqùe.
Origine du Tems moyen.

89. POUR déterminer exactement la position de l'ellipse
solaire, il faut fixer avec précision snr l'ècliptiqùe 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 différence des longitudes de cet astre y est de.
200°. La réunion de ers propriétés appartient exclusi-
vement au grand axe de l'orbe solaire , car si l'on mène
par Je centre de la terre une autre ligne droite qui coupe
cette orbife en deux points, la différence de longitude
de ces deux points sera bien égale à 200° ; mais le teins
employé par le soleil pour aller de l'un à l'autre , différera
d'une demi-révolution tropique. 11 s^hplus grand si l'arc
décrit contient l'apogée , où le moflenent est plus lent ;
moindre s'il contient le périgée , où le mouvement est plus
rapide,

Ce serait un hasard extraordinaire que l'on eût des ob-
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servations qui différassent exactement de 200° , et dont
l'intervalle fût précisément une demi-révolution annuelle ;
mais lorsqu'on a. trouvé les observations q'M satisfont le
mieux aux conditions exigées, on y fa i 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 cês considérations aux observations de
M. Maskelirçe , M. Delambre a trouvé , comme nous
l'avons dit, la longitude du périgée égale à 3io°,o6o8
pour la fin de l'année 1776.

90. Comparons ce résultat à des observations plus an-
ciennes. En 1690 , Flamsteed avait trouvé la longitude dû
périgée égale à 3o8°,4355. Ce point de l'orbite du soleil s'est
donc avancé de i^GaSS , en 85 ans , ce qui fait igi",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 jgi",o668 dans le sens
du mouvement du soleil (***).

(*) On trouvera ces formées dans les notes de la page i53.

(**) Mécanique céleste , torn. III. ;

(***) II est évident que ce déplacement de l'ellipse solaire a dû influer
sur le calcul des observations par lesquelles nous avons reconnu

l'cllipticité de l'orbile du soleil dans la page i45. Cette influence

était, à la Tenté , fort peu sensible , parce que nous ne cherchions

que le« valeurs des rayons vecteurs de l'ellipse ; et comme ils vacieat

très-peu, une petite erreur sur la longitude à laquelle ils rëpoudent

ne les altère pas beaucoup ; mai» l'erreur serait devenue beaucoup
plus sensible , Bi nous eussions calculé la longitude du soleil d'après



Lorsque cet astre est revenu au point de l'écliptiuue
où le périgée se trouvait l'armer précédente , In périgée
s'en est éloigné , et le soleil doit encore décrire ioi",o668
avant de le rejoindre. Le tems nécessaire pour cela est,
191^,0668.36#,д4аа64. . .,c , . , . .
• ; ou o',oi744«, a raison de la cir-

4oo°
conférence entière pour une année. A la vérité l'ellipse
solaire ne reste pas toul-à-fait immobile dans rel 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 court , et en effet

i ,f ., ,. - • 0,017446 • toi",0668
«n o',oi7446, il ne décrirait nue £-Ц. •—^

'* J 065,242264
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 rhéthode, dont
nous avons fait usage dans la page т5, pour trouver la
valeur, exacte clé l'excès de l'année sydérale sur l'année
tropique.

91. Par une suite nécessaire de ces phénomènes , 1«
soleil emploie un peu plus d'une année tropique pour
revenir à l'apogée ou au périgée de son orbite. La différence

le tems Ecoulé depuis une époque donnée , par exeniple , depuis
l'équinuxe. Maintenant que nous connaissons la mobilité de l'ellipse

«olairc, les observations de la page i4'f ont besoin d'être reprises et
calculées de nouveau, en. tenant, compte des corrections que ce mou--
vement BéVesúte. Telle est eu effet la marche que les aslronom«
ont été obligés de suivre ,' mais maintenant il suffit de concevoir I«
nécessité de ces approximations «uccessives, et la manière dont ou

left a pu fnirc. L'exactitude des résultats qu'elles ont donnés se vcriiie
ensuite par la comparaison avec le ciel, sans qu'il soit nécessaire

d* repasser par ces niémet «uni*,



est égale à о ,017446? et Ia Jurée de la révolution , par
rapport aux absides, est ЗбВ'^азбД -f- 0,017446 ou
365Sa5g7io. C'est ce que l'on numme la l'évolution ano—
malisticjuR , parce que l'on appelle anomalie du soleil
la distance angulaire de cet astre au périgée de son or-
bite.

да. 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 méthode par laquelle on réduit à l'apogée et au
périirée les observations qui sont faites très-près de ces
points ^*).

(*) Les reductions dont il s'agit ici, se déduisent des loil suivant
lesquelles le soleil circule dans son ellipse , lois que la théorie de
l'attraction a fait connaître , ou plutôt qu'tlle a tirées des observa-
tions et réduites en formules. Les résultats en sont renfermés dans
les trois équations suivantes qui ont également lieu pour les planètes,
comme OB le verra par la suite , et que j'emploierai comme Ice
données fondamentales du problème.

). . . t = - {tt-esinii]; tang|(i;-«,)l/ — .tang|«; r=a{i-ecosu}

a. est le demi grand axe de l'ellipse, e est le rapport de l'excentricité
au demi g?and axe, it est la demi-circonférence dont le rayon =: ï,
w est la longitude du périgée , v est la longitude de l'astre comptée
de la même origine , et r est le rayon vecteur j Tun et l'autre cor-
respondent au tems exprimé par *. Le tems est compté h partir du
passage de l'astre au périgée ; T est le tems d'une revolution de
l'astre par rapport à ce point ; enfia u est un angle auxilia"'« qui,
»'il était élimine, réduirait Ces trois équations à deux , entre le tenu d
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Le mouvement que nous venons de calculer, est celui
du périgée par rapport à l'équinoxe du printems ; et noas
voyons que sa longitude croît sans cesse. Mais nous avons vu

la longitude v et le rayon vecteur; mais comme l'élimination de и

л est possible que par des séries, il est plus simple de conserver le

systone des trois équations , et cela suffira pour l'objet que noue

nous proposons ici.

Au premier coup d'œil, on serait tenté Ae 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 ces formules, le rayon
des tables est pris pour unité , de sorte que Гаге и , son sinus et la

quantité a v sont toutes trois censées exprimées en parues de ce

même rayon , ce qui conserve l'homogénéité , et permet de traiter

ces quantités comme des nombres abstraits.
En effet, sous cette forme on peut également tirer les valeurs de

la longitude et dii rayon vecteur par le tema; seulement, pour les

obtenir , il faut donner à l'angle и des valeurs arbitraires, qui dé-
termineront «imultnnément ces trois variable». Soit, par exemple,

u — о , nos trois équations donneront

í = o, v = * , r = a(i — e ) ,

alors la longitude de l'astre est égale à celle du périgée, le rayon

vecteur est k distance périgée elle-même, et le tems est zéro. Hous

avons donc eu raison de dire que le tems , dans ces formules, était

compté à partir du passage de l'astre au périgée de son orbite.

Maintenant, supposez u égal à la demi-circonférence, c'est-à-dire,

я -x, vous aurez alors sin и = о , cos и •=. — i , tang 5 u infinie

aussi bien que tang j (v— e) ; par conséquent, on aura alors

T
í= , f = я ->r яг, r = o ( i - t - e ) >з

e'est-i'i-dire, qu'alors la longitude de l'astre est égnle à celle du pé-

rigée augmentée d'une demi-circonférence ; l'astre est donc à l'apogée

de l'ellipse. En effet, le rayon vecteur est égal à la distance apogée j
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précédemment que cet équinoxe a, lui-même, sur l'écliptij
qu€, uii mouvement rétrograde, qui augmente chaque année
le»-longitudes de tduá les points'du ciel, de i54

т
de plus, le terns est égal à ; ainsi Т exprime le lems que l'astre

a

emploie à revenir au périgée. C'est la révolution anomal istique.

Si le périgée est fi*e par rapport à l'origine des angles v et •» ,

l'astre, en revenant au périgée , revient aussi à la même longitude. Alors

la révolution anomalistique est égale à la révolution de l'astre, par

rapport à l'origine. Si le périgée est mobile relativement à cette ori-

gine , cette égalité n'aura pîus lieu. Lorsque le mouvement du périgée

sera direct, c'est-à-dire, augmentera sa longitude, T surpassera la,

révolution relative à l'origine ; c'est le cas du soleil quand on, le

rapporte à l'équinoxo. Cola aurait encore lieu en comptant ses lon-

gitudes à partir d'un même point fisc de l'écïiptique, puisqu'il a

un mouvement sydéral direct de 36",44 Par année. Le contraire

arriverait si le mouvement du périgée était rétrograde , c'est-à-dire ,

tendait à diminuer sa longitude ; alors, l'astre reviendrait au périgée

avant de revenir à la même longitude, et la révolution anomalistique

serait plus courte que la révolution relative à l'origine des angles

v et v.

Ceci bien compris , nous allons en faire l'application au soleil.

Ko us compterons nos longitudes suivant la coutume ordinaire des

astronomes, à partir de l'équinoxe moyen, c'est-à-dire, corrigé de

la nutation ; par conséquent, il faudra attribuer au périgée son mou-

vement aunuel direct de 191", 0668 , relativement à cette origine.

Comme les observations que l'on compare sont ordinairement séparées

par de courts intervalles de tems , tout au plus par un petit nombre

d'années, il nous suffira de considérer le mouvement du périgée

comme uniforme , de sorte qu'en nommant (v) sa longitude à l'ins-

tant qui est pris pour origine du tems í, nous aurons, à un instant

quelconque, compris dans les observations que l'on compare ,

та =г (и) -t- mt,

m étant une quantité constante qui exprime l'accroissement de la

longitude du périgée pendant l'unité de tema ; 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 donc égal à l'excès de son mouve-

veut exprimer t en jours solaires moyens , ce qui est l'usage Ordi-

. i9i>668 ,
naire des astronomes, on aura m= — — — , — -7 , parce qu en effet ,

3651,242264
en faisant t = 565Í, 3^2264 , la longitude du périgée, relativement

ли point équinoiial , doit être augmentée de I9i",o668. En faisant t

égal à deux années tropiques , l'augmentation sera double , et ainsi

de suite.

Maintenant, il faut supposer que (w) n'est point connu exactement»

mais à-peu-près , et seulement assrjs 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 (•») ,

ou du périgée , et d'autres peu distantes de la longitude n -t- (») »

ou de l'apogée. On demande de rédnire exactement ces observations

aux longitudes (•) et т -t- (w) , 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 péYigée

ou à l'apogée ; alors , leurs valeurs se réduisent à leurs deux premiers
termes, et comme leur intervalle est donné, la condition d'y satis-

faire détermine les corrections dont elles ont besoin.

Commençons par les observations faites près du périgée : alors ,

v — и est une fort petite quantité j ainsi , dans l'équation

ïi1 ' — •») = 1/ •' ^e • tang|u.

on peut substituer le rapport .des arcs j (" — •) , í u i celui de
leurs tangentes, ce qui donne

u = (v - «} I/-
-he

La considération de la petitesse de u étant pareillement introduit*
dans l'équation

T, r >t = í u — e «in и > ,
2(Г l *
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ment apparent sur celui des equinoxes, o.'est-à-dire ',
191*, 0668 — i54",6a72= Зб'/.^уб. C'est le mouvement

syaéral du périgée solaire : on voit que le mouvement

permet de substituer l'arc u k son sinus , et cette équation se réduit à

T ,
t = — — j i — e \ u , ce qui donne u = - - - —

аяг ' J T (i — e)

par conséquent , en égalant ces deux valeurs de и ,

зя-t ] ï — e .

et en mettant pour « sa valeur (•) -f- mt , on aura enfin ,-

í тГ (: — е)Ц y(ï — «)- , , 4|( » ) . . . » Л -- £=4 = ••• — i {"-(•)}
t ая- V i + e ) з я - l / i + e

f est le terns écoulé depuis le passage à la longitude (n) du périgée.

Si cette longitude était conpue , í serait aussitôt déterminé par cette

équation, í doit être négatif pour les observations antérieures au

passage de l'astre par le pévieée.

Faisons le même développement pour lés observations voisines de

l'apogée. Les longitudes correspondantes à ces observations devront

excéder les premières , et à fort peu près , d'une demi-circonférence ;
choisissons-en une qui corresponde ainsi à la longitude v , en sorte

qu'en la nommant v', on ait

w -t- a ,

a étant un fort petit angle. Dans l'intervalle de? deux observations ,

la longitude dii périgée aura changé , et sera devenue , par exemple ,
v ; on aura donc

v — v = v — m -Ц а. + те ,

et comme чз1 est trèa-peu différent de v , parce que les observations

sont faites dans la même année , ou à peu d'années de distance ,

de sorte que le périgée a très-peu changé dans l'intervalle ;' on voit
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tropique du périgée excède le mouvement rétrograde
-des equinoxes; ainsi le mpuvement sydéral du. périgée
est direct. La théorie de l'atiracion à fait voir qu'il
est produit par l'attraction des planètes-et du soleil sur

que v — «t, a ï et v — v -t- <z sont encore de très-petits angles.

Or, en prenant dans celte expression, la valeur de tangj(c' —»'),

ou voit qu'elle est égale à tang { j ( c — &' •+ <z) + l ir\ , ou

• j- ; représentons de même par и la valeur cor-
tang j j v — a + a ï

respondante de u , et supposons u = it + .в,, nous aurons . . . .

lang i и = î «n substituant ces valeurs dans l'équation
tang i u,

fondamentale

, . , ,. 1 / \ •+• e , ,
tang l (v — v } = Г/' - ' . lang г u ,

elle devient

,1 /TTT ' , , ' . Ntíwgã.4=l/ • • tang j (p —« +«;,
Г i —e

et comme , par ce qui vient d'être dit, м/ et v — ч! Ч- л sont de

fort petites quantités, on peut encore substituer le rapport des sinus

à celui des arcs , ce qui donne

~e , , ч. (p _.„ H- „J ,
ï — e

et puisque n' = jr -Ь и,,

' I •+• e
(с —w'Ч-a).

i —e

Si nous représentons maintenant par t' le teins qui correspond i

cette observation , on aura , d'après les équations générales ,

T
t' = (и — e sin u') ;

2íT

or , sin 1/ = sin íw -t- и î =: -i- sin и,, ou simplement sin и' =r —и
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la terre. Il est par conséquent soumis à. des inégalités

produites par le déplacement des orbites de., ces Castres.

Mais la lenteur de ces .variations permet de le, repré-

senter d'une manière suffisamment approchée par une

en substituant les arcs aui sinus , ce qui se peut dans ces très-petils
angles ; la valeur de t' deviendra donc

a ' зяг \/(i —e}

ou , en mettant pour v sa valeur (e) •+• mt' ,

.
* ™ Vi-e X > зя-l/i-e

Céet la valeur du teme í' écoulé depuis le passage à l'apogée jusqu'à
l'instant de l'observation. Cette valeur serait connue si (u) était connu.

Mais puisque (<я) n'est point connu, et qu'il n'entre que dans
le terme v — (v), éliminons v — (<a) eutre cette et équation l'équa-
tion (2) ; cela est facile , puisqu'il n'entre qu'au premier degré dans
les deux equations ; nous aurous ainsi, par la première.

í. \A

et substituant dans la seconde , il viendra

' >'ая- V / i _ e '" ~ J ' а я - у / , _ е

A. la vérité , il entre ici deux inconnues (' et t ; mais on connaît
leur différence, car elle est égale au tems écoulé entre les deux ob-
servations. Nommons cet intervalle T', on aura í' = f + 2"j et
«n éliminant t' par ce moyen, il restera
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expression composée de deux termes ; l'un proportionnel
au tems,-l'autre beaucoup plus petit et proportionnel au
carré du tems. Je ne parle ici que du mouvement sydéral.

ou bien

:^('"e)a *2"—T

4e \ 2 / je

C'est la correction de-la première observation laite veis le pé.igée.

Soit ß Tépoque de cette observation qui est connue, P celle du

passage au périgée que l'on cherche , on aura

P = E — t.
\

Soit maintenant jf l'époque du passage de l'astre à l'apogée , on
T

aura A = P H -- , puisque T est la révolution anomalUûque.
a • • •

Mettant pour P sa valeur , il vient

T
Л= E -t -- — t ;

a

iiiiiis en nommant E' l'épotpede Ia Sf conde observation , On a , par sup-

position , E' — E + T' , par conséquent , £1 — E' — 2" j substi-

tuant cette valeur , il vient

Lis deux .derniers termes sont donc la correction de l'époque £' ,

pour la réduire à l'apogée. Si Ton veut substituer pour / sa valeur

düns ces formules, et que l'on mette pour a su valeur v' — v— я ,

uu aura, pour P et Л , le» expressions suivantes :

p = E

-£'_.('•*•«;• f y- r)^('-e^ 3r'^-fc'
e ( a) e
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Quand on rapporte ce mouvement à l'équinoxe mobile , les
inégalités de ia précession s'y introduisent et se com-
posent avec lui (*). ,

g3. J'ai annoncé que le soleil éprouva , en vertu fie
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-
tude du périgée , d'après les longitudes du soleil vrai ,'
telles que l'obsefvation les donne , elle serait affectée

Ceei suppose que la première observation est faite vers le périgée ,

et la seconde vers l'apogée : si le coiitraire avait lieu , et si la
première observation était faite vers l'apogée et la seconde vers le

périgée , il faudrait faire e négatif j car en fusant cette supposition

dana les équations fondamentales (ï) rapportées au commencement

de cette note , l'origine du terns et des arcs к trouve transportée k
l'apogée.

Au moyen des réductions précédentes , on peut faire conspirer ,

pour la détermination du périgée et de l'apogée , un grand nombre

d'observations faites près de ces points. Les résultats ainsi obtenus

se rectifieut encore simultanément avec tous les autres élémens de

l'orbite , par la méthode des équations de condition , dont nous
parlerons plu» loin.

(*) Soit (•») la longitude du périgée »u commencement de iy5o,

cette longitude étant comptée à partir de l'équinoxe moj'en de cette
mime année. Après un nombre t d'années julienne» , la longitude

du périgée compté« du même «quinoxe бега

- ta.o",ooo25ss.

et son mouvement annuel sydéral sera

• .i,3<3",443578 -H í .o"ooo5o4

t. doit être supposé négatif pour les années antérieures à 1760. C?1

formules nom tirées de la Méwnique celeste , tom. Ill , pag. 167.
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de tout l'effet de ces petites perturbations ; mais on leâ
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-
lems compté les anomalies à partir de l'apogée de
l'orbite. Cela n'a aucun avantage ni aucun inconvénient
pour le soleil non plqs 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-
liélie. Ces motifs ont déterminé l 'auteur de la Mécanique
céleste à compter l'anomalie à partir tlu 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. Mais comme,
malgré les avantages qu'il présente , i( 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 , est celui que les astronomes ont choisi pour fixer
l'origine arbitraire du tems moyen absolu. Voici à cet
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la convention qu'ils ont adoptée ; je dis la conven-
tion , puisqu'ils auraient pu également fixer rette ori-*
gine de toute autre manière. Quand ils ont trouvé par les
observations la longitude moyenne du périgée, avec toutes
les corrections que nous avons décrites , ils la reportent
dans le plan de l'équateur moyen (*) , à partir de l'équi-
noxe moyen du printerns, et d'occident en orient, comme
si c'était une ascension droite; puis ils regardent cette
longitude ainsi transposée comme l'ascension droite du,
soleil moyen, relativement à l'équinoxe moyen , à l'instant
où le vrai soleil se trouvait au périgée de son orbite. La
position du soleil moyen est complètement déterminée par
cette construction, pour l'instant du passage au périgée ;
et ainsi elle l'est pour toujours , puisque l'on sait que
son mouvement est uniforme.

Veut-on calculer , pour cet instant, l'angle 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'équinoxe moyen au méridien moyerr de
Paris (**). Cette distance n'est autre chose que le tems
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 j.era, pour le
même instant, la distance du noleil moyen au méridien
moyen de Baris, ou son angle horaire compté d'orient

(*) Par étjualeur moyen, j'entends ici l'Equateur qui correspond aii
pûle moyen de la terre. Ce pôle reste constamment placé au centre
delà petite ellipse de nutation, tandis que le pôle instantanée circule
*urla circonférence de cette ellipse en entraînant avec lui l'équateur vrai.

(**) J'appelle ici méridien, moyen celui qui passe par le zcniili
moyen de Paris, et par le pôle moyen de la terre , perpendiculaire-
nient à réijuaicur ni"', vn.
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en occident, comme celui Au soleil vrai (*). Si l'on con-
vertit cet arc en tems moyen à raison de юь moyennes
pour 4°o° ? °n aura l'heure moyenne ou le tems moyen
absolu à l'instant du vrai passage dn soleil au périgée, et
par suite on aura ce tems pour tous les instans , ;\ cause
de son uniformité. Cette méthode directe et rigoureuse
peut se simplifier beaucoup dans lès applications , en
faisant attention que l'équateur et l'équinoxe vrai s'écar-
tent toujours extrêmement peu de l'équateur et de l'équi-
noxe moyen.

Pour faire comprendre clairement cette simplification y
je m'aiderai d'une figure. Soit donc, fig. i5, f f 'E l'é—
cliptique , T Q l'équateur moyen, et Y le point équi—
noxial moyen; f'Qf l'équateur vrai, et т' le point

(*) Ce raisonnement est absolument le même que celui dont nous

avons fait usage dans la page 127 du Ier. volume pour trouver le tenu

ajdéral, connaissant par observation l'angle horaire d'un astre et son

ascension droite. La même figure pourra nous servir. Soit donc alor»

pi. 7, fig. î6 , Y l'équinoxe moyen, et fi le soleil moyen à l'instant du

passage du vrai soleil au périgée, f S sera son ascension droite moyenne,

qui eat donnée par notre construction , et égale à la longitude du

périgée dans l'orbite , comptée du même équinoxe moyen. Or, si

<lc l'arc IMSfi qui représente le lems svdéral ou l'angle horaire

de Téquinoxe , on retranche Y «У 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

toleil moyen décrit sur l'équateuv moyen 400° en ï o1'moyennes ; ou
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'équinoxe moyen. Elle n'existerait plus

si l'on voulait employer les angles horaires du soleil moyen avec le

méridien instantanée qui est perpendiculaire я l'équateur vrai ; et gé-

néralement tout ce qui concerne le soleil moyen , doit se rapporter
anx positions moyennes.
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equinoxial vrai ; en sort? que les deux équateurs prolonges
ее coupent en / : l'angle en I sera la .variation d'obli-
quité, et l'arc Y Y' sera la variation de longitude oc-
casionnées par la nutation. Je suppose maintenant qu'à
l'instant pour lequel on veut calculer le tents moyen ,
l'arc Y'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
<3u zénith moyen du même lieu, sur l'équateur moyen,
en sorte que т 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 ~f M,
connaissant f'M1 , ou réciproquement à trouver Y'M' ,
connaissant Y M.

Pour y parvenir, on remarquera que , dans la nuta-
tion , les pôles 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-même , 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 heu
BU 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 MI, 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 de l'arc Y'I, est égale
à l'ascension droite moyenne Y M augmentée de l'arc Y/?

ou, en d'autres termes, pour avoir l'ascension droiie
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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 y/, sur l'arc T'I.

Or, si du point e'quinoxial moyen , on mène un
arc de grand cercle 11H perpendiculaire à l'équateur
vrai, et qui sera le méridien de Y, il est facile de voir
qu'à cause de l'extrême petitesse de l'angle I et de
Гаге Т Y' qui exprime la nutation en longitude, la

différence des arcs Y/, Y'/est à fort peu près égale à l'are
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 l'ascension droite moyenne du zénith est
égale à son ascension droite apparente moins celle du
point équinoxial moyen. Cette dernière est bien facile à
calculer; car, dans le triangle rectangle Y Y 'Y/ / , on con-
naît l'angle f' égal à l'obliquité apparente de l'éclip-
tique , et le côté Y Y' égal à la nutation en longitude. Il
est facile de voir que l'arc cherché T'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 rectilignes, à cause de la petitesse des arcs pa*
lesquels ils sont formés ("*).

(*) Conformément à la notation que nous avons jusqu'à présent
adoptée , appelons »' le changement d'obliquité, ou l'angle /, e,t
appelons 4 Je changement de longitude, Ou l'arc >|UL ; cela posé, le
U-jungle /y Y' étant considéré comme reciilijjne, ou aura

•J sin f w —• «') -I sin w
Y 7_ >—. , Y/= — — i

•ш и siu «
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Réciproquement, pour avoir l'ascension droite apparente

au zénith d'un lieu . en supposant connue son ascension'

droite moyenne , il faudrait ajouter à, cette dernière l'as-

cension droite apparente du point èquinoxial moyen.

par conséquent

. 4 -{s in»— sin (• — *')•} f . ,
•fl — ' C l — i ; lL=4<co«ei+em»tangii.S.

sin ш' *• *

Cette expression peut être réduite à 4 cos * > parce que le prodnÎÊ
4 sin * tan£ \ *' est I0ut-à-fait inbensible. Aiusi , eo noaimant a.
Tascensinn droite moyenne Y^/, du zénith et a son ascension droite
vraie f'M', on aura

a — a = 4 cos et, par consequent, a = a ' — 4 cos «.

Soit ensuite Л l'ascension droite moyenne du soleil юоуеи, on auca
dans Ja division décimale du jour

<L-4
terns moyen = • î

4°

par conréqutnt, en mettant pour a sa valeur,

a — \ cos a —jt
terns moyen =

Ч"

De même, en nommant j£ l'ascension droite du soleil vrai, rela-
tivement à l'équinoxe vrai, on aura.

»ctranchant ces deux expressions l'une de l'autre , il vient

A' — 4 cos » — ^
terns moyen — tenu vrai =

Cette difference d" tem« moyen aã terns vrai s'appelle l'equaüon.d*
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Avec ces méthodes très-simples , rien n'est plus facile
que de determiner, pour un instant quelconque , le tems
moyen absolu, lorsque l'on connaît , pour ce même lieu
et pour ce même instant, l'ascension droite moyenne du
soleil moyen sur son équateur et le terns syrle'ral apparent.
31 suffit d'observer les règles que nous venons d'exposer.

Par exemple ̂  en discutant un grand nombre d'obser-
vations du soleil faites par M. Maskeline , 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. ï Q449 de tèttls sydéral au méridien de Paris , ce tems
étant compté du méridien supérieur et à partir de l'équi-
rioxe vrai. La longitude du périgée rapportée à l'équinoxe.
moyen était à cet instant 010°. 17492 : 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 40, elle deviendra 7h. у543уЗ ; la
nutation du point équinoxial moyen en ascension droite ,
ou son ascension droite apparente, était alors — o°.oo33i ,
ou en tems , — uh.0000827 elle était négative, parce que

teins. En formant son expression générale, elle sert a trouver l'un

de ces tems, l'autre étant connu.

Dans toutes les relations piécédenies , il faut mettre, pour 4 *'л

•valeur numérique , telle que nous l'avons donnée dans le chapitre

sur la nutation. En nommant , comme nous l'avons fait alors, 7V"

la longitude du nœud ascendant de la lune , et L la longitude Ju

soleil, nous avons trouvé *

</< cos » = — 5o",973 sin .V — а",834 sin 2 L.

C'est l'ascension droite vraie du point équinoxiîl moyen , de même

que T Y" est sa déclinaison vraie. Celle valeur de 4 cos v est donc

cfelle qu'il £iut employer dans les formules que non« venons d'cJtno.ser.
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le ncfeud de la lune se trouvait clans les signes ascendant de
l'écliptique entre y et <§. Ainsi en la. retranchant du-
tems sydéral vrui 4Ь;1у44э* еЧе deviendra additive , et
l'on aura 4h- 'Э^уау pour l'ascension droite moyenne

du zénith rapportée à l'équinoxe moyen. Si l'on en re-
tranche l'ascension droite moyenne du soleil 7b.754370,
en ajoutant, s'il le faut , iuh 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 réduit au mouvement
elliptique, a passé au péricée de son orbite le 29 décembre
1780, à 6h.44°2 f^e tems moyen au méridien de Pari::.
J'ai retranché une unité du nombre de jours, parce que
nous eh avons converti un en heures pour rendre la sous-
traction possible.

q5. Maintenant que l'origine d'où l'on compte le téms
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'écliptique , il a dû, à iine certaine époque, coïncider
avec la ligne des equinoxes,et dans un autre temsil lui a été '
perpendiculaire. Ces époques sont faciles à déterrfiiner,
•puisque nous connaissons par les observations la position
actuelle de cet axe et son mouvement (*).

(*) Nous avons TU que le mouvement svdéval du périgée à partir de

j^5o est

t.36" ,443578 + Г>.о",ооо25а.

Soit 4-' le mouvement du point éfjuinoxial sur l'équateur vrai ; mou-

vement dont nous avons donné l'expression générale pag. 85. En
l'ajoutant au résultat précédent 7 nous aurons le mouvement du périgée

relativement au point équinoxial de'I75o. Si nous ajoutons encore à ce

•mouvement la longitude du périgée à rette ороцы« , laijuellc ciait
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Suivant les observations de Lacaille , la longitude da
périgée , ет; 170.4. é ta i t 3o(j", 5827.

Quand le grand axe était perpendiculaire à la ligne des
equinoxes , cette longitude était de 3oo".

La différence est g", 8827, qui à raison de 191*, 0668 par

r I T , . . , , ian , font un nombre d années égal a - - ,,... ou environë I3iob68
5oo ans.

Ce phénomène est d^nc arrivé en l'an ia5o. Alors lé
périgée du soleil coïn- iJait avec le solstice d'hiver, et
l'apoyéc avec I^ soUlirc ù'été. \QypiJig. 16.

De même , quand le grand axe coïncidait avec la ligne
des équi inxes, l;i longitude du périgée était 200°.

]):'j>'!is cette époque jusqu'en 1700, il s'est avancé de
юэ",5027.

Le nombre d'années nécessaire pour ce déplacement est

. r or- • l 'ou environ отЗо , ce oui reporte ce pneno-J r

mène à 4ûoo 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
premièuci traces du sé jour le l'homme sur la terre , quoi-
qu'il paraisse J ailleurs par un grand nombre de preuves
physiques , que la terre elle-même est beaucoup plus an-
cienne.

qG. On voit que le même phénomène arrivera encore-
lorsque le périgée solaire aura atteint 4°°° ï c'est' à-dire ,
lorsqu'il aura décrit 100° — 9°, 8827 , depuis 1760 ; et en,

de Зод", 682716 (2fS°,:>y',?.8" sex.), nous aurons pour une époque quel-

«onquc celte longitude comptée de l'cquinoxe de i"5o, ce sera

Зод». 581716 -H <f -*-t. 36" ,/i435;8 + г».о",ооо25з.
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parlant des résultats préccdens , on voit qu'il faut pour
cela un nombre d'années exprimé par 5y35 — 2.5ooou
4y35 , ce qui reporte се phénomène à Fan 6485.

Alors le pérLgéc solaire coïncidera avec l'équinoxe du
printems, au lieu que dans la position opposée , il a coïn-
cidé avec l'équinoxe d'automne. Dans ces deux cas la
ligne des solstices qui est toujours perpendiculaire à ceile
des equinoxes , se confond avec le petit axe de l'ellipse
solaire.

Généralement, on voit que cette ligne des solstices ne

répond jamais pendant deux années consécutives aux mômes
points de l'orbite du soleil. Au 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 es. 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, ßg. 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 promptement que l'autre, puisque son
étendue est moindre , et que les surfaces décrites sont
proportionnelles aux tems. Cette circonstance , jointe au
déplacement du grand axe , rend les durées des quatre
saisons inégales entre elles , et variables dans les différons
siècles.

Lors de cette position du soleil en ia5o , le périgée
coïncidait avec le solstice d'hiver. Alors , le tems écoulé
depuis l'équinoxe Uu printems E jusqu'au solstice d'été ,
tlait égal à l'intervalle de ce solstice à Гсицшохе
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d'automne; le printems était donc égal à l'été et l'au-
tomme à l'hiver.

Du tems d'Hipparqne , ou 128 ans avant l'ère chré-
tienne, l'apogée était moins avancé qu'en iy5o d'une
quantité égale à 191 //,0668.1878 ou 35°,88a3. La longi-
tude du périgée, à cette époque, était donc 273°,yoo4.
L'ellipse se trouvait placée à-peu-près comme on le voit
dans la flg. 17 , et l'angle PTS était de 26°,2996. L'inter-
valle Ej4S'j de l'e'quinoxe du printems au solstice d'été -était
alors <j4 jours et demi, et l'intervalle 5'«, de ce solstice à l'é-
quinoxe d'automne n'était que de 02 jours et demi, sui-
vant les observations de ce grand astronome. Le printems
était alors plus long que l'été, et l'hiver plus long qu«
l'automne.

08. Maintenant la position de l'ellipse est tflle que
îa représente la flg. 18. L'angle PTS était de io°,53fc>o
au commencement de l'année 1800 , et l'on avait pour les
intervalles des diverses saisons :

De l'équinoxe du prinlems au solstice d'été , 92. ,go588. •
Du solstice d'été à l'équinoxe d'automne, дЗ.,56584-
De l'équinoxe d'automne au solstice d'hiver, 8gr.,6дд54-
Du solstice d'hiver à l'équinoxe du printems, 89 .,07110.

Le printems est donc maintenant plus court que l'été ,
et l'automne plus long que l'hiver (*).

Tant que le périgée solaire restera du côté de l'équa-
teur, où il est maintenant , le printems et l'été pris en-
semble, seront plus longs que l'automroe et l'hiver. Dans

(*) On verra plus loin , dans une noie , la manilre dont on a calculé

ce» nombres. II faut auparavant que nous ajons expliqué la construction

des tables du soleil.



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 Pété pris ensemble deviendront plus courts
que l'automne et l'hiver.

99. 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
tes observations de l'équation du Centre.

100. LÀ 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.

Maie il peut rester encore beaucoup d'incertitude sur
l'excentricité. Nous 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 pour
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
du 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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triché , les aires égales correspondraient à des angles
égaux , et le mouvement de cet aslre serait uniforme. Les
inégalités périodiques que Ton y observe , sont donc l'effet
nécessaire de l'excentricité de l 'oibiic. Elles sont liées à
cette excentricité , et leur é tendue depend de sa gran-
deur. Or , on peut les observer 1res exactement au moyen
des excellentes horloges que nous avons au jourd 'hu i ; on
peut donc espérer de déterminer , par ce moyen , l'excen-
tricité avec beaucoup plus de précision que par l'observa-
tion directe.

toi. Pour avoir une idée nette de ces inégalités , il faut
concevoir le mouvement du soleil comme composé/ d'un
mouvement circulaire et uniforme , qui en fait la partie
principale, et d'une correction dépendante de l'excentri-
cité de l'ellipse , qui modifie cette première valeur.

Ou , si l'on veut peindre ces considérations par la géo-
métrie , concevons un soleil fictif s, fig. 19, 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'étant partis ensemble du périgée P, ils y
reviennent ensemble après une révolution entière, et sui-
vons-les à partir de ce point. Tandis que le soleil fictif se
meut d'une manière uniforme, le vrai soleil ̂ se meut d'une
manière inégale , en formant avec la distance 'périgée des
secteurs d'ellipse proportionnels au tems. Comme il a ,
en partant, sa plus grande vitesse , il devance d'abord le
soleil s\ mais son mouvement se ralentit à mesure qu'il
»'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'atteint 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 clé
vitesse , en se rapprochant du périgée. H-arrive un moment
où leurs marches sont égales ; ensuite celle du vrai soleil
^ 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 teins.

Par conséquent, si l'on conçoit deujc rayons vecteurs,
menés à un instsnt 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 vaïeur ; 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 Véquation de l'orbite, ou
Véc/nation au centre, parce que l'on a coutume'd'appeler
équation en astronomie , les quantités qu'il faut ajouter
on ôter aux résultats moyens, pour les égaler aux résultats
véritables.

юз. Depuis le périgée jusqu'à l'apogée, l'équation du
centre doit.être ajoutée au moyen mouvement du soleil ,
pour avoir le mouvement vrai ; depuis l'apogée jusqu'au
périgée. , elle en doit être retranchée. De plus, il y a deux
points dans l'orbite , où elle atteint sa plus grande valeur,
Le calcul fait voir que si cette valeur est connue , on en
peut déduire immédiatement V excentricité (*). Or il est
facile de déterminer ce mpximum par observation, comme
on va le voir. '

(*) \'oici la fbrniVile. goit E 1* plus grande equation du centre,
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: En effet, dansées points, les deux soleils se meuvent
pendant qeelqnes irtstans avec mpi.jfi vitesse. Le mouve-
ment du vrai soleil est doue alors égal à son moyen mouve-

E
e l'excentricité ; que l'on fasse — - - := a , où aura l'excen-

630,661977
tricité par la série

ï M ' 587 4o583
с = -- a -- • — a3 — • — —„—, — «' -- — - ; - ai -t- . . . .

а 768 983040 2642411620

La quanlilé a est toujours une fraction très-petite principalement

pour le soleil. Si- l'on suppose av<c l 'auteur de la Mécanique céleste,

/? =: 2°,i4°9) au commencement 'de ';So, on aura

л* qui donne — . » = 0,01 68 14-
3

i i i '
Le second terme - ; — est au-dessous de o,ooooor , et, par consé-

768
quent, insensible; on aura donc , en se bornant au premier,

e = o,oi6bl4-

C'est le résultat adopté par Taiiteiir de la Mécanique céleste dan»

па ТлЫе des élétnrns des pianotes. Si Гон voulait au contraire déter-

miner les plus glandes équations p.u1 l'excentricité э U ue faudrait que

retourner la série précédente , et l'on aurait

ss ,
E = G3°,G6ig77 ( IK +•- — e' -H . .'. .".etc.}

ce» séries sont faciles à déduire des équations du mouvement elliptique

que nous avons donné page i53 ; il sullit d'exprimer dans ces equations

que f époque pour Inquellc «m calcule esi cel!e à laquelle le mouvement
Vrai de l'astre égnle son mouvement moyen. On trouvera la démonstra-
tion de ces résultats et de totiles ces formides relatives à la plus

grande équation du centre , dan« une note placée à la fin de Çft
cUapitic.

a. 12.



l^S A S T R O N O M I E

ïnent tropique, ou à i°,og5i635. C'est le caractère auquel
on reconnaît l'époqu%de la plus grande équation. -

11 y a deux points semblables dans L'orbite; et comme
sa figure eit symétrique, il est tie toute nécessité qu'ils
soient placés symétriquement de part et d'autre du grand
axe , comme dans la Jîg. m , où ils sont désignés par
S et 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 soustractive : 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 fictif , comme le représente \^Jig. iq.

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 , S'Ts' ,
ou au double de la plus grande équation du centre , car à
cause de la symétrie de l'orbite, les deux angles STs ,
S'Ts' doivent 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, JE7S' 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, eu
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-

servées aux époques de la plus grande équation, l'excès
du moyen mouvement tropique , sur le mouvement frai
en longitude, dans If même intervalle , est le double de
l'équation du centre.



too. Dans tout ceci nous n'avons pas eu égard au dé*,
placement progressif de 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 ajouter l'arc décrit par
le périgée, pendant l'intervalle de la première à la seconde
observation. Ainsi l'angle STS' 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 tout
se réduit à la règle très-simple que nous avons donnée.

io4- Par exemple, en discutant les observations de
M. Maskeline pour l'année 17/5 , on trouve la longitude
du soleil de i3°,0,565 pour le 2, avril, à oh,o8g7 tems
moyen à Paris (*). Le soleil, à cette époque, était fort
près de sa plus grande équation , circonstance indiquée
par SOB mouvement diurne.

Le 3o septembre suivant, à gh,gg25, la longitude du
soleil était 2o8°,gq52, il se trouvait encore fort près de
sa plus grande équation.

La différence des deux longitudes, est igS^oSSy. Pour
avoir celle des deux époques , il faut considérer que du
л avril à oh au 3o septembre à ioh, il y a 182 jours.
La première observation est plus avancée de oh,o8g7; la

(*) Mémoire» de Berlin pour Tannéte i?85.
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seconde l'est moins de о ,ооу5', ce qui fait en .tout oh,OQ7a
ou o'oogya à retrancher de 182 iours. Le reste est
181,99028; c'est l'intervalle des observations.

L« moyen mouvement tropique ,
correspondant à cet intervalle, est... 400°- i8i',g9oa8

365,242264

Ou ig9°,3o9i
Le mouvement vrai égale. ïq5°,0887

La différence est 4°;27°4

Ce qui dorme 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 équation , ce qui

'est peu probable. Mais l'erreur est toujours fort légère,
uarce 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'inslant Jde l'observation , pour être la plus
grande de l'orbite , et c'est encore ce que Год 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 même état que si l'observation
eût été faite immédiatement dans le point de la plus
grande équation ; et le catcu' établi sur les observations
ainsi réduites devient tout-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 équation

du centre ; car cette anomalie étant ajoutée à la 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

suivant les puissances de l'excentricité. Soit e l'excentricité , v l'ano-

malie cherchée; la formule qui la donne est

3 ai 34oq
-g

í 3 ai
77{ — e-\ --

\ 4 128
...

4 128 4oo,öo iö55ao8 i

Pour le soleil on a

e = 0,0168.
ai

Le terme - e3 sera moindre que 0,000001 , et le terme qui eu

résultera dais la'valeur de и, sera au-dessous de о,оось Si l'on veut

bien se permettre de le négliger , on aura simplement

3c
v = 100° -t- G3°,66iQ77 . - ?

4

ce qui donne , en mettant pour e sa valeur

v — 100° -t- o°,So2i = ioo°,3o2t ;

с est l'auomalie du soleil qui répond à la plus grande équation An

centre. Elle est plus grande que 100°, mais elle en diffère peu. Pour

montrer qu'une valeur très-imparfaite de l'excentricité suffit pour dé-
terminer l'époque de la plus grande équation avec une exactitude

presque suffisante^ employons la valeur de l'excentricité 4ue no'1!

avons déduite plus ],aut des observations de M.1 Maskeline , sans y
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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 il
faudra lui faire subir une réduction pareille à celle de la
longitude vraie. Mais non-seulement ces corrections sont
pareilles , 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 moyen
île l'intervalle vrai , on voit que cette correction conj-
mune est parfaitement inutile pour le résultat , et par
conséquent il faut 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
borner à en employer une seule , mais qu'il faut en faire
concourir le plus grand nombre possible à la 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 donnent l'équation du

faire aucune modification : cette valeur était 0,01728. En l'employant

uu lieu de e dans notre formule, on trouve

v = 100° •+• o°,825i.

Ce résultat diffère déjà bien peu de celui que donne la valeur exacte de

e ; mais pour j apprécier J'influence que la différence, peut produire

sur la plus grande équation déduite des observations , il suffit d ouvrir

des tables du soleil ; on y verra que 2°,2222 de différence sur l'ano-

malie pros de l'époque de la plus grande équation , ne produisent pas

o°,ooi2 sur l'équation du centre, et pour une différence moitié moindre

Terreur est quatre lois plus petite \ la valeur très-imparfaite de l'excen*

tricité que nous avons trouvée", suffisait donc déjà pour trouver »

moins d'une seconde la plus grande équation du centre , et par sui'.i

pour obtenir exactement l'excentricité.
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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 /le cette ma-
nière que M. Dclambre Га trouvée égale, à 2°,i3g4 pour
l'année lyyS. 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 ißa jours , c'est-à-dire d'une demi-année. Il faut donc
que les rayons vecteurs correspondam, se trouvent à-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 la note de la page précédente.

(**} Son expulsion générale est

í est le nombre d'années écoulée) depuis 1760; et par conséquent Гоо

doit faire t négatif алаш cette époque. V. la Micanitpe céleste , torn. III,.

fag. I57-
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107. Ce phénomène suppose une diminution analogue
datis l excentricité de l'orbe solaire, car ces deux quantités
sont liées entre elles , et elles doivent croître et décroître
en même terns, puisque si l 'excentricité était nulle, l'é-
quation du centre serait nulle aussi. La théorie, en mon-
trant cette dépendance , a fait connaître la diminution
correspondante de l'excentricité. Elle est de 0,00004.1^612
par siècle ( * ) , le demi grand axe , ou la distance
moyenne étant prise pour unité. C'est environ 1^16 lieues
en iço ans, ou 14 lieues par année, en n'évaluant
qu'à 34oopooo de lieues la distance moyenne du soleil
à la terre. On voit que des fractions qui paraisse ut presque
insensibles dans le f i e l , deviennent très-con idérables
quand noivs 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. Мам Ja théorie de l'attrac-
tion a prouvé qwe les variations de l'excentricité et de
l'équation du centce , 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 formules de la pag. 177,
<:ar la diminution séculaire de l'équation du centre étant o°,oo53oza4 ,
df) n'ayant égard qu'à son premier terme, la diminution correspondant»
de VexcentricJtê cat

t o,oo53<na4
з
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Kiámes valours. Elle oscillera ainsi dans des limites dont
Ja période n'est pas encore bien connue, mais que l'on
sait pourtant devoir être fort resserrées ; et les choses se
maintiendront ainsi éternellement , à moins que quelque
cause extérieure et inconnue ne vienne changer l'état ac-
tuel du système du monde, et modifier les lois que nous
y observons.

N O T E

Sur IKS rapports de l'Excentricité avec la plus grande
équation du Centre.

J'ai promi» de démontrer les séries qui donnent la plus grande

icjuation du centre par l'excentricité, ou réciproquement l'excen-

tricité par la plus grande équation du centre. Je le ferai d'autant

plus tolun tiers, que l'on n'a jusqu'à présent, donne la démonstration

.de ces formules que par le calcul différentiel, ce qui les met hors

de la portée des éléinens.
Pour cela, il faut partir de celte condition fondamentale, qu'à

l'époque--t_de \л plus grande équation du centre , le mouvement vrai

du soleil égal«; son mouvement inojen. Cherchons donc, l'expression

du mouvement vrai dans un point quelconque de l'ellipse, et tâchons

d'y introduire cette condition.

Л Cet effet, rappelons-nous le principe des aires. Soit r le rayon

vecteur du soloil à un point quelconque de son ellipse , et « le petit

mouvement angulaire de ce rayon vecteur un tcrns très-couit, par

exemple , dans une seconde de tems. i c petit secteur elliptique ainsi

raet
décrit sera. à fort peu près , exprimé par , et cette expression

•i

sera d'autant plus exacte, que a. sera moindre; en sorte qu'en dimi-

nuant a, de plus en fias , nous pourrions rendre l'erreur moindre

qu'une quantité quelconque donnée; or, nous avons trouvé, par les

observations , que les surfaces des secteurs elliptiques sont propor-

tionnelles aux teins employés à les décrire ; c'est unr des lois fonda-

mentales du mouvement du soleil. 1 ar conséquent, si nous appelons
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if la surface totale de l'ellipse , Т le toras employé pour la décrire,
Г^а.

et t le teins employé à décrire le petit secteur , cette propor-
?

tiouiUiiui nous donnera •

l'a t Z St
^ = - f ' ?" consequent, «= -^Г'

Mais ел nommant a le demi grand axe de l'ellipse , e le rapport d*

Гехашпсие au denui grand axe, on démontre, dans les element,

que la surface de ГеШре est égale à v tf \- ï — с1, я- étant la

den.i-circci.l'éience d :nt le rayon est l'unité, (foy. Géom. aualyt.,

4e. édii. )j ainsi, en substituant celle \aleur au lieu de ii', nous

aurons

a w a1 V/1 — e1 . í

a est le mouvement angulaire vrai du soleil pendant le tems t. Si

cet astre se mouvait uniformément, sou mouvement angulaire serait

íinii) .'euicnt proportionnel au tcms t j et eu le nommant f, on aurait

alors
t

V = -37t •—•

lions avons vu que ces deux mouvemcns doivent itre égaux á TépOíja«

de ia plus grande équation du centre j on a donc alors

ST.« Зя-а1 l/j — e* . t

T r'T

Ou en supprimant les diviseurs commun»

ifl = a' \/i — e»,

et par conséquent,

r = a (ï — ea)î".

C'est la valeur du rayon vecteur correspondant à la plus grancte

équation du centre. Puisque t a disparu, nous pouvons lui supposer

telle valeur que nous voudrons , le résultat sera le теше. Nous le
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tupposerons si petit , que l'erreur de l'évaluation du secteur ellip-
r*a.

tique, par l'expression , soit moindre que toute quantité donnée,

et le résultat sera encore le même ; mais alors il s'ensuit que la
condition à laquelle nous venons Je parvenir pour r n'est pas seu-
lement approchée, elle est rigoureusement exacte.

Il ne reste p!m qu'à l'introduire dans les formules qui donnent
le teins et l'anomalie. Ces formules sont

( ï ) . , . n t — u — esinu, r — a ( \ — ecoszi), t ang jp—I/ 'tangju.

Ce sont celles que j'ai déjà données dans la pa»e i53 ; je n'y ai
tait d'autre changement que celui de supposer, pour plus de simpli-

a v

cité , •——— i= n, et de faire « := о, ce qui revient a compier les

longitudes v du périgée. П est visible que ni est le moyen mouve-
ment du soleil depuis le périgée; c'est, par conséquent, son anomalie
moyenne ; v est son anomalie vraie , et la différence v — nt est
réqualion du centre , que nous nommerons généralement Q, pour
un point quelconque de l'orbite.

Comme l'équation de l'ellipse entre r et v est

„(,_„,)

in égalant cette valeur de r à son expression en fonction de u, om
aura

ï — e cos м =: •
i •+- e cos f ' ,

Cette équation n'est qu'une transformation de la dernière des équa-
tions (i)? comme il est facile de s'en assurer; mais elle nous sera
plus commode pour l'objet que nous nous proposons, et noua l'em-
ploierons de préférence.

Si, dans ces équations , entre r et u, entre г et v , on introduit
la valeur r = a(i — e ')ï , qui a lieu lors de la plus grande équa-
tion du centre , on en tire

ï -4- в cos v = ( i -;- с*}т, i — e cos и = ( J — e'.) ? ,
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par conséquent

,> \ l~ (T — «*)Ч(a) cos P = — -i - i - '— L , co

Cês equations développées en série par la formule du binôme de

Newton , donneront (es angles u et v то fonction de l'excentricité ;
ensuite on en déduira nt en fonction de la même quantité, ef. la

différence v — i,t sera la plus grande équation du centre.

Si l'on développe les seconds membres des équations (2) en séries

pav la foi-mule du binôme , on voit que le terme indépendant de

l'excentricité e disparaîtra , et les termes resuns étant divisés par

e , les valeurs de cos v et de cos u seront de l'ordre de l'excentricité ,

c'est-à-dire , fort petites. De plus la première sera négative , la se-

conde positive , c'est à-dire , que v sera plus grand et и moindre qu'un

angle droit. Faisons donc, pour plus de simplicité,

v = 100° 4- "', « = loo» — u' ,

les équations (ï) deviendront

ï — fi— «')* , ï — (i — #')*
sine = - i - — -i sin u =: - ! - >

et comme l'excentricité e est fort petite, on voit que les angles v'

et u' seront fort pciils du même ordre. Si l'on effectue If déve-

loppement des seconds membres en se bornant aux termes affectés

dus deux premières puissances de e , qui sont les plus sensibles , ou
aura

sin о' — \ , e -4- JT . e3 , sin и' = \ e Ч- -^ . еэ.

Maintenant ^ il C\ut savoir que la "valeur d'un petit angle « peut

toujours se développer eu série suivant les puissances de son sinns ,

et les deux premiers ternies de cette «érie , qui nous suffiront dan«

le cas actuel , sont

— =sin a -V J..§in3«, ou u = R <si

fi est le rayon qui avait été pris pour unité dans les formules

anal vu jties , et qui se trouve ici reproduit sous sa désignation par-
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ticulière , afin de donner la facilité d'exprimer l'arc a, on partie«
«l'une autre unité. Par exemple, si l'on veut exprimer a en secondes
décimales, il faudra exprimer aussi К de la même manière, car
les atures termes de l'équation étant des nombres abstraits , il faut

<jue le rapport — soit aussi un nombre abstrait ; он aura ainsi

R •=: 6366io/',77 } c'est la valeur du rayon en secondes décimales.
En appliquant ce développement aux expressions de sin v' et de
sin u', et nous bornant toujours aux troisièmes puissances de e,
nous aurons

v ' = X { l e + +\e'}, «' = Л {i e+ &•••}.

Maintenant, puisque l'équation du centre est v — nt , en mettant
pour v et u leurs valeurs 90+ f', 90 — u', et désignant, pour
plus de simplicité, v — nt par Q, on aura

Q — v' -Ь и' + e со» и' ;

mais ici comme les angles v' et u' sont exprimés en secondes et non
plus en parties du rayon pris pour unité , il faut faire subir le même
changement au terme e cos M', qui se trouve encore ainsi exprimé ,
c'est-à-dire, qu'il fiiut le multiplier par le rayon réduit en secondes ,
«t écrire

Q—v + u'+R.ecos u\ oubien Q = v'->r и + Re—2 fie sin' J u.

Le terme s i n j u ' sera de l'ordre e; par couséquent, son carré
sera de l'ordre ea , et comme il se trouve déjà miiltiplié par e dans
la formule, on voit que dans la valeur de siu и , on peut se borner
à la première puissance de e, c'est-à-dire, prendre
tin ; и = ! sin и' = l e ; alors , en subsiitujnt dans (Q) cette valeur
f.t celles de v' et de u' trouvées plus hau t , il vient

et si Ton voulait en tirer e par Je retour des suites, en faisant
Q

—g- = « , ou aurait d'abord
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et en substituant , dans le second terme , 5 « au lieu clé e , Ce «Juî

borne le développement aux troisièmes puissances , il vient

ce sont les deux premiers termes de la série rapportée dans le texte,

page 177-

Si Ton voulait trouver la valeur de nt qui répond h l'époque de

1л pins grande équation du centre , il sufurall de remarquer que

Го" a en général, Q = v — /il ; par conséquent, lit =z v — Ç), et

les valeurs précédentes de v et de Q donneraient

nt = too0 — R | J- . e + ,'Д с3 4- etc. J.

Jusqu'ici nous n'avons considéré que la plus grande equation du

centre; mais en pariant des équations fondamentales du mouvement

eî l 'pl ique, données au commencement de cette note, et réduisant
ces équations en scries , ordonnées suivant les puissances de l'excen-

tricilé , on peut en déduire généralement la valeur de v — nt , ou

l'équation du centre qui convient à chaque valeur de t. On trouve

ainsi la formule suivante , dont la démonstration doit être renvoyée

à la Mécanique céleste ,

v — nl = R \ъе — {-сз( saint-^-R {î e1 — ~ e* \ eiu ï nt 4- ----

Les divers coefficiens de cette formule ne sont qu'approchés , car

chacun d'eux doit contenir une infinité de termes ; mais ceux quft

nous avons rapportés suffiront presque toujours. Dans les nouvelle»

tables publiées par le Bureau des longitudes , on trouve la même for-

mule , développée , par M. Oriani , jusqu'aux douzièmes puissances d*

l'excentricité.
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CHAPITRE X.

De l'usage des Equatioîis de condition pour la
détermination des élémens.

109. JUSQU'ICI nous avons considéré les élémens de
l'orbe solaire , indépendamment les unes des autres ;
nous avpns déterminé chacun d'eux en particulier , d'après
les observations sur lesquelles il avait le plus d'influence.
En répétant cette opération pour deux époques élov-
gnees , nous avons reconnu , toujours d'après l'observa-
tion, les variations séculaires que chaque élément éprouve.
Mais dans la réalité ces déterminations isolées ne peu-
vent être considérées que comme de premières approxi-
mations. Car les positions observée» 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'e'poque
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 Von cherche séparé de
tous les autres. C'est ainsi , par exemple , que le lieu du
périgép influe'sur la recherche de la plus grande equation1?
de sortç qu'une petite erreur suc un de ces élémens se re-
porte nécessairement sur l'a,utre. Il est donc nécessaire
d'avoir égayi à cette influence réciproque pour obtenir
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avec toute l'exactitude possible les valeurs absolues dis
élémens, 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..buísse en parler 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 plus volontiers , qu'elle donne en
quelque sorte le secret de l'exactitude ac tue l le des labiés as-
tronomiques , et Je l'accord qui existe dans leurs résultats.

no. L'ejprit de la méthoiiè 'consiste à corriger les élé—
mens d'un seul coup , et tous à-là 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 représerïter. Le résultat des tables, com-
paré avec celui do 1'observalion fail connaître l'erreur
dont les tables sont affectées dans cette partie de leur
construction ; il est vrai que ct-la suppose les observations
parfaitement exactes , et elles ne sauraient l'être toutes
que par un hasard presqn« impossible : mais comme la
méthode dont on fait usage 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 d'eduits de leur
ensemble , pourvu toutefois qu'elles ne renferment point
de vrce constant et commuiï, tel que pourrait le pro-
duire, par exemple, un défaut de construction dans
mielquc partie essentielle ties instrum-ens dont on s'est
servi, une méthode vicieuse d'observer , ou telle autre
cauie permanente et toujours dirigée dans le \neme sens.
<Ea supposant les observations exemptes de ces vices, et
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«m doit toujours s'assurer qu'elles en sont exemptes, on.

peut attribuer aux tables toute les différences des résultat^

calculés et des résultats observés. Ces différences sont donc
les erreurs des table's.

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

théorie de l'attraction ; elle ri'e.->t 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 élé—
mens des tables que le soupçon doit se porter ; j'en-

tends par élémens le petit nombre de données particu-

lières à chacun des 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-lait exacts , il est sen-
sible que cette erreur introduite dans les formules ana-

lytiques se perpétuera dans leurs résultais , et produira

des 4ifféi'ences entre les observations qui sont vraies et

les quantités annoncées par les tables qui sont fausses.

Or , 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

a cause des rapports par lesquels ils sont unis; l'évalua-
tion dg chacun d'eux ne .«.aurait donc être définitivement

exacte tant que tous les autres ne sont pas exactement
connus. Ainsi, par exemple , le lieu du périgée ne peut

pas être exactement connu ы l'on ne connaît les dimensions
a. ,3
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de l'ellipse ; par conséquent l'excentricité' à son touf
influe sur Téquation du centre, et la recherche de cette
dernière exige aussi que l'on connaisse le lieu du périgée.
Cette réaction générale des élémens, les uns ; ur les autres ,
fait qu'en corrigeant un d'eux isolément d'après une ob-
servation , on ne serait pas sûr que cette correction fût
juste; il se pourrait même qu'elle devînt plus nuisible que
favorable à l'exactitude, 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 produit sur eux. Cette
méthode de correction sisolées et partielles est donc essen-
tiellement, vicieuse. Lorsque chaque élément a été déter-
miné dans les circonstances qui lui sont les plus favorables,
c'esl-à-dire, dans celles où il a le plus d'influence, il faut,
pour pousser plus loin l 'exactitude , trouver un procédé
eui permette de les corriger tous simultanément : c'est à
quoi l'on parvient par la méthode des équations de condition»

Cette méthode repose sur un principe général qui nous
a déjà servi ; c'est que si plusieurs causes de variations
très-petitos inf luent sur un résultat, il suffit de calculer
leurs effets isolément, et la somme de ces effets par-
tiels composera l'effet total. C'est ainii 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 variation d'obliquité , on calcule séparément
les effets de ces deux causes et on en fait Ja somme:
de même , dans le cas des tables astronomiques , l'erreur
totale des ta-hles est la somme des petites erreurs particu-
lières produites par chacun des élémerrs. On calculera Jonc
l'effet isolé que produirait une petite erreur indéterminée
sur chacun d'eux, 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 t



parce qu'en effet ce sera übe condition à laquelle leurs
valeurs simultanées devront Satisfaire. Cette équation cori--
tiendra seulement les premières puissances des variations
des élémens , car on peut négliger les autres comme fort
petites , et cela est nécessaire pour n'avoir à traiter que
des équations du premier degré. Les coefficiens des diffé-
rens termes de ces équations contiennent les élémens eux-
mêmes ; mais comme ils sont tous multipliés par les erreurs
des élémens qni 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, suff i ront 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-i
Inque , il suffirait de former autant de ces équations qu'il
y a d'élémens à corriger. Mais comme elles comportent
toujours quelques petites erreurs , on supplée à leur
imperfection par leur nombre. On forme beaucoup plus
d'équations de condition que l'on n'a d'élémens à déler-
tniner ; 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 cie chaque élément, c'est-à-dire, qu'on les
ajoute ensemble ou qu'on les soustrait les tines des autres y
de manière à en l irer 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 numérique qui
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la multiplie, plus ce dénominateur sera grand par rapport
aux autres termes, plus les erreurs de ceux-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 sjgnes de tous les termes qui Ifis com-
posent ; puis faites la somme de toutes les équations ainsi
préparées. Dans cette somme l'erreur de l'élément que
vous avez favorisé a le plus grand coefficient possible ,
puisqu'elle est multipliée par la somme de tous les coeffi-
ciens particuliers qui l 'affectent, au lieu que les cocf-
ficiens des autres erreurs se sont en partie ajoutés et en
partie soustraits , suivapt la disposition fortuite de leurs
«ignés, de manière qu'il a dû s'en compenser tme
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-r
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 cette valeur seront tous des
fractions moindres que l'unité. Par conséquent, si on
les substitue dans toutes les autres équations , ils affai-
bliront le coefficient que a; 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 élémens, pour '
l'époque moyenne à laquelle se rapportent les observations
dont on a fait usage. Ces corrections étant connues , on les
applique aux élémrns 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 élemens éprouvent, et aux-
quelles on a donné le nom У inégalités séculaires (*).

(*) Comme celte méthode est très-imporlaTite eu astronomie, je

l'appliquerai à un exemple.
Supposons que Год ait un grand nombre d'observations du soleil

que l'on puisse regarder comme très-exactes. On en déduira les lon-

gitudes du soleil, et en les comparant 4 celles que donnent les tables ,

les différences seront les erreurs de Ces tables. Je les représenterai

par С', С", С".

Comme les perturbations peuvent être supposées exactement con-

nues par la théorie , et qu'on a dû en tenir compte dans les calculs,

les erreurs restantes doivent résulter de toutes celles que l'on a pu

faire sur les élemens elliptiques j il faut y démêler ce qui appartient я

chacun d'eux.

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 cola 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.

Dans ces tables on a donné au périgée une certaine position ,. d'après

laquelle ou a calculé les anomalie» , en retranchant la longitude du

périgée de la longitude du soleil. Par conséquent, une minute de

changement sur le lieu du périgée, change d'une minute l'anomalie

conespondante à chaque longitude. Supposons donc que la longitude

qui a donné l'erreur C repondo , par exemple , à 198° sex. d'anomalie,

comptée du périgée. Ce aéra six signes et dix-huit degrés, ou 6e, 18°,

suivant la manière de compter des astronomes j chaque signe râlant

3o° sexagésimaux. On trouvera dans la table d« l'équation du centr»
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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 rie 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 18',8 sur Tequaüon du centre, d'où
il suit qu'une minute produit i",88 ; et comme , à ce point, l'é-
quation du centre ii'Ts', fi.,. 19, est touslractive, la longitude
ETS' se trouve diminuée de la même quantité. Or, augmenter
l'anomalie ou l'angle obtus £Zi'd'une minute, c'est reculer le périgée
d'auwni, puisque la longitude £Т"Л' du soleil doit rester la même*
Par conséquent, la diminution d'une minute sur la longitude du •
périgée, produit, à ce degré d'anomalie, i",88 de diminution sur
la longitude Traie du soleil.

On calculera de même l'effet d'un changement arbitraire dans la
valeur de la plus grande équation du centre. Pour faciliter cette 14,—
cberche, il convient de cboisir la diminution séculaire 17", 18 (o°,oo53)
dout l'influence se trouve toute calculée dans la même table pour
chaque degré d'anomalie. On supposera donc que la plus granile
équation soit augmentée de I7",i8.

Il en résultera, à 198° d'anomalie, une augmentation de 5", 1.0 sur
l'équation du centre , ce qui donnera encore 5",io de diminution
sur la longitude.

Enfin , il pourra y avoir aus^i quelque erreur sur la longitude
moyenne du soleil indiquée par le» tables pour un instant donné,
par exemple , poar le premier janvier à minuit. Celte longitude,
moyenne, que les astronomes appellent l'époque, est aussi un des
ëlémens que l'on emploie pour le calcul des observations relatives
я un, autre instant donné } car on part de là pour calculer quelle
sera , pour ce nouvel instant , la longitude moyenne dn soleil , et à
cet effet, on ajoute à [époque le moyeu mouvement du soleil , de-
pois le premier janvier à minuit, jusqu'à Tinstant de l'observation,
que l'on calcule. 11 IIP. peut pas y avoir d'erreur d.ins cette rodmaion,
parce que le moyen mouvement est parfaitement bien connu ; c'est
donc sur la longitude moyenne qui sert d'origine , c'est-ù-diie ^ im
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minations astronomiques où l'on я réussi à obtenir
grande exactitude , et il faut convenir qu'elle seule peu-t
leur donner la dernière perfection. Cette méthode serait
également applicable aux recherches de la physique et de

l'époque , que le soupçon doit se porler ; supposons qu'elle ait
besoin d'être augmentée d'un nombre z de secondes , en sotte que
ton erreur , exprimée en secondes , soit -4- z.

Désignons aussi par -t- x l'augmentation qu'il faut faire à la Ion»
gitude du périgée, et par 4- y celle qu'il faut faire à la plus grande
équation du centre ; ces corrections étant aussi exprimées en se-
condés comme la première ; et calculons l'effet qui en va résulter
sur ta longitude déduite des tables.

Puisqu'un accroissement d'une minute sur la longitude du périgée^
en produit un de i",S8 sur la longitude , x secundes donneront

• - ; - ou x . o,5 1 33 , car ces. cuangemens étant très-petits , peu-

vent , «ans erreur sensible , еЧге supposés proportionnés entre eux.

De mêrr.i, l'augmentât' on y de lu pins grande équation donnera ,
«Uns l'expression de la longitude , la correction ,

7",i 8
ou — r-o. 2060,J ' a^*'

Et comme les tables , si elîes étaient parfaitement corrigées , d«~
fraient satisfaire aux observations , ou aura

Longitude observée = longitude calculée +.r.o,3i33— • y.Oj^QSg 4- a..

Or, on « trouvé

Longitude observée — longitude calculée = C,

On ащ.а Jonc l'équation

C = г -i- x . o,3i33, — y . 0,2969,,.
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la chimie ; en general, elle peut servir toutes les fois qu'il
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 'era une équation de condition, entre les trois corrections

*,j-, ï.

Si С était connu arec une rigueur géométrique , trois équation»
semblables suffiraient pour determiner ces trois inconnues. Mais lei

erreurs inévitables des observations exigent qu'on en emploie un plui

grand nombre. On les combine , comme nous l'avons enseigné dons

le texte , de manière à eu tirer trois équations où les coefficient

de Д", y, z soient successivement aussi prands que possible compa-

rativement à ceux des antres inconnues. Ces trois équations

résultant« 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 an milieu de l'intervalle que les оЫег-

Tations comprennent, ce qui suppose qu'elles ne sont pas trop,

éloiguérs les unes des autres , et que It; rnoven mouvement est

assez exactement connu. Car cette connaissance est indispensable pour

transporter l«s longitudes moyennes, depuis l'instant qui sert (\'epof/ue
aux tables, jusqu'à ceux des différentes observations. Dans l'état ac-

tuel de l'astronomie j ces suppositions sont plus que permises, mais
s'u s'agissait d'une nouvelle planète où l'on craindrait de les admettre ,

on introduirait, au lieu de z , une quantité variable

n étant la correction du mouvement annuel, et í le nombre d'années

icoulées depuis une époque fixe, mais arbitraire que l'on prendruii

pour origine.

En déterminant les valeurs de ^",y, * pour deux époque» éloi-

gnées, par exemple, vers 1766, par les obser\allons de Bradley,

et vers 1800 par celles de Maskeline, on verra si les moyens mou-

•veniens du soleil, le déplacement de l'apogée et lcs variations de la
plus grande équation , supposés dans les tables, s'accordent атсс

l'expérience.

En combinant les équations de condition, comme nous venons de
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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 condition ,
d'après nn autre principe qui a été employé pour la.
première fois par M. Legendre, 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 différentes les
unes des autres., comment délciminerait-on la position
moyenne ? Ce qui se présente de plus simple et de plus
naturel, serait de chercher une position qui s'écartât 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 problème est absolument pareil, quand
on veut combiner plusieurs observations de quelque genre
que ce soit. Les distances des points sont les différences
des résultats particuliers au résultat moyen. Puisqu'il est

le dire, il se présente quelquefois un cas où l'en pourrait être
embarrasse. C'est cilui ou deux des inconnues auraient dans toutes
les équations des cocflîciens de même signes et proportionnels entre
eux. Alors , en effet , on ne pourrait favoriser une de ces incon-
nues sans favoriser aussi l'autre. Dans cette circonstance , il n'y
a qu'à considérer l'ensemble du ces deux termes comme une seule
inconnue que l'on aura soin, d'éliminer} puis quand les autres
inconnues .seront déterminées , on mettra leurs \aleurs dans les

premières équations de condition , tout y sera connu alors, excepté
la somme îles deux termes que l'on a réunis en un seul. Cela fait,
°n partagera la somme des équations de condition en deux gioopcs , à-
peu-près également , on aura ainsi -deu\ équations pour déterminer
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 former l'équation du minimum par rapport à une
des inconnues, il faut multiplier tous les termes de cha-
cune des équations de condition par le cofjßcient de Tin-
connue dans cette équation, pris avec son signe, et j air e
vne somme de tous les produits. Si Ton effectue cette
opération successivement sur chacune des inconnues, on
en tirera pour chacune d'elles une équation différente.
On aura donc ainsi autant d'équations nue d'inconnues,
et ces équations seront toutes du premier degré. On
déterminera donc toutes les inconnues par le procédé
ordinaire de l 'élimination.

Celte méthode qui consiste en quelque sorte à prendre
le centre de gravité des observations que l'on compare, a
cela d'avantageux qu'elle conduit d'une manière directe
et sans aucun tâtonnement aux equations résultantes, qui
doivent donner les plus petites valeurs aux inconnues du
problème. M. Laplace est parvenu à démontrer par la
théorie des hasards , qu'elle devient nécessaire , dans le
cas où l'on veut prendre le milieu entre un grand nombre
d'observations • d'un -même résultat, obtenues par des
moyens diiférens, par exemple, par des observations au
mural et au cercle. Dans ce cas, elle est la seule que
le calcul des probabilités permette d'employer pour avoir
la plus grande chance ро&мЫе d'exactitude. Son emploi
forcé dans cette circonstance, et la sûreté du principe sur
lequel elle repose, font penser 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 II
faut même lui donner la préférence sur la méthode,,.
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de Mayer qui a été jusqu'à présent la seule employée pat
les astronomes. Malheureusement elle exige beaucoup plus
de calculs numériques pour la formation des équations spé-
cialement relatives à chaque inconnue. Mais cet inconvé-
nient réel ne doit pas empêcher d'en faire usage dans les
recherches délicates où l'on aura besoin de la dernière
exactitude (*).

