-

‘g v :/7 ‘ 7:;
ok W




Astronomie

générale



DU MEME AUTEUR

Calcul des Orbites et des I‘fphémérides. (Doin, Paris, 1913.)



o i AN
Ne 50.

COLLECTION ARMAND COLIN
(Section de Mathématiques)

Astronomie
générale
par

Luc PICART

Direcleur dc l'Observatoire de Bordeaux

42 Figures

LIBRAIRIE ARMAND COLIN
103, Boulevard Saint-Michel, P ARIS

1924

Tous droits réservés

w1964, Mue T

INVENT AT 1961




Tous droits de reproduction,
de traduction et d'adaptation
rEServés pour tous pays.
Copyright 1024, by dax Leclerc
et 1l. Bourrelier.



PREFACE

L'astronomie devalit étre représentée dans cette collec-
tion; nombreux en effet sont les esprits éclairés qul,
s'intéressant surtout au.r méthodes et aur résultats prin-
cipauz, reculent devant la lecture un peu difficile des
traités d'astronomic, dont les auteurs ontle goiit et I habi-
tude des longs calculs; d'autre part, les vulgarisateurs
ressemblent trop souvent a ces guides qui prétendent diri-
ger et forcer U'admiration sans étre capables de fournir
un renseignement esscentiel; en outre, U'cnseignement de
nos lycées, si remarquable a tant d'égards, est loin
d'étre parfait pour la science qui nous occupe; la plu-
part des professeurs de mathématiques n'ont pas sur la
cosmographic de connaissances plus étendues que celles
qu’ils sont chargés de répandre; de sorte que leurs pre-
[érences vont naturellement aur matiéres sur lesquelles
tls peuvent cxposer des vues plus personnelles.

Un volume sera consacré a Uastrophysique; celui-ci
s'occupe p'utiot de la branche mathématique; je me suis
efforcé, en le rédigeant, de ne /‘airevappcl qu'a des con-
naissances trés élémentaires; j'ai établi sommairement,
au début, les formules principales de la trigonométrie
sphérique, dont l'emploi m’a paru indispensable pour la
précision; dans la seconde partie, ot intervient une expli-
cation mécanique, le lecteur a seulement besoin de savoir
former les équations du mouvement d'un point matériel.

J'ai signalé un certain nombre de questions qui font
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l'objet des recherches des astronomes contemporains; je
voudrais laisser U'impression que Uastronomie n'est pas
une science achecée, ce qui serait bien prés d'une science
morte; si clie progresse lentement, c’est qu'elle repose sur
des bases trop castes, et qu'elle occupe trop peu de tra-
vatlleurs.

L. P.
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CHAPITRE PREMIER

LE CIEL ETOILE

La branche de I'astronomie dont nous nous cfforce-
rons de donner une idée est celle (ui s'occupe de déter-
miner les positions relatives des astres, afin d’en déduire
d’abord leurs mouvements relatifs, puis les lois méca-
niques qui régissent ces mouvements; on admettra que
le lecteur a déja une connaissance sommaire du sys-
téme du monde, qu'il sait par exemple que la terre est
un corps isolé tournant sur lui-méme cn un jour, que
la terre accomplit d’autre part une révolution annuelle
autour du soleil, et I'on ne reviendra sur ces notions
que pour en discuter I'exactitude; on ne sc préoccupera
en aucune fagon de suivre dans I'exposition le dévelop-
pement historique de la science.

4. Sphére céleste. — La notion de sphére céleste se
présente immédiatement aux yeux dun observateur
isolé¢; incapable de déterminer les distances qui le
séparent des aslres, il imagine qu’ils sont situés sur la
surface d'une sphére; ce ne serait qu'une approximation
grossiére si la combinaison d’observations failes en des
points différents permettait d’évaluer ces distances et
de constater qu'elles sont inégales.

[l n'en est point ainsi : si 'on excepte les corps du

Lue Prcantr. — Astronomie générale. l
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svstéme solaire, qui sont en nombre Irés vestreint
parmi les astres visibles, le rapport des distances d'un
astre aux dimensions du systéme solaire est si gl'i{nd
que esprit ne peut se représenter 'éloignement d'une
¢toile que par des comparaisons trés imparfaites, telles
que celle-ci : la lumicre met un peu plus de 8 minutes
pour venir du soleil a la terre; elle met plus de 4 ans a
nous parvenir de Pétoile la plus rapprochée.

D'auwre part, les distances angulaires mutuclles des
étoiles, ¢’est-a-dire les angles formés par les directions
des rayons qui les joignent a l'observateur, varient
trés peu, bien que par suite de la rotation diurne de la
terre, le sysléme entier des astres p;n'nisse lourner en
un jour aulour de la ligne des poles; ct ce sont ces
seules variations d'angles qui permettent de déterminer
les distances des étoiles les plus proches de notre
systéme.

Il est donc nécessaire de prendre conme base I'étlude
de T'astronomie sphérique, dans laquelle on considé-
rera la projection de chacun des astres sur une sphere
de rayon trés grand, sans chercher i mesurer sa dis-
tance a 'observateur.

2. Constellations. — lLes figures formées sur la
sphére par les groupes d'étoiles demeurent invariables,
puisque les distances angulaires des étoiles prises deux
a decux ne changent pas. Pour sc reconnailre sur la
sphcre céleste, les anciens ont assimilé ces ligures a
des objets ou a des animaux, ct leur ont donné le nom
de conslellations, ou quelquefois d'astérismes. 1.'é¢tude
de ces constellations est indispensable pour l'amateur
qui veut observer le ciel & I'wil nu; ce n’est point une
ccuvre inutile : maintes cometes ont été découvertes,
méme dans le cours du dernier sicele, sans le secours
d’aucun instrument, et c’est de la méme facon qu'on
reconnait encore le plus souvent la présence,d’étoiles
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nouvelles, dont I'étude présente le plus grand intérét
pour l'astronomie physique.

La classification des étoiles en constellations a varié
suivant les autcurs; on s'accorde a I'heure acluelle a
reconnaitre 88 groupes pour le cicl entier; il serait trop
long de décrire ici leurs formes diverses et les moyens
de les repérer: l'annuaire du Burcau des Longitudes
pour 1915 et deux des années suivantes de millésime
impair contiennent une description compléte de leur
systéme, due a M. Bigourdan. Nous nous bornerons i
Iexposition du procédé le plus communément cmplové
pour trouver facilement les étoiles les plus remarqua-
bles, celui des alignements, en Pappliquant & quelques
exemples @ tous ceux qui ont regardé le ciel éloilé con-
naissent la Grande Ourse, dont laspecl est représenté
par la figure 1; les sept étoiles qui forment cetle
coustellation sont & peu pres de méme éclat, et ta regle
qui consiste & classer dans chaque groupe les dloiles
suivant leurs grandeurs, en les désignant par les lettres
grecques a, B, v,... dans l'ordre de Ialphabet ne suflit
pas a les distinguer; la figure montre l'ordre dans
lequel clles sont notées.

Ayant reconnu ce groupe d'étoiles, si 'on prolonge
la ligne qui joint 8 4 « dans le sens Bz de cing fois envi-
ron sa longueur, on
arrive a I'éloile polaire, 4 e

d’éclat  comparable a , ° . ®

celui des deux premie- ™ - B
res; cetle étoile csl a EY

unc petite distance du Fig. 1.

pole  Nord (environ

1°1%"), de sorte qu'elle parait immobile dans le ciel;
elle fait partie de la Petite Ourse, constellation de forme
semblable 4 la Grande Ourse, mais disposée en sens
contraire.
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I:n prolongcant d'une longueur égale la ligne Ba-po-
laire, on tombe sur Cassiopée, constellation qui est en
partic dans la voice lactée.

La ligne courbe formée par les trois étoiles = § + de
la queue de la Grande Ourse va passer par une étoile
brillante, Arclurus, qui est I'¢toile principale de la
conslellation du Bouvier.

l.a queuc de la Petite Ourse, prolongée de la méme
facon, conduit & la Chévre (Capella), qui fait partic de
la constellation du Cocher.

L’¢oile Véga est le sommet de l'angle droit d'un
triangle rectangle dont les deux autres sommets sont
Arcturus ct la Polaire.

Et ainsi de suite. La plus belle constellation du ciel
d’hiver, Orion, est située sur la ligne quijoint la Polaire
a la Chévre, a peupres i la méme distance de la Chevre
que celle-ci 'est de la Polaire; mais cet alignement est
superflu pour I'observaleur qui a regardé une fois la
magnilique constellation, précédée dans le mouvement
apparent par la helle ¢toile Aldébaran, du Taureau, et
suivie par Sirius, la plus éclatante des éloiles.

3. Mouvement diurne. — La rotation diurne de la
terre autour d’un axe provoque un mouvement apparent
de rotation de la spheére céleste autour de la méme
ligne. Cc¢ mouvement se manifeste immédiatement i
I'observatenr qui pointe un astre dans une lunette fixée
a la surface de la terre; toutes les étoiles lui paraissent
sc déplacer dans le méme sens. Si l'on regarde le ciel
a I'eeil nu, & un intervalle de quelques heures, on cons-
tate ¢galement une variation dans la partie visible, qui
est limitée parle plan de I'horizon, tangent a la surface
de la terre : des élotles nouvelles se sont levées, d'autres
ont disparu. Pour les différents points de la terre,
I'horizon n'est pas le méme, mais la direction de l'axe
autour duquel s’accomplit le mouvement apparent raste
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invariable; celte ligne coupe la sphére céleste en deux
points qu'on appelle les poles; celui de ces deux points
dont la position est voisine de la Petite Ourse s'appelle
le pole Nord.

Pour un observateur idcal placé sur la ligne des
poles et traversé des pieds a la 1éte par la direction
Sud-Nord, le mouvement apparent des étoiles parail
s'effectuer de la droite vers la gauche, ¢’est-i-dire dans
le sens des aiguilles d’'une montre; ce sens de rotation
prend le nom de rétrograde, le sens opposé ou direct
étant celui du mouvement réel de rotation de la terre.

La hauteur du pole au-dessus de I'horizon, angle

formé par la direction du pole visible avec 'horizon,
est un angle aigu; il est égal a I'angle aigu formé par
la verticale, qui est la perpendiculaire a I'horizon, avee
le plan perpendiculaire & la ligne des poles, qu'on
appelle I'équateur; on sait que ce dernier angle est la
latitude géographique du lieu d'observation.
- Le_méridien, ¢n un point donné, est le plan qui con-
tient a la fois la verticale et la parallele a la ligne des
poles: par suite de la rotation diurne, toutes les étoiles
passent successivement dans ce plan. On constate que
I'intervalle de temps, mesuré avee les pendules les plus
précises, mis par une ¢loile a revenir conséculivement
dans le méridien, reste constant, et que d'aulre part cet
intervalle reste le méme quand on considére les diverses
étoiles; c'est une démonstration expérimentale du fait
que la durée de rotation de la terre est conslante, et
que celte rotation s'opcre d'une fagon uniforme.

On verra plus loin que la fixité de la direction de la
ligne des poles dans l'espace n'est qu'une premicre
approximation : les poles terrestres, c'est-a-dirve les
points ou cette ligne coupe la surface de la terre, ne
subissent que des déplacements extrémement (aibles;
mais les points ou elle coupe la sphére céleste varient,
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chacun des poles célestes déerivant sensiblement un
pelit cercle dans Tespace de 26 000 ans.

Au contraire, la durée de rotation de la terre demeure
conslanle, et celle invariabilité est la base de la mesure
du temps. Il peut paraitre au premier abord que cette
aflirmation constitue un cercle vicicux, puisque la déter-
mination précise du temps cst basée sur les observa-
tions des ¢toiles, et que les meilleurs instruments de
mesure, pendules ou chronométres, ne sont ni assez
parfaits, ni asscz stables pour déceler une variation
lente dans la durée de la rotation terrestre. Il n'en est
rien : cette durée, prise comme unité de temps, sert i
mesurer les pluslongues périodes de phénoménes indé-
pendants de la rotation terrestre, tels que les révolu-
tions autour du soleil des planétes les plus éloignées,
el une variation d'unité¢ de temps devrait provoquer un
désaccord entre Uobservation et la théorie, qui n'a
jamais ¢Lé constaté; Pélude la plus complete qui ail été
faite dans ce sens est celle des observalions anciennes
des éclipses de soleil dont la chronologice a pu fixer les
dates. D%autre part, la théorie, qui explique compléte-
menl par les attractions combinées du soleil et dela
lune le déplacement de laligne des poles dans l'espace,
monlre que ces attraclions ne peuvent changer fa durée
de la rotation de la terre; elle établit également que les
déplacements de masses a la surface de la terre, donl
le plus important constitue le phénomeéne des marées,
ne peuvent modifier cetle durée d'une fagon appré-
ciable.
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ASTRONOMIE SPHERIQUE

4. Coordonnées sphériques. — On prend comme
image de la sphére céleste une surface sphérique dont
Ie rayon, d’ailleurs arbitraire, est choisi comme unité
de longucur; pour déli-
nir la position d'un point c
sur cclte sphére, on
trace d'abord un grand
cercle, qu’on appelle fon-
damental, sur lequel on
choisit une origine A et
un sens positif (fig. 2);
on distingue lun de -
I'autre les deux hémi- Q
spheres limités par ce
grand cercle, ou, ce qui
revient au méme, les /
deux extrémités C et €7 C
du diamétre perpendicu- Fig. 2.
laire an plan fondamen-
tal; dans la pralique, on dit que 'un des hémispheres
est Phémisphere Nord, s'il contient le pole Nord.

Soit M un point quelconque de la sphére : par C, C'
et M on fait passer un demi grand cercle qui coupe le
cercle fondamental en un point Q; I'arc AQ est la pre-
miére des coordonnées sphériques du point M; celte
coordonnée % cst comprise entre 0 et 2=.si I'on mesure
AQ par sa longucur; entre 0° et 3600 si I'on considére
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I'angle au centre de la spheére. La deuxiéme coor-
donnée w du point M est I'arc MQ, plus petit qu’un quart
de grand cercle; on convient d'affecter le nombre qui
mesure MQ du signe + ou du signe — selon que le
point M se trouve dans le méme hémisphére que C ou
. Tl est clair qu'a un systéme de valeurs de X et w tel
(u'on ait

O < » < 2=, ---:'a—'<51<"3',

correspond réciproquement un point de la sphére et un
seul.