Lorsqu'un a r t , nne science ou une invention quel-

(*) Comme le principe des moindres carrés peut être d'une ap-

plication très-utile dans beaucoup de circonstances, je vais donner la

démonstration du procédé analytique auquel il Conduit : pour cela,

nommons x, y^ z, etc. , les corrections des élémens qui sont les

inconnues du problême ; les diverses équations de condition seront

«n général de la forme

о = a + bx + cy -t- dz + ... etc.,

en passant dans un seul membre tous les termes qui Its composent;

<z , Ьу с , ci j seront des coefnciens numériques déterminés. Si toutes

ces équations pouvairnl être satisfaites exactement par les valeurs de

a:, y^ z, leurs premiers membres se réduiraient à zéro comme ils lo

doivent , lorsqu'on y substituerait pour x, y, z ces valeurs. Mais

comme cette condition est impossible à remplir, Vu le nombre des
équations qui excède celui des inconnues} il v en aura toujours im

certain nombre qui ne seront satisfaites qua-peu-près , et le plus sou-

vent toutes seront dans ce cas. Ainsi, en représentant par E ce qui ne
se détruit point après la substitution de x, y, z . . ., E sera l'er-

reur que les corrections ne peuvent anéantir ; et si l'on adopte une

notation semblable pour toutes les équations de condition employées à

la détermination de ar, j", z, on aura

E = a Ч- Ьх Ч- ey + dz + . . . . etc.,

E = a' + b'x + c'y + J'z -4- . . . . etc.,

£"= о"Ц- b"x 4- c'y + tl"z •+•..., etc.,

et ainsi de suite : maintenant la somme des carrés de ces erreurs sera
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ronque est arrive presque tout-à-eoup au plus haut tîegré
de sa perfection , rien n'est plus intéressant que d'exami-
ner les causes secrètes qui ont amené ces progrès. Pour
l'astronomie observatrice , ces causes peuvent se réduire

i '' + JE'3 + E"1 4- etc. , et en la représentant par S on aura

d'après le principe des moindres carrés, les râleurs de x , y , s

doivent être choisies de manier^ rrne cette somme soit Ja phis petite
possible. Il s'agit de les determinei1 de manière que cette condition

soit remplie.

Pour cela , Supposons le problème résolu, et admettons qu'en effet

v f Y f z aient été déterminées de manière à satisfaii'e à cette con-

dition. Il faudra qu'en donnant une autre valeur à une de ces in-
connues, à x , par exemple, tontes les autres restant les mêmes, la

somme S devienne plus grande qu'elle ne Tétait d'abord. Exprimons

cette condition analytiquement. Soit x •+• x' la nouvelle valeur de

a? que l'on emploie ; en la substituant au lieu de x dans l'expression

précédente, on aura la nouvelle valeur de S qui eu résulte et que

je représenterai par 6", ce sera

S' = lbx'+ а -t- b.ï + cy +... î '+ í Ь'а.'+ а+ b'x + c'j- +... \'+ ----

un en développant les carrés compris entre les parenthèses

+ x'*b'+b'a -H i"a -f- e t c . ^

Pour que <5" surpasse A\ il faut que la somme des termes du second
membre soit toujours positive quel que soit x' , et soit qu'on le

prenne positif ou uégalH j or , comme l'un de ces termes est multi-

plié par x' , et le second риг 2.''3, si l'on prend pour x' une frac-

tion moindre que l'unité , le second terme ss trouvera plus affaibli que

le premier , parce que le carré d'une fraction moindre que l'unité

est toujours plus petit que cette fiviclion elJc-niiMiie ; et comme rien

de prendre l'aussi petit que l'on voudra, il s'ensuit que,..
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à trois principales, l'extrême perfection des instrumens,
la détermination des résultats particuliers par le concours
d'un grand nombre d'observation:, voisines réduites par le
calcul aux mêmes circonstances , enfui remploi des e'qua-

quels que soient les coefficiens numériques a , b , с , я', &', с', et les
valeurs des inconnues x , y, z j on peut toujours faire en sorte que
le terme affecté de x' l'emporte sur L; terme affecté de x'' • alors
le signe du second, membre dépendra donc absolument de celiu. clé
son premier tenue. Or, quand ou en sera venu] à ce point, si l'uu
s'avise de changer -4- x' en — x ' , on dianpcrn donc aussi le si^ne
du second membre, c'e^l-a-dire , que s'il était positif avec -+- x' il
deviendra négatif avec— л-', et réciproquement. Mais par une con-
séquence nécessaire* il y aura un des cas où Л" surpassera <S , et un
autre où il sera moindre que S. Ce résultat est contraire à la sup-
position que S est un ntimjiiuin ; ainsi pour que cette supposition
soit vraie , il faut que le changement de si£ïie du second membre
en plus et en moins soit impossible , quelque valeur et quelque
signe que l'on veuille donner я x'. ]1 n'y a pour cela qu'un moyen,
c'est de rendre nul le coefiicicnt de x', ahn de faire disparaître ce
terme qui seul occasionne le cliangeineui de siyne que Го» veut
éviter. Pour cela , il faut qu'on ait .

оï = l(a Ц- Ijc -1- cy +...) + b'(a'+ Ь'х Ч- c'y +. . . ) -bêle.

c'est-à-dire, que les inconnues .r, y , : doivent, être déterminées de
manière que celte condition soit remplie , alors, eu tlïet on aura

J" = S -4- .r'» (fr- Ц- l'' + b"* . . .)

«t quelque valeur que Гол veuille donner a i 1 ' , »5" ser.i plus grand
que 6'.

L'équation à laquelle nous Tenons de parvenir peut être mise
eous la forme suivante qui est plus simple

(ï) . . . . о = l'ai + xj i' + y ! ùc H- zfliii + etc. ,

en désignant par le signe /"une somme d« pi-oduils , telle que

fa(i := at/ + n i,' + . . . ele. J be = i>v -t- b'c' + . , . etc.
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lions de condition pour la correction simultanée des é]6~
mens, en ayant égard à leur dépendance réciproque. Ces
trois principes de perfectionnement seront également ap-
plicables a toutes les scionces 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 т, у, z, se dé-
duit des équations de condition précisément suivant les règles 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 exemple, en considérant y , la condition que $ soit aussi un
minimum relativement à cette inconnue , exigerait qu'on eût eiure
x . f, z la condition

(a) . . . . o=zfnc-+- xfbc 4- yfc* 4- z/cc/4-etc.

de marne , la condition relative à г serait

(3) . . . . о =fad + xfbd + y f cd + zfd> + etc.

En appliquant successivement ce principe à toutes les inconnues
ar, yt я , on en tirera autant d'équations qiril y a d'inconnues ? et
par réliminaLion on pourra déterminer chacune d^elles.

-Les valeurs de oc , y , z, déterminées de cette manière seront telles
que si Ton fait quelque changemcut en plus ou en moins à une
quelconque <Гетш~е elles , la somme des carrés dej erreurs qui en ié-
tukeroiH sera plus grande qu'elle ne Tétait auparavant. Ces valeur*
ainsi déterminées seront donc propres à représenter le mieux possible
les observations puisqu'elles donnent le système d'erreurs qui s*eu écart*
moins que ne ferait tout autre système.
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CHAPITPiE XI.

Construction- des Tables du Soleil.

ni. LES élémens de l'ellipse solaire étant bien déter—
tninés, il ne reste pins qu'à construire les tables, c'est-
à-dire à calculer d'avance pour chaque jour le lie.u du
soleil. L'analyse fourni t pour cela des méthodes directes
et rigoureuses, qui font connaî t re la valeur du rayon
vecteur et de la longitude en fonction du tems , à partir
d'une époque et d'une position données.

11 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 circulaire qui en fait la partie principale , et d'une
correction dépendante de l'excentricité.

D'après cela , on conçoit que l'expression analytique
du rayon vecteur doit être composée de deux parties ; la
première constante , et égale an demi grand axe de l'el-
lipse , ou à la distance moyenne du soleil à la terre ; la
seconde variable , et représentant les accroissemens ou
les diminutions <le cette distance dans les divers points de
l'orbite.

De même, l'expression de la longitude doit contenir
une par t i e proport ionnel le au tems, et relative au mou-
vement circulaire : c'est la longitude moyenne ; avec une
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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. En effet, ces quantités sont
également périodiques; car le sinus d'un angle, d'abord
nul, quand l'angle est nul , croît ensuite jusqu'à 100°, où
il atteint 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 des valeurs périodiques, et la théorie de l'attraction
a fait voir qu'en effet l'on peut exprimer de cette manière
toutes les inégalités des mouvemens célestes. L'expérience
seule aurait conduit au même résul ta t , mais par une
voie plus lente; car M. Lagrange a prouvé que si plusieurs
quantités se suivent dans une marche régulière, on peat
toujours en découvrir la loi ; mais il faut pour cela que
les observations soient tout-à-fait exactes , ou du moins
qu'elles ne comportent que de très-petites erreurs (*). La
théorie du mouvement elliptique fournit donc Je moyen
Ac. 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 1772, pag. 5i3,
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termes, ordonnés suivant les puissances de Г 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 ces
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. Pout 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 à 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 dç
l'attraction en a fait connaître les lois et même a donné la
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 correction^
à 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.
H ne reste plus qu'à réduire ces calculs en tables, qui
permettent de les exécuter facilement. C'est ce qui peut
se faire de plusienrs manières plus ou moins commodes ;

2. , • ,4
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rosis V«xp£TÍeiróE a donné sur cela clés -règle» dont од
p-é,eart,<>.;peuy Aiasi, po^r. çomrJéur les notions psécér
4entes, , j l ne me, reste р1д$ 'qu'à faire connaître «n peç

xk.matf j ja consiruclion :tte. cçs tables et la rnanièi» а'ед
&ire u.sage.

.Leur prio.cipe fondamental console à présenter d'abora
les valeurs Doyennes des principaux élérne<is toutçs cal-
Culées pour le commencement de chaque année,, et à
donner ensuite Jes moyens d'en déduire pour vn autre

qi.iolconque les nouvelles valeurs, soient vi'ajes
-moyennes , de cos éleinens. Dans tous ces calculs,

la première chose à connaiirc , c'est la l i ingitude moyenne
du soleil, *.t celle de son périgée ou de ьоп apogée pç.up
ripstaQl qui sert d'origine aux tables. Сиг de là on
peut conclure les valeurs de tes quantités pour un insr
tant quelconque, et par s u i t e , i-n ver iu des lois du'mou-

- veinent e l l ipt ique^ on peiii calculer Tanotnalie, l'équation
"dïi 'flpntre, Kl loniffu'de', l 'Ascension droite et ra iJédmaison
du .soleil. Aussi là lo i ig i tu i le moyenne et la portion du pé-
rigée ou de l 'apogée'pour l ' n r ig inp de chaque année, sont-
í H es lus premières données que IPS tables présentent, et
Ces valeurs in i t ia tes s'appellejil Vépuqùe des tables astro-
nomiques.

ii/j.. Dans les tables publiées par le ïlureau des lon-
gitudes de France , o p a pris pour origine le ï": janvier
J4 I ' t?t ',. ' ' . . • - ' ' ' ! , . v. ' ' ' ' l '
de chaque a imce , a н и м и . t moyen au mendii-n moyeu dfr
Paris. Et les époques sont <abn iées pour cet ins tant .
- 'M»iw=dans les anciennes.iablcs astronominme^ Y où^Pon

e'ewbairassail peu de se conformer à'l 'usage civil , l'ori-
gine est diifèrrii tp selon les années. -C'est le ai décembre
à midi , teins moyen , pour les années communes, et 1«
i'r. janvier à mid i , teins moyen pour les années bis-
textiles.' Cette différence a été introduite pour pouvoir
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facilement''d'une année à l%atre les lieux
moyens calculés ptmrles-differetis jours de chaque moisi
En éfffet, supposotïs»-le5 calculés pour une année corn-
tourne, et qn'oti veuille les transporter à une année bissex-
tile , pour laquelle on ait conservé la même époque du
3t décembre. Il n'y aura rien à changer dans les deux
premiers mois, parce que les lieux moyens du soleil rede-
viennent les mêmes, aux marnes jours, après une année.
Mais à la fiftde février de l'année bissextile, on devra ajou-
ter le mouvement pour un jour, à cause du jour intercalaire
qui se place à cette époque. La longitude du soleil se trou^
vèra, donc augmentée de cette quantité, et cette aug--
mentation se perpétuant jusqu'à la fin de l'année, il faudra
pour employer les résultats des années précédeiites , 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 mouvemens moyerts"'
de l'année 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 я ce retard , et l'on est d'accord pour le reste de
l'année. Celle différence d'époques est donc utile pour
simplifier le transport des tables d'une année à l'autre. C'est
pourquoi,on Jl'ayait généralement adoptée. Mais le Bureau
des J-prçgitudcs a considéré qu'il est 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.
Il en résulté une colonne pour les années communes,
une pour les années bissextiles ; cela n'a aucun incon*
vc'nient. . .

Comme l'instant où Ton compte midi a'est pas le même
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dans les pays qui n'ont pas la même longitude , il fallait,
pour lier les observations entre elles, convenir d'une époque
commune , qui fût fixée par un phénomène astronomique
instantané, et qui servit partout d'origine au tems moyen.
On a choisi pour cela, comme nous l'avons dit plus haut',
l'instant du passage du soleil ли 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.

115. 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 ieIVjanvier à midi, et ^J'on,
a la longitude moyenne du soleil pour cette époque,
ou Vépoque 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 même que la longi-
tude moyenne.

En ajoutant, jour par jour, à ce résultat le moyen
mouvement diurne du soleil, on aura la longitude moyenne
à midi pour tous les jours de l'année.

116. 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", tems moyen à
Paris (*). Sa longitude exprimée en degrés sexagésimaux,

(*) l'emploie ici les anciennes divisions du cercle et du jour, parce
qu'elle« sont encore employées dans toutes les tables astronomiques
dont cet article suppose l'image; ainsi les heures y sont comptées à
partiv de midi. Quant aux données dont j'ui fait usage, on peut
aisément les déduire de celles que j'ai rapportées p\ui haut relative-

ment au périgée. J'ai dit que d'âpres lee observations d« M. Mask»-
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et rapportée à l'équinoxe moyen , était alors égale à
99°cV55",8. C'était donc en même tems sa longitude
moyenne.

Depuis cet instant jusqu'au 3i décembre 1780 à midi
moyen, il s'est écoulé i83b3b39'36"; qui, à raison de 36o°

, 36o° . i83, q85833
роят une année tropique , donnent ' •

"
02o'42",4 pour l'accroissement de la longitude

moyenne dans cet intervalle.
Ajoutant ce résultat au précédent, on a a8o°a9'-38'/,a.
C'est l'époque des anciennes tables du soleil pour

l'année 1781 ,
L'apogée s'est déplacé dans cet intervalle d'une quan-

. , , , 61 »,9.1 83, 985833 , . ' , . , .
tué égale à - ^ - -?— - ou 3i",a. 11 faut ajouter ce

obo, 242264

line et les calculs de M. Delambre, le soleil avait раме au périgéeje

39 décembre 1780 à 6b,44°a de tems moyen décimal compté de midi au
méridien de Paris, et que sa longitude, relativement a l'équinoxc

moyen, était alors 3io«,i74gi de la division décimale. Puisque la

longitude du périgée augmente annuellement de o°,oigio668 , elle a
dû augmenter en une demi-année de la moil'ié de cette quantité,

eu de o,oog553. Retranchant -cette variation de la longitude du pé-

rigée le ag décembre , on aura la longitude qu'il a dû avoir si*

mois auparavant ; ce sera 3io°,iG538 ; par conséquent, la longitude de
Tapogée à la même époque aura pour valeur 11 o°, 16536 ou 99°. 8'. 55". 9

en mesures sexagésimales. Cest la valeur que nous avons adoptée pour
la longitude de l'apogée, )e 3o juin 1780.

Quant à l'époque précise où le soleil a passé par ce point, on

l'obtiendra de même en parlant de l'époque de son passage au périgée

*e a9 décembre 1780, à бЬ^/joa de tems moyen au méridien de
Paris ; car il suffit d'oter de cette époque une demi-révolution ano-

malistique , c'est-à-dire., i8îi 6ag855 ; et on trouve, pour différence,

le 3o iuiu à o:,oi4n'>5 ou oh.ao'.ao".Sfi en mesuras «xagéwmales ,

comme nous l'avons auople.
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résultat à la longitude de l'apogée au 3o juin 1780. On
aura ainsi qg.q'ay" , pour cette longitude. Cet,le traan-
tité se trouve ainsi toute calculée dans les tables.

и y. 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 estgjfijs
année commune, et pour 366 , s'il s'agit d'une bisâexffle.
Dans le premier cas, c'est 35g°45'4o",4i dans 1e second,
c'est 36o°44'48"i4- En rejetant du résultat les 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.

118. 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

36o°. 3.8
3.8 jours, qui donnent 7—=—'-——- ou.. 27° 35' 53'/, 2,

ábò, .242^04

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'est-à-dire son mouvement pour 100 années

julienne« de 365 ,i5 , est égal à 100 circonférences -4- 45'. 45' sex. j

car, en prenant la centième partie de cette quantité, on a 36o°.o',a7' ./|5

pour le mouvement du soleil en 365i,a5 ; d'où, retranchant i4'-4?"

pour le mouvement en ç de jour, à raison de 5g'-S" en un jour

entier , il reste 35g".45'-4o' .4 pour le mouvement en 3G5 jours

comme nous l'avons, adopté. En ajoutant 5o'. 8", on aura le mouve-

• nient pour un jour de plus, c'est-à-dire pour 300 jours; ce sera

36о°.4/|'.4в".4| comme nous l'avons employé.
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,@tt à la loagîtude moyenne du soleil
pour l'instant demande, égale à. . . 3o8' 5< 3iV4-

Venons maintenant aux inégalités.

La longitude de l'apogée à l'époque
était , 99« 9' 27^,0;

Son mouvement pour 28 jn\irs est. . . 4^'j ®*

Longitude de l'apogée à l'instant de-
mandé, . 99° 9' 3iff, 8.

Si l'on retranche ее re's u If a t de la
longitude moyenne, on aura la dis-
tance moyenne dn soleil à l'apogée
de son orbite, c'est-à-dire, l'ano-
malie qui aitrail lieu si son mouve-
ment eût été uniformo. C'est ce qr.c
l'on nomme VanomaUe moyenne ,•
comptée de l'apogée, elle est de . . ao8ô 55' 5g", 6.'

Quand on connaît cette quanti té, 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.. 3og* 2.' a5*, u

C'est le lieu elliptique du soleil à cette dpoqne. En
y ajoutant les perturbations , la nutation et l 'aberration,
qui sont données par les tables pour chaque position de
1 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 distance moyenne , et par suite elle font
connaître sa parallaxe horisontale et son diamètre apparent
qui sont l'un et l'autre réciproques « la distance. Tous les
élémens du lieu vrai de cet astre sont ainsi parfaitement
déterminés.

ii g. 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 ier. janvier à midi moyen, comme nous
l'avons dit plus haut.
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CHAPITRE XII.

Sur l'Inégalité des jours solaires et sur l'équa-
tion du tems. Conversion du tems vrai en
tems moyen ou en tems sydéral, et réci~
proquement*

120. MAINTENANT que nous connaissons, avec exacti-
tude , la marche dn soleil et les dimensions de son orbite ,
il doit être possible de calculer l'arc qu'il décrit, paral-
lèlement à l'e'quateur , 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 sydéral. L'arc de l'équateur que ces
méridiens interceptent, représentera , pour cette époque,
la différence du jour sydéral au jour solaire ; car lorsque
la rotation de la sphère céleste est terminée, il faut
encore que ce petit arc de l'équateur traverse le plau
du méridien , avant que le soleil y passe. Or, il e*t
facile de voir que ces arcs diurnes ne sont pas de même
longueur dans les différens terns de l'année.

D'abord о» conçoit qu'ils doivent varier par le seul
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effet des inégalités du mouvement propre du soleil dan»,
son orbite } mais .ce n'est pas J à l'unique Лике qui les
rend inégaux. Ils le seraient encore, même quand le
soleil parcourrait l 'écliptique d'un rnouvetnenl uniforme ,
en y décrivant chaque jour des- arcs égaux. En effe t , à
cause de l 'obliquité de l 'écliptique, res arcs prennent
successivement diverses inclinaisons , par rapport à l'é*
qualenr. Dans le lems des equinoxes, ils coupent ce plan
sous un angle égal à l'obliquité de l 'eclirnique, parce que
leur direction est alors perpendiculaire à la ligne des
equinoxes, nui est la commune section de 1 écliptique et
de l'équr.teur. Au contraire, dans le tems des solstices,
ils deviennent parallèles à celte même droite. Les méri-
diens menés par les extrémités des arcs diurnes-, près da
solstice, sont donc plus écartés qu'ils ne le seraient s'ils
comprenaient le même arc de l'écliptique , près des

. equinoxes ; et comme 1 écart de ces méridiens mesure ,
sur Téquateur , les retards successifs du soleil, ces regards
sont inégaux et plus petits dans les equinoxes que dans
•les solstices (*). •

Les variations journalières du mouvement du soleil t

(*} Lorsqu'on rapporte les arcs de l'éclipliqne au plan de JV'quateur,

en menant dos m é i i u i t n s , par leurs iMrciuilcs, on trouve q'ie le»

arcs de l'équateur qui leur correspondent sont inégaux, et plus grand*
ou plus pemc, »uivant leur pcwiïlbn. On peut favilemint trouver jar

le calcul la mesure exacte de celte différence. Si/i', comme dans 1я^§. 3^

С le centre de îa terre , E J " ò " Гес-lipiique , EQ ' Q" l'éqiiateur, CP

son aïe qui lui est perpendiculaire : alors £c еетя la ligne des rquinuxes J

et si ES' est l'aie décrit dans un jour sur IVclipliqiie par Je solfil ,

à partir du point £, le méridien PiS'Q' déleiniincra Гаге EQ'

Ae rë<ji;;iteur, qui iùt à cette époque, la différence du jour astio»

nomique au jour sjdéral. D'.iprcs cette construction , le triangle spliéV

rique Eo'Q' terá rectangle eo Q', «t eu nommant: а ГоЬицгще de-
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adans son.: Qibite , sont une autre cause d'inégalité ; car
elles augmentent ou diminuent les arcs diurnes que'te

l'écliptiqué 7 on »ni», d'après les règles de la trigonométrie sphérique,

lang EQ' == cos a . tang ES'.

Le cosinus d'un angle étant toujours moindre que l'unité, tang EQ
«era moindre que tang ES' ; par conséquent, l'arc diurne EQ'
intercepté sur l'équateur , sera plus petit que l'arc ES' décrit sur
'éclipliqne.

Cette relation subsistera également pour tous les arcs de l'éelip-
tique et de l'équateur, comptés de la même manière, à partir de
l'équinoxe, en sorte que le soleil étant, par exemple , en J'", ou
aura encore

' tang EQ" — cos »' tang ES".

Si S est le lieu du solstice, les arcs ES, EQ sont égaux entre
eux, et à 100°. Ainsi, puisque EQ' est moindre que ES", il faut, par
compensntion, que Q"Q soit plus grand que S"S, c'est-à-dire,
que l'arc intercepté sur l'équateur par les méridiens PS"Q/', PSQ,
»oit plus graid que l'arc de l'«cliptique qui y correspond.

On peut aisément calculer leur différence , car S"S =; 100° — ES" j
Ç"O = 100a —EQ"5 par conséquent,

tang ES" —
tang S S"

tang EQ" =
ung QQ'

Ces valeurs, substituées dans l'équation précédente, donneront

tang S"S — cos u tang Q'Q

c'egt-iVdire , que le rapport des arcs diurnes crui se correspondent
«ur l'équateur et sur l'écliptique au solstice, est inverse de ce qu'il
est i l'équinoxc. Ainsi, en supposant que l'arc diume décrit p;ir le
soled suv l'écliptique, fût toujours le même, les arcs corrpspondàns
de l'équateur seraient inégaux, plus grands que l'arc de l'écliplirjuo
dans les solstice», moiudres 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'équateilf •> $ui
sont compris entre eux.

121. On voit donc que l'inégalité des jours solaires est
due à deux causes distinctes , l'obliquité de l'écliplique 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.

ias. 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 jour
sur l'écliplique, en vertu de son mouvement vrai en
longitude; projeter ces arcs sur Véquateur , par des méri-
diens , et prendre les différences successives des angles
horaires compris entre eux.

ia3. 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 , flont il aurait fallu tenir compte , au-
raient excessivement multiplié les calculs , sans aucune
utilité. Cet inconvénient n'a point lieu 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
*cs inégalités qui ne sont d'aucune importance pour cet
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«sage. Cette 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 рае
avec son mouvement moyen.

M»is 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 teins, le mouvement
moyen du soleil, et ils ont placé l'origine de leur
période de manière que le tems solaire moyen ne fit
qu'osciller autour du tems 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 on comprendra mieux celte
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'abord
dépouiller le soleil vrai des perturbations qui l'affectent,
afin de le ramener au mouvement elliptique , sans quoi il
serait impossible de représenter ses irrégularités. On.
conçoit ensuite un soleil fictif qui décrit le grand cercle
de l'écliptique, d'un mouvement uniforme, et qui passe
au périgée et à l'apogée en même tems que le soleil
véritable. Cet astre fictif est déjà exempt des inégalités da
mouvement elliptique. On conçoit ensuite un troisième
soleil qui passe par les equinoxes moyens en même tems
que le second, et qui se meut dans l'équat«ur moyen avec
un mouvement uniforme, de manière que les distances
angulaires de ces deux astres fictifs , à l'équinoxe moyen
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du printems ..-$. sont constamment égales entre
L?effet de l'obliquité de l'ecliptique disparaît donc pettr
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:
c'est elle qui mesure le tems moyen des astronomes.
Le jour moyen est l'intervalle de tems compris entre
deux passages consécutifs de ce soleil fictif au méri-
dien moyen, et le minuit ou le midi moyens sont les
ins tans de son passage dans ce plan.

la4- H est 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 donn-er,;
notre troisième -söteil -don't kr-mouvement en ascension
droite est uniforme, passe aux equinoxes moyens en
même teins que le second soleil. 11 coïncide donc'alors-
avec ,loii De plus; à partir de ce point,'ils ont un
mouvement parfaitement égal, le second sur l'écliptique,
le j troisième sur l'équat.eur. Donc lorsque le second
soleil arrivew h l'apogée du ai»> 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 plu* hallt.

Maintenant puisque voits connaissez l'ascension droite
du soleil meyen à l 'instant du passage au périgée ; si vous
prenez le. complément de cette ascension droite à/(.00°,
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°,oq5i63S dans un jour moyen, vous pourrez facile-
ment calculer le tems qu'il emploiera pour parvenir jusqu'à



à, l'instant du passage

au périgée oft à Га^х»§а^!, vous damera l'instant (auquel
Ie wfey нМзуеф .'jloil- pa^jsif ;à r.tiquiiiuTt«i''4jCt instant
s'appfllë-Véguinoxe 'moyen.

bi§! Le terns, qui s'écoule entre diwx retours consécut'frS
dofièfWïiBToyen an riWnè éqni rmxe rrnVyen , forme Tannée

moyenne fronigiie' t 'ou\ cont ient i)G5',i422^4/c-oinfr|e nous
l'avons déjn plusieurs fois annoncé. .Klle diffère 1111 peu de
l'année civile qui se règle sur les retours du vrai soleil à

l'éaninoxe vrai. Celle-ci éprouve des oscillations périodi-
qu-es-causées par la ntitarion , qui avançhnl et reculant
tonr-â-iour le- point éqiiiuoxial , tantôt d iminuent l'année
et tflnlôl Paccroisstnt. Le déplacement progressif de l'orbe
solaire y produit encore de légères var ia t ions , parcç
que la'vitesse du soleil est inégale dans les diflérens)
points de son ellipse ,... qui aruveul Successivement à
l'équinoxe (*).

( j Nous avons maintenant tontes les données nécessaires po'tr ex-

pliquer comment on a ra'cidé les durées des saisons rapportées dans la

p"ge 172. Pour trouver la durée des quatre saison»dans une année quel-

conque, il faut chercher les instans de cette année auxquels la longi-

tude vraie du soleil devient o°;tbo0;2o<j°j3oo°, et compter le nombre
de jours qui les séparent.

Cela RÇ fait au mojen des tables du soleil. A la ^ér i té , ces table»

sont construites 'de manière à donner lã lon^miJe л raie tl.u soleil г

pour un ir.slant connu; au lieu que dnns le ras aclucl , c'est la
longitude vraie qui est donnée, et il faut en d'ilnire le tims. Mai»

« est facile d'éiùdér cette diffîcullé.. En elle! , in connaît à - jcu-

pres, рдг les epnéinéridfs, les jours des equinoxes el. lies solstices»

Ou peut dore calculer, par les tables, les lon^ilndes M a i s duj
soleil, à'inidi, pour les jours qui précèdent il 'qui suit'"' ces phér

nomenes; et'comme on tonnait iussi le mouvement du soleil d'un

jour a laSHre, on trouve, pur une simple pruj-oi-t inn, les ins-

tans précis eu les longitudes Yr»ies atteignent les valeurs requises-
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126. En général, il est facile 'de trouver le lieu da'
soleil moyen dans le plan de l'équateur moyen, h un
instant quelconque donné ; car il suffît de calculer,

G'S époques étant connue», on peut ensnite, pour plus d'exacti-

tude, calculer rigoureusement par les tables, les longitudes cor-
respondants du soleil, et s'assurer qu'elles sont réellement - . .
O°; ï оо0;аооо;3оо0. Si l'on y trouve quelque difference, on Terra

facilement, d'après le mouvement du soleil, les petites corrections

qui en résultent dans les époques adoptées, et après les a-voir faites ,

on prendra ui milieu entre les deux résultats. On conçoit que dan«

cette recherche il faut avoir égard à la nutation. Car la nutation dépla-

çant l'équnteur sans déplacer le soleil , avance ou recule l'équinoxe

vrai , d'où le» longitudes vruies sont comptées, Par une conséquence

nécessaire, les variations que la nutation éprouve dans l'intervalle

d'une année à une autre , et même dans l'intervalle d'une seule année ,
" doivent avoir aussi leur influence sur là durée des saisons. Elles y

produisent en effet de petites variétés insensibles dans les usages civils,

mais dont il dut tenir compte quand on veut avoir ces intervalle*
exactement ; ce qui au reste est bien rarement nécessaire , puisque in

division de l'année 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 f are abstraction de la nutation j et calculer

Icà longitudes vraies O0.iooe.2oo°.3oo° pour l'équinoxe moyen. C'est

ainsi que l'on a calculé les nombres rapportés dans la page 172.

En ajoutant ces nombres , on trouve, pour la durée totale de«

quatre saisons, 3(j5i,24?364. Elle surpasse de m" la durée moyenne

de Vannée trppiquf. Cette légère différence tient à l'inégalité du mou-
vement du soleil dans les différera 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 ^ pal. exemple, l'équinoxe du printems : l'anomalie

moyenne qui y répond , étant comptée du périgée, a pour va-

leur, suivant lés tables, 87°,33458, en 1800 , ce qui donne l'équa-

tion du centre égale à + 20,10407. Après une année tropique

moyenne , c'est - à - dire , après 365i,azJ226/f*j la même anomalie et

l* même équation du centre •tiraient encore lieu, «i le périgét irait
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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 celte longitude , reportée dans le plan
de l 'équaieur moyen , est l'ascension droite du soleil
moyen, ou Ya.<cension droite moyenne du soleil.

S'il n'y avait pas de nutation , le pôle vrai coïncide*
rait aver, 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 dépbcé de 191",07 dans l'intervalle,

l'anomalie moyenne ne sera plus que 87°,33458 — o°,oigio7 , ou

87°,3i547 5 ce qui donne , pour l'équation du centre , 2°,io3g(i, râleur

plus petite de o°,ooo!i que la précédente; ainsi la longitude Traie,

après une année moyenne, ne sera pas encore o° , comme elle

l'était l'année pircéilinle , et le soleil aura encore o°,ocon à par-

courir, avant d'arriver à l'équinoxe vrai. Il lui but, pour cela,

toh,o°,oooi ï
. , ou oh ooie. Cette quanlilé doit donc être ajoutée

i°,095i635 ' > ч

» une année tropique moyenne , pour avoir l'intervalle de tems com-
pris entre deux retours consécutifs du soleil vrai à l'équinoxe moyen

du printems. Гаг cette raison , l'inlervalle des equinoxes vrais

surpasse de ;o" celui des equinoxes moyens. On voil aussi que cette

différence n'est pas constante pour toutes les années. El'e varie avec la

position de 1 ellipse solaire sur le plan de l'écliplique.

Si l'on voulait avoir égard à la nutation , la différence de deux equi-
noxes moyens de même dénomination pourrait èlre encore plw prandcj
caf la.nutaüon ptut faire \aritT le point équinoxial de 0°,ooi8 sur
l'éclipiique dans l'intervalle d'une annés , ce qui ajouterait encore

O",oi64 à l'intervalle des equinoxes vrais , qui pourrait ainsi sur-
passer de 1-4" l'inlervalle des éqninoxrs mo\ens. Cette différence

varie à une année à l'autre , parce que les cliangcmens de la, nutation
en longitude це sonl рш les mêmes tous les ans.
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celle du soleil moyen est uniforme. Leur différence
réduite en tems à raison d'une heure décimale pour
4o grades, indiquerait l'intervalle de tems dont le vrai
soleil suit oa précède l'autre , à l'instant que l'on a con-
sidéré.

Cet intervalle a été appelé par les astronomes l'équa-
tion du tems ; parce qu'en effet , lorsqoe sa valeur est
connue , en l'ajoutant au tems vrai, on a le tems moyen ,
et en h retranchant du tems moyen on a le tems vrai.

Ce résultat est bien facile à démontrer quand on fait
abstraction de la nutation comme nous le supposons
ici ; car en désignant par A l'ascension droite du soleil
rrai, par M celle du soleil moyen , et par a l'ascension

a — A
droite du zéiîith , il est clair que sera le tems

4.0

vrai, et sera le tems moyen. La différence
4°

entre le tems moyen et le tems vrai sera donc . . . .
a —M a — A . . A —M

. : ou simplement • J de sorte
4.0 4° 4°

que a msparaissant, 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 et M ne se mesurent ni
sur le même équateur, ni à partir du même équinoxe.-
On peut toutefois, en ayant égard à cette circonstance,
trouver par une marche analogue la différence du tems
moyen et du tems vrai. Pour y parvenir , soit T le tem's
moyen, et T le tems vrai que l'on compte à un même
instant dans un lieu déterminé, à Paris, par exemple. En
convertissant ces tems en arcs, 4° Г sera l'angle horaire
du soleil moyen avec le méridien de Paris, et 40 7* sera
l'angle horaire du soleil vrai avec le méridien vrai du
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rtiêrne "lieu (*)• Or, puisque l'on connaît le tems moyen
!Г, ои 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 4° T, l'arc M-|- 4.0 Г sera , pour cet ûistant, 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
équinoxial moyen, c'est-à-dire, -ф 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'équatewr vrai sur
l'équateur, .moyen. M -f- 4o Т + -fy cos ai sera donc l'as-
cension droite vraie du zénith vrai comptée de l'équinoxe
vrai. En la divisant par 40 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 4o f
l'ascension droite vraie A1 du soleil comptée de l'équinoxe
vrai sur l'équateur vrai. L'arc A' + 4° T' devra done
Egaler M + 4° T -\- $ cos a, et de cette, égalité l'on tire

Т т, A>— 4cosa — M ^.Л'—J— - !P= - ; la quantité -
40 4°

est donc proprement l'équation du tems, car on voit qu'en

(*) Le méridien moyen est celui qui est mené par le zénith
йюуеп , Tierpendiculairèrnent 'à l'équateur moyen; le méridien vrai

est celui qui est mené par le zénith -vrai , perpëndîAfairement à

l'équalcur Vrai : c'est le méridien moyen déplacé par la nutation avec

tout le reste de la terre , et avec l'équateur même , qu'il <!0up<; ton-
jours au тоете point physique. En général , il faut concevoir le»

méridiens et l'équateur vrai comme formant, avec la terre, un sy».

time invariable qui oscille autour de sa position moyenne , confor-
mément aux lois de la tmtatioa.
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l'ajoutant au terns vrai T' on aura le tems moyen T et
qu'en la retranchant du tems moyen T, on aura TV.

Lorsque l'on a formé des tablas du soleil pour le mé-
ridien d'un lieu déterminé , on conçoit qu'avec ces tables
on peut calculer, pour un instant donné de t^ms moyen ,
l'ascension droite moyenne M , l'ascension vraie A' et la
nutation 4 cos a. On peut donc réduire la formule pré-
cédente en nombres ; et c'est ainsi que s'ont construites
/« tables de l'équation du tems (*).

Ces tables donnent le tems vrai quand on connaît le
tems moyen ; mais on peu t , par un artifice très-simple,
renverser le problème et trouver le tem-- 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 Tmruériciueuii nt les di-

verses parties qui composent ré<p.ia:ion ilu teins. В abord , pour l'as-

cension droite inovenne Л/ , il n'y a aucune difïicuHé $ elle est

proportionnelle au tems. Celte т;ч'те (juantité M est aussi la longi-

tude moyenne du soleil comptée de l'équinoye moyen ; ajoutons-y les

perturbations planétaires P et 1 équation du centre Q . la somme

ff + P-b-Q fiera la longitude du soleil vrai comptée de 1'ецшпихе

moyen $ ajoutons-y encore la nutation tn longitude, on 4 ï 'a somme

M + P -\- Q -¥• 4 sera 'a longitude vraie du iolcil irai comptée
de l'équinoxe vrai.

Maintenant, avec cette longitude et l'obliquité vraie de Tédiptique

v, calcule! Vasceiwion droite Vronespondante, vous aurez -^'•,

Mais comme и n'est pas un tris-giaud angle , la réduction que
la longitude éproote ainsi, pnur itre rcduile en ascension droite, est

peu considérable, et s'obtient aisément par dès serifs : c'est raême

la manière la plus exacte de calculer l'ascinsion droite par la lon-
gitude. Soit donc К celle réduction, on aura

Л' = M ч- P -ь Q -ь л + 4-

f»i ниш subsïitTions celte valeur de si' daus l'expression ec'ociaie <Ic
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peu considérable , puisqu'elle ne surpasse jamais oh. 1134 ,
on se sert d'abord du terns vrai donii'i comme si c'était un
tems moyen ; on en déduit une valeur de l'équation du
lems, qui , ajoutée au tems vrai , donne une valeur appro-
chée du tems moyen: avec celte v a l e u r approchée, on
calcule de nouveau l'équation du teins 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'iqnatiou da tems , qui esc

A' — 4 cos * — M
— ?"=• 40

M disparaît ft il reste

P + Q + R + a 4 »in«
T- J* =

4o

Ou roil maintenant pourquoi l'équation du lemi est toujour« peu

Considérable j c'est parce que M л disparu : les quantités restante«

»ont toutes resserrées dans des limites f.n-t étroites ; cela est évident

pour P, Ç, -j; et quant à R, on peut aisément prouver qu'elle

reste toujours au-dessous de 2°,8 , comme nn le verra dans la page a3/( :
ün met, pour ces quantités, leurs valeurs générales , qui sont données

on fonctions <lu tems Т par le» formules analytiques fondées sur la

théorie de l'attraction , et en effectuai) l le calcul numérique pour de*

valeurs de la longitude moyenne suffisamment rapprochées les unes

des autres, ou forme enfin les tubL-s de réijualion du tems. On
r«feit une seconde fois le même calcul pour une autre année élolçnré
d'ntisiècle, en donnant auxllémrn; elliptiques los valtiirs qu'ils auront ,
la conjpara;scm des résultais f i i i i connaître la variation séculaire Ar

1 equation du tems pour les divers Jp^n'-s de lon^iliulc mnvenne , ce uni

]>crniet de transporter la valeur de ccUe éfjualion à une année n i u l -

conque différente do celle рот1 laquelle on л calculé.
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c'est le vrai soleil qui reste en arrière. On conçoit que
dans le passage d'un de ces états à l'antre , les den*
soleils doivent se rencontrer sur le même méridien ; alors
l'équation du tems doit devenir nulle. En effet , 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'ahord abstraction de la nutation. Nous
Examinerons ensuite les modifications qu'elle 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
des méridiens par leurs extrémités , les arcs interceptés
sur l'équateur, par ces méridiens , seront inégauît ; le
premier moindre , el le second plus grand que l'arc donné.
Cette proposition a été démontrée § 120.

Concevons maintenant deux soleils S" et 5"", partis en
même teins de l'équinoxe moyen du printems, et décrivant
d'un mouvement égal et uniforme , le premier 5"" l'éclip-
tique, le second S"' l'équateur, fig. 2.0 ; et supp'osonsiqu'on
rapporte leurs mouvemens à ce dernier plan. S1" devancera
d'abord le méridien de S^; mais ensuite celui-ci s'en rappro-
chera, et ils arriveront ensemble au solstice. Alors ce sera le
méridien de S11 qui devancera S'" jusqu'au second éqninoxe,
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'équinoxe moyen en même tems que le soleil vrai; ils ne
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doivent Jonc plus se rencontrer aux mêmes points. L'iijé-r
galité du mouvement propre du soleil dans l'éclipliqne,
altèrp encore cette différepce ; mais ces causes réunies
ne font que changer les époques des rencontres des deux
soleils, le nombre de ces rencontres' reste toujours le
même. C'est ce que nons allons démontrer , en faisant
d'abord abstraction des variations-périodiques delà nu-
tation.

En effet, en admettant la position actuelle de l'orbe
solaire , considérons de nouveau les deux soleils SU , S'",
Jîg.zo^ partant ensemble de l'équinoxe d'automne pour al-
ler vers le périgée. Le vrai soleil S' qui parcourt l'écliptique^
étant rapporté par son méridien au plan de l'équateur,
se trouve alors derrière eux, car il est précédé par S!/

jusqu'au périgée, § 101. Voyons maintenant dans quel
ordre s'exécute la marche de ces astres. Jusqu'au solstice ,
d'hiver S'" précède S1', et S" précède S': leur ordre est donc
S'-, 5//, S11' d'hiver. Au solstice SU rejoint 5'", ensuite le de'-
passe , ce qui donne l'arrangement 5'', S"\ S" ; mais au
périgée S' rejoint 5//, et ensuite le précède.Pour cela il faut
que S' et S1" se rencontrent dans l'intervalle. La marche des
trois astres devient alors 5"', 5", 1$'. Ainsi, entre le sols-
tice d'hiver et le périgée, le méridien du vraî soleil Sf

rencontre le soleil moyeu i9", et l'équation du tems de-
vient nulle.

Depuis le périgée, jusqu'à l'équinoxe du printems , 5%
devance 5", et S" devance S'" ; il ne se fait donc point
de rencontre dans cet intervalle. A Féquinoxe du printems»
•$"' rejoint .S1*, ensuite le dépasse , et l'ordre des trois astres
devient S1/, •$"'_, S' ; mais S>" ne peut pas rester longtems
compris entre les deux autres ; car, dans chaque quart de
cercle, l'écart de S1" et de S11 va jusqu'à a^yjJSS, comme on.
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peut le voir par le calcul (*) ; celui deS' et'de S7/ au contraire
ne s'élève jamais , dans l'écliptique , qu'à 2°,i38o; 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, S', Л" et A'" dans chaque

quarl île la circonférence ; mais il serait facile de le calculer avec

exactitude. En effet, iS" et o"',jîi». 10, ayaTit un mouvement égul ,

le premier sur l'écliptique , le second sur l'Equateur , l'ascension

droite de S"' égale toujours la distance de fi" à Гехгатохе ; ainsi ,

en nommant y cette ascension droite , ei x la dislance de l'équinoxe

au méridien de Л", ou l'ascension droite de Л", on aura, d'après

U note de la page iSa,

tapg a1

- - 2 -

w dtant l'obliquité de l'écliptiqu«. Or, on a, par les formules tri-

gonométriques ,

i + tang y tang x

'Mettant poor tang y sa Tabur, il vient

(r —cos «) tangx

ï •+• tanp2 x '

cos л

e'est en général la différence des ascensions droites de S" et de '

Cette expression peut se mettre BOUS Ut forme suivante

_janR x

( I — COS и )
tang (/• — »)=; —. ' • •
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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 5" atteint le mé-

Si l'on fait , pour plus de »implicite ,

tane

os чy cos

la parue -variable de celte expfeseion deviendra

et l'on aura

. ( J — cos » ) г
-I) = i - --•• _ "

V/ cos » ï -Ь

Or la quantité - peut se mettre sous la forme
ï -t- za

2 a (i -b z»)

Elle est donc constamment moindre que í , excepté dans le ca« oíi

£ = ï ; car elle égale alors ± , et c'est là sa plus grande laleur.

.Ainsi la plus grande différence entre les ascensions droites de A" ft

de & , correspondra à l'angle x donné par l'équation

z — ï ou lang X = v cos u ,

•il cette plus grande différence y — x, le «era pai' Г equation

i — coe »
tang ( r _r) = _ _ ^

t l/ cos «

Si l'on »uppose /— 26,0735, со qui -:»t l'obliijniti'- de Tccliptiifuc,
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ruhen de 5', alors l'équation du terns est nulle pour la
seconde fois.

J)c là , en allant vers le solstice d'été , la marche des
trois soleils se fait darts l'ordre S1/, S', S'". Au solstice
S11 rejoint S'H ensuite le de'passe. Cependant S' précède

тег» i8oo , on trouvera

et, par conséquent y A 5i°,Î745 ,

c'est-à-dire, que la plus grande différence entre les ascensions droites
de eV" et de Л"" , cet de 2P,74S5 ; elle arr ive lorsque l'ascension
droite de У est de 5i°,3^3, celle de S" élant alors 48",(ЫЗо.
Cette différence réduite en tems, à raison de la circonférence entière,
pour lob, donne 0^,0687 , tems n-,o}en décimal pour le plus grand
retard de f>" au méridien , par rapport à S". Cest 9' 54" en tem»
vulgaire de 24 heures au jour.

OQ peut facilement s'assurer que l'équation 'du centre qui est main-
tenant i°,i58o dans l'écliptique lorsqu'elle e§t lu plus grande, no
peut jamais donner en ascension droite une différence égale à ^°,^483.
En effet, supposons le cas le plus favorable, celui où elle attein-
drait son maximum à l'instant du solstice; alors, en désignant par x
Гаге qui lui correspondrait sur l'équateur , on aurait , suivant la
note de la page iSS,

tang 2°,i38o .
tane r = - j

cos »

«pression 'epii , étant calculée par le raoveii des tables aes loga-
rithmes , donne

x := 2°,53o6.

Si l'on supposait que le milieu dte l'arc a°,i38o coïncidât avec le
solstice , on aurait

te qui ferait ï" de plus. Dans ce cas , qui est de tous le plus favo-
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Sfl jusqu'à l'apoeée ; par conséquent le méridien de S'
rencontré encore, avant le solstice d'été, le soleil .moyen S1"
et l'équation du tems est nulle pou b. troisième fois.

Depuis le solstice à'été jusqu'à l'apogée, la marche des
trois astres se fait dans l'ordre $'", 5", S' ; à l'apogée S"
atteint S', ensuite le dépasse jusqu'au périgée, ce qui donne
l'arrangement S'", A', S11. Or, à l'équinoxe d'automne, S>"
rejoint S" j par conséquent, il rencontre dans l'intervalle
le méridien de S', et l'.équation du tems devient nulle une
qualrième 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 «et encore beaucoup au-dessous de a°,^483. On

peut donc être assuré que , dans aucun cas, l'équation du centre ,

qui a lieu maintenant dans l'écliptiqtie, ne peut donner sur l'équateur

une différence d'ascension droite égale à a°,74f!3 ; et comme tous
ces élémens n'éprouvent que des "variations périodiques très-lentes ,

renfermées dans des- limites fort étroites, on peut en conclure que

dane toutes les positions possibles de l'ofbe solaire sur l'écliptique,

IB soleil -vrai et le soleil moyen coïncideront toujours quatre fois
chaque année.

L'arc a°,33o7 réduit en tems, à raison de la circonférence entière

pour un jour, donne оь,о583 , tems moyen décimal, ou 8'24" tems
moyen vulgaire ; par conséquent, si la plus grande équation du centre

coïncidait avec le plus grand écarl de ò" et de S'", en sorte que

les trois soleils fussent alors dans l'ordre 4'> &"-i ^" ï ou &" ï &"

S', la différence d'ascensicn droite entre le soleil vrai Л" el le
soleil moyen У", serait moindre que 2°,334o + a.°,7/486, ou 50,о8з5,

ce qui donne, en tems décimal, oh,127, ou l8'l8" en tems Tul-

gaire. Or, cette disposition, la plus favoiable de toutes, ne saurait

avoir lieu dans la situation actuelle de ГогЬе solaire ; ainsi la diffé-

rence du tenu moyen au tems "vrai ne peut s'y élever à i3 minutes

de tems décimal, ou à 18 mmntes Je tems sexagésimal.
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129. 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 teins devient nulle quatre
fois dans l'année ; savoir : une fois entre le solstice d'hiver
et le périgée , deux fois ende l'équinoxe du priniems et
le solstice d 'é té , et une dernière fois entre l'apogée, et
l 'équinoxe 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 avr i l , ití j u in et ï", septembre. En
général on conçoit que le déplacement progressif de, ce
grand axe , doit changer peu-à-péu 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, cl on les a jointes aux tables du soleil.

On conçoit également que les causes qui rendent
l 'équation du tems nu l l e doivent encore avoir leur effet,
malgré les peliles 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.

i.3o. Si l'inclinaison de l 'écliptique sur \e plan de
l'équaleur é la i t nul le , en sorte que ces deux plans coïn-
cidassent tou jours , la partie de l'équation du tems qui
dépend de cette inclinaison , serait nul le 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-
figée et à l 'apoWe, et le lems vrai ne coïnciderait avec le
terns moyen que dcu% fois dans l'année , lorsque le soleil
se trouverai t 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 mérU
dienne , par l'ombre d'un style, d i f f è r e en général du
midi moyen. Mais comme on connaît, pour chaque jour,
l'équation du leros, 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 uni t leurs extrémités doit évidemment ren-
contrer la méridienne vraie , en quatre points , correspon-
dam aux quatre instarre 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, afia 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 fm
de cet ouvrage , on trouvera l'exposition détaillé.e du
procédé qu'il faut suivre pour tracer une méridienne du
tems moyen , avec un exemple.

Il exi f te une méridienne de ce genre , tracée p,»r
M. Bouvard, sur le .palais du Luxembourg, à Paru.
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CHAPITRE

Des Taches au Soleil , de sa forme , de sa
rotation.

ï3.i. Nous venons de calculer, avec la dernière exac-
titude , les mouveraens du soleil ь 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, snr ces deux 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 nous offre l'aspect d'un disque arrondi et lu-
mineux ; mais il n'en faut pas conclure que sa surface
est réellement ptate ; car tous les corps arrondis , vus 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 a5 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 fait , à la
surface du soleiJ , d'énormes bouillormemens , de vives
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effervescences. Tout s'accorde à faire considérer cet astre
comme un immense globe enflammé , qui lance autour
fie lui des torrens d« lumière, dont nous ressentons les
effets à trente millions de lienes de distance.

Comme ces phénomènes <sorrt aussi curieux par eux—
Marnes 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 t'espace qu'elles occupaient
sur le diamètre apparent du soleil, devaient être cinq ou six
fois plus larges que la terre entière (*). La vive lumière du
soleil ne permet pas de les appercevoir à la vue simpte ;
mais ort 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
rioîrë 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 discjbe,
sans voir de taches à leur centre ;-mais à mesure qti'ils
s'avancent, les taches commencent à stí formei', oü du
moiits à devenir visibles , et ce phénomène est assez cons-
tant pour qu'on puisse prévoir, pai1 là, leur apparition.
Lorsque les taches commencent à paraître sûr 'le bord аи

soleil, elles ressemblent à un trait délié. Peu-à^peu leur

•(*)' Telle fm ja tache öBeerree par HerscheH en г 779. Sa largeur

réelle, conclue de son dianjèlre appaj-eut, surpassait 17009 Jieues.
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grandeur apparente augmente , à mesuré 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 tems 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 Tes faire
appercevoir sous divers degrés d'obliquité et de grandeur.

i34- 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
parallactique , que nous avons décrite dans le premier
livre. Elle est extrêmement propre à cette observation,
puisqu'elle est destinée à mesurer les petites différences
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 horisontal , on
observe le tems qui s'écbule 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 - di.imètre. apparent du soleil est connu par les
observations. On mesure de même avec le ul equatorial
mobile , la différence de déclinaison des bords et de la
tache, e,t l'on,en conejut la différence entre la tache et le
Centre. Ces résultats fixent la po.sitipn de la tache 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,
avec beaucoup d'exactitude , soit par un dessin graphique,
soit par le calcul, ce qui e*t 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 14 jours, si l'on est
assez heureux pour qu'elle dure , on la revoit encore après
un intervalle de tems à-peu.-pi'ès 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, leur 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,1

que le corps du soleil est un noyau solide et obscur, en-
vironné d'une immense atmosphère, presque toujours
remplie de nuages lumineux. Selon lui, ces nuages flottans
au hasard, s'entrouvrent quelquefois et nous découvrent
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, découvrir le
fond des vallées. M. Herschell croit aussi qu'il existe
a 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 effe t , ces explications s'accordent assez
bien avec les phénomènes 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
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dans le sein de celte masse, devrait y exciter des bou—
leversemens terribles ; et, dans cette supposition , 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.

i36. Lorsqu'on eut découvert les taches du soleil, on
s^empressa d'en suivre et d'en étudier les mouvemens. Le
moyen le pins simple de les déterminer, est, comme nous
l'avons d i t , d'observer pendant plusieurs jours , les diffé-
rences de déclinaison et d'ascension droite entre une même
tache et le centre du soleil, pour en conclure les diffé-
rences de longitude et de latitude, en calculant celle du
centre et celle de la tâche par les formules de la page 58.

Alors supposons qoe T, ßg. 2.1, représente le centrede

la terre. Sait Ее l'écliptique, ou le grand cercle de la sphère
céleste décrit par le soleil, BSA le disque apparent de cet
astre, С son centre, et Mb position apparente delà tache,

que je suppose au-dessous du plan de l'écliptique, du côté
du Sud. L'angle CTPsera la différence de longitude ; l'angle

PJMsera la différence de latitude (celle du centre du soleil
est toujours nulle ) , et ces deux angles seront connus-
par l'observation, puisqu'on peut Jes conclure des dif-
férences de déclinaison et d'ascension droite observées.

Ces angles étant toujours très-petits, on peut, dans une
première approximation considérer les arcs qui les mesu-
rent , comme autant de petites lignes droites ; cl si on
les suppose, comme à l'ordinaire, mesurés sur la sphère
céleste , dont le rayon est CT, l'angle CTP ou l'arc qui
le mesura, sera représenté par la ligne CP, l'angle PIM
par la ligne РЛГ, et enfin le diamètre apparent du soleil
,i>ar la ligne Bji. Par conséquent, pour prendre une idée

précise de la position de la tache, on pourra décrire à
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Volonté tin cercle ASB,fig. 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 degrés. On prendra la ligne CP égale au nombre de
secondes contenues dans la différence des longitudes; on
fera , de même , la perpendicu'aire PM égale au nombre
de secondes que contient la latitude de la tache, et If'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,
M1, M", M'", fig. 22, qui représenteront la route
apparente de la tache sur le disque du soleil; ou, pour
parler plus exactement, ce sera la projection delà courbe
qu'elle décrit, exécutée 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 27',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 Mm, Л/'/га', M»mll,ßg. z3.
Alors les taches vont de M en m, c'est-à-dire , de la
partie australe de l'éclipiique dans sa partie boréale. Les
points MI M', où elles commencent à paraître et que
l'on pourrait appeler leur orient, sont moins élevés que
les points m m'm11..,, où elles disparaissent, et que Г oh

pourrait nommer leur occident. Peu--à-peu ces ligne«
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droites se courbent et forment des ovales comme dans la
fig. з4- 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 l'écliptique que
ceux où elles disparaissent. Voyez Jig. 2.5. Depuis cet
instant, le changement d'inclinaison continuant à se faire
dans le même sens , la courbure des ovales diminue : ils
se resserrent peu-à-peu, et à la fin de mai on au com-
mencement de ju in , 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. Apiès cette époque, ils s'ouvrent de
nouveau, comme dans la fig. 27, et leur convexité est
dirigée vers la partie australe de l'écliptique'; en même
tems leur inclinaison change. Au commencement de sep-
tembre-, on les voit sous la forme „représentée Jig. 3.S.
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.

138. Ces phénomènes se reproduisent chaque année
dans le même ordre, en suivant les mêmes périodes d'ac-
croissement et de diminution. On en doit conclure que
la cause qui les produit' est également uniforme et rc-
eulière. Il faut de plus qu'elle soit commune à tontes les
taches, puisqu'elle leur fait décrire des orbites exactement

parallèles et soumises aux mêmes variations , dans leurs
apparences. Ce qui se présente de plus 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 шЛев, indiquent un axe de rotation qui
n'est pas perpencnculaire 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'éloignement, 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 loffrir des
lignes droites : ce sont celles où le planmenépar l'axe de rota-
tion, perpendiculairement à l'écliptique , devient aussi per-
pendiculaire au rayon visuel mené de la terre au centre du
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 r 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, 1*
convexité des ovales est -tournée vers la partie australe
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de l'ecliptique •, et quand nous découvrons le pôle infé-
rieur1, cette convexité est tournée vers la partie boréale.
La marche des lâches 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, doiveÉÉÉtrc, 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 jou r , elle parviendra en trois mois à sa plus
grande obliquité j et de là commençant à diminuer de
nouveau jusqu'à un nouvel équilibre, il arrivera enfin que
l'époque de la plus grande obliquité sera celle où le pas-
sage des taches sur le disque paraîtra 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
terns, lorsque l'inclinaison des ovales diminuera , leur
courbure ira en augmentant.

On a essayé de représenter ces apparences dans la
fig. ao, où A, B, C i Л, £ sont des positions succes-
sives du soleil par rapport à la terre , figurée en T. Pp
indique partout l'axe de rotation, et Mm, M'm', M"m!'t
sont les routes des taches. Il faut suppléer à l'imperfec-
tion de la figure, où l'on n'a pa* pu rendre l'extrême
éloignement de la terre et du soleil. В est le lieu où l'axe
de rotation devient parallèle au plan du disque solaire , et
par conséquent perpendiculaire au rayon visuel ТВ. A, 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 du soleil, vu de la terre , mais il est
sensible que les apparences y seraient contraires à celles
des points ABC. Par exemple, le soleil étant parvenu
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en С , présente au spectateur , placé en T, le même
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 routes -des ta-
ches sous la forme d'ovales dont les extrémités sont égale-
ment élevées sur l'écliptique, mais elles se présentent
dans le sens opposé. Une opposition semblable a lieu 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-
titude , qu'en effet le soleil tourne sur lui-même d'orient
en occident autour d'un axe incliné à l'écliptique.

Le plan mené par le centre du soleil, perpendiculai-
rement à cet axe , se nornme Véquateur du soleil. Il coupe
le plan de l'écliptique , suivant une ligne droite qui
s'appelle la ligne des nœuds de cet équaleur. Les nœuds
eux-mêmes sont les points où cette droite prolongée
indéfiniment, dans les deux sens , rencontre la sphère
céleste.

i4°- Pour connaître la position de l'axe de rotation
dans l'espace, il faut déterminer l'inclinaison de l'équa-
leur solaire sur l'écliptique , et l'angle que fait la ligne
des nœuds avec «ne droite fixe menée sur le plan de
l'écliptique ; par exemple, avec la ligne des equinoxes.
Cet angle so 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
ou soleil, et qu'on a calculé sa longitude et sa latitude , en
connaît la direction du rayon visuel mené de la terre à cette
tache , à l'instant d« l'observation. On. sait de plus quelle
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était, à la même époque, la longitude du soleil, sa distance
à la terre , et son diamètre apparent. C'est donc un simple
problème de 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, determinant 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 général, la
position d'un plan est fixée, lorsqu'on sait qu'il passe par
trois points connus : le plan du cercle décrit par la tanche,
sera donc déterminé par ces trois observations, et l'on en
pourra déduire la position de l'équateur solaire qui lui est
parallèle.

i4i- Pour fixer les positions successives des taches sur
la surface du soleil supposée sphérique , on conçoit ,
par le centre de cet astre , trois axes rectangulaires , menés
dans des directions connues, et qui restent constammen
parallèles à eux-mêmes , pendant la" révolution annuelle.
Le premier de ces axes est perpendiculaire à l'érliptique ,
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 5, fig. 3o. On nomme latitudes et
longitudes héliocentriques , les longitudes et les latitudes
comptées du centre du soleil autour des trois axes pré—
cédens. Elles sont évidemment déterminées lorsqu'on
a leurs analogues mesurées du centre dé la terre, et
que l'on nomme par opposition longitudes et latitudes
gèocentritjues. 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 trouvé que l'équa-
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teur' solaire est incliné à Pécliplique 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'éc-liptique, vers le pôle boréal, traversent
ce plan dans un point qui, vu du centre du soleil, se

• trouve à 78°, боба de l'équinoxe Au printems; telle est donc
la longitude héliocentrique du nœud ascendant de l'èqua-
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.

1^2. J'ai dit que la durée moyenne de la rotation du
soleil par rapport à un même point de la terre, est 271,01.
C'est le tcms après lequel un même point de la surface
de cet astre revient à la même distance de son centrer
apparent ; mais ce n'est pas le tems de la rotation réelle. En
effet, dans cet intervalle , le soleil décrit sur l'écliplique
un arc égal à ï",09616.27,3i, 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. De 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 tas 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 terré au ccntrl élu.
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 du disque. C'est à
ce contre que nous rapportons le point de la surface du.
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 S, fig. 3i, que T soit le centre de la terre, TS le
rayon visuel mené au centre du soleil, С 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
C; et pour trouver l'are décrit par ce dernier, il f a u t ,
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'7", qui
est égal à S'TS, ou au mouvement du soleil dans sort
orbite, pendant l'intervalle des observations.

L'effet de la rotation réelle altère cette rotation appa-
rente , parce qu'elle est dirige'e 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 lorsqu'un
même point de la surface du soleil serait revenu à la
même distance de son centre apparent, ce qui se fait en
i7',3i , il se trouverait avoir décrit réellement 4-29°,gi,
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

tems d'une rotation complète serait a5',4-

L'axe réel de rotation du soleil étant oblique à l'éclip-

tique, ce résultat n'est pas tout-à-fait exact, et les 49%9*
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décrits par les points de cet astre parallèlement à l'éclip-
tique, ne produisent pas toul-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-
tion 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 cctt«
manière, on connaît l'arc réejlement décrit par la tache
sur son parallèle entre les observations, et en comparant
cet arc au tems employé à le parcourir , on en conclut
la durée de la rotation totale.

i43. 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 son 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 nqus
sembler plus intense. S'il en est autrement, c'est qu'une
cause plus fnrie vers les bords fjue vers le centre , en
diminue graduellement l'intensité. Tel serait l'effet, d'une
épaisse atmosphère ; car s'il en existe une autour du so-
leil , les rayons lumineux venus de ses bords la traversent
dans une étendue beaucoup plus considérable que ceux
<pi 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

' • i_ " ï . " ' •zénith. L'atmosphère solaire est (Jonc indique'c par ce
phénomène, avec beaucoup de vraisemblance.
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144- On verra plus loin tjue la lune est aussi im corps
arrondi, mais qui n'a point d'atmosphère sensible. Ce
fait sera prouvé d'une manière très-rigoureuse; mais Von
peut déjà en reconnahre 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 ^"éclipsent subitement. La lune n'a donc pas d'atmos-
phère sènsiblr : aussi ebt-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 phénomène remarquable , qui 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
on a donné le nom do lumière zodiacale. On l'observe
lé soir, lorsque le soleil vient de se coucher, et à l'endroit
même où cet astre a quitté l'Iiorisqn. Sa forme est celle
d'une lentille très-applatic , placée obliquement snr l'hori-
soii, et dont la tranche aiguë atteint très-loin dans le ciel ;
\ny.Jig. 82. Celte lumière est blanchâtre comme celle de la
vote lactée. On s'est assuré qu'elle accompagne constam-
ment le soleil, et dans les éclipses totales . on l'apperçoit
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'oo ne la voit pas également bien, le
soir, dans toutes les saisons. Car cet équateur étant di-
vcrsemeut incliné à l'horison , en raison des diverses po-
sitions du soleil dans Pe'cliptîque , la lumière zodiacale
s'incline avec lu i , et se cache en grande partie sous l'hori-
son ; ou du m'oins son éclat est fort affaibli par les vapeurs
qui s'élèvent près de la surface de la terre. Le terns le plus
favorable pour l'observer dans »os climats est l'équinoxe du
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printems , vers le mois de février ou de mars. Alors la ligne
des equinoxes est le soir , dans l'horisoii, Jig. 33. L'arc de
l'écliptique SS1 , dans lequel le soleil va entrer, est plus
élevé sur l'horison que l'équateur SEQ. La cliííérence est
égale à l'obliquité de l'éclipliquc, c'est-à-clirc à 2(1",074.0.
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 climats , aucune autre
position du soleil n'est aussi favorable. Par exemple, au
solstice d 'été, l'arc .S" Г de l 'écliptique, est parallèle à
l'arc .ËQ 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.

146. 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 'affaibli t , quand re soleil a moins de
taches , et qu'elle s'accroît quand il en a un plus grand
nombre.

Ли reste , quelle que soit la causé de cette lumière , il
est certain que la matière qfli nous la renvoie est extrê-
mement rare , car on voit les plus petites étoiles au
travers.

147- Quant au nom de lumière zodiacale , il vient de
ce que ['on appelle zodiaque , une zone d'environ 2.0° tie
largeur, ,]ont l'écliplique occupe le milieu, et dans
laquelle on croyait autrefois que toutes les orbites,
iîes planètes étaient renfermées. L'auréole lumineuse ,
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toujours comprise dans celte zone , en à reçu sa deno-
mination.

148. Je ne parlerai point ici de la grosseur du soleil,
ni des moyens que l'on 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
de nous en occuper , jusqu'à ce que nous ayons vu
comment on ä déterminé la parallaxe du soleil et le*
vraies dimensions des orbes planétaires.

N O T E .

Manière de trouver les coordonnées d'une tache du soleil,
far rapport à trois axes Jlxes passant par le centre
de cet astre. Détermination de l'équateur du soleil.

Soient X, Y, les deux coordonnées du soleil *apjiortíes i deux
axes iixes et rectangulaires menés par le centre de la terre dans ]e
plan de l'elliptique j l'axe des 2. étant supposé passer par l'équinoxc
du prinlems. Si Г ou nomme L la longitude du soleil vue de 1л terre ,
et Ji la distance de cet astre} on aura

Л"=-Я cos£, r=RsmL.

Menons , par le centre de la terre , un troisième a*e perpendiculaire
au plan de l'écliptique , ce sera l'axe des £ , et nous supposerons
)es Z positifs dirigé» vers le pôle boréal de ce plan. Soicot jr, y, z
les coordonnées rectangulaires d'une tache du soleil rapportée a. ces
aies à un instant donné ; soient de plus , au même instant, / la

longitude geoccntrique d« la tache, л sa latitude géocentriquc- , et j
la projection de son rayon vecteur sur le flan de l'écliptitjue , ou
aura évidemment

x = j coi /, jr ss j sin /, д = j tang >. ;
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ъг, »i l'on représente par г la vraie distance de la tacbe an centre

de la terre, on aura aussi

; = r cos A ,

par conséquent, en éliminant s, les valeurs de X, y, z deviendront

X = r cos л cos l j y = r cos л sin /, г = r ein *,

Cette forme de valeurs est souvent employée dans l'astronomie. Main-
tenant , si nous appelons j"', y', z' les trois coordonnées de cette
même lâche, rapportées à trois axes parallèles aux précédens et fixes
au centre du soleil, nous aurons en général

x' — x — Л', jr' — y — F, z' = z,

et si l'on suppose que la surface du soleil soit sphérique et que son
rayon soit r', on aura, entre les trois coordonnées .r', v', 'z ' . la
relation qui convient à la surfare de la sphère, c'est-à-dire ,

les véritables inconnues du problème sont x' , y' , z': pour le»
déterminer , mettons-y d'abord à la place de x , y , z , X, Y leur*
valeurs , elles deviendront

x' — r cos л cos l — R cos L , y' — т cos \ sin l — R sin /, z' =/-вшл;

substituons maintenant ces quantités dans l'équation de la surface da
soleil et développons les carrés , nous trouverons

f — 3/frcosA. cos (L — 1} — г' — R';

on peut à la place de R substituer sa valeur en fonction de r' , car
en nommant Д le demi-diamètre apparent du soleil vu de la terre
я l'instant que l'on considère , on aura évidemment

r' = K sin Д,

et si , d'après cette relation , on élimine R , l'équation à résoudre
devient

„, _ , cos * . cos ( L — l V г'3 . cos1 Л

•in A ~" sin1 Д
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d'où Гои tire pour ;• Jeux valeurs

COS A. , COS ( L — 1} ± V COS1 Л COS1 (J, - / ) - COS' Д- __ --îj.

mais de ces deux valeurs il fle faut prendre que la plus petite ; car
lorsque nous observons les taches : eues ее ti4>nvent toujours clans

la parue de la sphère du soleil qui -est la plus voieioc de la terre.

On aura donc simplement

cos >, cos (L — .С) — у/r,os' л . o.os' (L — í) — cos' Д
. __ . _

en substituant cette valeur de т dons les expressions générales de

x* y . ï', et y mettant aussi pour H sa valeur — ; on sur«
Sin A

les coordonnées x', Y' -, z', exprimées en..fonction du rayon de la
surface du soleil , et des longitudes et latitudes observées. Ainsi ,
géométriquement parlant ,• ces valeurs seront déterminées. Mais pour

pouvoir les calculer numériquement avec beaucoup d'exactitude , iL

faut encore leur faire subir une préparation qui introduise les sinus

de» petits angles -À et L — l au lieu de leurs cosinus, et qui de

plus introduise ers pclits angles partout où il y a des différences

de sinus et clé cosinus. C'est ù quoi l'on parviendra en prenant d'abord

un angle auxiliaire Ф tel qu'on ait

sin' •{ =: ces3 A cos" (L — t") — cos1 Л,

Cet anile 4 s<3"a toujours fort petit, car l'équation qui le diitr-riume

peut être mise suus la forme-suivante,

sin' | = có»''(-£ — i) — cos2 Д — sin' л cos5 (Л — /),

ou bien •

sin1 4 = sin . (Д + L — l} ú n ( à — L + 1} —sin1 A cos1 (L — /;J

comme les imoles Д , L — / et л sont toujours extrêmement petits,

chacun des termes de celte équation se c.ilculera par les tables or-

dinaires de logarithmes avec une estreme exactitude., et la racine

à, ...
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carrée de leur différence donnera sin 4 , et par conséquent

une exactitude pareille. Par le moyen de cette transformation la va-

leur d« r devieut

í cós » со» ( Т, — / 1 — sin J. 1
Г— Г .\ - ; - . - \ ;

t ып Л )

et en la substituant dans x' , y' , z', après y avoir mis pour R u

•valeur - — - on trouve
sin Д

, í COS' ACOS(£ /) COS/ — COS L COSA CO8 /Sm 4

COS' A COS ( Tj — /) SÍn./ SÍn L — COS >. SÍn / SÍn 4 >

sin Д Ç

. COSA COS(£ — /4 — SÍn 4
z == r sm л - - '

( COSA COS(£ — /4 — SÍn 4 )
< - - --- — — '— >.
l sin Д í

la valeur de z' n'a besoin d'aucune autre preparaiion à cause du
facteur très-petit sin л qui la multiplie toute etuicre J il n4çn est pas

ainsi de x' et de y' \ mais il est facile de voir qu'en, mettant pour

cos2 A sa valeur ï — sin1 л , les ternies indépcndans de л peuvent se

transformer de manière à y introduire les sinus du petit arc L — Л
On aura aiosi, pour je', y', a', les expressions suivantes:

, , e sm(L — i)s inl — sin'Acos(t — / jcos/ — cos A cos/, sin л
_ r ___

, ,
у —,

{
f' = r' Sin A <

l

— an (L — /) cos / — sin1* cos £ — /)sin/ — cos>sini.sin4
-__ (

cos >. со» (L — /) — sin 4 )

sin Д )

i quoi il faut joindre l'équation auxiliaire

•in» 4 — sin ( Д + L • — l) . sin (Л — L +/) —sin1 A cos5 (£*-/).