Ce systéme de coordonnées n'est autre que cclui
qu’'on emploie en géométric analylique sous le nom de
coordonnées polaires dans 'espace; si I'on prend trois
axes de coordonnées reclangulaires O.rysz ayant leur
origine au centre O de la sphere, O ayant la direction
de OA, Oy celle de OB, le point B étant sur le grand

cercle fondamental & une distance 5 de A dans le sens

positif, Oz celle de OC, on a les expressions suivanles
des coordonnées d'un point situé sur la direction OM, &
la distance r de l'origine :

X == FCOS P COSA, y=rcosusin?, s=rsiny,

On emploie en astronomic les quatre systémes sui-
vants de coordonnées sphériques :

1¢ Le plan fondamental est I’korizon; Porigine est le
point Sud, c’est-a-dire celui des deux points d'intersec-
tion de I'horizon et du méridien le plus éloigné du pole
Nord; la premiére des deux coordonnées, qui s’appelle
Uasimut, ecst comptée posilivement dans le sens rétro-
grade, par conséquent du Sud vers I'Ouest; un grand
cercle perpendiculaire a 'horizon prend le nom de ver-
tical, et la deuxiéme coordonnée d'un astre s'appelle la

f
e
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hauteur ; on la remplace souvent par la distance angu-
laire au zénith, ou distance sénithale, qui est le complé-
ment de la hauteur. Le principal avantage de ce systeme
consiste cn ce que la détermination de l'une des coor-
données, la hauteur, peut se faire sans qu'on connaisse
le méridien d'un lieu; les observations de hauteur sont,
pour celle raison, couramment cmployées par les
marins et les explorateurs; mais il apparait par contre
immédiatement que lazimut et la hauteur d'un astre
varient d'un instant i l'autre sous 'effet de la rotation
terrestre.

2¢ Le plan fondamental est 1équateur, N'origine an
point visible d'intersection de l'équateur ct du méri-
dien; la premicre coordonnée est l'angle horaire, formé
par le plan du cercle horaire de I'astre, ¢’est-a-dire le
grand cercle qui passe par I'estre et les poles, et le
méridicn; cet angle, compté dans le sens rétrograde,
qqui est celui du mouvement apparent des étoiles, varie
proportionnellement au temps; la seconde coordonnée,
qui reste fixe durant le mouvement diurnc, et qu'on
mesure par l'angle (ormé par la direction de I'étoile
et I'équateur, se nomme la déelinaison 3; on introduit
souvent a la place de 8 la distance polaire D, qui n'est
autre que la distance angulaire de I'étoile au pole Nord
comptée de 0 i = ou de 0° & 180°; quel que soit le sigue
des,ona:

D=-—2¢, ou D=9(0" —3.
2

Dans la pratique, l'angle horaire s'évalue en unités de
lemps : la durée de la rotation de la terre, ou jour sidéral,
élant divisée en 24 heures sidérales, l'angle horaire d'une

360"

p

- 2159 en une

¢toile, mesurd en degreés, augmente de

heure; pour convertir en heures, minules et secondes de
temps un angle horaire exprimé en degrés. on devra done
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diviser par 13 le nombre donné. Pour éviter toute conlusion,
on désigne par les letires m et s les minules et secondes de
temps, en rvéservant les accents “ et” pour les minutes el
secondes dare

Lorsqu'on doil répéter souvenl le caleul, il y a avantage
A se seevir d'une table facile a construire, el qu’on lrouve
dans la plupart des recueils astronomiques; si T'on lait
directement lTopération, on remarquera que le nombre des
heures est le quotient par 15, 4 une unité preés par défaut, du
nombre des degrés; le reste de ce quolient, pour élre con-
verli en minules de lemps, doil étre mullipli¢ par 60 et
divisé¢ par 15. c¢'est-i-dire mulliplié par 4; et le nombre
total des minutes de temps s’obtiendra en ajoulanl & ce pro-
duit le quotient par 15 du nombre des minutes d'arce; le
chilfre des secondes s’oblient par le méme procédé.

Donnons un exemple de Fopéralion inverse, pour laquelle
on applique la méme régle, en commengant le caleul en sens
inverse : soil & converlir en degrés ct Iraclions de degrés
le nombre 13"25™39%.21; on divise 39’pn| 4, cc qui donne
9": le resle mnlllplue par 15, donne 487,15; on divise 25™
par 4. ce (ui donne 6"; le reste, mulliplié par 15, donne
15" a znjuulm aux 9" précédentes; enlin on multiplic 13 par
15 ¢l on ajoule aux 6° provenant des minutes de temps; on
peut inserive les résultats de la fagon suivante :

60 9’ 48",15
195¢ 15’
201° 24’ 487,15

l.'¢équateur reste le plan fondamental, mais l'ori-
gine cst un point fixe (en premiére approximation tout
au moins) par rapport au systémce des éloiles, de sorte
que les deux coordonnées d'une éloile sont constantes;
le sens posilif est le sens direct; on choisit comme
origine le poinl 'y ol le soleil traverse lequateur a
I'équinoxe du printemps, et I'on appelle ascension droite
I'angle formé par lc cercle horaire d'unc étoile avee le
cercle horaire du point -.
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Les deux systemes de coordonnées, angle horairg —
déclinaison. et ascension droite — déclinaison, ne dif-
ferent que par les positions des origines sur le grand
cercle fondamental et les sens
positifs adoptés; pour passer
de I'angle horaire d'une étoile
a4 son ascension droite, ou
inversement, il suffit de con-
naitre la position relative des
origines; on appelle temps
sidéral 1'angle horaire du
point ¢ ¢valué en hcures.
Marquons  sur  I'équateur
fig. 3) lintersection M du Fig. 3.
méridien, origine des angles
horaires, la position du point v, ct I'interscction E du
cercle horaire d'une étoile.

En comptaunl tous les arcs dans le sens direct, on a,
quelle que soit la position relative des trois points,

a un multiple prés de la circonférence. [2n évaluant ces
arcs en heures, appelant ¢ le temps sidéral, / l'angle
horaire d'un astre d’ascension droite «, on a donc la
formule générale :

l:/l+a.

4 Dans I'étude du mouvement des planctes, on est
conduit & prendre comme plan fondamental Pécliptique,
¢’est-d-dire le plan du grand cercle que parait décrire
le soleil pendant I'année sur la sphére céleste; les deux
coordonnées s'appellent la longitude et la latitude
célestes : 'origine des longitudes est le point v, le sens
positif dans lequel clles sont comptées est le sens
direct.
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5. Formules principales de trigonomeétrie sphé-
rique. — Tous les problémes relalifs au calcul des
coordonnées sphériques, en particulier le passage d'un
systtme de coordonnées a4 un aulre, se ramcénent a la
considération de triangles sphériques. Un triangle
sphérique est la figure formée sur une sphére par trois
arcs de grands cercles ADB, BC, CJ\, joignant deux a
deux trois points de sa surface; sur le grand cercle
passant par A et B, par exemple, on peut distinguer
deux arcs dilférents, I'un inférieur, l'autre supéricur a
une demi-circonférence, de sorte qu'il existe plusicurs
triangles sphériques ayant pour sommets A, 3, C. Dans
les applications astronomiques, le sens positif fixé sur
chaque grand cercle supprime loute équivoque entre
ces divers triangles.

Soit (fig. 4; un triangle sphérique ABC tracé sur la
sphére de rayon 1; les cotés’a, b, ¢ sont les longucurs

des arcs BC, CA, AD;

%% Iangle .\, par excu-
ple, est l'angle des
deux grands cercles
7Y  AD et AC dirigés de
g Avers B et C respec-
A tivement; c'esl aussi
o) a I'angle des langentes
~ en A d cesdeux grands

> cercles; celangle peut

A = B ~<_ - varierde 0 a 2x.

o Prenons trois axes
Fig. i rectangulaires Oy

ayant leur origine au

centre de la sphére et correspondant au plan fonda-
mental AB, le sens positil étant celui de A vers I3, et
I'axe des & avant la direction O\, La projection de OG
sur le plan Ozy fera avee Oy langle A, et sera mesurée
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par sin b; les coordonnées x, y. = du point CC seront
donec :
{11 _ x=coshbh, r=-sinbcos A\, s=sinlsin\.

IFaisons lourner ces axes autour de Oz, dans le sens
positil, de I'angle mesuré¢ par ¢, de telle sorte que le
nouvel axe des &' coincide avec OB le théoréme des
projections donne les formules de transformalion :

12) ' '=acoscq ysine. VY =—uxsinefycose. =z

D’autre part, les coordonnées ', y', =" s’expriment
dircctement par des formules analogues aux for-
mules (1); cn passanl des anciens axes aux nouveaux,
on doit remplacer I'arc AC=10J par BC = a; mais
angle A doit étre remplacé non par TI'angle B du
triangle, mais par I'angle formé par le grand cercle BC
avec la direction A3 pl'olontrec a partir dc B; cet angle
est le supplément de B (a une circonlérence pres,
pmsqu il y a lieu d’envisager le cas on BB serait supé-
rieur a4 unc demi- c1rcon|"crcncc\; on a donc :

(31 &' =cosa, ) =—sinacoshB, :':sin(lsin.B.

Par comparaison des formules (1), (2), (3, on
trouve

cosa=cosbcosc+ sinlsinccos\,

(h sin cosB=—cosb sinc> sinb coseccosA,

sinesinB=sinb sinA.

Ces formules ne sont pas sullisantes pour résoudre
le triangle, puisque I'angle C 0’y ligure pas; on recon-
nait facilement qu'elles ne sont pas indépendantes,
puisque la somme de leurs carrés membre a membre
donne une identité.

Mais il est permis de substituer & 'une des deux
derniéres formules cclle qu'on en déduit en permutant
a la fois les ¢léments & ct ¢ d'une part, B et C de
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I'autre; on déerit souvent la derniére formule sous
forme de I'égalité de deux rapports, et, en tenant
compte de ce qui vient d’étre dit, on obtient 'analogic

des sinus
sin« sinb  sine

(1) =

sinA __sinB_ sinG

Les formules (I} et (II) fournissent alors trois rela-
tions indépendantes entre les six é¢léments du triangle
sphérique; or la géométrie des triedres montre quon
doil pouvoir calculer trois des éléments quand on
connait les trois autres; on peut déduire des relations
précédentes des formules ui, dans certains cas, scront
plus commodes pour le calcul; on peul aussi trouver
des relations analogues par des considérations géomdé-
triques; toules ces relations sont des combinaisons des
précédentes, et nous ne nous arréterons pas a les
établir.

Pour effectuer un calcul numérique, on peut d’ahord
sc servir des tables donnant les valeurs naturelles des
lignes trigonomdétriques; on s'aidera, pour faire les
multiplications, soit de tables approprides, soil de
machines a calculer.

Le plus souvent, on se sert de tables de logarithmes:
il se présente alors une difficulté, du fait que la pre-
miére et la troisiéme des formules (I) sont & deux
termes, c’est-d-dire qu'il faut oblenir log (A +DB) ou
log (A — B), connaissanl log A et log B. Le calculateur
ne s'attarde pas 4 transformer les formules par 'intro-
duction d'angles auxiliaires, et emploic les logarithmes
d’addition ou de soustraction.

Les tables de log d'addition donnent log (14 ),
Fargument étant log «; ceci posé, lorsqu’il s'agit de
calculer log (A + B), on éerit :

loglx\-|—B)::logA<1 +]K).> = log A +10g(1 _{_l_\’>',
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B ¢tant le plus grand des deux nombres A et B la
table fournit le nombre quil faut ajouter i log A,

'argument ¢tant log 1 cest-i-dire la différence
log B —log A. _

Lies tables de soustraction sonl de deux sortes; les
unes donnent le nombre qu’il faut retrancher de log A
pour obtenir log (A—DB), cn supposant la  diffc-
rence A—1D posilive; les autres, le nombre positif ou
négatil qu'il faut ajouter a log B.

Dans les deux cas, l'argument est toujours la diffé-
rence log A —log B. )

6. Triangles rectangles. —— Lorsque le triangle est
rectangle, c'est-a-dire quand 'angle A par exemple est
droit, les formules précédentes se  simplifient; on
déduit immédiatement des relations (I les suivantes :

cosa —=cos b cosec,
sina cosB—=—cos b sinc,

sinasinB —=sinb.

IEn divisant membre & membre les deux derniéres,
on obtient celle-ci, souvent utilisée :

tgh=1lgBsinc.

7. Applications diverses. — 1° Pour passer d'un
systéme de coordonnées sphériques a un autre, on peut
se borner A la considération du cas o les deux grands
cercles fondamentaux ont pour origine commune un de
leurs points d'intersection, puisque le changement d’ori-
gine sur un grand cercle a simplement pour ellet
d’ajouter une constante i la premiére des coordonnées
sans modifier la scconde.

On considére alors le triangle P'PE (fig. 51 qui a
pour sommets les poles des deux plans fondamentaux
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et I'étoile: ee wriangle sappelle souvent triangle de
position: ses ¢léments, sauf I'angle en I, s’expriment
' facilement & l'aide des
\ .
coordonnéesdanslesdeux
systémes ; supposons,
pour fixer les idées, que
P soit le pole de I'équa-
teur ct P’ le pole de
I'écliptique : T'are PP’
mesure l'inclinaison o de
I'éeliptique  sur  I'équa-
teur; P est le complé-

) ment de la déelinaison 3,
Fig. o. P’'lL le complément de la

latitude 8; I'are PP’ pro-
longé, dont le pole estle point v, irait couper!'équateur ct
9

I'écliplique en des points situés a 5 du point v dans le

sens rétrograde; 'angle en P’ du triangle est donc

égal i 5 —— 7, % ¢élant la longitude du point E, et

I'angle P a 5 -+ %, 2 ¢lant Pascension droite; on aura
done, s'il s’agit de calculer l'ascension droite et la
décelinaison :
siné = sin % cosm 4 cosBsinw sinl,
cosécosa==cosBcosh,
coshsina— — sinBsinw + cosfcosmsink;
si c’est le probléme inverse qui se pose :
SINB=—=cosmsind — sinn ¢0s 3 sin .
cos B cosh—=c0s85 o8,

cos B sini = sind sinw + cosdcoswmsina.

2° La position d'un grand cercle de la sphére, lors-

X)Y R
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qu'on a choisi un gl"'and cercle fondamental, est déter-
minée par son neud et son inclinaison.

L.e neud N (lig. 6) est l'intersection du grand cercle
avee le cerele fondamental ; en réalité i1y a deux nends,
symétriques l'un de
I'autre par rapport au
centre de la sphére;
on les distingue c¢n
prenant un sens posi-
tifsur le grand cerele;;
le neeud ascendant N
est celul qui corres-
pond au passage, dans Fig. 6.
le sens choisi, de 'hé-
misphére Sud a I'hémisphere Nord; la position de N
est détermince par Parc AN =0, qui peul varier de
0a2=.

L'inclinaison ¢ est Vangle formé par les deax diree-
tions positives des deux grands cercles en N elle est
comprise entre 0 el =.

l.e probléme suivant se rencontre fréquemment : deux
points P et I’ é¢tant donnés par leurs coordonnées sphé-
riques 2, w el 2, u’, caleuler les éléments 6 et ¢ du grand
cerele qui joint ces deux points.

Il se résout a l'aide de la derniéredes formules trou-
vées pour les triangles rectangles : si du point 1P on
abaisse le grand cercle PQ perpendiculaire sur le grand
cercle fondamental AN, le coté PQ) est mesuré par g,
I'arc NQ par % —0; on a donc:

tgp=tgisin(h—0j,
¢l de méme,
tgu = lgisin(x — 0.
Ces deux équations sont du premier degré par rap-
port & tg ¢ sin 0 ct tg i cos 0; les valeurs de ces deux

Lue Picant. — Astronomie générale. 2

606 -~
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@
quantités une fois calculées, on a Lg i au signe pres, et
les deux valcurs de 6 correspondantes différent entre
elles de =; cette ambiguité résulte des deux sens que
I'on peut ad()}‘)tm' sur le grand cercle, et correspond au
| remplacement dunceud N
par le neud opposé N'.
3¢ Soit a calculer les
coordonnées rectangu-
laires ., y, =, (4 4) d'un
point I” de la sphére, sa-
chant que ce point est
situé sur un grand-cercle
dont les éléments sont
et 4, & une distance an-
gulaire du neeud NP === «.
Ces coordonnées sont,
le rayon de la sphéere
Fig. 7. élant pris pour unité, les
cosinus des ares de
grands ccrcles compris respectivement entre le point P
et les points d'intersection A, B, C des axes avee la
sphere.
La considération des triangles APN, BPN et CPN
donne successivement (fig. 7):

x==coslcosu —sinbsinucosi,
r»—=sinlcosu 4 cosbsinu cosi,

s——sinusint.
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DETERMINATION DES DISTANCES ANGULAIRES

8. Mesure des angles : lunette et micromeétre.
-~ Pour définir pratiquement une direction, il faut con-
naitre deux de ses points; ces deux points étaient, dans
I'alidade dont se sont servi longlemps les asltronomes,
unc croisée de fils placée a I'une des extrémités dune
regle, et le centre du trou oculaire situé a I'autre boul ;
la mesure du déplacement angulaire de la régle, quand
on visait successivemenl deux directions, donnait I'angle
de ces deux directions; une telle mesure n'est pas sus-
ceplible d'une précision assurant la minute d’arc.

I’emploi de la lunette astronomique pour la mesure
des angles ne se justifie donc pas sculement parce que
la lunette permet d'observer des astres invisibles &
I'eil nu; on peut, avee cet instrument, atteindre une
précision d’environ le dixiéme de scconde d’arc.

Sans faire la théorie de la lunctte astronomique, il
est néeessaire de rappeler brievement la marche d'un
rayon lumineux dans l'appareil; on sait que linstro-
ment se compose essenticllement d'un objectif el d'un
oculaire ; le systeme oculaire serl seulement d examiner
les images formées dans le plan focal de lobjectif;
quant & celui-ci, il est formé de deux lentilles en crown-
glass ct en [lint-glass, afin d’obtenir unc image achro-
matique.

Il n'est pas permis d'assimiler I'objectif & une lentille
inliniment mince, & travers laquelle un rayon passant
par le centre oplique ne subirait pas de déviations mais
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la théorie des lentlles épaisses n'introduit pas une
grande complication; il résulte de cctte théorie (fig. 8)
quil existe deux points N et N', appelés « points no-
daux », situés sur l'axe du systeme objectif, tels qu'un
rayon arrivant dans la direction AN sort parallélement
a sa direction primitive, mais ¢n passant par le second
point nodal N’; I'immage d'un point A, situé a I'infini

A
Fy

N’ N
A
Fig. 8.

dans la direction NA, va ainsi s¢ former en un point A’
situ¢ dans le plan focal de Tobjectil sur la direction
N’A’" parallele 4 NA.

Dans le plan focal est placé un systcme de lils rece-
tangulaires croisés, el I'on vise 'objet A ¢n amenant A’
a coincider avee celte eroisée de fils; la ligne de visée,
quon appelle Lare optique de 'instrument, est done la
ligne qui joint la croisée des lils au seccond point focal N'.

Cette ligne ne coincide pas en général rigourcuse-
ment avec 'axe de symétrie de Pinstrument, mais si
celui-ci est bien construit, clle en dilfere treés peu;
d’ailleurs, une rotation d'axe perpendiculaire au plan
des deux droites les fait tourner du méme angle, qui se
lira sur un cercle divisé [ixé a la lunette.

On a tees fréquemment & mesurer langle de deux
directions tres voisines; dans ce cas, on laisse la lunette
immobile, et l'on utilise un micrométre pour déter-
miner dans le plan focal de I'objectil les positions des
images des decux points trés éloignés. Un micromeétre
se compose essenticllement d'une plaque rectangulaire,
ayanl une partic évidée traversée par un fil ou plusieurs
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fils paralléles, et se déplacant dans son plan sur deux
glissi¢res perpendiculaires a ces fils; le mouvement esi
guidé par unc vis bien calibrée, toul jeu de la plaque
sur la vis étant Supl)l‘illlé au moyen de ressorts. Le
déplacement des lils ou du systéme de lils s'évalue par
I'angle dont a tourné la vis, angle lu sur un tambour
gradué fix¢ a Ja téte de la vis.

Si l'on a deux micromdétres dont les fils sont rectan-
gulaires, on peut mesurer les coordonnées reclangulaires
d'un point du champ par rapport aux fils fixes; souvent
il existe un seul micrométre, qui peut tourner autour
de 'axe du tube de la lunette ; au licu de Tamener dans
deux orientations qui dilféerent entre elles d'un angle
droit, on détermine la rolation qu'il doit subir pour (ue
la ligne centre-astre soit perpendiculaire a la direction
des fils mobiles; c’est 'angle de position de l'astre; en
y adjoignant la distance de l'astre au centre, on a les
coordonnées polaires de I'astre.

DPans un syst¢me ou dans l'autre, on doit passer de
la mesure d'un déplacement, ¢’est-i-dire d'une longueur,
a la détermination d'un angle. Or on a (fig. 8) :

FA'= NI tgN’:

lorsque le point A’ se déplace dans le plan focal, la
distance FA" varie donc proportionnellement & la tan-
gente de I'angle en N'; comme il s'agit d'un petit angle,
celui-ci est mesuré, en secondes ou en minutes d'are,
par un nombre ])l'oportlonnel a sa langcenle.

Il en résulte que la mesure d'un dn(‘ll‘ s'obtiendra en
multipliant la distance, lue en divisions du tambour du
micromeétre, par la valeur angulaire d’'une des divisions,
et que d'autre part on pourra lrouver cette valeur
angulaire en mesurant avec le micrométre un angle
connu, par cxemple celui formé par les directions de
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deux étoiles voisines, et le divisant par la différence des
lectures correspondantes.

9. Cercles divisés. — L'angle dont tourne un
cercle divisé lié invariablement &4 une lunette mesure
I'angle de rotation de I'axe optique, pourvu que cette
droite soit parallele au plan du cercle divisé, c’est-a-
dire perpendiculaire a I'axe de rotation; lorsqu on
pomte des oblets situés a trés grande dlstance, il n'est
pas nécessaire que les deux axes se rencontrent.

La graduation est en général tracée sur une lame
d’argent incrustée au bord du cercle, dans le plan de ce
cercle; elle se lit sur des repéres fixes, constitués par
des verniers ou par des microscopes micrométriques;
ces derniers appareils sont de petits microscopes, munis
d'un micromeétre portant deux fils paralléles qu'on
déplace de fagon i ce qu'un trait de la division visée
vienne occuper le milieu des deux fils.

Si le cercle tournait-autour de son centre el si les
divisions étaient exactement tracées, la différence de

deux lectures faites de-

vant un seul repére don-

nerait l'angle dont a

tourné le cercle; ces con-

ditions ne sont jamais

A 0 ¢ la réalisées rigoureuse-

g ment, et I'on doit cher-

cher i éliminer l'erreur

dite d’excentricité, et les
erreurs de division.

‘ Supposons que le cer-
Fig. 9. cle, de rayon R, tourne
réellement autour d'un
point O’ différent du centre O (fig. 9); soit « I'angle
dont tourne le cercle quand on améne successivement
devant un repére fixe un point B du cercle, et le point A,

B,
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prolongement de O0’; les lectures donnent 'angle BOA,
etnon BO’A, ct la correction ¢ & appliquer est I'angle B
du triangle OBO’; or on a :

sine OO’

sinz . R

OO’ , , . ., .
Ce rapport ——==es appelle 'excentricité; s'il est
1

assez petit, on peut assimiler la correction ¢ i son
sinus, et Y'on a, e ==e¢ sin «; mais celte formule montre
que si I'on veul atteindre une précision assez grande,
il faut tenir compte de l'erreur en question, puisqu’unc
excentricité de 2——061%5 suffit { provoquer une crreur qui
peut alteindre 17; heureusement il est possible d’éli-
miner l'errcur d'excentricité en faisant des lectures a
deux repcres opposés par rapport au centre de rotation
du cercle; devant le second repére, on lira en ellet
I'angle B,0A,, auquelil faudra appliquer une correction
égale 4 I'angle en B,. mais en sens contraire de la pre-
miére, et la moyenne des deux déterminations donnera
I'angle a.

On peut assimiler I'crreur d'excentricité aux erreurs
de division, en considérant les unes et les autres comine
des fonctions périodiques de la lecture faite sur le
cercle; la correction due 4 l'inclinaison de I'axe de rota-
tion sur la perpendiculaire au plan du cercle est de la
mcéme catégorie; I'erreur finale ¢, sur une lecture quel-
conque .r, peut,d’aprés un théoréme d'analyse, se déve-
lopper en série de IFourier :

e=ua,cos{x+ X,) +a,cos(2xr+ X1+ ...
~~a,cosnr4-X,} 4 ...

les a et les X sont indépendants de x; a,, a, ... sont
d’autant plus petits et plus rapidement décroissants que
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les conditions théoriques sont plus voisines d'étre
réalisées.

Supposons qu'on place p repéres lixes aux sommets
d’'un polygone régulier convexe inscrit dans le cercle,
les leclures a ces microscopes étant ainsi

an

2= o, hAm

les corrections i appliquer & ces lectures, d’apres fa
formule précédente, sont

2= = .
€, =(Llcos<x+;+ X,) + a, cos (21‘—{—4—+ _\g> + ..
r . P

e —a cosl r 2-])_]_{_X\ 4 e
tpy=a,cos| x4 i ,) .

. La correction i appliquer & la moyenne arithmélique
des leclures sera la moyenne arithmétique des ¢; le

. a
coellicient de =* dans cette moyenne est

cos (kx4 Xy) + cos (l.'.r + Xk—i—Q;E) + .-

—f-(‘os(kx+.\'k+ 2/:1:I)1_)1>;

cette somme est nulle en général, car elle représente la
somme des projections sur un axe de rayons du cercle
trigonométrique aboutissant aux sommets d’un polygone
régulier éloilé. I 'y a qu'un cas d’exception, celui ol
k est multiple de p; alors tous les termes devienneut
égaux. Il suit de la que les termes d'indice inférieur
4 p disparaissent dans la correction de la moyenne
arithmétique des lectures aux p microscopes.

Il existe d'ailleurs des méthodes d’étude directe des
erreurs de division.



Cuaritne 1V

INSTRUMENTS ; PROCEDES D'OBSERVATION

10. Instrument méridien. — C’est I'appareil fonda-
mental de l'astronomie de position. 1l consiste essen-
tiellement en une lunette (fig. 10+ dont I'axe optique sc¢
déplace dans le méridien, en tournant par conséquent
autour d'un axe horizontal qui a la direction Est-Ouest.

Admettons pour un instant que 'appareil soit install¢
d'unc facon parfaite : une étoile paraitra se déplacer
dans le champ de la lunctte dans le sens de la rotation
de la terre, puisque les images sont renversées; si un
fil fixe marque la trace du méridien dans le plan focal
de l'objectif, I'instant du passage apparent de I'étoile
devant ce [il exprimera, en temps sidéral, 'ascension
droite de l'étoile; ceci résulte de la formule ¢ =—= /1 4=
(2 &) appliquée lorsque l'angle horaire / est nul. Par
conséquent une horloge sidérale, c’est-a-dire un méca-
nisme divisant régulicrement en 24 heures et en frac-
tions l'intervalle de temps qui sépare deux passages
consécutifs d'une étoile au méridien, réglée de f(acon
que son zéro coincide avec le passage du point v, don-
nera directement I'ascension droite d'une étoile qui est
vbservée i son passage au méridien.

La lunette étant fixée invariablement & un cercle
divisé qui lourne autour de l'axe horizontal list-Ouest,
si le zéro de la division correspond i la direction du
pole, la lecture du cercle, dans un pointé sur une étoile,
donnera la distance polaire de l'astre.
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Pour déterminer le zéro de la pendule, le point +
n’¢lant pas dircetement observable, puisqu'il s'agit d'un
point fictif sur la détermination duquel nous revien-
drons; on observe une ¢toile londamentale, ¢’est-a-dire
une ¢toile dont on connait d'avance l'ascension droite;;
de méme la lecture de la distance polaire d'une étoile
fondamentale donne la correction a faire subir au zéro
du cercle qui tourne avec la lunette.

Malgré les soins apportés a la conslruction des pen-
dules sidérales, el les précautions prises pour ¢éviler
les irrégularités de marche (pression baromélrique
constante aussi bien que tempéralure invariable) il est
nécessaire de controler I'heure marquée en observant
un assez grand nombre de fondamentales; on arrive
ainsi a établir une formule simple qui donne la cor-
rection de la pendule en fonction du temps.

D’autre part, I'instrument n’est jamais installé dans
les conditions délinies théoriquement : la lunette tourne
autour d'un axe qui n’est ni rigoureusement horizontal,
ni dirigé exactement dans le plan Iist-Ouest; enfin son
axe oplique n'est pas perpendiculaire a I'axe de rola-
tion. Les délerminations directes doivent subir des cor-
rections dues 4 ces imperfections.