Ces expressions très-simples et très-symétriques donneront , avec la der-

nière exactitude les \alcurs de jr',jr'i z' , d'après les longitudes et lati-
tudes conclues des obsenations. Quant an rayon r de la surface du

»oleil , 'I disparaîtra de lui-même de lous les résultats calculés rela-

tivement au centre du soleil, de même que celui de la sphère céleste

2. 17
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disparaît de tous les résultats géocentriques, c'est pourquoi il faut

le conserver en facteur alin de le laisser en évidence : on verra plus

loin que les observations introduites dans nos formules permettent de

juger si ce r.iyon est constant, et par conséquent si la surface du

soleil est réellement spliérique.

On pourrait aisément déduire de nos formules les longitudes et

latitudes kélioceifanques , c'est-à-dii-e , vues du centre du soleil,

quantité dont les astronomes font un fréquent usage, tant pour le

problème qui nous occupe que pour d'autres questions analogues.

En nommant л' et l' cette latitude et cette longitude, colle-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

sphère céleste, ou aurait évidemment

Y' ~
tane /' •=. -— ; tang \ = - j

Ь x' ь Vx' + r'*

ce qui donnerait encore

x' = r' cos л' cos /' y' — г' cos л ' sin /' z' — r' sin л' j
í

mais ces expressions nous seront inutiles danu U recherche de l'étjua-

tcur du soleil , et je пвДев ai rapportées gu'à cause des applications

que l'on en peut fiiire dans d'autres circonstances.

Revenons donc à nos valeurs de x ', y j ', ;'. On y introduira les

valeurs numériques des longitudes ft latitudes du centre du soleil et de

la tache déduit« 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 s'assurer crue

l'on ne s'est pas trompé , il sera bon de faire la somme des trois

carrés x'' -Ьy'* -\- z'1, et cette somme devra être égale i r'2. On

répétera, ce calcul pour trois positions observée:, d'une môme tache,

et l'on aura ainsi les coordonnées liclioceiitriques correspondantes (juc

je représenterai par

ar' У *'

x" y" 2"

x'"f" *•'",

ces calculs fa i t s , le reste n'a plus aucune difficulté.

En effet, p:ir ces trois posilions successives de la lâche, menons

un plan : ce sera le parallèle à l'i'quateur solaire sur lequel la tachf
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se meut. L'équation de ce parallèle , rapportée au même système de

coordonnées ijue la tache , sera nécessairement de la f'uriue

z = Лх -4- Ъу -+• l),

A, B, D, étant trois coefficiens constans qui déterminent la po-

sition du. pian cherché. Puisque ce pbn contient les trois positions

successives de la tache , les coordonnées de ces trois positions doi-

vent y satisfaire j c'est-à-dire que l'on doit avoir

z' = Ax' -t- 11/ + D \

z"=sJx"+By" + D V • • -(0

-J" - Лх'" + By'" + D j

ces trois conditions suffisent pour déterminer A, B , D ; en

soustrayant successivement la seconde et la troisième de la première,
D disparaît et il vient

а ' _ я " = Л ( * ' - : г " ) +!»(/-/') l. . . .(a)

z —'z'"= Л(х' - x'"} + В (y'-y'"} Ь

celles-ci déterminent Л et В, mais maintenant, puisque le plan que

nous venons de mener est un parallèle à l'équateur solaire, cet Equa-

teur qui passe par le centre du soleil aura évidemment son équa-

tion de la forme
z = Ах -f- I)'r,

A et В étant, à cause du parallélisme , les même que no'js venons

<le déterminer. La position de cet éqiiateur sera donc ainsi connue ;
et si l'on nomme / son inclinaison sur l'écliptique et 1УI a longi-

tude de son nœud aussi -sur l'ucliptiqiie ; on aura

lang 1 —

Ce» résnliats étant connus , il est facile de trouver la déclinaison
solaire de la tache. Par l'axe de l'écliptique et par l'axe de J'dqua-

teur solaire qui se croisent, tous deux au ceutre du soleil j menons

un V^ECZfîg. 34, et soient CZ et CE ces deux axes j désignons

maintenant par Л le point où l'axe de l'écliplique cst rencontré par le
parallèle de h tache. Si de ce point nous menons une perpendicu-

laire sur l'axe de rotation CE, h distauce CQ compiiic emic Je
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«entre du soleil et cette perpendiculaire , exprimera la distance da

parallèle de la tache au centre du soleil , et en la divisant par 1«

rayon r' de la surface de cet astre , le rapport - ; — sera le sinus
r

de la déclinaison de la tache , relativement à l'e'quateur du soltil. Or,

dans le triangle CQfl , Tangle en С , formé par les deux axes

de l'équateur solaire et de rccliptique , est le même que l'angle

des deux plans qui leur sont respectivement perpendiculaires , il est

donc égal л I , puisque nous avons nommé / l'inclinaison de l'équateur

solaire sur récliptique. Dans ce même triangle , la distance C/f es*

aussi connue , c'est la valeur de z dans l'équation du 'parallèle, quand

x- et y sont nuls ; elle est par conséquent égale á D ou à ;;' — Ля' — By' .

IVaprès cela, on aura CQ = D cos/, et par conséquent, si l'on
nomme d' la déclinaison solaire de la tache ; on aura cette expres-

sion très-simple

ocos/ . (z' — Лх'—Еу')
siu a =: - ; — ou sin d == — - ; - ï- - cos /•

г' ' г'

Lorsque Л et В auront été déterminés par trois observations de la
tacbe, on pourra calculer d'autres cuordouuées .г'т^'т, Z'v , de celle
mi'me tacbe par des obserreiions subséquentes , et comme elles de-

vront satisfaire encore à l'équation du même parallèle On aura pa-r

reillcmeiH
D = z" — Ах"' — Äj'1Ti

On verra donc si la valeur de D , ainsi déterminée , est ou n'est pas

la même que précédemment, et par la, on jugera si la tache suit

réellement un mime parallèle solaire , ou si elle s'en écarte par l'effet

de quelque cause de Variation.
Puisque nous connaissons la déclinaison à' du parallèle , son rayon

sera r cot d' ^ il sera donc aussi connu.

La corde de l'arc de ce paralltle compris entre h première ob-

servation et la seconde , a pour expression .............

\/ (x' — x"}* + (y' •— r"Y -t- (z' — ~")a i '» moitié de cette
corde divisée par Je ravon du parallèle exprime le sinus de Ja moitié

de l'angle décrit par la tache cmre les deux observations. Ainsi en
nommant cet angle Л' on aura

6. /=

/-) r a cos > d
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fangle v-í' sera bien facile à calculei- par celte formule. Si l'en

ncminc pareillement A" Tangle décrit entre la premiere observation

et la troisième , on aura de marne

- -"' (*'-*•"> + (}•' - y'"}' + (z- »"').

4 г J cos1 el

Soient Т', Т" les intervalles de tems correspondais écoulés entre

lu première et la seconde observation , ainsi qu'entre Ja première et

la troisième. Si l'on nomme T le tems de la rotation totale , supposée.

uniforme , les tems étant proportionnels aux arcs décrits , on aura

4oo°.3' 4 тт. 2"
J = -- 1 ou men J = - •

A' Л'

si la rotation est parfaitement uniforme , ces valeurs de Т doivent

s'accorder exactement ; mais cela suppose ;msr,i que les observations

soient parfaitement exactes , et c'est ce qui n'a jamais lieu. 11 y aura

donc généralement une différence entre ces valeurs j on prendra une

moyenne arithmétique entre elles , et on la regardera comme la valeur

de T. Mais pour savoir jusqu'à quel point cette divergence est •.ulmissiM'e

et atlribtiablu aux erreurs des observations , il faudra calculer les

valeurs de '!' et T" qu'elles donnent comme correspondant^ aux arcs

Л' et A' \ puis en comparant ces i u l e n a l l . s à ceux qui ont été

réellement observés, on Terra en quoi ils diffèitnt. Ensuite , d'après

le mouvement apparent de la tache , relativement au centre du

disque solaire, on pourra calculer le changement que l'erreur du

tems aurait dû produire sur les différences de déclinaison ou d'as-

cension droite , observées entre le centre de la tache et celui du

soleil , et Гон jugera si ces changemens sont assez faibles pour qu'où

puisse les attribuer aux erreurs inévitables des observations.

Pour ne bisser aucun nuage relativement à l'emploi de ces for~

mules , je les appliquerai à un exemple , et je choisirai pour cela

les trois observations suivantes de M. Messier qui ont été déjà cal-

culées par 1 ionis-du-Séjonr , au moyen d'une méthode indirecte et

excessivement pénible. Je. ï apporte ces observations telles qu'elles ont

été fcitea, en mesures sexagésimales.
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DATES
des observ.-iiious.

i4 décembre 1777

ï?

32

TEMS solaire
apparent.

nMi'.33"

iib.35'./i6"

ob . io .1 S"

DlPPTÍRENCí

en terns entre le pa?
sage du im-mirr bor '
lu зпЫ1 et la tach
au fil horaire.

2'- M". 5

i '.5i".5

o'-43"-o

UIFTIÍB.ENCE
clea Hëclinaiaons

a4'.ft8"

a5'. 1 5"

2l'. 5"

En supposant Tobliquitc de r/icliplique i};ale à 7.5° .?,•]'./)*;" . л

cette époque , Jes élémens du lieu Ju soie-il aux trois instans deà

observations étaient :

ire. observation.

ae. observation.

3e. obse^ation.

LOKC.ITVTÏF.
du centre du 0.

8s. 22°. 55'. I Q"

S«. 25". 58'. 1 4"

9'. 1°. 5'. 36"

ASCENSION
droite

du centre du 0.

8s. as0. 17'. ic)"

8*.з5°.50'.3а"

9 s. i ° .n' .5i"

DÉCLINAISON

du cenlr« du 0
^ustnilc.

аЗ". iG'.si'

a3°-/,i'. 6"

азч.а/. 01"

Une erreur de quelques secondes sur ces longitudes et sur l'obliquité ne
serait d'aucune conséquence , parce qu'elle se reporterait également sur

les coordonnées de Ь taclie ; Je sorte que les différences de ces coor-

données à celles du centre du soleil resteraient les mêmes : Or , c'est

sur-tout de ces différences que dopend l'exactitude des cooi donne es
héliocentviques.

Maintenant , je trouve qu'aux Irois instans des observations, le

demi-diamètre d« soleil avait les valeurs suivantes:

Д' = 16'. 17". ii
д" = 16'. 17". 34
Д'" = 16'. 17". 62.

Сев valeurs sont exprimées en parties de grand ccicle de la spUir«

célesle ; pour les transporter sur les parallèles où les observations

ont été faites , on les divisera respectivement par (es cosinus iîi-3
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déclinaisons correspondantes du ccntte du soleil , puis on lesx retran-

chera des différences d'ascension droite observées entre le bord an-

térieur et a tache ? ces différences ayant été d'abord converties en

arc. l_ie reste de la soustraction sera la différence d'ascension

droite entre le centre de la tache et celui du soleil ; ces différences

ajoutées aux ascensions droites absolues du* soleil donneront celles de

]a tache. On opérera de même sur les différences de déclinaison }

mais comme l'observation les donîie immé"diatenrènt en parties de

grands cercles , il faudra employer dans la soustraction les valeurs

de Д', Д" , Д'" sans aucune réduction ; on aura ainsi , pour les

ascensions droites et les déclinaisons successives de la tache, les va-

leurs suivantes :

I'«, observation.

2^. observation.

3«. observation.

droite de la tache.

8s. aa°. За'. 27". 84

Ss-a5°.46'.45".57

9s. i°.4i -3o".3o

DÉCLINAISONS

t1, e la tache.

u3°.3i'. i".GG

зЗ».39/. iO".38

Avec ces valeurs et la même obliquité :i3° . 27' . 4?" dont nous avoua

déjà fait usage , on pourra , en employant, les formules de la pape 58, cal-

culer les longitudes et latitudes géocenlriques de 1л tache, rYst-à-dire,

les valeurs de l et de* dans les. trois observations. Ou trouvera ainsi

'".observation.

2e- observation.

3e. observation.

LoN СП t' DES

cène, de la taehfí ,
ou valeurs de /.

8s. 23». g'.2g".i5i

8s. 26°. 7'.45".5g2

QS . o° . i>9' . 8" . ̂ 56

Елсгк
de la longitude

du soleil ,.
OU fj — /.

-i4'.i9".i5i

— 9' . 29" . .'»92

-ь 6'. 27". 744

F . A T I T I ' D E S
do la tJobe , .

on valeurs de л,
australes.

— 7'. 26". 622

— 6'. 41". 483

— 4'-42"'63a

En substituant ces valeurs et celles de Д , Д', A" duns no»
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formules , nous aurons les coordonnées héliocentriques de îa tacbe drme
ses trois positions successiies, on trouve ainsi

»'-+/..0,889094109 x". +/.о 628876498 x'"~ — r .0,4ii55-01S

^'= + •'.0,1129245944 J'"- +/.o,o6i24283S y'"^.+/-'.0,864712679-

*' - — r'.0,456790926 z" =.— r .0,408982004 *'"- —/.0,287908420

En substituant ces valeurs dans l'équation du parallele que décrit

la lâche, on trouve les deux conditions suivantes

— ,0,047808921 = y/.0,260217611 — В о,631дс)бЯ{)4

— 0,168882604 ='^.i,5oo65i 127 — Jj 0,835466735,

qui donnent pour W, B, /?, les valeurs

'./* = — o,no46g584 Jî = + o,o3oi&2979 D = — /.0,359455268.

On ач;а ensuite la longitude du nœud de l'cquateur solaire et
<on inclinaison sur TecLipü^vie j>av les

qui, dans le cas actuel donne-ut . .

JV = 740.43'.41",' / = 6°.3i'.57".

Cette valeur de N est la longitude du nœud ascendant , c'est-àr,

dire, de celui par lequel les taches passent quand elle» percent 1»
plan de l'écli ti^ue en montant vera U pôle boi'éul. Cela est facile i.

voir d'après réquatiou de l'équaleur solaire qui est en général

z = Ax -if By ,

tar les valeurs précédentes de Л et tí donnent

A = —'tang 1 sin JV, ^ = + tang / cos N.

en les substituant dans l'expression générale de z, elle devient

z •= v tang / cos JV — x tang / sin TV-

Maintenant, supposons que „r, y, s appaïùen«cnt à un point dont Ta

longitude hulioceutrique soit v, et dont la distance au centre du

soleil, projetée sur le plan de l'écliptique, soit 5 ; dans cette sup-

position on яма.



P H Y S I Q U E . £65

zc = ç cos v , jy = ç sin o ,

par conséquent

z = ç tang / . sin (с — .ZV) ,

c'est-à-dire que г deviendra positive quniid la longitude f du point

que l'on considère commencera à surpasser la longitude IV du nœud-

Dans ce cas , le point que Ton considère sera dans la partie bovéaie

de IVclipliqiie ; au coniraire , si v est un peu plus petit que JY ,

z sera négative et le point se trouvera dans la p.irlie australe. Ce

sont précisément là les caractères qui distinguent le nœud ascendant.

Les résultats précédens donneront la déclinaison solaire de la tache

par la formule
D cos 7

г'
et Ton trouvera

d' = — 20». 55'. 24".

ï a valeur de. sin d' étant négative , la déclinaison est australe ; c'est

pourquoi je lui ai donné le signe négatif. On trouvera de nV'ilie les

angles -d\ si" , décrils par la tache autour de l'axe de rotation au
mo}'eu des formules

4 '• • cos' d'

4 r * cas" d'

äjui donneront

Л = 43°.i'.5i", A" '= нао.Зр'. За".

Les intervalles correspondons T' T" ^ déduits des observations et

convertis en terne moyen sont

T- 2Î.23h.5,5'-43", T"- SI. ob. 28'. 45" ;

ou en, réduisant tout en fraction décimale de jour

T= aï. 99703, T" = Si. 022-5.

Pour obtenir ces intervalles exprimés ainsi en tems moyen , il faut

prendre d'.ibord les intervalles de tems apparent qui sont donnés

immédiatement jwr les observations , et les augmenter de —^ i
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raison de 3o" poui1 l!\ heures, parce que. à cette époque, le jour
solaire vmi était pins long de 5o" que Je jour solaire moyeu , avec
ces -valeurs on calculera le lems T de Ja rotation par les formules

^ Збо'.Г' , Збо'.Г"
Т = ï ou bien Т — •

Л' . Л" .

ce qui donnera

Т '= 25Í ,оу34 ? ou bien 2' = з5 ,65CG.

Ces résultats diffèrent d'un demi-jour ; rmis le second mérite plus
de confiance , comme étant déduit d'un plus grand arc ; ainsi , pour
en prendre la movenne , il convient d'avoir égard à cette circons-
tance : à cet effet, je les ferni entrer dans le résultat moyen, pro-
portionnellement à l'étendue des arcs -4' A" , c'esl-à-dire dans le
rapport de i à 2 f , ou de 2 à 5, En mult ipl iant ainsi le premier
pur ï , Je second par 5 , et divisant leur somme par 7 , on aura
le tcms moyen de la rotation qui sera ,

T= 25i, 4^56 = з5* .rih.î,f.5i". f

II faudra maintenant examiner jusqu'à quel point ce résultat repré-
sente les observations • pour cela , QD eu déduira Ja valeur d<?s tem«
"Â" T" , en le mettant dans 1rs formules

3uo°
on trouvera ainsi

T- — 3i . o45 10, T" = 7 J . 972.36 ;

et en les comparant aux intervalles observés que nous avons dounéa
plus baut , ott verra que Verreur du premier est •+- oijO40oy ou
ih.g ' . iS", et celle du second — oi,o5o59 ou — 1^.12 .34 '• Exa-
minons l'effet que ces erreurs peuvent produire sur les différences
d'ascension droite et de déclinaison observées entre le centre de la
tache et celui du soleil. En comparant d'abord les deux premières
observations qui sont séparées Tune de l'autre par лт intervalle de
trois jours on voit que la différence d'ascension droite a varié dans
l'intervalle , de 20" de tems , et la différence de déclinaison a varié de
76" de degré: ainsi proportionnellement pour i^ .g - l a " ; la première
cliangerait de о",3з, et la seconde de i",i7 » c'est-à-dire , qu'il aurait
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suflt de se tromper de ces quantités sur la première observation, ou

sur Ja seconde , ou en partie sur l'une et en partie sur l'autre , pour
avoir une erreur de ih.g' . iS" sur la durée totale de la rotation de
la tache dans l'intervalle des observations. En opérant de mura«

sur l'intervalle de tems compris entre la première observation et

la troisième, on trouvera que Terreur — ih.ia'.S/i" répond à une

erreur de o",°56 en tems , sur la différence d'ascension droite et à

j",2g sur la différence de déclioaison observées. Ces quantités sent

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 résultats auxquels
nous sommes parvenus peuvent donc être regardés comme repré-

sentant bien les observations dont nous sommes partis, et la petitesse

des erreurs qu'ils supposent dane 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 très-grand nombre d'observations d'une

niù'me tache ou de plusieurs taches différentes par la méthode des

équations de condition.

lin effet , pour donner encore ici un exemple de l'application de

celte méthode féconde, supposons que l'on eut seulement deux autres •

observations d'une tache du soleil , soit de Ia precedente , soit de
toute autre, on pourrait en déduire également les coordonnées bélio-

centriques л- , y , z x •* У, •< z, •> auxquelles je mets les ncceus en

bas pour les distinguer de celles dont nous venons de faire usag^:.

Maintenant, l'équation du plan décrit par cette tacUe parallèlement
n l'équateur solaire serait nécessairement de la forme

г = Лх ц- Ну + D',

A et В seraient les mêmes epe nous venons de determinei-, mais ТУ sera.it

différent, puisqu'il dépendrait de la décliuaison solaira de la tache.
Les coordonnées liélioccnlriqnes des deux positions observées devant,

satisfaire à cette équation , l'on aurait comme tout-à-l'heuré

z, = Axt •+• Byt 4- D' ;

=„ = Ax„ -i- Бу„ + D' ;

par conséquent en éliminant!)',

г,— íit = A (x, — z-J ч- B (v; - j-J.
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Si les valeurs de Л et В que nous avons trouvées plus haut

étaient parfùitemcnt exactes , et si les observatious trui donnent les

nouvelles coordonnées héliocen triques étaient parfaitement exacte».

aussi , cette équation se trouverait satisfaite , et la valeur numérique

du premier membre se trouverait précisément égale à celle 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

général , qu'en vertu de toutes les causes d'erreurs que nos élcmens

et Jes observations comportent , l'équation précédente ne sera satis-

faite qu'à très-peu de chose près. Soient donc Л ' et H ' les cor-

rections que nos éléraens comportent , en sorte que les vrais coei-

iicicns de l'équation du plan de Téquateur solaire soient si 4- ^/' .

В + Б' au lieu de A et В que nous avons trouvés d'abord. Eu

substituant ces valeurs dans l'équation de condition précédente, elle

pourra se mettre sous cette furme '

le second membre est tout connu , et peut se réduire en nombres. En

le représentait par 6', nous aurons simplement

c'est une équation tlç condition entre les erreurs Л' , R' des deux

élémens A et В que nous avons adoptés. Chaque couple d'observa-

tions d'une même tache donnera une équation de ce genre où Л' et

B' seront les mîmes. Quand on aura formé un trts-çrand nombre

de ces équations, so t avec les observations d'une mime tnche, SOIL

avec des observations de taches différentes , fuites dans des posi-

tions dit erses du soleil, de manière à donner aux coefficiens des

erreurs des valeurs très-différentes1; on combinera toutes ces éqtia--

tions par la méthode générale que nous avons expliquée plus haut dans

le texte , page т 91 , et l'on obtiendra 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 , le choi-

sirai les deux observations suivantes de M. Messier, qui 'sont faites,

iur les mômes lâches que les precedeu tes-
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DATES
des observations.

1 8 décembre 1777

34

TEMS solnire
apparent.

nV^'.io"

ob .48'. 27"

DlTF^RENCB

sage du premier boH
du soleil et Ia tíicbe
an fil horaire.

з'.Зд'.о

o'.i9".o

DlFFÍHENCE

"iitrPÏe boni boréalf
lu eulei let la tache.

22.48"
ao'.Sj"

En supposant tcnjours Vobliquilé de l'écliptique égale à a3".27'.47"
comme «Jans les observations précédentes , on avait aux instans de
ces observations

Observ. du ï S

»í

LONGITTDE
du rentre du Q.

Ss.2G°.r>g.3o."

9'. 5°. 9'. Зо"

ASCENSION
droite du centre

du 0.

8". 26°. 45'. i^. 677

g». 3°.26'.52".48i

DÉCLINAISON

du centre du 0
australe.

23°. a5'. 43". 843
23°.25'.3i".o3o

à ces mêmes instans le demi-diamètre apparent du soleil avait pour,
Taleur

Le 18 ... i6'.i7".4a,

M • • • iff.17".71 )

avec ces valeurs et les différences des déclinaisons elrd'ascension
droite observées , on peut calculer la déclinaison et l'ascension droite
de la tache, on trouve ainsi

Le 18

24

A S C E N S I O N
droite de la tache.

8s. 26°. 5o'. 25". 43 7

g". 3°.i3'.3i".94i

DÉCLINAISON
de la tache australe.

a3°.5o'.io".3ao
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Avec ces valeurs et l'obliquité 23°. 37'. 41", on peut calculer les

longitudes et latitudes de la tache, on trouvera

Le 18

24

LoNOlTUDE

géocent. de la tache ,
ou valeur de /.

8s. 27". 6'. 12". 609

ga. 2°. 5y'. 27". 728

Exci's
de la longitude

d u © ,
ou L - 1.

— 6-33". 609

-ь 12'. 2". 272

LATITUDE
de la tache ,

ou valeurs de л ,
australe.

— 6'. ai"

_ 4'. 25"

Avec ces données , on peut calculer les coordonnées héliocentriques

de tia tache pour cee deux positions ; on trouvera ainsi

Xe 18 r'.o^44°5o56o
r'.o,-6g66o3io

r

r'. 0,579386go5

— 0,389252016

— 0,268207088

et en combinant successivcnient ces valeurs et les précédentes avec

celles qui correspondent à la première .position de la tache , on en

tivera les quaire équations de condition suivantes, que je désignerai

par les caracléristiques (ï) , (2) , (3) , (4) ,

(l) . . . 4-^'.o,26oai7Gio5 — #. 0,6319968940 = 0,

(2). . . + Л'.о,445о435485 — -В'. 0,7777858470 =

(3) . . . + Л'. i,5oo65iiï67— .S'. 0,8354667355 = 0,

(4). . . + Л'. ï, 6587544iS5 — B'- o,55oi4o9Go5==: + 0,01 i252o35,

_/•/' et /?' «ont les erreurs de j4 et de -u- OB a employé pour ces

cotJliciens les valeuis

Л = — o,no46cj584i -S = 4- o,o

que nous avons déterminées plus haul par trois observations. C'est
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pour cela que lea seconds membres des érruations (ï) et (3) sont

nuls ; car ces équations viennent des mêmes observations qui ont

déterminé Л et В , et ainsi elles doivent être satisfaites par leurs
valeurs. A' et B' sont r.upposés être additifs a Л et à li , c'est-à-

dire, que les vraies valeurs de ces coefficiens seront A -+- A' et

£ + Jt'.

Puisque nous avons quatre équations de condition et seulement

Jeux inconnues , il faut combiner nos équations de la manière la
plus favorable à la déterminai ion de ces inconnues.

Je remarque d'abord que B' a un coefficient presqu'égal dans les
équations (ï) et (4) , tandis que celui de Л' est fort petit dans la

première et fort grand dans la seconde ; ainsi , en retranchant ces

deux équations «l'une de l'autre, le coefficient de JJ' deviendra fort

petit, et celui de Л' restera encore fort grand. Cette combinaison
sera donc propre à déterminer Л' . 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

(4)-(i). ............. +.4'. i,39853G8oS+ 7r.o,oSiS55934r=+o,oi 12520-3

(5)+(4)-(i)-(a)...+ J'.a.^i/i'pSO-t-ß'. 0,024 173045=4-0,006172090.

Cette combinaison sera très - propre à déterminer Л' exactement;

mais elle serait très -peu propre k déterminer B' '. Pour avoir celte

dernière , j'ajoute ensemble les équations (2) et (5) , et de leur

somme je retranche l'équation (4) ; j'ai ,-,insi

(2) H- (3)— (4). ..+-•/.0, 0869/10257— .в'. 1,063109622 = — 0,0061 72090.

Maintenant , je traite ces trois équations précisément comme celles

qui nous ont servi , ря£« 4^7 ^u premier volume , pour déterminer
ïe coefficient de la réfraction. Je détermine d'abord Л' et A" par

les deux premières seulement , mais je ne compte que sur la valeur

"e -*i , à cause des petits coefficiens dont B' se trouve affecté, et
qui , devenant diviseurs de la valeur qu'on err tire , aggrandissent

considérablement les erreurs dont les autres termes de l'équation
peinent être affectés ; mais par une raison contraire , la valeur de

Л' doit être feu affectée de ces erreurs; je la substitue donc dans
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la troisième équation qui doit déterminer B', et j'ai ainsi une

valeur beaucoup plus exacte de cette quantité. C'est donc cette

valeur qu'il faut employer dans les deuï premiire1; équations ; je

l'y sublilue , et j'en tire deux valeurs de A' qui ne s'accordent

plus tout-à-fuit ensemble ; mais j'en prends la moyenne ,• et avec

cette movrnne , je calcule de nouveau B' : âpres deux approxima-

tions de ce genre , je m'arrête aux valeurs . suivantes ,

A' = •+• O,oo5i0225o , B'— + 0,006620920 ;

«t en ajoutant ces valeurs à celles de jf. et de В que nons атовд

employées , j'en déduis les suivantes :

A •=. — o.io53o;oSo , В = + 0,036783898 ,

qui étant déduites du l'ensemble des observations , doivent être согь-

sidérées comme plus exactes.

Avec ces valeurs el cello des coordonnées de la tache dans ses

positions successives , rien n'est plus facile que de ca'culer le coef-
ficient constant D qui détermine la déclinaison solaire du parallèle

décrit par la tache j car puisqu'on a , en général ,

= Лх By -f- D , On SLUTS D = г — Aí — By •

et en calculant successivement D par chr.cune des observations , on

verra jusqu'à quel point elles s'accordent pour donner à lu tache
une orbite plane. On trouve ainsi les valeurs suivantes 5 cjue je

désignerai par les numéros des observations dont elles dérivent.

"VALEURS de D.

D' =' — o,36jJ2388o4

D" = — 0,367979962

D'" = — 0,372176068

D" = — 0,363066770

D* =s — 0,370569872

lîxcis
des valeurs de D

sur la luoienne.

— 0,003187289

— о ooo346og ï

•+- 0,0047^9965

— o,ûo436o3a3

•+• o,oo3i/|5779

OSCILLATIONS
de la déclinaison

solaire de ja tache
autour de Ja

moyenne.

-il'. 43"

— i'.i7"

+ 17'. -27"

— 16'. o"

+ n'.5a"
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С« écarts n'ont rien de régulier , et ils sont de moitié plus petits
^ue ceux. que noue avons trouvés en calculant les observation* du' 18
et da u4 , par nos premières déterminations. Par cette raison , no»
dernières valeurs paraissent préférables : en les employant et les in-
troduisnnt dans les formules données plus h»ut, on trouve

Longitude du nœud ascendant de 1 é-

quatcur solaire .......... У — 70°. 44' -4 4"

Inclinaison sur l'écliptique ...... / = 6". ai'. 53"

Déclinaison solaire de la tache. . •• «F = — ai».a5'. 3" australe.

On trouve ensuite le» arcs décrits entre la première observatioe
«t le* suivantes , qui auront pour valeurs

43°.io'.57"
570.43'. 5"

ii3«.r4'.M>"
1410.29'. 34".

Comme ces diverses positions de la tache , an Moins telles que )*ob-

«crvation 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 différens arcs ne donneront pas exactement
la même durée pour la rotation entière ; il faut donc employer
de préférence les observations qui étant les plus éloignées , comprennent
le plus giand intervalle , et peuvent donner la révolution entière plu»
exactement. Nous prendrais ainsi' les arcs parcourus entre Ia premiei-«
observation et chacune des deux dernières : ces arcs «ont

le» intervalle! de tem« moyen qui y correspondent «ont

8i. оЧз&". 45" =г 81.02275, ioi.ib.n'.55" = ioi,

La dur« de la rotation déduite du premier nrc est ---- aSi.SoS?

du second .... a5) .6700

En multipliant le premier résultat par S , le second par ю , et

a. , 18
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divisant la. somme par 18, on aura un résultat moyen , où chacun

«les deux arcs influera proportionnellement nu nombre de jours qu'il

comprend ; on trouve ainsi

T =. a

Sans doute, pour obtenir cette détermination avec toute l'exactitude
désirable , il faudrait pouvoir observer encore de plus longs inter-

valles , revoir une mime tache après une révolution entière, ou

combiner ensemble un nombre très-considérable d'observations. On a

cet avantage pour la lune , dont les lâches sont fixes , et l'on peut

avec succès employer la méthode precedente, pour déterminer la

position de son équateur. Cette méthode peut également servir pour

déterminer l'équateur des planètes sur lesquelles on pent observer

des taches constantes j il faut seulement faire aux formules quclques-

modifications légères , pour les appliquer à ce problème. Nous

indiquerons plus tard ces modifications , ou plutôt elles «e j)ré-
«entcront d'elles-mêmes, quand nous aurons expliqué les lois des

mouvemeus des planètes j mais des à présent, l'application que non»

venons de faire nous a conduits à un résultat utile , et nous a offert

un exemple, de ,1'елхр1о1 des equations de condition. On verra bientôt
que les formules établies dans cette note nous deviendront utiles dans
beaucoup d'autres circonstances, et qu'elles serviront à rcndrcs claires

et évidentes des determinations qu'il serait difficile de comprendre
sans leur fiscouis.



PIÎYSÎQUE.

CHAPITRE XIV.

De l'Inégalité des jours et des saisons dans
les différens pays de ht Terre.

149- REVENONS maintenant'sur la terre, et puisque la
présence du soleil a tant d'influence sur ses productions ,
servons-nous des connaissances .que nous venons d'ac-
quérir pour l'étudief 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 ^dos rapprochetnens 4;urie\ix.

Remarquons d'abord que nous ne pouvons pas fixer

la trace du plan de l'écliptique sur Ja surface terrestre ,
comme nous y avons déjà marque celle de l'équatèur.
L'cquateur est perpendiculaire à l'axe de rotation de la
sphère céleste : en tournant avec elle , il ne change pas
de position par rapport à la terre , qu'il coupe toujours
dans les mêmes points. L'écliptique, au contraire , est
oblique à l'axe de l'cquatèur : 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 points différens , et la trace qu'il y forme est per-
pétuellement variable (*). " • • . ' ' •

(*) On décrit ordinairepient la trace de l'écliplicrue saif' le« globe»
destinés à l'étude de h géographie, et on la fail passer par les points
«ù l'équatèur coupe le premier méridien. Cet usage à un très-granA
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Cependant nous pouvons finer la limite de cette 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, correspondans
aux tropiques du capricorne et 'du cancer. Si l'on conçoit
une 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, cette droite restant fixe t

elle tracera sur la surface terrestre les deux parallèles
dent il s'agit, et auxquels on a conservé les noms qui
leur correspondent dans le ciel. Tous les lieux qui y sont
situés ont un des points dès 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 au sud du mont
Atlas ; passe a Syène 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 delà Chine; de là, se prolongeant dans la mer du
Sud, il vient retrouver l'Amérique septentrionale à l'ex-
trémité australe de la Californie. EnGn, il sort dans le
eolfe du Mexique, et va se terminer sur la côte occiden-
tale de l'Afrique, non loin des îles Canaries.

i5i. Le tropique du capricorne, ou tropique austral, coupe
la pointe australe de l'Afrique et de l'île de Madagascar. Ц
traverse toute la mer des Indes , jusqu'à la Nouvellc-Hol—

inconvénient : l'élève çeut croire qu'en effçl la*trace de l'éclipti<[ue

•«»l uie au* points marques sur le globe , tandis qu'elle est léellt-
nient variable.
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bande. Après avoir quitté cette terre, it s'étend sur là
mer du Sud , dans toute sa largeur , traverse l'Amé-
-rique méridionale au pays dû Paraguay, et va rejoindre

l'Afrique- en passant sur l'Océan. 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.

i5a. И est encore uti le pour la géographie physique,

de distinguer sur la surface de la terre deux petits cercles
analogues aux cercles polaires célestes. Si l'on fait, tourrfer
là terre sur elle-même, dans le sens du mouvement: diurne,
l'axe de l'e'cliplique restant fixe , cet axe tracera, sur sa
surface les parallèles dont il s'agit. Les lieux qui y sont
situés ont un point des4 cercles polaires à leur zénith ; leur
latitude est donc égale à la déclinaison de ces cercles;
ou à y3,g3. C'est le complément de l'obliquité de . l'éclîpr

tique à l'équateur.

1 53'. Le cercle polaire boréal ou агсЩае , traverse
l'Islande dans l'Océan .septentrional-; il s'étend- sur cet
océan vers l'est , entre dans la Nonvège , passe à l'extré-
mité nord lia golfe -de Bothnie, delà traverse In Russie
asiatique , 1-е 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 en Islande. sur l

1 54. Le cercle polqire austral on antarctique , est dé-»
fendu de tous côtés par des glaces perpétuelles , et l'on
n a pas pu t jusqu'à présent, en approcher.

i55. Généralement., l'hémisphère austral de la terro
paraît plus froid que l'hémisphère boréal. La- eemluw»
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dp, glace qui environne le pôle arctique ne s'étend guère
qu'à 10" de distance en latitude ; celle du pôle antarcti-
que, s'*;tend à plus-dé 20° ; et les énormes glaçons qui. s'en
détachent, voyagrtit jusqu'au 65e. degré et même jusqu'au
55°., ce qui est à-per.-près la latitude de Boulogne et
d'Abbeville. La même proportion se soutient de part et
(l'autre pour les terres que les eaux ont abandonnées ;
et des contrées, telles que la Terre de Feu , situées dans
l'hémisphère austral, à la même latitude que la France,
y sont couvertes de neiges éternelles. Nous verrons, plus
loin , ce que l'on a pensé sur la cause de cette différence.

Les'deux cercles polaires et les deux tropiques par-
tagent la surface de la terre en cinq bandes , que l'on
nomme zones, et qui sont aussi distinctes 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
dû* soleil d'u'B tropique à l'autre , et comme la chaleur
qu'il répand ne (Jépr-nd que. Je son élévation et de la
durée de ta présence , Л nous suffira , dans cette re-
cherche, Л'-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 on prouve , par les éclipses
de lune, que l'ombre terrestre a la forme d'un cône très—
alongé. Mais 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, ,
en S. Jig. 35. Alors le .rayon'CS fait avec l'équaleur
CE un angle de 26°,07 egal à l'obliquité.-de l'édiptique.
Le cercle d'illumination II' fail, avec le même plan, du
angle ICE de 100° — а6п,и7 ou уЗ'^дЗ, égal au complé-
ment de cette obliquité. Ainsi, le parallèle IP est le cercle
polaire arct ique, et l'P est le cercle polaire antarctique.
Maintenant , si l'on fait tourner la terre autour de l'axe
ЛВ de l'équateur , pour représenter l'effet du mouve-.
ment diurne , voici ce qui arrivera :

L'équateur EQ sera à moitié dans la lumière et à moitié
dans l'ombre : la durée du jour y sera éeal-e à celle tie
la nuit.

Tous les points situés depuis le pôle boréal В jusqu'au
cercle, polaire arctique. IP, n'auront pas de jotrr.

Tous les points situés depuis le pôle ausUal A jusqu'au
cercle polaire antarctique /'P', n'auront pas de nuit .

Les parallèles intermédiaires entre ces deux extrêmes ,
auront la nuit plus longue que le jour , ou Je jour plus
long que la nuit , selon qu'ils seront situés au nord ou>
au midi de l'équateur.

Enfin , cette 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, Jig. 36,
le cercle d'illumination //' s'avance vers les pôles : il
abandonne un peu le cercle polaire austral Pf>', dont
«ne partie se trouve plongée dans l'ombre; il découvre,
au contraire, le cercle polaire boréal Pp', qui commence
à apperccvoir le soleil. Par l'effet de ce changement, les
jour« croissem pour les peuples du nortl, ils diminuent
pour ceux du midi.
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Généralement le parallèle boréal qui commence à voir
le jour, a sa distance polaire égalé à la déclinaison du bord
supérieur du soleil, c'est-à-dire à la déclinaison du centre,
trtoins le demi-diamètre apparent ; et le parallèle austral
qui commence à voir la nuit , a sa distance polaire
égale à celle du centre du soleil, plus le demi-diamètre
apparent. Il 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. 3j, le soleil
éclaire la terre d'un pôle à l'autre , et les jours sont par-»
tobt 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 plongé dans l'ombre ; Ц éclaire entièrement le
pôle boréal : alors celui-ci a clos fours 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 nu i t , ou la nuit plus longue que le jour , selon qu'ils
sont situes au nord ou au midi Je 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 opposés à ceux qne présente la
position du soleil , dans le tropique austral. En
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nant vers ce tropique, les mêmes apparences se reproduisent
en sens contraire , par les mêmes degrés (*).

La zone comprise entre k-s deux tropiques ^ a toujours
le soleil presque à-plomb. La chaleur y est excessive ,
et c'est pour cela qu'on la nomme zone torride , c'est-
à-dire , brûlée. C'est là que la nature déploie toutes ses

(*) II est facile de calculer , ев général , la durée du jour et «lie

de la nurt dans un lieu quelconque de la terre et pour un instant

quelconque de l'année , quand en connaît la latitude du lieu et

la déclinaison du soleil. En effet , considérons le triangle sphérique

formé pir trois rajons visuels menés de l'observateur au zénith, ã

l'astre et au pôle , à l'instant où l'astre paraît sur l'horison. Dans

ce ti-iangle , On connaît les trois côtés , savoir , la distanoe du pôle

au zénith que je nomme D , la distance polaire de l'astre que je

nomme Д , cuiin , la distance de l'aslre au zénith à l'instant où

il se lev« , distance que je nommerai Z , et qui est égale i

1 00° -4- réfraction — parallaxe. Avec ces données, on peut calculer

l'angle horaire P , opposé nu côlé Z, au 'moyen de la formule

•in i P = * (* + =~'7) 5i" HZ + U - А ) .
3 r ein Д . sin D

X'ängle P réduit en terns , fera connaître le tems qui s'écoule depui«

1 instant du lever de l'astre jusqu'à son passage au méridien. C'est

la moitié du (ems que l'astre reste au-djessu» de l'horison ; par cette

raison , cet arc P est appelé , en astrouomie , l'tirc senti-diurne.

En mettant , dans cette formulé, pour Z , Д et D leurs valeur»,

on trouvera la valeur 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 mime formule , l'are semi-diurne d'un astr«

quelconque.

I-* même triangle sphérique que nous venons d'employer peut

eervu- encore à déterminer le point de l'horison où le soleil se lève

tt se couche chaque jour dans un lieu donné i car puisque l'effet

<le la réfraction et de Ь parallaxe se porte tout entier elaiw les verti-

caux, 1 angle formé au n-uiih , ci.uve le plan du méii i l iwu cl /o
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richesses : 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 clans ces contrées; elles sont stériles et presque
inhabitables , même du côté du pôle boréal. On les nomme
les zones glaciales.

verticil iln !'?.:!• ï/ , :'i I i * i ï i n ! i t où il se levé , est précisément Tazimuth

du poiiu J : i'iiorison où il semble se lever. Soit donc A cet azi-

niutli , coir.pic du iioi'd : il csi oppose an côté Д dans notre triangle ;
ainsi on uuva

Z _ Л) sin t (Д 4- /J —X)

sin ./í sin /}

Le complément de Гач£1с .-^ s'appelle Г amplitude ortive de l'astre,

quand on le compte vers le levant , et. \'nmpliluila occasc , quand

on le compte vers le couchant. Ce sont les distances du lever et du
coucher de l'asire aux points d'est et d'ouest.

On pourrait trouver encoro une expression plus simple de l'nzimuth

A. en considérant le triangle sphérique rectangle lormé par les trois

rayons visuels menés à l'astre , an pôle et au point nor J de la mé-

ridienne , à I'iiislrmt même Ом l'autre paraît sur l'horuen. Car dan*

ce triangle , la distance polaire apparente Д' sera Diynoibcmisc , et

l'azimuii'i -/ , ou l 'nrc'de l'iiorison qui le mesure, sera un des côté»

de l'angle droit ; oq aura donc ainsi

cos Д'
cos Л =i •

an JÍJ

Mais pour employer cette expression , il faudrait corriger la distance

polaire vraie Д de l'effet qtm produit sur elle la réfraction et la paral-

laxe > aíin d'oÎHcnir la valeur de Д'; de sorte que le Calcul par l'autr»

furnuilc devient encore plus simple.
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Les pays, tels que noire Europe, intermédiaires entre
les tropiques cl les cercles polaires , ne recevant jamais
le soleil sous une trop grande , ni sous une trop petite
obliquité , et n'étant point exposés à de longues alterna-
tives Je jour et de nuit , conservent, une température
moyenne, qui leur a merit« le nom de zones tempérées.

167. Il existe toutefois plusieurs causes qui tendent à
diminuer la longue obscurité des régions polaires. D'abord
la plus petite portion visible du disque du soleil suffit pour
répandre le jour. Ainsi le jour commence, lorsque le
centre du disque du soleil est encore abaissé sous l'ho-
rison de o°,.-if), c'est-à-dire, d'une quant i té presque égale
à son demi-diamètre. Cette circonstance ajoute plusieurs
jours au teins où le soleil est visible, sous les cercles polai-
res. Les réfractions augmentent encore cet e f le t , et
d'autant plus qu'elles sont considérables dans ces pays
elacés, où l'air se trouve condensé par le froid. Une
autre cause doit les accroître encore , c'est la congéla-
tion presque habituelle de la surface du sol , qui rend
le décaissement 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 iSgy, trois Hollandais qui , 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 reparu t un instant, à midi, sur
I honson , quatorze jours plutôt qu'ils ne l'attendaient à
cette latitude , et il continua , depuis celte époque , i
s élever d« 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 Jans

les nôtres, y maintient encore une faible lueur, qui les
garantit d'une obscurité totale. Pour concevoir cet effet,
it 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 terns 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 l'équateur à
l'horison : le soleil restera visible tant que son boixl supé-
rieur élevé par la réfraction moins la parallaxe sera au-
dessus de ce plan, nous le perdrons de vue quand il passera
au-dessous ; mais le crépuscule nous éclakera encore ,.
tant tjue cet abaissement sera moindre ïjue 2«>°. Or, le plus
grand abaissement Ju soleil a lieu quand cet astre arrive
au tropique austral , éloigné de а60,о7 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 pcile , que dans le
tems employé par le soleil pour parcourir 26?, 07 — 20° — ï °, ï
ou environ 5" avant et après le solstice, ce qui fait seulement
70 jours, au lieu des six mois de nui t qui auraient eu
Hen sans cette circonstance. Cette durée sera beaucoup
moindre , si , au lieu de nous supposer au pôle , nous
nous plaçons sur quelque parallèle plus rapproché du cercle
polaire, et sur lequel les hommes puissent habiter (*).

(*') Prenons pour exemple im рягаНМе bnrínl. Soit П sa iVi

>.t pijie boréal de l'equateur. S'il n1 v ava i l »i ri4V;iclkm ni jioial
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158. De plus, lorsque la lune passe au nord de l'cquateur,

elle tourne constamment autour du' pôle, et les habitam
des régions polaires l'apperçoivent toujours sur l'horisori ,

ce parallèle commencerait à être éclairé quand la déclinaison t du
soleil, supposée australe , diminuée de son demi-diamètre apparent rf,
égalerait la distance D du pôle au zénith , c'est-à-dire , quand ou

aurait

D = í — rf, d'où l'on tire î = D + J,

« il finirait d'être éclairé quand le soleil reprendrait cette même
déclinaison. En cherchant dans les tables du soleil les deux époque»
île ce phénomène, et prenant leur différence , on aurait le tems de
l'année pendant lequel ce parallèle se trouve éclairé. Le complément
de cette quantité à la duiée 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 f , la déclinaison apparente > — réf. 4- parall. , ce qi'j

donnera

/>=/ — £/-.réf.-f-jparall., par conséquent t=D + d-t-ïé£—porall.;

enfin, si l'on veut tenir compte aussi du crépuscule, il faudra encore
mettre f — 20° au lieu de f dans l'équation précédente, et l'époque
à laquelle la lumière du crépuscule commencera à devenir sensible
à midi, sera donnée par l'équation

•D=.r-r/-ao<i-réf.+parall., par conséquent, <r=Z>H-d-r-2O°-r-réf.-parall.

1* réfraction augmente donc la valeur de f , pour laquelle la nuit
finit et -lu jour commence; elle accroît donc la durée du tems pen-,
dant lequel le parallele se trouve éclairé j le crépuscule augmente

encore cet effet, en ajoutant 20" à cette déclinaison.

Dans tous ces calculs , la réfraction et la parallaxe doivent air«
prises l'une et l'autre à l'Lorison ; mais la valeur de la première ,
variant avec la température et la pression atmosphérique, peut accé-
lérer ou rclarder l'époque â laquelle le parallèle commence à revoir
la lumière.



comme ils voient toujours le soleil quand il s'approche
du tropique boréal.

Enfin , un grand nombre de météores ignés , tels que
clés aurores boréales et des globes de feu très-fréquens,
jettent encore quelques lueurs sur ces contrées sauvages.

i5y. Puisque j'ai commencé à parler du crépuscule ,
il ne sera pas hors de propos de donner quelques détails
sur ce su je t . Soit 0, ßg. ^i , l'observateur placé sur la
terre , et considéré comme étant au centre de la sphère
céleste; suit ABU l'horison, EQ l'équalenr , HEU1 le
méridien, et A'B'C' le cercle, crépusculaire , abaissé sous
l'horison de 20°. Le crépuscule ne cessera que quand !c
soleil aura at teint cette limite; mais il ne l'atteindra pas
toujours dans le même tems. En e'fïet, en faisant abs-
traction des inégalités da son mouvement propre, qui sonf.
ici de peu d'mportance , cet astïe décrit le même
nombre de degrés en tems égal , snr quelque parallèle
qu'il se trouve. Or lesares AA', /iß', CC' contiennent
des nombres de degrés différens ; d'abord parce' qu'ils sont
inégaux en longueurs , et en second -lieu parce que les
longueurs des degrés y sont inégales. Ces deux "Causes
se contrarient mutuellement : en effet , si l'on considère
un parallèle atis.tral situé très-près de l'équateur , il
est facile de voir que l'accroissement de la déclinaison
australe tend d'abord à diminuer la longueur de l'arc
AA'. Car le parallèle devenant austral , les plans de
l'horison et du cercle crépusculaire le coupent plus pré::
de son centre que s'il était boréal. L'arc AA' mter-
ccpté рлг ces plans leur devient moins oblique, et
comme leur pins courte distance est toujours la meine,
la longueur des arcs interceptés diminue avec leur
obliquité. Mais d'un autre côté , à mesure que la décli-
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naîson augmente , le rayon du parallèle diminue ,
et le nombre de degrés devient plus grand sur la même
longueur. Oh 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'e'quateur, à 7°,6i de déclinaison
australe. Lorsque le soleil se trouve sur ce parallèle, le
crépuscule est, à Paris, de о),оу43 (i^?' sex.).
Cette durée varie pour les différens lieux. Mais le plus
court de tous les crépuscules possibles a lieu à l'équateur
au tems de l'équinoxe ; il est de oi,o5o (ib ,ia'). 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°, 110^
Ф.Зэ').

Je ne puis donner ici la démonstration de ces résultats
qui supposent l'usage de l'analyse infinitésimale ; d'ail-
leurs tous les problèmes que l'on peut se proposer sur
la durée du crépuscule sont de pure curiosité , et ne
sonfl aueceptibles d'aucune exactitude. Sa durée même,
élément principal de ces calculs , n'est qu'une évalua-
tion arbitraire que chacun peut 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 très-grandes
variations , qui deviennent même sensibles dans l'inter-

, vaRe 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.

160. 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 nous
fenvoyer une lumière sensible. En effet, soit C,Jig. 4.2,
le centre de la terre , 0 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
avec l'horison , est de 20°. Alors, les dernières molécules
de l'atmosphère qui nous renvoient la lumière , sont à
l'horison en H; et le rayon lumineux SH, qui les éclaire,
«st tangent à la terre. Ainsi, en menant le rayon CO
et la sécante CH, l'angle О'СО , égal à H'CS', sera de

.20°, et HCO sera de 10°. Or, si l'on cherche dans les
tables trigonométriques la sécante de 10°, on la trouve
égale à 1,01, Je rayon étant pris pour unité. La flèche
GH est donc égale à la centième partie du rayon terrestre,.
au à 60000 mètres , en prenant simplement 6000000
mètres pour la longueur de ce rayon. Ainsi, les couches
supérieures de l'almosphère-sont élevées.au moins de 60000
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 instans.

161. Au reste, ce que nous venons de dire 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 longtejps
sensible ; non pas à la vérité qu'elle vienne des couches
mêmes où l'on est placé, car leur densité est au contraire
très-faible à ces hauteurs : mais *lle 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 mclres de hau-
t eu r , et que l'on nomme, le Col tl" Gùant, il vit tout
le contour tie riiorison ceint d'une l u e u r pâle , mais dis-
tincte , qui durai t depuis le coucher jusqu'au lever du
soleil ; quoique cet astre , au milieu de la nuir, 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 J'Anlisana. On a sup-
posé, que ce phénomène était produit par des vapeurs
phosphoriqucs répandues dans l 'a i r ; mais dans le travail
sur les réfractions extraordinaires dont j'ai parlé dans
le premier livre , j 'ai prouvé par le calcul qu'un
Accroissement de densité <le l 'air , un peu plus rapide

vque celui qui a lieu ordinairement dans les couches
inférieures de l'atmosphère ? suffit pour produire cet effet
et pourrai t môme, l 'amener ainsi jusqu'à l'observateur,
placé sur le sommet d'une montagne, la lumière infléchie
de l'hémisphère opposé du ciel. Nous remarquerons plus
loin «n phénomène anyloguc produit par la même cause
daft% 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'quelnues phénomènes semblent 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 eu 3o mètres de profondeur (80
ou zoo 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 041!
coulent mé'me pendant l'hiver.

Quelques physiciens ont cru voir dans ces phénomènes
les traces d'un ancien état d'embrasement. Selon eux J
c'est par l'effet d'un refroidissement très-lent que la surface
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de la terre est parvenue à la temperature actuelle ; et
l'intéri-eur de la masse, exposé :t une déperdition moins '
considérable, a conservé une chaleur plus grande , qu'ils
appellent la chaleur centrale, et à laquelle ils at tr ibuent
les effets que nous venons de rapporter.

D'autres philosophes , frappés de l'ordre qui règne dans
l 'univers, uù tou t paraît disposé pour un état durable ,
ont cherché la raison de ces mêmes faits Jans une cause
permanente , et ils ont vu qu'on peut également les expli-
quer par la seule, action lorigtcms prolongée de la chaleur
solaire.

Chaque année , le soleil envoie à la terre une cer-
taine quantité de feu. Si 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 l'air n'arrête pas la chaleur qui rayonne dans
tous les sens , en s'exhalant des corps échauffés. La perte
qui résulte de ce rayonnement, augmente avec, la tem-
pérature , 'et lui est proportionnelle. Ces deux causes
contraires, agissant peut-être depuis des milliers de siècles ,
ont dû porter, depuis longtems, la terre , au degré de
température qu'elle pouvait atteindre. Alors il s'est établi
un certain e'quilihri.1 entre la chaleur qui vient annuel-
lement du bole i l , 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 s i tua t ions 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 d« chaleur rayonnante qu'ils
émettent dans l'espace , est donc également variable,
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puisqu'elle est proportionnelle à leur température. 11 doit
donc s'établir à la longue des différences dans la temp'éra-
ture de la surface de la terre pour ces différons points ;
c'est ce que l'observation confirme. 11 est connu que dans
certains lieux de la Sibérie, la terre ne dégèle j amais ;
et en Egypte, au contraire , à plus de (Jo mètres de
profondeur (200 pieds) , la température a été trouvée
de .22°,5 du thermomètre centigrade (*) : tandis qu'à
Paris, qui se trouve intermédiaire entre ces deux extrêmes,
la température des caves de l'Observatoire se maintient
constamment à 12°. Laf^table suivante montre avec un
peu plus d'étendue la marche de ces résultats pour dif-
férentes la t i tudes (**).

LATITUDES.

77°8?
66 6
54, ->G

áG 5 i

S^jiO

'

N O M S

DES VILLES.

"VVadso , en Laponie.

Paris

TEMPERATURE
MOYENNE.

2,2

4,з

I ,0

2.2*5

u6,O

(*) Cette expérience a èlé faite au fond du puits de Joseph , par

les membres de la Commission Jets ans et des sciences , attachés a

l'expédition d'-tfiVpte.

(**) Les deux dernières observation» sont extraites du Voyage de

M. de Humboldt.
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Cotte table, extraite des observations les plus exactes,

prouve incontestablement que la température du globe

terrestre , observée près de. sa surface, décroît de l'équa—

teur aux palus. Mais la loi de ce ^fiécroissement n'est

pas encore bien connue; c'est une question que les voyages
décideront.

iC3. Ли reste, on doit s'attendre à y découvrir de

grandes irrégularités ; car les circonstances locales ont

une grande influence sur la température de chaque lieu ,

et les acculens naturels , ou les travaux des hommes en

changeant ces cireonstances, ont pu souvent la modifier.

t.'ne des causes principales de ces différences, est l'élé—

va l ion des lieux au-dessus du niveau de la mer.

On sait, par expérience, qne la température de l'at-

mosphère n'est pas la même à toutes les hauteurs ; elle

diminue à mesure que l'on s'éloiqnc de la surface ter-

restre. Les phy.Mciens ont fait, beaucoup d'expériences pour

déterminer 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 terrain, 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 surlace : il est plus rapide quand

cette température est plus haute ; plus lent quand elle

est plus basse. Par exemple, en Europe , suivant les

observations de Saussure , il f au t , pendant l'été, s'élever
de iGo mètres, pour que le thermomètre baisse de i°.

centésimal ; eu hiver, suivant le même observateur, il
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faut s'élever de a3o mètres, pour avoir le même abais-
sement. Le décroissemem moyen de. toute l'année doit
donc généralement dépendre de la température moyenne
du lieu, et par conséquent se ra l lent i r à mesure que l'on va
de l'équateur vers les pôles. Toutefois ce rallcnlissement
même dans les cas extrêmes n'est pas très-considérable.
Car dans les froids les plus rigoureux de la Laponic, le
décroissement est au plus de 2.^ mètres pour un degré
centésimal. Nous ne parlons ici que des couches infé-
rieures de l'atmosphère, de celles qui sont assez voisines
de la surface terrestre, pour éprouver sensiblement l'in-
fluence de sa température propre, soit par réflexion , soit
par rayonnement. En effet cette influence doit s'affaiblir en
s'étendant à mesure que l'élévation Je* couches augmente,
et probablement à de grandes hauteurs dans l'atmosphère ,
la température de l'air est, à fort peu près la rnòmc t

la nuit , le j ou r , et dans toutes les saisens de l'année.
11 est également probable qu'à ces élévations la tempéra-
luce ne décroît plus en progression arithmétique ou du
moins cette progression ne doit pas y être la même que
près de la surface. Plusieurs phénomènes , et particulière-
ment quelques accidens des réfractions extraordinaires,
semblent indiquer que le dëcroissement de la température
s'y fait avec plus de rapidité.

i64- Par une suite de ce décroissement, il arrive que,
aans tous les pays , même sous la zone torride , le sommet
îles hautes montagnes est couvert de neiges qui i\e se
fondent jamais. Cette ligne de neiges perpétuelles est placée
à des élévations différentes , suivant les diverses latitudes.
Sous l'équateur elle commence à 4800 mètres (2400
toises). On la rencontre à 2900 mètres (14 ou i5oo
toises) vers le milieu des zones 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

C8,8ij

72,22

H A U T E U R S
de la limite

inférieure des

perpétuelles
au-dessus du

niveau de la mer.

4800

4Goo

a55o

i75o

; 95°

TEMPÉRATURE
moyenne

de la plaine aux
mêmes latitude!.

*7 <

26

N O M S
des

observateurs.

Bouguer.
.La Condamine
Humboldt.

Humboldt.

í Saussure.

\ Ramond.

4 1 Buch.

f Ohlsen.
0 ï

\ Vetlàfsen.
1

Il paraît, ajoute M. de Humboldt, qu'il ne faut pas
•onlondre la limite inférieure des neiges perpétuelles avec
la limite de la congélation. Les observations prouvent
uue 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
i l'équateur , au-dessous dans les régions boréales. Par
exemple , le couvent du Saint-Gothard est à 600 mètres
au-dessous des neiges perpétuelles , et pourtant la tempcV
rature moyenne y est déjà de — i°-
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Ce grand froid que. l'on éprouve sur les hautes mon-
lagnes , paraît dû 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
élevés, 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 colé à-la-lois, et qui
leur fait toujours projeter leur ombre les \ms sur les
autres. Toutes ces circonstances diminuent considérable-
ment la réverbération de la chaleur ; ov , c'est celle
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 qui modifient la température
des lieux , nous n'avons jusqu'ici considéré que la bailleur.
Le voisinage des mers a aussi beaucoup d'influence , non
pas peut-èlre pour élever ou pour abaisser la tirinpé-
ralure annuelle, mais pour la rendre égale; car on a
trouvé , par счреаепсе, que la température de la mer
an large et loin des côtes , se maintient toujours à-peii-
près constante et égale à la température moyenne de l'air
pendant tonte l 'année. Cela vient sans doute de ce que

la masse des eaux se môle con t inue l l ement , par l'action
«les vents et des autres causes qui les agitent, et inème
par les variations contiminlles qu'éprouvé la température
de leur surface ; au lieu que la surface solide ties terres
s'échauffe davantage et se refroidit plus rap idement , sans
pouvoir iaire partager sa chaleur aux conches inférieures .
,ou en recevoir d'elles a u t r e m e n t <]ue par Ü I K : communica-
tion lente ; partage qui , dans \e:: biiilcs , sc l'ait p;ir
le contact même des y>aviitules vnelangù-.s'. Ain.-.i les «ifrj
doivent être, pour les lieux qu'elles avoismenl, cuiuiiiu
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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 naturel lement , 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 dç la France , on est obligé d'abriter en orangerie
pendant l'hiver , parce qu'ils ne pourraient point en sup-
porter la rigueur. IS arbutus uneclo , arbrisseau originaire
des contrées méridionales, se voit dans l'Irlande en forêts.

Les courans constans qui existent à la surface de cer-
taines rners , soui encore une cause de modification puis-
sante pour les lioux qu'ils t raversent ; car, selon que
les eaux qu'ils y portent , viennent d'une lati tude plus
chaude ou plus froide, la température propre des lieux
en est élevée ou abaissée. Le pins remarquable de
».es courans , est celui que l'on nomme le Gulph
Stream , ou Courant du Gnlphe. 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 toiit-à-l'heure, vont s'encouffrer 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 тих de la zone torride , transportées dans des régions
plus froides, exhalent d 'abondantes vapeurs qui se con-
densent en épais b rou i l l a rds : ces phénomènes sont tel-
lement coiistans , qu'ils servent' aux navigateurs pour
leur indiquer la longitude. Le Gulph Stream remonte
au-delà du banc tie Terre-Neuvn , et va jeter des fruits
île la Jamaïque sur les côtes de l'Irlande et de la
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Un autre phénomène bien curieux, et qui paraît Ega-
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 la t i tude, puisque les montagnes de glaces qui ,
dans l'hémisphère boréal , sont reléguées près du pôle,
s'avancent, sans se fondre , dans l'hémisphère austral ,
jusque par les latitudes de Boulogne et d'Abbeville ; effet
d'autant plus singulier qu'il n'a lieu que pour les latitudes
élevées. La température est la même jusqu'à 44° de lati-
tude des deux côlés de l'équatcur.

Quelques physiciens ont cherché la cause de ces phéno-
mènes dans l'ellipticité de l'orbe solaire. En effet, la
température d'un lieu résulte de, la distance du soleil,
de 53 hauteur sur l'horison , et de la durée de sa pré-
sence. Dans notre hémisphère , nous avons l'hiver quand
le soleil est périgée, et l'élu quand il est apogée. Celte
disposition paraît devoir tempérer les chaleurs qt modé-
rer les froids que nous éprouvons. C'est le contraire dans
l'hémisphère austral , et la différence du froid au chaud
doit en être augmentée. Par une autre conséquence de
notre position , le lems où le soleil est bas sur notre
horison, est plus court que c e l u i où il est plus élevé :
actuellement la différence Cft d'environ sept jours ; et
cette seconde cause, peut contr ibuer à nous donner une
température moyenne plus chaude. Peut -ê t re aussi la
grande'étendue des mers qui rerouvre l 'autre hémisphère ,
contribue-t-elle puissamment à le refroidir par l'évapo-
ration qu'elles occasionnent, et aussi parce qu'elles s'é-
thauffent moins que les terres. Eniin la marche différente
que suivent les décroisseme.ns et les déperditions de cha-
leur, pour les deux hémisphères, en raison de leur position
lylativement à l'orbite du soleil, doit aussi modifier leur



temperature; car, en verlüde cette différence; les deux
hémisphères , quoique recevant des quantités égales de
chaleur, les perdraient par le 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-
titude, 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 cette importante
question. Jusqu'alors , nous ne pouvons mieux faire
que de renvoyer les lecteurs à l'excellent ouvrage de
M. Prévost de Genève, sur le calorique rayonnant. Ils
y trouveront celte matière traitée avec tout le détail
désirable.

Toutes lés 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
être celle de son intérieur. Décroît-elle comme celle
de l'atmosphère , à mesure que l'on s'éloigne de 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
.de la mer à de grandes profondeurs, en y descendant.des
thermomètres revêtus de plusieurs enveloppes peu conduc-
trices du calorique, et qui, les rendant très-lents à prendre
la température de ces abîmes, les rendaient aussi très-lents

1 a la perdre, dans le tems qu'on employait pour les retirer
du fond de la mer. On a trouvé ainsi que la température des
eaux était d'autant plus froide , que la profondeur où ort
descendait le thermomètre était plus grande. Près • de
l'équatcur , à 600 mètres de profondeur, M. Péron a trouvé
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la température de l'eau -{- 7°»5 ^e ^ division c.e.mésï—
mâle , tandis qu'à la surface elle, était à -{-За0. La loi
de ce décroissement est extrêmement variable suivant les
profondeurs et les localités. Л quoi t iennent ces phéno-
mènes? Sont-ils dus à un décroissement réel <Jc la tem-
perature propre du globe , à mesure que la profondeur
augmente, ou doivent-ils être attribues à des courans
inférieurs d'eau glacée nui viendraient des pôles vers ]'é-
quateur? Cette dernière cause est (Vantant plus probable ,
que la plus grande densité de Y f sa ayant lieu un peu
au-dessus du terme de la conçréïalion , mais très-près de ce
terme, les eavrs provenant tics 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 température : c'est ainsi que dans tour, les lacs
de la Suisse , qui .[ innt alimentés par < < e s ii^ges fon-
dues , et dont la profondeur est trop grande pour pouvoir
être complètement pénétrée, cla,ns un été, par la cha-
leur du soleil , la tcmpératurn des eaux est à -L. À« • ce

qui est b température An maximum de di.-iisilé- de l'eailt

Les couches profondes do, ces lacs sont de véritables "h-
cièrof. liquides, qui se rcnoiwîhiil sans cesse chaque
année, durent autant que les placiers solides d'où ils
descendent.

Ли reste , quelque idée rme l'on puisse se faire sur Tétât
de la chaleur intérieure du rlohe, il faul concevoir ce; état
comme invariable à une petite profondeur, ou du moins
comme infiniment peu troublé parles variations périodiques
qui ont lieu à la surface. Les variations journalières de la
température 7 extrêmement sensibles à cette surface , dis-
paraissent déjà à quelques centimèlres de profondeur, pour
ne-laisser voir que les variations annuel les ; celles-ci,
à leur tour, s'affaiblissent à mesure que la profondeur
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augmente : les époques des oscillations qu'elles y pro-
duisent, sont en rapport avec le tcnif nécessaire pour
leur propagation. A une profondeur, mime peu con*
sidérable , comme de ю ou 12 mètres, on a l'hiver quand
nous avons l"été, et les variat ions annuelles du thermo-
mètre ne sont déjà plus que de quelques degrés ; plus
bas , ces variations sont encore moindres , et leur propa-
gation plus tardive ; enfin , en augmentant la profon-
deur jusqu'à too mètres, les variations annuelles sont
tout-à-fait insensibles , l'état de la température est constant
et represente 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, que la terre ne renferme aucune
cause intérieure et indépendante du solei l , qui contribue
aussi à l'cchauffer. On peut dire seulement que s'il existe
une cause semblable, elle nous est jiuqu'à présent in-
connue , puisque tous les faits observés peuvent sVx-
pliquer. sans y avoir recours. Peut-êlre acquerra-t-on plus
de lumières sur cet objet, lorsque l'on saura positive-
ment si la chaleur souterraine diminue ou augmente ;
mais l'invention des thermomètres est encore, trop récente

_pour que l'on puisse rien décider 'sur cette question.

iG5. Je ne dois pas non plus passer sous silence un
mouvement très-remarquable qui se produit, constamment
<lans l'atmosphère, et qui, en modifiant la température
des dïffirens 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'équateur, 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'ëquatenr jusqu'à la hauteur des vents
alises, et ensuite, en s'y abandonnant, ils traversent
l'océan en ligne droite.

Or ce courant continuel s'explique très-aisément dans
l'hypothèse de la rotation de la terre. Le soleil , paï
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 я dépassé les colonnes
voisines, elles se renversent et retombent vers les pôles
par leur propre poids. Au contraire , dans la partie in-
férieure, l'air frais des pôles afflue vers l'équateur, comme
pour remplir 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 inférieur , du pôle à l'équa-
teur.

Supposons maintenant que la terre tourne sur elle-
même", en entraînant l'atmosphère qui t'enveloppe. Cha-
que particule d'air ctciu avoir pris depuis lonqlems 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 p.'irtie de ces dernières sont forcées de
se rapprocher de l 'éqnatcur, elles porteront sur les nou-
veaux parallèles où elles passent, la vitesse de rotation
qu'elles avaient d'abord; elles resteront par conséquent en
arrière par rapport aux autres molécules situées depuis
longtems sur ces parallèles. La lenteur de leur mouve-
ment sera d'autant plus sensible , qu'elle s'approcheront
davantage de l'équateur, où la vitesse de rotation est
plus grande. Les corps terrestres situés sur ces parallèles ,
rencontrant ces molécules, les choqueront avec tout leur
«ces. de vitesse; il en sera de même d'un spectateur
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nui participera a ce même mouvement. Maïs 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.

166. 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 avoisinent la surface

de la terre.
Knfin , 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 climats , par
de longues suites d'observations faites avec soin. Ce phé-
nomène consiste en ce que, tous les jours, le mercure
du baromètre monte graduellement, et ensuite s'abaisse
suivant des périodes déterminées, et d'autant plus cons-
tantes, ou du moins d'autant plus remarquables, qu'il
éprouv^ d'ailleurs moins de variations accidentelles. Ces
variations horaires 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 différens 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 pins lé^er ?
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 XVI.