Soit ¢ l'inclinaison de l'axe sur l'horizon, a l'errcur
d'azimut, ¢ I'angle de l'axe oplique avec le plan per-
pendiculaire a l'axe de rotation, angle qui prend le
nom de collimation. La correction qu'il faut appliquer
a4 une détermination d'ascension droite, la correclion
de pendule étant supposée ellectuée, est unc fonclion
[ i, a, ¢j qui s'annule quand ces trois erreurs san-
nulent; celte fonclion peul se développer en série pro-
cédant suivant les puissances de i, a, ¢; or les errcurs
sonl toujours de l'ordre de quelques secondes d'arc;
dans un développement en série, ce sont les mesures
en radians qui interviennent (c'est-a-dire les longueurs
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. C .
wesurées sur le cerele de ravon 15 des carrds el les

Iig. [0, — INSTRUMENT MERIDIEN D 1, OBsERvaToine
pr Borbravx.

vroduits de 7, 2, c. sont done néglicgeables, ¢t la cor-

oo
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rection = due aux errcurs inslrumentales s'exprimera
sous la forme

0 of of
::l—[—}—ﬂ-——l (:-—r,
o du dc

les valeurs des dérivées particlles étant calenlées pour
i—a—=—c=0.

Cette forme lindaire montre qu'on peut oblenir
I'expression de 7 en sup-
posant quc successive-

E ment deux des erreurs

E; instrumentales soient
nulles, la troisi¢me exis-
tant seule, ¢t faisant la
somme des lrois lermes
ainsi obtenus. Or, l'er-
reur d'inclinaison exis-
tant secule ferait décrire
a I'axe optique un grand
cercle passant par les
points Nord ct Sud du
méridien fig. 11,; l'er-
reur a, un grand cercle
vertical ZM’ faisant I'an-
Fig. 12. gle a avec le méridicn
(fig. 12); l'erreur ¢, un
petit cercle parall¢le au
méridien (fig. 13]. L'effet
de ces erreurs esl de
remplacer l'observation
de I'¢toile au point E du
méridien par l'observa-
Fig. 13. tion du point E,, E,, ou

IE; ou le paralléle décrit

par I'¢toile coupe le cercle découpé sur la sphére cd-
leste par I'axe oplique de I'instrument; la correction a
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faive subir & I'ascension droite déterminée par V'obser-
vation esl I'angle horaire du point E, E, ou E;, ayant
pour sommet le pole P; or les arcs de paralléle LE,,
EI,, IS, peuvent sc confondre avec des arcs de grand
cercle perpendiculaire au méridien, de sorle que, 7,
désignant la premiére correction, on a dans le tri-
angle- PELL, :
g 1

“1 -~
—_——— = = SCC 0
LEL,  sinPL ’

on aura de méme 7, et =;; pour déterminer les arcs KI,
EE,, EE;, on a immédiatement :
FE, =isinNE=1icos {4 —3),
Fl,=asinZE=asin (6 —g¢),
ILE:,‘: (23N
il vient donc finalement :

T=m--nigs -+ csec?,

ot 'on a posé m=icosy—asing, n=isinyp4-acosz.

Pour pouvoir calculer les constantes m, n, ¢, il suffit
théoriquement de déterminer par 'observation les cor-
rections © a appliquer a trois étoiles fondamentales;
cette méthode est souvent appliquée pour dresser un
calalogue d’ascensions droites; cquand ce catalogue
comprend des étoiles de toules les régions du ciel, on
prend comme fondamentales des étoiles voisines du pole,
pour lesquelles les coeflicients de n ct ¢ deviennent trés
grands; il y a lieu toutefois de [aire remarquer que m
sc¢ retranche de la correction de pendule, qu'il devient
ainsi impossible de séparer de la constante de la cor-
rection instrumentale.

Si I'on veut déterminer 'heure, c’est-i-dire la cor-
rection de la pendule, il faut opérer autremecnt : les
crreurs de collimation et d'inclinaison peuvent étre
obtenues par des mesures physiques, indépendantes de
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toute observalion astronomique; pour la collimation,
on se base sur ce fait que si 'on retourne la lunctte,
¢'est-d-dire si l'on place le tourillon Iist sur le cous-
sinet Ouest et inversement, la droile joignant deux
points de linstrument vient, si eclle n’est pas situéce
dans le plaun perpendiculaire & I'axe des tourillons en
son milicu, occuper une posilion symélrique par rap-
port & ce plan; on pointe le (il mobile d'un micromeétre
sur un object paraissant 4 I'infini {mire ou collimateur;)
dans les deux positions de la lunette; la différence des
deux leclures donne le double de la collimation; la
moyennc arithmétique donne la position du fil sans colli-
mation. Pour I'inclinaison, on emploie le niveau a bulle
d'air dont les supports sont placés surles deux tourillons
cylindriques, puis échangés cntre eux; la demi-diff¢-
rence des leclures correspondant au centre de la hulle,
exprimée en angle, donne l'inclinaison; on se sert éga-
lement d'un bain de mercure placé au-dessous de l'ins-
trument; si un {il mobile est amené i coincider avee
son image par réflexion dans le bain de mercure, le
plan de visée du fil est alors vertical, et la dillérence
des lectures au micrometre de la position de ce fil et
de celle du {il sans collimation donne l'inclinaison.

Il est & remarquer que U'erreur d'azimut, qui ne peut
se déduire que d'observations astronomiqucs, dispa-
rait quand l'étoile traverse le méridien au zénith; ce
fail, évident géométriquement, résulle aussi de l'ex-
pression précédente de EE,; pour cette raison, on
emploic de préférence des étoiles zénithales a la déter-
mination de I'heure.

Pour clfcctuer la mesure des distances polaires, on
emploic un sccond micrométre dont les fils sont per-
pendiculaires au méridien; l'instrument étant fixé au
moyen d'unce pince lorsque 1'étoile pénetre dans le
champ de la lunette, un observateur lit les divisions
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du cercle, en général a six microscopes, tandis que
celui qui regarde & la lunette note l'ascension droite
et place le micrométre de déclinaison de fagon qu’un
fil bissccte I'é¢toile au voisinage du méridien; les lec-
tures du cercle sont corrigées de celle du micrometre,
des crreurs de division, comme il a ¢été mdiqué plus
haut, de I'erreur du zéro fournie par des observations
de fondamenlales; dans des déterminations de haute
précision, on lient compte dela flexion de I'instrument,
variable avec son inclinaison, dont l'étude exige des
mesures délicales.

L’instant du passage d'unc ¢toile derriére un fil est
asscz diflicile & noter avec précision; aussi dispose-t-on
un certain nombre de [ils symétriquement deux i deux,
par rapport au méridien; on prend la moyenne des
instants des passages aux divers fils.

La méthode dite de 'wil et de l'oreille consiste &
écouter les battements ala seconde d'une pendule sidé-
rale en méme temps qu’'on suit le déplacementde I'étoile
par rapporl aux fils fixes; I'observateur fractionne l'in-
tervalle de temps des deux battements dans le méme
rapport que le fil sépare la longueur comprise entre les
positions de 1'éloile qui correspondent aux battements.
[’expérience a montré qu'il est prélérable de se scrvir
d’'un chronographe, sur lequel un signal électrique
actionné par l'observateur marque l'instant du passage
d'unc étoile derriére un fil. L'application de l'une ou
l'autre de ces méthodes cntraine une erreur dile per-
sonnelle, c’est-a-dire qui varie d'un observaleur a
lautre; si cette erreur est la méme pour toutes les
étoiles, clle change simplement la valeur de la cons-
tante m, ct n’a aucune influence sur la formation d'un
catalogue.

On fait disparaitre 'erreur personnelle par 'emploi
du micrometre impersonnel, dont le principe est le sui-
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vant : un [il de iicromeétre est entrainé de facon i suivre
trés approximalivement le mouvement apparent de
I'étoile, ct le role de l'observateur se borne i corriger
le déplacement du {il de facon qu'il bissccte toujours
I'étoile; le tambour du micrometre porte un certain
nombre de contacts éleclriques, de sorle que I'instant
d'un signal, nolé automatiquement sur le chrono-
graphe, correspond a4 une certaine position du fil, ct
par suite de 1'éloile, dans le champ de la lunette; on
peut, avec cet instrument, obtenir une précision d'en-
viron 0%,02.

11. Equatoriaux visuels et photographiques. —
Ces instruments sont établis de fagon que la lunetie
puisse étre dirigée vers un point quelconque du ciel,
et que, d'autre part, elle puisse suivre un astre dans
son mouvemenl diurne apparent; la lunette doit done
pouvoir tourncr autour de deux axecs, dont I'un est
dirigé suivant la ligne des poles; la rotation autour de
cet axe se lit surun cerele divisé, qui donne ainsi angle
horaire de 'astre quand l'origine de la division est au
méridien ; celte rolation peut étre ]')l‘oduile par un mou-
vement d’horlogerie, que I'observateur embraye apreés
avoir dirig¢ convenablement la lunette, et qui fait accom-
plir & 'appareil un tour complet en 24 heures; quand
la lunette tourne autour du sccond axe, perpendiculaire
au premier, la déclinaison de I'objet visé varie; c’est
en général la distance polaire qui se lit sur le cercle
lixé i la lunette. L’instrument est cnfermé dans une
coupole a basc circulaire, percée d’'une ouverture, ct
reposant sur des galets ou un support hydraulique, de
telle sorte que l'ouverture puisse ¢ire placée dans un
azimut quelconque.

La complication de la monture rend heaucoup plus
difficile que dans le cas du méridien une installation
remplissanl les conditions théoriques, et, d’autre part,
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la stabilit¢ de T'instrument est moindre que celle d'un
méridien. Aussi, en dehors des études d’astrophysique,
auxquelles servent le plus souvent des télescopes ayant
une monture analogue, I'équatorial n’est-il guére utilisé
qu'a des mesures différentielles, c’est-a-dire a la com-
paraison de la position d'un astre 3 celle d'une étoile
voisine, dont les coordonnées ont été obtenues a l'ins-
trument méridien.

Ces mesures se font au moyen de micrométres, dont
les fils sont paralléles a la direction du mouvement
diurne s'il s’agit de dilférences de déclinaisons, per-
pendiculaires & celle direction quand on veut déter-
miner des dillérences d'ascensions droites; on oblient
ainsi, connaissant la valcur angulaire du tour de vis de
chacun des micrometres, les distances angulaires 19, et
212, d'une étoile E' voisine de I¥ .fig. 14 & deux plans
rectangulaires passant par I2,, dont
I'un contientle cercle horaire ; mais
il faut remarquer que 'arc LI, re-
présente la dilférence de déclinai-
son, tandis que la différence d’as-
cension droile cst mesurée par
Vangle ¢n P du triangle PEE,;
on a LI, = «"— ) sec 3, en dési-
gnant par «,+, %', 3" les ascensions
droiles et déclinaisons des deux
astres. Il arrive souvent qu'au lieu Fig. Li.
d'employer le micromeétre d’ascen-
sion droite, on obtient directement la différence des
ascensions droiles par la méthode des passages; on
laisse I'instrument fixe et I'on note a la pendule sidé-
rale les instants des passages des deux astres derriere
les fils du micrométre.

Infin, aulieu de déterminer les différences des coor-
données rectangulaires, on peut aussi, ce qui revient a

Lue Preant. — Aslronomie gg¢ndrale. 3
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I'emploi de coordonnées polaires, définir la position
relative de 'astre I&° par rapport & I'étoile connue I au
moyen de la distance EE’ des deux astres ct de l'angle
de position 1X'EP; cet angle est pratiquement 'angle
form¢ par la direction joignant les deux astres avec la
direction Nord (le sens positif étant Nord-Ist-Sud). Le
systéme tout enlicr des micrométres est alors {ixé dans
un lube intérieur et concentrique au tube de la lunette,
qui peut tourner autour de son axe de symétrie; quand
on a amené les fils de I'un des micromeétres a étre parval-
léles a la dircction LEE’, on fait entrainer l'instrument
par le mouvement d’horlogerie, et I'on mesure direc-
tement la distance EL’; si l'on veut une grande préci-
sion, on doit ecmployer deux micrometres i vis et [ils
paralléles, avec lesquels on pointe simultanément les
deux astres.

La fig. 14 montre immédiatement que si d et p sont
la distance ct l'angle de position mesurés, on a, les
arcs ¢tant trés petits

o —d&=dcosp, @' —ax=dsinpsecd.

La montlure équatoriale est nécessairement adoptée
quand on se propose de photographier les étoiles, puis-
qu'il faut pour obtenir leurs images une pose plus ou
moins longue, pendant laquelle I'instrument doit suivre
le mouvement apparent; on remplace alors l'oculaire
de la lunette par un chissis photographique; mais, pour
avoir sur le cliché des points assez nets, ce qui est
indispensable pour effectuer des mesures, on doit con-
troler 'entrainement de l'instrument; & cet effet, on lui
adjoint une lunette visuelle dont I'axe est paralléle au
sien, l'oculaire de la lunette portant une croisée de fils
(ou un systéme équivalent), sous laquelle on place une
étoile guide; l'observaleur a pour tiche de maintenir
cette étoile guide a la méme position dans le champ, en
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agissant sur deux vis de rappel, qui corrigent les iné-
galités du mouvement d’entrainement et le déplacement
du & la variation de réfraction.

l.es clichés du catalogue entrepris, i la fin du der-
nier siécle, par I'ccuvre internationale de la Carte Pho-
tographique du Ciel, mesurent 16 centimetres de coté,
unc distance de 1 millimeétre correspondant environ i
unc minute d’arc; sur chaque cliché, on photographic
avant le développement un réseau bien étudié, c¢’est-i-
dire un double systéme de traits formant des carrés
qui sont tracés sur une glace argentée; ces traits jouent
le role des [ils micrométriques dans un appareil visuel :
on place la plaque photographique sur un chariot qui
peut se déplacer parallelement aux deux systémes
de traits du réseau, les déplacements élant guidés et
mesurés par deux vis micrométriques; de sorte quon
peut mesurer les distances de chaque étoile aux deux
traits les plus voisins du réseau, les pointés étant [aits
avec un microscope fixe; les coordonnées rectilignes
ainsi obtenues sont rapportées au centre de la plaque,
par rapport auquel on connait les positions des traits
du réscau, d'une fagon indépendante des déformations
(ui peuvent se produire sur la couche sensible.

Le cataloguc photographique donne, en dehors des
coordonnées rectilignes, des tables qui permettent de
calculer les” dilférences d’ascension droite et de décli-
naison d'une étoile et du centre de la plaque; le calcul
indiqué tient compte de ce que les distances linéaires
deviennent trop grandes pour étre confondues avec des
mesures angulaires, ct, d’autre part, des corrcctions
instrumentales dues 4 l'orientation de la plaque, i la
mise au point, etc.; enfin des corrections théoriques
dues aux variations de la réfraction, de l'aberration,
de la précession, d’'une étoile a l'autre.

Il n'est pas nécessaire, saul dans des cas trés excep-
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tionnels, de former les expressions théoriques des der-
niéres corrections; elles sont faibles, et, lorsqu’on les
développe en séries procédant suivant les puissances
des coordonnées rectilignes x ct y rapportées au centre
de la plaque, les termes linéaires sont seuls importants.
Si 'on appelle % et 4 les coordonnées corrigées, on a
ainsi :

E=a+ bx + cy,

n=a' 4 b'x 4y,
a, b, c, a, b, c, étant des constantes.

Pour calculer ces constantes, on ultilise des obser-
vations méridiennes d’'étoiles dites de repére, qui sont
choisies de fagon qu’'on les retrouve sur chaque plaque
en nombre i peu prés constant, et distribuées aussi
uniformément que possible. Par les observations méri-
diennes, on connait, pour chaque étoile de repére, les
coordonnées et -, rapportées au centre théorique de la
plaque; les mesures faites sur le cliché donnent z ct y;
au moyen de trois étoiles de repére, on peut donc cal-
culer les constantes, qui serviront ensuite a trouver
les coordonnées corrigées des autres étoiles.

On emploie dans un certain nombre d’observatoires
I'équatorial coudé; c'est un instrument dans lequel

I'oculaire reste lixe,

M de sorte que l'obser-
vateur n'a pas i sc d¢-
placer pour suivre le
B mouvement apparenl
d'une étoile; la figure
schématique 15 fera
facilement compren-
Fig. 15, dre le principe de sa
construclion : l'ocu-

laire est en O, & 'extrémité d’un tube d'axe OA, dirigé
suivant la ligne des poles, et tout le systéme tourne soli-



INSTRUMENTS ; PROCEDES D'OBSERVATION 37

dairement autour de OA; 'objectil esten B, al'extrémite
d'un tube AD perpendiculaire i OA; un rayon lumineux
dirigé suivanlt BA se rélléchit sur un miroir placé en
A et ineliné a 45° sur chacun des deux axes; on ne
viserail ainsi que les astres situés 4 l'équateur; mais
un miroir M placé devant 'objectif, dont le plan peut
varier autour d'une perpendiculaire au plan horaire
AOB, permet de ramencr dans la direction BA le rayon
lumineux émané¢ d'une étoile quelconque de ce plan.

12. Catalogues d'étoiles. — La détermination des
positions d’un certain nombre d’¢toiles fondamentales,
dont la réunion conslitue un catalogue, est le résultat
de perfectionnements successifs apportés aux observa-
tions et & la discussion de ces observations. Une diffi-
culté s'ajoute a cclle de comparer des observations
d'inégale précision : en conséquence d'un phénoméne
qui prend le nom de précession des ¢quinoxes, sur
lequel nous reviendrons plus loin, le plan fondamental
auquel se rapportent les coordonnées mesurées direc-
lement, qui est I'équateur, n'est pas invariable par
rapport a la sphere céleste; de sorte que les coordon-
nées des étoiles fixes doivent étre modifiées quand on
passe d’une époque i une autre. Or les cocfficients qui
permettent le calcul de ces modificalions sont eux-
mémes déterminés d'aprés les observations, ct doivent
étre modifiés a4 mesure que celles-ci deviennent plus
précises.

D’autre part, la plupart des ¢loiles sont alfectées de
mouvements propres, tres {aibles en général, mais qui
rendent difficile la définition précise d’'un systéme fixe.

Le premier catalogue fondamental date de la fin du
xvii® sicele ; il comprenait seulement 36 étoiles; celui
qui parait actuellement le plus précis est le catalogue
américain de Levis Boss, qui contient les posilions
de 6188 étoiles calculées pour 1900.
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A ¢oté de ces positions discutées avee le plus grand
soin, il existe un trés grand nombhre de catalogues qui
dounent des coordonnées basées sur celles des éroiles
fondamentales; les plus importants sont le catalogue
de Bonn, dressé par Argelander, celui de Lalande,
celut de Vidstronomische Gesellschaft, div A la collabo-
ration de 13 observatoires; enfin le catalogue photogra-
phique, sur le point d'étre achevé, qui contiendra les
positions de toules les étoiles jusqu'a la 11¢ magnitude
inclusivement, c’est-a-dire d’'environ decux millions
d’éroiles.

lies astronomes ont en oulre besoin de cartes stel-
laires; la lecture des deux cercles divisés d'un équato-
rial n'indique en ellet que d'une fagon approximative la
direction vers laquelle l'instrument est braqué; pour
reconnaitre son ¢loile de comparaison, l'observateur
se livre 4 un véritable travail d’exploration: au moyen
d'une carte, il prend des alignements ou ellectue des
mesures rapides de distances. De telles carles furent
dabord dresscées au moyen de catalogues; telles celles
de Bonn, (qui donnaient les étoiles jusqu'a la magni-
tude 9,5. La photographic permet d’oblenir des cartes
d'une maniére plus rapide et plus exacte; la carte pho-
tographique intlernationale conlient les étoiles jusqu’a
la 14° magnitude.

13. Longitude et latitude géographiques. — On a
rappelé deés le début (2 3) que la latitude géographique
d'un licu est égale a la hauteur du pole au-dessus de
I'horizon; la seconde coordonnée qui sert & définir la
position d'un point sur la surface terrestre, la longi-
tude, est l'angle diédre du méridien du lieu avec un
méridien origine, qui, pratiquement, est le méridien de
I'ebservatoire de Greenwich; on compte les longitudes
de 094 180% vers I'Ouest ou vers I'Est; le plus souvent,
on attribue le signe positif aux longitudes Ouest; avec
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celle convention, si l'on désigne par /£ et A, les angles
horaires d'un méme astre, vu simultanémentd’unpoint A
de longitude L ¢t d'un point du méridien origine, on a :

h=hy,—1.;

quand l'astre dont il s’agit est le point v, les angles
horaires sont les temps sidéraux, de sorte que la longi-
tude en un point donné se mesure par la différence du
temps sidéral en ce point et du temps sidéral au méme
instant sur le méridien origine.

On peut aujourd’hui connaitre plusicurs fois par
jour I'heure du méridien origine, en recevant au moyen
de la télégraphie sans fil les signaux envoyés de la
Tour Lillel par les soins du Burcau internalional de
I'heure ; il existe différentes sortes de signaux, en par-
ticulier des signaux rythmés qui permettent d’em:plover
la méthode des coincidences et d'obtenir unc trés
grande précision dans la comparaison d'un chrono-
metre.

La détermination la plus exacle de I'heure sidérale
locale est celle qui résulte d’observations méridiennes;
il existe des instruments (ransportables qui sont em-
ployés uniquement i cette opération; on détermine
soigneuscment les constantes des instruments, on re¢oil
directement sur le chronographe les signaux de la
station origine ; enfin on élimine les errcurs person-
nelles par 1'échange des instruments et des observa-
teurs.

L'instrument méridien fournit ¢galement les meil-
lecures déterminalions de latitudes; nous avons indiqué
que la détermination de la dircction du poéle résulte de
la lecture sur le cercle méridien de la distance polaire
d'une fondamentale; en dehors des erreurs instrumen-
tales, il y a licu de tenir compte de la correction de
fréraction; on élimine i peu prés celte correction en



40 ASTRONOMIE GENERALE

combinant des obscrvations de fondamentales qui tra-
versent le méridien au Nord et au Sud du zénith, a pen
prés & égale distance de ce point; la direction de la
verticale, qui est le second c¢oté de langle & mesurer, se
déduit de pointés sur le bain de mercure placé en des-
sous de 'instrument.

Lorsqu’on ne dispose pas d'instrument méridien, ce
qui est le cas des marins et des explorateurs, on me-
sure la distance zénithale d’un astre connu; les marins
se servenl pour cetie observation d'un sextant, qui
donne la hauteur de l'asire au-dessus de ['horizon
défini par la surface des caux, les géographes d'un
théodolite; dans le triangle sphérique PZA ifig. 16) on
P désigne le pole, Z le zénith, A I'astre obscrvé, le
cOté PZest le complément de la latitude %, ZA la dis-

tance mesurée {, PA la distance polaire :7'——8, enlin

P4

I'angle en I est Pangle horaire 4 de T'astre; la relation
cosy=sindsink 4-cosscoskcosh

permetde calculer 4 si 'on connait la latitude X ‘et par
conséquent le temps sidéral par la formule t=/«};
ou inverscment de délerminer A quand on connait le
temps sidéral; dans la pratique, les deux coordon-
nées sonl loujours connues :1ppr0ximativemcnt, ce qui
permet aux marins d’observer un astre de déclinaison
variable comme le soleil en remplacant é par une va-
leur suffisamment approchée.

La distance T doil étre corrigée de la réfraction, dont
le calcul n'est jamais rigourcux; aussi a-t-on proposé
de déterminer la latitude pardesobservations d'azimut;
le procédé qui parait le meilleur consiste & noter les
passages de deux astres dans le premier vertical,
c¢’est-a-dire dans le plan perpendiculaire au méridien.
On obtient d'unc fagon commode la position du mé-
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ridicn au  moyen de I'étoile polaire: des recucils
astronomiques donnent I'angle maximum que forme le
plan vertical de I'éloile avec le méridien, angle qui se
calcule aisément quand on connait la déclinaison de
I'étoile, et qui porte le nom de digression maxima ; or,
au voisinage de ce maximum, l'azimut de la polaire
varie trés peu et est trés facile a observer; il suffit
de lui ajouter le nombre de la table pour avoir I'azimut
du méridien.

Soient alors A et A’ fig. 16} les positions de deux
astres lors de leur passage au 1¢ vertical, ¢ el ¢ les
instants correspondants, /# et /' les angles horaires des
deux- astres, d’ascensions droites z et «'; on a ;

t=h 4+ a, U'=nW+4da,
d'on :
W —h=t—t— (a2 —a);

dansle triangle PAA', 'angle en Pest justement I'angle
I —h,lescotés P.\et PA’sont les distances polaires ; il
faut, pour obtenir PZ, calculer la
hauteur du triangle PAA'. L'inté- -t P
rét de la méthode réside daus ce
fait que sile premier vertical n'est
déterminé que d'une facon approxi-
mative, la direction PZ n’est plus
exaclement perpendiculaire a A\’
el differe de la hauteur PZ’ d'un Fig. 16.
petit angle; mais, sil’on considére
'angle Z'PZ comwe une quantité trés petite du 1€ or-
dre, la différence des arcs PZ' —PZ est du second
ordre. ’

Il existe un grand nombre de procédés, dont bheau-
coup n'ont plus qu'un intérét historique, pour détermi-
ner les coordonnées géographiques d'un licu; nous




42 ASTRONOMIE GENERALE
nous bornerons i indiquer le principe de deax d'entre
cux (ui s'emploient couramment :

1° Si l'on considére une sphere céleste qui tourne
solidairement avec laterre, le zénith Z d’un point fixera
la position du lieu terrestre, ct ses coordonnées sphé-
riques seront les coordonnées géographiques dulicu, si
on choisit convenablement I'origine ; sur lasphére, on
peul figurer la position d'un astre 4 un instant donné
par lintermédiaire de l'angle horaire et de la déclinai-
son; sitrois ¢toiles ont ¢té vues du lieu a la méme hau-
teur, elles sont sur un petit cercle de la sphére ayant
pour pole Z; inversement, sil'on connait les positions
de ces étoiles sur la sphére, on peut déterminer les
coordonnées du pale Z du petit cercle passant par ces
points: Uastrolabe a prisme est un instrument qui permet
de déterminer U'instant du passage d'une ¢toile 4 une
hauleur déterminde, voisine de 60°, et qui dépend de
la réfraction atmosphérique ; tant que cetle réfraction
reste laméme, elle reste sans influence, car elle change
le rayon sphérique du petit cercle sans modifier son
cenlre.

2 Si 'on marque sur la sphére céleste, au sens
ordinaire cette fois, la position d’une étoile, le lieu des
points Z, tels que cette étoile soit vue du poinl corres-
pondant sous une distance zénithale { donnée, est un
petit cercle ayant pour pole le point qui représente
I'éloile, et pour rayon sphérique la distance; si donc
on pouvait observer simultanément deux étoiles, on
détermineraitZ parl'intersection de deux petits cercles;
on tient compte de la non-simultanéité de decux obser-
vations en faisant tourner le cercle horaire du premicr
astre observé, et le petit cercle dont il est le centre,
d'un angle mesuré par ladiflérence des temps des obser-
vations. La méthode basée sur ces considérations est
semni-graphique; on considére P'mage de la sphére
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céleste sur unc carte marine, et les courbes qui repré-
sentent les deux petits cercles, appcelés cercles de
hauteur, sur celte carle; pour trouver leur intersec-
tion, on leur substilue des droites trés voisines de
leurs tangentes au point de rencontre, qu'on appelle
droiles de hauteur.



Cnarrrne V

CORRECTIONS DES OBSERVATIONS

14. Parallaxes. — l.c mot parallaxe a plusieurs
significations dilférentes, mais qui se rattachent direc-
tement les unes aux autres, de sorte qu'il n'y a pas i
craindre de confusion entre ses diverses acceplions. On

appelle en premier licu
Z parallave diurne I'angle p
sous lequel on voit (fig.
17. le rayon terrestre O\
aboutissantenun point A
de la surface; si l'on
prolonge O.\, la dircc-
tion AZ est celle de la
verlicale géocentrique,
qui dilfere peu de la
verticale observée, d'un
angle qu’'on peut calculer
Fig. 17. quand on connait I'apla-
tissement de la terrc;
I'angle p est la diflérence entre les angles formés par
la direction AZ avec les deux directions AP et OF;
on dit que c'est la correction de parallaxe qu'il faut
appliquer a la distance zénithale 7, de l'astre vu de .\
pour oblenir celle qui serait mesurée par un observa-
teur fictif placé au centre de la lerre; celle correction
permet la comparaison d’observations faites en dillé-
rents points de la terre.
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On a, dans le triangle OPA, » désignant le rayon OA,
A la distance O :

sin p— sin?’;

r
A
pour un astre situé i une distance donnée, le maximum
de p a lieu quand C':% et s’appelle parallaxe horizon-
tale; d’autre part, si I'on consideére les différents points
de la surface terrestre, la parallaxe horizontale équato-
riale est la plus grande de toutes les valeurs de Ila
parallaxe d'un astre; elle est donnée par la relation
simple

. a
sinP=--,
A

a élant le rayon équatorial de la terre; d’ou il résulte
que la connaissance de P équivaut a celle de la dis-
tance dc l'astre au centre de la terre; saul pour la
lune, dont la parallaxe fera I'objetd'une étude spéciale,
les angles I ainsi définis sont trés pelits; pour le
soleil, on a en moyenne P =—8",80; pour Neplunc,
P alteint 4 peine 07,3 ; pour les comcles qui se rap-
prochent le plus de la terre, la parallaxe arrive rare-
ment & 30”; on peut donc toujours confondre P ct
sin P; pour les astres extérieurs au systéme solaire, la
correclion est toul a lait insensible.