De l'Hypothèse du mouvement annuel de la
Terre.

167. JUSQU'ICI nous aVoris supposé la terre immobile
dans l'espace, et le soleil en mouvement suf 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 sens contraire. La révolution annuelle de la
terre se ferait dans une ellipse dont le soleil serait un
des foyers , et tout ce que nous avons Jit 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
s'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.

168. 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
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lui-même clans chaque révolution ; car les changemens
qu« la nutation et les attractions des planètes produisent
dans l'inclinaison-de l 'équateursur l'écliptique ne s'élèvent
qu'à quelques secondes dans l'intervalle d'une Яппее. La
terre parcourra ainsi son ellipse en décrivant autour du
soleil des aires proportionnelles aux tcms.

i6f). 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 « q u i servent de
jouet aux enfans, nous en offrent l'image—Lour 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 celte différence que la terre ne parais-
sant éprouver daji4-J,'esjpace aucune résistance, n'a pas
besoin que son mouvement soit renouvelé et entretenu,
au lieu nue celui de la toupie diminue sans cesse , à
cause, du frottement de la pointe et de la résistance
de l'air.

170. Pour montrer comment les explications des phé-
nomènes doivent se transformer dans cette hypothèse,
je vais l'appliquer à la différence et à l'inégalité des

saisons.
Qu,and nous supposons la terre immobile, c'est le soleil .

qui , en s'élevant ou s'abaissant d'un tropique à l'autre,
protluit la différence des saisons. Si nous mettons la terre
en mouvement, c'est elle qui vient se présenter au soleil

(*) Mécanique cilesle , toit). I , pag. Si^.
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sous cKffe'rens aspects, dans les différentes parties de son
orbite.

An solstice d'été, vers le 22 juin, la terre est à sa plus
grande dis'^nce du soleil, et à son aphélie : alors sa po-
sition est telle que la représente la ßg- 43. Le soleil
donne à-plomb sur le tropique boréal Tt • le pôle boréal
eát 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 tfig. 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 2"'/', et le pôle austral
est entièrement éclairé. C'est l'hiver pour îes peuples d»

nord , l'été pour ceux du midi.
Entre ces positions contraires, il en est deux aussi

opposées, et dans lesquelles le plan de l'équateur ter-
restre passe par le centre du soleil : ce sont les instans

de l'éqiiinoxe , qui arrivent vers le z^ 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.
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CHAPITRE XYII.

De la Precession des Equinoxes , considérée
comme l'effet du déplacement de l'Equateur
terrestre.

171. ON vient de voir qn e le mouvement annuel du soleil
dans l'érliptique, peut fort bien se représenter par un
mouvement réel de la terre en sens contraire. Il en est
de même de la precession 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 mouvemeiis généraux qui semblent affecter tous
les astres : il n'y a pas-phrs de raison pour les attribuer à
tons les astres, qu'à la terre seule, en sens contraire.'
Même si ïious 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, «t celui de la terre comme réel, les signes de
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l'e'cliptique repondent aux différens points de l'orbe ter-
restre. Voyez fig. 45.

Alors la terre voit toujours le soleil dans le lieu de
l'e'cliptique 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 dans
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 precession
des 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'éqninoxe arrivera lorsque la ligne TQ, intersection de
l'équateur et de l'écliptique , passera par le centre du
soleil ; car alors cet astre se trouvera dans le plan ETQ
de l'équateur.

En supposant que l'équateur reste parallèle à lui-même
dans chaque révolutiojn, il y aura deux positions opposées ,
dans l'orbite , Têt /, qui donneront,chacune un équinoxe ;
l'un du printems , qui arrive vers le 21 mars ; l'autre
d'automne , qui arrive vers le 34 de septembre. Le pas-
sage de la terre par ces points ne partage donc pas l'année
en deux portions égales. Cela tient à ht nature du mouve-
ment elliptique et à la position actuelle du périhélie ,
comme on l'a vu dans la page 172. En partant des valeurs
données alors, on trouve qu'en ce moment la terre emploie
i86),47I72 pour aller de l'éqainoxe du printems à celui
d'automne, et seulement 178^,77064 pour revenir de
l'équinoxe d'automne à l'équinoxe du printems.

Si la trace TQ restait constamment parallèle à elle-
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même, l'équinoxe arriverait toujours dans les mêmes pointa.
Mais pendant que la terre se meut dans le sens TO,
cette trace elle-même a un petit mouvement, et lorsque
la terre est revenue en T', elle ne se trouve plus dirigée
suivant T'S' parallèle à TIS, mais suivant TÇ', qui fait,
avec T'S', un petit angle S'T'Q',.égal à i54",63. Alors
la trace T'Q' 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' prolongée paraît répondre en t' sur
l'écliptique. Elle semble donc reculer chaque année de
la quantité íí', contre l'ordre 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 mouvemens de
l'équateur terrestre , en 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 l& Théorie du soleil et des mou-
vemens de l'équateur de l'écliptique -ef des
equinoxes , dans les recherches de chrono-
logie et d'antiquité.

174- LES résultats auxquels nous sommes parvenus
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-
nemens d'après les descriptions de l'état du ciel que les

auteurs nous ont transmises ; car cet eut ayant changé
depuis eux jusqu'à nous, suivant une marche déterminés,
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 précession 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 judic ieux, s'est attaché
à donner de la certitudeà ses recherches, en les эрриуаги
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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.

lyS. Les ruines de l'ancienne ville de Tentyris en
Egypte sont sur-tout remarquables par un grand temple
intact dans toutes see 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 l'ordre 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 pensé, 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'c'tat du
ciel , représenté par ce monument.

Car on sait que l'année rurale des Egvptiens com-
mençait au solstire d'été, époque des inondations du
Nil. D'après l'hypothèse précédente , le solstice serait ar-
rivé dans la constellation du lion à l'époque représentée
sur le zodiaque de Tentyris. Or il se trouve maintenant
au 24°. degré septentrional de la constellation des gémeaux.
Le tems nécessaire pour cette rétrogradation, donnera la
date du monument.

Pour la fixer avec quelque certitude , il faudrait con-
naître le point précis de la constellation du lion auquel le
solstice répondait alors -, mais c'est ce que le monument
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ne semble pas indiquer. Si on évalue l'intervalle total à
rleux signes complets, ou à 66°,6 , on aura un peu plus
de 4.000 ans pour l'ancienneté de cet édifice , à raison
de i54ff,63 par année. Nous n'avons pas égard ici aux
inégalités de la précession, et il est évident que cela
serait mutile : 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, «ur 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 Pécliptiqee, sur lequel le pôle de l'équatenr se trouve,
ftn à peu de distance de ce parallèle , on voit qu'il n'y en a
qu'une seule assez brillante pour avoir été ainsi remar-
quée à la vue simple. On la nomme x du dragon (*). Sa
longitude, au ï", janvier 1800, était 148°,26. Or, si cette
étoile s'est réellement trouvée amenée au pftle de l'équa—
'leur, du tems d'Eudoxe , par l'effet de la precession , son
cercle de latitude passait alors par ce pôle et par celui
de récliptique: II coupait donc ce dernier cercle au
solstice d'été , et la longitude de l'étoile était de 100°. La
différence de ces deux longitudes, ou 4c"°,26 , est la quan-
tité dont elle a dû 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 fie l'étoile à la même époque.

(*) Bailly , Hist, de l'Astronomie ancienne, png. Sri,
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Sa latitude était, à fort peu près, la même qu'aujour-

d'hui, ou de 68°,69 boréale. L'obliquité de l'écliptïque
était de 2б0,5у5о ; 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 tems perpendiculaire à l'écliptique et à
l'équateur, il était aussi cercle de déclinaison. La dé-
clinaison de l'étoile à celte époque était donc égale à
aG-sSySo -f- 68°,5g ou 95u,I65o ; il s'en fallait de 4°,835o
qu'elle ne fût égale à 100°, distance du pôle à Téquateur.

Il suit de là que l'étoile » du dragon ne s'est jamais
trouvée exactement au pôle , mais la différence 4%835o
était trop petite pour être 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, 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.

177. Jusqu'ici nous n'avons considéré que des ques-
tions qui n'étaient pas susceptibles tVune 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 éta'. du ciel, auquel,
se rapportent ces observations. En comparant les résul-
tats de ce calcul avec ceux que l'on donne pour avoir
été réellement observés , on peut d'après leur accord plus
ou moins parfait., juger si l'observation est vraie ou fausse?



P H Y S I Q U E 3l!>

«ertaine ou douteuse ; ou bien, lorsque l'observation est
incontestable , on peut vérifier ainsi l'exactitude de l'époque
à laquelle les historiens 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 ей
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 dé
Vouvang, emperelir de la Chine qui, suivant les calculs
de Fréret, et du père Gaubil , savant missionnaire, vivait
iioo ans avant l'ère chrétienne. Une ancienne tradition,
conservée dans des livres très — 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 ip ,5, car le pied chinois se divise
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en décimales.Cette tradition paraît d'autant plus croyable,
<jue l'on sait que les Chinois , par leur culte et par leur»
usages, ont éié 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 , 246 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, Tcheow-Koung avait anssi
observé , dans la ville de Loyang , la longueur de l'ombre
du même gnomon au solstice d'hiver, et il l'avait trouvée
de ï3 pieds 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
de Lnyang. La demi-somme de ces distances sera la
latitude géographique de cette ville ; leur demi-différence
sera l'ob'iquiié de Vécliplique qui avait Heu à l'époque
de ces observations.

Commençons par le solstice d'été. La longueur de
l'ombre étant de r',5 , et celle du gnomon de 8 , le. rayon
luminei/x extrême faisait avec l'axe du gnomon, c'est-
à-dire , avec la verticale, un angle dont la tangente tri—

i,5
gonometnque était exprimée par —— , cet angle étant éva-

lué par les tables de s inus , répond à io°.5j'.io",-jj
de la division sexagésimale. Or ce rayon prolongé jus-
qu'au soleil, n*aboutissait point à son centre, mais au



P H Y S I Q U E . 3,7

bord 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-
servateur chinois ne connaissait ni l'une ni l'autre de ces
corrections. Le baromètre et le thermomètre n'existaient
point alors. H faut donc faire une supposition sur la
pression barométrique et sur la température. Nous pren-
drons pour la première om,76 , et pour la seconde -j- aS"
de 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^За ; pour la
parallaxe i",28, différence g",o4 ; de plus, le drmi-
diamètre du soleil à cette époque de l'année étais i^'.^j1'.7:
on aura donc lu distance zénithale du centre ainsi qu'il
suit.

Dist. appar. du bord super, du © au zé-
nith de Loyang 10°.Зу'. ю",у7

Réfraction — parallaxe -f- 9//,o4

Distance vraie io°.37'. ig",8i

Derni-diamètre du 0 i5'.47 f fi7°

Dist. vraie du centre du © au zénith de
Loyang au solstice d'été ю°.53'. y^St

En répétant un calcul semblable pour l'observation du
i^lstice d'hiver, on trouve
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Dist. appar. du bord super, du © au zé-
nith de Loyang ............. 58°.23'.33

Réfraction — parallaxe .......... i'.a6"

Distance vraie ............... '58°. 24'. Sg', 78
Demi-diamitre du © ........... i6'.i4")03

Dist. vraie du centre du Q au zénilh de

Loyang au solstice d'hiver ....... !э8°•^^lr•lЗl/•,8^
Demi-somme des distances solsticiales, ou

latitude du gnomon .......... 34° • 4?' • IO" $6
Demi-différence , ou obliquité de l'cclip-

lique à l'époque des observations . . . a3n.54'- 3",i5

ISous avons deux moyens d'éprouver la vérité de ces
résultats, et par conséquent la réalité des observations;
c'est de comparer la latitude 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
de Tcheoii-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-
t i tude y ont été faites par les missionnaires : la première

donne 34°. Sa'. 8"; la seconde Зг+° . ffi . ï !э ; la troisième
34°-43'.i5", la moyenne 34''.47'-i3" ne diffère que
de 2'/ du résultat de Tcheou-Koung. Cet écart paraîtra
bien petit si l'on considère que les observations même
des missionnaires ne s'accordent pas tout-à-fait entre elles,
et si l'on fait attention à la difficulté d'observer bien
exactement l'extrémité de l'ombre d'un gnomon. Une si
faible différence paraît donner un haut degré de proba-
bilité à l'observation chinoise.

Cependant on pourrait objecter encore que les mis-
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sionnaires , 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.
Ou 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 Tcheou-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 et le père 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 Loyang , 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 71 ,
donne 28°. 5i'. 58", o3 pour sa valeur, noo ans avant l'ère
chrétienne (**), résultat qui diffère seulement de 2'.5",ia

(*) Les calculs de Fréret , fondés sur les périodes que présente le
calendrier chinois, fixent l'époque de la régence de Tcheou-Kounj»
entre les années 1098 et iio4 avant notre ère; en quoi Ц est d'accord
avec le père Gaubil.

(**) En nommant l'obliquité apparente V, cette formule était

V — a6°,o8ia — i°,o33o4 sin (.99. 1227 — o°,73532sina t.2i",5a2Î.

du tcras ( est l'année 1760 ; ainsi i ioosns avant notre ère
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de celui que donnent les ombres tie gnomon , observée*
aux deux solstices. On ne peut pas désirer un accord plus
approché dans des observations de gnomon, où l'extré-
mité 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 fies deux hauteurs sols-
ticialès eût été arrangée conformément an décroissement
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 des missionnaires 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.

179. 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 solstice d'hiver, surpassait
de 2 degrés chinois, l'ascension droite de la constellation
Nu, constellation qui commence par t du verseau. Ainsi
en retranchant deux degrés chinois, ou ^.SS'.iytf,
division sexagésimale de l'ascension droite du solstice

on avait í = — a85o. En calculant, avec «elle valeur de í, on trouve
#" = аб»,6:791, оц, en degrés sexagésima.« , a3°.5i',5S"o3, comme
nous l'avons dit dans I« texte.



d'hiver est de 270" ; h différencej268°.î'.43 sera suivant
le témoignage de Tcheou-Koijng l'ascension droite de e
du Verseau à l'époque où il observait. Voyons si la chose
a pu être ainsi à l'époque que nous avons assignée à
Tcheou-Koung , c'est-à-dire, i iooans avant l'ère chré-"
tienne.

Ли commencement de iy5o,
la longitude de í du verseau était /= 3o8".i4'-10"

Sa latitude était л= 8°. 6'.ao" bor.

En comparant les catalogues de Bradley et de Mayer,
avec celui de Piazzi, on voit que cette étoile n'éprouve
point d'autres dcnlacemens que ceux qui sont causes' pai
la précession , l'aberration et la nutation. Elle n'a donc
point de mouvement propre sensible.

Maintenant pour déduire de ces données sa déclinaisori
et son ascension droite , noo ans avant l'ère chrétienne ,-
ou a85o avant l'époque de lySo, il faut employer la
méthode exposée dans le n°. 64, page 92, 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 /=•—a85o,
et avec cette valeur , on trouvera

Obliquité de l'équateur sur
l'écliptique fixe de 1750, 1100
ans avant l'ère chrétienne. . . ?'"= 2U°. За/. 48*

Déplacement du point équi-
noxial sur l'écliptique fixe entre
les deux époques -j ̂  — 4°°- 2'• 43''

Déplacement du point équi-
noxial sur l'écliptique mobile, ty-zz-—89°.аЗ' .За"
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Déplacement du point équi-

noxial sur l'équateur. . . . * . — =— o°.4a'-44"»5
cos r

Ajoutant 4- à la longitude de
l'étoile, en 1780, on aura cette
longitude rapportée à l'inter-
section de l'ciiuateur sur l'é-
r.liptique fixe, noo ans avant
notre ère l-^-^ = 268°. n'.ay*

Avec la longitude / + 41 et

la latitude л, on peut calculer
l'ascension droite de l'étoile
rapportée à celte même inter-
section de l'équateur avec l'é-
cliptique fixe; il ne faut pour
cela qu'appliquer les formules
de la page 58 ; on trouvera ainsi
pour la valeur de celle ascen-

sion droite e'= a686. 8'.3i»

Retranchant de cette ascen-
sion droite le mouvement du

point équinoxial sur l 'équateur

4—V , .ou —-, on aura la même
cos V

ascension droite rapportée à
cette époque , à l'équinoxe
vrai a' — *'= a63°.5i'.i6»

Telle était donc, d'après nos formules, l'ascension droite
de ï du verseau , i i oo ans avant notre ère. Cette valeur
surpasse seulement de 4f/.33", la détermination attribuée
à Tchcou-Koung. Cette différence, ajoute M. Laplace,
paraîtra fort petite , si Ton considère l'incertitude de
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1'époqne précise des observations sur lesquelles cette
délermination est fondée ; il suffirait de remonter de
54 ans au-delà de i ioo ans avant l'ère rhré l ienne , pour
faire disparaître celle différence , et alors l'observation se
rapporterait au tems de Ou-En-uuang, père de Tcheou-
Koung, prince que le père Gaubil nous dit avoir aimé
et cultivé l'astronomie. L'imperfection des observations
peut être aussi pour que lque chose clans celte diffé-
rence. Les astronomes chinois déterminaient l'instant
du solstice en observant des longueurs égales ae l'ombre
du gnomon 4° °u 5o jours avant et après le solstice,'
el ils prenaient l'époque moyenne entre toutes ces ob-
servations correspondantes. Crllr- méthode serait exacte ,
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 part et d'autre de
son grand axe. Mais à l'époque de Tcheou-Koug, noa
ans avant notre ère, celte coïncidence était fort éloignée
d'avoir l i eu ; il en do i t , 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 , était la manière de rapporter le
solstice aux étoiles, et de fixer sa position dans le cieJ.
Pour y parveni r , voici la méthode qu > l'on employait.
On partait de l'instant du solstice déte.ininé par les ob-
servations du gnomon, et douze heures après cet instant,
dans la nuit suivante , on observait les étoiles qui se
trouvaient dans le plan du méridien. L'ascension droite
de ces étoiles était donc celle du point de l 'éqiiatcuf
diamétralement opposé au solstice que l'on avait observe.
C'était, par conséquent, le solstice d'hiver, si l'obser-
vation était laite 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 père Gaubil , qu'on se servait alors de clepsydres. On
mesurait le tems qu'un vase employait à se remplir à
diverses hauteurs , en y faisant couler l'eau d'un vase
plus élevé. On sent combien celle manière de mesurer
le tems doit offrir d'incertitudes , et trois minutes d'er-
reur, sur un intervalle de douze heures, suffisent pour
expliquer ^erreur de la détermination de Tcheou-Koung,
puisque 3 minutes de tems font ^5' en aie. Nous 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 Ttheou-Koung, par les
historiens chinois et par tor.s 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 mstrumens.

180. On voit , 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
tie 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
Chinoises, que l'on s'est assuré de leur exactitude, et
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qu'on a fixé les valeurs précises des grandes inégalités
séculaires que le, tems seul peut développer. H nous sut-
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 , autrefois
observés avec beaucoup de soin , forment ainsi un genre
d'indication très - utile pour reconnaître les époques
éloignées.

On en distinguait de trois sortes relatifs aux positions
de l'étoile , par rapport an soleil , et on les nommait
suivant ces positions , cosmiques, acroniques ou héliaques.
11 en est fréquemment question dans les poètes.

Le lever et, le coucher cosmique avaient lieu lorsque
l'étoile se levait ou se couchait le matin, à l'instant du
lever du soleil.

Le lever ou le coucher acronique 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 Jiéliaque, avaient lieu
lorsque l'étoile paraissait le matin 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 ja° 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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иНз. Le lever hcliaque des étoiles était le plus remar-
quable. C'était lui qui servait , pour ainsi dire, de calen-
drier aux anciens peuples , et les travaux de l'agriculture
se réglaient sur ces observations ; mais la position des
equinoxes déplaçant peu-à-peu les étoiles, leur lever
hél iaque ne répondait pas longtems à la même époque
de l 'année , et par conséquent aux mêmes travaux.

Pour trouver le lever hél iaque d'une étoile , il faut
déterminer le point de l 'écl iplique qui , lorsqu'elle se
lève, est abaissé de iza ou i5° sous l'horison. Or, cela
est très-facile; car soit, fig. 47, 0 l 'observateur , SCH
l'horison , OP l'axe du pule , el 51 l'astre dont on veut
calculer le lever héliaque , lorsque le soleil est en 5',
à 12° sous 'l 'iiorison. On est supposé connaître la lat i tude
du lieu , ainsi que l 'ascension dro i t e et la déclinaison de
l'astre S. Avec ces données , on calcule d'abord le point Q
de réqualeur , qui se trouve dans l'horison en mêmtí tems
que l'astre S ; puis on cherrhe le point С de l 'écliptiqiie
nui se iroim; dans l 'iiorison en même tems que le point
Q ; e n f i n , connaissant l'arc vertical J'S' de 12°, avec
l'iniTmaiion de l 'Equateur sur l 'horison, on calcule l'arc
de l 'écl ipl iqne CS'. Cet arc , a jou té à la longitude du
point С, donne la longitude il u soleil à l ' instant du
lever héliaque j et d'après celte longitude , les tables du
soleil font connaître l'instant de l'année où le phénomène
a lieu.

Si ce phénomène se trouve indique dans tin auteur
ancien pour une époque de l 'année différente de celle
où il a l ieu a u j o u r d ' h u i , on p e u t , d'après cette diffé-
rence, ca l rn ie r le teins où cet auteur écrivai t , en ayant
égard à la préression des equinoxes.

Ainsi , quand Hé:,iode rapporte que , de son tems ,
Vétoile ArcUuus se levait héliaquemenl soixante jours
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apres le solstice d'hiver, il est facile cTcn conclure que
ce poète vivait environ g5o ans avant notre ère , car
c'est à celte époque que le phénomène a dû arriver dans
le pays qu'il habitait (*).

(*) Soit E l'équinoxc du printeras, d'où l'on compte les ascensions

droites cl les longitudes ; l'aie E A scia l'ascension droite de l'astre,

nous la nommerons « ; Гаге ЛУ, perpendiculaire à ]'équa(eur en ^,

et passant par le pô)e , sera sa distance polaire, nous la nommerons

J*. Soit de plus w l'obliquité de l'équateur sur l'écliptique , ou l'angle

ÇEC , et soit ri la (iislauce du pôle au zénith , OU l'angle ZOP ,

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 tems

que l'astre, l'ouï- cela , dans le tri.inj;lc AQS rectangle en A , on

connaît le colé SA égal â 100° — J ; on connaît de plus l'angle AQS«.

hauteur de Tcqunteur sur l'horison. Cet angle est égal à la disiance d du

pôle au zéniih ; on aura donc le second côté AQ par la formule

tan;; SA . . . '
fiin AQ — • • —•> ou bien sin ft =r »

Мп_ц AQS tang t . lang d

en représentant, pour plus de simplicité , par я l'arc AQ. Con-

naissant a , on le retranchera de l'ascension droite л , et l'on aur»

Q E = я — « , ou bien a' = a — a,

en faisant, pour plus de simplicité, QE = л', я' est l'ascension

droite du point, de l'équateur uni se lève en-mrme lems que l'étoile»
11 faut maintenant déterminer le point С de l'écliptique , qui se

lève en moine lems que le point Q de l'équateur. Pour cela , on

s« servira du triangle EQC, où l'on connaît trois choses, savoir :

l'angle E. ou l'obliquité de l'éclijniijuc u; l'angle Q, ou EQC,

supplément de EQh ; par conséquent égal à 200° — d , et enfin

le côté EQ, ou я', que nous venons de calculer; on aura donc U

côté ЕС, que je nomme a", par la formule

— cot d sin a -f- cos w cos я '
cot a = ï

qui a lieu dans un triangle sphérique où l'on connaît un côté et I*í
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Je suis entre dans quelques détails sur ces applications,

parce qu'elles montrent l'usage de l'astronomie dans les

deui angles adjacens. On aura aussi l'angle QC£, que je nomme

£/', au moyen de la formule

cos С — cos a ' sin d sin и -4- cos í/ cos «,

l'angle C est l'inclinaison de l'écliptiqiic sur l'horison du lieu. Cet

angle sert pour calculei- la distance S'C du soleil au point 6'; car

alors «Jaus le triangle sphérique CFA', vrclahgle en V^ on connaît

l'angle S'ßp^, ou (7, que nous venons de déterminer , et de plus,

le côld opposé Vfi' de 12.°, que nous représenterons, en general »

]>аг Л. On aura donc riiypolbcimse S'C que je nomme Л', au moyen

de la formule
sin h

sin /i' =г —; •
sin О

Ajoutons S'C, ou /»', à Parc CE, ou a", déterminé plus haut; la

•omnjü a ' 4- Л' sera la longitude <l<i soleil я l'instant du lever hê-
liaque de l'étoile pour l'époque que l'on a considérée , et d'après
cette longitude , les t»bles feront connaître l'instant de l'armoe où le

phénomène arrive.

La figure que nous avons tracée pour suivre la resolution successive

Лея triangles , est particulière aux éloiles situées du même côlé de l'équa-
teur que le pôle qui paraît sur l'horison ; mais comme notre raisonnement

a été établi sur ce cas d'une manière générale , nos formules le soot

aussi, et on les étendra à tous les autres cas, en substituant au lieu

des élémens de l'astre , leurs valeurs numériques , et observant seu-

lement la règle des signts.

Je suppose maintenant que l'on veuille appliquer ce са]сг>1 au récit

d'Hésiode. On sait que ce poêle habitait la Béotic,- le lieu auquei

»es poèmes se rapportent paraît répondre à-peu-près à une latitude

de 42°.-S ) et * une longitude occidentale de 22°,з, comptée du
méridien de Paris. Si Von ignorait entièrement l'époque où il

n vécu, il faudrait calculer le lever béliaque d'Arclurtis de siècle
en siècle pour cette latitude , en ayant égard an déplacement pro.

duit dans la position (le cette étoile et de l'éclipiique, par l'effet
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recherches de critique et d'antiquité. 11 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 900 et 1000 avant

Геге chrétienne ; et en continuant à procéder ainsi par bisection ,
on tionvera qu'il répond à-peu-près au milieu de leur intervalle ,

c'est-à-dire, à l'an p,5o avant nutre ère. Je dis à-peu-près, car Гт-

dicalion 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 moins perçrmte de l'observateur, et une infinité

d'antres causes mcideniellcs , peuvent avancer ou relarder l'époque

du lever héliacjue dnns un même pays , et celle époque n'y peut

être lixée avec quelque apparence d'exactitude , que par un grand
nombre d'observations.



KOTES

ET EXEMPLES DE CALCULS

RELATIFS AU SECOND LIVRE.

NOTE 1-.

Exemple d'un calcul du f ems vrai, du f ems moyen et dit

tems sydéral, d'après des hauteurs absolues du soleil,
observées hors du méridien.

SOIT , comme dans Ja page 4/19 du premier livre , Д la distance
polaire apparente du sole i l , /) JH dis tance du pôle nu zéni th , ou le

complément de la himule du li',".i où l'on observe i nommons Z la

distance zén i tha le du soleil observée , et corriger de la réfrui'iion cl de
la paiailaxe; mifiu , soil IJ l'angle horuire clicrclic : a"vec, ces donnccsn
«n aura P par la formule

->/ — L) l ï У. -t- D — Д

sin Д sin

йот nous avons déjà fait un frëciiimt visage. Voici un exemple de
calcul appliqué à »me observation du so lc . i l , (aile par M. Mathieu

«t moi, à Duïtkerque. le 21 mars i4of) , le; jour même de l'obser-

Talion de liifjrl , que j'ai rapportéi,- dans lu tomo Ier., pa;;e tj'Î9-

La latitude était, de 5 t° .2 i ' . 2'. j', la liattlcur du Ijaromèirc on ' ,7US.i->,

«t Je ihcrmomèlre ccntúsiinal à + 8".

Le tems vrai de l'oliscrvalion é la i t d''ja connu à tirs-peu près par

les ubbecvalions des jovti-i pixccdcos : avec ctUC Jounce , suppose«
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«saeie , on a calculé , pur les tnbb-s du soleil , quelle devait être
la distance apparente de cet aslre au pôle boiéal de l'équateur pour
l'instant moyen delà série, une petite erreur sur le tcms , ne pouvait
avoir sur ce réiuitat qu'une influence insensible , parce que la distance
polaire du soleil varie très-peu dans uu petit inten;il!e de Icms. Toute-
fois cette erreur peut se redresser d'elle-même ; car si l'on s'est trompé
lur le tems en calculant la dislance polaire , l'angle horaire déduit
de l'observation dilfcreva de celui que l'on a supposé. On recom-
mencera donc le calcul de la distance pobire avec celle nouvelle
donnée , et cette fuis l'erreur du tems , s'il en reste une , sera cei>-
taincment assez petite pour que l'on puisse employer la distance
polaire comme exacte. Dans notre exemple , on avait celle distance

polaire , ou Д — 89° -44 • ' 'J "•
J 'observation faile au cercle répétiteur ã niveau fine , après le

passage du soleil au méridien , avait donné la dislance apparente du,
centre du sol, il au zénith .......... 75°.î'.54",2f)

Correction du niveau ........... — 5 ,27

Réfraction ................ + 3 .3t) ,01
Parallaxe ................ — 8 ,5/

Distance vraie du soleil au zénith Z •=. 75°.6'. io",4S

Avec ces données, on effectue le calcul ainsi qu'il suit :

Д = 89°.44'-12";°o
D = 58». 5/. 55" ,00

Д — D — 5o°.46'.i7",oo 5o°.46'.i3"

Z — j5». 6'.1",46 75°- ff-'9"

— D = i25».5a'.56"/|G Z + D-A. =u4".a»'. -i' ,1$

— D Z + D - Д ,„-
= 6a°.56'.i8",î5 - '• - =ia°. io. i",aS



ЗЗа ч NOTES.

Jog sin í J = 9,9456417 log sin Д = 9,9999934

- Л Л
l =: 9,5237922 log sin D = 9,7985466

9,7985420

9,7985420

log sin» j P =

logsiD'1/1^ 9,7^74404

i Я^ЗЗ". 6'.53",47

.P = C6o.!3'.4G", 9 = 4b.a4'.5.T',ïî

Атес le terns vrai ainsi connu, Jes tables
flonnent le teius moyen i6b.3a'. iy",59

El ensuite le Icms s\dé<-al 4b-27 •ao'j"'9

lipoque moyenne de la série en teras «Je
la pendule sVio'. 9",65

Retard Je la prndule sur le lems si'déral
i l'époque du l'observation du «oleil . . . . зъ, l -J • ' °">Э4
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NOTE II.

Exemple d'un calcul de l'obliquité de l'écliptique par une
déclinaison du sofeil observée près du solstice.

L'observation que je prendrai pour exemple, a été fiiite par M. Ma-

thieu et moi, à l'Observatoire de Paris . avec tin cercle répétiteur л

niveau fixe, le l5 juin 1809, le bavoraitre étant à 0,76722 , le ther-

momètre aturché au baromètre marquait 4- iS°,8 de la dnision cen-

tésimale, et le thermomètre exposé à l'air libre et à l'ombre marquait

•4- 22°,5.

Voici d'abord le tableau des angles horaires observés et des réduc-

tions au méridien. Nous avons fait un calcul semblable pour la po-

laire , tome Ier., page 4^0«
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Passage da soleil au méridien en tcms de la pendule.

5ь.дЗ'.7".

E P O Q ti К

O E S O B S E R V A T I O N S .

54 5'. 9"

g . 5 3

l3 .23

i5 . 7

IO . II

17 . ia

18 . i

19 . a

19 . 58

21 . 5o •

32 .55

34 • 22

»5 . io

v) . 3G

a8 . 58
29 . 43
3o .48

32 . 0

33 .35

34.4!
36 . io

3G.58

37.59
38 .5o

39.33

40.46
4i • 4°
4a. 37

A N G L E H O R A I R E .

l i . 58"

i3 . 14
9 - 4 4
8. o

6,56

5 .55

5 . 6

4 . 5
3. 9

i . 17

O . 12

i . i5
2 . 3

4 -^9
5 . 5ií
6 . 36

7 • 4'
8 .55

IO . 28

ii .34
i3 . 3
i3 .Si
i4 . 5a
i5 .43
16 . 26

> 7 - 3 9
18 .33

»9 • 20

u..«™..

C33 .4
343 .7
186 .0
125 .7

9 4 - 4
68 . 7
5i . i
3 2 . 7
19 . 5
3 .a
o . i
3 . i
8 . a

3g .S
5 9 .8
85 . 5

ii5 .9
154.9
2l5 . t

262 . 6

334 -3
376 . 5
433 . s
í 84 . 8
53o . o
6n .3
C75 .5

754 - t

C6« . >
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Атес cette somme, on calcule la réduction moyenne de la distance

par la formule

sin Д. sin DÍ i •+• 2r'{ 2" . s in a ^» '
t = - . — . - . - . - _ - t

sin /, sin l

démontrée dans le premier livre. La quantité 6683", 2 est la somme

des facteurs variables - -- — a - • Pour calculer le l'acteur cons-
sin ï"

tant, il faut connaître les valeurs de Л , Z et r'. D'abord, Г obser-

vation étant faite à l'Observatoire dort la latitude est /jM°.5o' • i4">

on avait ........... . . tl — l \ \ ° . 9' -46"

La distance1 polaire du soleil calculée

par les lubies pour midi, était . ... Л = Сб^.^о'.^З"

Comme il s'agit d'un passage au mé-

ridien supérieur, ou a\ait ..... Z = Д — « D = 25°.3o'-57"

]Jc plus, la pendule avançait, par jour

sur le soleil de io(i",S ; ainsi с mine r'

exprime , en général , le retard diurne
' lo6",8

divisé par 864oo", on avait ..... г = --
* ' 864oo

Avec ces données, le calcul du facteur constant se fait de la ma-

picre suivante, comme on l'a déjà vu pour la polaire à l'endroit cité.

log ( I -t- 2 r') ........ =

log sin D ........... = 9,Si83583

log sin Д ........... = 9,9629812

9,7802646

log sin Д — Z)

log facteur constant 0,1439287

log Gu83,a 3,8 49845

3,97091&»

log 28 i/ l47i58o

2,5237562

Réduction moyenne _ бЗ^'.ооб

Celte réduction est soustractive de la distance zénithale, mais elle

luppose la distance polaire du soleil constante , tandis qu'elle allait tu
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diminuant t parce que îe soleil n'élait pas encore arrivé au solsuceii

La correction que cette circonstance nécessite a été expliquée dans le

tome Ier., page 3oj, nous en ferons ici l'application. La somme de»

angles horaires exprimés en minutes de ttms et fractions de minute est

Avant le passage au méridien y5'.6o

Après le passage au méridien 187'.9?.

Différence

Diminution de la distance polaire en t' de tcms . .

Somme des corrections ii",'j3

Divisant par 28, nombre des observations, on a la cor-

rection moyenne, qui est o",401

Puisque la distance polaire та en décroissant, les distances zéni-

thales observées avant midi et réduites au méridien, sont plus grandes

<jue la distance méridienne j au contraire, les observations faites après

midi donnent des distances méridiennes trop petites. Puisque celles-ci

l'emporteut, la correction moyenne, o"./ïoi doit être ajoutée aux dis-

tances zénithales observées; on doit donc écrire + o",,^oi. Généra-

lement soient Al la somme des angles observes avant midi , S la

somme deft angles observés ;гртка, ces angles éuiul exprimée en ini-

mités j nommons да l'accroissement de la distance polaire du so-

leil en une minute de ttms; 1л correction moyenne additive aux dis-

(M — i>] v
tances zénithales a pour expression H , ri étant If,

nombre des observations. Il ne reste, dans chaque cas particulier,

qu'à suivre les signes que prend cette formule.

Eniin il lions faut calculer la réduction que la di- j ini ice méridienne

exige pour i'tre ramenée au sulsuce ; cette réduction toujours additive

est donnée par la lurmule

sin D' = a lang «ï sin' j L — ï tang' u s'm" -' L' :

ы est Tobliquité de l'écliplique , et L'la distance du soleil au solstire

en longitude. Cette formule a été démonuée tome 11 , page 3i.

Dans notre exemple ou avait ы = 23°. vf. 40". 07 , de plus, la

valeur de L' calculée par les tables du ;olcil de M. Delambre ем»:

L' = 6°.7'.3y". Avec ces données, le calcul iTcffer.tue ainsi qu'il suit:
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!.ig з . . . =± о.ЗоюЗоо log ч . . . «r o,3oio3oo
log tanga =9,6376143 log tangî « =8,9125419

lüg Sm ï 4' — 7,4557088 log Sin« 5 ц' 3S 4,9

I«. terme. 2,4792097 ac. terme. . — аЗЗЗд
ae. terme.. — i33"jy

«in D' . . 3,4778768
log em D' = 7,39.^0795
D' . . . . — 8'.3i".io

Toutes nos réductions étant connues , nous achèverons Je calcul
counne il suit :

Dutimce zcnillialc moyenne , observée ) ..... 25°.36'. 12", o5
Correction du niveau ............ -t- o",i5

a5°.3G'.i2",2o
Réfraction — parallaxe + 22", 79

a5".3(>'.34"-nr)
Bédticiion au méridien — 5'.34".006
Pour la Y.iriaiioii de déclinaison. . . . ' . . . . -+- o"-4o1

Distance nicridimne du soleil au zcnilïi . . . . 2Ôu .3i ' . i".J<)
Distance de l ' t -qualuur uu ztMiii.Ii ij80.5o'. i/f"

Did maison du soleil observée UJ U . 19 • 12' ,Gi
Réduction au soUûr.c S'.3i",io

аЗ-'.а;' .£>',-í
Corr(4:lir'n pom1 Ia lati tude du soin], donnée par

lês tables , чипе Ьг. , pagt.- 29 . . . + о",85

Obliquité apparente зЗ°. 2-'./). j",56

Cetle obKmiib: c^t nr]\? qui a \ a i t l i e n réellement à Гсрогше ti<: ГгЪ-
«ervation; il faudr . i i t cnciuc en déduire 1« niitaûon ti Ton voubit
obtenir l'ubliquité moyenne.

On forme ainsi autant de valeurs de l'obliquité apparente (Tue l'on a
d'observations du soleil. On réduit cos valeurs à fobl iqui ié movrnne
t-n tenant rompte de la nuta t ion . JjO milieu ent.re tous сев tt'snli.iii
dtjiine. aver "ne grande précision 7 ГоЬЬ(ри1и moyenne »ie I ' t 'c l/pi iqi . !«

à répoqne où Ton a observe, Ceci n été erplitjut; avec déi.ul dai;s li»
p'igi: 28 fui texte.
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KOTE I'll , RELATIVE A LA PAGE 34-

Exemple d'un calcul de la longitude du soleil près de

Гедшпохе d'automne} pour trouver la correction de t

tables du soleil,

CE calcnl est tout-à-fait analogue à celui que nom avons àVtailli
<Jans la nute précc'deuie ; c'est pourquoi je l'exposerai plus briève-
ment. L'observation qui nous servira d'exemple a été faite à l'Obser-
vatoire de Paris, le i5 septembre ï Sot), par MM. Mathieu et A rago,
атес un cercle répétiteur à nivenu fixe. Le baromètre marquait....
°ra)75/42) 'e lbcrmon;ètre à l'air libre -1- 19.

'Epoque au passage du soleil au méridien en terns at la
pendule. nh.25'.3»,8.

E P O Q U E
DES OBSER VATIons .

t ii. 22'- 5o"
a3 .43

a4 . 4°
a5 . За

аб .ЗЗ

S7 . 20
a8 . 33

3o .69
3i .59

За -48

54 -'a

as. о

A N G L E HORAIRE.

a'. 14"

I . 31

о . з4

0 . 23

I .29

a . 16

3 . = 9
5 .55
6 .55

7 - 4 4
9- »
9-56

R É D U C T I O S .

9 - 3
3 .6
0 . 3

0 . 4

4 - 3
IO . I

33.8
68.7

»3-9
117 .4

iC5.8

i93.3

669.»
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1л réduction au méridien к calcule par la formule

sin Д .sin ТУ j i + 2г'| a".sin' ^ f

sin Z sin i"

Or on avait, dans cet observations ,

D= / j i ° . 9'.46"

Д= 86°.53'.3y" croissante.
Z = Д — D = 45°.43'.5i"

La pendule avançait par jour de 219" j on avait donc

219"

Avec ces données , on calcule t- ; et en divisant la somme de» *
par 12 , nombre des observations , ou a la correction moyenne :
voici ce calcul.

l o g ( i + ar ' ) ........ =9,9977915
log sin D .......... = g,8ib'3583
log sin Д . .-* ........ = 9.9993617

l o g s i a ( A —

log facteur constant ...... ;= 9,9605600
log 689,8 . . ........ = 3,838^32»

log ia . . ......... 1,0791811

1,7201020
Réduction moyenne au méridien. — 5i",4g sonstpactive.

La correction moyenne résultant du changement de la di->Ianr«
polaire pendant l'intervalle de la série , a cU donnée dans Ь notî
Précédente. Son expression générale es«

+ t"-*)-.
n ,
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elle s'ajoute à la dislanre zénithale moyenne avec son signe. Ici, en
ajoutant les angles honures a v a n t et âpres Je passage, on trouve

M — '4' . oo
<У= 4/ -33

Différence ............. M — £ = — 43' .53
Accroissement de la distance pilaire en ï'

déteins, déduite des lubies ..... e = + t>",£)6
l'or conséquent ........... (M — Л) e = — /|.".5g68

Avec ces résultats on peut calculer la déclinaison du soleil ainii
qu'il suit :

Distance zinithale observée .......... 45° • '\У-5^",5о
Correction du niveau ............ 4- o'',89

Kéfraclion — parallaxe

45°.4.,'.;4",66

Réduction au méridien , .„,«_ 5M" /ïr>

Pour la variation de la distance pobire. ... 5" ,.;gg

Distance méridienne du soleil an zéni th . . . . ^5°.^'i'.^S".-o
Distance de l<:qnaUur au zénith , ou latitude de

Г obser\ aloire /|S°.5o'. i/i",oo

Déclinaison du soleil boréale 3°WG . 2Э 3o
Séduction à Véclipticjtie à cause de la latitude

du 6oleil - o'VJg

Déclinaison du point correspondant de l'éclin-

Celte déclinaison étant connue et représentée par d , on peut en
déduire la longitude J_, par celle formule

pin <1
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a étant l'obliquité d»; lYclipúque 4ue n°us prendrons ^gale à.

a3°.'iy'.^3".6a, оь trouve

log sin ï} = 8,7^39902

log sin a •=• 9,6ooo385

lug sin L — g,i37ig5i7

Longitude du soleil déduite de l'observation L- ~ Г72°.го'.33 ,8iî

ÎjOiigiiiule du soleil calculée jiar lus ubU-s pour

IB même instant ............. 172°. 10'. 35 ,80

Différence , ou erreur des tables

On forme ainsi 20 ou 3o observations de Cette rrveur, et on prend

moyenne entre elles, comme il n été dit dans le texte, page 34.
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NOTE IV.

Détermination äe la latitude par des observations du soleil
faites près du méridien.

D A N S cette méthode , on suppose les tables du soleil eîactes; on
observe ta ilislance méridienne de cet astre au zéniib ; oo prend dans
les table's sa distance à Téquateur. On ajoute ces quantités si le «oleil

se trouve entre l'éi[uateur Cl le zénith. Dans le cas contraire, on
retranche la plus petite de la plus grande j la somme ou la diffé-
rence est h distance de IV-qualrur au zénith , ou la latitude.

La dbtaoce méridienne du soleil au zénith se déduit des observa-
tions précisément comme nous venons de le faire d;ins l'exemple
pz'cocdent j nous avons trouvé alors

Distance méridienne du soleil au zénith 4^°-4^ -48","O
Admettons la déclinaison boréale du soleil donnée par

les ubles , et supposons , , . . . 3°. 6'.a5",3o

La somme sera la disinuce de J'équaleiir au zénith,

ou la latitude de l'observatoire 48°.5o'.lo"

TNoui avons ajouté la déclinaison à la distance zénithale , parce que

le soleil se trouvait entre l'équateur et le zénith. Si la déclinaison eût
"été australe , il aurait fallu la retrancher.
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D'ASTRONOMIE PHYSIQUE.

LIVRE TROISIÈME.

THEORIE DE LA LUNE.

CHAPITRE PREMIER.

Phénomènes généraux du mouvement de la
Lune.

I. 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.
Nous avons donc rempli à cet égard l'objet de l'astro-
nomie. Nous allons suivre de la même manière les mou—
vemens des autres corps célestes , en поцч élevant, par
l'observation et le raisonnement, de leurs apparences let
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plus simples à leurs lois les plus compliquées. Mais la
facilùé de ces recherches deviendra beaucoup plus grande
par nos recherches antérieures; car, le bul étant le même,
les méthodes dont nous avons fait usage , pourront près-«
que toujours servir ; et si la diversité des circonstances
nous force à les modifier , les changemens 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
£Ï remarquables , et suivons la série des phénomènes que
cet astre nous présente. Sa lumière est plus pâle que celle
t!u soleil ; on n'en reçoit aucune chaleur sensible. Elle
éprouve dans son étendue, et dans son éclat, des varia-
tions périodiques auxquelles on a donné le nom AU phases.
Si l'on observe la lune lorsqu'elle passe au méridien au
milieu de la nuit, son disque pnra i t entièrement lumi-

neux, sa forme est arrondie et bril lante; alors elle se lève
quand le soleil se couche, et réciproquement. Si on con-
ii i ïue de l'observer pendant plusieurs jours, on la voi t ,
peu-à-peu , perdre Je sa lumière. La partie éclairée de son
disque diminue de largeur ; en meine lems elle se lève
plus tard , et lorsque son disque est réduit à un dcmi-
cerclë , elle ne parait plus que pendant la dernière moitié
oe la nuit. Quelques jours après, ce n'est plus qu'un
croissant, dont les pointes sont tournées vers l'occident,
c:cst-à-dire , vers le cote du disque le plus éloigné du soleil.
Alors, eue ne se lève que peu de tems avant cet astre ;
îe croissant d iminuant de jour en jour , la lune devient
lout-à-iait obscure : elle se lève avec le soleil , et on
(esse de l'appercevoir.

' Après avoir été invisible pendant trois ou quatre jours,
v-iie reparaît , Je soir, à l'occident, peu de tems après lé
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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 'or ient , c'est-à-dire, du coté opposé au soleil. Les jours
suivans, la lune s'éloigne de plus en plus de cet astre;
son disque s 'agrandi t , et elle reprend enfin celle forme
arrondie et bnll.mle que nous lui avons vue d'abord : lu
période de ces phases est d'environ щ jours el demi.

"Voici l'exposé des faits. Pour parvenir sûrement a l;i

connaissance de leui'i causes , il f a u t , avant t ou t , ac-
quérir quelques notions précises sur le mouvement de lu
lune.
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CHAPITRE IL

Première approximation des mouvemens de
la Lune. Théorie de son mouvement cir-
culaire.

?.. LF.S observations que nous venons de rapporter,
prouvent que la lune , après avoir passé au méridien en
même (pins que \e soleil , relarde sur lui de jour en jour,
et s'en écarte f in : ! , de phis en plus, en sens contraire du
nicuvemcnt diurne. Elle a donr , comme cet astre , un
mouvement propre, mais plus r a p i d e , dirigé d'occident
en orient : cela est loul-à-fait confirme par la manière
clont elle s'éloigne successivement des étoiles qui se ren~
cci 'J i -ent sur sa roule.

Pour conna î t re la loi de ces mouvemens avec exacti-
tude, on emploie la méthode générale que nous avons
exposée dans le premier chaoilre du second livre, el qui
nous a déjà servi p o u r le s o l e i l ; on obfe rve , jour par
j o u r , la hauteur méridienne du centre de la lune et son
ascension droite ; on en déduit , par le calcul , sa longi-
tude et sa lat i tude. La série de ces résultats détermine la
vîleise et la direction de son mouvement angulaire.

4- On a trouvé de cette manière que la lune décrit
sur la sphère céleste , un grand cercle dont la terre est
le centre ; ce grand cercle est oblique à l'Equateur et à
récliptique. Son inclinaison sur ce dernier plan varie dans
des liuiiles peu étendues, que nous déterminerons bientôt.
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Mais sa valeur moyenne est 5°, 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'obliquilé de l'écliptique est donnée
par la plus grande déclinaison du soleil.

5. On trouve la trace de l'orbe lunaire sur l'éclip-
lique, ou , selon le langage astronomique, la position de ses
nœuds, en déterminant, par la série deu observations, l'ins-
tant où la latitude de la lune devient nulle ; car il est sensible
пне cet astre traverse alors le plan de l'écliptique , et par
conséquent, sa longitude à cette époque est la même que
celle de ses nœuds.

6. On appelle ncrud ascr.riJant colui par 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 l'écliptique , vers Iß pôle
austral. La distance du nœud ascendant à l'équinoxe du
printems, ou sa longitude , au premier janvier 1800, était
i7°,6c)33 ; ce qui détermine , pour cette époque, la posi-
tion de l'orbe lunaire.

7. Ces nœuds ne sont pas fixes dans le ciel ; ils ont
sur l'écliptique , un mouvement rétrograde , c'csl-à-dire ,
dirigé en sens contraire dp relui du soleil. Ce mouvement
ее reconnaît par la suite des étoiles que la lune rencontre
en traversant le plan de l'écliptique , ou plus exactement
il se reconnaît et se mesure par le changement de longi-
tude de ses nœuds.

8. Donnons maintenant les valeurs numériques de ces
mouvcmens divers : l'arc moyen que la lune décrit paral-
lèlement à l'écliptique en cent années juliennes , forme
ce que l'on appelle son mouvement séculaire tropique.
C'est Ц différence de ses longitudes moyennes dans cet
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in te rva l le ; sa valeur en 1800 é ta i t de S3474u%o88i ю
ou simplement 34a0,088110, en omettant les i33G cir-
conférences entières qui ne peuvent occasionner ;iucun
cloute. Cet arc, divisé par 365j.5'f donne le mouvement
diurne tropique égal à i4",t>4c4 , environ treize fois plus
rapide que celui'du soleil.

9. Avec ces données , on conclut р.чг une simple pro-
portion , le tcitis que la lune emploie à revenir à la même
longitude ou sa résolution périodique , dont la valeur est

ou 2~ ,521002 ; с est ce que 1 on nomme
o ' ^

wn mois périodit/uf lunaire.

10. Si, «lu mouvement séculaire tropique, on retranche
la precession des equinoxes pour un siècle , c'est-à-dire ,
i5463", on aura le mouvement séculaire sydéral, on par
rapport aux étoi les; car la marché des étoiles et, celle de
la lune par rapport aux equinoxes, se. faisant dans le méms
sens, leur mouvement relatif est égal à la différence dos
arcs qu'eues décrivant. On trouve ainsi 534740°,54i8io
ou simplement 34o",54i8io pour le mouvement séculaire
îydéral de la lune ; et par une simple proportion > on en
déduit 2-!J,3:iiGGi pour sa révolution sydéralc.

Ces deux revolut ions de la lune sont donc liées entre
elles, par la precession des equinoxes, et on peut les
déduire l'une de l'antre. Elles n'ont pas toujours eu lei
valeurs précédentes ; elles diminuent pim-à-peu , de siècle
en siècle , parce que le mouvement de la lune s'accélère ;
et ces cliangemens sont sensibles dans les observations,
après d'assez courts intervalles de tcms.

11. En général, les mouvcmens de la lune se com-
posent , comme crux du so'cil, <!'mi petit nombre
<}'c!éinens , dont !n valeur moyenne reste la même ;
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de plusieurs inégalités à longues périodes ou séculai-
res , qui altèrent peu-à-pcu ces valeurs ; en f in , d'un
grand nombre d'inégalités renfermées dans des périodes
plus petites , qui se détruisent et se rétablissent succes-
sivement : celles-ci accélèrent, d?,ns cer ta ins 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; cl 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 sufiit de Ici
indiquer .

12. On n'a pas connu d'abord les résultats précéder;
avec toute l 'exactitude que nous pouvons au jourd 'hu i leur
supposer. On a dû commencer, comme pour le solei l ,
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 l'erreur du moyen mouvement ; car celte erreur allait
en s'accumulant avec le tems , au l ieu que celles des
inégalités périodiques, ne iaisaienl qu'osciller dansrcr ta incs
l lmiirs . .D'après cela, on conçoit qu'ici, comme dans la dé-
termin.- ' tion de. l'année solaire, l'effet décès inégalités s'af-
fa ibl i t quand on compare des observations très-c'loi£*nées ,
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 Anuído approxima-
tion , la durée moyenne de la r évo lu t i on de la lune ,
pour l ' i n t e r v a l l e compris entre ces observations , ri
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même l'employer, sans une grande erreur, pour quel-
ques années ïvant et après. Mais tant que les inéga-
lités . à longue*périodes qui affectent le mouvement de
Ja June n'ont pas été toutes 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, fallu connaître toutes ces inégalités ,
et en dépouiller les observations avant d'obtenir le moyen
mouvement véritable. Alors seulement on a pu prévoir
les changemens que les tables doivent subir, et l'on a pu
avec certitude les étendre aux siècles futurs , bien au-delà
des observations qui avaient servi pour les former. C'est la
théorie de l'attraction qui a donné la connaissance et la
mesure de ces phénomènes. 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". janJ
vier itioi , à minui t moyen au méridien de Paris, la
longitude moyenne de la lune sur l'écliplique était. . .
I24°,oi2gg ; avec cette 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-«lu soleil, ou comme l'instant de l'éqn.inoxe moyen.
Quand on a un grand nombre d'observations de la lune
peu distantes les unes des autres., on en déduit, par le
calcul , les valeurs de la longitude vraie ; de ces valeurs,
on retranche l'effet des inégalités périodiques tiré des
tables déjà existantes ; ce qui reste est la longitude moyenne
de la lune à l'instant de l'observation. On réduit toutes
ces valeurs à une même époque , d'après la connaissance
que Год a du moyen mouvement; car quand même il
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resterait encore sur cet élément quelque petite incerti-
tude, l'influence n'en serait pas sensible su/ la réduction
d'observations voisines. Cela fai t , on prrndrime moyenne
arithmétique entre tous 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 l'époque 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 antre 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.

l'o. 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 noeud.
Le mouvement moyen séculaire et tropique des nœuds
en 1800 était de aiSa", i5G3y, ce qui donne GySO^S^oiQ
pour leur révolution tropique, et 67q3),421b8 pour leur
révolution sydérale (*).

Si ce mouvement était uniforme, il suffirait de con-
naître , par l'observation , la longitude des nœuds (le la
lune , à une certaine époque , et l'on en d é d u i r a i t , par
une simple proportion , cet te longitude pour une autre
époque quelconque : mais leur mouvement est sujet à
plusieurs inégalités, et d'ailleurs il se ralienlit de siècle en
siècle, comme nous le verrons plus loin.

(*) Ces périodes se déduisent du mouvement séculaire, comme ou
IV TU daui l'art. 8 «t 1« suivan».
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CHAPITRE III.

Explication îles Phases de la Lime. '

14- AYANT reconnu la marche circulaire fie la Itme
sur la sphère céleste, cherchons quelle peut êlre la cause
de ces variat ions périodiques que l'on observe clans sa
lumière. On ne pent pas raisonnablement supposer que
cet astre acquière et perde successivement la iacullc de
briller ; car alors à quelle cause probable pourrait-on
attribuer les périodes si régulières tli: ces changement. On
ne peut pas dire non plus qu'il a une face lumineuse et
une face obscure qu'il nous montre lour-à-tour ; car il
est certain que la lune nous présente toujours la même
face : en effet , lorsque son disque n'est qu'en part ie lu-
mineux, sa partie obscure n'est par. lùut-à-fait inv is ib le ;
elle est encore éclairée d'une faible lueur, que l'on nomme
la lumière cendrée. Л l'aide de cette lueur , on y remar-
que des sinuosités , des taches qui sont absolument les
»nèmcs que ílans b tcms où la lune est entièrement lu-
Mnneuse. Ces phénomènes ne peuvent raisonnablement
s'expliquer qu'en supposant que la lune est un corps
opaque, obscur par lui-même, et qui brille J'un éclat
élranger : alors, les variations de ces phases seront Teilet
ires-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 ùe
ses phases ; nous les voyons liées de la manière la p!u;
frappante à ses 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 sois Thorison r
la face airelle 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 ГотЪге de la terre. Au contraire,
lorsque la lune et le soleil paraissent sur l'horison en
même tems, la face éclairée de la lune élrwt toujours
tournée vers cet astre, nous ne la voyous point, ou nous
ne l'apperccvons qu'en part ie , et celle qui est tournée
vers nous est dans l'ombre : généralement, lorsqu'une
partie du disque de la lune nous parait 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 Jonc
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 tache noire ,
quand il passe devant !e 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 dins 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 directe de cet
aslre n'est pas tout-à-fait obscure. En l'observant avec
le télescope , on y remarque une faible 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 là lumière cendrée.

i5. Ces vérités reconnues nous en découvrent d'au-
tres : ia lune , dans ses phases , présente absolument les
mêmes apparences que devrait offrir un corps arrondi
qui serait toujours vu du même point , et éclairé succes-
sivement de différons côtés : la lumière ne s'y répand pas
d'une manière subite et instantanée, comme cela devrait
èlre si son disque é ta i t 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
actroisscmens toujours réglés , et l'on peut même en
déduire , par le calcul, qu'elle est à fort peu près sphé-
rique (*).

(*) Pour plus de simplicité , supposons la lune dans le plan de
IVclipiiijue , et rega.iions comme paralleles les rayons lumineux
menus du soleil ;i cet a6ire , aussi bien ([ne les vin ons visuels menés

de Ь terre. Cela C'.l s i ' i i s i U o n i r n t vrai à caus.j de la distance , el il

sera f.irile de (aire aux résiliais les pciii.es corrections i;nc ces sup-

positions comportent. Soit donc 2\ fi^. l ? le centre de la lerreT

£.' le centre de la lune supposée splicriijnc , et menons (ДУ, '1-У ,

paral l i les entre elles el dirigées vêts le soleil. La parlie éclairée de la

lune sera séparée de la parlie obscure par un plan mené par son centre

perpendiculairement aux rayons solaires , et ligure par _AR. De même

la partie de la )""'- qui <°sl visible pour la trnr sera limilée par le plan.

f-iï* prrr.ciuiiciiîairr a la distance (^1. A inM la seule parlie du disciue
lunaire qui paraîtra éclairée , sera .•',], , rjui projetée sur le plan LL'

par la perpendiculaire siJJ , aura pour largeur PL, o.i le sinus verse

de l'angle LCA. Telle est donc la mesure de la phase visible. Or Tangle

И'Л est complément de /.C.V. par conséquent c^al à SC'l ' ou à

ii'TC , qui c*1 'a disiance angulaire de la lune au soleil vue de la terre;

d'où il résulte <]"c *' la lune est spliériijue , et ctl.iirée par le ssileil, la

largeur de scspbau's doit croître prupurliuiinclkmcui nu sinus verse de
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i6. Cela acquiert un nouveau degré d'évidence, lors-
qu'on sui t , d'après ces idées, la inarche des pha:.es de la
lune. La fig. a représente tontes les positions du
sphéroïde luna i re , par rapport à la terre et au soleil. Ces
positions sont projetées sur le plan de l 'éclipticnie ; C'est

cette distance. Ce résultat étant à fort peu près conforme aux observa-

tions , la sphéricité de la I n n e r n est une conséquence nécessaire. Si Гон

voulait apprécier Cette vauation avec une approximation plus grande,

il n'y aura i t qu'à chercher la valeur exacte de l'angle de l ' iuicricuv

Л Т ', qui mesure la distance apparente ilel'inlérieuv du croissant lumi-

neux au centre du disque, et retrancher cette valeur du demi-diamètre ap-

parent de la lune. Or, en nommant < '/J, ar, РЛ,у, r le rayon c'c la lune

supposée sphcrique, el R la distance CÎ'de son rentre à la terre, l'angle

•2* r со.1; с
Л Т С aura pour tangente iriginiomctrique - — - ou ---- ,

Ji — y 11 — f sin «

en désignant, par с l 'angle d'élongruion S'C'-Г c;ui est rgil à LC.,/1.

Maintenant D él.int le demi-diamètre apparent du di«<jne , on я

r ^= fl sin D j la tangente de jlTC devient donc égale à - •
ï — sin i) ï'm <:

Comme ret angle lui-même est fort petit , aussi bien que li , lo

t ïngx/7 ' i ' .ITC
rapport -- '- — — - diffère tris-peu de -- En substituant

S1U Ü ])

f) cos e
ce dernier au precedent , on a ЛТС = - : -- , La

ï — sin !> sin e

largeur apnaiTTïlc de l.i phase lumineuse vue de la torre est éffAe и

D — АТС, , on aura donc pour son expression D —
cos с

— si„ [) sin e

f sin TJ sin с cos f }
ou . ce qui revient au mêmeZ) / ï — cos к — --- , le

( ï — sin 1} sin с )

dernier terme multiplié par sin D est. beaucoup plus peut que les

deux premiers. Si on le négl ige, , on voit que la lai-gcur de l.i phase

lumineuse est au demi-diamètre apparent de la lune , еыпте le

iiruis verse de l'angle d'é'.ongation est au ia \ r .n . Au reste, l'observation

même à l.Kjueilc on peut comparer ces résultats , n'est pas ii"ii plus

"usccjuiblc il'iiuc extrême rigueur à cause tics dentelures И Jts aecidcns
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le centre de 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, preijd tour-à-tour diverses
formes analogues aux positions du sphéroïde. D'abord , on
ne l'apperçoit 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 nowelle. 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 i", la l imite de l'ombre est une ligne droite, et l'on
dit que la lune est dans son premier quartier. En jL'", la
partie lumineuse s'arrondit des deux côtés. Enfin en /, 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 tcms que la lune emploie
à rejoindre le soleil. Elle reparaît en Z" sous la forme
d'un demi-cercle dans son dernier quartier, et redevient
enfin nouvelle en JL, après avoir fait une révolution entière
dans son orbite.

Dans la réalité , ces diverses positions n'ont pas lieu
dans l'écliptiquc , mais sur l'orbite même de la lune qui

bicarrés qui terminent toujours la parlie éclairée de la lime f/uand On
1.1 regarde avec de forts télescopa. Ces irr< gularilés sent produites par
les élévations inégales des points situés sur la limite de l'ombre et de
la lumière , élévations qui lout, i jne ces poinis soûl plutôt ou plus tard

éclairés; et de là résulte uno assez grande incertitude sur laliJuite d»
U cümbe c|'ii sépaie la parti« éclairée de b partia obscure.
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est inc'inée à ce plan. Pour plus de simplicité, nous avons
cl'aborj fait abstraction de cette obliquité ; mais pour voir
les phénomènes tels qu'ils sont réel lement , il fruit con-
sidérer la ßg. 3 , où С est le centre de la terre ,
LL'L'/L'" l'orbite de la lune , //'/"/'" la pro ject ion de
cette orbite sur le plan de l 'écliplique , 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 ' ec l ip t ique , donnent les diffé-
rentes phases de la lune , dans Tordre où nous les avons
examinées.

17. Nous avons aussi, dans ces premières considéra-
tions, supposé le soleil immobile sur le plan de l'eclip-
tique ; mais, en effet , cet astre et son rayon vecteur sont
en mouvement sur ce plan. Cette circonstance , combinei;
avec le mouvement propre de la lune , dé termine la
période du retour dos différentes phases. Si le mouvement
de révolution de la lune était exactement le mime que relui
du soleil, en sorte que le même intervalle de tems 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 dislance angulaire cl la môme
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. Far
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 pU-ine lune : du moins , en la supposant placée à
•une distance telle qu'elle ne put être éclipsée. De 1л
résulte cette conséquence : pour que la lune nous présente
différentes phases . il est nécessaire que son mouvement
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tic 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 , quand on n'a égard
qu'aux mouvemens moyens. En effet , le cercle de latitude
Jans lequel la l u n e se trouve ne s'éloigne du soleil que
par l'excès de son mouvement en longitude. Or, le mou-
vement séculaire moyen du soleil est 4OOUÛ°)S47322 ï
comme, on l'a vu dans, la page 53 ; celui de la lune
est m a < n i c n a n t 53474-%oiS8i ю ; leur différence .......
4э4741"'|24о888 est donc la quantité dont, la lune s'éloigne
du soleil en 100 années jul iennes, en vertu de son mou-,
veinent moyen : d'où l'on voit, par une simple propor-
tion qu'elle s'en ('carte de ^.oo" après un nombre de

. , 4oo°.3(J?25i .
iours exprime par — - , - r^ ou M^üooSöö ; c'est

49474^240888
ce qne l'on nomme la résolution synodliiue de la lune, de
deux mots grecs qui s ignif ient marcher ensemble. On ap-
pelle aussi cette period': un mois lunaire.

ic). iNous pouvons Irouver , de même, le tems qui s'é-
coule entre deux retours consécutifs du soleil au nœud
de l'orbe lunaire. En effe t , le mouvement séculaire du
nœud est акг'/'о^-з ; celui du soleil est 40000,847222.
Comme ils sont dirigés en sens contraire, le mouvement

^relatif du soleil et du nœud est égal à leur somme ou à

4n:4.yVj44432» c'csl Ia quan t i t é dont le soleil et le nœud
se sont éloignés l'un de l'autre pendant 100 années ju<-
licnncs , d'où il faul conclure qu'ils s'écarteront de 4°o"

. .
dans «n nombre de jours exprime par

'
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3,46',6ig63. Cette période se nomme la révolution syno—
tJiyue du ceuud. Elle est plus petite qu'une armce tropique ,
et en effet Je mouvement du nœud étant rétrograde , le
soleil doit le rejoindre avant d'avoir fa i t le tour entier
du ciel. Comme nous n'avons employé dans les calculs
que les monvemens moyens, on conçoit que les \alcurs
auxquelles nous venons de parvenir ne seront pas tou-
jours conformes au mouvement vrai de la lune , maïs
elles ne s'en écarteront jamais beaucoup. Elles ne se-
ront altérées que par les inégalités périodiques des mou-
vemens 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
avec 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
à 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.

21. C'est dans les conjonctions qn'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 l'écliptique, il
suffit que la distance de son bord inférieur à ce plan, soit
moindre que le demi-diamètre apparent da soleil.

22. Au contraire, l'opposition est l'instant de la pleine
lune , et c'est aussi le lieu où cet astre peut être éclipsée.



36o A S T H O N O M I K

Pr>ur cela , il faut que la distance de son bord inférieur
au jv'sn de l'écliptique, soit moindre que le demi-diamètre
de l'ombre projetée par la terre à cette distance. Nous
reviendrons plus loin sur ces phénomènes.

a3. On a aussi donné un nom particulier aux points
rians 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 nn
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 octans.
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CHAPITRE IV.

Du Dlamctrs apparent de la Lune et de sa
Parallaxe.

a;}- JUSQU'ICI nous n'avons considéré le mouvement
Je 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 des changemens très-considérables s

qu'il est nécessaire d'apprécier.

Ils 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 terns qui s'écoule entre
l'immersion et l'émersion. On a trouvé par ces diverses
méthodes que le plus grand diamètre apparent de la lun?
est de 6207", et le plus petit , de 5438"; les valeurs ana-
logues pour le soleil sont de 6о35//,7 et 5836",3. 11 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.

2.S. 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 du
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soleil avait échappe, 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 parallaxe horisontale de la lune , à Paris ,
est ï,", 1.3868 , la plus petite o°yg722 ; elle prend suc-
cessivement toutes les valeurs possibles entre ces deux
extrêmes.

2.G. En calculant d'après ces données la plus grande et
la plu« petite distance de la lune à la terre , on trouve
les résultats suivans :

Parallaxe. Distance.

0,99722. €3,84.19.
i,ij85Ô. Si), 9164.

La distance moyenne arithmétique entre ces extrême*
est Rj-íb^iS, c'est-à-dire, environ 60 fois le rayon de
la terre à la la t i tude de Paris , ou plus exactement 86790
lieues de £280 toises. La distance d?: soleil est incompara-
blement plus grande, comme je l'ai annoncé précédemment.

27. Si Ton divise la pins grande distance 63,8419»
par la plus petite 55,gi64, leur rapport 1,1417 fera
connaître les plus grandes variations des distances de la
lune à la terre. On parviendra au même résultat en
divisant Jes parallaxes extrêmes l'une par l'autre , car ce$
parallaxes sont réciproques aux distances. Ce même rap-
port n'était que de i,o34 pour le soleil; ainsi la réunion
de ces résultats nous conduit à deux conséquences im-
portantes. La lune est incomparablement plus rapprochée
de la terre que le soleil, et elle éprouve dans les rapport»
de ses distances des altérations qui sont, proportionnel-
lement , beaucoup plus considérables.
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28. -Non-seulement la parallaxe lunaire varie pour les
^différentes époques, en vertu de ces inégalités, mais sa
valeur n'est pas la même à la même époque /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 verrait , de cet astre, un rayon mené
du centre de la terre à l 'observateur. Puisque cette
parallaxe n'est pas la même au même ins tant dans les
différens lieux , c'e.it une preuve que tous les rayons
de la terre ne sont pas égaux entre eux , et que la
surface, de la terre n'est pas parfaitement sphérique.
Ainsi la lune nous indique p.'ir 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 terresires indue donc sur les
positions apparentes de la lune, observées à différentes
latitudes. Klle y influe encore dans le même lieu , selon
les plans verticaux dans lesquels la lune se trouve au mo-
ment de l'observation. 11 est très-nécessaire d'avoir égard
à ces différences quand on veut calculer avec exactitude
les positions apparentes de la lune ; car la supposition
de lu sphéricité de la terre pourrait entraîner dfts erreurs
sensibles sur l 'époque d'une occultation d'étoile , ou de
tel autre phénomène qu'il serait important de déterminer.
Pour obtenir les correctioris qui en résultent , on est obligé
de faire une hypothèse sur la fieuie de la terre , et on la
suppose ordinairement e l l ipt ique, ce qui donne une suf-
fisante exactitude. Nous avons donné , dans le premief
Jivrc , leg formules nécessaires pour cet objet.
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29. En divisant le demi-diamètre apparent de la lime
réduit au centre de la terre, par la valeur de sa pa-
rallaxe horisontale, pour un lieu déterminé, on trouve
entre ces quanti tés un rapport constant. D'après ce qui a
été démontré clans la page a53 du premier livre , on voit
que ce rapport est relui des rayons de la lune et. de la
terre supposées sphériques. D'après les observations les plus
exactes , la valeur de ce rapport , pour l'équateur , est
o,272g3o5G , en supposant о",3о3з56 pour le demi-dia-
mètre réduit au centre de la terre quand la parallaxe est
ï", in ni. Ce résultat une fois connu, on s'en sert
pour calculer le diamètre apparent de la lune quand
on connaît sa parallaxe horisontale ; on réciproquement
on en peut conclure la parallaxe lorsque le diamètre
est donné.