Quand on connait la parallaxe p, on peut calculer les
corrections de parallaxe en ascension droite el en décli-
naison, c’est-a-dire les corrections qu'il faut appliquer
aux coordonnées observées d'un astre pour obtenir
celles qui fixent la direction joignant le centre de la
terre & l'astre; on considére (lig. 18) le triangle de
position PZ'M’; Z' est l'inlersection avec la spheére
céleste du point joignant l'observateur au centre de la
terre; ¢'est un point du méridien, voisin de 7Z; en por-
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tant a partir de M’ sur 'are Z'M" un ave ¢égal & p, on

obtient le point M qui définit la direction cherchée

Pratiquement, p est irés petit et peut étre assimilé & une

diflérentielle; on pourra donc se

horner a dilférencier les for-

mules qui donnent I'angle ho-

raire ct la déclinaison d'un astre

p en fonction de l'azimut et de la

distance zénithale, cette derniére

M secule subissant une variation

— p. Ce calcul, que nous ne fai-

sons qu'indiquer, doit étre effec-

Fig. I8, tué non seulement pour la com-

paralson d’observations faites en

des heures dilférentes, mais pour comparer unc obser-

vation faite en un point donné i une position théorique,
celle-ci étant calculée pour le centre de la terre.

Nous nous occuperons plus loin de la détermination
de la parallaxe du soleil, qui est une des constantes
fondamentales de l'astronomic; de sa valeur moyenne
87,8, on déduit que la distance moyenne soleil-lerre est
environ 23400 fois le rayon terrestre; on concoil des
lors que, si les dimensions de la terre pecuvent étre
négligées vis-a-vis de la distance d’'une étoile, il ne soit
plus permis de considérer comme paralléles les diflé-
rents rayons allant d’une étoile aux posilions succes-
sives de la terre sur 'orbite qu’elle décrit annuellement
autour du soleil. On appelle parallaxe d’une étoile E
I'angle sous lequel on voit de cet astre la longucur
ST = IR joignant les centres de la terre et du soleil; le
maximum de cel angle a lieu quand ST, qui est & peu
prés constant, est perpendiculaire 4 ES; ce maximum o
s'appelle la parallaxe annuelle de 1'éloile, et l'on a

7

. R . . . .
sin. @ = g D étant la distance IS exprimée avee la
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méme unité que R ; étoile la plus rapprochée de nous,
2 Cenlaure, qui appartient au ciel austral, a une paral-
laxe de 07,75; on peut donc toujours confondre w5 cl
sin & ; la parallaxe annuelle est ainsi inversement pro-
portionnelle i la distance de I'étoile au soleil.

On considére aussi 'angle de parallaxe comme la cor-
rection qu'il faut faire subir & une direction ET, déter-
minée 4 une certaine époque de I'année, pour la ramener
a la direction SE que l'on imagine invariable. Les
diverses directions E'T sont les génératrices d’'un cone
ayant pour base l'orbite de la terre. Si, d'un point fixe,
par exemple S (fig. 19;, on méne des paralléles & ces
génératrices, on forme un autre
cone ayantpourbasc une courbe E.
qui sc¢ déduit de l'orbite ter-
restre par la translation SE;

I'interscction de ce ¢one avee

la sphére céleste représente

I'ensemble des positions appa-

rentes de I'étoile au coursd’une

année pour un observateur ter-

reslre, qui ne pergoit pas son

mouvement d’entraincment; i

cause de I'extréme petitesse de T

I'ouverture du cone, on peut Fig. 10.
remplacer la portion de la

sphére céleste au voisinage de I par son plan tangent,
et le cone par un cylindre; la courbe que parait décrire
I'étoile estainsi trés approximativement une cllipse (sec-
tion droite d'un cylindre oblique a base circulaire) dont
le grand axe, paralléle a I'écliptique, mesure ce que nous
avons appelé la parallaxe annuelle ; la position apparente
de I'étoile sera a une extrémité de ce grand axe lorsquc
I'angle EST sera droit; il se projettera sur I'écliptique
suivant un angle droit, c’est-a-dire que la dillérence de
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longitude entre la terre et 'étoile, rapportée au soleil,
sera de 90°.

15. Aberration. — Iin cherchant a observer les
déplacements parallactiques annuels, Bradley découvrit
ien 1727) que toutes les ¢loiles paraissent décrire annuel-
lement unc ellipse, mais que ces ellipses ont le méme
grand axe; il ¢tait difficile d’admetire que toutes les
¢loiles fussent situées i la méme distance ; d’autre part,
I'époque du passage de la position apparente a I'extré-
mité¢ du grand axe de 'ellipse dillérait de trois mois de
celle indiquée par le raisonnement précédent, de sorte
qu'un minimum d'écart était observé au lieu du maxi-
mum prévu, et inversement. C'est de ce désaccord que
vient le nom d'aberration appliqué par Bradley au phé-
noméene, dont il put donner une explication correcte;
celle-ci repose sur le fait
que la vitesse de propa-
gation de la lumiére, quoi-
que trés grande vis-a-vis
de la vitesse de Y'observa-
teur dans l'espace, est ce-
pendant mesurable; Rece-
mer en avait trouvé une
valeur approchée, 4 la
fin du xvne siécle, par la
comparaison des observa-
lions des satcllites de Ju-
piter.

Soit AB (fig. 20) la di-
rection vers laquelle cst
pointée une lunette, I
¢lant le centre de I'objec-
ul, Al'wil de I'observateur; comme celui-ci est en mou-
vement, il ne regoit pas I'onde lumineuse arrivée en I3,
mais celle parvenuce en B’ au temps ¢— <, 7 désignant le
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lemps tres courl mis par la lumiére pour se propager de
B' en A; la direction réelle de 'asire est donc la direc-
tion A}, alors que la direclion visée est AB : I'intervalle <
est extrémement petit, puisque la vitesse de la lumiére
est de 300 000 kilomelres par scconde; le déplacement
A'A de A, pendant cet intervalle, peut étre considéré
comme rectiligne et comme égal et paralltle au dépla-
cement B'D; les longueurs AB’ et AA’ sont d'ailleurs

14 .
dans le méme rapport v que la vitesse ¢ de 'observa-

teur ala vitesse V de la lumiére.
I’angle d’aberration a est donné dans le triangle
ABA par la formule

¢

sina = vene

olt & désigne 'angle de la vitesse de I'observateur avec
la direction apparente de Pastre. On voit qu’au point
de vue du calcul, on peut assimiler l'aberration et la
parallaxe; la direction apparente élant celle qui serait
vue d'un observateur fictif immobile A" placé sur la
direction de la vitesse de 'observateur réel A prolongée
en sens opposé, 4 une distance ¢égale a 0¢, 0 étant le
temps mis par la lumi¢re & parvenir de I'étoile k£ a
I'observateur A.

La vitesse de l'observateur peul étre considérce
comme la somme géométrique de trois composantes,
dues respectivement :

1° Au mouvement de rotation de la terre;

2° Au mouvement d'entrainement de la terre autour
du soleil;

3 Au mouvement du systéme solaire dans I'espace.

Chacune de ces composantes étant trés petite par
rapport i la vitesse V de la lumiére, on peut étudier
leurs eflets séparément, et faire la somme géométrique

Lue Prcart. — Astronomice géndérale, A
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des déplacements [qui leur correspondent. pour obtenir
Je déplacement final apparent; on est ainsi conduit i
distinguer I'aberration diurne, I'aberration annuelle, ct
I'aberration séculaire.

1° La vitesse due au mouvement diurne est perpen-
diculaire au méridien de I'observateur; elle est maxima
pour les points de I'équateur terrestre ; comme le chemin
décrit par chacun d’eux, en un jour de 86 400 secondes,
cst de 40000 kilomeatres, elle est de moins d'un demni-
kilometre par secondce; la composilion de cette vilesse
ct de la vitesse V, lorsqu'une étoile passe au méridien
d'un lieu déterminé, introduit une correction qui porte
sur 'ascension droite de I'étoile, et non sur la décli-
naison; cette correction écarte du méridien la direction
apparente de l'étoile d’'un angle constant; elle a donc
exactement le méme effet que I'erreur instrumentale de
collimation (7 10) et s’ajoute, avec un signe convenable,
au coefficient ¢ de la formule de réduction des obser-
vations méridiennes. )

2¢ Dans le mouvement annuel de la Terre, que nous
considérerons ici comme circulaire, le rayon du cercle
décrit est 23400 fois plus grand que précédemment, et
la vitesse angulaire du rayon 365 fois plus petite; la
vitesse de l'observaleur est donc environ 60 f(ois plus
grande que précédemment, c'est-i-dire de l'ordre de

30 kilométres par seconde; le rapport < est de I'ordre

v
v

€ 10000 puisque I'arc de longueur I mesure un angle

’ ’ . . v [} . ’
de 206265”, I'angle qui a pour sinus v estd’environ 20”.
Si par le centre S du soleil, on méne unc droite égale
ct parallele 4 la vitesse ¢ de la terre, le lieu de son
extrémité décrit la courbe qu'on appelle lAodographe

de l'orbite terrestre; celte courbe est une circonférence
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iméme si I'on tient comple de I'excentricité de D'ellipse
décrite par la lerre, mais le centre, dans cc cas, n'est
pas au point Sj. Kn considérant la sphere de centre S
(ui a pour rayon la vitesse V de la lumiére comme la
sphére céleste, le lieu des positions apparentes d'une
é¢toile E modifiées par l'aberration annuelle s’obtient,
d’aprés la construction de la figure 20, en prenant
Vintersection de la sphére avec un cone ayant pour
sommet S et pour base I'hodographe, auquel on a fait
subir la translation V dans la direction SI; ce lieu est
donc tres voisin d'une ellipse dont le grand axe est
paralléle & D'écliptique; on reconnait que le grand axe
est le méme pour les diverses ¢éloiles; quant au petit
axe, il est maximum pour une étoile située au pole de
I'écliptique (I'ellipse devient un cercle), et s'annule
pour les étoiles siluées a l'écliptique, qui paraissent
osciller aulour de leur position moyenne sur un arc de
ce grand cercle. Enlin le déplacement ayant lieu dans
le plan qui conlient la vitesse de la terre, perpendicu-
laire au rayon vecteur du soleil, esl, au moment des
maxima ou minima, perpendiculaire au déplacement
parallactique.

Si 'observalion permettait d’obtenir correctement le
grand axe commun & toutes les ellipses d’aberration
-;i_; or la vitesse ¢
peut se calculer en fonction de la distance R du soleil
i la terre; on aurait donc ainsi la distance, ou, ce qui
revient au méme, la parallaxe du soleil, si I'on avait
déterminé d'autre part la vitesse V de la lumiére; ou
bien, inversement, on déduirait la vitesse V de la paral-
laxe solaire; mais la question se complique du (ait que
les étoiles subissent des déplacements du méme ordre
que ceux dus a l'aberration, par suite des phénoménes
de précession et de nulalion.

annuelles, on en déduirait le rapport
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3° Pour évaluer l'aberration séeculaire, il faudrait
connaitre la grandeur et la direction de la vitesse d'en-
trainemcent du systéme solaire; or ces données ne
peuvent actuellement étre exprimdées par des nowmbres
préeis ¢ la direction est délerminée 4 plusieurs degrés
pres, la grandeur cst un peu plus faible que la vitesse
de translation de la terre; on doit donc provisoirement
considérer celte vilesse comme constante en grandeur ct
cn direction ; I'addition géométrique d'un tel vecteurala
vitesse V portée sur une direction constante a pour effet
unc déviation constanle dans la direction de I'é¢toile,
(qu'il est impossible de controler.

I.’ensemDble des trois corrections re¢oit le nom d'aber-
ration des fives; le rayon qui parvient a l'observateur a
I'époque ¢ a été émis par 'étoile & une date ¢ —0 qui
peut ¢lre trés antérieure a ¢; mais, comme les mouve-
ments propres qu'il est possible de déterminer sont
tres faibles et doivent étre, pendant longlemps encore
considérés comme rectilignes et uniformes, un déca-
lage du temps dans les observations d'éloiles n'a aucune
importance; il en cst autrement s'il s’agit d'un astre du
systeme solaire, dontle déplacement est sensible pendant
le temps que la lumiére met & parvenir i I'observateur;
onditque les observations doivent tenir compte del’aber-
ration planétaire, et le principe de la correclion est le
suivant : si 0 désigne le temps mis par la lumiére pour
venir d'une planéte 4 la terre, la direction observée &
I'instant ¢ est celle qui joint la position de la terre i
Vinstant ¢ & celle de la planéte a l'instant £ —0.

Nous avons admis, dans ce qui précede, que la lumiére
se propage en ligne droile avec une vilesse constante
indépendante de cclle de la source lumineuse; or la
définition du rayon lumineux a besoin d'étre précisée
dans I'hypoth¢se des ondulations; un examen appro-
fondi montre que la vitesse V doit élre la vitesse dans
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le vide, et non la vilesse dans le milicu intéricur i la
lunette, comme il apparait d’abord; ce résultat a ¢té
confirmé par des expériences ccélébres elfectuées i
Greenwich, dans lesquelles le tube de la lunctte availt
¢té rempli d'eau et d'un autre liquide. D'un autre coté,
cn introduisant la vitesse de I'observateur, nous avons
admis implicitement 'existence d’un systeme de réfé-
rence fixe, par rapport auquel on peut évaluer un dépla-
cement absolu; on sait que, d'aprés lathéorie de la rela
tivité développée par Einstein, la conception méme
d'un tel systéme doit étre considérée comme impos-
sible; d’aprés cette méme théorie, il ne saurait exister
d’aberration séculaire, et la composilion d'une vitesse
avec la vitesse de la lumicre serait absurde : I'idée de
simultanéité n’existant plus, les explications relatives a
I'aberration planétaire auraient aussi besoin d’étre
revisées. La discussion de ces questions, si intéressanle
qu’elle soit, ne saurait trouver place ici.