30. La lune décrivant son cercle d iurne autour de
la terre, chaque observateur placé sur la surfare terrestre,
la voit plus près , lorsqu'elle est au zéni th , que lors-
qu'elle est à l'horison. Cette dif férence, comme nous
l'avons 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 l'horison jusqu'au zénith est d'environ ^5, 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 M la dislance du centré Je la lune au centre tie la lerre

à un inslam quelconque ; supposons qu'au même instant la dislance

apparente de la lime au ' zénith de l'observateur soit г , et que sa

distance rectilignc à l'observateur soit r. Dans le triangle rectiligne

formé par les droites Yf cl r avec le rayon terrestre, la première
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«r« opposée á ]'»ngle 200° — г, et la seconde à l'angle z — -sr, m étant

la parallaxe de hauteur. On aura donc

sin (z — ir)
т = Л »

ein -

De plus en nommant П la parallaxe horisontale de la lune pour h

«Uatnoce Jl, on aura

sin « = siii П. un z ,

comme nous l'avons vu dans le Ier. livre , page 244- Maintenant,

soit D le demi-diamètre apparent de la lune pour la dislance R;

, , , DR . . .
sa valeur a la distance r sera , car il est inversement propor-

tionnel a la distance ; ainsi , en le nommant £>' relativement à

l'observateur placé sur la surface de la terre , et mettant pour

Л ,
sa valeur, ou aura

sm (z — .

et par conséquent

sill (^ — та)

«t enfin
ï D sin í от cos í а — J

Cette dernière forme est très-commode pour le calcul logarithmique ;

«lia fera connaître l'accroissement D' — D du demi-diamètre après

que l'on aura calculé la parallaxe de hauteur <a.

Lorsque la lune est à l'horison, on a z = 100°, ст = П , alori

la formule donne

n- т\ 2^5'"' a П

cos П

Supposons, par exemple, que l'observateur soit placé à l'éqnaieiir

•»ème , d'après les observations les plus exactes , quand la parallaxt

borisontale П est i ° , in i i à l'équateur , le demi-diamètre apparent

If est o°,3o3256. Pans ce cas on trouve

73' — ß = »",46293
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I e duni-diamèlre vu л lliorisou même , est donc déjà un pen

plus £r;ind que celui que l'on observe »lu centre tie Ja lerre ; eu

effet, la lime, d.-ms ce cas même, est plus éloignée du centre de la
terre qi.e de l'observateur.

Ли zénith on a z = o, v = о , et la râleur de D' — £> se pré-
sente sous la fovme de ?; cela tient à ce que le triangle rfcliligne

sin- Ictîui 1 nous avions fondé notre formule n'existe plus d;ir_s cette
circonsti.nce, et se léduit à une ligne droite. Alors on île peut plc.s

calculer le rapport des distances dVprès la comparaison des angles
opposés. Pans ce cas , si l'on nomme /Г, )c rayon terrestre, les dis-

tances île la luuc au centre de la lerre et à l'observateur, serout

R et К — 11' ou 11 et R — R sin П .

П étant toujours la рагаНаче liorisonlale. Le rapport clés deux dia-

mètres appareils étant inverse de ces Jislr.iices , on aura

V R . , -1У
ou simplement - =: •

v
- -

Z> A - Д sin П D i— sin it

ce qui donne

D' — П — - L-Hlí , ou bien D ' — D = _ 5_ -_= 57',RG5 r
i - мп n 56 ̂ S

en mettant pour П et D les valeurs numériques (Juc nous avons
adoptées.

On serait parvenu au même résultat en développant l'expression

générale de D' — 1) que nous avons trouvée d'abord, ''t délivrant

sts deux tei'mes du facteur coinmun s inz, ал'аш de supposer z — о.
En effet, en opérant ainsi on trouve d'abord

n, n _ „ í sin ; — fin í cos ^ -t- ens д fin •5-)
L) — П — U < - . ---------- ------ ) -

l Slll Z COS 3 - COS ; Sijl ъ )

or, sin те r= sin П -sin z , en menant pour sin u celte valeur . 1rs

deux termes de la fraction deviennent divisibles par sin z. , et il reste

í ï - cos « + cos с sin П j

COS CT - COS í. Slll II
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faites maintenant w et z nuls, il vient

D sin П
I SÍU

comme nous Pavons trouvé directement.
L'expression précédente de D' — fi., que nous avons désignée

par (ï) , peut être mise sous cette forme

{cos-z sin П -f- 2 sin5 f «T
D' — D = D i : ——L-

l COS Z Slll П U SÍI1* ^ ^

Comme w est toujours un fort petit angle, on peut, sans craindre
aucune erreur sensible, mettre ^ sin1 -a au lieu de sin7 5 и ; or , ou

a sin a = sin П.sin г. En substituant cette valeur , <я se trouvera
éliminé, et il viendra

í cos z sin П -t- y sin1 П sin0 s }

I — cos г sin П — £ sin' П sin1 z

On peut encore éliminer la parallaxp en mettant au lien de v sa va-
leur n/J, n étant íe rapport constant de la parallaxe au demi-diamètre
dans le lieu de l'observation; alors la formule ne contenant plus d'in-
connue que г , peut être réduite en tables qui donnent l'accroissement
du diamètre pour chaque distance apparente au zénith ; c'est ce que
font les astronomes , et ils joignent ces résultats am tables de la lune.
Il faut remarquer que dans les expressions précédentes la distance
apparente г est supposée corrigée de l'effet de la réfraction, qui élève
Pimage de l'astre sans changer sa distance à l'observateur.
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CHAPITRE V.

•Seconde approximation du moin-emcnt de la
Lune. Théorie de son mouvement ellip-
tique.

3t. On vient de voir qne les distances de la lune à
la terre éprouvent des variations très-grandes. Le mou-
vement de. cpt astre nVst donc .pas circulaire comme il
le paraît lorsqu'on le projeté sur la spliore céleste. En
mesurant ainsi un grand nombre de ces distances , et
les comparant au mouvement angulaire , on connaîtra
la nature de l'orbite. La méthode est la même que pour
le soleil. On a obtenu de cette manière les résultats sui-
vans, qui doivent être regardés comme certains.

La lune se meut dans une orbite e l l i p i i q u c , dont le centre
de la terre occupe un des foyers. Son rayon vecteur trace
autour de' ce point d« aires à fort peu près proportion-
nelles aux terns. La moyenne distance de cet aslre à la
terre étant prise peur unité , l 'excentricilé de son orbite
est o,o54S553 en 1800 , ce qui donne la plus grande
équation du centre égale à (j",uij(S.'J (*). La manière dont

(*") Ces résultais Mini |)i.|s textuellement, ('uns IT.Njiosiiinii du 51 striae

tlu MOTHÎO , -j"°- t ' i ( i : ; , i i i . J'ai ]iuisc dr.iis la mrmr source Ionics 1rs

autrrs uori'ii'-r"* iiiniu.i'j'iuc.s iT'laincs ;'i ]a inné et aux plaiictes. 3'yi

iiivnie conserve 1rs цшрг^'ч ( xpvcssicns dr Г;|\исчг , (|\i;inJ tiles

ofiV.'iicn*. itssr?. de i !évc!i .pj ' .oni(jnL po?:r poinoir être s.'ii>ics par ]cs

Elèves : ((.-ms ГР ras )•• me f e v n i s him farcie d'v rien rlianfjpr.

<^мич)П'.|пе и In о! n i i ' d i ' c re bel o i u r a g e , a du s-- cürivamcre cjne

its ví;'ú^s eu il ; tiií;::'i.uc tu; bnnyyien i Oti'c ibicux cxpiii:;c :s.
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ces résultats se déduisent des observations, a été expliquée
dans le second livre , en traitant de l'e,llipse solaire.

82. Le périgée luna i r e a un mouvement direct, c'est-
à-dire, dirigé dans le même sens que celui du soleil. Ce
mouvement se mesure en calculant les longitudes du
périgée à différentes époques , d'après les observations.
Au commencement de Pan iSoo retle longitude était
aqS0,66824. Le mouvement du périgée était alors de
4û2i°,i55o, par rapport aux equinoxes, en cent années
juliennes, ce qui donne pour sa révolution tropiqu«
SaSii^St , et äuäa'SHoT pour sa révolution sydérale.
Ces périodes changent avec le terns , parce que le mou-
vement du périgée se ra lent i t pendant que celui de U
kinc 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 anomalistiquc 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 БЗоцас^убВую en cent années1

juliennes , comme on peut aisément le conclure de ce qui
précède, et l'on en déduit pour la révolution anornalis-

4oo",3G5a5i - ,,/riiriue , — — , ou 27V>D4o.1 òaoaiío", 7687 to
34- Tels sont les élémens actuels (Je l'ellipse lunaire.

Tvous avons uéjri annoncé qu'ils changent peu-à-peu avec
le tems. Mais même 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
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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 qous
placerons les premiers n'ont pas été trouvés dans l'ordre
où nous les présenterons ici , et indépendamment de
ceux qui vont suivre ; ils n'ont été fixés , souvent même
soupçonnés, que lorsque les résultats suivans ont été
reconnus et mesurés à-peu-près par l'observation, ou
lorsque le tems, en développant les erreurs des pre-
miers apperçus , a indiqué la manière de les corriger.
Nous avons déjà trop de fois remarqué cette marche,
pour 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 élémehs de son
orbite , ne restant pas constamment les mômes , les alté-
rations progressives qu'ils éprouvent rendraient bientôt
les tables fautives , ft l'on serait obligé d'y retoucher sans
cesse , en les comparant à de nouvel les observations. Le
seul moyen d'éviter cet inconvénient , est de calculer ces
élérnens pour diverses époques éloignées , d'en déduire
les variations qu'ils ont subies, et de chercher ensuite
les lois les plus propres à y satisfaire.

Appliquons ces considérat ions au mouvement moyen
et séculaire de la lune , que l'on a délemiiné avec beau-
coup d'exaclilude par les observations modernes, et nui
est comme la base de tous les .mires résultats ; compa-
rons-le à des observat ions a n c i e n n e s , et cherchons à re-
connaître s'il a tou jours été le même, ou s'il a changé.

Le procédé que l'on emploie pour y parvenir , est le
même dont on f a i t usace pour corriger les tables du soleil ,
pag. 5i. Il consiste à l e t - a rde r les anciennes observations
de la lune curnme a u t a n t de longitudes observées : on
calcule le lien de cet astre par les 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
u n e , observée par les Chaldéens, "21 ans avant l'ère
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chrétienne ., 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. Celle-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.
/ Ma in t enan t , 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 l'arc décrit par
la lune parallèlement à Técliptique, en vertu 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 plus faible que celui qui se conclut des
seules observations modernes comparées entre ellesjla même
chose résulte de deux outres éclipses également observées par
les Chaldéens dans les années 719 et yao 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 autre côté, les observations modernes sont
beaucoup trop exactes pour que leur comparaison entre

(*) Elle fut observée à Babylone le 19 mars, ^ai ans avant l'ère
chrétienne. La lune commencaà être iclipsée une heure environ âpre»
son lever. 1 alande a calculé celte éclipse dans 6tm Mémoire sur l'Équa-

liun séculaire de la luuc. Académie des Seience«, ï ;5/ , page 4a9-
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elles puisse donner lieu à des erreurs aussi considérables.
Il faut donc en conclura 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 dan«
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
tout-à-fait confirmé lorsque l'on calcule les éclipses ob-
servées au Caire , par Ibn-junis, astronome arabe du
dixième siècle (*).

Un pareil accord ne peut laisser aucun doute sur la
réalité du phénomène j et il en résulte incontestablement
que le mouvement de la lune s'est accéléré depuis les
Chaldéens jusqu'aux Arabes , et des Arabes jusqu'à nous.

Зт. Pour représenter cette accélération , il faut ajou-
ter à la longitude moyenne de la lune un terme propor-
tionnel au carré du tems , et un autre plus petil propor-
tionnel à son cube (**) ; c'est ce qu'on nomme Y équation

(*) Le manuscrit qui renferme ces observations a été traduit far
M. Caussin, et inséré daus^Jes Mémoires de Tlnslitut 5 au sixKiue
"volume des manuscrits.

(**) Soil L la longitude moycnne de In lime au premier janvier iSui •
m sun mouvement s cubire à cette époque. Apres un nombre n dj

siùcles , l'expression de la longitude moyenne sera

L + mii+ 3i ,6017 >t> •+• o",0572i/i /í1,

n devient négatif pour les siècles antérieurs au 18".
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séculaire de la lune. Avec cette correction, les tables
actuel les satisfont aux observations les plus anciennes, et
on peut les étendre à mille ou douze cents ans au-delà
de l 'époque présente.

Mais il ne faut pas croire que cette accélération sera
constamment croissante , et que la formule précédente
pourra toujours suffire pour les représenter. La théorie
de Tat l iac l ion , qui a fait connaître la cause de cette accélé-*
rat ion , a montré qu'elle est périodique et liée aux va-
riations qu'éprouvé l 'excentricité de l'orbe terrestre ; en
sorte qu'après avoir augmenté jusqu'à un cVrlaiii te me,
elle se changera en un retardement ; mais l 'étendue de
cette période est très-considérable , et l ' intervalle qui nous
sépare des observations les plus anciennes n'a développé
qu'une très-petite partie de sa révolution. Les inégalités
qui en résulteront dans le mouvement de la lune , s'élè-
veront au moins au quarantième de la circonférence. La
postérité, qui observera ces grands phénomènes, remar-
quera sans doute avec quelque reconnaissance, que les
géomètres de ce siècle les ont prévus, calcules, et ont pré-
paré a leurs successeurs ies moyens de juger des états pas-
sés et futurs du système du monde, avec au tan t de cer-
t i tude que de son état présent.

Ce fut le célèbre astronome Halley qui découvrit le
premier l'existence de cette accélération; c'e. t M. Laplace
qui , par une analyse très-profonde , en a fait connaître la
cause et In loi. Le mérite de la découverte doit donc se
partager entre l'observateur et le aíomèlre. Sans doute le
dernier résultat est bien plus beau , parce ou'il est démon-?
Iré : sur-tout il est plus utile pour la science qu'il com-
plète ; 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 clouter 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-
derales , qui sont différentes dans différens'siècles. Il sera
donc л jamais impossible de trouver des périodes qui
accordent pendant longlems les inouvejnens de la lune et
du soleil par un nombre exact de révolutions. De sem-
blables périodes ne pourront tout au plus seryir que pen-
dant un-petit nombre de siècles; et les efforts que l'on
tenterait pour leur conserver plus longterns leur exacti-
tude , seraient toujours inutiles.
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CHAPITRE VII.

Des Equations séculaires qui affectent les
èlémens de l'orbe de la Lune.

3g. LE mouvement du périgée lunaire n'est pas uni-
.forme ; il est assujéti à une équation séculaire liée à
celle du moyen mouvement, et dépendante de la même
cause. La comparaison des observations anciennes avec
les modernes, 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,ooo5.2 (*).

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 precedentes , c'est-à-dire à celle du moyen mouve-
ment multiplié par ï -f- 3,ооо5з, ou n

(*) ^présentons par v la longitude moyenne du périmée lunaire a«

commencement de 1801 , par f» son moyen mouvement séculaire i

cette époque , et par ц- ff l'équation séculaire de la kmçitrde moyenne

dont lions aïons donne l'expression dans la page précédante. Apres un

«ombre л de siècles, la longitude moyenne dn périgée lunaire scr;i

ï •+• tip — 3,ooo52.A.

n devient négatif j-oiir les siècles antérieurs au i8e-
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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 Jes
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 ; — 0,00002;
— 0,735453.

4a. La re'volution anomalistique dépendant, à-la-fois du
mouvement de la lune et de celui chnpcrigee, 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 assujéties à des équations séculaires liées à celles du
moyeu mouvement. Mais leur effet jusqu'à présent a été

(*1 Soit Л la louait» Je movnue du nœud ascendant (le la lime au
!«'. jiiuvicr 1801 »minui t , son mouvement moyen et séculaire à celte
éj)0(|ui' ; enfin 4- Л l'équation séculaire de la longitude moyenne. Après
un nombre и de siècles, la longitude moyenne du noeud scia

N-n, H-о,735/|5з./Г.

Il faut fe'.rc n nígaiif pour les su-ci es poslmcurs au i8c.
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très-peu sensible. Cependant , par la suite des siècles , il
deviendra nécessaire d'y avoir éeard. 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 connaissance de la cause qui produit
l'équation séculaire du moyen mouvement , cause que
nous expliquerons plus loin. 11 est rare qu'une grande
découverte n'ait pas des applications importantes et mul-
tipliées.
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CHAPITRE Till,

Inégalités périodiques du mouvement lunaire.
Moyens fjit'cn 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 sujètes à des périodes pins ou moins lon-
gues ; mais quelques-unes d'entn; elles n'adièveront le
cercle de leur valeur, qu'après un grand nombre de .siècles ;
et leurs accroissemens peuvent êlre , pendant longlems ,
regardés comme uniformes : ce sont celles que nous avons
appelées inégalités séculaires. On a réservé le nom de
périodiques , pour celles qui reprennent successivement les
inèmrs valeurs après des intervalles de tems assez petits
pour qu'on ait pu observei- fréquemment leurs retours,
et déterminer leurs lois. Nous avons déjà fait plusieurs
fois cette distinction.

45. On apperçoit bientôt l'effet de ces inégalités dans le
mouvement tie la lune , quand on compare ses positions
réelles, données par les observations, avec celles qu'elle
devrait prendre en vertu de son mouvement el l ipt ique;
car, si l'on calcule d'avance sa longitude, sa latitude
ou son diamètre apparent dans cette hypothèse, même
en ayant égard aux mouvemens du périgée et des nœuds,
on trouve encore des écarts considérables, qu'un petit
nombre de. jours suffit pour faire appercevoir, et qui
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même n'avaient pas échappé aux anciens astronomes ,"
malgré l'imperfection clé leurs instrurnens.

Ces écarts ne sont pas toujours les mêmes ; ils varient
d'une manière périodique, et'se reproduisent successive-
merit 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 à confirmées ;
et on les a jointes aux tables, comme autant de correc-
tions à faire au mouvement elliptique.

46. C'est à quoi on aurait pu difficilement réussir, si
toutes ces inégalités avaient eu des périodes peu différentes
les unes des autres; car elles se seraient alors confondues
ensemble, de manière qu'il eût été très-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'auircs croissent cl décrois-
sent pendant des années entières. Il en est qui ont des
valeurs moyennes considérables , tandis que d'autres en
ont d'assez faillies; 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 Ton 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
oiro. les premières observées.

4y. Alors, il n'est pas difficile de s'appcrcevoir 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 diminution : 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 la 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 changemens 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 fonction»
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 (*).

(*) Pourre présenter ainsi einpn iquement une inégalité , quand on a
déterminé par l'observation les angles dont elle dépend , ou cherche lei
"valeurs de ces angles , pour lesquelles elle est la plus petite ou la plus
grande. On conclut de ces remarques le sinus 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 A' un nombre constant que l'on
nomme coefficient , et par lequel il faut multiplier sin E pour
avoir la valeur absolue de l'inégalité correspondante à l'angle £,

On suppose , selon l'usage ordinaire, que les sinus dont on fait usage
sont pris dans un cercle dont le rayon est égal à Vunité, et comm*

la plus grande valeur que puisse prendre un sinus e»t d'être égal ««
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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 tems nécessaire pour qu'elle passe successivement par
toutes ses valeurs. Ce tems doit être tel que Vargwnent,
c'est-à-dire l'angle d'où dépend l'inégalité que l'on consi-
dère , varie dans l'intervalle, de 4°°°i ou d'une circonfé-
rence entière , puisque c'est seulement alors que les sinus
reprennent leurs premières valeurs. Ainsi, pour que la
période soit terminée , il faut que cette condition soit rem-
plie. On peut donc calculer la durée de cette 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'on connaît 1rs ancles dont cet argument se compose.

La théorie de l 'attraction a confirmé ces résultats en
montrant qu'en effet les inégalités des mouvemens cé-
lestes pouvaient se 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
loi mules générales les données numériques qui devaient
les particulariser : la marche était la même que dans la

théorie du soleil.
So. En réunissant ces deux sortes de données , la forme

des inégalités déduites de la théorie , et leurs valeurs
numériques tirées de l 'observation, on conçoit qu'il doit
êlre possible de calculer d'avance le lieu vrai de la lune,
pour un instant quelconque.

En effet, cet instant é tant connu, on cherchera d'abord
le lieu du nœud et l'inclinaison de l'orbite.

rayon du cercle, la plus grande valeur de sin E sera de devenir égale
à l'unité; alors k sin E se réduira à A : c'est la plus grande valeur

de rinégnlité j dans tout autre cas , sin E neia moindre que le rayon ,
ou au-dessous de l 'unité. H sera dune exprimé par uue fraction - et

A sin E, sera moindre que k.
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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 lieu de la lune , projeté sur l'écliptique, 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 ppur un grand nombre
d'instaiis 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 , et sur un nombre immense
d'observations de Paris et de Gremvich f combinées avec
beaucoup d'adresse par la méthode des éciualions de condi— -
tion , réunissent au plus haut degré tous les avantages
qui peuvent en rendre Je 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 à
déduire du seul principe de l'attraction universelle toutes
les inégalités du mouvement lunaire , s,i nombreuses , si
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bisarres , si compliquées. Mais comroe 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-
ploye's pour découvrir l'existence de la plupart d'entre
elles , et en déterminer à-peu-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—
cans, j'ai rassemblé ces considérations dans les trois cha-
pitres suivans , qu'ils peuvent passer à la première lecture,
parce qu'ils ne sont pas exempts de quelques difficultés.
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CHAPITRE IX.

Des Inégalités périodiques gui affectent la
longitude de la Lune.

5-i. LES inégalités ptViodiqu«s du mouvement lunaire
sont de. trois sortes, qui se rapportent aux trois coordon-
nées par lesquelles on détermine la position de la lune
dans son orbite. Les unes alïeclcnt la longitude de cet
astre , d'autres sa latitude, d'autres son rayon vecteur.
Nous les considérerons successivement.

Les inégalités qui affectent la longitude elliptique de
la lune , augmentent ou diminuent l'équation du centre.
Leur eliel devient sensible , parce que la lime 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 inégali tés, et cflle
que l'on a reconnue la première , se nomme Vélection.
Elle fut découverte par Plulémée. Son effet général e»
constant est de d i m i n u e r l ' équat ion du cenl re clans les
sysigies , et de l 'augmenter dans les quadratures. Si cette
d iminu t ion et cet accroissement é ta ient toi/fours les
mêmes, l'évectin:i ne dépendra i t que de la distance angu-
laire de la l u n e nu so le i l ; mais sa v a l r u r absolue varie,
aussi avec la distance de la lune au pérgée de son or'bilç.
Après de longues suites d'essai* cl d'observations , ou est

"
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parvenu à représenter très-exactement cette inégalité, 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 1°,490,6- La période de Péveclion est de ...
3iJ,8u939 (*).

(*) En désignant la longitude moyenne de la lune par le signe С 5

celle du soleil par 0 , I'unpnialie moraine de la lune par W , l'évec-

tion a pour expression •+• i°,49oG sin {2 ( С — 0 ) — -"l } • C'est sou»

celle forme qu'elle s'applique à la longitude moyenne avec son signe.

D'après ctla , il est très-facile de suivre les variations yuccessives.de

celte inégalité ; car il n'y a qu'à considérer leb diverses \aleurs (jue

peut prendre sun argument. Si l'on veu t , par exemple, connaître les
cas où elle atteint son maximum, il n'y a qu'à chercher les cas dans

lesquels l'angle j 2 ( (C — ©) —' -^ } devient égal à 100° ou à 3oo" j

car alors le sinus de cet angle étant ég;;l à l'unité prise en plus ou

en moius, "ïvecLiou deviendra -f- i »,4906. La première râleur arrivera,

par exemple, dans la quadrature, lors<ju'en rue/ne terus l'anomalie
moyenne sera égale à 100"; car on aura alort ï ( (£ -—©) := 100° :

et a ( С — ©"í — --l = 200° — 100° = iou°. Ли contraire , l'évec-

tion disparaîtra , lorsque l'argument sera nul ou égal à -jou0 , ce qui
arrivera par exemple , dans les sysigies , lorsque la lune v sera perigee
ou apogée, parce que la distance de la Jmie au soleil est alors égi.b

à o°, ou a. 200°, et qu'il en sera de même de l'anomalie moyenne.

Mais par les diverses combinaisons des deux ancles qui forment Гаг-

gument de l'evection , les plus gr-ndes et les plus petites -valeurs

arriveront encore , i>tlon les valeurs de cet argument, dans plusieurs-

autres points de l'orbite. En général, dans les conjonctions , l'évec-
tion aura un signe contraire à l'équation du centre ; car alors le pre-

mier terme ï ( d — 0 ) étant, nu l , l'argument se réduit à : ?— ano-

malie moyenne (П , ce qui d'jnuera un simis négïùf . si ГипошаНе «si
moindre que 200°, et un s inus posilii', si e l fe est plus grande ;mais

dans le premiei1 cas , l'équation du centre est soiistractive à la longitudtf

moyenne; dans le second ílle est soustractive. Elle se ra donc toujours

de sisiae contivirc à ГеЧч-гцоц.
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Г»4- Он observe encore , dans le mouvement lunaire ,
«ne grande inégalité qui disparaît dans les sysigies et dans
les quadratures, et qui atteint sa plus grande valeur lors-
que la lurfe est dans les octans. Cette inégalité dépend
donc de la distance angulaire de la lune au soleil, et
comme elle parcourt toute sa période pendant que cette

II en sera de même des oppositions , comme on peut s'eii assurer

facilement de la même manière j d'où l'on wit qu'en général dan»

les aVdipjii '», révection est ioustractive de l'équation du centre. Au

i-outraire, elle lui devient additive dans les quadratures. Aussi les pre-

miers observateurs qui ne déterminaient les élcmcns de la théorie
lunaire qu'au moyen des éclipses, et dans la seule vue de prédire

<o phénomène , trouvaient-ils l'équation du centre trop peùlf de toute

l.i «[nantité de l'érection , dans les sysigies.

Ou peut aisément calculer la période de l'élection d'âpre» les varia-

tions de l'angle dont elle dépend ; U suítit de calculer les ch:»ngemens

que cet angle éprouve dans un tems donné , et d'en conclure par une

simple proportion le nombre de jours nécessaires pour qu'il varie de

ÍJOO".

Le mouvement synodique de la lune en un siècle,est ^g.^j^i^^oS^S^

En le multipliant par 2 on aura д8д48а0,.;|8177б : c'est !e double do

ia distance de la lune au soleil après 100 minées juliennes. Si l'on

en retranche le mouvement anoiualislique de la lune dans le même

intervalle, ou 53o'rzo°,C)3311 o , la difference /j5g'i6i°,548G6G sera la
valeur de l'argument'de l'évecliin après 100 années juliennes, d'où

Ton voit que cet argument croît de ^joo° dans un nombre de joun

«primé par

c'est la période de l'éveclion ; après cet intervalle elle reprend suc-

cessivement les mêmes valeurs.

On voit aussi par cet exemple , qu'en mettant, au lieu des angles ,

leurs valeurs calculées comme nous venons de le faire , l'argument
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distance augmente de i 00°, on en a conclu qu'elle est
proportionnelle au sinus du double de cette distance angu-
laire. Sa plus grande valeur est de o°,6Gio. On la nomme
variation; sa durée est d'une demi-révolution synodique;
elle a été découverte par Tycho-Brahé , astronome cé-
lèbre et maître de Kepler (*).

peut être mis sous la forme d'une quamité proportionnelle au teins ;

car si Ton nomme z le nombre de jours écoulés depuis une époque

convenue, qui sera , par exemple, celle où réyection est nulle , l'angle

2 disl. C Q — auoin. шоу. С deviendia

311,811939

et l'évccliou pourra être représentée par un terme de la forme

, . . . ( " 4oo° / .
10,:;000 . sin •; — r„ ---

l 3u,8ut)J9

ou simplement par i°,49o6 . sia nit en faisant

lit . = — - ,- - = — •
3 J J , o i jg3y

(*} L' expression de cette inégalité est

+ o°,C6iosin 2 ( f — 0 -j.

il est \isible, en effet , que cette formule remplit les conditions indiquées

par l'observation j car elle est nulle quand la distance angulaire Je

la lune au soleil est nul le j elle atteint son maximum , quand celte

distanee est égale à 5o° , et redevient nulle d;ins les quadratures

où la distante est égale à 100". La dislance angulaire de la lune au

soleil dépend de son mouvement synodique ,- elle varie en un jour

4oo° 2./Joo°
de - г„ -r?rrr~ ' et le double de cette distance devient -- ?=-г-;т"*

2o,,5ûo5so 29,5зо5ЬЬ

L'argument de la variation él.int proportionnel à cette quantité, le

tem» nécessaire, pour ij[u'il »u^tnentc de 4oo°) sera ........
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55. Enfin, le mouvement angula i re de la June s'ac-
célère annuellement quand le soleil s'éloigne (Je la terre ,
et se rallentit quand cet astre s'approche, d'où résulte une
troisième inégalité connue sous le nom Adéquation annuelle-
Sa période est vine année solaire anomalislique. On s'ap-
perçoit de son existence en calculant plusieurs lieux de
Ja lune pour diverses saisons de l'année , et le* com-
parant aux observations ; car, quoiqu'on emploie dans le
calcul l'évection et la variation , pour corriger le mouve-
ment el l ipt ique, 1rs résultats s'écartent de la vérité , d'une
manière 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
•mois que le soleil emploie pour a l ler du périgée à l'apogée :
c'est le contraire dans les six autres mois. Par exemple ,
si la première observation qui serl, d'origine , -est faite1.dans
le mois de janvier , vers le tems où le soleil vient de
passer au périgée , et qu'on veui l le ensuite calculer le lieu
tic la lune pour un jour du mois de mars , d'après le terns
écoulé en t re ces deux époques , on trouve l'accroissement
< ! • ' sa longi tude moins grand, suivant l 'observation, que le
» a ï e u l ne l ' i nd ique , en partant de la valeur du moyeu

' -—' == i/(i,^65?.q^. La période de la variation lunaire est

donc ípalc à mie drmi-révo'.mion synodique, e.l Ton -volt qu'elle tlif-

ÎtTc beaucoup de ccïie de r é fec t ion , qui dépend en ui^me teins de

]a résolution svnodique et c!e la révolution anoniulistiquc.

On voit aussi que celte seconde inégalité peut.itre mise sous la

j'onnn o°,G6io sin ——-f-„—p-^- í, ou simplement o°,6Gio . sin . ni t ,

»ï <:ir.îil le tnouvcmenl svnodique pour un jour , et t le U'TOS iconic

Spills 1 éroquc où la variation est nulle,.
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mouvement. La différence augmente jusqu'à ce que le
solejl ait atteint sa moyenne distance; alors elle diminu«
p e u - à - p e n , f t devient nulle quand le soleil est à l'apo-
gée de son orbite. Л cet instant, les observations et le
calcul s'accordent. De là jusqu'au retour du soleil au pé-
rigée , les mêmes erreurs se reproduisent dans un ordre
inverse, c'esl-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-
férence augmente ainsi jusqu'à ce que le soleil ait atteint

sa moyenne distance ; l'erreur d iminue depuis celte épo-
que jusqu 'au périgée, où elle est nulle de nouveau. Ces
écarts réglés et périodiques indiquent évidemment l'exis-
tence d'une inégalité qui dépend de la distance du solcit
an périgée de son orbite, ou de son anomalie moyenne.
Tel est en effet l'argument de Véquation annudle. Elle
est exactement de même forme que l'équation du centre
du soleil; mais elle a toujours un signe contraire. Il est

visible que sa période est une année solaire anomalis-
tique (*).

-%. On suppléerait à cette inégalité, et on pourrait
même h supprimer entièrement dans la théorie de la
lune , si l'on modifiait en conséquence l'équation du

(*) ' a plus grande valeur <lc cette inégalité est 00,2074 : «on eïprcs-

йоп générale est — o°,?,074 • !'n anomalie moy. ©• CVsl ainsi q:; on
la trouve dans les labiés , où elle s'apji'.ique à la lonpitude moyenne

de la lune avec son si"ne- On a TU que l'équation du centre tin so-

leil est •+• 2". 1Э77> sin anom. mov. ©• En prenant le coefficient des

nouvelles t.ibles de M. Dfbmbre , elle est donc, au signe près , exac-

tement semli.'aUe pour lu forme à l'cquatiait annuelle 'le b longi-

tude de la lune. D.IIH tout Се<ч nous supposons toujours lis .iiwnnlies
comptées tiu



P H Y S I Q U E . 3q i

terns, ce qui reviendrait à calculer le lieu de cet asir«
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. celte altération, on
pourrait combiner l'erreur du tems de manière à com-
penser la variation de la vitesse. Si l'on calculait, par
exemple, le lieu de la lune pour le 21 mars, lorsque son
mouvement vrai est plus lent que son mouvement moyen,
et que le, tems moyen correspondant à cette époque,
fût aussi plus petit que le véritable , de tonte la quantité
correspondante à cette diminution de vitesse , il est évi-
dent qu'en calculant d'après ce tems fictif, on trouverait
la lune dans sa position véritable. Aussi Tycho-Brahc, qui
découvrit la variation annuelle , la présenta sous cette
forme, en employant, pour calculer les Jiei.ix 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 cxpliouc bien
simplement le phénomène de l'équation annuelle. Le soleil
en s'approchant de la terre, se rapproche aussi de la lune ,
et l 'at traction 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, el dua le
l'orbe qu'elle décrit. Alors, sa vitesse et son mouvement
nnpulaire d iminuent : .c'est le contraire quand le soleil
s'éloigne vers l'apogée. La pesanteur terrestre devenant la
plus forte, resserre l'orbite de la lune, et accélère sein
mouvement. L'é<]tialion annuel le de la lune est donc une
conséquence de l'excentricité d« l'orbe terrestre , qui fai:
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varier les.distances du soleil à la terre. Tout ce qui indue,
sur celle excentricité doit donc influer aussi sur le mouve-
ment de la lune. En effet, c'est jus tement ainsi que les
variations séculaires de l'excentricité de l'orbe terrestre
produisent l'équation séculaire du moyen mouvement.

67. Les trois négaliiés dont nous venons de parler ,
Y élection, la variation et Г'équation annuelle, sont les plus
sensibles de celles qui affectent la longitude elliptique de
la lune pendant de courts intervalles , mais^ elles sont loin
d'être les seules ; les recherches profondes de l'analyse y

comparées avec de longues séries d'observations , en ont
fait connaître beaucoup d'autre? qui, par leur complica—
tien et leur petitesse , seraient restées toujours insensibles
aux observateurs. Ces petites inégalités doivent donc être
considérées comme autant de corrections à faire aux trois
inégalités ̂ précédentes, de même que celles-ci servent de
corrections au mouvement elliptique ; ou plutôt on les
doit appliquer tontes ensemble à la longitude moyenne.
Ces diverses inégalités se trouvent toutes calculées dans les
tables.

Mais parmi les diverses inégalités de la longitude 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 )a l u n e ,
maïs sa découverte qui est moderne, offre un exemple
frapparH de la manière don t lis inégal i tés se développent ,
et montre en même teins l'usage que l'on doit faire et
qu'on fait des observations pour rectifier le moyen mou-
vement, par <les corrections successives. Voici , en peu de
mots, le deta i l de rot te découverte , qui a porté la con-
naissance des mouvemens de la lune , au dernier degré de
précision.

Л S. Les tables lunaires instrécs (hns la troisàae edi t ion
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tîe l'Astronomie de. Lalande, supposent tm mouvement
séculaire tropique égal à 53474'-i"ioy^-9o- L'époque tie
1т5о, c'est-à-dire, la longitude moyenne de la lune,
le 3i décembre i*]it\) à midi moyen, est, suivant ces ta-
bles, égale à 2oy'%2o8^o. Avec ces données, on peut cal—
culrr louie au t re époque antérieure ou postérieure à I75o.
11 suffit d 'a jouter ou d'ôter le moyen mouvement de la
lune dans l'intervalle.

Par exemple, pour avoir l'époque de 1706, on prendra
l'époque de lySo , qui est 200°,20820

On y joindra le mouvement pour six
années communes , en rejetant les circon-
férences entières, ce sera 6а",565о$

Plus, le mouvement pour deux jours,
à cause des deux bissextiles. . . . . . . . . 29",28088

Enfin , l'équation séculaire , qui donne
en 6 années o°,ooooi

Ajoutant ces résultats, on trouve. . . . . 3oi°,064.17

C'est la longitude moyenne de la lune, ou Yépof/ue
pour Tannée 1^56.

11 est clair une cette époque pourrait s'obtenir égale-
ment par les observations, si l'on en avait qui fussent
faites vers i-5G.

C'est ce qu'ont exécuté MM. Masson et Bouvard, au
moyen des observations de Lradley, et ils ont trouvé un
résultat exactement égal au précédent.

Mais en déterminant de même Ycpoque de 1691» par
plus de deux cents observations de Lahirc , on la trouve

que par W, tables : l'erreur de celles-ci est



A S T R O N O M I E

-J- i3",53, c'est-à-dire, qu'à celte époque, la longitude
moyenne de la lune était moindre de i3",58 que les tables
<le Lalande ne l'indiquent. Ainsi depuis 1691 jusqu'à iy56,
]a lune a décrit un plus grand arc que ces 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 iGgi, elle n'aurait pas pu, en 1756,
s'accorder précisément avec elles.

Au contraire, depuis l y S G , le mouvement indiqué par
les 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
îles erreurs est même croissante , comme on le voit par le
tableau suivant :

Années. Erreurs des Tables.

i jGG — 9^,26

i7«9 54"53a

5q. Ces résultats indiquaient évidemment qu'en calcu-
lant d'après les observations le mouvement moyen des ta-
bles , on avait enveloppé dans sa valeur les résultats de
quelque inégalité à longue période , dont on ignorait
l'existence , mais dont les effets pour augmenter et dimi-
nuer tour-a-tour la longitude de la lune , devenaient sen-
sibles avec le tems. De. là la nécessité de retoucher sans
cesse ics longitudes moyennes indiquées pour l'origine de
chaque année à mesure que les tables devenaient fautives,
et de là résu l ta i t aussi l'impossibilité de les étendre à des
époques éloignées.

Lo seul moyen d'éviter ces mouvemcns, 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 assujétie à une période très-longue ,
r.e'it-être dépendante d'un grand nombre d'élémens ri.
par conséquent, sous tous les rapports, très-difficile à dé-
terminer.

C'était donc à la théorie 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'obtint par un exatnen nouveau et ap-
profondi de toutes les parties de la théorie de la lune.
Il y découvrit une nouvelle inégalité qui n'avait pas encore,
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 e.st proportionnelle au sinus de cet
angle. Sa période est de 184 ans (*).

En i6cji , cette inégalité é ta i t soustroctive et diminuait
la longitude moyenne de la lune. Elle a dû devenir nulle

(*) Le mouvement des nœuds de la lune eu un siècle est

Je lui donne le signe négatif, parce qu'il est rétrograde. En doublant

«eue quantité, on aura —^cßa ,ir)^^ c'est Ja première partie do

l'argument Je. la nouvelle inégalité. Le mouvement séculaire du périgée

de la lune est 4- /|53l°,5ig^. En Г.-ijoutaiit au précédent aver sou

signe , il reste a2J»,iî5o. Knfin en retranchant tie ce résultat le

mouvement séculaire du pt'rig'.'e du soleil ou i°,gi5i , pris tro's ^Ol:ii
il reste 2i7°,.V<)7. C'est la laiiution fie ]';irgujiienl en un sii-cle ; d'où

Ton doit conclure qu'il variera de 4»o° dans un rombre d'uirat'cs ex-

/jooo.mo
гите; par ou 18/1 ans. <_'e,sl la période de 1 in, ï;;lito pvc--

2i7°,5797

•»'dçntc lue M. Lapbce a découverte.
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quelque terns après, car elle était additive en íySG, et,
elle avait alors presque at teint son maximum. La diffé-
rence des longitudes moyennes dans cet intervalle s'est donc
trouvée augmentée par l ' influence progressive de cette iné-
C.ililé. Aussi le moyen mouvement donné par les tables a-t-il
paru trop faible quand on a voulu remonter de i^56 à
l'époque de iGcj i . Au contraire, après lySG, l'inégalité qiti
avai t anoint son maximum a commencé à décroître ; son
«ffcl, pour augmenter la longi tude de la lime, est devenu
moindre. Alors l'accroissement de la longitude moyenne
depuis iy5B est devenu moindre qu'il n'aurait dû l'être ,
en vertu du moyen mouvemen t ; et par conséquent le
mouvement assigné par les tables л paru trop fort. Enfin
Terreur devai t s'accroître à par t i r de cotte époque, puisque
l'accroissement étranger que l'on avait compris dans Ins
longitudes moyennes que l'on tom para î t , se trouvait de
plus en plus affaibli dans la seconde à mesure que l'on
s'éloignait de l y B G , et devait même bientôt se changer
en vine diminution.

( i r . Cci 'e découverte néccssilail plusieurs corrections.
11 fallai t dé terminer la valc.ur absolue de la nouvelle iné-
gali té, là soustraire des longitudes moyennes que l'on avait
adoptées en j y o o pour c a l c u l e r le moyen mouvement,
lors de la formation des tables ; enfin calculer de nou-
veau ce moyen mouvement avec les longitudes corrigées.
Jùais ces corrections é t a n t tontes liées entre elles, ne pou-
vaient pas s 'obtenir isolement. Quand les observations
d o n u r n i 1 erreur des labiés, eues ne font connaître que
li: ré . - ' i i l l . ' i t general de toutes les causes d'erreur dont ces
tables sont af l i 'c lces ; elles ne dis t inguent pas séparément
ce qui a p p a r i ' e i i l a chacune d'elles. Il faut donc regarder
í ouïes ces corrodions comme a u t a n t d'inconnues liées
r.iiire. eues j\nr ccrlains rapports , et que l'on doit reprc-
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»erster par autant de quantités indéterminées. On r.alcnle
d'après ces rapports l'expression analytique de l'influence
que chaque erreur floit avoir sur le résultat défini t i f , et
l'ensemble de res erreurs hypothétiques doit égaler l'er-
reur totale réellement indiquée par l'observation. En un
lîint, il faul 'employer la méthode des équations de condi-
tion , dont nous avons déjà apprécie l'utilité dans la théo-
rie du soleil, et dont cet exemple nous offre une nouvelle
application.

Ça. M. Laplace a trouvé de cette manière 47",5i pour
le coefficient de cet te inégal i té ,— 4 l"->54 pour la correction
de l'époque des tables en 1750, et 98",654 pour la di-
minut ion séculaire du moyen mouvement , diminution
qui doit être mul t ip l iée par le nombre dos siècles écoulés
après 1760 , et qui devient par conséquent ;:JJitive avant
cette époque (*).

(*) Pour comprendre comment on ре:Л déteriniíiLT Ces coclliciens ,

il suiïil de savoir comparer les résultats Je l'observation an\ résultais
des tibles.

Supposons qu'à une certaine époque connue, un i -exemple í d'années

après i^So, on ait trouvé un lieu Je la lune. 15e la longitude vraie

observée, que je nomnn; L , on retranchera la somme des humaines

périodiques que je represente рлг .V ; la différence l* — -У sera Ja lon-

gitude moyenne, conclue de l'observation. Or, ом peut calculei1 cette

longitude moyenne par les tables 5 car si, à l'époijue Je i rSo , que je

suppose é^ale à /, ou ajoute le movcii moiivr i iK-Ti t annue l <;ue je nom-

merai m, on aurai -4- mt, qui sera la longitude: moyenne et devra
égaler fj — iV.

.Cf'tlc éfjalilc n'a p.is lieu (î'api-ès ]« Liblcs de Libnrle, et la )•-"!-

^itude calculée est trop forte de 87",ç6 рочг 1801. Soit en général

r l'erreur observée.

Appelons du:iC ï la correction additive qu'il faut fa ire à l'éporjue
de i?5o, —x Ja correction du moyeu i imi ivc i i iP iu annuel, К Гаг-

auincut de la k nuuvtlls ißegalite, + y »ou s-juiHcieat. I. a loagiuid*
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moyenne, déduite des.observations , sera alors Л — S + f • «in 1Z, ей

mettant pour E la valeur qui convient ò l'instant que ] on considère.
La longitude moyenne , d'après les tables , sera / -f- f + mt — tx
qu'il faudra égaler à la valeur déduite de l'observatioe. On aura doue
ainsi

/+ ï -H ml — ti- — L — S -t- y sin £,

ou .
« _ tx —y »in E = L — A' — (l -t- mt].

Or, par hypothèse, la différence de l'observation et des tables,
ou L — 6' — (ï + mt) , est égal à r j ou aura doue l'équation de

condition
« — tx —y sin E = r.

Trois observations semblables donneront trois valeurs de r, qui
suffiront pour déterminer i, J , Y'i car í et sin, Л' sont des quan-
tités connues: est le nombre d'aiméns écoulées depuis lySo jusqu'à
l'instant que l'on considère , CL Jt' est la valeur de l'argument ù. la

même époque.
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CHAPITRE X.

Des Inégalités périodiques qui affectent la
latitude de la Lune.

G3. JUSQU'ICI nous n'avons considéré que les inc'galilës
qui affectent la longitude elliptique de la lune ; il en est
d'autres qui changent sa distance au plan Je l'écliptique ,
ou sa latitude. La plus remarquable est celle qui fait va •
rier l'inclinaison de l'orbe lunaire; elle s'élève à o°,i627
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 (lu soleil ,
par rapport aux nœuds de la lune , puisque dans têt
intervalle , son argument varie de 4°o".

Tycho découvrit ]f. premier cette inégalité , en compa-
rant entre elles les plus grandes lat i tudes de la lune ,
observées à des époques différentes, et dans difiérenles
positions de cet astre , par rapport aux nœuds de son
orbite : il vit que ces latitudes ne sont pas tou jours ks
mêmes. Elles s'écartaient , tantôt en plus , tantôt en
moins, de In valeur moyenne ,. que nous avons dit être,
égale, à 5",7^22 ; et , tomme les pins grandes latitudes
do la,lune donnent immédiatement l'inclinaison Je son
orbite sur le plan de ГссНриаис, il s'ensuivait néces-
sairement qua cette inclinaison varie, Tvciio alla plus loin ,
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et par une longue suite d'observations, il détermina 1s
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 les résultats. Le mouvement des nœuds de
l'orbe lunaire renferme aussi une inégalité dépendante du
même angle que la précédente, avec cette différence
qu'elle est proportionnelle au sinus de cet angle , et non
pas à son cosinus. On pourrait représenter l'ensemble
de ces deux inégalités en imprimant un petit mouvement
de nu ta t ion à l'axe de l'orbe lunaire , de même que nous
avons représenté les oscil lations périodiques de. l 'équateur
terrestre et des equinoxes au moyen de la nutation de:
l'axe de la terre. Pour cela il faudrait placer le pôle moyen
de l'orbe lunaire à une dislance du pôle de l'écliptique
égale à 5",7:2-2, puis faire osciller le pôle vrai autour du
pôle moyen sur une pet i te ellipse qu'il décrirait dans
nh terns égal à une demi-révolution fin soleil par rapport
aux nœuds de l'orbe lunaire , c'est-à-dire en 178',3091)6.

11 y a plusieurs autres inégalités qui affectent la lat i tude
d(î la lune et l ' inclinaison de son orbite , et on les a jointes
aux tab les avec les piTcedent.es; unis eues n'ont été bien
déU'rmmées q we par la théorie; c'est pouiquoi je n'en
parlerai point. :ri. Mon but , dans cet exposé, est seulement
île donner une idée des secours que l'observation et la
ihéorie ont pu se fournir rénprooueuient.
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CHAPITRE XL

Des Inégalités périodiques qui affectent le
rayon vecteur lunaire.

64. It nous reste à considérer les inégalités périodiques
qui affectent la distance de la lune à la terre, ou son rayon
vecteur, dernière, donnée nécessaire pour déterminer sa
position dans l'espace.

Les variations du rayon vecteur lunaire , ne suivent
pas exactement les bis du mouvement el l ipt ique ; elles
s'en écartent d'une manière très-sensible, quelquefois en
plus, et quelquefois en moins. On s'apperçoit 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
f.unt pas toujours les mêmes , et leurs changement ont des
rapports marqués avec les positions de la lune à l'eVnrcl
du soleil. On a trouvé ainsi que la plus petite para l laxe
O°,09722, a l ieu lorsque la lune est apogée et en con-
jonction , la plus grande i°,i3858 , lorsqu'elle est
péiigée et en opposition. Mais la réunion de ces cir-
constances est nécessaire pour ob ten i r les valeurs extrêmes.
Souvent la paral laxe périgée est moindre que i°,i38S8,
«l souvent la parallaxe apogée surpasse о0,о)ср22.

65. Ces résul tats nous montrent que l 'ellipse lunai re
4e conserve pas toujours les meines dimensions; elle s«

s.. au
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dilate et se resserre successivement : nous avons déjà en-
trevu celte vérité en nous occupant de l'équation an-
nuelle. Ces phénomènes doivent donc flre considérés
comme produits par des inégalités périodiques, qui af-
fectent le rayon vecteur de la lune. Leur effet consiste à
éloigner et à rapprocher tour-à-tour la lune de la terre ,
en la faisant ainsi osciller dans des limites peu e'tendues
a u t o u r d'une distance moyenne qu'il s'agit de détermi-'
ner, et à laquelle, toutes les inégalité's'périodiques doivent
s'appliquer a l ternat ivement en plus ou en moins.

La théorie de l 'at traction ayant fa i t connaître les forces
qui agissent sur le sphéroïde lunaire , a donné le moyen
de déterminer celte distance 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 cl plus exact clé. chercher directement par la théorie
les inégalités de la paraliaxe , pour être plus à portée
<!e les suivre ni de 1rs verif ier par l 'observation. Mais alors
il fn iU (ic meine (liiícri.-ijiíer une ]>:n',4Íi,i.\e moyenne dont
touH's Je;-, au t res s 'écartent également eu plus et en moins,
par Teilet des inégalités : c'est ce que l'on nomme la
constante de la parallaxe.

Pour la déterminer , on a d'abord fait usage des ob-
servations ; en appl iquant aux parallaxes observées toutes
les inégalités que la théorie avai t fait connaître , le reste
éta i t la constante de la paral laxe; mais par une étude
rjlus approfondi« , M. Laplace est parvenu à déduire de
la théorie elle-même cet élément i m p o r t a n t . Sa valeur
est i^oSOi^1 (*). Eue donne une distance moyenne égale

(*) Mécanique al«te , tome III, page 248.



á 60,237990 rayons terrestres , environ 86261 lieues. Le
diamètre apparent qui y correspond est égal au double
de i%o5G84i mult ipl ié par le rapport constant 0,27293, ou
o",57646.

Pour de'terminer 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 d'un mouvement de pro-
jection. La vitesse de ce mouvement est connue par les ob-
servations de la lune. On conna î t de plus par les expériences
du pendule , l ' intensité de la pesanteur terrestre à la sur-
face de la terre. Ainsi, en supposant que cette pesan-
teur soit réciproque au carré de la d i s tance au centre de
la terre , on peut calculer jusqu'à quel point il faut l'af-
faiblir , et par conséquent à quel le 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 moyeu. On obtient donc ainsi la distance de
la lune à la terre qui répond à ce mouvement, et l'on.
en conclut la valeur moyenne de la parallaxe, puisqu'elle
est réciproque à celte distance. Je ferai remarquer que
la valeur i°,o5G8 n'est pas moyenne arithmétique entre
les valeurs i°,i3858 , et o°,99722 des parallaxes extrêmes;
elle se rapproche un peu plus de la seconde que de la
première.
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CHAPITRE XII.

De la Libralion de la Lune et de la situation
de son èqualeiir.

66. L'OBSERVATION suivie ties taches de la lune prouvé
que cet astre nous présente toujours à-peu-près !a même
face. Ainsi pendant qu'il fait une révolu t ion aulour 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-
ti ns successives 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 e;t opposée. Un obser-
vateur placé dans le soleil , verrait clone 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'équateur lunaire , a fait observer les taches de la
lune avec beaucoup de soin. Deux circonstances facili—
taipnt cette recherche : ces taches sont permanentes, et
on peut, en général , les observer pendant la durée entière
d'une même révolution.

Elles offrent pourtant quelques variétés dans leurs posi-
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lions 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 en faisant ainsi tics oscillations périodiques. Ce-
pendant , comme les taches elles-mêmes ne paraissent pas
éprouver de changemens sensibles dans leurs positions
respectives , et qu'on finit toujours par les revoir sous la
même grandeur 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 clans le globe lunaire , une sorte de balan-
cement auquel on a donné le nom île libration, d'un
mot lat in , qui signifie balancer.

M.'iis en adoptan t cette expression , qui peint bien les
apparences 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 composç 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 pian
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'.iv.iit
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,
au tour de la terre , nous découvrirai t successivement tous les
points de cette surface : le rayon visuel la renconlrerait suc-
cessivement en différens points, que nous verrions passer
les uns après les autres au centre apparent du disque lunaire.
Le mouvement réel de rotation contrarie les efieís c!c cetli;
rotation apparente , et ramène constamment-vers nous
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la même face du globe lunaire : voilà pourquoi nous ne
découvrons jamais la face opposée.

Supposons maintenant que la rotation de la lune soit
sensiblement uniforme ; c'est-à-dire , qu'elle ne participe
pas aux inégalités périodiques : cette supposition est au
moins la plus nature l le que l'on puisse fa i re , et, la théorie
a prouvé q-i 'e l le est rigoureuse. Alors une des causes qui
produisent la l ibrat ion devicni évidente ; car le mouve-
ment de révolution participant aux inégalités périodiques ,
est tantôt plus lent , tantôt plus rapide. La rotation appa-
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 tour-à-tour. Les
points du globe lunaire doivent donc paraître tourner
tantôt dans un sens, tantôt dans un autre , autour de son
centre , et l'apparence 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 que
l'on nomme la librai ion en longitude.

Plusieurs causes accessoires, mais sensibles, modifient
ce premier résultat.

Les taches de la lune ne conservent pas toujours la
même élévation au-dessus du plan de son orbite ; quel-
ques-unes même , par l'effet de la rotation , passent d'un
côté de ce plan au côté opposé. Ces circonstances indi-
quent un axe de rotation qui n'est pas exactement per-
pendiculaire au plan de l'orbe lunai re ; or, selon que
cet axe nous présente sa plus grande ou sa plus petite
obliquité , il doit nous découvrir successivement les deux
pôles de rotation du sphéroïde lunaire; de mime que l'axe
de la terre présente successivement ses deux pôles au soleil
dans les d.eux solstices, î^ous devons donc appercevoir
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líans certains terns quelques-uns ties point« situés vers
ces piles, et les perdre de vue ensuite , lorsqu'ils se rap-
prochent du bord apparent ; c'est ce que l'on nomme la
Jibraliun en latitude. Elle est peu considérable , ce qui
indique que l 'équatcur Je la lune diffère uès-peu du plan
de son orbite.

Enfin , une troisième illusion provient de ce que l'ob-
servateur est placé à l.i surface de la terre , cl non i son
centre. C'est vers ce centre que la lune tourne toujours
la môme face , et le rayon visuel, mené de In au centre
de la lune, rencontrerait toujours sa surface au même
point, abstraction faite des inc'aalite's précédentes. Il n'en
est pis de même du rayon visuel mrné de la surface de
ia terre ; ce rayon fait un an^l/: sensible avec le précédent,
à cause de la proximité de la lune ; cet angle , à l'ho—
rison , é^aîc la parallaxe horisontale ; par suite de cette
différence , le contour apparent du sphéroïde lunaire n'est
pas le môme pour le centre de la terre et1 pour l'obser-
vateur placé à sa superficie. Celui-ci , lorsque la lune se
lève, découvre vers son bord supérieur, quelques points
que l'on n'appercevrait pas du centre de la terre. Л mesure
quo la lune s'élève sur l'hovison, ces points s'approchent
du bord supérieur du dííque , et enfin disparaissent ,
tandis que d'autres se découvrent vers son boni inférieur ;
le même effet se continue pendaîit tout le tems que la
June est visible , et comme la partie de son disque qui. pa-
raît en haut à son lever, se trouve en bas à son coucher ;
c'est à cos deux inslans que la différence est sur-lont sen-
sible. Ainsi , dans son mouvement diurne-, le globe lu--
mure pnraît osciller autour du rayon vec t eu r , mené de
son centre au centre de la terre. On a désigné ce phé-
nomène par le nom de libra lio n diurno.

(зЙ. Les explications précédentes satisfont aux phéno-
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mènes observés avec trop de simplicité et de précision ,
pour qu'on puisse clouter de leur justesse. Les trois espèces
de libration que presente le sphéroïde lunaire, sont
donc purement optiques ; aussi disparaissent-elles entiè-
rement , lorsqu'on rapporte les positions des taches vues
de la terre à ce qu'elles seraient pour nn observateur
placé au centre de la lune. 11 ne reste alors qu'un mou-
vement de rotation uniforme autour d'un axe presque
perpendiculaire à l'orbe lunaire.

6g. Pour déterminer la position de cet axe et la
durée de la rotation , on emploie les mîmes procédés
que nous avons décrits en traitant de la rota t ion.du so-
leil. On observe à la machine parallaclique, les diffé-
rences d'ascension droite et de déclinaison entre un des
bords de la lune et une tache déterminée. Comme on
connaît aussi par observation ou par le calcul , le demi-
diamètre apparent du disque, on .dédui t de ces données
la différence de déclinaison et d'ascension droite entre
la lâche .et le centre, et par suite, la différence de lon-
gitude et de l a t i tude . Mais avant d'effectuer ces calculs,
il fau t faire subir aux observations une correction parti-
culière. D'après ce que nous avons dit dans le premier
livre sur l'usage de la machine para l lac t iquc , on conçoit
que pour'observer la différence des passages ou des 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 l'équa-
tenr , et alors les autres fils perpendiculaires à celui-là
représentent des cercles horaires ; mais ces suppositions
ne sont pas rigoureusement vraies ; car la lune ayant un
mouvement propre qui la porte successivement sur dif—
forcns parallèles , ce mouvement se compose avec celui
de la rotation diurne du ciel, et, par conséquent, sa
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route apparente fist oblique à lYqualcnr et aux parallèles,
excepté dans les inslans où elle a t te int ses plus grondes
déclinaisons. Le paral lèle apparent décrit par la tache et
sur lequel on jvyli'. le micromètre , d i f fère donc du pa-
rallèle vrai , el is cause de la rapidité du mouvement
propre de la lune , rette différence 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 rendrait sa marche apparente in-
clinée à l 'énuateur ; 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 sélènocentriqucs, c'est-
à-dire , vues du centre de la lune. .Les formules néces-
saires pour cette réduction sont les mêmes que nous
avons employées pour le soleil, à une petite modification
pros , qui provient de ce que la latitude, de la lune n'est
pas nulle comme l'était celle du soleil.

70. Si l'orbite décrite par la tache autour ou centre
de la lune est plane , trois observations ainsi préparées
doivent suffire pour déterminer son plan , et par suite
la position de l'cquateur lunaire qui lui est parallèle.
Mais ici se présente une nouvelle particularité.

Si l'on emploie trois observations faites dans un inter-
valle de tems peu considérable, par exemple, dans l'es-
pace de quinze jours T on trouve que la longitude du

(*) On trouvera i la lin de ce chapitre les formules nécessaires
pour cet objet.
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noeud ascendant de l 'équatenr lunaire est égale à la
longitude moyenne du nœud ascendant de l'orbite ; et
comme en répétant ce calcul, à des époques quelconques,
mais toujours sur des observations voisines , on trouve
toujours cette égalité, il en faut conclure que la trace
de l'équateur lunaire sur l'ccliptique rst constamment
parallèle à la ligne des nœuds moyens de l'orbite ; par
conséquent, celle 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—
tiqrie. Quant à l'inclinaison de l 'équateur lunai re sur
l 'écl iptique, il paraî t qu'elle est constante; car en la cal-
culant ainsi par des observations voisines, on lui trouve
dans tous les tcms, la même valeur, qui est i",6j.

71. La révolution moyenne des nœuds de l'orbe lu-
naire se faisant en 6удЗ°,4ы , comme nous l'avons|vu
plus haut, il s'ensuit que ces nœuds rétrogradent de ï"
fn i6J,i83. La trace de l'éqnaleur lunaire suivant le mou-
vement dos iiœiuls , rétrograde donc aussi de i° dans le
même intervalle de trms. La lenteur de ce mouvement
fait que dos observations cornpiïses dans un intervalle
de peu de jours, s'accordent à peu de chose près, pour
donner la même longitude du nœud de l 'équateur luna i re ;
mais on ne pourrait pas combiner de la même manière
tics observations faites à des époques éloignées ; car alors
le déplacement de l'équateur lunaire devenant sensible,
les positions sélénoccnuiqucs de la tache ne pourraient
pas être comprises dans un même plan dont la longitude
serait constante, comme le supposent les formules- que
nous avons établies pour le soleil ; de là résulte donc
encore une au t r e modification à faire à ces formules pour
les rendre applicables à la lune. Cette modification consiste
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à rendre la trace de l'équateur lunaire mobile sur l'éclip-
tiquc, conformément à la loi que nous venons de déter-
miner; or, rien n'est plus facile, et il n'en résulte aucune
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 différente pour le centre du sphéroïde lunaire
et pour les taches qui sonl à sa surface ; car à cause de
la grandeur de la parallaxe de la lune , celte différence
est sensible. On peut l'évaluer aisément quand on connaît
la différence des dislances; et pour obtenir celte dernière,
il .suffira de calculer le parallèle de la tache, par una
première approximation , où l'on supposera les parallaxes
égales pour la tache 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 géoccnlriqiies s'agran-
dissent dans une éndrme proportion, quand on transforme
celles-ci en positions sélénorentriqnes.

73. En employant toutes 1rs 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'éeliptique et le parallélisme de
ses nœuds avec les nœuds moyens de l'orbite. Ces résul-
tats peuvent être représentés par la construction suivante :
par le centre de la lune concevez trois plans , l'un repré-
sentant l'équateur de la lune , le second le plan moyen
de son orbite ; le troisième parallèle à l'ccliptiquc. Ce
dernier qui sera toujours compris entre, les deux autres ,
passera par leur commune section. Il fera, avec le premier,
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un angle de i",67; c'est l'inclinaison de l'équaleur lunaire
sur l'écliptique ; avec le troisième, un angle de 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 trouvés 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 terre exerce sur le sphéroïde lunaire.

7.3. Nous avons vu qu'il existe dans le moyen mou-
vement de la lune , des variations séculaires qui doivent
v produire à la longue des changemens 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 bientôt de contre-b.tlancer exactement le mou-
vement de révolution , et la lune se détournant peu-à—
pou pour nous , on devrait , par la suite des siècles, dé-
couvrir successivement tous les points de sa surface ; niais
la théorie a prévu d'avance que cela ne doit point arri-
ver. Le mouvement de rota t ion de In Imie , indépendant
des még.ililés pVrioiiiqiies qui affectent le mouvement
tic r é v f ' l n l i o n , est assujéli aux mcnirs inégalités sécu-
laires. Ces moiivcmcns s'alléreronf. donc peu-à-peu par
les mêmes périodes en .cc contrc-babnçant toujours, et
In face de la lune opposée à celle qu'elle nous présente ,
nous sera éternellement cachée. Par une suite des mêmes
lois , la constante d'inclinaison de l'équateur lunaire sur
l 'éc l ipt iqui î et le parallélisme de ses nœuds avec les
nœuds moyens de l'orbite, subsisteront toujours malgré
le développement des illégalités séculaires. Ces beaux
thcorímcs résultent encore de l'analyse de M. Lagrange.
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CHAPITRE XIII.

Sur la forme et la constitution physique dtt
Sphéroïde lunaire.

74- NOUS avons vu dans l'art. 29, que le rapport des
rayons de la lune et de la terre supposée sphérinuc , est

égal à 0,278 , ce qui fait à très-peu près —-. Si nous sup-
posons ces deux corps sphénqnes, le rappor t de leur volume
sera éeal au cube du rapport de leurs rayons , c'est-à-dire,
ц 7J77 ou ;~j, d'où il résulte que le vjlume Je la lune est
environ la quarante—neuvième partie du volume de la terre.

On a trouvé par la théorie de l 'attraction, que la niasse

de la lune est ——, celle de la terre étant prise pour
00,4

unité'. Ce rapport est beaucoup au-dessous de -^. La masse
île 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

a.xe 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 perpenditu--
laire aux deux autres et intermédiaire entre eux pour
la longueur. Ces beaux résultats sont encore une décou-
verte de M. Lagrange.
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76. En observant avec soin le disque de la lune lors-

qu'il n'est pas entièrement éclairé -par le soleil , on TÉ"
marque sur sa partie obscure des points brillans, dont
la lumière s'agrandit et s'étale peu-à-peu par le progrès
des phases. Ces points ne paraissent jamais qu'à peu de
distance de la partie éclairée , et lorsqu'ils sont atteints
t)iir la lumière générale, ils sont constamment accompa-
gnés d'une ombre plus ou moins intense , qui tourne avec
le soleil, comme ferai t 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 , cl dont le soleil frappe le sommet avant
d'éclairer la base. Lorsque ces montagnes se trouvent sur
le bord du disque de la lune , files 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-

. lilés qui hérissent la surface de cet astre, sont propor-
tionnellement beaucoup plus sensibles que celles de notre
globe.

yfî. 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. Il paraît assez naturel de penser que ce sent-
dés vallées ou des cavités profondes. On les avait d'abord
prises pour des mers; mais comme il n'existe autour de
la lime aucune atmosphère sensible , il «'ensuit qu'il ne
saurait y avoir de liquide à sa surface ; сат on démontre
en physique que , sans le poids de l'atmosphère terrestre
et des vapeurs qui s'y trouvent , tous les'liquides qui
sont i la surface de la terre se réduiraient en vapeurs,
jusqu'à ce qu'ils eussent formé une nouvelle atmosphère
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í l'jquelle chacun d'eux contribuerait suivant le degré de
sa force élastique. Si cette nouvelle atmosphère restait
autour de la terre , l'craporation s'arrêterait quand la
tension de la vapeur de chaque l iquide serait égale à ce
qu'elle serait dans le vide, à la même têmpora lure. Maissi
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 , ii faudrait bien que par cette evapora-
tion continuelle, tous les liquides finissent par s'épuiser.

Ces circonstances physiqncs s'opposent à ce que la lune y
dans son état actuel, puisse être habitée par des êtres ani-
més, semblables à ceux qui 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 élat 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 considerable , 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 es.t directement opposée à cet astre.
Ces circonstances indiquent que les poin ts dont il s'agit
sont lumineux par eux-mêmes. Il est donc possible que
ce soient des volcans qui a i e n t des inlermis.sioris comme
l'Klna et le Vésuve. L 'extrême rareté de i ;ali;iosphère
lunaire , si toutefois eue existo , n'est pas un obstacle à
tes combustions , parce qu'on connai l des substances
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qui développent dans leur ignition le gaz oxigene
saire pour que les corps puissent brûler.

N O T E .

Formules pour réduire les observations äu parallele
apparent au parallèle vrai.

ООАЯП on veut observer à la machine parallactique la différence de

déclinaison et d'ascension droite, entre le centre de la lune «t une de

«es lâches , ou entre ce centre et un astre quelconque , on tourne

le ill equatorial du micromètre de mapière que le bord austral ou

boréal de la lune le suive dans son mouvement diurne apparent.
Alors Jes fila honires qui sont perpendiculaires au fil equatorial ,

convergent vers un pôle apparent P' différent du pôle vrai. Yoy.

fig. 4- Je suppose maintenant que Ton observe l'instant du passage de
l'astre à un des fils horaires, et que l'on obseï vc aussi les passages

des deux borda occidental et oriental de la lune au même Ш; la moyenne

arithmétique entre ces deux instans donnera le passage du centre du
disque ; on connaîtra donc la différence des passages entre ce centre
et l'astre. De même si Ton mesure avec le Ы mobile la différence ap-

parente de déclinaison entre Ii: bord austral ou boréal de la lune etl'aslre.

et que l'on prenne aussi la différeuce de déclinaison des deux bords entre

tu.ï, on си conclura la différence de déclinaison entre l'astre et le centre.

Ы le mouvement diurne de l'astre diffère de celui de la lune , il faut que

la différence de déclinaison soit prise sur le même cercle horaire où l'ou

observe le pnssage de l'astre; mais s'il s'agit d'une tache de la lune, cette
condition est inutile , parce que sou mouvement est parallèle à celui du

bord.

H n'arrive presque jamais que l'on puisse observer ainsi les passage»
des deux bord» de la lune en leur différence de déclinaison, parce qu'ils

ne sont presque jamais éclairés en même tems. Mais comme le dia-

mètre apparent de la lune est connu , on peut le rapporter sur le

fil equatorial et surfe fil horaire," alors, d'après !r passage d un des bords,

on conclut le passage du centre , et de même pour les différences de dé-

clinaison. Il fau t , dans cette réduction , avoir égard à l'allérntion que

la réftacûeu produit sur les diamètres apparens de la lune , suivant leur
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ind'inahon sur l'horison. Je donnerai à la tiudu présentlrvre la formule

nécessaire pour cel objet. D'après cela, nous n'avons plus à considé J

rer que le centre de la lune et l'astre.

Soit, fig. 4, CC le parallèle apparent du centre delà lune,/*' le pôle

apparent теге lequel convergent les fils horaires. Supposous циеР'Т soit

le fil où l'on observe les passages , et admettons que le centre passe par

le premier. On observe donc d'abord scm passage en 6', puis quelques
inslans après, on observe l'arrivée de Tastre en 7'. Alors le centre sera

parvenu en C' sur un autre fît horaire C' f*'. Si par les points CV on

mène au pôle vrai P les cercles horaires vrais CP , C P , Tangle horaire
CPC' sera égal à l'intervalle des passages observés convertis en arc. Cet

angle csl donc une des données de l'observation.

On peut tout de suite en conclure la lalcur de l'arc CC' décrit par le

centre de la lune sur le til equatorial. Ел effet, dans le triangle sphé-
rique CP(J on connaît trois choses, savoir : l'angle horaire CPClf

que nous nommerons Т, la dislance G'P du centre de la lune au pôle

vrai , à l'instant du passage de l'astre au (il horaire : nous la nommerons

A ; enfin l'angle CCP égala CCI'—l''CP — goa— n,en nommant — n

le pelit angle formé par les cercles horaires vrai et apparent. On verra

lout-à-l'hcure que cet angle /ï peut aisément se calculer d'après ïes élé-
mens du mouvement de la lune. J'emploie ici les mesures sexagésimales,

parce que les tabJep de ïa June sont encore construites suivant cette di-

vision. Avec ces données , on aura le cole CC' par la formule

îin Д-sin T
sin CC =

cos и

Béciproquement, si СО était connu ainsi que Д et n, celte formule don-

nerait l'angle 7'. C'est le cas ou l'on se trouve quand on n'a pu observer

que le passage d'un des bords de In lune au fil horaire. Alors l'arc CC

est égal au demi-diamètre apparent de /a lune calculé parallèlement au

fil equatorial clu micrometre; et la formule donne l'intervalle dus pas-

sages entre le bord et le centre. Si l'on voulait négliger le carré de sin n

et supposer les pelils arcs CC", /' proportionnels à leurs sinus, on aurait

CL"
simplement 1-=. ï c'est-à-dire que l'intervalle des passages entre

siu Л

le bord et le centre serait égal au domi-diamètre apparent de Ia luue ré-

duit en tems, et transporté sur le parallèle vrai de la lune. L'intervalle

apparent des passages du bord et du centre serait donc le même que si

Ou l'eût observé sur le parallèle vrai. Cela tient au peu de differenced«

2. *7
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ces parallèles, et aussi à ce qu'ils 'sont respectivement perpendiculaire»

sur les cercles horaires qui leur correspondent ; cependant, si l'ungle n

éiait de Io , connue cela arrive quelquefois, il pourrait en résulter une

erreur de -js de seconde sur la valeur de l'angle У, exprimé en cTejjréj

et par crnseque.it une erreur de )Сз^ de seconde sur l'intervalle dee pas-

sag« du Lord et du centre convertia eu tenis : erreur bien petite à la

vérité, mais qui étant constante , n'est pas de nature à se détruire en mul-

tipliant les observations, et qu'il sera par conséquent préférable d'éviter.