16. Réfraction atmosphérique. — On sait que la
lumiére ne se propage en ligne droite que dans un
milicu homogéne; si un rayon lumincux passe d'un
milicu moins dense dans un milicu plus dense, sa
direction change ct se rapproche de la normale i la
surface de séparation. Or I'atmopshére lerrestre est
loin de s'étendre jusqu'aux étoiles, et sa densilé n'est
pas constante, mais diminue quand l'altitude augmente.
La trajectoire lumineuse dans l'atinosphére n’est done
pas une ligne droite, et la dirccltion dans laquelle on
voit une étoile n’est pas confondue avec la direction du
rayon qui pénétre dans 'atmosphére terresire; l'angle
de ces deux droites est la correction de réfraction.

Pour calculer la réfraction, il faudrait détermincer la
trajectoire lumineuse, ce qui exigerait la connaissance
de la forme des surfaces sur lesquelles la densilé reste
conslante, et de la loi de variation de la densité, de l'une
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a l'autre de ces surfaces; or, malgré les expériences de
sondages aériens multipliées depuis un demi-si¢cle, nos
connaissances sur l'atmosphére sont trés limitées; les
courants aériens paraissent avoir leur plus grande
vilesse au voisinage de la surface du sol, et les dévia-
tions qu'ils produisent dans la direction du rayon lumi-
neux doivenl étre considérées comme des erreurs acci-
dentelles, que la combinaison d'un grand nombre
d'observations permet seulement d'éliminer; cette région
agitée parail dominée par une zone relativement calme
dont laltitude inférieure varie entre 10 et 15 kilo-
meétres; mais, dans cetle zone, la variation de densité
avec l'altitude n’est connue que d’unc maniére tres
imparfaite; de sorte que le calcul de la réfraction ne
peut reposer que sur des hypothéses plus ou moins
plausibles, et que la précision des observations astro-
nomiques, surtout des mesures de déclinaison, ren-
contre une limite dans ce phénoméne.

L’hypothése la plus simple consiste a négliger, avec
Laplace, l'aplatisscinent et la rotation terresires, ct &
supposer que l'atmosphére est composée de couches
sphériques concentriques homogenes; puisque le rayon
réfracté demeure dans le plan normal 4 la surface de
¢¢paration qui contient le rayon d'inci-
dence, la trajectoire lumineuse est unc
courbe planc; la réfraction donne une
correclion de hauteur ou dislance zéni-
thale, non d'azimut.

Considérons (fig. 211 deux spheres de
rayons r et r’ assez voisins pour que le

Fig. 21 petit arc MM’ de trajectoire qui va de
I'une 4 l'autre puisse ¢étre confondu avec

<a corde. Soit i l'angle d'incidence du rayon arrivant
cn M, u l'indice de réfraction par rapport au vide de la
couche qui précéde M, ' et v’ les mémes quantités rela-
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tives & M’, enfin i, I'angle du rayon réfracté MM’ avec
la normale OM; d’aprés la loi de la réfraction, on a :

sing oy
T = ’

sin ’.1_;
d’autre part, dans le triangle OMM’,

sing, sini'

’ b 14
r r
en multipliant membre 4 membre ces deux relations,

on obtient :
ursini=p'r'sin¢’;

le produit ur sin ¢ reste donc constant en tous les points
de la trajectoire; si p, est l'indice absolu de réfraclion
au point d'observation, { la distance zénithale observée,
et si I'on prend pour unité de longucur le rayon ter-

resire, on a :
(11 wrsin i =y, sin 7.

Cettc équation est I'équation différentielle de la tra-
jectoire; quand on définit un point M de cette courbe
(fig. 22) par des coordonnées polaires r
et w, cetle derniére étant complée &
partir de la verticale OZ de l'observa-
teur, on sait que l'on a :

I'dm .
dr’

tre=

si donc, dans l'équation (1), on consi-
dére que w est une fonction de r, cette
¢quation devient une équalion diflé-
rentielle du premier ordre. La correc- Fig. 22.

tion de réfraction est la diflérence

entre 'angle Z,, que forme avec OZ la direction du rayon
lumineux a son entrée dans 'atmospheére, et la distance
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zénithale observée 7, définic par la tangente en A au
rayon lumineux; on voit immédiatement que la conca-
vité de la courbe est toujours tournéc vers O, du [ail
que la densité augmente quand » diminue; par consé-
quent,la différence ¢, — ¢ est toujours positive. On peut
considérer celle-ci comme la somme des accroissements
successifs que prend l'angle z formé par la tangente MT
a la trajectoire quand le point M se déplace sur celle-¢1,
du point A i l'extrémité B de I'atmosphere; or on a,
dans le triangle OMT
=k, d=—dmw + di,

u, d'aprés la derniére formule,
. .dr
d:i=di4-lgi—;
”

d’autre parl, en prenant les logarithmes des deux
membres de (1), puis les différenticelles,

do | dr | di

I combinaison des deux relations donne :
.dy.
ds=—1gi—;
g "
a la limite de l'atmosphere, w=1; l'intégrale qui
exprime la réfraction R devient une intégrale délinie,
caron a:

Yo
2) R::—:::f f ltrl—
( ° Ja

I'équation (1) donne d’ailleurs

o Sin g

Ig 1= 7 - =
VAt — pg¥ sin®

la hautcur de Patmospheére est trés petite vis-a-vis du
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rayon terrestre (probablement inféricure au centieme du
sy . ’ . . \ . e
1d_yon) ; d'autre part, u,, et a fortiori v, €St res volsin

de 1, de sorte qu'il en est de méme dc - —— ; si on pose
r=
1L,
a4 — .—.—i.
s
on a
P sin g _u !
lgl:-—'_ — = "tg;(l—-—alg [ I
W \’/(.052 z __:_ 2 sin? Z 1

la formule du bindme permet de développer tg i en série
qui converge rapidement et qui procede suivant les
puissances de x; en subslituant dans U'expression (2 de
R, on obtient :

‘3' l{:{llf":—{-[)[(r-—):_{,..'

el

le premier cocflicient a étant

o d ap
a =y, e .

Laplace a établi que si I'on considére les différences
uw.— 1 et »—— 1 comme trés petites du premier ordre, el
i I'on admet que les couches concentriques sont en
équilibre hydrostatique, les deux premiers coeflicients
«act b, calculés au 3™ ordre pres, ne dépendent que de
la pression atmosphérique et de la température au point
d’observation.

l.a comparaison des observations et de la formule (3)
montre que cette formule, réduite a ses deux premiers
lermes, représente correctement la correclion de réfrac-
tion pour des distances zénithales inférieures i 75¢;
celle comparaison peut se faire en mesurant la distance
zénithale d'une étoile qui a traversé le méridien an
zénith; au moment de ce passage, la correction de
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réfraction est nulle; on peut, d'autre part, calculer pour
une heure quelconque la distance zénithale vraie.
Souvent on admet 'existence de la formule (3) limitée
a ses deux premiers lermes, et 1'on détermine les coefl-
ficients a et b par des obscervations de passages inféricurs
et supcrieurs de circumpolaires au méridien; { et {’ étant
les distances zénithales observées pour une circum-
polaire, les distances vraies seront {4+ R et '+ IR;

YRR

leur demi-somme = 5 est la colatitude v du

lieu, d'ou I'équation
Qr—a(les+1gd) —bgr+ gy ) =2+ 7'

la combinaison d'un grand nombre d’observations semn-
blables, les coeflicients élant corrigés en lenant compte
des variations de température et de pression, permet
de controler 'exactitude de la formule (3), et de calculer
v, a et b.

La réfraction est plus difficile a calculer pour les
distances zénithales supérieures a 75%; il cst nécessaire
d'introduire une hypotheése sur la loi de variation de la
température avec l'altitude. La rélraction a I'horizon
est d’environ 36; clle retarde I'heurc du coucher et
avance 'heure du lever d'un astre.

47. Précession des équinoxes; nutation. — Le
déplacement de I'équinoxe a été reconnu par Hipparque,
environ 125 ans avant notre ¢re; il observait directe-
menl les longitudes et latitudes des éloiles, et la com-
paraison de ses positions avec celles qui résultaient
d'observations antérieures d’environ 150 ans lui montra
(que les latitudes restaient. fixes, tandis que les longi-
tudes augmentaient de la méme quantité¢; il en conclut
que le point v devait sc déplacer dans le sens rétrograde
d’environ 50" par an. Bradley établit bien longlemps
apres (1737) que ce déplacement n'est pas uniforme, el
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que l'obliquité de I'écliptique n’est pas constante. Mais
le phénoméne ne fut vraiment élucidé que par la théerie,
développée pour la premiére fois par d’Alembert, aprés
que Newton cut indiqué qu'il fallait en chercher la
causc dans l'aplalissement de la terre; si la lerre était
sphérique el composée de couches concentriques homo-
geénes, la résultante des attractions exercées par le
soleil, par exemple, sur ses différents points se rédui-
rait & unc force passant par le centre, qui serait sans
action sur la rotation du globe; les actions combinées
du soleil ct de la lune sur le renflement équatorial de la
terre permettent d’expliquer completement le déplace-
ment de la ligne des poles.

Cest cmllemenl la théorie qui a signalé la variation
du plan de Vécliptique, due aux actions des planétes
sur le systéme formé par le soleil, la terre et la lune;
celle varialion est trés lente, et quand on en lent
compte, le déplacement du point y devient, naturelle-
ment, bcaucoup plus difficile & représenter.

On prend comme grand cercle de référence I'éclip-
tique d'une époque déterminée, et la position corres-
pondante de I'équinoxe comme origine; la théoric des
mouvemenls des centres de gravité des planctes permel
de déterminer la longitude du neeud et I'inclinaison de
I'écliptique a une époque donnée (%7, 2°), tandis que la
théorie de la rolation terrestre donne les mémes élé-
ments relatifs a 1'équateur.

l.es expressions de ces éléments contiennent deux
sortes de termes bien diflérents :

1° Des termes séculaires, c'est-a-dire des séries de la
forme

al + b2 4-cts ..,
dont les coeflicients décroissent d'ailleurs trés rapide-
ment, si bien qu'il est toujours permis de négliger ceux
(ui suivent le troisiéme;;
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2° Des termes périodiques, c'est-a-dire du type

A cos (wt 4- ),

dont la période 2’—: dépend d'une fagon simple :

pour les éléments de l'écliptique, de 'année ou de la
durée de révolution de I'une des planétes;

pour les ¢léments de I'équateur, de I'année, de la durde
d'unc lunaison, et, en ce qui concerne le terme le plus
important, de la durée de révolution des nocuds de l'or-
bite lunaire sur I'écliptique, soit environ 18 ans 2/3.

On appelle écliptique et équateur moycens les positions
lictives des plans fondamentaux caleulées en prenant
sculement dans les expressions précédentes les termes
séculaires; le déplacement de ces plans moyens cons-
titue ce quon appelle la précession des équinoxes; les
positions de I'écliptique et de I'équateur crais se dédui-
senl des précédents par l'addition des termes pério-
diques, dont la considération constitue le phénomeénc
de nutation.

En négligeant le petit déplacement de D'écliptique,
¢t ne retenant que les termes les plus importants de la
précession et de la nutation, on peut représenter facile-
ment le déplacement de 1'équateur en figurant cclui de
l'axe OP qui lui est perpendiculaire : Paxe OP déerit
autour de I'axe Oa de I'équateur moyen, en 18 ans 2/3,
un cone ayant pour base une petite ellipse tracée sur le
plan tangent en a a la sphére céleste ; le grand axe de
celte ellipse, situé dans le plan « O = qui contient I'axe
O = perpendiculaire a I'écliptique, est vu du centre O
sous un angle de 97,2, le petit axe mesurant 6”,9; ce
mouvement, qui est la partie la plus importante de la
nutation, se produit dans le sens rétrograde ‘fig. 23 .

D’autre part, I'axe Oa ct le cone qui I'entoure tour-
nent également dans le sens rétrograde, autour de O =,
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le déplacement du plan aO = étant d'environ 507,26 par
an, ce qui correspond i une période de 26 000 ans.

Le changement du grand cercle fondamental a nalu-
rellement pour elfet de modilier les
coordonnées d’une étoile dont la di- =
rection reste fixe; le calcul complet
de ces varialions, qu'on appelle cor-
rections de précession et de nutation,
procede suivant des développements
en série; il est possible de former
asscz simplement les premiers ter-
mes, el de donner unec indicalion sur
le calcul effectif : reprenons les for- 0
mules du % 7 (1° qui permeltent de Fig. 23.
calculer T'ascension droile o et la
déclinaison 3 d'une étoile en fonction de ses coordon-
nées éeliptiques 2, B, et de I'obliquité o de I'écliplique :

sins = sin f cos » 4 cos 8 sinm sin 2,
(1) cosdcosa=cos Bcos},

cosdsina ——sin Bsinm -l- cos Beosmsini;

supposons que, o et 8 reslant conslanls, h varie pro-
portionnellement au temps, ce qui correspond au cas
d’un déplacement uniforme du point v sur I'écliplique;;
cherchons les dérivées o' et ¢ en fonction de 2’ ; la pre-
miére équation donne :

cos? . =cosBsinwcosi .,

ou, cn tenant compte de la 2¢ formule (1},
(2) &' —=ncos z,
ou I'on a posé
n—1"sin w.
Pour obtenir «’, partons de la 3¢ (1) :

— sindsina . & 4 cosdcosz.a'—=cosfcoswcosi.);
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on en déduit facilement, en remplagant 3 par sa valeur
(2), et posant
m=7%"cos m,

(3) o« =m--nsinztgd.

Pour un intervalle de temps méme assez considé-
rable, on démontre qu'on peut obtenir les corrections
de précession de « et ¢ en multipliant les expressions
(21 ct (3) par ladurée ¢ de I'intervalle, sous la condition
de ne plus considérer m et n comme des constantes,
mais comme des sérics procédant sclon les puissances
de ¢; pratiquement, on prend les valeurs de «’ et 3’ pour

1 . 1.
I'époque 5 et on multiplie par ¢; on a, en ellet, au
3% ordre preés :

x =y + 't + "

54 [

12 yf
:a0+ <£10 —i—l(,' ‘2) [.

ct le cocfficient de ¢ est I'expression approchée de 2’
pour l'époque ‘12
Les catalogucs modernes donnent, i cOté des coor-
données z et 3 de chaque étoile, les coeflficients de pré-
cession #” et 3 (annuels), et les variations en 100 ans
{séculaires) de ces coefficients ; il est ainsi trés facile
d’obtenir les coordonnées rapportées a l'équinoxe et
I'équateur moyens du déhut d'une année (uelconque.
I.a nutation sc calcule sculement pour une fraction
d’année ; son eflet, ajouté & celui de la précession pour
le méme intervalle, s'appelle la réduction au jour ; voici
comment on peut concevoir le calcul de cette réduc-
tion : on admet qu'on passe de l'équateur moyen au
début de I'année & l'¢quatcur vrai d'un jour donné :
1° en faisant tourner l'équateur autour de On d'un
angle dJ, sans changer I'obliquité, ce qui correspond a
une nutation en longitude ; 2° en modifiant l'inclinaison
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d'un angle dw ‘nutation en obliquité}, ces deux variations
angulaires pouvant ¢tre assimilées i des différentielles.
On a, par excmple, pour la nutation en ascension
droite

<)
]

L
dr=2"d L

- -(-)A Om

dw;

IS

or nous venons d'elfectuer le calcul*de %; celui de %i,
se ferait d'une fagon analogue ; les variations di et dm
se déduisent de la théorie de la rotation terrestre, ct
doivent &tre calculées pour des époques assez rappro-
chées pour qu'on puisse interpoler; les recueils astro-
nomiques, en particulier la Connaissance des Temps,
donnent les formules complétes quipermettent le caleul
de dx et d3, ct, pour chaque jour, les valeurs numé-
riques des coefficients qui entrent dans ces formules.