Une fois l'arc i,'{," connu, le reste n'a plus aucune difficulté; en

effet, parle point Т où l'on a observé le pnssape de l'astre, menons un arc

de parallèle »rai 7 Q terminé au cercle horaire vrai (."P. Il est clair que

cet arc exprimera la différence des passages telle qu'on l'aurait obser-

тее si le* iils horaire1* du micromètre avaient été diriges v ers le рЛ1е vrai}

et dans ce cas , C'Q aurait été la différente de déclinaison à l'instant

du passage de l'astre. Tout se réduit donc à Calculer ces deux arcs que

l'on peut considérer comme deux petites lignes droites perpendicu-

laires l'une sur l'autre.

' Si par le point Т nous menons aussi Гаге de parallèle apparent TTf

terminé au cercle horaire apparent (УР1 , la petitesse des arcs ОТ -,

CC'', C' Í" , 7 '^'pormeura,également de les considérer connue de pe-
tites lignes droites perpeBuicnfaires entre elles , et formant un rectangle
•nr le micromètre ; ça. sorte qnc Го» pourra supposer TT' = CC' r,t

6T= С'I'''-, par соп-ецшш le problème se réduira à passer d'un

système de coordonnées rectangulaires i"(), Q J à un autre système

(le coordonnées t-'J , 1 ' T pareillement rectangulaires et formant »vee

les précédâmes uu angle T'C'Q éçal à n. On aura donc par les for-

piules de la Géométrie analytique , p^ge 90 j

C Q ~ CT cos н -p CC1 sin n, TQ=: СГ sin H -f- CC cos nt,

ce sent les qiianlités cherchées. Il ne reste plus qu'à y mettre poar

CC' sa valeur tirée de l'équation

sin Д sin T
«in CC' =z

cos n

Si l'on veut supposer les sinus proportionnelsaux arc», et faire cos»= ï,

on aura

C'Q ̂ C T — T s m A «n „ TQ = T tin Д + CT.sm n.

Les premiers tenues indépeudans de n expriment les quantités obser-
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fees $ les seconds termes expriment les corrections qu'il faut y fairapour

les ramener du parallèle apparent nu parallèle vrai.

Si du point C' on Ton a observé le passade du centre au fil horaire du

"taicromètre , on mène l'arc de • ara'IMe vr.il ;"//' c[ui pourra i'-ire con-

sidéré comme vme petite ligne droite., il résulte de Ь pevpcndicularité

des diverses parties de la ligure, que l'angle C'Ctl' sera égii :\ l'angle

P'CV que nous avons nommé л ; n exprime donc , dans nos formules,

l'angle du parallèle apparent avec le parailcle vrai.

Pour rendre ces formules commodément applicables , il faut exprimer

les quantités qu'elles renferment r>àr des dénomira:ions générales qui

puissent s'appliquer d'elles-mêmes à tous lésons, sans a^oir besoin de

recourir , pour chacun d'eux à une figure particulière. Tour cela, nous

adopterons la notation suivante.

Soit rinstont du passade du centre au fil horaire du micromètre. — í

l'instant du passage de l'astre au même fil > •, = í"

Tasc. droite oppar. d n centre sur l'éq. vr.ii à l'époque /"... . -=2^4.

sa distance apparente au pôle vrai à la même époque. ... := Д

sa distance apparente an pôle du micromètre :z= О

Газе, droite appar. de l'astre sur l'éq. vrai k l'époque í".... = a.

sa distance apparente au pôle vrai à la même époque.. . - := f

БЯ distance apparente au pôle du micromètre — d.

Avec ces désignations , nous aurons évidemment

«t en substituant ces expressions dans nos formules , i! viendra

l Д — J — D — cí — 15 . ( t" — i') sin Д . sin л

^'' ((а — Л~] sin í = 15 . \t" — í'} sin Д + í D — ti l sinn.

Si Д et A sont supposés connus pav les tables de 1л luae , la pre-

mière équation fera connaître Д —f et ensuite, f j après quoi la seconde

donnera a — Л et a. C'est ce qui arrive quand on observe les uchee

de la lune.

Si au contraire i et a sont, donnés, on pourra en déduire Д et A. Pour

cela il faudra, dans le second membre de la première équation, suli»rt-

tuer f + J) — í/a» lieu de Д, CR qui sera suffisamment exact. Alois

«elle équaúon donnera Д — J1 et eusuite Д. Après quoi la seconde
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donnera a •— JÍ et ensuite Л* C'est ce qui arrive quand on compare

la lune à une étoile qui la sait et qui est supposée connue.

Ces différences Д — f , a — Л, sont celles que l'on observerait, si

les lils horaires du micromètre étaient dirigés vers le pôle vrai à l'instant

de l'observation. Elles sont par conséquent affectées des effets de la

refraction et de la parallaxe propres à chacun des deux astres ; il faut le»

en dépouiller.

Commençons par les coordonnées du centre de la lune. Soient jf Д'

sou ascension droite f-t sa distance polaire vraies} calculées pour l'ins-

tant t" , au moyen des tables astronomiques. Désignons par les in-

dices [ P A'], [ P Д'] les changcmens produits pai- la parallaxe sur

ces deux éléinens ; changetnens que nous avons appris à calculer exac-

tement dans le chapitre XIX du premier livre. Désignons de même

au moyen des indices [ M Л ] , [ Л Л' ] les changemens analogues

produits sur ces mêmes élémens par la réfraction ; changemens qui sont

toujours de signe contraire à l'effet de la parallaxe. Cela posé , le»

•lémeus du lieu apparent seront donnés en fonction des élémens du

lieu vrai de la manière suivante :

A — A— [ -P Л' ] -t- [ Д ̂ П ,

A = À' -H [P Д'] — t Д Д'].

Pour calculer lee termes \ _ R A ' ~ \ , ]_R Д'] , il faut remarquer que

les effets de la réfraction , comme ceux de la paralla.To , se réduisent

* produire un petit changement dans la distance appareirte de l'astre

au zénith, avec cette seule différence que la réfraction élève l'astre

»u« lieu que la parallaxe l'abaisse , opposition que nous avons

exprimée dans l'équation précédente en donnant à ces deux genres de

correction des signes opposés. Ainsi quand on aura calculé [ P Л! ] ,

[P Д'] par ces formules données dans les pages a56- a5g du premier

livre ; il suffira de mettre dans ces formules la réfraction Д correspon-

dante à la distance zénithnle apparente Z , à la place de la parallaxe

de hauteur que nous avions alors désignée par v, ou, ce qui revient au

même . il faudra substituer /î , au lieu de sin П dans ces formules,
sin П

où П représentait la parallaxe horiso»tale;j car sin n — sin П .sin Z.

En représentant par des petites lettres les quantilés analogues геЬЦ-

vemeut à l'asffe que l'on compare i la lune, on aura de raéui«

«z = a' — [p a ] + [ ra"]
ï = í'-H ip J1'] — [rf]



P H Y S I Q U E . 4 a l

et en prenant les différences de ces coordonnée à celle de la lune,

Л —t'= Л — J —

Les terme« , qui dépendent de la réfraction et de la parallaxe dans le»
seconds membres de ces équations , sont donnés par lei formules du
premier livre en fonction des élémcns^', Д', a, J1', du lieu vrai des deux
astres, sf et Д' seront toujours donnés avec une exactitude plus que suf-
fisante par les tables de la lune. Quant à a' et t1' , si c'est une étoile
que l'on observe , ils seront pareillement donnés par les catalogues \
mais si c'est une tache de la lune, ils ne seront pas connus. Dans ce cas
on éludera la difficulté en remarquant que la réfraction et la parallax?
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 s'entre-détruiront en grande partie dans les seconds
membres des équations (a). On pourra donc, pour les calculer, employer
au lieu de _^'Л', à J*', les élémens Л Л , я í du 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 horisontale de la tache
n'est pas déjà connue par des calculs antérieurs ', ou la supposera
d'abord égale à celle de la lune ; sauf à rectifier cette supposition dans
un second calcul , quand la position de la tache sur le sphéroïde lunaire
sera 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 (2) ; on a déjà les
différences Ã — a ; Д — i par les équations (2). On connaîtra donc
les valeurs de jf — a' ; Д' — i' j et comme ^4' et Д' ou <«' et Í' 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 parallèle -vrai : les mêmes élémens
•vont nous servir, En effet , d'après la ßg. 4 , où C'CH' représente
cet angle, les petits arcs CH ', C'A' peuvent étr« considérés comme

ïectilignes ; ce qui donne taug л = - • II ne reste plus ци'а calcu-
CH.'

1er с«в deux quantités.

Pour cela , nommons Д, la distance appareille CP du centre de 1»



'4^2 A S T R O N O M I E

Ht e au pô'e de l'équateu1.' dans la première observation à l'époque t't

ÏV.;ns ;tvons iic]a nommé Д celle mine distance à l'époque t' où elle

clail égo'e à С'Г j nous mirons iluric C'Ii' = Д — Д. Quant à C//',

c'esl hi \iiriaiixn de l'angle horaire apparent de la lune entre les deux

époinji s , mul t ip l i e r r.ar la distance apparente au pôle vrai 6/J. Soit M

J'iiscentiun droite Hu zéniih a l'époque t , et Tioiiiinons ^, l'ascension

droite . ipnairriu- du cnrre de la lime à ce même instant, M — -^t,

expi'irofivi ,s.'ii av!,;]i hoi'.'ir« compté d'orient en occident. De nicme >

à IVpoqnc/", et l » ' tv. í i í hor.'iire sera Л/--_--У • par conséquent, la ^'aria-

tion qu'il ('[iroui e e.-! M •— -* — ( Л/_ — ^, ) i ce qui donne

C£C = {M— ^^ — (Л — Л^ ' si» Д_ , et par suite

Д - A
tang л =

^U — Л/ —(Л— --/,)} sin Д

Л/ — Л/, (4ant le mouvement de la spliirc céleste entre les instans de«

ob»crviiii -us , cs;. cp:;' •' 55 ( t" — t' ) : je suppose t' et t" exprimés en

tons &yd«rnl. Quant à Д. — Д et -/_ ^/ , ce sont les dilférences de

déclinaison rt d'as> insion droite du ctntre de la lune, affectées de lï

réfraction et lie la parallaxe , et calculées pour les instans des dein

observations. En mettant pour Л/— HJI sa va leur , il viendra

Д — Д
!ane'i:= - -

Au reste, on pourrait cVi le invnt calculer res èlcuiciis nom- deux

aiitrcs épo';i:c51't', d i i j i / i e r ' i i ' s cits piccóJcntes, pourvu qu'elles fussent

éloignée.- l 'une de l 'autre de peu de niinules. La formule donnera égale-

ment la v j l u i i r de l'.ui_;li:/z * car on peut supposer le mouvement de la lune

uniforme et recliii^ne pcnd.uit un si court intervalle de teins. Mais alori

il faudra que 1 instant t" et It's Clemens qui в'v rapportent soifiif paste,''

ri&A'-s à l'instant t', comme nous i 'a \ons supposé tliins noire Vonunle ,

sv le centre de la lune passe, au iil horaire ai'ant l'astre , et au con-

traire antérieurs , si l'astre passe le premier. Celte attention est néces-

saire pour que l'angle л prenne le si"ne qu'il aurai t n a t u r e l l e m e n t ,

d'apri.s notre formule , si l'on employait dans le calcul les époques

mêmes ' <-'l '' des deux observations. A cria près i! n'y ачга aucune

précauli'"" p.T'lii uUL-re à prendre dans l'emploi ck: n::is f'onirjUs.

Jusiiu'ici nous avons suppose le iil écpi..lotiid f'u micromètre di-

rigé suçant К ]-.а:а11с1е apparent du la Ume. Dans la pratique , on est

presque toujours loi ce* de diriger ce til sur celui des deux astres qui
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passe le premier au fil horaire. Pt»u- accommoder nos formules à

cette disposition, il n'y a qu'à regarder que les lettres capitales se

rapportent en general à l'astre sur lequel le fil equatorial ct.t dirigé.

Si cel asli'e est uue tache , il n'eu rebuke aucun chaudement dans les

calculs , puisque le mouYement de* taches est parallèle à celui du bord ;

s'il s 'agit d'une cloue, Lt valeur de n ne dépend que du changement

de la réfraction. Si Van négligeait ce changement , les comrciions

dépendantes du parallèle apparent seraient nulles : et en effet cela devait

être ainsi , puisque dans celte supposition Its ills horaires du micro-

mètre se trouvent dirigés vers le pôle vrai.

N O T E I I .

Formules pour la rotation de la Lune.

LES formules que j'ai données pour la rotation du soleil, page s5/[T

s'appliquent aussi à la lune avec quelques légères modifications.

Pour le faire voir, j'adopterai les nièmci dc;iomin;uions : x, YI £

seront lis coordonnées de la tacite rapportées à trois axes rectangu-

laires nulles du centre de la terre à rëquinoxe du printems, au

premier point du cancer et au pôle hoirál de IVclipliipie ; Л , J', Z'

seront les coordonnées du centre (ie la lune , rapportées aux mêmes

axes. Je nommerai r la distance de la tache à la terre , / et л sa

longitude et sa latitude géocenlrimies qui .че concluent de l'obser-

vai! >n ; /í, L , A seront les quantités analogues poui1 le centre de

la lune. Cela posé , on aura ici , comme dans la раце 25í'j,

x — r cos л cos /, у •=. г cos A sin I, z = r sin A ,

tt de même pour le centre,

X— П cos Л cos Л , Y= Г, cos Л sin L, Z = R sin A.

Toute la différence consiste en ce que 7 pour le soleil , on avait Л := о.

i\'aintenant , si l'on nomme дг', v1', л' les coordonnées scli-noccn-

triffues de 1.1 tache, rapportées à trois axes parallèles aux préccdetls,

el passant j:ar le centre de la lune ; on aura également

x' = x — .1", y' —y— Y, i ' r= j —Z,
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c'est- à -dire ,

x' = r cos t. cos / — Д cos Л cos L , y' —r cos >, nia l — Л cos Л «n í, ,

Z ' := r si X — ./{ SITi Л .

Soit r' Je rayon mené du centre de la lure à la tache, on aura

x'a -t- y'' -t- z'a = r'" ,

ou, en mettant pour x', > ', z', leurs vnlenrs

f — irR { cos» cos Л cos (Л — /) Ч- sin л sin Л l •=. r'' — Я3.

Comme dans celte rechevcbe on suppose la lune sphériquc -, en nom-

mant A son demi-diamctve apparent, on a

r' = R sin A ,

pas conséquent , en éliminant H , il vient

í cos Л cos Л cos (L — Л Ч- sin * sin Л } r'3 cos1 Д
r' — a rr l - i _ . - 1 = — - --

sin Д s"1' Л

&{uaüou qui doit servir à déterminer r , et qui est analogue à celle

que nous avons trouvée pour le soleil. Afin de compléter celle

analogie , j'ajouter.ïi au coefficient de 2 rr' les deux termes . . . .

-I- sin A sin Л cos (L — /) — sin л sin Л cos (L — i) , qui s'entre-dé-

truisent , et alors l'équation prendra la forme suivante :

, { cos(A-A)cos(£-A-(-2sinAsinA sin3 j (L-l)\ г ' гоч 'Д

sin A sin7 A

qui étant résolue , donnera pour г ces deux valeur«

r' f

sin A \± V/ J cos(A-*)cos(fc-/)4-2sraÃSÍnAsin4(/;-r) [ a-cos- Д

mais de ces déni valeurs , il ne faut prendre <]ne la plus petit« ,

celle où le radical est, affecté du signe négatif, parce que les taches

que nous observons sont toujours dans la parlie du sphéroïde lunaire

la plus voisine de la terre; il faut , de plus, transformer la quantité

qui est sous le radical , de manière à en rendre le calcul exact et
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facile. Pour cela , 'nous introduirous , comme dans l'article cité ,

un angle 4 » tel qu'on ait

»i n1 4 = { cos (Л— *}cos (£—')-*- a sin л sin Л sin'j (L— /) j * — cos» Д.

en , en développant le premier terme ,

sir»' 4 = cosa (Л - л) cos> (£-/)- cos' Д
-4-4sinAsÍHAcos(A-A)cos(Z-/)ein' i (£-/)-!- 4 sia3 A sinaAsin-íj(.t-/).

or ici, comme dans l'art, cité, In quantité cos' (A-b)cos1 ^£-/)-сО55Д
peut se mettre sous la forme.

sin ( Д -4- Z, — / ) sin ( Д — L + l ) — tio» ( Л — А ) cos' ( L — l ) ,

on aura donc ainsi

sin' 4 = sin ( Д +£- i) sin ( Д-i-W) - sin' (Л- л) cos' (I- í)

Sous ectte forme , sin5 4 sera entièrement composé de petits termes ,
dont le calcul pourra se faire avec beaucoup d'exactitude. Connaissant
tf , on aura

, f cos'A — *)cos(£— fl + as inxsinAsin ' ' - (Г.— 1} — sin 4. ^ .

l sin Д J '

et en substituant cette valeur dans lus expressions de *', y' *', elles
deviennent

_ г' у ера л cos /cos( А-л) cos (L-l) - cosA cos/^.
sin

ï

sm4 >

, r' (cosAsin/cos(A-*)cos(/^-/)-cosAsini l t
ain Д \ -basin л sin A cos A sin/sin' j(I-/)-cosAsinism4 ;

, r (sin A cos (A- >.) cos (Л - l) -sin A 1, _ r f

sin Д \ 4- asin' л sin Л sin' j (L-l} -sin л »in

Dans chacune de ces expressions, les deux première termes ont
encore besoin d'être tranit'or nés pour qu'où en puisse faire -le calcul
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avec exactitude ; mais cela est tris-facile. Considérons , par exemple ,
les deux t. unes

i:os A cos / cos (Л — л ) cos (Л — /) — cos Л cos L ,

qui apparu пчин à Ь -valeur de i/- En développant cOs(A — > ) »
on lu uicUra -«us la forme

ou bien

cosA /с s/cos(£-/)-cos/.} +sin A cos/cos^-/) {cos AsinA-cosA sin A ],

expression qui ее réduit à

cos A sin / s'm (L — Í) -4- sin A cos l cos (L — i) sin (Л— л) ,

résullat dont tous les termes sont multiplies par des sinus d'arc»
fort peiits. De même , les deux premiers tenues de y peuvent u

tränt (m me ï' en

— cos A cos l sin (L — í ) -V- sin A sin ï cos ( L — l ) sin (Л — А) ,

«t Ceux de г' en •

— t;o5Acoü(Z — /)sin(A — л) — 2 sin A sin1 - (£ — /).

Avec ces transformations, les valeurs définîmes de x', У,^' de-

viennent

x'-= . í cos Л sin ï sin (L —/) 4- sin A cos l cos (L — / )s in(A — >,)
sm^ f n

-t- 2 sin A Sin A COSACOS^s in» j (L — l) COS A COS l SU) 4 l ,

y — _ í. — cos Л cos l sin (L — 1) -ir sin л sin/ cos (f, — 1} tin (Л — >.)
5ÍQ^ l

+ a sin A sin A cos >. 6ÍB l siu1 ̂  (L — t) — cos), sin l sin 41.

r

ein Д
z' = -—-r \ —

à quoi il Ciut. joindre l'équation auiili/iire

sin' 4 = sin ( ЛЧ-Л -/) sin (Д - L+l}-cos' (L -1} sin3 (Л- í)
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Le» trois valeurs de x' y' я' étant élevée» au carré , doivent utu-.

faire à la relation

et Ton peut aisément vérifier que celte condition eût remplie par le»

expressions précédentes. Ainsi , quand on oura calculé les Talcnrs nu-

mérique« de x ', y' i', on pourra se servir de celte relation pour les vé-

rifier. Ces expressions qui som générales et rigoureuses , paraissent aussi

les pins simples qu'il soit possible d'obtenir , car les termes qui les com-

posent , ne component aucune réduction algébrique entre eux.

Supposons maintenant .crue Ton ait aini.i calculé trois position»

léiénocciuiiqurs d'une imme tache. Puisque celle lâche se meut sur

un plan parallèle à l'équatcur lunaire . l'équation de ce parallele »era,

tn gêner»! , de la foime

í = t:x + /y- 4- D.

mais les cotfficiens a et i ne seront pas constans comme lorsqu'il s'agis-

sait des taches du soleil dont lV.x.e de rotation reste constamment

parallele à lui-même ; ils seionl variables avec le trms. Car la trace

du plan do la tache sur l'écliptique dc>ant toujours rester parallèle à

la trace de l'cquateur lunaire , doit avoir , сошпю elle , un mouvement

retrograde égal au mouvement moyeu des nceuds de l'orbite. Pour

exprimer cette circonstance , cherchons l'eijualion de la trace du

JiiiralLMc sur l'écliplirjue.

Rappelons nous qu'en désignant par 1 l'inclinaison d'un plan fixe,

et par N la longitude d« son nœud ascendant pareillement supposé»

iixc , on a ( page zG/| )

a = — tang./ bin If , Ь s= Ч- lang / cos Лг.

Eu supposant que ces valeurs soient celles qui conviennent à la po-

»ition du parallèle pour une certaine époque , elles ne conviendront

plus à une antre époque , car la longitude ÍY aura change dan»

l'intervalle d'une quantité mesurée par le mouvement rétrograde du

ncend. S0i| Jonc m ce momemeut pour l'imité île lems, par exemple,

pour un jour , et soit t le lems aussi compté en jours à partir de

l'époipie où la longitude du nœud était ZV ; l'expression de cette

longitude à une autre époque postérieure à la prc{i:Ki'c «l'"n nombre t
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•de jours ига 2V —mi; et par conséquent, les valeurs générales de A

et de £ seront

o= —tang/sin S .ZV— mf l , Ь = •+• tang /cos í .IV — mil.

Substituant ces valeurs dans l'équation du parallèle , elle devient

z = — x tang / sin ( IV — mt) -4- ytang/ cosiJY — mtj -t- D j

on, en développant sin ( 2 V — m i ) et cos I f — m t ,

zs-'fxcosmt-jrsiumt ? tang/sm2V-l-1 Tsinmt+ycosmAtang/cos2V+Z).

Maintenant, les inconnues relatives à l'époque prise pour origine ,
font en évidence, et si Гон fa i t , pour abréger ,

A = '— lang / sin 2V , £ = -4- tang / cos 2V ,

»n aura

z = .»í {* cos n/t —y sinmtj + 2î í x sin m< H- y cos mt\ -t- Zí ;

les trois inconnues Л, Л , í) , entreront donc dans ces équations
d'une manière linéaire. Chaque position observée de la tache déter-
minant c, x, y et t, donne une relation numérique entre les incon-
nues j et trois positions su/liront pour déterminer complètement leurs
valeurs j quand on les connaîtra, on aura

tan«; / = V Л* + ß*, tan:.'2V = — •
li

On aura doue ainsi la -valeur de l'inclinaison du рлга!Ше et la lon-
gitude de son nœud à l'époque que Гон aura prise pour origine des

terns , et ces quantités seront les mûmes pour l'équatcur lunaire , à
cluse du parallélisme.

L'équation de condition entre Л el S est toi:t-à-iait anülogue à
«elle que nous avons trouvée pour les taches du soleil ; elle n'en
diffère que par l'introduction du terns /j mais соште ces tems sont
des quantités connues, il n'en résultera de diíióiencc que dans les
valeurs numériques des coelîîciens , et tout ce que nous avons dit
«ur l'usage de cette équation, en traitant des taches du soleil , s'ap-
plique également à la lune. Ou pourra de môme faire concourir un
grand nombre d'observations à la détermination de Л et de J?, ainsi
que nous l'avons f a i t alors, et leur ensemble donnera ces quantités
avec toute l'exaclitude que Ton peut attendre des observations.
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CHAPITRE XIT.

Des Éclipses en généra!.

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 au loin
derrière elle une ombre dans l'espace. Quand la lune
entre dans cette ombre, elle ne reçoit plus la lumière du
soleil, et doit par conséquent s'éclipser.

•yq. Si , par les bords opposés du disque du soleil, on
conçoit des lignes droites qui rasent la surface terrestre ,
comme AB, Л'В', voy. ßg. 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 la lune entre dans cette ombre , et
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qu'une partie de son disque est encore e'clairée par le
eoleil, cette par t ie n'est par terminée par une ligne droite,
elle a la forme d'un croissant l u m i n e u x dnnt la conca-
vité est tournée vers l'ombre. La même chose arrive quand
la lune commence à sortir de l'obscurité.

80. Lorsque la lune approche de l'ombre terrestre t

elle ne s'éclipse pas subi tement , mais sa lumière s'affai-
blit pen-à-peu , et ce n'est qu'après avoir passé par ces
degradations successives que l'obscur'té 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
est 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
Vombrfí 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'B, AB', qui rasent aussi la surface de la terre
et du soleil, mais qui les touchent de dehors en dedans,
t!e manière à se croiser entre ces deux corps, ainsi que
le représente la fig- 6. Les angles EBC, E'B'C déter-
mineront l'espace compris par la pénombre ; car d'un
point, situé au-delà de ces limites , on appercevrait 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 clic devient toul-à-fait nulle; et
par conséquent l'intensité de la pénombre va en croissant
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 1д
inné quand elle s'éclipse.

81. Lorsque la lune est totalement éclipsée dans
l'ombre de la terre, on ne la perd pas tout-à-fail de vue.
Sa surface est encore faiblement éclairée d'une lumière rou-
gcàtre, à-peu-près pareille à celle que renvoient les nuages
aprèsie coucher du soleil. Cette lumière est p rodu i t e par les
rayon* solaires réfractés dans l 'atmosphère terrestre, et in-
fléchis derrière la terre. En e f f e t , ceux de ces rayons qui
n'ont pas été assez réfractés pour arriver à la surface de la
terre , où ils s'absorberaient, cont inuent 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 grande,
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 de 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 réunissen t , en reçoit ainsi
ïm nombre beaucoup plus considérable que s'il était éclairé
directement.

82. Jusqu'ici nous n'avons parlé que des éclipses de
lune. Les éclipses de soleil doivent se concevoir absolu—

' ment de la mime manière ; car elles sont produites par
Je cône d'ombre que la Inné 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
cjui ne sont pas dans l'ombre pure , mais dans la pé-
ftombre ne perdent qu'en partie de vue le disque du
*oleil qui leur paraît cchancré par l'interposition partielle
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de la lune ; en un mot, toutes les considérations relative*
aux éclipses de lune s'appliquent également aux éclipses
de soleil quand on considère un observateur placé dans
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 clans cette recherche ,
c'est la longueur du cône d'ombre projeté derrière la
terre , afin de voir s'il s'étend toujours 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. f 54e centre du soleil, Г celui de la terre sup-
posée sphérique , 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 horisontaie qui est 27",! , comme on l'a dit dans
le premier livre pag. 271 (*).

(*) Menons 2T" parallèle à CB , et soil TCß=STF— С. Nous
SA Ti) D

aurons sin С — ;—; =т sin sin p , D étant le diamètre

apparent du soleil et p sa parallaxe horisontaie ; d'où l'on voit

qu'en substituant les arcs aux sinus , ce qui suffit pour de si petits
D

angle», on a С = p.
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D'après ce résultat, on aura facilement la longueur de
гС Т; car clans le triangle С В Т, rectangle en jB, on con-
riaît l'angle £ et le côté Т£, 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 distancé
moyenne de cet astre , et pour les distances périgée et
apogée (*).

(*) Soit D le diamètre apparent du soleil, p sa parallaxe bori-

ïontale, R le rayon. D'après ce <jui Tient d'être démontré dans le

texte on aura

Л

relativement aux distances périgée, moyenne et apogée ; le» valeurs de

D et de P son L les suivantes :

é.i*e

TV Г "

t) а } 'P 8

Z»

6о35" ,

5ü34",5

5«3G',3

/=•

37^,6

27",!

a6"56

о

т-'
anno** 5

2800" б

En calculant СУ avec lei valeurs, on tioiiVera le« z-éeuhats

portés dans le texte.
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Distances du centre de Ja terre au sommet du cône d'ombre
exprimées en rayons terrestres.

Soleil périgéa . 212,896

Soleil dans la «moyenne distance . . . . 216,53i

Soleil apogée 220,288

84- La marche de ces valeurs montre que l'ombre
s'alon»e à mesure que le soleil s'éloigne. On a vu d'ailleurs
que la plus grande distance de la lune à la terre n'est que
de 63,94i4$ 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
l'ombre de la lune. Par conséquent si cet astre se trouvait
sur le plan même de l'écliptique, 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 sphrrique projeté der-
rière elle, il suff i t d'employer pour le diamètre apparent du
soleil et sa parallaxe les valeurs relatives à la surface de la
lune. 11 est facile de déduire ces valeurs de celles que nous
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 delà terre et augrnentédans lerapport des distances .
de la terre et 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 ,ïe
•soleil serviront également pour la lune, et on connaîtra les
longueurs des cônes d'ombre qu'elle projeté derrière elle
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clans l'espace (*). C'est ainsi que l'on a calculé les résultats
suivons (qui se rapportent aux deux cas extrêmes dans

(*) Relativement ii la lune, nommons A', D' et f> les quantité«

tpie nous avons nommées Л , D . p , relativement à la terre , c'est-

à-dire , le rayon Je sa surface, le diamètre apparent i'.u soleil et

en parallaxe horisonlnle. D'après la formule trouvée dans la note pré-

cédente, la longueur du cône d'ombre pure , projetée derrière la lune,

fi'
aura pour valeur - •• ' ; mais Ce résultat ainsi pré-

sente , se trouverait exprimé en parues du rayon lunaire fi'. Pour l'avoir

en parties du rayon terrestre , il faut le melt! e sous la forme . . .

1C

'•(т-)

Maintenant, si IVm nomme Д et t les distances du sjleil et de

la lune à la terre, on aura

TV ._

consequent

/>'

D . Д
д - í- '-f -f

. t D

«'
R

K \

Л
д-í '

д

er, puisque » est la parallaxe horisontale du soleil pour la terre t

fi A R , .
on a sin H = > par conséquent Д = —: > de même, en1 Д r sin z»

nommant P la parallaxe horisontale de la lune, on aura . . . . .

R Д sin P

* = 7ш" ' de ^ °n l'"'e "̂ ^̂  = .«^-.in, ' °U Sim-

^ P • т J'ptement ^= •• car on peut, sans craindre der-r Д — J> P — /)

reur, substituer les rapports de ces petite are» à celui de leuii tinut.
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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. Parallaxe maximum...

Soleil périgée. Parallaxe minimum...

LoHGUEUÄ

du coae.

Sg.ySo

Sy.yGo

de la I une
:à la terre.

55.go2

63.86a

Dans le premier cas 1'отпЪге de la lune atteindra le centre

Avec ces réductions, ]a longueur du cône d'ombre projetée déifier«
la lune aura pour expression

R .

íD pli' \m { >
Ia Л j

(0

D'après ce qee l'on a vu dans la page 364 , on a -^- = 0,27296 ;

on a ensuite , dans les circonstances extrêmes que nous avons con-
iidérées clans le texte

Soleil apoge'e.

Soleil périgée.

Parallaxe maximum.

Parallaxe minimum.

D

5S36",3

Co35",7

P

2б",6

a7",6

P

i°.i3S6

00.997»

En substituant ces données dans la formule (ï), On aura les valours rap-

portées dans le texte. Quant aux distance» correspondantes de la lune ,

eiprime'esen rayons terrestres, on Ie> déduit de la formule J* = —: •
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de la terre et même le dépassera ; dans le second , elle n'at-
teindra pas même sa surface. Ainsi, quand^inéme 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. Son effet se bornerait alors à cacher
une partie du disque du soleil.

86. Pour calculer la grandeur des éclipses de lune et
leur durée, il est nécessaire de connaître le diamètre de
l'ombre terrestre à l'endroit oit elle est traversée par l'orbe
de la lune. C'est ce qui est très-facile,- car soit Jig. 6 LL',
cette orbite supposée circulaire', le demi-diamètre apparent
de l'ombre vue de la terre à cette distance a pour mesure
l'angle LTC qui est lui-même égal à la 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 horisontaledela lune à l'instant de l'éclipsé.
Quant à l'angle TCL, on vient de voir qu'il est égal au
demi-diamètre apparent du soleil , moins la parallaxe de
cet astre. Ces deux angles étant connus, l'angle LTC, ou
le demi-diamètre de l'ombre, le sera également. Pour le
trouver , il suffit d'ajouter la parallaxe 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 que nous avons
trouvée précédemment pour la plus grande parallaxe

(*) D'après cette règle, en nommant p la parallaxe Ju soleil.
•file de la lune, et D le diamètre apparent du soleil, on aur»

D
Demi-diamètre de l'ombre pure = P -t- p — • •
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de la lune , pour la moyenne et la -plus petite, on aura le
tableau suivant :

Diamètre de Tornbre terrestre à la distance de la lune,

f lune apogée ........ i3i)G3",c)
Soleil périgée. / lune dans sa moyenne distance. iSSyy ,5

i lune périgée ...... . . 16791 ,i

Soleil dans sa ( lune apogée ........ 14.064 ,4
distance / luné dans sa moyenne distance. 16478 ,o

moyenne. ( lune périgée . . . . . . . . 16891 ,6

( lune apogée ,4'
Soleil apogée. / lune dans sa moyenne distance. iSf^S ,o

I lune périgée ....... , 16988 ,6

lie plus grand diamètre apparent de la lune n'e'tant que
<1е6ас>7" , on voit tju'il peut toujours êlre compris et en-
veloppé dans l'ombre terrestre, qui l'excède mime de beau-
coup. Ainsi toutes les fois que la lune traverse le centre de
cette mime ombre , elle doit être entièrement éclipsée.

Le diamètre que nous venons de calculer est celui de
l'ombre projetée par la masse opaque de la terre. 11 paraît
que les couches inférieures de l'atmosphère absorbent aussi
assez de lumière pour porter une ombre sensible, car ie
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 celte différence à
o°,o3io, et c'est ce q>ie les installs de l'entrée et de la
sortie de la lune dans l'ombre paraissent indiquer avec plus
de vraisemblance ; mais et1 He. évaluation n'est qu'empi-
rique. On sent mem-.1 que le plus ou moins de pureté cl da
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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 empocher que
le contour de l'ombre projetée sur la lune soit jamais bien
terminé. Quant au tems que la lune demeuré 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 parlei' rigoureusement, la terre n'étant pas sphériquc
son ombre ne peut pas être circulaire ; elle doit être ellip-
tique si la forme de la terre est celle d'un ellipsoïde, et par
conséquent sa largeur projetée sur la lune rie 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 axes par l'ob-
servation.

87. Si l'on veut calculer de la même manière le demi-
diamètre de l'ombre lunaire à la distance de la terre, il n'y a
qu'à substituer aux données dont nous venons de faire usage,
celles qui conviendraient л 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 ílemi-diamètrc
apparent du soleil vu de la lune. 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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influ«nc4 presque insensible, puisqu'elle -n'y produit pas une
demi-seconde. Alcrs le demi-diamètre de l'ombre lunaire
est égal à l'excès du demi-diamètre apparent de la lune
sur le demi — diamètre apparent du soleil (*).

Si l'on fait le calcul dans les circonstances les plus favo-.

(*} En conservant les dénominations. dont flous avons fait usage
dans la note précédente , la parallaxe lunaire <lu soleil sera...,,..

p — . • JLe diamètre apparent du soleil vu du même point

jp '
sera D . ï Ainsi, en nommant D" le diamètre apparent de

la lune vu de la terre, On, aura

Demi-diamètre de l'ombre lunaire vu de la lune
D" plï P DP

a R V-p *-(P-r)

cette expression se simplifiera , si Von se rappelle qu'en divisant le
demi-diamèti e apparent d'un astre par sa parallaxe horisontale on 4
le rapport de son rayon an rayon de la terre, proportion qui a été

Jémo.itrc'c page 253 du I«. livre. En applicant ce résultat à la
K D"

lune, on aura donc -—- =s —— • Si l'on substitue cette -valeur

de — dans la, (onnule précédente, on trouvera, après quelques ré-

ductions ,

D"—D P
derai-di&ra. de 1 ombre lunaire vu de la lune == • •• -I>-P

Suivant les données dont nous avons fait ¥М£». ï on a

D" D
— = 5io4", — = 2918", 15,/*= IV385Ö, p= a6",6r
2 *

«je nui donn*
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racles 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 l'ombre lunaire vu de la
|une est égal à 186" ; le demi-diamètre apparent de la terre
à celte même distance est égal à la parallaxe horisoutale de
la lune au même instant, c'est-à-dire à i°, i3858. Ainsi dans
ces circonstances qui sont les plus favorabfes, la longueur de
l'ombre lunaire est à celle du disque de la terre , comme
186 est à n38G, 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 terre, était jus tement 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
situes différemment sur le globe terrestre ; car en raison de

a

par conséquent

c'est la valeur que nous avons donnée dans le texte. Le demi-diarm-tr«
apparent D" se trouve , en multipliant la parallaxe P par le rap-
port constant 0,2762 qui est presque égal à ~. ,Qn voit q«e le dcmi-
diamètre de l'ombre devient négatif quand D surpasse D' , d'uù il
suit qu'il ne peut pas y avoir d'éclipsé avec obscurité tu lu lc si le
diamètre apparent de h luac ne surpasse раз celui Ju ju/c</.
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cette situation même, ils se trouvent plus on moins éloi-
gnés de ta lune. Cenx qui la voient à l'horison, par exemple,
en sont plus éloignés d'environ г^, que ceux qui la voient an
zénith, le diamètre apparent ele la lune sera donc aussi
plus petit de ^ pour les premiers que pour les derniers; et
comme l'effet Je 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 d.i solcif, 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 ou à ces limites ia position de l'ob-
servateur devient fort importante , puisqu'elle peni. î° faire
entrer dans l'ombre ou l'en faire sortir par le senl change-
ment de la parallaxe de hauteur : nous reviendrons plus
loin sur ces considérations. Pour le moment nous noxis bor-
nerons à remarquer que le pins petit diamètre apparent du
soleil étant de 5o36",3 , et celni de la lune clans la moyenne
distance étant de Syrjy" , pins petit r j i i e le précédent, il ne
peut déjà pas y .Tvoir d'obscurité t o t a f e à cotte l imite , et à
plus forte raison il n'y en aura jamais quand la lune sera
an-delà de sa moyenne distance à la terre. Nous voyons de
plus qu'à cause du peu de largeur fie l'ombre lunaire, il
n'y a jamais qu'une très-petite portion de l'hémisphère
terrestre qui puisse se trouver plonger dans cette ombre;
qiie souvent même l'ombre n'atteint pas la terre, et que
par cette double raison les éclipses de soleil doivent être dans
chaque lieu beaucoup plus rares que les éclipses de lune ,
ce que l'expéj ience confirme.

88. Jusqu'ici nous n'avons considéré que l'ombre pure ;
déterminons maintenant la limite de b pénombre. Soit AH',
fig. 7, une droite tangente aux bords opposés de la lune
et du soleil, LL' représentant l'orbe de la lune , l'angle
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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 C'AT + 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 lune, plus le demi-diamètre
apparent du soleil (*).

En retranchant de ce résultatle demi-diamètre de l'ombre
pure , on aura la largeur de la pénombre. Ce demi-dia-
mètre est égal à somme des parallasps 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.

r!(). Si nous voulons calculer par les 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 lune , aux données relatives à la
terre. Pnr ce moyen le rayon extérieur dfi celte pé-
nombre , sera égal à la somme des parallaxes du soleil et

(*) Ainsi en nommant, comme dans ï» note précédente, PI»
paruUaite de la lune , p celle du soleil, D le diamètre apparent du
soleil à l'insiant de l'éclipsé , on aura

D
Dist. du centre de l'ombrr pwe à l'eztr. de la pcnomb. =l'+p-* '

nous avons eu tout-à-l'heure

Demi-dLiinèlre di-l'ombre pure —P+p -
a

Différence de ces valeurs ou largeur de la pénombre = D.
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de la terre, augmentées du demi-diamètre apparent du
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 dénouunaûons , \e demi-

diamètre de la pénombre lunaire vu de la lune sera

D" j>K P D .P 1C D
h 1- > et comme = > IM

ï R P—p *( t j —p) Я if
D" . P

deux premiers termes se réduiront à > de sorte que l'on »UT»
/ *(P-P)

»
.t (ZTrt- D] P

detni-diam. de la pénomb- lun. vue de la lune = • — i1 2 í1— p

BOUS avons trouvé tout-à-l'heure

-/»>•-
retranchant ces expressions l'une de l'autre, on aura la largeur de 1»

- K I - D - P
pénombre lunaire = • • • »

dans le саз où le soleil est apogée et la lune périgée dans sa plus court«

distance , on a , comme on Га vu tout-a-V heure

D' D
— ̂ = 3io4", — = 29*8,15, • p = а6",6, P = i«,i3a58,

de là on tire

Le demi-diamètre apparent de la terre vu de la lune est, dans les même«

circonstances , 1 1385, puisqu'il est représenté paria parallaxe horizontale

de la luue j 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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somme des demi-diamètres apparens du soleil et de la lune
Vus de la terre. Il faut ajouter à cette somme 14// pour avoir
égard à la parallaxe du soleil. Quant à la largeur totale de
la pénombre lunaire vu e 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 augmenté à fort peu pres dé
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 fau t maintenant déterminer
leschangemens que cette atmosphère apporte dans les résul-
tats que nous venons d'obtenir.

Lorsqu'on fait abstraction de l'atmosphère , la limite de
l'ombre pure est déterminée par lé rayon qui touche les
bords extérieurs de la terre et du soleil. L'intersection de ce
rayon avec la ligne des centres, est alors le sommet de
l'ombre. Mais si Ton a égard à l'atmosphère , les choses ne
se passent plus de la même manière. Le rayon lumineux
venu du bord extérieur du soleil tangcntiellement à la terre
ne reste pas recliligne ; il se courbe en entrant dans l'atmos-
phère 5 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 pnre est
moins éloigné. Considérons dans la_/%. 8 un pareil rayon
venu du bord A du soleil, et touchant la terre quelque
part en B. SI <У ал le centre du solei l , Т celui do la terre,
le rayon réfracté ira couper la ligne ST quelque part en O t
mais toujours plus loin de Г qu'il n 'aura i t fait s'il fût resté
recliligne. Considérons maintenant un autre point du disque *
du soleil tel que A'. Parmi tous les rayons lumineux
émanés de ce point, Ц y en aura pareillement un qui ira
s'engager dans l'atmosphère de la terre , de manière; à al ler
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toucher sa surface dans un point B' différent de B. Après
se recourbant derrière la terre, il ira couper Taxe de
l'ombre quelque part en 0' dans un point, plus éloigne' de
la terre que le point O. Comme on peut en dire autant de
tous les points du disque, il s'ensuit que tous ces points,
même l'antre extrémité A1" du diamètre , enverront par
réfraction des rayons lumineux de l'autre côté de la terre à
des distances inégales , de manière ù repartir toute l'image
tlu disque depuis О 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 arr ivai t qu'un ob-
servateur fût placé en O, ou un peu au-delà de ce point
sur la ligne ТО"', il est c la ir qu'il ne serait pas tout-à-
fait dans l'ombre ; car il commencerait à, voir par ré-
fraction le bord extérieur A Ju solfil , qui lui paraîtrait
entourer la circonférence du disque de la terre comme
un anneau lumineux. S'il s'éloignait davantage, par exefti-
pie, en O', il verrait, d« cette manière , les rayons venus
du point A' ; mais en oi.tre il verrait aussi tout l'intervalle
A'Л, non p l u s , à la vé r i l i i , 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 (JU sur le rayon venu du bord inférieur
du disque, il verrait le disque entier du soleil autour de la
surface de la terre. Arrive à cette l imite, et l'observateur
s'éloignant encore , il ne pourra plus recevoir de rayons
lumineux tangens à la terre, puisque le centre du soleil
est supposé finir en A1" , mais il en recevrait de pareils
ues points du ciel, situés au-dessous de A"1 dans la figure ;
par conséquent l'anneau lumineux s'éloignerait de la cir-
conférence de la terre , et serait remplacée par l'azur d«
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ciel. Jusqu'ici l'observateur est supposée dans le cône
tl'ombre pure , el.par conséquent toutes les portions da
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 toul-à-fait du cône d'ombre pure , formé par les
rayons extérieurs, il commencerait à voir le bord du
soleil directement et sans réfraction , tandis que les
rayons qui lui arriveraient de l'intérieur du disque, traver-
seraient encore l'atmosphère ; et seraient encore ré-
fractés.

iji. 11 est très-facile de déterminer exactement ces
diverses limites. Pour cela considérons , Jig. g, 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 sphériqne, sera symétrique de part et
d'autre de celle surface ; et si sa direr.tion est ST lorsqu'il

entre dans l'atmosphère, et T'O lorsqu'il eu sort, les
angles £7!/, BTI formés par ces directions avec la tan-
gente T'f, seront lisjaux entre deux. Or, l'aiiclc BTI ou
DTS est à fort peu près égal à DBS, ou à la réfraoi
tion horisontale , parce que le point I étant fort peu
élevé au-dessus du point В ; les lignes SI, SB 'menées
de ces deux points au soleil sont presque parallèles (*).
Ainsi J'anqle BT'I est aussi à fort freu près égal à la
réfraction horisontale ; par conséquent, «,1'angle SIC ,
qui exprime l'inflexion du rayon , est égal à BTI, plus
BT11 ou au double de cette même réfraction.

\

(*) Nous avons donné la démonstration de cette proposition dan«

la note 4 du I". livre , page 423.
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92. 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 cette direction ; et le rayon SUO , par exemple ,
cmané du bord supérieur S du vrai soleil, arrive en О
sur l'axe , сотще s'il \Suiait du bord supérieur d'un soleil
fictif dont le demi-diamètre excéderait le véritable d'une
quantité égale à l'angle t'LS. On voit donc que , pour
trouver la distance du sommet dû cône d'ombre pure au
centre de la terre, en ayant égard à la force réfringente
<le l'atmosphère, il suffit d'augmenter le demi-diamètre du
soleil du double de la réfraction horisontale , et l'on pourra j
avec cette seule correction, employer les formules que nous
avons trouvées plus haut. Si, au lieu de considérer le rayori
SB comme venant du bord extérieur du soleil, on le sup-
pose parti d'un point quelconque du disque de ret astre,
situé à une distance connue de son centre ; en substituant
cette dislance au derni-diamètre du soleil, on aura l'éloi-
gnement de la terre auquel cette partie du soleil com-
mence à paraître. On connaîtra ainsi successivement les
zones qui deviennent visibles pour chaque éloignement (*).

(*) Si Ton désigne par r la réfraction horisonlale en conservant toute«

les autres denomina lions dont nous avons fait jusqu'à présent usage ,
on aura *

Dist. du somra. de Fomb. au centre de la terre •
t J J \

in < Г - 2 Г — p^
l a У

c'est Ia formule de Ia page /(3г, où l'on a substitué -— H- 2 г à la place
a

de • Ou aura de p'.ua
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C'est ainsi que l'on a calcule la table suivante , où les
distances sont exprimées en rayons terrertres.

Un quart du © a la circonf. de la terrgi . . . .

Moitié du disqu du 0 îi In cire, de la terre . •

Trois qnarls du disq. du 0 !i la cire, de la t. .

Disqc* eruier du 0 à la surface de la terre. .

Azur du ciel égal au t|uart du dùqnc du 0 ,
entre le 0 et la circonieiemc delà terre. .

Azurducicl égal !л la m 'itié du disque du 0 ,
entre Je 0 et la cireonférence de la terre.

Azur du ciel l'gul iiux trois quarts du disque du
© , entre le 0 et la circonf. de la terre. . .

Bord extérieur (lu 0 commence à être visible

©
Périgée.

4.2.228

46,6;4

52,з36

59,3 iG

08,285

8i,499

100,190

i3o, 140

,85 /QO

©Dist.

moyen

43,013

465оз

"3,0 6

69,820

69,125

82,,44

ioi,56o

131,670

19')>^vo

©
Apogée.

4i 84з

46,4o8

5з,зЗа

6o;5i7

69,645

82,898

102,980

i3^}84o

198,200

La phis petite distance de la lune à la terre , est de
55,9ití, comme nous l'avons vu pag. 3Ga. Ainsi, dans
les circonstances les plus défavorables, même au centre

Hayon extérieur de la pénombre & P -)- p н 1- 3 г >
2

Demi-diamètre de ГошЬге pure à la distance de la lune

= P + ,-^-a."

Si l'on veut entendre par — la distance d'un point quelconque du

disque du soleil à son centre, on trouvera, par la première foruujr ,

2. ar,
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de l'ombre , un observateur place 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 l u n e , dans les éclipses, paraît
colorée d'une lumière rougeâlre; elle nous paraîtrait bien
plus lumineuse , si l'action absorbante de l'atmosphère
n'affaiblissait pas cette lumière dans une énorme pro-
portion.

qo. Jusqu'ici nous avons supposé la lune placée exac-

1.1 distance où ce point commence à être vu. Ainsi, en faisant — *= о ,
2

on aura la distance où le centre du soleil commence à paraître par

réfraction à la surCici: de la terre ; On fera ensuite — négatif pour
2

avoir les points opposes du disque. Ли bord oppose on fera

D
— = — У diamètre apparent du soleil,
2

et ensuite eu laissant toujours — négatif, on le fer.i plus grand qua

et denii-lliaiiK'tl'e. On aura ainsi la distance où 1rs points situés au-

delà du disque deviennent visibles par des rayons langem à la surface
de la terre. C'est tie cette manière que l'on a calculé la table rappor-

tée dans le t^xte ; elle est tirée de l'ouvrage Je Dionis du Séjour,

sur les Momemens célestes, pag. GGi.

Si l'on veut savoir miellé est la partie du disque du soleil qui serait

ainsi visible par réfractiou , pour un observateur placé dans la lune à

«ne distance donnée de la terre, il n'y aurait qu'à calculer la valeur

de la parallaxe P priur cette distance , et ensuite égaler à zéro le
demi-diamètre de l'ombre j c'est-à-dire, faire

n n
P -t- p —.- — — » r = o 5 со qui donne — = /' + /' —,2r

2 2

Cette valeur de —étant soustraite du demi-diamètre apparent Ли
з

soleil, 1« reste sera la portion vi-siUt.
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teinent dans l'axe de l'ombre terrestre. Elle se trouverait
effect ivement sur cet axe dans chaque opposition , si elle
se mouvait sur l'ecliptiquc ; mais comme elle s'élève tan-
tôt au-dessus de ce p lan , et tantôt s'abaisse au-dessous,
à cause fie l ' inclinaison de son orbi te , il peut arriver
qu'elle n'entre qu'en partie dans l 'ombre de In ter re , ou.
qu'elle l 'effleure seulement par son bord , ou enfin qu'elle
passe tout-à-fait au-dehors :ans l'atteindre. Dans le pre-
mier cas, l'éclipsé est partielle ; dans le second , elle
prend le nom iïappuhe. On appel le éclipses totales celles
où la lune se plonge t o u t e ent ière dans l'ombre , et
centrales celles où son centre coïncide avec l'axe même
du cône. Nous déterminerons bientôt , par le calcul T

les circonstances dans lesquelles ces divers phénomènes
peuvent arriver.

cj4. De même, dans les éclipses de soleil , on distingue
les éclipses partielles , lorsque la lune cache senlcrrrent
une partie du disque dvi soleil ; les éclipse.'; totales, lorsque
la lune cache entièrement le. d isque; les apanhes, lors-
qu'elle le touche. On appe l le aussi éclipses annulaires,
celles où la lune se projeté ent ièrement sur le disque
du so le i l , qui la déborde de toutes parts , comme uri
anneau l u m i n e u x . Enf in on appelle éclipses centrales .
celles dans lesquel les l 'observateur se t rouve au centre
de ГотЬгс , sur la l igne qui jo int les centres de la lune et
du sr lei l .

D'après ce que nous -avons vu plus haut , sur le
peu de largeur de l'ombre, lunaire comparat ivement au
disque terrestre , il est evident que les éclipses totales de
soleil ne peuvent être que locales et de peu de durée ,
tandis que les éclipses de lune sont universelles p:iur
tous les points de l 'hémisphère terrestre qui ont la lune

sur l'horison au moment de l'éclipsé , et peuvent à „ел use
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de la graiideur de l'ombre terrestre, durer beaucoup plus
longtems.

o5. Les éclipses totales de. soleil sont extrêmement
remarquables par les ténèbres qui les accompagnent, et
qu'elles portent successivement sur tous les points de la
îerre où l'ombre de la lune peut atteindre, précisément
comme on voit l'ombre d'un nuage, 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 : tlle le paraît encore plus à des yeux qui sortent de
Ja clarté du jour ; aussi remplit-elle les animaux de frayeur.
Le ciel parait tout-à-coup comme dans une nuit obscure ;
les étoiles se montrent dans tout leur éclat, 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.

{*) Cette proposition »era prouvée plu» bas par lu calcul.
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CHAPITRE XY,

Manière de calculer les circonstances des
Éclipses de Lune.

06. Nous allons maintenant montrer comment on peut
déterminer, par le calcul , toutes les circonstances ries
éclipses. Nous commencerons par les éclipses de 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 !T,
fig. 10 , représente le centre de l'ombre terrestre. Soit
jET7 l 'écliplique, TP le cercle de lalUude sur lequel
la conjonction arrive ; désignons par L le centre de la;
lune qui se trouve alors sur ce cercle ; et enfui soit LN
son orbite inclinée à l'écliijtique. En vertu du mouve-
ment du soleil dans l 'écliplique , le centre de l'ombre
terrestre, toujours diamétralement opposée à cet astre,
se meut comme lui et avec la même vitesse , d'occident
en orient, c'e;t-à-dire, de ff vers E.. Pendant ce tems,
le centre de la lune se meut aussi, d'occident 'en orient,
sur son orbite, c'est-à-dire de /V,vers£':. Les vitesses de,
ces deux mouvemens sont données par les tables astro-
nomiques. 11 s'agit de déterminer, d'après ces données,
l'instant où les deux cercles , qui représentent la lune
et l'ombre, se rencontreront soit avant la conjonction,
soit après.

recherche se simplifie beaucoup, en comiJérani
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que la distance apparente der, centres de la lune et de
l'ombre , pendant hi durcie de l 'éclipsé, étant nécessairement
fort peti te ,, peut être considérée comme rectilignc, et
que l'on peut regarder aussi les dif ferences de long i tude
ei de la t i tude , de ces centres, comme de petites lignes
droites paral lè les ou perpendicula i res à l ' éc l ip t ique ; de
sorte que le m o u v e m e n t des deux centros peut être censé
rapporté à des coordonnées rectangulaires x cl s , les
premières prises sur I ' e t l i p l i q u e J\E , les secondes sur
le cercle de la t i tude nui passe à chaque instant par le
centre de l'ombre^

La durée des éclipses de l u n e est toujours assez courte
pour que le mouveinen t du so le i l , et par conséquent celui
de Tomba e dans l 'écliptique , pendant l ' in terval le , puisse,
être considéré comme uniforme. On peut considérer aussi
comme uniformes les mouvemens de la lune en longi-
tude et en lat i tude , au moins dans une première ap-
proximation. Avec ces modifications, le problème n'offre
aucune diff icul té .

97. En ef fe t , soient T' , L' deux positions simultanées
de l'ombre sur l ' é c l i p l i q u c et de, la lune .sur son orbite ,
à un instant quelconque avant ou après l 'opposi t ion.
Puisque l'on conna î t les vitesses de la l u n e et de l'ombre
tant en long i tude qu'en l a t i t u d e , on aura aussi pour
ce même instant les valeurs de' T'Pf et P'L', qui
expriment les mouvemens re la t i f s du centre de la lune
par rapport au cer.tre de l'ombre. La somme des carrés
de ces lignes "donnera le carré de L'T , c'est-à-dire, de
la distance des centres, car le t r i ang le L1 P' T' est rectanele
en P'. D'après la valeur de cette distance on connaîtra
si l'éclipsé est commencée ou non ; et en formant l'ex-
presiion analyt ique de cet te valeur pour un terns quel-
conque , il est facile de déterminer l'instant précis île



P H Y S I Q U E . 455

chacune des phases de l'éclipsé. Il suffit pour cela de
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 faut ne les regarder que comme
une première approximation. Puisque l'on connaît ainsi à
très-peu-près l'instant de chaque phase , on prendra cet
instant pour origine des tems, 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. Celle fois le résullat 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. lin opérant ainsi suc-
cessivement pour chaque phase , oii connaîtra Irès-cxactc-
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 lune , les astronomes observent successive-
ment l'entrée et la sertie 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 moVennes entre leur immersion et leur emer-
sion répond au milieu de l'éclipsé , et l'observation de
ces phénomènes concourt 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 l'écliptique
et tous les cercles célestes, ne change nullement les
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positions respectives de tes astres entre eux. Ce mouvement
n'a d'autre effet que de présenter successivement l'éclipsé
à diverses portions du globe terrestre; il n'influe que sur
la possibilité de la voir, niais non pas sur son existence.

N O T E .

Soit ///' 1г mouvement horaire Ju soleil en longitude à Phis-
tant de l'opposition , tel que le donnent les tables astronomiques.

Ce seia aussi e mouvement horaire du centre de l'ombre, et par

conséquent après un tems quelconque t, compté eu heures et tn.
fractions d'heure , à partir de l'opposition , la distance du centre de
l'ombre au point U' où la conjonction airive sera exprimée généra-

Irmeut par m't, Ce teins devant être supposé négaiif pour les époques

antérieures; de même, si l'on nomme m'n les moiivemens horaires
de la lune en longitude el en lalitude b partir de la mime époque,

le déplacement de cet asire après le tems t , parallèlement à

l'écUptique , sera exprimé par mt; et parallèlement au cercle de lati-
tude par ut ; de sorte qu'eu nommant л la latitude du centre de

la lune à l'insiant de l'opposiliou } les deux coordonnées tic Ce centre,
pour un ti>ms quelconque / , seront exprimées par mi et л + ni.

Comme les n i a t i v c n i c t i s propres de la lune et du soleil en longitude,

sont toujours dirigis d'occident en orient, ils auront tous deux le

même si^ii« ; nous les regarderons comme positifs. Mais il n'en est

pas de même de n, nous le supposerons positif quand il rappro-

chera la lune du pôle boréal de l'écjiptiqiie , et négatif quand i\
l'en éloignera. De mime , nous supposerons л positif poin- les la-

titudes boréales , négatif pour les latitudes australes } ces quantités ,

avec leurs SIXTH'S , seront données par les tables astronomiques de

la lune et du soleil.
Ce!a posé , si Ton représente par с la distance de» centres de l'ombre

et de la iurie à un instant quelconque , с sera l'Iiypolbéduse d'uq

tiian^le renuncie dont les côtés seront mt — m't, ou la différence

«les mouvuuens en longitude ; et л + nt, c'esl-à-dtve la latitude

'Je la lune. Ou aura donc à cet instant

-. ni — ni ] * t ' -К ] л Ч- lit \ ' •=. c'v
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Maintenant, si l'on veut regarder .' comme inconnue dans cette équa-
tion , il n'y a qu'à я« donner arbitrairement с , ou la distance des centres ,

et la resolution de l'équation féru connaître la v.ileur correspondante

de t. On connaîtra donc ainsi les époques de toutes les circonstances

de lYcTipse que l'on voudra calculer.
Si Гон développe le second terme de cette cquatiou pour la ré-

soudre en général , elle devient

| (m — m')1 + n'| í1 •+• d* nt •= c» — *',

et. elle est biim facile à résoudre ; mais elle se simplifiera encore si

l'on y introduit uu angle auxiliaire « , tel qu'on ait

car en éliminant ni — л/ elle devient

If V + 2 Л ÍI.SÍI15 ».(=: (с1 — A a )s in ' a,

qui étant résolue, donne pour t ces doux valeurs trcà-si

— A sill' er Ч" sin ctl/C 7 - -'.' cus" K

Jl n'y a plus maintenant qu'à mettre pour c les différentes valeurs qui

conviennent au commencement ou à la fin de l'éclipsé , ou à telle

autre phase que l'on voudra choisir , et si celle phase est possible il

y aura toujours deux époques où elle auia l i eu , puisque notre équa-

tion nous a donné deux valeurs de t pour chaque valeur de c.

Déterminons ces valeurs de r. pour les principriles phases de l'éclipsé.

D'abord, quand le disque de la lune entrera dans la pénombre ou

s'en dégagera , la dislance des cinires sera égale á la somme des demi-
diamètres de la pénombre, cl do la Inné. Or en appelant [) le.ditmiHre

apparent du. soleil , D" celui di: la lime, fi et P les parallaxes Uorisoutales

D
de ces deux astres, le rayon extérieur de la pénombre est — 4- 1J 4- p

•л

suivant ce que Ton л vu dans le 6 8S , en n'.-unnt point é-a;d à la

faible lumière transmise par la ri!fraction de l'atmosphère. Ou aura
donc
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Disque de la lune tang, extér. à la pénombre... с =
2

Quand le disque de la lune sera entré tout-à-fait clans la pénombre,

ou sera sur le point d'en sortir , la distance des centres sera égale

au rayon extérieur de la pénombre , moins le demi-diamètre apparent

de la lune j on aura donc aloz'S

D—D"
Disque de la lune lang, inter, à la pénombre . с = — • +P+f

2

Quand le disque de la lune entrera dans l'ombre pure ou s'en dégagera,

la distance des centres sera égale à la somme des demi-diamètres de la
V

lune et de l'ombre. Ce dernier est égal â P -\- p suivant ce que
2

nous avons trouvé plus hau t , on aura donc alors

D"—D
Dis-iuc de la lune tang. extér. à l'ombre pure ... с = ——— +P+p >

c'est l'instant du commencement ou de la (in de l'éclipsé. On aura

de même

(D'+D]
Disque de la lune tang, inter, à l'ombre pure с = \-P+p-

Cbacime de ces phases, si clic est possiiiV, donnera deux valeurs

de I • mais si quelqu'une de ces valeurs se trouvait imaginaire , il

en faudrait conclure que la phase dont il s'agit est impossible. Si

les deux т alciirs de t sont égales, ce qui a lieu quand le radical

devient nul , la phase ne dure qu'un instant : par exemple , si cela

arrive ain«i pour la valeur с = 4- P + p qui a lieu quand

Je disque de ia lune est tangent extérieurement à l'ombre pure ? il

faut en conclure que le disque ne fjit que toucher l'ombre sans y

entrer. Il n'y a donc pas d'éclipsé proprement dite , mais simple-

ment une appulsc.

Une époque intéressante à déterminer , c'est Celle du milieu de

l'éclipsé ; cotie époque a évidemment lieu quand les deux valeurs

correspondantes de L sont égales entre eues , c'est-à-dire , quand lo

radical s'évanouit ; cal' , prenez deux, phases correspondante quel-

conques , par cicmple , l'entrée et la sortie de ГошЬге pure , la
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milieu sera toujours celte partie de f qui est indépendante du radi-

cal. On aura doue alors

л sin* л
Milieu de l'éclipsé t = » oust, des centres с — A cos a.

и

Je dis aussi que cet instant est celui où la distance des centres est

la plus petite , par conséquent celui de la plus grande phase ; en

effet , considérons une autre époque éloignée de celle-ci de t" en plui

ou en moins , en sorte фГоп ait généralement

л sin5 a * sin' a f/
ï zr: — H £' » par conséquent t -4- = í ï

/» • /г

si l'on substitue cette valeur dans notre équalipn en t, elle devient

t" = ± [/ c' — ла cos1 a, par conséquent c* = t"1 + Ла cos1 a.
n sin1»

Le trnnc affecté de t" ét.irit toujours posi l i f , il augmente toujours

la valeur de c. Ctlle-ci est donc la phis petite possible quand í" = о ,

ce qui dunne ta = A1 cos' a. ; c'est la -valeur que nous avons trouvée

pour If miucu de l'éclipsé; on en tire с =: >. cos a, car les seule»

valeurs positives de c íont admisibles , parce que la distance des centres

ne peut pas devenir négative par l.i nature du problème.

Puiàqne Ton i -onnni t la plus courte distance des centres , il est bien

facile de trouver Гё|егк1пе de la partie éclipsée de la lune ? à cet ins-

tant , étendue qui donne la mesure de la plus grande phase. Л la plu»

courte distance des centres A cos a , ajoutez. le demi-diamètre appa-

rent de la lune , ou — , vous aurez la distance du bord extérieur
2

D"
de la lune au centre «le l'ombre qui sera H >• cos a. \ si de cette

2

quantité vous retranche/ le demi-diamètre de ГошЪгс pure, c'est-à-dire >

P + p ) vous aurez la portion du diamètre de la lune qui
2

o'est point éclipsée. Ce sera H л cos a — P — p. Si cette
2

Quantité est positive , en la retranchant du diamètre apparent D"

D ' — D
'Oils aurez . + P + p — A cos e, pour la parue éclipsée du
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disque lunaire, portion que les astronomes ont coutume de convertir

en douzièmes de ce diamètre j el ils nomment improprement ces

D"+D
douzièmes des doigts. Si la quantité H л cos a — P — p ,

expression de la partie non éclipse'e, est nulle, cela indique que l'éclipsé

est totale à l'instant de la plus grande phase ; mais si cette expression

est négative , elle indique que l'éclipsé est plus que totale , ft elle

exprime la quantité dont Tombre déborde le disque lunaire.

Enfin , si l'on veut connaître la durée totale de l'éclipsé , il n'y a

qu'a chercher l'instant où la lune est entrée dans l'ombre pure , celui

où elle en est sertie , et retrancher cette seconde époque de la pre-

mière . on aura ainsi

Durée de l'éclipsé = a y ca — Л3 cos2 a *
n

dans frtle expression, il faudra mettre pour с la valeur qui convient aux

D"-D
iustans de l'entrée et de la sertie, cVst-à-dire с ^r 1- P -4- pf

Quoiqu'il soit presque superflu , après ce qui précède , de donner

un calcul numérique d'éclipsé de lune, cependant, pour ne rien

laisser à désirer, je prendrai pour exemple l'éclipsé de lune du ï т

mars I 7 Î > 4 ) ri"i a été calculée par I r l a n d e , Jans sr.n Aslronomie.

Je rapporterai d'abord les éicimns de la lune et du soleil «n mesures

sexagésimales , tels qu'ils sont donnés par les wblrs astronomiques

pour celte époque. On avait alors , suivant les calculs de Lafonde

Epoque de l'opposition le 18 mars 176^ , à o''.<>'- ia", tcms solairu

Д Paris , compté de minuit.

La t. de la lune à l'insl. de l'opposition A r=-t-38'.4a" boréale.

Mouv. horaire de la lune en laiilude. n =— э'.зб' la lune s'éloign«

du pôle boréal

de l'écliptiqufc-

Mouv. horaire de la lune en loiigit. . m — З^'.гЗ"

i\jouv. horaire du soleil en longitude * ni — 2'.an"

T)iamètre apparent de lu lune B"=z 53'.l'J"

i>a parailnxe lioiis. corrcsp. à ce diam. 1' — 61'. o"
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Diamètre apparent dû soleil D = Зз'.ю"

Sa parallaie liorisontale p ;= о', ç)*.

Avec ces données, ou trouve d'abord

« 206"
tang « =

m — in 2О9Ч

d'où l'on déduit, par les tables trigonemétriques

"= — 5°. 37'. 7".

J'observe que m — m est toujours positif, parce que la Lune та
toujours plus vite que le soleil.

On trouve ensuite le tems du milieu de l'éclipsé

л sina a
t = =-ho11.108047 >

nu en le convertissant en minutes et secondes

t-+6'. 29",

.Cette valeur de t étant positive doit être ajoutée à Ге'родие de l'oppo-

sition , c'est-à-dire, oh.6'. 12" le 18 mars; on aura doue ainsi

Milieu de l'e'clipse le 18 mars 1764 i ob.ia'.4i"-

La distance des centres à cet instant, qui est aussi celui de la plu»
grande phase est .• * cos л = 38'. 31 '•,

Ajoutez le demi-diamètre apparent de la lune
16'.3g", vous aurez la distance du bord extérieur
de la lune au centre de l'ombre 55'.io"j

D
Le demi-diamètre de l'ombre est P -t- f> ,

a
D

ou plutôt P + f> — — •+• l'.^jo" afin de tenir
2

compte de l'ombre portée par l'atmosphère ; ce
demi-diamètre sera donc /ß -44"j

En le retranchant de 55'. Io" on aura : lar-
geur de la partie non éclipsée de la lune . . . S'.aG' ;
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L'éclipsé n'est donc pas totale. Prenons le com-

plément de cette quantité à D", nous aurons:

diamètre de la partie éclipsée de la l u n e . . . . 2/J' • Sî" ;

a4'-52" l^Qa" O(»
ou en doigts iïd. • = I2d . -—t- = 8 doigts et5 33'. 18 1998" mo

11 faut encore calculer la distance des centres à l'instant de l'en-

trée dans l'ombre et de la sortie, alin d'en déduire les époques de

T)" — n
ccs phénomènes. Celle distance sera с ~ -4- P Ч- v 9

ou plutôt с zr -h P -+• p -f- i'-4°", en ayant égard à l'ombr«

portée par l'atmosphère terrestre. On anrn ainsi c —G5'.'.i3", et de

là on lire les deux Taleurs; de t relatives à ces deux inslans qui seront

Instant de l'entrée dans l'ombre r'r=-t-o''.io8oíÍ7-i''.4554G -ï'1. ig'.Sg",

Instant de la sortie t"- +O1 '.ioSo/J7+1 ь.43546;=ч ^.За'.Зу'',

Durée totale de l'éclipsé t" — í' = a. ib .4354Со=^': .5'/. 16".

La -valeur de t' étant négative et celle de t" positive, l'éclipsé com-
mence avant l'opj osiiion et l ini t âpres. L'instant absolu du commen-

cement est le 18 mars 1764, Л о1'.G', lu ', instant de l'opposition

moins la va leur de (', c'esl-à-dire , le 17 n in 1-5 , à 22 u .4 f>' .35" ,

tcms solaire à P.'iris compté de minuit, et la lui arrive le 18 rüars 176/4, à
o'.G'.ia", instant de l'opposition, plus la valeur de /", c'est-à-dire le

18 mars , à ih.3.S'.4i)", 'c lenis é'allt toujours ronipié de minui t .
D'après ces valeurs , on voi t que le coinmeiirfliK-nt et la fin de

l'éclipsé ont dû arriver dans le teins que la lune était au-dessus

elf l'horisou de Paris. L'éclipsé tonte entière a donc été visible

dans cette v i l le ; mais clic ne l'était pas dans l'Iiémisplu-re opposé:
c'est en cela seulement que le mouvement diurne du solt-il ou de la

terre a tie l 'influence dans les éclipses de lune. 11 ne lait qu'amener
cet astre et 1 ombre sous des mériditns difiérrns.

On voit que le calcul de tous ces phénomènes se- fait directement
sans avoir besoin de figures qui retracent ]a s i tua t ion des deux astres,

et uniquement on observant les règles des oignes algébriques. Ce-

pendant tous ces résultats pourraient se герп'чсшег aussi par des
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«Obstructions géométriques assez simples ; et comme les astronomes

en ont fait souvent usage , je crois devoir en dire un mot, eu ne les

donnant toutefois que comme une représentation des formules , et

non comme un moyen de trouver graphiquement les valeurs des

incomiues , ce qui se fait jjar le calcul avec infiniment plus de

précision , de promptitude et de facilité.

Л l'inspection de l'équation fondamentale

/ ( m — m )3 -t- n2 } t* -+- 3 л nt =r c3 —

on voit que la valeur de í serait ]a même si l'on supposait l'ombre

de la terre immobile sur le plan de l'écliptique , pourvu que l'on

donnât au centre de lu lune un mouvement en longitude égal à m — m',

c'est-à-dire, л l'excès de son mouvement en longitude sur celui de

l'ombre de la lerre. En effet , il est sensible que c'est uniquement en

vertu de ce mouvement relatif que la lune s éloigne ou s'approche de

l'ombre. Alors le centre de l'ombre restera immobile à l'origine des

coordonnées, par exemple, au point où l'opposition arrive, mais le centre

de: la lune se déplacera en vertu de son mouvement en latitude net de son

mouvement relalif m — ni en longitude, de l'aron que pour un tems

quelconque í , compté à part ir de l'opposition , ses coordonnées seront

A -4- nt et ( fit — /fi } í. On voit donc que ce centre décrit encore une

orbite plauu dont ПпсНп;Ц50П sur l'écliptique л pour tangente trigono-

mctrique - > au lieu que l'inclinaison de l'orbite vraie sur le
in — -ni

n
même plan , л pour tangente trigonométnque — — Cette inclinaison

de l'orbite fictive , que 1er. astronomes on appelée l'oibite relative

de la lune , est donc précisément égale à l'angle a que nous avons

introduit plus haut dans nos formules, et qui les a heureusement

simplifiées. D'après cela , si l'on veut construire graphiquement les

résultats de nos formules , il n'y a qu'à placer le centre de l'ombre

immobile en T sur l'éuliptique EN , voy. Jiç. n. TL sera le

cercle de latitude sur lequel l'opposition arrive , on v placera le centre •

de la Inné à une hauteur au-dessus ou au-dessous de l'éeliptiquc expri-

mée par la latitude л , puis on tracera l'orbite relative JLL\' , faisant

l'angle a. avec l'êcliplique. Si du centre T de l'ombre ou mène une

perpendiculaire ÏX'sur cette orbilc , TL sera la plus courle distance
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des centres ou », cos a.. Si des points Têt l.' comme centres, on décrit deux

circonférences de cercles , la гешкге avec un rayon égal au rayon ap-

parent de l'ombre terrestre , la seconde avec un rayon égal au demi-

diamètre appaivm de la lune, ces deux cercles, en se pénétrant,

«présenteront l'effet et la grandeur de la plus grande phare; L)e

même n en prenant sur l'orbite relative deux points //', //" ,' dont

la distante au centre de l'ombre soit la même et égale à

D'— D
• Ь P -t- f, ce seront les lieux des deux centres de la lune

2

lorsqu'elle est tangente à l'ombre terrestre : et ainsi de suite , on

représentera graphiquement toutes les phases de l'éclipsé ; mais ,

comme je l'ai c'éja fait observer , cette construction n'est bonne tout

au plus qu'à les rendre sensibles , et ue vaudrait rien pour les déter-

miner numériquement.

Je ne crois pas nécessaire de donner ici l'application numérique

de la méthode que j'ai indiquée dans le texte pour corriger par un

second calcul la supposition de l'uniformité des mouvemens horaires.
Outre que cette application n'a aucune difficulté , l'observation des
phases d'une éclipse de lune n'est j;.mais assez exacte pour qu'il soit

nécessaire de tenir compte de cette correction. Si je l'ai indiquée

dans le te.xte , c'est ahn d'exposer tout du Mute le procédé entier d'une

manière complète. Car ce procédé nous servira dans le c.llrul des
éclipses de soleil , et d'étoiles dont l'observation comporte une exac-
titude beaucoup pins grande. Je reniai puerai seideuient quo dans ce

cas général, l'instant du milieu de l'éclipsé ne répund pins néces-

sairement à la plus grande phase. L'époque où ci ilc-ci arrive est

déterminée par la cunilil ion que la ligne menée du centre de l'ombre à

l'orbite relative de la lune , soit la plus courte possible ; mais cette
orbite n'étant plus rectiligne , quand on considère les mouvemens

horaires comme variables , ce point de perpendicnlarité , -. it^yejfe- plus

intermédiaire , au moins en géuéral, entre ceux de l'entrée et de

la sortie.



PHYSIQUE. 465

CHAPITRE XVI.

Manière de calculer les circonstances générales
des Eclipses de Soleil.

98. LES premières questions que l'on peut se pro-
poser relativement aux éclipses de soleil, c'est d'abord
de déterminer s'il 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 de 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 mime 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
visuels.

Soient donc, Jig. 12, à un instant quelconque, T le
a, 3o
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centre de la terre , L celui de la lune , S celui du soleil,
et considérons le triangle rectiligne TSL formé par ces trois
points dans l'espace. Si Ton 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 OLT formé 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 ie triangle SLT lui seul fournit toutes
les données dont on a besoin , puisque l'on y connaît
les deux côtés ST, LT, 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 terre ; distance qui
s'exprime aisément d'après leurs différences <le 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-
vement 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 terre, supposition qui
satisfait également aux phénomènes , et même qui y satis-
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fait d'une manière infiniment plus 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 ou lui ôter 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. Elie pourra encore y
influer d'une autre manière, en 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 problème quand on veut
considérer nn point physique et déterminé de la terre ,
ne font rien quand on considère la terre en général.

loo. Ли reste, il existe un moyen très-simple de lever
ces difficultés, c'est de raisonner par rapport à un point
quelconque de la surface terrestre, comme nous l'avons
fait toui-à-1'heure , relativement à son centre. Seulement
il faudra employer dans le calcul les données propre*
à ces nouvelles circonstances, c'est-à-dire les élémens
apparens des deux-tl.stres vus du point assigné au lieu
des élémens vrais vus du centre de la terre. Et comme
ces deux genres de données ne diffèrent 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 connaîtra les instans des dif-
férentes phases de l'éclipsé 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 tous les développe-
mens des calculs indiqués.

IQI. 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 autour 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
slir les parties les plus occidenlales 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 a l lan t d'occident en orient, par l'excès de
sou 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'aljord le triangle í ALT de la fg. ja entre le
soleil, la lune et Ja terre ; nommons A' et T les deux angles en
S et en T. L'angle TLO extérieur à ce triangle est la distance ap-
parente du centre de la terre et de l'ombre, \ue de la lune : nou»
la nommerons c. On aura donc d'abord

с = ï7 Ч- J j par conséquent S = с — T.

Maintenant, du point T, menons ТО perpendiculaire à l'aie de
l'ombie ; si nous considérons cette perpendiculaire dans le triangle
S ТО , elle aura pour expression AT sin S ou f siu S, en nom-
mant J1' la distance A']' de la terre a« soleil, mais si nous la
considérons dans le triangle LJ'O, elle aura pour expression

L T sin с ou t ein c eu nommant t la dulance de la terre à la lune.
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Ce» deux valeur» d'une même ligne devant être égales, on aura

X'sin S = í ein с ou f sin ( « — T) •=• í sin с.

f'
On peut, au rapport — des distances, substituer le rapport inversa

f

dee parallaxes des d ли actres ou en nommant p celle de la
ып/У

lune, p celle du soleil j on aura ainsi

(ï) sin p.sin (с—Т) — sin ̂ '.sin с.

Celte équation est générale et rigoureuse ; mais quand on en fait

usage au moment de l'éclipsé , l'angle Т 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 dislance comme

nous l'avons fait dans les éclipses de lune , en la regardant comme

l'hypothénuse d'un triangle rectangle dont les côtés seront les dif-

férences de longitude et de latitude des deux astres. Soient donc

comme alors m et n les mouvemens horaires de la lune en longitude

et en latitude , ni celui du soleil en longitude , \ la latitude de la

lune à l'instant de la conjonction , et t le tems compté en heures

à partir de Cet instant j la différence des longitudes à l'instant t sera

(m — ni) t j la différence des latitudes sera л + nt j on aura donc

(a) 7» = (;« — m'Y £' -t- (\-b ni)'-

Cette valeur de T étant substituée dans l'équation (ï) , celle-ci

determinem e en fonction du tems í, c'est-à-dire qu'elle déterminera

pour un instant quelconque la distance des centres de la terre et de

J'ombre "vue de la lune. Réciproquement, si l'on donne à cette distance

les diverses valeurs qui correspondent aui ph.-ses de l'éclipsé que l'on,

veut calculer, le tems t sera la seule inconnue de 1 équation ( t ) j

tout se réduira donc à^ en extraire la valeur de í, et cette valeur

fera connaître l'instant de la phase que l'on a considérée.

L'équation (ï) pourrait donner la valeur de У en с d'une manière

rigoureuse et fort élégante. Pour'cela il suffit de remarquer qu'eue

«st parfaitement semblable à l'équation sin ( z - a nr) = cos 2 nil. em л

<jiie nous avoua obtenue dans le Ier. livre v pag. 44^, en traitant-
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des réfractions. Ici я est représenté par с; ъпт par У et cos 5лЛ pai

—*—• Notre équation (O i dans le cas actuel, sera tlonc résoluble
sm p n v ' '

comme celle des réfractions , c'est-à-dire , qu'en prenant deux »Bglei

Auxiliaires « et u, tels qu'on ait

sin n
cos » = > tang u = un « tang e,

sin p

on aur«

tang l T = tang I « tang ̂  u.

La valeur do T'étant connue de cette manière en fonctions de c, on la

mettrait dans 1 équation (^) qui donnerait t par la résolution algébrique ;

mais comme cette méthode ne peut avoir son application que dans des

cas bien rares où l'on, aurait besoin d'une précision extrême , il nous suf-

fira île l'avoir indiquée, et nous procoderons au dégagement de Т

par des approximations dont l'erreur sera presque insensible ; ce«

approximations consistent à supposer les petits arcs p, p', с,

e — T proportionnels à leurs sinus : alors l'équation ( ï ) devient

tt cette valeur étant substituée dans l'équation (2), on a pour déter-

miner t

(m —m') 14- (\+ ni)» =c'.| £.""*'.Y,

formule absolument pareille à celle que nous avons trouvée pour les

éclipses de lune ; il n'y a de différence qu'en ce que la ùistance

apparente с des centres de la terre et de Tombie lunaire s'y trouva

P — Pmultipliée par — ; mais ce même facteur 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 j de sorte

qu'en définitif, les conditions de ces phases, dans bs éclipses de

soleil, se détermineront exactement comme dans les écbpses de lune,

et Ton pourra , si l'on veut, les représenter géométriqnemeni, de 1*

теше manière.
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Par exemple , si l'on veut connaître rins tan t oi\ le disque terrestre

tntre dans la pénombre lunaire , c'est à-dire , le commencenient et

la fin de réclip»e, il n'y a qu'à supposer que la distance apparente

des centres de la pénombre et de la terre est égale à la somme de

leurs demi-diamètres apparens vus de la lune. La rayon extérieur de

la pénombre lunaire est - - г comme on l'a trouvé
2 p — p

précédemment; celui de la terre est égal à la parallaxe de la lune

ou à p. On aura dont: ainsi

Disq. terr, tang. exie'r. à la pén. lun.... с := ' - , •+• p >
a p — p

le ti-ms t 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 , fîg. l3,
représente l'arête de la pénombre , tangente aux surfaces de la lun*

et de la terre , et que M. soit le point de tangence ? la ligne L Т1 Шспее

du centre de la lune au point T' différera du rayon Visuel LM' mení

du même centre tangenliellement à la terre ; ces deux lignes feront entre

elles un petit angle T'LM'. Ainsi , quand l'éclipsé commence , la distance
apparente des centres vue de la lune, ou l'angle OL T'est égal à la somme

des trois angles OLT', T'LM, M'LT: le premier est le demi-diamètre
apparent de la pénombre vue du point L ; le dernier est la parallaxe Au

la luue : nous les avons ajoutés ensemble pour avoir c. Mais nous

avons négligé le petit angle T'LM' qui , dans le fait doit être ajouté

aux deux précédeos ; ainsi , pour ne rien laisser à désirer du côte

de l'exactitude , il faut calculer ce petit angle , et voir s'il peut

occasionner une erreur notable ; or cette évaluation est très facile ;
car si , par les centres de la lune et de la terre , on mene I»

rayons Liïl , T3Í perpendiculaires à l'arête MIV de la pénombre , il

est facile de Toir que la distance LTdes deux astres est coupée en /

f:n parties proportionnelles à ces rayons , de sorte qu'en nommant R

celui de la terre, R' celui de la lune , et appelant t la distance de«

tuatre» de la lune et de la terre , оц a £/= — > par couséquent
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— = = sin D + sin [ — ] > p étant la parallaxe de la lune
Ll *• \ 2 /

et D" son dirtmètre apparent vu de la terre. Or, — est aussi le sinus

de l'angle LIN , et cet angle LIN lui-méïne étant extérieur au

triangle LIT' est égal à la somme des deux intérieurs qui lui sont

opposés, c'cst-à-dù-e, я IT'L + ILT' = 1- p Ч- у , en nom-i

niant y le petit angle M'L T' dont nous voulons déterminer la valeur.

On aura donc ainsi l'équation

í fi" > . . fi"
sin / \- p Ч- у ) = sin p + sin . — ï

l 3 l 1

ou eu développant le premier membre , et mettant pour cos y sa

valeur ï — a sin 5 y

/•о" Л f W \.ъ . W . f fi" \
C0\ 3 ^•Sln/ Min^ а /1U

 2r-sin^+sin- 2

 6m^ 2 ^

en développant le terme sin [ h p ) dans le second membre , et

se bornant à la première puissance de sin y, on trouve

ï D" . Ö"»
< ein — sm' õ p + sin p . sin' —r >
l 2 - • ^ r 4!

an y •= ч, —

Si Ton substitue, dans cette formule , les valeurs

jD"=: 29'. 20," ; p = 54 •'") valeurs que nous emploierons bientôt

dans le calcul de l'éclipsé de soleil de l'année 1764 , et qui sont expri-

mées en mesures sexagésimales , on trouvera y égal à ;',Л de seconde

sexagésimale, quantité si peliie, qu'à moins d'avcir besoin de la 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

tin de l'éclipsé.

Puisque l'équation qui détermine le tems des phases est de même

forme gué celle que nous avons obtenue pour lea eclipses de lune,
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nous la traiterons de la mime manière, et nous ferons usage des
mêmes transformations. Il sera donc également commode d'intro-
duire , dans le cas actuel, l'inclinaison de l'orbile relative , que nous
avons employée dans les éclipses de lune. On fera donc comme alors

et l'équation qui détermine t deviendra

nata + 2* n s in j a . f= < с* .1 ~] —Л» S e i n ' e t ;

rn la résolvant de la même manure, elle donnera comme dans b
page 457

t =
— лет' з+sin a 1/ c' (——— ) — :

II n'y a plus maintenant qu'à mettre , pour с , les différentes va-
leurs qui conviennent aux phases que l'on veut considérer ; et les
deux valeurs de / feront connaître les époques correspondantes où
ces phases arriveront.

Par exemple , si l'on veut déterminer le tr.ms du commencement
et de la fin de l'éclipsé, il n'y a qu'à , ainsi que nous l'avons déjà

(/>" Ч- Z>) / f> \
dit, mettre pour с cette valeur... с = I ; 1 + p.

a \p-pJ
et les deux instans cherchés seront

. - |/<0"Ч-Я Л>
— л sm' a+sm a L/ < -- h p — p f — *"

Ou prouvera , comme pour les éclipses de lune , que la plus grande
phase de l'éclipsé a lieu quand le radical s'évanouit , c'est-à-dire ,
quand on a

/• p \
•=. f — - - l *

\p-p'J

C'est alisa l'instaat du milieu de l'éclipsé ; car cette valeur de t
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eel la demi-somme de celles qni conviennent au commencement el

я la fin. On conclura la grandeur de l'éclipsé comme on l'a fait

pour les éclipses de lune , el on l'évaluera, si l'on veut, en doigts.

suivant l'usage des astronomes. Le calcul est absolument le même

que celui que nous avons fait alors , el cela doit être ainsi , puisque

les formules sont identkruernent semblables , à l'eicepdon du fac-

p
leur constant ; •

P — J>

Jusqu'ici nous sommes partis de l'époque de la conjonction pour

trouver les instans dûs différentes phases. Mais réciproquement si

l'instant d'une de ces phases était donné , rien ne serait plus facile que

d'eu déduire l'époque de la conjonction. Il suffirait de retrancher de

l'instant obsei"vé la valeur de í qui convient » cette phase , et qui

est donnée par nos formules. Il faut faire beaucoup d'attention à

ce résultat, car il est la base de la méthode qui sert à déterminer

les longitudes des lieux et les corrections des tables de la lune par des

observations d'éclipsés.

Si l'on voulait connaître l'instant du commencement ou de la fin

de l'éclipsé pour im оЫсглаишг qui serait placé au centre même de la

terre , il n'y aurait qu'à considérer, qu'aux instans cherchés, la distance

apparente des renl i fs «le la terre et de l'ombre, vue de la lune,

doit égaler le rtcmi-diamcire de la pénombre vu du même point ;

/D" + D-\ J>
or, ce ilfini-dlainèlie est écal à [ • ! • • Telle est

V a } ]> — p
donc la valeur de с pour le cns dont, il s'agii. En la substituant dans

l'exprcsiion générale de í, elle devient

et les deux valeurs de í qu'elle donnera appartiennent aux instam

cherchés. On an ia i t pu encore arriver à ces résultats d'une autre

manière , en observant que relativement au centre de la terre, on

a p — о , p' =: о. Ainsi, en faisant ces suppositions dans les valeurs

géniTules de L relatives au commencement et à la lin de l'éclijise,

uu aura les valeurs pour le centre de la terre , et ces valeur* seront



P H Y S I Q U E .

í =

, . ï //^"-i- '''N2
—л sin1 « + sin« B/ ( l — P I ' c o s

c'est-à-dire, précisément celles <|iie nous venons de trouver.

Je prendrai pour exemple l'éclipsé de soleil qui eut lieu le pre-

mier avril 1764, et qui ii servi "le base au grand travail de Dionis-

du-Séjoin1 Mir IPS éclipses. Comme il ne s'agit ici que cFun exemple

de calcul, j'adopterai IPS élémcns de la lune , qu'il a donnés dans

son ouvrage, quoique Ton en pût trouver de plus exacts par les

labiés actuelles. Nous supposerons donc avec lui

Instant, de la conjonclion ioV3i'.5', tems solaire apparent à Paris- i

Latitude de la lune en conjonction л —-f-Зу'.Зз" boréale.

Mouvement horaire de la lune en latitude.. n =+ 2'.44" la lune se

rapproche du pôle boréal de l'écliptique.

Mouvement horaire de la lune en lougitude m ?=+ъг) . 5(j"

Mouvement du soleil en longitude ni =r-t- -í."*•-". 7

Parallaxe- horisoniale du soleil p' — 8". 8

Parallaxe hoi-is. de la lune en conjonclion. . j) — 54 . ï"• 5

Diamètre apparent de la lune D"r= Tuj'.ac/'

Diamètre apparent du soleil D =z 5i'.5a".

En mettant ces données dans notre formule, on trouvera

Cimimcncernent í' = - оь, i fá-S—^^sSgS — — 2'',88^76 — — гь • 55'. i ",

Fin t" = -oll,i4478-l-'21',73898 = + 3Il,5gi'.>.o — a"1.35'. 5g",

Milieu t ^-o'^t/J.^S— -оь. 8 . i".

1-е commencement et le milieu de l'éclipsé ont donc eu Heu avant

la conjonction, la liu après, I ..ï distance apparente des centres de la

terre et de Tonibve lunaire à l'instant de la plus grande ]>hase

; • *cosa = 3c/.u7"; cette distance étant moindre i;ue Jl* pe-
P — P
rallaie de la lune qui représente le demi-diamètre apparent delà terre
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vue de la lune, il s'ensuit que Taxe de l'ombre touibait ù c?t instant dans

l'intérieur du disqne terrestre. L'éclipsé était donc centrale pour

certains l>-:x , quoiqu'elle ne le lut point pour Je centre de la terre;

cependant, il n'y avail point d'obscurité toiole , puisque Je diamètre

apparent du soleil surpasse celui de la lune. L'cclipse était donc
centrale et annulaire dans certains lieux ; dans d'autres, elle était

annulaire sans être centrale, il »'en est trouva aussi qui ont dû la

voir partielle sans être annulaire ni centrale ; i-n!:'n il restait plus

de la moitié du disque terrestre où on ne la voyait pas du tout,

car le rayon de la pénombre - - г • - ' = 3o' • 45" est
P-P 2

moindre que la plus courte distance des centres 3g'. 27", de sorte
que du côté même où l'ombre pas.ie , il y a une portion du

diamètre du disque égale à S'./ja" qui n'est point éclipsée. En

retranchant celte portion , du demi-diamètre apparent de la terre

54.i". 5, il restera fó .ig,5 pour la partie éclipsée, qui, divisée

par la valeur du diamètre et réduite en doigts , deviendrait

1", 5 _ , 3
— 5 dojets et --

°
.

0485.0 ° Mo

11 y aurait quelques modilicatïons à faire à toue ces résultats si
l'on Yonhit obtenir Ь dernière exnclinide Le mouvement horaire

de la lune n'est pas rigoureusement constant comme nous l'avons
supposé , la différence se fait déjà sentir après des intervalles de

tenis peu fOnsideY. i>bles. De meine la parallaxe tie la lune et son

diamètre арр.ич ;u f vanent aussi, avec sa distance à 1л terre. Toute»

ers quantités qui sont les clémens de nos calculs n'ont pas la

même valeur an commencement de l'éclipsé , au milieu et à la lin.
II /ant donc avoir égard à leurs variations.

On pourrait cl', b»rd y parvenir par interpolation; car, pendant

un intervalle de quelques heures, le mouvement horaire de la lune,

«oit en latitude , soit en longitude , peut tire représenté par une
expression de la forma a •+• bl 4- et3 , uù abc désignent des nombres

connus, et í, le teins exprime en heures. Quant à la parallaxe et au
demi— diamèire , leur expression générale serait encore pins ihf île ,

paire qu'ils ne varient que proportionnellement au tenis : en loi—

donc cei expressions générales , et les suiatituani dans k*
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Taleurs de Т et de С , au lieu de celles dont nous avons fait usage,

on pourrait encore en lirer le toms par des approximations assez

faciles : mais il sera encore plus simple de regarder les résultais

oblenus précédemment comme de premières données approchées qu'il

faut rectifier ensuite.

Supposons , par exemple , que notre premier calcul ait indiqué la lin

de l'écU^se a ut;e époque t après la conjonction , et que 1 on veuille déter-

miner cette époque avec toute l'exactitude possible, en avantéçardaux

variations du mouvement horaire. On supposera que l'instant cherché
De diffère de t (;че d'une petite quantité í' : on calculera, pour

l'instant í , par les tables nstronomiuiics, la lougilude /" du soleil ,

son mouvement horaire m', son diamètre apparent -O, sa parallaxe
p', la longitude l de la lune , sa latitude \, ses mouvemens horaires

m et л en longitude et en latitude, sa parallaxe p et son diamitre

apparent D"'. Alors , pour l'instant í' voisin du premier, la diffé-

rence de longitude de la lune et du sulcil sera /— ï -h (m — тл') f',

la différence des latitudes л H- ni ' , par conséquent l'angle à la

terre У, entre les centras du soleil et de la lune sera exprimé par

l'hypothénuse du triangle rectangle formé par ces différences c'est-

à-dire que l'on aura

T' = il— l' + (m — m'} (}' + (* + nt']'.

Or , on nommant с la distance des centres de la terre et de

l'ombre vue de la lune à un instant quelconque , nous avons trouvé

on aura donc encore

|i_ l' + (и — m'} t'Y + (A 4- nt'}' = e> f'LUL

équation tout-à-fait analogue à celle que nous avons obtenue d'abord ,

mais dans laquelle les élémens des deux astres sont rela tils à l'instant

t' '• eu développant cette équation on aura

{ (m - тл>+я= ] f'+з { лп+^-Г ) (m -ти') } (- с *(P^L Y. л"-(/-Г )>;
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on la transformera de la même manière en introduisant r'incliriainOu

л de 1 orbite relative à l'instant t-7 de manière qu'on ait

/»
taug o =

m — m

car en éliminant (m — m ' } on aura

лV'+ansin« j л siiin+rz-f) cos» J t'= /c» ( —- J - »' - (/-/)" ] siu'»;

cette équation élant résolue algébriquement donne pour (' deux \a-
Ittirs qui sont

+sm»!/ с/?~-У-*1-(/-
Г V. /' /

L'une de ces valeurs est la correction qu'il faut faire à I'insiant t

poi.r avoir la phase que l'on cherche , et qui est ici par supposi-

tion la iin de l'éclipsé j l'autre valeur est la correction qu'il faudrait

Appliquer à Ce ше"ше instant pour avoir la phase correspondante »

par ficmple ici le commencement de l'éclipsé , ai les mouvermns ho-

raires restaient toujours les mêmes qu'à I instant í pris pour origine.

Cette dernière valeur ne peut nous intéresser puisqu'elle est contraire л
la nature ; il faut donc savoir reconnaître celle des deux eue non»

voulons obtenir , et cela est très-facile, cai .celle-ci s'évanouirait sila

distance apparente des centres de la Inné et du soleil calculée pour l'instant

/ pris pour origine c l u i t exactement égale à la valeur с . •

ou Т <;ui corrsspoiid à la phase que l'on considère, c'esl-à-dire , si Год

avait a cet iusLaiit

— A» — (/ l'Y £= O-

La valeur de r' qui nous intéresse doit satisfaire à cette condition,

cqst far coiijci[ueut celle où le radical est affecté du signe positif,

QCôt- à-dire

.
- Sin. [ - Sill a +>'-/-.COS «} -i-sin « I/ '-YiUlV-^ - (í-

1 Г \ l> /
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Mai« comme cette valeur qui doit être fort petite serait ainsi donnée

par Ь différence de deux quantités qui pourraient être assez grandes

et qu'il faudrait calculer a>ec beaucoup de précision, nous multiplie-

tons ces deux termes рас

l/ c'(— - — ) -V-C-

et alors on aura

r__

T/ c->\P-!— ) -^-(/-í

II est facile de voir que l'autre valeur de t' ne pourra pas satis-

faire à la mime condition en général , mais elle y satisferait si
l'on avait en même tems

— Л* — ^ / — l'y* — О , Л 6Ín л -4- (^ — t ') COS arr O<

La première condition signifie que l'instant t , résultat du pre-

mier calcul , est exact , et qu'il n'y a rien à y changer, l'our iu-

lerpréter la «econde , faisons

j— - = tangi ,

ft sera l'angle formé avec l'écliptique par la dis'ance apparente de»

centres de la lune et du soleil à l'instant í , cette distance étant

vue de la terre. En substituant celle valeur daus la secunde des con-

ditions que nous venons d'obtenir , on aura

sin a sin ß + со» и cos (2 = о , ou со? ( а. — í ) = о ,

tfest-n-diru , que différence des angles ч et ß serait égale à un aiiglq

droit; et par conséquent, dans ce cas, l'oruile relative de la lune

vue de la terre serait perpendiculaire à la ligne nui joint son ctntrc

et celui du soleil. Cette ch cOQSUQce ne pwt appai tenir qu'au milieu
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de 1'éclipíe, et non au commencement ni à la fin , à moins qu'elle ne

se réduise л une appulse.

Quand on aura corrigé l'époque de la lin de l'éclipsé, comme
nous vcnon • 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 a. cette époque , et v plaçant l'origine du tenis

í'. On choisira de même entre les deux valeurs de t' celé qui

f P — l'Vs'évanouit quand с1 . I • l — л» — (/ — l")* = о , c'est-à-

dire, que l'on pourra employer l'expression que nous venons de déter-
miner en général, pourvu que l'on v substitue les valeurs numé-

riques qui conviennent aux instans que l'on veut considérer. Dans

ce cas général où l'on suppose les mouvemens horaires variables , le
lems de la plus grande phase n'est plus intermédiaire entre le milieu

et Ь Пи.

Si l ' instant du commencement ou de la lin de l'éclipsé avr.it été-
réellement observé et que l'on voulut en conclure l'époque de la

conjonction , il n'y aurait qu'à calculer la valeur exacte du teins

i-4- z', comme nous venons de le fa i re , et la retrancher du tems

de l'observation , s'il s'agissait de la lin de l'éclipsé ; ou l'y ajouter

•'il s'agissait du commencement.
II y a encore nue antre circonstance à laquelle nous n'avons

point eu égard, et qu'il nous faut corriger aussi, avant de com-

mencer notre seconde approximation. Nous avons supposé la terre

sphérique, et nous avons calculé le contact de la pénombre et du
]a 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 le remire exact ,

il faut déterminer le point physique du sphéroïde terrestre qui reçoit

le premier contact de la pénombre , et celui qui le reçoit le der-

nier ; il faut calculer la longueur dis rayons terrestres qui passent
par ces points , cl prendre pour de mi-diamütrc apparent de la terre ,
c'est-à-dire, pour parallaxe do la lune, les valeurs de la parallaxe

qui y correspondent j ce sont ces valeurs qu'il iaut introduire dans

nos formules pour calculer les résultats du premier et du dernier

contact, c'esl-à-dire, In commencement et la fin de l'éclipsé.

Cette recherche semble assez compliquée an premier coup-d'ceil ;

parce que la parallaxe dépend du lieu où se fait le contact ; paf

conséquent de l'instant où со contact arrive ; et réciproquement
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l ' instant Ли contact dépend (.le la parallaxe. Mais on simplifiera ,

tout en remarquant que Геггеиг du contact calculé, en imposant

ïa terre sphérique, rie peut être que fort peu considérable , puisque

la terre dif/cre très-peu d'une sphere. Par conséquent l'instant du

contact étant connu sur In sphère , on peut l'employer à cafculer

la longitude et la btiuiile pcogrnpliiqups du iien dû ce conta« doit

arriver. On y prendra la valeur du raviin terrestre; et comme la

variation totale de ce rayon , du pôle n i'équateiir , est extrêmement

peti te, elle deviendra toul-à-Ciit insensible^sur le petit espace où le

point de contact pourra varier.

Pour résoudre cette question, et confirmer par le calcul les nppro*i-

Vialions que nous venous d'inuiqiio.v , n prenons la jiy. i3. Dans celle

usure, les points •У^.Т' rrr,i'ésent< vi l;'s oneres du solril , de la

lune et de la tern1. T - i ' s circonférences d;'cn!cs autour1 des deux

derniers, sont les intersections de Ь lune et tîe la tei're supposées sphé-

riques par le plan des trois centres. Enfin la ligne liîil tangente à

ces deux circonférences est l'arête extreme de la pcuumbrc qui se

trouve toujours dans ce plan et qui doit iire Vanpcnie à la sphère ter-

restre dans le cas du premier et du dernier contact, en sorte rjue

l'impie KMT est droit. Or si du point de contact M nous menons la

ligne MS au centre du soleil, l'angle KMS sera le demi-diamètre ap-

parent de cet astre , ou — -, puisque KM est l'arête de la péuombre,
2

qui lui est tangenïe. Par conséquent , si nous continuons à employer

D
les mesures sexagésimales, nous aurons SM Г — go— —; l'angle

ïo'J/ Ju même triangle est à trèsi-fpeu-près égal à li parallaxe hori-

sontale du soieil , c'esL-à-dire à yu', puisque le bord ò" du soleil est

horizontal еГ4 j]f. Ainsi la somme de ces deux angles est
D

no — — -+• p ; et comme Is troisième äugle Л'7'Л/ en est le supple—

D
= 9°' + —-f

C'est la distance angulaire du soleil au point du premier ou du dernier,

contact vue de la terre.

Maintenant que cet angle est connu, soit , Jig. i^, T lç centre

2. 3l
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de la terre , T VW" la «eclion de sa surface par le plan áe l'écïip"
tique; iS^S' les positions successives du soleil daus.ce plnn à l'instant
de la conjonction et du dernier contact, enfin M le point de l'a
»uifiice terrestre où ce contact a eu lieu. Si de ce point qu'il faut
supposer élevé au-dessus du plan de la figure , irons menons le
rayon âïT au centre de la terre , l'angle >S л Л sera l'angle de dis-
tance que nous venons de déterminer. De plus, on connaîtra l'in-
clinaison du plan &'ТЛ1 sur l'écliptique ; car puisque la lune s'y
trouve à l'instant du dernier contact dont l'époque est, je suppose , t" ?
sa latitude , à cet i ni la ni, ф1 д -t- ut" ; sa différence de longitude avec le
soleil est ( m — nt ) i", et sa distance apparente au soleil vue de la terre

1У' -t- D
est T ou 1- v — p ; par conséquent, comme ces .arcs sont

2

fort petits, le sinus de l'inclinaison du plan sera — ; et

(m - ta) t" .
son cosinus sera -rr,——, Avec ces données, on peut

if -4- J)tj

»bernent calculer la btitude du point A/ et sa différence de longi-
tude a\ec le soleil, car si Ton iibaisse etc ce point sur i'écliptique
le cercle de latitude Lfl\'" ', les trois point» V •, V" , M , forme-
ront sur la sphère terrestre un triangle spliérique rectangle eil V .

claris lequel on connaîtra de plus l'hypothénuse VTM=.<y>-\ --- »'

tt l'an.ï'e dièdre M^''V" que nous venons de déterminer. On aura
cipnt aillai, par les règles do -la trigonométrie

cos í -- p ) • ( * + ni")

T,-T,- f D Л (m — ,n'} l"
tang V V = tang (QO -f- - - p') • ^,+ ц .

-~— + p-p'

Dans la première de cea valeurs , on peut supposer . . . . *

cos | «' J = ï , il u'en résultera que quelques second« de dii»
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féreuce sur MV" , et quelques secondes ne sont d'aucune conséquence
dans cetle élimination. Quant à la valeur de Vf" , or, тч ut' la sim-

plifier beaucoup; rar en faisant V V" =90+ F', ce qui donne

tang V'V" •=• •— ' ' , l'écpatipù qui détermine УУ" d e-\knt
tan f

^^ (m — m') í''

On voit donc qiie l'arc V est trùs-ptrii de l'ordre -- t/ i ar

eonséqueiit , en substituant les sinus aux ajrs , on aura par une ap-
proximation toujours suffisante

,
f-f

{m — m ' ) t"
ce qui donne

V V" = 9° , ..,„- •--( m — ni ) í

C'est la différence de longitude entre let point Л1 et le soleil :
ajoutez-Y le niouvenjent du soleil en longitude depub la conjonc-
tion jusqu'à l ' insînnt du dernier contact, mouvement éj.il à //.-'í",
TOUS aurez Ia longitude du point Л/ comptée du point /^ de l'éciip-
tique ou la conjonction est arrivée. Eiiiin , si l'on ajoute encore la
longitude ilu soleil comptée de réquinoxe , à l'époque de la rrmjoitc-
tion , longitude que nous nommons L , et q,ui est représentée par
f V dans la figure , on aura la longitude du point Л/ rapportée au
point équinoxial. On obtiendra ainsi ces expressions très-simples :

Coordonnées du, point Je la terre ou sejuit le dernier contact
de la pénombre.

ï.ongitude du zémlh QO+L + ntt

lia (latitude du zénith). . ...

(m — m") t"

л -Ь nt"
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Par exemple, dans l'éclipsé que nous avons calculée, on avait,

à l'époque du dernier contact ................... t" = 2'',5f)42o ,

On avait de plus, à l'instant de le conjonction L = t2°.g'.56".

En employnnt ces quantités et les autres données dont nous avoi?»

ftit usaçe , on trouve que le dernier contact a eu lieu dans un

point de la terre où l'on avait à cet instant :

Longitude du zénith .. ........... 102°. 35'. »5'',

Laiiitnlc du y.énith ............ 3Ï° . 27' . 35" boréale.

Les mîmes i-aisonnemens appliqués au commencement de l'éclipsé

donneront :

Coordonnées du point de la terre où se fait le premier contact

de lu pénombre,

D ,\(D"+D

Longitude du zénith y-o°+L+m't'+0

uin ( latitude du zéoith )

(m — m'} t'

л -+- nt'

Par exemple, dans notre éclipse on avait à cet instant .......

t' = — 2'',885у6, ce qui donne , pour le point du premier contact

Longitude du zénith .......... • «8i3.^5'.48"

Latitude .................. 2 1 « . 5p o" boréale.

,En appliquant ces formules; il ne faut pas oublier de donner à

t' et à t" les signes qui leur appartiennent et qui sont déterminés

par les calculs précédons. Avec celle seule attention les formules

sont générales et peuvent servir pour toils les cas.

Il ne reste plus maintenant qu à transformer ces coordonnées en

ascensions .droites et en déclinaisons , ce qui est très-facile par le»

foi mules de la page 58 ; on trouvera ainsi

Point du dernier contact :

Ascension droite du zénith ...... '. . . . 109". i'.55"

Déclinaison du y.enith ou latitude géographique 56". 6'. 20" boréale.

Point du premier contact :

Ascension droite du zénith .......... 289°. 53'. 67"

Déclinaison du zénith ou latitude géographique r— l° . "í • 3g" australe-
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La connaissance des latitudes géographiques soffit déjà pour trouve»
les parallaxes correspondante» à ces drai points du globe terrestre , car
nousavous donné , dans le premier livre, page 164 > l'expression générale
des rayins terrestres pour une latitude quelconque , et les pur, liaxes
sonl proportionnelles á ces rayons. Celle que nous avons employée,
54'.i".5, est la valeur qui convenait au rayon du pôle. Soit donc В
ce ra_yon exprimé en mètres , et R'ji" les rayons pduv lc& deux latitudes
où le contact a eu lieu ; les véritables parallaxe relatives à ces ktitudes
seront

Pour le premier contact. 54'- i".5x—=54'- i"j5.i,oo3?g7=54.i3".3h

Pour le dernier 54'. i'.5x —=54'. i",5. i,ooiO24=54'.4'-8
В

A parler rigoureusement, ces parallaxes ne sont pas encore celle«
qu'il faudrait employer dans le calcul de la distance des centres , car
elles appartiennent au point du sphéroïde où 9e fait le contact de la
pénombre , par exemple au point Л/, fig. i5, et non pas au point AT,
où le sphéroïde est touché par le rayon visuel mené du ceutre de la
lune. Mais il est facile de voir que l'erreur sera toujours bien petite à
cause du peu de différence de ces deux points. En effet, soit V le
point d'intersection des deux droites KM, LM' dont Tune touche
la terre en J/, l'autre en M', II est visible que les deux angles
Л/jfil/', A'flj seront égaux, comme ayant tous deux pour sup-

ptémentle mime angle M У Mi'. On aura donc MTM' =: —- ; -//"étant

le diamètre apparent de la lune , ce sera i5' sexap. , en supposant ce dia-
mètre d* 3o'. Or une différence de 15' dans la position de dtux points sur
le sphéroïde terrestre , supposé elliptique , ne fait pas plus de o' ,o5
sui* la parallaxe , dans les cas meine les plus favorables à cette va-
linlion. On peut ilunc , vu la, petitesse do celte erreur, négliger la
différence dus rayons terrestres entre les points M et RI' ; et calculer la
distance d'^s centres dans le cas du premier et du dernier contact avec
les рага11а\ей que nous venons de déterminer. Mah ici se présent«
encore une autre circunsiance. Le ravo" visuel T.M' mené delà lune
tangcntiellenient au .sphéroïde-elliptique n'est plus perpendiculaire au
rayon terrestre. Par conséquent l'angle TLM' n'est pas lout-à-fiiit
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egal .i Ja parallaxe horjsontale qui convient à ce rayon. Cette remarque

est M-.-.if ii l.i r i g u e u r ; mais l'erreur cjiii peut résulter de son omission
est encore plus faibJo (jue ia précédenic } car si l'on mène en M'

nue normale à IVJlipse , celle normale faisant avec le layon un angle л,

la ùisin/.cc d, la lime au zénith v ra i , compte'« à partir Au rayon ,
sera Г)" -t- ',• ; |>ar conséquent la parallaxe da hauteur TLDl' sera égale

a p sin (Qu + n) ou p cos n , p étant la parallaxe borisontale dans

J'eiiii-i . O, la plus grande vak-ur tir. l'angle- n étant toujours au-dessous

de 13' se;..i::rsiinalc'5 , le facteur cos n ne peut pas produira phis Ae

О ,O2 dp ' a r i a u . i n dans la parallaxe ï?.

E n f f ' i M Ton voulait tenir compte exactement de toutes les circons-.

tances (!" probjème avec uue rigueur géométrique, il ne faudrait pas

supposer ';:ie IH premier et le dernier contact de.la pénombre avec

le sphrro' i le terrestre se font dans le plan des trois centres. Cette

disnos::br avii: üüii dans le cas de la sphère , elle «'n plus lieu quand
îa îcrrt' est lin sphéroïde elliptique j excepté dans deux cas j lorsque

le plan des t ro is centres coïncide avec J'équatenr ou avec un mé-
ïiJicn. Ainsi pour traiter oc problème avec ses circonstances géomé-

triques , il fnud ra i t concevoir le cône de la pétiombre et l'ellipsoïde,
terrestre connue étant tous dciLX mobiles coufornjéuient aux lois que
nous avons établ ifSj puis chercher les conditions du contact de leurs

surfaces. La peîiti-sse de l'aplatissement de la terre, et la connais-

sance ilrja li^s-iippi'ûcli(.v dit lieu cl. île l'instant des contacts sur la
sphère permelliaient de rcSMidre ce problème par des approximation«
faciles. Mais crue rti-ht'rclic minutieuse n'aurait aucune utilité bien

réelle ci si je S"i ; сMrt1 à ce sujet dans quelques dé'ails , c'est uni,-

cmpmcnt luuir didîtr.!1 une idce j'i^oui-euse de la question 7 et montrer

eur quoi portiînt los a|.pruxnnatious qui la f.iciulent.

Si l 'un U'iil né^lipcr la dernière circonjlance que nous venons

â'indiq'jer, on pdiiria calculer la distance des centres avec les p.r-

ralhxcs clli[;:iq:ies que nous avons trouvées pour lee installs des
cornacis. .Л \cc e.cs para l laxes , et les élémens du mouvement des. ~

deux asti'fs c.nb'iilcs pour ces mêmes iu^tans, on pi'océdera à une

seconde ani i r ' iMnini ion . ut ct t te fois en obtiendra les imtans du conî-

lnrncjin(n\, et. dí I''1 bu de Ic.clipse avec une grande exactitude.

Si l'un rou l a i t coninîtrc coni|'ili'!cnient la position des deux poinU

d'rniire ei de sorlic que nous venons de déterminer sur la sphère , ''

faudrait avoir leur longitude géographique rapportée au méridien d ив.
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lieu déterminé, de Paris , par exemple; or , rien n'est plus facile; car il

suffit de calculer l'ascension droite du soleil pour les instnns des deux

contacts, et de la retrancher de l'ascension droite du 7.(:nii.li 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 J'inst:iTit oxi le phé-

nomène a eu lieu ; et comme on connaît l'heure Ч11' fc comptait л

Paris au même instant , on aura par ce moyen la différence des

longitudes. Voici le type de ce. calcul qui n'a pas besoin ("expli-

cation.

Premier contdct. Dernier contact*

Longitude du soleil à l'époque Je

lu conjonction ia». 9'.56" 12°. 9'.56"

Réduction à l'instant du phéno-

mène • mji' = — 7'. 7" m ï" — -b6'.ъ4"

Longitude du soleil à l'instant du

phénomène , 12». а'.нд" i2°.i6'.2o"

Avec ces longitudes et l'ohliquité

de l'écliplique 23°.ali'.21", on cal-

cule Jes valeurs correspondantes de

l'ascension droile dusoleil, qui sont,

suivant les formules de lb page 58. . )3°. 5'-53" i3°.2o'.28'

Retranchant ces résultats de l'as-

• cension droite de chaque point, qui

«st. a8o°.53'-57" юг)°. j',55"

on n l'angle horaire du soleil à Гтя-

tant du phénomène 2*3;,°.48. 4" $a ./\\ .ly"

ou en divisant par i5 pour réduire

«n heun.-s solaires 17''.5Г. 12" бь.22'.#>"

Ces angles sont comptés à partir du méridien supérieur, et d'orient

en 'Decidem, de о ц 3(jo° ,* or, en comptant toujours de la nums

»lanière , on avait , à Paris ,
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Premier contact. Dernier contact.

A Гшл tant de la conjonction. 22Ь.5Г. 5" 22L.3i'. 5"

Réduction i l'instant du phé-

nomène t = 2Ь.53'. ï" Z":= -t- 2b.35'.3()"

Heure que l'on cotnçtait à

Paris à l'instant du phénonàne. ig'-.SS'. 4 xb. 6'.44"

Retranchant les angles ho-

raires des deux lieux ï yb. 51 '. 12" 6b. 22'. 46"

on a leurs longitudes géogra-

phiques rapportées au méridien
de Paris. ib.46'.52" i8b.43'.5S"

Ces fongitud.es sont comptées d'orient en occident comme les angles

boraires. Comme la dernière surpasse I21.. si l'on veut la convertir

en longitude occidentale , il n'j a qu'à prendre son supplément à

a4b-, ce sera 5h.i6'.2".
Ces résultais , obtenus en supposant la terre spbérique , ne peuvent

comporter que quelques minutes d'erreur, £i 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-
tions , il n'y aurait qu'il suivre la mnrclie que nous venons d'adopter

(ruant aux riiisotmenicus et aux formulas , e" y ajoutant seulement

la précaution d'effectuer les calcul« avec les parallaxes elliptiques et
avec les autres élémeos de l'éclipsé calculés jiour les deux instans du .

premier et au diTiiir;1 coruact (jue nous venons de déterminer.-

On pourrait encore se proposer bien d'autres questions relativement

aux circoHstnncey générales de« éciipscs .j on pounai t , par cvcniplc , de-
mander de tracer sur le globe terrestre la trace de J'éclipse t-t ses limites ,

«n déterminant les longitudes et les latitudes géographiques des point»
qui se trouvent sur les confins de la puiuinbre ou de l'ombre pure. Ce

problème et tous» ceux du теше gcnve , se résoudraient facilement par

les méthodes que nous avons déjà employées , et l'on conçoit qu'ils

se réduiront, ton jours à des questions de géométrie en trois dimen-

»ionfi , dans lesifticïles il s'agira de trouvei ' les intersections successive*

ri'une splièrc ou d'un sphéroïde avec un cône mobile suivant nue

l.ii donnée. Tout cela n'étant que de puve curiosité , doit cire aban-

donné à ceux qui désireraient s'exercer à cette recherche. Le peu
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d'espace qui nous reste encore pour exposer des vérités bien plus miles,

BOUS empêche de nous y arrêter : mais je dois prévenir que pour

traiter toutes ces sortes de queslious d'une manière simple , élégante ,
et dont les résultats soient d'une interprétation facile , il faut éviter, ,

avec le plus grand soin , de se jeter dans des généralités inutiles qu'on

est, presque toujours forcé de limiter ensuite pour passer aux nombres.

11 faut , au contraire , s'attacher à simplifier d'abord le problème autatit

qu'il est possible par des approximations aussi exactes qu'il est besoin

'de les avoir , et chercher , parmi toutes les routes , celle qui conduit

aux formules les plus courtes et aux calculs numériques les plu»
simples.
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CHAPITRE XVII.

Manière de calculer les circonstances générales
des occultations de planâtes et d'étoiles par
la Lune.

юг. 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 Jig. 12 par T le cenirc de la terre , pa.r L le centre
delà lune, et par 5 le ren t re de l'astre occulté, la ligne
SL représentera également l'axe de l'ombre lunaire , et*
l'angle TLO sera la dislance apparente du centre de
l'ombre an centre de la terré'. L'expression générale de
cet angle en fonction du tems peut s'otòe«ir ici comme,
nous l'avons fait alors d'après le calcul des angles en S et
en T. En égalant celte expression aux diverses valeurs de
l'angle TLO qui conviennent aux différentes phase.s do
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 tfombre lunaire est
exacle , quoique« l'on ne doive y at tacher aucune idée
d'obscurité sensible.

Dans les éclipses de soleil, lorsqu'il s'est agi de' calculer
l'angle STL, ou la distance apparente des deux astre; vue du
centre de la (erre, nous avons considéré cette distance, qui est
toujours fort petite dans les éclipses , comme l'hypothénuse
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d'un triangle rectangle dont les côtés étaient la latitude
de la lune , et sa différence de longitude avec le soleil.
Dans les occultations de planètes et d'étoiles par la lune ,
nous pourrons encore employer ]a même considération ;
mais , comme alors la latitude de l'astre occulté n'est
pas nulle , et que celle de la lune pout 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
longi tudes, transportée à la hauteur du centre de la lune
sur l 'écl ipt ique, c'est-à-dire multipliée par le cosinus de
sa latitude. Voilà toute la d i f férence qui existe entre le
calcul de ces phénomènes et ceux des éclipses de soleil.
En y ayant égard , les formules des chapitres précédons
seront complètement applicables , et il suifira^d'y subs-
ti tuer pour les parallaxes de la lune et de l'astre leurs
valeurs numériques propres au* différens cas qui peu-
vent arriver. Si l'astre occulté est une étoile , sa paral-
laxe est nulle , et son mouvemcrrl soit en latitude soit en
ïccmgilude est nul aussi.

NOTE.

Nommons , comme dans le précédent chapitre , л la latitude de la

lune à l'instant de sa conjonction nvec l'astre. Appelons p sa parallaxe,

et. »ï , », ses mouTemrns horaires cm longitude et en latitude; âés-

çnons par л' , p', nt', n', les quanti tes analogues pour l'astre occnllé;

de pliis, appelons encore T Tangle LTS^ ou 1л dislance apparrnte

des oVux 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 lei

deux formules suivantes , analogues à celle du chapitre précédent,

(l) . . . . sin p . sin (с — 7") := sin p' sin с ,

(a). ... T» = (in — m'Y со»2 * • t1 H- {* — V + (« — "') *]'•
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En éliminant l'entre ces deux équations, on aura une relation en .a

с et t; si l'on se donne. t , cette relation déterminera e; c'est la

distance du centre de la terre a l'a\e de ГотЬге. Bériproqupinent ,

si l'on se donne с tel qu'il doit avoir lie», aux différentes phases de

l'éclipsé, on trouvera les valeurs de Z, où ces phases аггттот.

L'élimination est facile lorsque l'on se permet de su l fe i i iuc- les

rapports des lires p D', c — jT et с à ce\i% de leurs sinus, c.* qui

suffira presque toujours, puisque ces arcs sont fort petits dans le«

éclipses j on aura alors simplement

et, par conséquent,

(m — m' )3 cos2 A . P + í Л — л'-г-(п — л' ) t f » = с" .( -- ) •

Si Гоп supposait >.' — о et л assez petit pour que l'on put né^u^er ïe

produit ( in — /«') sin л, on retomberait sur les formulas relatif es aux

éclipses de «oieil.

Les diverses valeurs de c, q'ii appartiennent aux iustansiîestiili'i'rcnies

phases, seront ici de même forme quo feues uni поп* uni se; л i ülurs ;

par exemple, pour avoir le commencement et In fi» de 'Г.'ч-Iipe , il

faudra supposer ïe disque terrestre tancent extérieurement à H pé-

nombre lunaire; il faudra donc prendre

' * P f

jfX'étant le diamî'lre apparent de la lune et i> et lui de l'asl.rp orcnlie.

On opérera de même pour les autres phasis, en s u i v a n t ia marche

indiquée pour les éclipses de isolai.

On pourra atifsi t iansformer l'équation en t d'une m.inUre ana-

logue , ça introduisant un angle ci , tel qii'on ait

(?« — m } cos A

cet angle « exprimera de même l'inclinaison de l'orbite ivbt ivr de

Ja lune sur le1 plan du grand cercle пк-né par son centre . |;erpi t i d i i n-

Jairement au cercle de latitude , ce j.bn se condind avec l'éclijiLiijue

dans les éclipses de soleil j alors l'équation en t deviendra



i-«')'«' + 2(x-л')(n-rí) sin*a.t =( с'

équation parfaitement analogue à celle que nous avons déj» obtenue ,

pour les éclipses de soleil ; on en lire de même

I /" (p — i'Y—(л — *') sin'ei+sm а 1/ с' . (л—л')7 cos1«

t =

expression qui donnera pareillement toutes les valeurs de í corres-

pondantes aux diverses phases de l'éclipsé, quand on y aura mi«

pour с les valeurs convenables.

Lorsque ces valeurs de t auront été déterminées, on pourra les recti-

fier , comme nous Pavons (ait pour le soleil, en les calculant de nouveau

avec les mouvemens horaires et les parallaxes qui leur sont propres.

Ces dernicres s'obtiendront en calculant le point du glube uri'eslrc

oii se fait la première impression de Téclipse.
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CHAPITPcE XYIIL

Moniere de déterminer les circonstances des
éclipses de soleil, de planètes ou d'étoilest

pour un point déterminé de la terre.

jo3. JUSQU'ICI nous n'avons considere les phénomènes
des éclipses que 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 lieu dans un lieu donné.

io4- Le premier problème 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—
pothénusc d'un triangle rectangle , dont un des côtés est la
différence des laf-itucles apparentes, et l'autre la différence
des longitudes apparentes transportée à la haulenr ou la



lune se trouve sur l'écliptique , c'est-à-dire multipliée
par le cosinus de sa lat i tude apparente (*).

Connaissant la distance des centres et les ùiamctres appa-
rens des deux astres a l'instant donné, on pourra aisément
savoir s'il y a éclipse. Il suffit d'examiner si la distance
apparente des centres est plus petite ou plus grande que. la

(*) Pour obtenir les longitudes cl latitudes apparentes , il faut

U'aboul chercher , peur l'instant donné , le.'i longitudes et latitudes des

Jeux astros vur. du centre <le la terre. Les valeurs en sont données

par les tables astronomiques. Avec ces valeurs et le tems qui est

connu , TOUS pome?, calculer les parallaxes de longitude et de lati-

tude , au moyen des furmules de Ja p"g<.' 6a. Ces parallaxes appli-
quées aux lieux vrais, donneront les lieux appareils.

Si l'on voulait ensuite calculer rigoureusement la distance Д de«

deux contres, il n'y aurait qu'à considérer le triangle formé par cette

distance avec les distances appùientos des deux astres au pôle de l^éclip-

ticjuet En efletj on connaîtra, dans ce triangle, les deux distances polaires •

•s , та j de plus l'angle compris Mitre elles est c'gul à la diiféVe'JCC dee

longitudes que nous nommerons/e t / ' ; on aura donc Л parla formule

COS Д = sin -a sin -r'. COS ( / — /' ) Ч- COS a COS -а'.

mais comme Д et l — l' sont ici de peti ts angles , il faut mettre, au

lieu de cos Act cos l — l' , les valeurs i - asio»~ Д, i-*2 siu> i (l— l' ) j /ï-
par ce moyen ; l'équation précédente devient i ,

(i) . . . sin5 f Д = sina 5 (n — w') -t- bin tt ain v'. sia" í- (/—/').

Sous celle iorme, on pourra i-.ilculcr très-exactement cliúcnn dee
lerniçs du second пдетЬп'. Pour lim1 .le cette foi mule JB résultat

approché auquel conduit la conaidéraii'jn du triangle reciangle, il

faut remarquer que l'on a, en général,

»in » sin «'—j cos (^—v)—ícos(^ + -»"l~sin»-j (n+w')—sm'j (w — -a).

Cette ехргеькюи étant substituée dans l'équation (i] , elle devient

s'm'j A=s'm' i (v — «') cos'j (l — f)-t-sin' i (- -l- <=')sin"! (l • t "j,

Si l'un se permet de uëgligorlc produit de »ia J (ч — «') par sij» ^ (l — Г),
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somme des demi-diamètres. Dans le premier cas , l'éclipsé
existe,; dans lé second, elle n'a pas encore lieu , ou elle
est déjà passée. '<tg

Pour ce calcul, il faut employer les 'diamètres apparcns,
tels, qu'on les voit du lieu de l'observation, c'est-à-dire
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 soit sensible, et nous avons
donné dans la page 366 les formules nécessaires pour eu
calculer l'effet.

comparativement aux termes nQ'cciu d'un seul de ces f jeteurs , on

pourra, clans le premier terme du second membre, supposer

cos2 í ( /—l") = i , et dans le second

sina j (ъ •+- v'} = sin5 \-s — i (т —«' )} = sin" ».Si, de plus, on

Sf. permet de substituer le rapport des arcs Д , «— та' et l— l' à celui

de leurs sinus , on aura simplement

A' = („ — •-. У + (Í - ï Y sin" « ;

«'est le résultat donné par la considération du triangle rectangle.
Mftie ее résultat n?eet qu'appro«hé , *t Ton voit en quoi consiste l'ap-

proximation. Au reste , il n'en coulerait presque pas plus d'employer

la formule rigoureuse. En générai , ]cv>lini«is les plus iniluens di
la formule, c'est-à-dire, ceux qu'il faul connailre avec le plus d'exac-

titude , sont les différences apparenles de longitude et de'latitude

des deux astres. Si l'équation qui donne sin ~- Д , ne contenait qur

ces différences , on pourrait emplovcr le lieu vrai d'un des astres,

*t appliquer à l'autre la difference des paralla'xes. C'est la règle que

prescrivent tous les astronomes. On Toit qu'elle n'est pas-rigoureuse

à cause du facteur sin -я sin -sr' ; car ce facteur étant égal à

sin1 r (w Ч- w ') — sin1 ^ (т — v') , le ternie sin a f í-w + ir') ne peut

pas être assujcii à cette supposition; car т (v 4- от') est la demi-

somme des latitudes -vraies , plirs la demi-somme des parallaxes de

latitude , et an lieu de Cette dernière somme , le procédé ordinaire

emploie ^eur denu-dJflV'renre. L'erreur est toujours fort .petite à cause

<lu facleui- siir J (/ — /') qui la multiplie, mais peut-être serait-il mieux

de l ' ivitrr, puisqu'elle n'a aucun avantage pour simplifier le calcul.
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io5. Des deux questions que nous avons posées au com-
mencement de ce chapitre, celle que nous venonsde résoudre
est de beaucoup là plus facile. Nous allons maintenant
passer à la seconde qui en est l'inverse , et dans laquelle
on se propose de trouver le tems, d'après la distance
des centres supposée connue.

Celte seconde question sert par exemple à trouver si une
éclipse est posiible 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-
naîtra ainsi l'instant du commencement et de la fin de,
l'éclipsé ; par conséquent sa durée totale. Cela fait on par-
tagera 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 instans les élémens du lieu
apparent des deux astres, vus du point assigné. Опей con-
clura la distance apparente de leurs centres, par la méthode
que nous venons d'expliquer tout-à-1'heure , et en com-
parant cette distance à la somme des demi-diamètres, on
saura si l éclipse a lieu ou non. On connaîtra donc ain'si T

à moins d'une demi-heure près , les instans du commence-
ment et 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'étoiles sont déjà prévues à très-peu près. On n'a
donc pas besoin du calcul préparatoire que nous venons
d'expliquer, ou du moins il sera rarement nécessaire.
Mais pourtant il était convenable de l'indiquer pour obs£f-
ver la condition que nous nous sommes prescrite djns cet
ouvrage, de montrercommenl un observateur isolé pourrait
tréer toute l'astronomie par ses seules observations.
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Admettons donc que l'on connaît à très-peu près les

instans du commencement et de la fin de l'éclipsé dans
le 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
appsrens en ayant e'gard 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 rie diffèrent
des précédens que de quantités assez petites, pour que

(*} Supposons trois rayons visuels menés au zénith, au pôle de

l'écliptique et au centre de l'astre, c'est-à-dire, aux points 2, P', C

de \&Jîg. i5. Si l'on joint ces points par des avcs de grands cercles,

ZI*' sera le complément de la latitude du zénith rapportée à l'éclip-

tique , ou 100° — Л, CP' sei-a le complément de la latitude de
l'astre, on 100°—>, et l'angle CP'Z, compris entre eux, sera Ja

différence de longitude du icni'.h et de l'astre, ou L — / ; le troi-

sième cote CZ sera--ta-distance de l'astre au zinitb, ou Z, On aura

donc celte distance, qui est l'inconnue du problème, par la formulo

cos Z — соз л cos Л cos (L — /) -f- sin л sin Л.

Celte, formule est très-simpln ; mais pour eu faire usage, il faudrait

Calculer la longitude et la latitude du zéoith , ce qui est un incon-

tinent. 11 faut donc chercher à éliminer ces deux quantités , et à

introduire в leur pbce l'ascension droite Л du zénith., qui est fe tenu

sydéïal réduit en arc , comme on Га TU , pag. 64 , et sa déclinaison ,

ou la latitude géographique du lieu, que je nommerai //, parce

qu\lle est ég»le à ia Iwuteir.1 du pòlu de ré.juatcur sur l'horison

du lieu. Nour. lavions nommée D dans lei formules de la page 58;

mais no,us ne pouvons plus ici employer cette lettre qui nous sert

pour expi'îrner les dJaprctre.1) apparens. Cela posé, les formules de la

juge 58 nous donnent les relations qui existent entre Л-, H., Л et
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lés mouvemens horaires apparent puissent être employés
comme uniformes dans cet intervalle. Ainsi, en regardant

fj ï il faut en profiter pour éliminer les deux dernières. Ces relation»
étaient

sln Л = — sin w cos H sin A + cos « sin H ,

lang H sin я + sin st cos u
taug L = • - - - . ,

cos A

» étant l'obliquité de l'écliptique sur l'équateur; on a de pluj

cos L cos Л =: cos A cos H.

Cela posé , si , dans l'expression de cos Z , on développe Je terme

cos (L — /) , afin de mettre les L et les Л en évidence, l'expression

de cos Z deviendra

cos Z = cos í cos x . cos L cos Л + sin /cos л . sin L cos Л + sin л sin Л ,

ou bien

cos Z = cos /cos л cos L cos Л-t-sin l cos \ . cos L cos Л . tang L+sin л sin Л .

Dans cette expression ainsi préparée , on peut éliminer cos L cos Л f

tang L et sin Л , au moyen de leurs valeurs qui sont données par

ce qui précède , et l'on aura

coaZ= cos / cos л cos^f cosJl+sin l cos л sin H sin u — sin A ta.fu4 cosff sin a

Cette formule donnera la distance zénithale de l'astre directement et

sans passer par la longitude et la latitude du zénith.

Comme la correction due à la hauteur de la lune est extrêmement

petite , ainsi qu'on l'a vu dans la page 365 , où nous avons donné

sa Valeur , il s'ensuit qu'une petite variauou dans la hauteur y fait

peu de différence. Ainsi , lorsqu'on aura calculé cette correction pour

('instant présumé du commencement et de la fin de l'éclipsé , on

l'emploiera comme constante pendant le court intervalle de tems t't
qui représente l'erreur du teins pn'snmc de chacune de ces phases, sauf л

«nlculîi- de nouvc.iu pour l'instant t + t'- si t' était un peu considerable.
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la correction des époques calculées comme une inconnue í',
on formera l'expression analytique rie 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 déterminerai'.

Si l'on veut obtenir une exactitude encore plus minu-
tieuse , on calculera de nouveau, pour cette 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'hortson. Cela fa i t , on prendra
cette nouvelle époque pour origine , et on calculera de
la même manière la correction t« 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
nous 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 curieur

(*) Nommons / et V les longitudes apparentes Лея deux astres pour

l'époque obtenue par la première approximation. Soient л, л' Icuri
latitudes apparentes, m, m', n, n', leurs mouvemens horaires eu

.latitude et en longitude ; enfin , soit A , la -distaoce apparente des

«centres qui doit avoir lieu à l'instant de la phase que Ton Cherche.
En considérant la distance des centres comme Pbypothéuuse d'un

triangle rectangle, formé sur les différences de longitude et de lati-
tude, On aura après un tems t',

{l—i'+(m — m')t'\*cos'* + /л —л'+( л _ п") t'}' = Д',
•

cette équation se transformera, comme les précédentes, e» intredui*

tant «'inclinaison a de l'orbite relative, telle qu'on ait

n
Ung » —

(74— m") ce»*'
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des éclipses de soleil, je veux parler de la marche de l'ombre
lunaire sur le disque terrestre. Nous avons déjà remarque

car en éliminant тл— ти', elle devient

ч- /Г/~п )Q'' ' , л- \ ,} = {A'-(i-2')> CM« * -(*-*-)•} »«• ï,
— Л^ЯПа{(/— /JCOS* COS« + ()V— )i)sin«> t J *• Ч ' •»

d'où l'on tire

, sin a . /"
± -_„' ' V A'-

Il ne faut prendre que le signe supérieur du radical , parce qu'il n'y «

qu'une des racines oui convient au problème ; c'est celle qui donne

î' nul , quand la distance Д , pour laquelle ou calcule, appartient

réellement au tems t, trouvé par la première approximation j c'est-à-

dire , quand on a

Л' = (/— l'}* cos' V -í- (*— л')'.

Ceci est analogue à ce que nous avons trouvé dans la page 4?8 ,

pour les éclipses de soleil. Sous cette forme , la valeur de t' qui est

fort petite , serait donnée par la différence do doux quantités qui

peuvent être beaucoup plus considérables qu'elle. Pour ел'аег cet in-

convénient , il faut multiplier les deux ternies de cette valeur par la

somme du radical et du premier terme , aûui que nous l'avons luit

danr, la page 479 > et l'on aura alori

Обл'соае-Цл-Л^ЯПаЧ- У A1-(W)ïcos1),'-()i-A')4-j (W)cosVcosa-b(\-\) un al».

L'application numérique de cette formule est si facile et a tant d'ana-

logic avec celles que nous avons effectuée pour Jee éclipses de «olcil F

«pi'il «t inutile de nous y arrêter.-

i'indiquerai seulement la manière dont il faudrait »'y prendr«,
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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 allant
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
placé dans la lune , et regardant la terre s'éclipser, ver-
rait d'abord l'éclipsé commencer par les parties les plus
occidentales du disque, et finir par les plus orientales.
Pour 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.
Ouant 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 itre assez grande pour que la portion
éclipsée du disque solaire se trouve toute entière d'un côlé
de ce disque. Par exemple , si la lune s'approche de son
nœud ascendant pour s'élever vers le pôle boréal de l'éclip-
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 du disque du soleil. Le contraire

en employant cette formule , pour avoir égard à l'augmentation dti

diamètre apparent de la lune , produite par sa hauteur sur l'horison. H
faudra d'abord employer ce diamètre calculé pour l'instant t, qui sert
d'origine. Avec ce diamètre et la valeur de Д qui s'en déduit, la formule
donnera déjà une valeur très-approchée de t' , qui suffira pour obtenir
la vraie valeur du diamètre apparent. Après quoi (in second calcul
doiuiesa t' d'une manière exacte.
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pourrait arriver dans le nœud descendant, et l'éclipsé
n'aurait lieu encore que 'dans la partie occidentale du
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
de la pénombre sur la terre doit aussi éttse 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 Ja 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, soilf/ig. 16, T\c centre de la terre,
MM'О la section de sa surface par le plan dé l'écliplique ;
TLS la projection du cercle de latitude correspondant à
la conjonction. Dans ce cas, la route de Pnmbre lunaire sur
la surface de la Icrre suivra le cercle MO résultant df
sa section avec l'écliptique. Supposons maintenant qu'a
un certain instant après la conjonction, le soleil se trouve
sur le prolongement du rayon visuel TS' ; et la lune en L1

sur le rayon visuel TL' menés l'un et l'autre du centre T.
Cela posé, en menant du point L1 la draile L'O paral-
lèle à T5', et "rencontrant en 0 la surface terrestre, le
point 0 sera le lieu deVombre sur cette surface , et l'angle
TL'O sera égal à L'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 mouvemcns. Celui du solejl est i°,og5i6 par
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jour, ce qui fait o°,io9Íí pour uno heure décimale celui de la
lune, est par jour i4°,64o, ce qui donne i°,4'">4° рочг
son mouvement horaire. La différence i°,35/|.5 e.U lr mou-
vement relatif de la lune sur le soleil. C'est donc l'accrois-
sement horaire de l'angle TL'O. Et comme cette v.ileur
surpasse déjà la parallaxe moyenne i°,o56S 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
conjonclion. Alors Tangle L' TO sera égal à 100° moins
la parallaxe horisontale de la lune ; ainsi le centre 0
de l'ombre aura parcouru pendant ce lems, sur la terre,
un angle égal à cette quantité, plus l'angle LTL' décrit
par la lune autour de la terre, à partir de la conjonc-
tion. Jusqu'ici nous avons fait 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'0 représente l 'équateur terrestre,, et

.pour simplifier les raisonnemens , atnbuons-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 ieurs
fois. Cela posé , considérons un observateur placé en AI
» l'instant de la conjonction , c'est-à-dire ayant alors le
soleil et la lune à son zénith. Cet observateur, par l 'effet
du mouvement diurne , se trouvera transporté sur son
cercle de M vers M',- d'occident en orient. Il 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 4^0° en un jour n'est par heure décimale que
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de 4o"; landis que dans le même terns, la marche de l'ombte
lunaire sur le cercle MM' est de plus de 100°. Celle-ci
s'éloignera dont de l'observateur avec l'excès de son mou-
vement ; mais par snite 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 globe terrestre.

Cette grande rapidité du mouvement de l'ombre, te vpit
tout de suite par le moyen du triangle L'TO. Dans re
triangle, les côtés i'T, ОТ, sont entre eux, à très-peu près,
comme 60 est à ï. H s'ensmt que les sinus des angles opposés
L'OT, TL'O conservent aussi le même rapport. De sorte
que le premier varie soixante fois plus vite quejle second.
L'angle Т qui complète le triangle participe donc à cet
accroissement rapide suivant la même proportion (*).

(*) Nommons rie га von lerrcslre O2\ et 11 la distance L'T éle la
JUBE au cenirc de la terri:. D''si^nons cliacun des angles en Т, f) , //,
par la lettre qui lui correspond, on aura O= 200° — ( T-\- f) ;
par conséquent

sin (T + L'}— —sin L'.
r

Si les angles T et L'sont fort petits en sorte qu'on puisse substituer leur-

rapport à celui de leurs sinus, on aura simplement

7+ L' = — • L' ï par conséij-jent T = { ) L' ;

ainsi, dans ce cas, lorsque l'anglo L croît 4'une minute , l'angle Tcroil

«l'un nombre de minute«expriméjar ( } . ï. Ce sera, par

exemple, de 60' si /Í = 6i.r. La valeur de fi qui répond à la
parallaxe moyenne est 6o,23# . л , par conséquent l'accroiisement
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ï07. 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 del'angle TL'O
un,e 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°,oi4-64> 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, clans une minute
de tems ; «t cet angle sera o°,82.-j2>^. Mais dans cet inter-
valle, celui de l'observateur autour du même centre par
l'effet de la rotation de la terre, sera on,4° ï л raison de
4o° par heure ; le mouvement relatif de l'ombre sur lui , vu
du centre de la terre, sera donc o",82734 — o°i4o ou

о°,4з734 en ulie 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'^oSjz, double

«le l'angle Т dans cette circonstance serait égal à 5g,a38 . L'. Mai»

nous avons pris ie nombre 60 pour la commodité du calcul ; la dif-
férence rCest d'aucune importance pour l'objet que nous nous sommes

proposé , qui est de prendre une idée approchée de la vitesse de

l'ombre.
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de la précédente. En multipliant celle quantité par 60,
on aura a°,23a pour la largeur de l'ombre pure vue du
centre de la terre. Cette valeur étant plus que quintuple
de la quantité o°,42784 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 cinq minutes de tems décimal,
dans les circonstances que nous venons d'assigner. C'est
le résultat que nous avions annoncé dans la page 4&2.

loo. Au moyen des principes que nous venons d'ex-
poser, on peut prédire et déterminer les instáns 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 pi)n près, dans les mêmes positions,
par rapport au nœud de l'orbe lunaire. Car après cet
intervalle , les mouvemcns de ces astres recommençant de
la même manière , les éclipses qui en dépendent devront
aussi se reproduire à-peu-près dans le même ordre et
successivement. 11 ne peut s'y trouver de différences que
celles qui proviennent des inégalités auxquelles les mou1-
vemens du soleil et de la lune sont assujétis. Tout
se réduit donc n chercher une semblable période, et
pour la trouver, il suffit d'accorder la révolution sy-
nodique de la lune et la révolution synodique de ses
nœuds.

Or, on a vu précédemment que la révolution syno-
dique de la lune est de 29),53o588, et la révolution syno-

dique des nœuds-de 346',Giq63. Ces deux quantités sont
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entre elles , à fort peu près, comme ig est à aa3, c'est-
à-dire qu'après 228 révolutions synodiques , le nœud de
la lune est revenu dix-neuf fois à la même.position , par
rapport au soleil. La différence est o',45i85, comme on
peut 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 228
mois lunaires représentent 6585',3^n24» ou 18 années
tropiques moyennes et 1,1 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 , après ааЗ lunaisons était déjà
connu du tems des anciens astronomes chaldéens. Ils appe-
laient cette période Saros ; et on la trouve souvent désignée
sous cette dénomination dans les ouvrages des chronolo-
gistes modernes.

De même si l'on compare la révolution sydérale de
la lune , qui est de 27;,821661 avec la révolution sydérale
de ses nœuds , qui est de 67q3J,421 *8, on voit qu'elles sont
dans le rapport rie 17 à 4227 i c'est-à-dire qu'après ^zj
révolutions sydérales de la lune , il s'est écoulé à fort

(*) En effet, on vient de voir que 19 révolutions evnodicpies du
nœud, surpassent en dune aa3 révolutions svnoJiques de la lune, et
1» différence est O!,45i85. Bans cet espace de tems , le mouvement

4oo°.oi,45i85 . .
syndique du nœud serait , ou o°,5ai4 i et comme

3461,61963
ce mouvement est rétrograde, on voit qu'après 2a5 mois lunaires>
la longitude du nœud sur l'écliptique aura parcouiu en rétrogradant

19 circonférences entières moins o"5'2i4- Cette longitude »era donc pi**

grande 4eo°,52i4 qu'elle ne l'était à l'époque précédente.
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реп près 17 révolutions sydérales 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 n5488,66i on
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. Cependant 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 T

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
nous pourrions imaginer; en sorte que toutes les tenta-
tives que l'on pourrait faire à cet égard , seront toujour»
inutiles.

Pour trouver directement et indépendamment de ce*
périodes, les sizygies où il peut y avoir éclipse , on com-
mence par calculer, an moyen, des tables de la lune ,
l'époque de chaque conjonction moyenne. On emploi«
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communément ponr cet objet la méthode des épactes astro-
nomiques ; voici en quoi elle consiste.

L'épacie d'une année est l'âge de la lune au commen-
cement de celte 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 3i décembre, à midi
tems moyen , s'il s'agit d'une année commune , ou jus-
qu'au ier janvier, à midi tems moyeu s'il s'agit d'une année
bissextile. Je ne parle ici que des anciennes tables. On
joint ces épacies aux autres clémens 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 de la lune, c'est-à-dire de ад>,53о588,
le reste indiquera le jour du mois et l'heure du jour où
arrivera la première conjonction ; je dis ta première, car
il peut quelquefois y en avoir deux dans le même mois »
éloignées l'une tie l'autre d'une révolution synodique; mais
il ne peut y en avoir davantage, puisque les mois sont au
plus de 3t jours.

. Quand on connaît lese'poques des conjonctionsmoyennes
ou des nouvelles lunes , on trouve celles des oppositions ou
des pleines lunes, en retranchant des premières une demi-
révolution synodique ou i4', V^S^g/j..

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 nœiîd , et voir si elle
tombé dans les limites où les éclipses peuvent arriver.
Veiei ces limites calculées par M. Delambre.
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„., ,. ï ^ fmoindreque io°\ fsûre.
Si la dist. du 0 au 1 n I l'éclipsé l
nœud de la С est \P lus grande >de c est<

(_ que i4°) 'impossible.

Entre 10° et 14° il y a du doute , il faut un calcul plus
rxact. Il s'agit ici de degrés décimaux ou de grades.

(moindre que i5°,2) (sûre.
Siladist. du0au J IL eclipse ï
nœuddela<cesAP lus grande /de Q est\

( que ai°,z) (impossible.

Entre i5».2 et ai.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. Les
premières doivent donc être plus fréquentes ; mais elles
ne 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
ou de la lune , ainsi que les distances de ces deux astres
au nœud de l'orbe lunaire, ces argumens suffisent pour
calculer 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
nombres que l'on appelle épactes ecclésiastiques. Ils servent
à 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
clé nous étendre sur ce sujet.

Il me reste à parler d'une précaution indispensable
que doivent prendre les astronomes qui veulent faire
«ne 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 terré à cette
distance, est entièrement effacée par le grand éclat du
soleil. Aussi ne s'apperçoit-on du passage de la lune 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 pré» 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 clés étoiles ou des planètes que la lune
occulte. 11 faut absolument savoir à quel point dû disque
lunaire l'astre doit sortir pour être prêt à observer le
premier 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 los tables l'instant précis de l'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 cot 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 YNL représente l'écliptique , Y l'équinoxe du prin-
tems , С le centre de la lune , Cl son cercle de latitude,
et S le point de son disque où se fait l 'émersion.

Maintenant soit Z le zénith du lieu de l'observation ,
en sorte que f L soit sa longitude , et LZ sa latitude , rap-
portées l'une et Г d utre à l'écliptique. Le grand cercle ZG

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 s u f f i s e n t pour déter-
miner l'angle ]\Ct 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-a-1'lieure , la somme,
donnera l'arc 5/i du disque lunaire compris entre le point
d'émersion S et le point SU 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 'uncnt , et de 0° à
îa circonférence entière. Les formules une fois établies
sur cette construction , s'appliquent à tous les cas, sans
qu'il soit besoin de conMruiré pour chacun d'eux une
figure particulière. Il suffit d'observer f idMenici i t les'
règles des signes algébriques •*). Si nous voulons appliquer

(*) Suit l la longitude apparente du centre de la lune et. A sa lati-

tude apparente à l'instant de IVnicrsion-, suit-lit , à ce шс'ше ius-

tant, <?' et л la loogitude et la latitude apparente de l'usire occulté;

2. 33



ce cas aux éclipses de soleil , il n'y a qu'à substitue*
dans les formules le centre du soleil au centre de la lune $
alors ,' comme la latitude du soleil est toujours nulle , les
formules se simplifient.

Au moyen de ce 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—

appelons U l'angle S CE, f Tangle ECH, nous aurons d'abord

(Т —Л cos*'
tang Z7 = — ;

Maintenant désignons par L la longitude T A du zénith Z , et par

Л ea latitude 1-Z. Prolongeons les cercles de latitude de la lun*

et du zénith jusqu'à leur rencontre au pôle de l'écliptique en P'.

Cela posé , dans le triangle sphérinue C^'Z . on connaîtra trois

choses, savoir : le cûté P'Z , ou 100° — Л, le côté /J'C, ou 100° — л,

et l'angle compris CP'Z , cg.il à la différence de longitude du zénith
et de la lune , ou ù L — L; on aura donc l'angle P'CZ , ou soa

opposé ECU , que l'an cherche par la formule

tang Г =
tang Л cos л — sin л cos ( L — 1)

On pourrait éliminer de cette expression la longitude et la latitude

du zénith , précisément comme nous l'avons fait dans la note de la

page /Í99 ï ct l'on cn tirerait la valeur de tang V en fonction d*
l'ascension droite Л du zénith , qui est donnée par le terns , et de

sa déclinaison H qui est constante et égale à U hauteur du pôle ;
on trouverait ainsi

сое/tans H sin ы+соб1 sin A кг-**— sin /cos A
tang r = - ---- 2— -- . --

ï cos л lang íf sós» — cos л siu^í sin» — ein л cos/cos.</ t

\ — sin л sin / tang II im и — sla>. sin / sin H cos « *

toais comme cette fom.uleeí t a'sez compliquée , pe«t.-ôtre est-il axis»
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tion , et l'observateur ainsi prévenu, peuf saisir l 'instant

Au phénomène avec toute la précision dont ses organes

sont susceptibles.

simple de calculer direciement Л et L par les formules de la расе 58 ;
qui donnent , daos le ça:» actuel

sin Л = — sin a cos H sin Л + cos » sin H,

tarig II sin » •+• sin / cos и
tang L = •

cos A

it étant l'obliquité <le l'écliptiqne , et Л le terme sydéral déduit en are
comme nous l'avons vu dans la page 64.

Nous avous déjà trouvé l'angle U ou SCI par la formule

( / ' - /) cos x'
tang V — — ; ,

Л — A

quand on aura calculé les angles U' et ^? où aura

U+ F~= distance du point le plus bas du disque au point d'émersion,
en allant vers l'orient, tt de о à 4oo°.

S'il s'agit d'une éclipse de soleil, il faut substituer son centre à celui
de la lune ; dans ce cas , л = о, parce que la latitude du soleil est
toujours nulle, et l'on peut supposer aussi cos л' = i , a cause de
]a petitesse de la latitude de la lune dans les éclipses.

11 faut remarquer que /, Л, i'et л', tont les longitudes et latitude!

apparentes des 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.

iog. IL est de la dernière importance pour le salut des
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 Lut de
leur voyage , et s'eîposer 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 savaus sur ces objet , et
comme les résultats auxquels on est parvenu sont extrê-
mement satisfaisans, je présenterai ici 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 est facile à reconnaître, même à la mer, en
observant les hauteurs méridiennes des astres, dont on
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connaît 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 Y aiguille
aimantée, que l'on nomme boussole ou compas de mer.
Cet instrument a etc 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, qui peut être
supposée constante, avec celle du navire qui est variable ,
on détermine l'angle que 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 (*).

in. Pour connaître l'étendue qu'il a parcourue, on
jette à la mer un morceau de bois atla.ché à une longue
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; cela n'est ainsi que quand on a le \cnt arrière;

mais le plus souvent, le Tent n'étant pas directement favorable à la

route que Гон Teut suivre , on se trouve obligé d'orienter les voilas

obliquement, et le vaisseau s'avance ainsi dans une direction oblique ;

mais comme il fend la mer avec force, il laisse toujours derrière lui

une trace qui subsiste fort longtems, et <]ui indique sa veritable dt-

icclion : c'est cette trace (^u'on relève avec la boussü!?*
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qui est ordinairement ri'un e demi-minute , on mesure
la longueur que l'on aßlee. 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 chrmin qu'il doit faire pendant un tems plus consi—
dérable.

Pour facil i ter cette opération et pouvoir mesurer la
longueur de la corde , même dans l'obscurité de la nuit,
ou la partage en inicrvalles égaux par des nœuds dont la
distance est 1л 3(ioem". partie d'une lieue marine , ou en-
v i ron if)m,2,4 (4/ pieds). On estime le tems par le moyen
d'un sabl ier i.jui se vide précisément d-ans une demi-
minute sexagésimale.

Cette méthode suppose qnc le f lot t rur reste fixe et immo-.
bile sur la surface de la mer , au l ieu où on Га j e té . Cela
n'est j ama i s vrai à h r igueur , et quelque soin que l'on
prenne à ' f i i e r le cab le , on ne peut éviter de produire
une faible résistance nui rapproche un peu le flotteur. De
plus , Us couraris qui si- renroulrent souvent dans la mer,
doivent lui communique r toute leur vitesse, et , suivant
les circonstances , l 'éloijruer du navire , ou l'en rappro-
cher. AUSÕÍ , entre les tropiques, où les vents alises pro-
duisent des courans constans, a-t-on vu quelquefois des
pilotes, trompés par leur estime , al térer la durée de
leur sablier , ou la distance de lours noeuds.

On voit donc que ces méthodes sont extrêmement im-
parfa i tes ; cependant , en les employant avec défiance ,
on peut encore les regarder comme une approximation
Utile. Connaissant la vitesse du navire , on trouve le che-
min qu'il a fait sur chaque ruinb de vent qu'il a parcouru,
f.t en por tant ces résultats sur une carte , depuis le point
de dépa r 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
à de grandes erreurs , et courraient les plus grands dangers.

112. Les montres marines offrent une comparaison beau-
coup plus sûre. Toutes les fois que, lorsque le tems est
serein, on peut 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 Ja différence des longitudes ; et
comme la l a t i t u d e peut être facilement observée , ou a
toutes les données nécessaires pour trouver le lieu du
navire fur le globe terrestre. On trouvera dans l'Astrono-
mie nautique les détails pratiques de cette importante
application , dont nous avons déjà dit un mût dans Je
premier livre , tom. l"., pag. 176.

Mais les montres marines sont encore trop rares pour
pouvoir être 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. II fau t donc cher-
cher encore quelque moyen plus sûr et plus invariable ,
Qui puisse servir à (es vérf/гег et à les remplacer. On obtient
tous ces avantages p.ir les observations astronomiques.

Ii3. Nous avons indiqué dans le premier livre comment
on pouvoit déterminer les différences de longitudes géogra-«
phiqucs par l'observation des phénomènes astronomiques
instantanées , tels que les éclipses de lune , de soleil, les
occultations d'étoiles par la lune , et les distance* de la
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lune au soleil et aux étoiles. Maintenant que nous savons
calculer toutes les circonstances des éclipses, nous allons
entrer dans quelques détails sur cette importante appli-
cation de l'astronomie.

114- Los erlips.es de lune semblent d'abord les pins favo-
rables à la déterminat ion des différences de longitude ;
car l'entrée de la lune dans l'ombre terrestre , a lieu au
même instant physique , pour tous les points de l'hémi-
sphère terrestre qui est alors tourné vers cet astre , c'est-
à-dire pour tous les l i eux qui peuvent observer l'écupse.
Ainsi , en supposant que l'on ait déterminé dans chaque
lieu le tems vrai de cette observation , la différence des
tems convertie en degrés de l 'équateur , donnera immé-
diatement la différence des longitudes sans aucune autre
préparation.

ii 5. Mais dans la prat ique, cette méthode est sujèle à un
inconvénient très-grave ; la lune avant de pénétrer dans
l'ombre terrestre , entre d'abord dans la pénombre,, et
cette 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
dans l 'ombre pure, ins tant qui doit marquer le commence-
ment de l'éclipsé, ne peut jamais être assigné avec précision.
On peut affaiblir cette inexactitude en répétant la même
observation sur les diverses taches de la lune qui entrent suc-
cessivement dans l'ombre , et qu i , ayant des formes cons-
tantes, sont connues des observateurs. Mais quoique cette
répét i l ion soit propre, à d iminuer 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 troc grande pour que l'on puisse compter sur 'eur
ensemble arec 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.

116. Les éclipses de soleil et les occultations d'cloiles
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 pour ce dernier cas qui renferme
les deux antres ; car le soleil peut être considéré comme
une planète qui n'a point de l a t i t ude , et une étoile peut
être considérée comrr.e une planète qui n'a ni mouvement
propre ni parallaxe.

Je suppose, do.ic généralement que dans un lieu quel-
conque de l,i terre , on ait observé l 'ocrullalion d'un
astre par la lune , et q;ie l'on connaisse aussi pour le
même instant le terns vrai, soit solaire , soit sydéral, au
méridien du lieu, un 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'aboril que par quelque essai
prélimin.iirc , par des cartes géographiques, ou par des
résultats d'observations u.iu'iqups , telles que Y1 estime 7

on connaisse déjà à-peu-près la longitude qu'il s'agit de.
déterminer exactement . Ce ras est celui qui se présente
presque toujours d ' ins les applications : quand nous l'aurons
résolu , je donnerai le moyen de se passer de ces notions
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préliminaires, ou plutôt je montrerai comment on peut les
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 tems vrai observé, que je
suppose être le tems sydéral, vous aurez à-peu-près le
tems sydéial vrai de l'observation, compté au méridien de
Paris. Calculez , pour cet instant, par les tables astrono-
miques les longitudes et latitudes de la lune et de l'astre
vues du centre de la terre , et déduisez-en les parallaxes
de longitude et de latitude dans le lieu de l'observation
pour l'instant présumé. Cherchez aussi pour le même ins-
tant les diamètres apparens des deux astres. Cela fait,
calculez de nouveau ces mêmes élémens pour un instant
éloigné d'une heure sydéra-le du premier, et vous aurez
ainsi les mouvemens horaires apparens en longitude et en
latitude pour le lieu présumé de l'observation. Alors , sup-
posons que l'instant vrai de l'observation , en tems du
méridien de Paris, diffère de l'instant présumé d'un«
certaine quantité inconnue de tems sydéral que nous nom-
merons t. Au moyen de cette 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 du premier; en supposant
toutefois que ces élémens , ainsi que les parallaxes de lon-
gitude et de la t i tude, var ient , dans l'intervalle , pre-
porliorjnellement au tems. Nous aurons donc ainsi
l'expression analytique de la distance des deux astres ; et
en égalant celte distance à la somme des demi-diamètres ,
nous aurons une équation du second degré en t qui dé-
terminera les valeurs de celle quantité au commence-
ment et à la fin de l'éclipsé. De ces deux valeurs , on
prendra celle qui répond à la phase réellement observée,
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«t en l'ajoutant au 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 Ton a observé dans le lieu ; en
multipliant la différence des tems par iS pour la réduire
en arc, nous aurons la différence des longitudes.

Si l'instant annuel on a observé l'écljpse n'était pas
donné en tems sydéral , mais en tems solaire vrai, on
l'ajouterait de même à la différence présumée des lon-
gitudes converlie en tems, à raison de i5 degrés pour
une heure sexagésimale; mais alors la somme exprimerait
Ja 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 trouvé í, on en con-
clurait la valeur exacte des teins solaires vrais , comptés
au même instant dans les deux lieux , et la différence
converlie en arc , à raison de i5 degrés par heure sexagé-
simale , donnerai t également la différence des longitudes
en degrés de l'équatenr. En général il faut que la cor-
rection / soit toujours exprimée dans la même espèce
d'unité par laquelle on a exprimé le tems vrai dans le
lieu ?\ 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 lès-
deux instans ainsi déterminés pour le commencement et la
(in de l'éclipsé, comme de simples approximations. On re-
commencerait donc le calcul, çn partant de ces nouvelles
données, et on obtiendrait ainsi les petites corrections
qu'elles peuvent exiger encore, 11 est clair qne l'erreur de,
la première approximation , porte principalemn<i sur le
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calcul des parallaxes de longitude et de latitude qui , va-
riant avec le tems , d'une manière qui n'est pas uniforme t

ne peuvent pas être transportées avec sûreté à une époque
un peu éloignée de celle pour lesquelles on 'les déter-
mine. Il peut y avoir aussi quelque erreur provenant
des variations du diamètre apparent de la lune, et des
motivemens 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 éloigne 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 à saisir quand nous l'aurons mini te en formule. Soit 7" le
tems Trai au plicnointiie .111 méridien du lieu de l'observation , T Ja
différence de longitude estimée , convertie en tems et comptée , » Partir
du méridien de Paris , d'orient en occident comme les angles horaires j
Т -+- Т 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 ret instant, les longitudes apparentes/, V d«
la lune et de l'astre dans le lieu présumé de l'observation ; les la-
titudes apparentes л, *';les demi-diamètres elles mouvemens appa-
rais m,m', n, n' en longitude et en latitude , pendant une minute de
tems de même nalure <]ne У-ьТ'. Alors pour un autre instant posté-
rieur à T+T de í minutes, la différence apparente des longitudes
des deux astres sera / — /'+ (m — m') г, la différence des latitudes
•era \—A Ч- (i — n'j ij par conséquent, si l'on nomme Л ia somma
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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 díTini-diamètres appareos des deux astres, on aura , au commen-

cement et à la lin de l'éclipsé ,

{/—/' + (m — m')t\* cos*\ + {л — *'-<-(л — n')t}*= A a.

Cette équation , analogue à celles que nous avons déjà traitées tant

de fois dans le calcul des éclipses , donnera la valeur de t, qui,

ajoutée à T + Z", ou retrancbe'e , suivant soa sibile, donnera . . .

T + T" •+• t pour la valeur du tems vrai que Ton comptait ;\ Paris à

l'instant de l'observation , et, par conséquent, T -t- t sera la diffé-

rence corrigée des longitudes exprimée en tems sexagésimal. Il suffira

de la multiplier par i5 pour l'avoir en arc. J'emploie ici le tems

sexagésimal , parce que tes bibles de la lune sont encore construites

d'après cette division.

Maintenant, si Ton recommence lei mêmes calculs en prenant au.

lieu de î1, 'J'+ 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 7*4- £ -4- t' sera la différence des longitudes
avec la dernière précision. On voit que le problême exige seulement

l'observation d'une des phases de l'éclipsé ; mais si l'on a observé les

deus. phases, le commencement et la Kn , elle se serviront de véri-

fication.

La marche du calcul sera la même pour les deux phases. Mais les

époques des observations étant différentes , les valeurs des parallaxes ,

des mouvement horaires et di;s demi-diamètres le seront aussi, de sorte

qu'il faudra les calculer séparément par les tables pour chacun de ces
deux instaos.

Quant à la variation du diamètre apparent de la lune pendant les .

intervalle» t et í', on en tiendra compte , comme nous l'avons expliqué

dans la note de la page 5o2.



les tables, elle ait dû commencer à ab. On supposera i*
pour 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 traiter, 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 servit
à vérifier les tables, et ferait connaître leurs erreurs.
Supposons , par exemple , que le lieu de l'observation
soit Paris. On calculera par les tables quels étaient,
pour Paris , à l'instant de l'observation , les élémens du
lieu apparent de là 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 lati 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
distance ; 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 d\ 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 -A la longitude et la latitude apparentes d'un des

astres, calculées par les tables pour l'instant du commencement de

l'éclipsé, et relalivemeut au méridien du lieu où Ton a fait l'observation.

A'ommons X et y 'es e"'eurs qu'elles comportent; soient /', л', *', y'
les quantités analogues pour le second astre; eiilin, soit Д la somme
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tnencément ; car les tables étant construites sur les 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 distance Д pouvant

être considérée comme fort petite , on aura

ce qui donnera une relation entre les différences des erreurs de» U bief
tn longitude et en latitude relativement aux deux astres. Celle équa-

tion étant développée pourra être mise sous la forme suivante :

Répétons le même calcul pour l'instant de la fin de l'éclipsé , en
ttiarquant Ici élémens qui s'y rapportent avec un accent inférieur,

excepté les erreurs des tat>(es qui ne changent point,' nous aurons
ajnsi

Ces deux équations suffisent pour déterminer les deux différences
(x — a.-'), (y — y"). Comme elles sont chacune du second degré,

и semble qu'elles doivent donner , pour ces différences , quatre vu-

feurs. Mais dans le cas actuel , les racines propres an prob/ême sont

particularisées par la condition que les erreurs des tables ne peuvent
être que fort peliles. Quand un des astres observés sera le soleil

ou la lune , comme leurs diamètres apparens sont doux ou trois cents

ibis plus grands que les erreurs que l'on peut supposer ?ux tables ,

il y aura toujours au moins une des différences f i ' , л — д' , qui

«era très-considérable comparativement à x — x' ou r — y' . Supposons
que ce so;t la première ; alors le terme 2 cos» *'.(/— Г ) (x ~ ..-' ) sera

très-grand par rapport à cos' л' cr — x 'J a. On pourra donc négliger celui-

ci par rapport à l'autre , au moins dans une première approiimation -•

alors (x — a1'} sera donné par une équation du premier degré ^ ely—ji''
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de la fin, de l'éclipsé donnera donc encore une équation d*
condition entre les deux erreurs ; ayant ainsi deux équa-
tions et deux inconnues , on dctcnnincra chacune d'elles
par le procédé ordinaire de l'élimination,

le sera par une du second. 1 'inverse arriverait si c'était * — V qui fût
très grand relativement à y—- y'. Eníin si la supposition pouvait être
admise pour les deux quantités l — í" et л — *', ce qui est le cas le plus
ordinaire, alors les deux carrés (x — x'), (y — y ) pourraient c-tre né-
gligés relativement aux termes du premier ordre , et le» de:ix erreurs
x — jr', y- — y' seraient données par des équations du premier degré.
Mais afiu d'éviter tout soupçon d'inexactitude, il faudra ne consi-
dérer ces valeurs que comme de premieres approximations. Si elles
tic sont pas tout-à-1'ait exactes , elles le seront du moins assez pour que
Von puisse s'en servir à calculer les carrés (r x')'' , (y — y')a que
'on avail négligés d'abord. On mettra donc les valeurs de ces carres dans

jes seconds, membres des deux équations , qui deviendront alors cuu'è-
rement composés de quantités connues. Ou résoudra de nouveau les
équations ainsi préparées, et les valeurs «le x — x' et de y — y'
qui en résulteront , auront toute l'exactitude nécessaire.

Si la longitude du lÍ£u de l'observation n était pas connue •, °ri com-
mencerait par la determinei' au moyen As tab'es enpp»sces exactes.
Puis en supposant que , suivant ce calcul t fût l'instant du commen-
cement on de la fin de l'éclipsé dans le lieu de l'observation , et en
inms du premier méridien , on calculerait pour cet instant tous les
élémcns apparèns de la lune et de l'astre pour le lieu on l'obser-
vation a été faite : ensuite on supposerait que 1 instant véritable ditlère
de celui-là d'une petite quantité z'j et que les erreurs des tables
iont x^y-i *' j y' j comme ci-dessus. On aurait ainsi l'équation de
condition

entre les erreurs des tables et celles- de la longitude cberchée. Celte
équation deviendrait linéaire , en négligeant d'abord les carrés de»
petites corrections x, y, x , y* et í', comme On peut presque tou-
jours le faire; sauf à en tenir compte dans une secunde approximation ï
сотше nous l'avons fail plus haut.
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Si l'on ne veut pas regarder les élémens d'un des astres
comme exempts d'erreurs , la méthode précédente donne
la différence des erreurs propres à chacun d'eux.

J'ai supposé que l'on connaissait la longitude du lieu
où l'on a lait 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 les tables et la longitude calculée,
ou plutôt le teins qui la représente, comportent de très-
ре ites erreurs , que l'on exprimerait par d«s indéter-
minées. On substituerait les valeurs ainsi corrigées dans
l'expression de la distance des centres observée, et l'on
aurai t ainsi , entre les erreurs des tables et celles de la
longitude calculée, autant d'équations de condition que
l'on aurai t 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 réunit ainsi plusieurs observations d'une même
éclipse, faites dans des lieux clifférens , il arrive d'ordi-
naire qu'on n'a qu'un pet i t nombre d'observations com-
plètes , c'est-à-dire, dans lesquelles on ait observé le
commencement et la fin de l'éclipsé ; tandis que 1rs 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 л l ieux 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 p dut
supposer constantes pendant toute la durée d'une même
éclipse. On aura donc ainsi n-\-z inconnues à déterminer.
Chaque phase de l'éclipsé observée dans un des l ieux,
donne une équation de condition entre ces inconnues. Il

2. 34
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suffit donc d'avoir n-f-a observations'pour les déterminer
toutes. Mais si l'on peut former un plus grand nombre
d'équations, soit par des observations des deux pha,ses
faites dans un même lieu , soit par la connaissance déjà
exacto 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
manière 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 lati tude, car celles de la page 62 ne sont
que des approximations (*), Enim pour ne rien omettre,

(*) Pour calculer les parallaxes «le longitude et de latitude, il faut

d'abord determiner la longitude L du zénith et sa latitude Л, rap-

portées l'une et l'autre à l'écliptiquc. Soit -fi Fascension droite du

zénith, c'est-à-dire, le tems sydéral converti en arc, H sa décli-
naison qui est c«ale à la hauteur tiu pûle dans le liou de ГоЬьег-

valion, les formules île la page 58 donneront

si» Л = — sin ы cos // sin А ч- cos u sin //,

sin & tang // -f- cos w sin Л
tang L •=.

COS si

u est l'obliquité de Tecliptique.

Maintenant, soit Г la longitude vraie de l'astre , *' sa latitude vraie ,

lellfs qu'on les verrait du centre de la terre , «t l, л sa longitude

et sa latitude apparentes vues de la surface. Nous sommes forcés par

Je défaut de caractères , d'employer ici les lettres l', л' dans une autre

acception que dans les formules de la page précédente ; mais comme

le «aïeul des parallaxes se fait à part sur les élérhens de chaque astre

en particulier, cela ne peut occasionner aucune erreur. Cela posé ,

nous avons reconnu , dans la page (Ja, que les parallaxes de
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j'ai place" à la fin du livre des formules qui dorineni direo

temcnt les élcmens du lieu apparent de l'astre , sans

passer par le calcul des parallaxes.

La comparaison d'un grand nombre d'observations

d'e'clipses de soleil ou d'étoiles , faite par cette méthode y

est le plus sur moyen de découvrir si la lune est environ-

née d'une atmosphère sensible. Car cette atmosphère , si

tude et de latitude étaient données précisément par les mêmes for-
mules qui exprimaient les parallaxes de «Inclinaison et d'ascension
droite, page l'j'j du Ier. l ivre ; et qu'il suffisait pour les obtenir, de
subslilner la différence des lon^itudej du zénith et de l'astre ou
£ — là l'angle horaire P ; la distance du zénith au pôle de l'éelip»
tique, ou loo" — À, à la distance du zénith au pôle de l'équateur ,
qui était represente» par D dans les formules , enfin la distance de
i'astre au pôle de l'écliptique , ou 100" — г., \ ал distance au pôle
de Téquateur qui était repvseulée par A'. Pour conserver cette ana-
logie , faisons

P — L — l^ P'^L — /', o'^ioo0 — Л, A:=ioo° — A, /V'=ioo° — A',

et nommons o. çt í les parallaxes de longitude et de latitude , nous
aurons

P= /•'-(-«, Д = Д' -f- J1 ,

pu en mettant pour P et Т3', Д et Д', leurs valeurs

1 = 1' — <z, A : = A ' — ij

«lors , d'nprès les formules citées du Iev. livre , on aura rigoureuse'
meut

nß'. ' a.
sin a = sin II . -

Sin Д

í Sill П COSÖ'sin '.P'+a.} — ÎCO
{ - . - ' - ; — —
( sin P

П étant la parallaxe horisom»le de l'astre dans le lieu de l'observation,
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elle existe, doit réfracter les rayons solaires, doit les inflé-
chir derrière la lune j et par cette raison influer sur
l'instant précis ùes 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

li émettons dans ces expressions pour D ', P\ Д', leurs valeurs, elles

<le rieiulront

sin П ros Л sin ( l-i — i' •+• al
SID e = • i

COS A

l si» П siu Л siafL-l'-^-aJ - 2 sin Sc.aslL-1'+ - <t) sin r « \
•iníscos(\-í)/ i '-—-—— i — M.V 'l si« (L-1-) )

Si l'on supposait a. et í nuls clans les seconds membres de ces equa-

tions , on retombri ait sur les formules approchées de la page 62 • mai»
ci Ton veut »voir a et t d'une manière plus exacte, ce qui rst

tiécesfaire pour la l ime, a cause de sa proximité, il taudia résoudre

ces équations par les sériée, comme nous l'avoni fai t dons fa paae
î-57 du I". livre. On calculera d'abord к par la première , et eri-

luile « êlant connu , on aura f par la seconde.

л fit ^ étant calcules , on aui'a ? comme nous l'avons vu

l = /' — a , Л = Л' —. í ,

J et л seront les longitude» et latitudes apparentes. Ces formules ont

l'avantage de u «iger aucune construction particulière j il suffit

d'avoir égard aux signes algébriques. On pourrait en éliminer Ift

longitude L au zénith et sa latitude Л , et introduire » la place

«on ascension droite A et sa déclinaison //; mais les formules que

Ton obtient de eetle manière sont trop compliijuées pour que nous

let donnions ici ; d'ailleurs, cette élimination rst trèi-iacile eu ope-
Jiot comrae dans la page 4>)9-
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horisonlaîe à Ja surface clé Ja 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 trè»-peu près égale. En effet, reprenons Ja Jig. g qui

nous a »ervj poor cette recherche , page 448 , et conservons aux par-
lies qui la composent les mêmes significations qu'elles avaient alors,

О sera robiervateur placé dans la lune , Л nu point du soleil qui ne

pent pas être apperçu directement suivant OS, i cause de l'interposition

de la terre, mais qui devient visible par réfraction par l.i }igiie brisée

S1Q. JL'angle <У//' иегя le duuhle de la réfraction horisontale , nous

)'> nommerons a /Í. Cela posé, en désignant les angles en S c.t en

O Jjar les lettres qui leur appartiennent, l'angle a li étant extérieur

au triangle Л'/О , on aura ъ H =: S •+• O; or, les angics S et O i

kupposés très-petits, sont entre eux comme les côtés opposas OI,

Л1 de ce triangle, ou k foi t peu près comme les distances de la luue

ti du soleil a la terre. Ainsi, en nommant í et Д ces distances ,

O.ï O.f
an aura A z= » par conséquent -a /£ = 4« O j ou, . . .

Д + f
з R = О • • Comme Д ejt extrêmement grand par rapport

i f, on voit que О «t à fort peu près égal à 2 К , ou nu double

de la réfractiou horisoutale à la surface de la terre. Telle serait

áonc , pour un observateur pla<:é dans la lune , la valeur de l't'n-

fleiciort produite par notre atmosphère. Nous pourrions en calculer

i'etendiie , puisque nous connaissons Л, Л et f j таи réciproquement,

si l'observateur placé dans la lune était parvenu à déterminer 1* quan-
tité de celle inllexion p»r la comparaison dé» obser\ allons d'éclipse«

de soleil vues de la surface de la lune, il en pourrait tirer la v»lem

de Д. Tel est le cas où nous nous trouvon« quand nous observon»

de» astres occultés par Ja luue^ TalmospbtTe ijiiil'environne, si elle

est sensible , doit se manifester par une iiillexion dane les rayon»

lumineux , et la mesure de cette inflexion nous fera tout de suit-s

«iounuiu-e la réfraction IioriioiilKl« que ente atmosphère peut produir«,-.
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L'atmosphère lunai re , si elle existe, ne peut point
altérer le diamètre apparent de la lune mesuré au micro-
mètre , lorsque cetastre se projets ' la nuit sur4e fond obscur
du ciel , et que son disque est forme' par des rayons
réfléchis du soleil vers nous. 11 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 ohjets lumineux une irradiation qui dilate
un peu leur image , celte cause doit augmenter aussi
le diamètre apparent de la lune , quand nous observons
cet astre sur le fond obscur du ciel. A la vérité, on
pourrait encore mesurer le diamèlre de son disque quand
il se projeté sur celui du soleil dans les éclipses annu-
laires ; mais alors l ' i r radia t ion d i l a t a n t la couronne lumi-
neuse qui entoure la lunç, doit faire para î t re son diamètre
apparent trop pe t i t . Pour éluder ces diff icul tés , Dionis-du-
Séjour avait imaginé de considérer l ' i r radiat ion 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 maniera. Telles sont les observations que l'on peut
faire de la grandeur du croissant lumineux et de ses progrès
successifs dans Io:, íclipses annulaires.

Dioviis-du-Séjoiir , a calculé ainsi avec beaucoup de
soin l'éclipsé annulaiçe de soleil de l'année 1764, qui fut
visible dans toute l'Europe , et. qui , par l 'étendue et la
variélé de ses phases, autant que par l'habileté des astro-
nomes qui l'ont observée , présentait un grand nombre
de points de comparaison. Il s'est particulièrement servi
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<îes observations faites en différens lieux sur les inslans
de la formation et de la rupture de l'anneau." Il 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
e'tait 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 tie supposer sur le demi-diamètre
du soleil une irradiation de o°,00091 (3" sex.) , el autour
du disque de la lune une irradiation à-peu-près égale
produite par l'atmosphère de cet astre , ce qui donnerait
o,ooo455 f 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 cents
fois moindre ; elle serait donc plus rare que le vide que
nous pouvons faire dans des récipiens avec les meilleures
machines pneumatiques, car celui-ci ne réduit jamais l'air
à Y~ de sa densité.

La difficulté que présente la mesure exacte des phases
d'une éclipse, peut jeter quelque incertitude sur le»
données qui ont servi de base aux calculs de Dionis-du-
Séjour. Mais si, par cette raison , la valeur qu'ils assignent
à l'inflexion ne peul 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 iosensible ; ce qui suffit pour prouver l'extrême
rareté de l'atmosphère de la lune , si toutefois cette
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atmosphère existe. La question ne pourra être résolue
complètement tant qu'on ne saura pas à quoi s'en tenir
sur les 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 trouvé
<jue des disques beaucoup plus lumineux que la pleine
lune 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-
rience prouve que l'on obtiendra avec exactitude les dia-
mètres apparens des corps célestes , en les mesurant
avec fe micromètre de cristal de roche. Mais malheu-
reusement la grandeur du diamètre apparent de la lune
ne permet pas qu'on le mesure avec cet instrument ,
<jui ne peut embrasser que de petits angles ; il faudra
donc effectuer ces mômes expériences avec Iß micromètre
à fils , et quand on connaîtra l'irradiation par ce moyen ,
les éclipses montreront si l ' inflexion est sensible.

L'atmosphère lunaire doit retarder le commencement
^es éclipses , en rendant le bord des astres qu'elle occulte ,
visible par réfraction lorsqu'il a cessé de l'être directe-
ment. Elle accélère la fin de ces phénomènes 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 lime
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 bn <i*
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1'éclifxe. Mais , d'après ce que nous avons dit plus haut, la
legitimate de ces corrections est assez incertaine.

i l8 . Il 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 , Pespnt de 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 celai des occul-
ta t ions 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 rue , dans le cas général, la
dislance 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. Il faut la calculer rigoureuse-
ment au moyen du triangle spiiérique formé par les deux
astres et le pôle de l'écliptiquc. 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
Je troisième côté qui est la distance cherchée. Nous avons
déjà donné l'application d'une formule semblable, dans un
des chapitres précédens. On 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
de 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 fa i l , comme
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nous l'avons déjà dit, avec un instrument de <réflexion que
l'on tient à la main, et que l'on nomme un sextant. On
acquiert facilement l'habitude de cet instrument , et avec
un peu de précaution, on peut être sûr que l'erreur résul-
tante de ces deux causes combinées , ne s'élève pas a 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'rcns paral-
lèles. On peut la diminuer encore en mult ipl 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.

lit). Ce qui rend les observations de la l u n e , 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 l'on
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 assurés
qu'il a pour y parvenir, lui ont été donnés 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.

120. PUISQUE j'ai commencé à rapporter les application»
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 JLux et du rrfiux 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 rivages, 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 instans : c'est dans le mo-
ment de la haute mer. Peu-à-peu elles commencent à
descendre par les mêmes périodes qu'eues avaient sui-
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 plus grande dé-
pression , et y restent pendant quelques instans. C'est le
moment 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 l'on 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 ensuite 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 crpentKinl une durée moyenne dont ils s'écar-
tent peu , et qui, exprimée en tcms moyen, est i),o35ooo.
.Pendant ce tcms, 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-
fement, et cette période du flux et du reflux peut s'appeler
urt jour lunaire (*).

(*) Suivant ce qui a été dit dans la page 348 , le mouvement sydéral

de la lune en SCSaS jours moyens, est 534.74o°>54I8io. Par conséquent

53474o,54i8io
«on mouvement propre en un joui1 moyen est égal a

Зоэаэ

pu ï4°)64o3gS. Ainsi quand la sphère céleste a décrit 4°i°,095i5G pay

l'effet de la rotation diuruu , ce qui a lieu eu un jour solaire ,
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On voit Jonc que si la pleine mer a eu lieu aujourd'hui,
dans un port, à oh, demain elle arrivera à oh,35o5o,
après-demain à ob,70100 , et ainsi successivement en
retardant de oh,35o5o; mais dans l ' intervalle, il y aura
une autre pleine mer , que l'on pourra nommer la pleine
mer du malin , et qui arrive le premier jour à 5h, i^SaS ;
le second jour à 5h, lyjaS -j- о'^ЗЗоБо , et ainsi de suite.

122. Cependant cette marche ne s'observe pas exac-
tement. Le retard j o u r n a l i e r d'une marée sur l'autre est
quelquefois un peu plus grand que оъ,35о5о, et quelque-
fois il est moindre. Mais cela ne fait que montrer en-
core mieux l'influence de la lune sur ces phénomènes ;
car 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 de
la lune , quelle que soit sa nature , comme une vérité in-
contestable.

128. Mais la Inné n'agit pas seule sur les marées : le
soleil a aussi sur elles une infl'icnce sensible. On remarque
constamment que les plus grandes marées ont lieu dans les
eysigies, elles plus petites dans 1rs quadratures; en sorte
que la seule observation des phases de la lune peut faire
prévoir leur retour.

comme un Га vu dans la pngc 4° ï la l'iuc a décrit cette même
quamiié moins i4°,64°3g8 , ou /|OO°— i3°,5/(5ï3'| , d'où l'on voit
qu'elle décrira une circonférence entière Jans un teins exprimé pur

400° li. ««'. i3°.546234• :

«'eut la durée du jonr lunaiiu exprimée en lems solairç щоуел.
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ia4- 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 ,
et les variations de ses distances y seront sur-tout sensibles.
Enfin les positions des deux astres de part et d'autre de
l'équateur , 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 moiivemens des eaux doivent
être gênés et contrariés par les obstacles qu'ils rencon-
trent. Aussi les instans des marées diffèrent-ils suivant les
temsnécessaires pour que les ondulat ions 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 lieu 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),о6г5. 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 a joutant successivement
o',o35o5o ou 5o'.28'",3a en tems sexagésimal, on ob-
tient les retards successifs des marées d'un jour à l 'autre,
et on connaît les instans auxquels 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, et pouvoir prédire toutes
les pleines mers.

La méthode précédente ne donne que les époques
moyennes de ces phénomènes, c'est-à-dire, celles qui
auraient, l ieu, si la marche de l'astre qui les règle, n'é-
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tait sujète à aucune inégalité. Pour prédire les instant
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 nui 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 celte 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 la4-
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 suflit d'établir une
colonne verticale portant une division métrique, et d'ob-
server chaque jour , 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 erand 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
eu la basse mer répoadra au milieu de l'intervalle qui
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•les sépare , mais il faudra pour cela qu'elle ni soient
pas trop distantes; car on tomberait ainsi cians des erreurs
très-graves , parce que la mer emploie un peu plus de
tems à descendre qu'à monter. Л Brest, cette différence
s'élève à niuf 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
nons l'avons 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 rner se
sont ainsi trouvées liées aux monvemens célestes, et elles
ont servi h en faire mieux connaître plusieurs points im-
portans. Je donnerai plus tard une idée de ce? rapports
que l'on ne saurait approfondir sans le secours de l'a-
nalyse. Ici je me bornerai à engager de nouveau les per-
sonnes éclairées qui habitent les côtes, à multiplier les
observations sur ce sujet important (*).

(*) fuy. le nippon fait par M. Levèque à l'Institut de France ,
]>our délciruiner les observations qu'il importe de ihire sur les
marées dans les difiïreru ports. Pari«, prairial, an 11.



ÎHÏSIQUE.

CHAPITRE XXI.

De quelques Périodes astronomiques usitées
dans Ici Chronologie.

I2Q. LES mouvemens de la lune, combinés avec ceux
du soleil , servent , dans la chronologie , pour iixer les
époques des événemens historiques. On a imaginé à cet
effet diverses périodes astronomiques , que 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 années jul iennes, après laquelle les
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 82 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'eues contiennent un jour dr plus. Ce n'est qu'après
sept bissextiles, ou qua t re fois sept ans , que le cercle en-
tier de ces inégalités se trouve révolu , et il en résulte une
période de 2.8 ans ponr la durée du cycle solaire. En cela
l'on 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
un intervalle de dix-neuf années juliennes , après lequel
Us nouvelles lunes, 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 29^,53о588.
Ainsi 335 révolutions de ce genre font 6g3yi,688180 ;
c'est-à-dire, à fort peu près, la même somme que les
dix-neuf années juliennes de 365J,a5 ; car celle-ci don-
nera БдЗд^уБ. La différence est de o',06182. Cette, pé-
riode a été autrefois en usage dans la Grèce. Maintenant
que l'astronomie est perfectionnée1, 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 fréquent 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 ta plus exacte de ces périodes ,
parmi celles qui ne sont pas d'une très-longue durer.
Aussi Méton, qui en fit la découverte , l'ayant présenté
aux Grecs assemblés pour les jeux olympiques, il fut
aussitôt généralement adopté.

L'Eglise chrétienne emploie efncore aujourd'hui les mou-
vemens de la lune pour régler quelques-unes de ses cé-
rémonies, qui, par conséquent, ne peuvent pas revenir
constamment aux mêmes époques de l'année solaire ,
puisque les mouvemcns de la lune et du soleil né s'ac-
cordent point entre eux ; aussi les appelle-t-on fêtes
mobiles. Pour en fixer le retour, l'Église emploie la mé-
thode des épactes , telle que nous l'avons expliquée plui
haut en parlant des moyens de prédire les sysieies; mais le»
épactes astronomiques réglées sur le moyen mouvement
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tie la lünf , diffèrent un i>eii des épactes ecclésiastiques
nnî sont déterminées ci après des règles établies par le
Concile de Nicée. La méthode est la même ; les nombres
tont seuls différens.

i3i. Enfin , on se sert encore, dans la chronologie ,
d'une troisième espèce clé cycle , que Ton nomme le
cycle 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-
intivc à certains actes judiciaires qui se faisaient à des
époques réglées.

182. Non-seulement les trois périodes dont je viens de
parler , se nomment des cycles, mais on donne aussi ее
лот à chacune des années qui les composent, en raison
du rang qu'elles occupent. Par exemple, le cycle 1,2, 3,
4, de la lune , est la première , la deuxième , la troisième
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'OU 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
amiée, 2 pour la deuxième, et ainsi de suite, on aurait eu
un cycle d'indiction complet , après quinze ans; un cycle
lunaire complet après icjar is ; 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 28, ici, i5, les reste»
auraient indiqué les cycles propres à chaque année. Par
exemple, l'année 1800 aurait eu pour cycle solaire 8,
pour cycle lunaire i4» et o, ou i5, pour cycle d'indiction.
Mais cette manière , très-simple, n'est pas celle que l'usage
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a introduite. Chaque année a bien son cycle ; mais il dif-
fère des précédons. Ainsi l'année 1800 a 17 de cycle so-
laire, i5 de cycle lunaire, el3de cycle d'indiction ; ce qui
revient à supposer que la première année de l'ère chré-
tienne avait pour cycle solaire 17 — (8— ï) ou ie, pour
cycle lunaire i5 — ( i4— x ) ou 2 , et pour cycle d'indic-
tion 3 — ( o — ï ) ou 4 i 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 f au t , au nombre qui
exprime-cettc année , ajouter successivement g , ï , 3 , et
diviser chaque somme par celui des nombres 28, 19 et i5
qui répond à chaque cycle.

i34- En multipliant ces trois nombres l'un par l'autre ,
on a formé une période de •yqSo 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 ,
ipy et i5 sont premiers entre eux. Celte propriété a fait em-
ployer ce cycle de 7980 ans, dans la chronologie, pour dési-
gner les années, et on le nomme la PÉRIODE J U L I E N N E .

i35. Cette méthode a le très-grand avantage de donner
aux chronologistcs un langage uniforme. Elle est sur-tout
extrêmement uti le 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 variée , 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 dû 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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a'années depuis 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-
féreus 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 les
Grecs , d'aulres en automne , comme 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 réduit
à y transporter seulement la date de Vère à laquelle on
rapporte ces événemens ; car la progression des années , à
partir d'un même terme, sera la même dans toutes les
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
telle ère, le cycle solaire était 10, le cycle lunaire 2, et le
cycle d'indiction 4) il s'ensuit qu'elle répond à l'an 47i4 de
la période julienne ; car , parmi tous les nombres compris
dans celte période , c'est-à-dire depuis о jusqu'à 70,80 , il
n'y a que le nombre 4?!4 4U1 étant successivement divisé
par 28, 19 et i5, donne pour reste ю , 2 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 eu écrivant
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les uns sous les autres les numéros ties mêmes années , on
forme le tableau suivant tlont la loi est évidente.

ERE.

Ère chrétienne...

P*4"' ode julienne.
— n

3

4711
47 ^

— I

47iä
+ i

47i4 4Î.5 4716 47

Ainsi en appelant Pein les numéros des années qui se
correspondent dans les deux périodes , onxa

Avant l'ère chrétienne. P — 4?14— n •> n ~ - J*—4/ i4
Après l'ère chrétienne. P = 47 I^ + "? " = ^ — 47i3

La différence d'une unite dans ces deux formules, vient
de ce que la progression arithmétique s'interrompt , pour
les années chrétiennes , en passant du positif a» néga-
tif. On éviterait cette dissemblance , en appelant о la
première année tie l'ère ; mais les r.hronologistcs 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 4^70 de
la période jul ienne. Comme cette époque est antérieure ã
l'ère chrétienne , il faut retrancher 4670 de 47'4 ï le reste
est 44'- c'est-à-dire que César est mort dans la 44° année
avant l'ère chrétienne.

Autre exemple. On sait que l'empereur Auguste mou~
rut dans la i4" année après l'ère chrétienne ; a j ou t an t ce
nombre à 4" I3i on aura 4?27 pour l'année de la période
julienne , à laquelle il faut rapporter la mort d'Auguste.
Cette année avait donc ab'de cycle solaire, iS de cycle
u naire , et a de cyle d ' i iu l ic l ion .

Lorsque Tannée 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 problême 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 28, 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
7980; car l'origine de l'ère chrétienne, répondant à l'an
47i4 de la période julienne, tous les événemens histori-
ques sont nécessairement compris dans cette période,
puisqu'aucun d'eux ne remonte à plus de 4°°° ans avant
l'ère chrétienne (*).

(*) Quoique ce petit problême soit très-facile , cependant comme
on pourrait perdre quelques instans à le résoudre , dans le cas où
l'on aurait besoin de l'appliquer, j'en donnerai ici la formule- Soit
x le nombre cherché ; supposons qu'en le divisant par 28, il donne
tj pour quotient et r pour reste; qu'en le divisant par ig, il donne

pour quotient f] et pour teste r j enfin , qu'en le divisant par i5
le quotient soit <]" et le reste r", on aura ces trois équation«

x = 287 H- r,

x = i9<7' -f- r',

x = i5i/'-t- r".

Les restes r, r', r" sont donnés : ce sont les nombres entiers qfli^
expriment les cycles, q , <]', (f" sont des nombres entier« indetermi-
nes. On peut leur donner telle valeur que l'on voudra. Il »'agit de
trouver pour x le plus petit nombre entier qui satisfasse à ces trois
conditions.

Or, ces trois conditions donnent

199' + r' = 289 -b r , i5<7" 4- r"•=. 287 Ц- т ;
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i36. J'indiquerai encore ici quelques antres pe'riocles

dont l'usage est moins général et bien moins avantageux
que celui de la période jul ienne ; mais qui sont crprndant
célèbres dans l'histoire par les événemens qui leur ont

il faut résoudre ces équations suivant la mélbode des problèmes in-

déterminés. La première donne d'abord , en effectuant la division

par 19,

99- t - r— r' . gq + r — r'
a = q + , ч soit donc =: n ;

19 '9

Л faudra que n soit un nombre entier. De là on tire

n — r -t- r
gq — ign — r + r ou q = чп •Л í

par conséquent, si l'on fait

n — r Ч- г
:= n', d'où n •= g л'-t- ;• — r',

9

il faudra encove que га' toit un nombre entier; de là on tire

(j = If) 7Z ' -j- 2 í' — 2 r' j

c'est la forme la plus simple de f] qui satisfasse à la première con-

dition. Venons maintenant à la seconde. Celle valeur de ci donne

28 q + r = 532;2 '+ S7r — 56 r';

Bubslituant dans l'équation en q", on en tire

l5 с/" -t- r" = 532 n •+• 5y r — 56/,

ptr conséquent,

„,. , , „ . y n ' + i - i r — n / - ' — r "
<]' = 35 л + 3 r — 3r' -f- a

il faut donc qu'en faisant

•j n' + il r— il r' — r"
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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-

n" soit aussi un nombre entier; de là on tire

7 n' r= i5 a" — 12 /• Ч- л /•' 4- j£,

par conséquent,

ra" — 5 r Ч- 4 г' Ч- г"
л' = пге — г Ч- г Ч- • ï

7

ainsi, en faisant

л" — 5 г ч- А г' Ч- r"
-= n ,

ce qui donne

л" = 7 л'" Ч- 5/- — 4r/ — r'%

n" devra être un nombre entier. On ne peut pas pousser plus loin cette
réduction, puisque la division est effectuée autant que possible : d-i

là on tire

л ' == iS ri" 4- g т — 7 r' — a r" t

ensuite

<7 = 19л 'ч-2г— 2r'= а85 «'"ч- iy3r—• 135 г' — ЗЗг",

et comme on a

ar = 28 7 +г, on aura r := 7980 ге'"ч-48/|5 r — Зуво г'—io64r",

en donnant à n'" toutes les valeurs entières que Ton 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'état
actuul de la durée des "événemeas historique» ; il s'agit de la déter-
miner.

Pour cela, on prendra les taleurs Г; г', г" des trois crclea q«i
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riocle 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

ion t données , et l'on formera la valeur numérique de la quantité

4845r— 3;8or' — 1064 r"; c'est la partie connue de la formule.

Si cette quantité est négative , on la divisera par 7980 , pour

»avoir combien de fois elle eonuent ce nombre. Supposons qu'elle

le contienne Q fois , avec un reste Л ; on aura doue alors

ï = 7980 n" — 7980 . Q — Л.

Dans ce cas, la plus petite valeur posilive de x se trouvera en sup-

posant ri" = Q 4- I , ce (jui donne

*• = 7980 — /?.

Si , au contraire , la quantité 4845 r — 5;8ог' — io6íj r" est posi-

tive , on la divisera encore par 7980 , pour savoir combien de

fois elle cuti den dra ce nombre ; et en supposant qu'elle le renferme
Q fois avec un reste H , on aura , en général ,

x = 7980 ri" 4- 7980 Q -Ь R ;

dans ce cas , la plus petite valeur positive de x se trouvera , en sup-

posant n' = — () , ce qui donne

Ces deux règles peuvent se réduire en uno seule. Formez la va-

leur numérique de la quantité 4845' -- 3j8or' — io64r"; rejetez-

en, par la division, tousles multiples de 7980 qu'elle peut contenir t

et ne conservez que le reste j s'il est positif , il indique le rang Ae

l'année da».>; la période julienne; s'il est négatif, prenez-en le corn*

piemen t à 7980.

On demande , par exemple , quel est , dnns la période Julienne ,

le rang de l'année qui avail l de cycle solaire , 1 de cycle lunaire ,

I de cycle d'indiction. Ici on a 4845 т — 8780 /•' — lo64 т " = + 'j
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Grèce, et qui se célébraient près A'Olvmpie, ville du
Pélopnnèse ; de là te nom d'Olympiades. Cette manière de
compter les années fut introduite par Iphitus, fondateur
des jeux olympique.? ; aussi la nomme-t-on quelquefois la
période d'Iphitiis. La première année de la première olym-
piade concourt avec l'année Зд38 de la période julienne,
ce qui répond à 776 ans avant l'ère chrétienne. Cette
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 l'on veuille savoir à quelle date répond la seconde
année de la quatre-vingt-septième olympiade. Cette époque
fut fameuse en Grèce, par le eommencement de la guerre
du Péloponèse, qui se déclara peti 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 346 ans depuis le commen-
cement de la période d'Iphitus. C'est par conséquent une
unité de moins, on 345 ans à a jou te ra la première année
de cette période. Or celle-ci avait pour rang 3c)38 dans
la période julienne ; ainsi en lui a joutant 345 , la somme
4^83 sera le nombre de la période julienne qui répond

par conséquent , x =r 7980 ri" + \ • La plus petite \aleur répond à
//'" ^ о et .r =n ï. C'est le commencement do la période.

Antre exemple. On demande le rang de l'année qui avait 10 de

cvcle solaire , 2 de cycle lunaire , et 4 de cycle d'indictiou.

Ici on я 484з>''— 3780 г'— (otí4 r" = 3663^. C'e nombre, divitó

par 798", donne 4 P0"1' quotient et 4j i4 Pour reste. C'est le rang

de l'aimée désignée qui est précisément la première de l'ère chrétienne.
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à la 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 4a83
de 47'4? parce qu'il s'agit d'une époque antérieure à
l'ère chrétienne. La différence est 43i années, c'est-à-
dire, que la seconde année de la quatre-vingt-septième
olympiade répond à la tfii* 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
tons les historiens latins; cette ère, d'après Varron , se
rapporte au 21 avril 3g6i de la période julienne , y53
ans avant l'ère chrétienne.

Généralement, pour ramener à la période julienne une
année exprimée suivant d'antres périodes, il faut remonter
à l'origine de l'ère , calculer le nombre d'années écoulées
depuis cette origine, diminuer ce nombre d'une unité,
et ajouter le resle au nombre qui exprime le rang de
la première année dans la période julienne. Cette marche
est si simple, qu'il est mutile d'en donner d'autres
exemples.

L'ère de NABONASSAR, roi des Cbaldéens , 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 Ptolcmée pour v rapporter leurs propres
observations. Le commencement de cette ère répond au 26
février de l 'année 3c)6y de la période ju l ienne . Le commen-
cement du mois égyptien Tholh, arriva le 26 février, à
midi, au méridien d'Alexandrie. A partir de cette époque
commencent les années égyptiennes de 365 jours. Cette
période n'est employée que par les astronomes : elle n'est
pas usitée dans l'histoire.

Enfin , la dernière ère dont' je parlerai est celle de
, adoptée par les Turcs ; elle commence le
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vendredi, iG juillet de l'année 5335 delà période julienne,
ce qui réuond à 622 ans après l'ère chrétienne, comme on
peut le voir par les formules de la page 55o. Cette ère est im-
portante a connaître à cause des astronomes arabes qui l'ont
employée. Les années arabes sont des années lunaires com-
posées de ia révolutions synodiques de la lune, c'est-à-dire

: de 354>.<Sh.48',33",64 ^c 'a division sexagésimale. Pour
appliquer cette période à l'usage civil, ils se servent d'une
intercalation , et font successivement leurs années de 354
et de 355 jours. L'ordre de cette intercalation se règle sur
un cycle de trente ans, dans lequel il y a onze années de
355 jours, qui sont les années 2, f>, 7, 10, i3 , i5 , 18,
ai, 24, 3.B 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',011680 plus faible que 36o révolu-
tions synodiques moyennes. Ce cycle a commencé le i4
septembre i75y de notre ère avec l'année 1171 de l'hégire.
L'origine des années lunaires 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 rirtfluence de la réfraction sur les diamètres inclinés
du disque lunaire.

LE disque reel de la lune éîant supposé circulaire , ne peut pu«
nous paraître tel quand nous le mesurons au nûcromètve, parce ciue

la réfraction élève inégalement ses différens points. Cette cause doit

donc altérer les différens diamètres du disque et les rendre inégaux

entre eux. Pour évaluer cette altération de la manière la plu* simple ,

il faut remarquer que -, dans la petite étendue фГоссире le disque de
la lune , les différences de réfraction реил-rnt être supposées propor-

tionnelles aux différences de hauteur. Leu 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

a*c est liorisontal et le petit aïe vertical. Le premier île ces axes est égal

au diamètre liorisonlal de la lune , que nous nommerons Д ; le second

sera égal à Д — /•, en représentant par r le changement de la réfrac-

tion pour une différence de hauteur égale à Д. Ainsi, en rapportant

l'ellipse à des coordonnées horisontalrs et verticale» дг, y, ayant leur

origine au centre du disque , l'équation du discpue déformée par la

. réfraction sera

( Д—

ííomnions R le rayon vecteur de l'ellipse , 1 l'angle qu'il forme
avec Je fil horisontal du micromètre , nous aurons

x — R cos / , y •=. R sin l ,

Hf qui donne

ï Л'. (A _ r 'P
— г)'.со5'/} = - i - -í

4

par conséquent ,

« sin" /Ч- ( Д — r)* cos1 í

ou, ce qi i revient au même ,
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l/ sin'Л- Ь -Vcos",
Г l Д j

2 К est la valeur du diamèlre cherché 5 mais on peut simplifier cette
expression , en remarquant que r est toujours fort petit relativement
à A j de sorte que l'on peut se borner à la première puissance áe

En extrayant ainsi la racine carrée par approximation, et faisant
Д '

passer le résultat au numérateur, on trouve

a/< = Д/ï -—'sin'/. \

Pour employer cette expression , il faut connaître Д ou le dia-

mètre horisonlal du disque; mais ce tiiamèlre lui-même, varie avec
les hauteurs de la lune, car ai l'on conçoit deux verticaux tangens aux
bords du disque lunaire , le diamètre horisontal restant toujours
compris entre ces verticaux, doit paraître 'plus petit à mesure qu'il
s« 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 Ja lune ; «lors, pour qu'il
souleudc toujours le même angle au 'zénith 5 il faut que ses lon-
gueurs soient proportionnelles aux sinus de ses distances zénithales ,
«'est-à-dire. qu'en nommant A' sa valtur pour la distance zénithale
vraie Z -, et A celle qui convient à la distance apparente £, on aura

A'. sm Z
A = • 1,2'

Or Z' ne diffère de Z que par la valeur absolue de la réfraction
<jne nous nommerons r\ c'est-à-dire, qu'on a Z ^x Z'— г- Ев
•ubitituant cette valeur dam l'expression de Д', il vient

Д'. sin ( Z'— г' )
л = • г ок Д
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Pour évaluer cette formule en nombres, on peut, sans aucune erreur

sensible , négliger le carré de la. réfraction ; ce qui "permet de faire

cos r = ï, et de mettre Z au lien He Z' duns le second membre.
On peut de plus substituer au L;,. J., j ' J'espiession approchée de

la réfraction, trouvée dans le premier livre, page 4чб j c'est-à-dire,
jnendre r' r= 6, ",666 lang Z\ car il est inutile de tenir compte du

multiple de r qui s^jouîe à Z : on ama ainsi , sans erreur sensible'

sin т =: sin6o",(ÏG6 . tane£'. En mettant ces valeurs dans itotre for-

mule , lang Z' disparaît, et il reste

Д r= Д'— Д' sin 6o",6C6 ou A = Д'— Д'. 0,0002957.

Enfin, si l'on remet cette valeur dans la formule qui donne le dia-

mètre incliné, on aura, eu négligeant le produit de cette correctioa

par -,

í r \a A = Д' î ï — 0,0002907 sin1 / , •

Formules de M. Olhers pour obtenir les élcmens au H fit

apparent des astres en Jonction des èlémens du lieu

vrai.

POUR obtenir ces formules, il faut clierclier les coordonnées de
l'astre et de l'observateur rapportées à trois axes rectangulaires fixes

au centre de la terre. Les différences de сен coordonnées seront Jes
coordonnées du lieu apparent de l'astre rapportées aux mêmes aies.

Conformément aux conventions que nous avons fréquemment adop-

tées , nous supposerons que Taxe des x positifs est din^é du centre

de la terre à l'équinoxe du prinlems, l'axe des i-positifs au premier

point du cancer, enlin , l'axe des z positifs au pôle boréal de l'é-

cliptique. Nous nommerons л et / la longitude et la lat i tude appa-

rentes de l'astre , / sa distance à l'observateur , et. nous désignerons

par л', /', r' sa lon^nude, sa latitude et sa distance vraies rappor-

tées au ccutre de 1« terre. Nous ncrnrncroní ausíi Л , T., li , les
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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 turre.
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 = г cos л sin /, z = r sin * ,

x ' = r' cos л' cos i', У —T' C0s *' sin l\ z' = r' sin n',

A' = A oosAcos£, Y=. R cos Л SÍQ L, Z=AsiiiAj

on aura de plus,

•;.ar conséquent,

д. = r' cos A' cos Z' — JÎ cos A cos L, y — r cos л' sin Í — Л cos A sin L,

s = r sin л' — Л sin A ,

ui, Jes equations du lieu apparent donnent

lang l = — , tang \ =: — • cos /.
x x '

in substituant les *, J', z dans ces formules, nous ferons, pour plus
if simplicité ,

R
—- r= sin П ,

П sera la parallaxe hoiisomale de l'astre, pour le rayon terrestre
.iu'nti à l'observateur; nous aurons alors

cos >' fin ï — sin П cos Л sin L
l ang/zr .

tang л =

cos л' cos í' — УН П cos Л cos L

í sin л' — sin П sin Л t cos/
— -- - ; - - --
cos к cos /' — sin П cos Л cos L

La première de ces formules donnera la longitude apparente / :

«•»suite la secunde fera connallrc lu latitude apparente л. Quand l et

»ï seront connus , ou ацг,ч г par la formule

or r cos л' cos / ' — R cos Л cos T.
r t= ----- . ou r= -- — — — — • - - - - - " -- -'

toa л ííia L COS ' C'.'S l
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Or, en nommant D' le diamètre apparent de l'astre vu du cemr$

de la terre, ci D ей même diamètre vu du lieu de l'observation „

on aura

sin i Z> = — sin^Z>' ,

puisque r sin — représente le rayon du sphéroïde lunaire qui «t

lupposé constant. Substituant au lieu de r sa valeur , nous aurons

cos x cos l
iin f D — sin j D •

cos л' cos /' — sin П cos Л cos L

Pour rendre ces formules plus commodes dans les applications , il

est utile d'en éliminer la longitude L du zénith, et sa latitude Л ,
comme <:omme nous l'avous fait Jans h page 409i »fin d'introduire

à leur place l'ascension droite Л du zénith , qui est le lems sydétal

réduit en arc , et sa déclinaison H , qui est égale à la hauteur du

pôle, moins l'angle du rayon avec la verticale , comme on Га vu

paffe G/j. Or, cela est très-facile, en prépar.-mt les formules précé-

dentes comme celles de la расе /JÖ9 > et se rappelant que l'on s.

sin Л =: — sin u cos H sin j4 4- cos u sin H,

COS A taug L = ein « tang // -+- cos v sin Л,

cos L cos Л = cos A cos H,

u éiant l'oblicruitc de l'écliptique 5 car en substituant ces valeurs, i!

vjellt ;

cO3*'sih f— sin IT sin м м'и 7/.— sin TT cos и sin A cos H
tang I •= ; ; : 1

cos л' cos /' — sin П cos Л cos H

j siu V —sin П cos к sin H+ sin 17 sin и sin ^i cos H Î cos/
laug í. = -í ; . )

cos л cos / — sm П cos Л cos H

COS Л COS /
sin i: D — sin í- D ..

cos A' cos í" •— sin П cos ;L cos tí

Si dans ces formules, nous supposons l'obliquité « nulle, nous

ferons coïncider l'éclipticjue avec l'équateur ; alors la longitude vraie

/' et h latitude, vraie л' deviendront l'ascension droite et la décli-

naison vraie cjue nous désignerons r;av «', í?'; et l et л d
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l'ascension droite et la déclinaison apparentes ; nous les nommerom

a. et d : nous aurons ainsi

cos d' sin a — sin П sin A cos H
tan» a =

cos cl' cos a' — sin П cos Л cos U

\ sin d' — súi П sin H \ cos a
tang d — —-—-, ; —••

cos a cos a — sin П cos Л cos H.

cos J cos a
sin J D =: sin Z)' .

cos d' cos a — sin П cos A cos U

Enfin , si duns ces dernières on supposait ^í = oet /7 = go -т с ,

v étant Tanele du rayon terrestre avec la verticale dans le lieu do

l'observation j alors le plan des x , y deviendrait perpendiculaire à

la verticale , et serait par conséquent liorisontal. L'angle a qui so

compte sur ce plan , serait l'azimuih Trai de l'astre pris du centre

de la terre j mais toujours autour d'une ligne parallèle à la verticale. Nous

nommerons cet azimuth a. L'angle «/'qui se compte perpendiculairement

au premier, serait la hauteur v raie de l'astre sur l'iioi ison , ou 90 — x ',

en nommant y,' la distance zénithale vraie comptée de la verticale:

enfin, a et d seraient l'azimuih et la hauteur vraie relativement au.

même zénith j nous les nommerons к et go — 2 : on aura ainsi

sin z sin it j cosa'—sin П cos P'| cos «
tang»= — ; ; ; ', COt Z = 1 ! >

sin z cos « — sin П sin v sin z'co t л — sin П sin if

. . sin z cos«
sin j u := sin j D .

sin z ' cos a.' — ein П sin v-

Cette manière très-simple de déduire ces formules des précédentes ,

a été donnée par M. Delanibre dans la Connaissance des tems de 1812.

En employant ces formules, il faut toujours se rappeler que les

lettres accentuées appartiennent aux élémens du lieu vrai vu de la

terre, et les lettres sans accens aux élémens du lieu apparent vu

de la surface , conformément à lu notJlion que nous avons adoplée

dstus tout le cours de cet Ouvrage.

in du Tome second.
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