Le calcul se fera en sens inverse de celui qu'on vient
d'indiquer quand il s'agit de comparer diverses posi-
tions d'un asire ; on commence par corriger les données
d'observation de facon i lés rapporter & l'équinoxe et
I'équateur moyens du début de I'année correspondante,
puis on applique les corrections de précession en choi-
sissant un plan et une origine de référence qui se rap-
portent i une date intermédiaire entre toutes les obser-
vations.
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18. Détermination des parallaxes stellaires. — La
petitesse des parallaxes annuelles, comparées aux cor-
rections dont il vient d’étre question, rend impossible
la détermination de ces angles par des mesures de po-
sitions absolues; mais les étoiles a parallaxe sensible
sont lrés rares, el en comparant la position de I'une
d’elles i celles d’étoiles voisines sur la sphére céleste,
pourlesquelles les correclions d'observation, de réfrac-
tion cl de précession seronl approximalivement les
mémes, on peut espérer trouver, par des mesures mi-
crométriques, les dimensions de I'ellipse de parallaxe.
Celte méthode, proposée par Ilerschel vers 1780, le
conduisit a la découverte de systéemes doubles formdés
par deux ¢loiles trés voisines qui tournent l'une aulour
de l'autre ; il est facile de voir qu'il ne s’agit pas d'un
phénomene de parallaxe, la durée de révolution étant
en général tres dilférente d’une année; néammoins, les
successeurs d’'Herschel trouvérent par cette voie en 1837,
la premiére parallaxe, celle de I'¢toile 61 du.Cygne
(031) ; le procédé, qu'on appelle direct ou trigonomé-
trique, est encore appliqué actuellement au moyen de
clichés pholographiques; on prend, a 'époque qui cor-
respond au plus grand déplacement parallactique dans
la région du ciel, une premicre pose (en réalité trois
images distincles sur la méme plaque); puis, sur la
méme plaque non développée, six mois aprés, une
seconde pose (6 images); enfin, un an aprés la pre-
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micre, une troisicme pose (3 images), cetle derniére
étant nécessaire pour vérifier quil n’y a pas de mouve-
ment propre sensible, ou pour déterminer ce mouvement
propre. Soit d la différence entre I'abscisse d'une ¢étoile
dénuée de parallaxe, et cclle d'une étoile i parallaxe et
mouvement propre sensibles ; I'écart du a la parallaxe
est proportionnel i la grandeur o de la parallaxe ct égal
a4 » multiplié par la grandeur, facile & calculer, du
rayon de l'ellipse de parallaxe con'cspondant a une dis-
tance d'un parscc (c'esl-d-dire 4 unc parallaxe de 17);
d’autre part, le mouvement propre donne un déplace-
ment uniforme en grandeur et direction; on a donc :

d—=d, + ut + Pam,

ou P est connu; en mesurant d pour différentes étoiles
de la plaque photographique & Irois dates ditférentes,
on peut ainsi délerminer w et G.

L’emploi de la photographie a permis d’augmenter
rapidement le nombre des parallaxes connues;en 1882,
onn'en connaissait que 34 : en 1910, 365 étaient publiées,
ct, malgré les événements, plus de 800 étaient déter-
minces par cetle voie en 1918 ; certains observatoires
amdéricains sont entiérement consacrés i la détermina-
tion photographique des parallaxes.

C’est par I'examen de clichés que M. Innes, de 1'ob-
servaloire de Johannesburg (Sud africain}, a trouvé en
1916 la parallaxe d'une étoile qu'il appelle Proxima

. . . . 9
Centauri, dont la distance au soleil serait les o de celle

d'a Centaure, la parallaxe étant environ 0782 ; comme
le mouvement propre est relativement assez grand, ce
résultat a peut-étre besoin d’'étre confirmé par de nou-
velles mesures.

D’autres méthodes, dites indirectes, ont été appli-
(uées poyr déterminer les parallaxes; elles reposent sur

; N
Luc//lc,un‘. — Aslronomie générale. B
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des hypothéses plus ou moins fondées; avant d'en
donner une idée, rappelons qu'on appelle vitesse radiale
la projection de la vitesse d'un astre sur la direction
qui le joint i I'observateur : celte vitesse se délermine
au spectroscope, le déplacement des raies spectrales
permettant de mesurer la vitesse de la source lumi-
ncuse, qu'on ¢value par exemple en kilométres par
seconde.
1° L.a méthode de Boss est basée surce que certaines
¢roiles, quoique assez ¢loignées les unes des autres, ont
des mouvements propres assez voisins en grandeurs,
ctdirigés tréssensiblement vers le méme point du ciel ;
¢’est-d-dire que les grands cercles suivant lesquels pa-
raissent respectivement dirigés ces mouvements se
coupent sensiblement en un point,
qu'on nomme l'apex du groupe
d’étoiles; les plus connus de ces
groupes portent le nom des con-
stellations qui renferment le plus
d’éloiles qui leur appartiennent;
ce sont les groupes du Taureau,
de Persée, de la Grande Ourse;
admettons que les mouvements
réels de toutes les éloiles d'un
groupe soient dirigés vers le méme
point de l'espace, silué dans la
Fig. 24. direction OA de l'apex (fig. 24};
la vitesse EV est la résultante de
la vilesse radiale ¢ et d’'une composante ¢, perpendi-
culaire au rayon OE; or, « ¢lant Pangle formé par les
deux dircctions de I'apex et de I'étoile, on peul calculer
¢, par la formule

vy—viga;

d’autre part ¢, est la grandeur absolue du mouvement
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propre apparent dans l'unité de temps, pratiquement
l'année; si donc w désigne le mouvement angulaire
observé durant le méme temps, et A la distance de
'observateur a l'astre, on a:

v, =Algyu;

d'ou 'on déduit A et par suite la parallaxe. Pour les
étoiles du groupe du Taureau. laparallaxe ainsi obtenue
a varié entre 07,02 et 0”,03, alors que des mesures
photographiques ont conduit & une moyenne de 0”,025;
I'accord est donc satisfaisant.

20 L’étoile sccondaire d'une ¢loile double décrit
autour de l'étoile principale une ellipse ; les observations
permeltent de déterminer l'orientation de celte ellipse;
mais on n’en conuait pas le grand axe; on sait seule-
ment délerminer 'angle sous lequel il est vu; or on
peut calculer la direction de la vilesse de l'astre a
chaque instant, la grandeur de cetle vitesse ¢tant pro-
portionnelle au grand axe, ct par conséquent exprimer
la projection de cetle vitesse sur la direction du rayon
visuel ; si 'observation a donné la vitesse radiale en
kilométres, on peut par conséquent obtenir le grand
axe en kilométres ; on en déduira la parallaxe du sys-
téme.

3v L’extension de la loi de Newton aux étoiles doubles
a la conséquence suivanle : en prenant pour unité de
temps l'année, pour unités de longueur et de masse la
distance moyenne terre-soleil et la masse du soleil, en
appelant enlin m, m' les masses des deux composantes,
a le demi grand axe de l'orbite de 'une par rapport a
l'autre, U la période de révolution, on a la relation :

l )

m-m' =

-

Dans les systémes qui ont pu étre bien éludiés, les
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masses 2 et m’ sont peu dillérentes, et de 'ordre de la
masse du soleil ; d’autre part, U est déterminé: par les
observations; une hypothése plus ou moins admissible
sur les valeurs de m et ' conduira a une détermination
plus ou moins exacte de « et, par suile, de la parallaxe.

4°L’éclatapparent d'une étoile varie cnraison inverse
du carré de sa distance a 'observateur; de sorte que si
I'on connaissait I'éclat absolu, c’est-i-dirc celui qui
correspondrait 2 une distance de un parsec, et d'autre
part I'éclat apparent, qui est une fonction simple de la
magnitude, on pourrait inversement calculerla distance
de l'astre. La méthode spectroscopique proposée par
Adams en 1916 repose sur la détermination physique
des éclals absolus des étoiles; cet éclat dépendrait sim-
plementde la différence d’intensilé entre deux raies d¢é-
terminées du speclre stellaire; en tracant, pour des
étoiles du méme type spectral, une courbe ayant pour
abscisse la différence d’intensité des deux raies, pour
ordonnce I'éclat absolu, la courbe a une allure réguliére
pour les étoiles de parallaxe connue; elle permet de
déterminer par extrapolation les éclats absolus d’autres
étoiles de spectre analogue. L'emploi de ce procédé a
permis de publier en 1921 une liste de 1646 parallaxes
d’étoiles, dont 150 ont pu étre comparées avec des déter-
minations directes et s'cn rapprochent d’une fagon satis-
faisante ; les autres sont en général de quelques mil-
litmes de seconde ct complétement inaccessibles 4 la
détermination directe.

19. Mouvements propres. — Le plus grand mou-
vement propre connu, découvert en 1916, par le cél¢bre
observateur américain Barnard, atteint 10,3 par aun;
on connait en outre 6 éloiles, dont les déplacements
annuels dépassent 5’; mais ces cas sont tout i fait
exceptionnels, et, en général, les mouvements propres
sont représentés par des fractions de seconde; leur
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détermination au moyen de catalogues exige la compa-
raison de positions aussi ¢loignées que possible; quand
il s’agit d'observations anciennes, il est souvent néces-
saire de reprendre complétement les calculs de réduc-
tion; c’est ce qu’a fait Auwers pour le Catalogue de
Bradley, qui peut élre considéré comme le plus ancien
qui contienne des positions précises ; on congoit d'ail-
leurs que les grandeurs des mouvements propres ainsi
déterminés varient, suivant les valeurs attribuées aux
constantes qui entrent dans les corrections de pré-
cession.

On utilise actucllement, ainsi que nous l'avons indi-
qu¢ dans le paragraphe précédent, des clichés photo-
graphiques pris & des époques dillérentes ; pour recon-
naitre, avantd’elfectuer des mesures précises, I'existence
d'un mouvement propre, on emploic le stéréo-compara-
teur; le nom de cet appareil vient de ce qu'il a éLé
utilis¢ d’abord pour la vision stléréoscopique : lcs
deux plaques élaient examinées de chaque wil 4 un
oculaire différent; on les placait de telle sorte que les
images de la plupart des éloiles fussent en coincidence
pour les deux yeux ; le déplacement d'une étoile par
rapporl aux aulres laisait paraitre son image cn relief,
en avant ou en arriére de la plaque. Le procédé dit du
blink microscope parail s’éire substitué au précédent :
les images des deux plaques sont vues & travers un
seul oculaire, au moyen d’un systéme dc prismes facile
a imaginer; pour reconnaitre le déplacement d'une
étoile, on recouvre successivement son image sur une
plaque ct sur l'autre au moyen d’un écran qui se déplace
rapidement ; I'éloile parait osciller autour d'une posi-
tion moyenuc. C'est avec le stéréo-comparateur que
Barnard découvrit, sur deux plaques prises a 18 ans
d’intervalle, le mouvement propre signalé plus haut;
la vitesse radiale de la méme étoile, qui est de 11°
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magnitude, atteint 91 kilométres par seconde, et cst
dirigée vers nous ; la vitesse tolale est de 260 kilome-
tres,dépassanl de beaucoup toutes celles connues aupa-
ravant ; la parallaxe estde 07,52, ce qui donne a I'étoile
letroisiéme rang, aprés Proxima Centauri et « Centauri,
dans l'ordre des distances au soleil.

Dés que furent déterminés quclques mouvements
propres, on se demanda s’ils ne pouvaient pas élre
atiribués au déplacement du systéme solaire par rap-
port aux étoiles; ce déplacement devrait allecter iné-
galement les coordonnées des étoiles suivant leurs dis-
tances au soleil, et une discussion des grandcurs des
mouvements exigerait la connaissance des parallaxes ;
mais les grands cercles suivant lesquels s'opérent les
mouvements propres devraient se couper en deux
points opposés de la sphére céleste, dont l'un serait
I'apex du soleil. Herschel avait trouvé ainsi, comme
direction approchée de l'apex solaire, un point de la
constellation d'Hercule ; quoique cette conclusion fut
appuyée sur trés peu de mouvements propres, clle n'a
pas été trés modiliée par les recherches plus récentes.

Soit (fig. 25) unc étoile IX de coordonnées sphériques
% ¢t ¢; on détermine le mou-
vement propre annuel par les
variations annuelles u, el p;
des deux coordonnées; les pro-
jections de ce déplacement sur
les tangentes aux cercles d’as-
cension droite et de déclinai-
son sont p, sec 3 et us. D'autre

Fig. 2. part, si ce déplacement pro-

vient d'un développement d’en-

semble (égal et opposé au déplacement du soleil) dont
les projeclions sur les axes sont X, Y, Z, on aura les
projections sur les deux tangentes précédentes en (or-
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mant les cosinus directeurs de ces tangentes; on trouve
ainsi :
p,secd—=—Xsinz + Ycosg,
py——Xsinocosz— Y sinssina - Z cos 7.

Il n’est pas vraisemblable d’admettre que le déplace-
ment X, Y, 7 produit 4 lui seul le mouvement propre
de chaque étoile ; mais on peut admettre que celui-ci
résultc de ce déplacement et d'un autre trés petit,
variant en grandeur et direction d’'une étoile a l'autre
(motus peculiaris); si les mouvements propres sonl
assez nombreux dans unec région voisine du point «, 3,
et si les mouvements particuliers sont distribués au
hasard, de fagon a4 se retrouver deux a deux en sens
contraires quand on les projette sur un axe, on adop-
tera dans les relations précédentes, pour u, et us, les
moyennes arithmétiques des mouvements propres en
ascension droite et déclinaison dans l'aire considérée,
et on déduira X, Y, Z de l'cnsemble des équations
ainsi formées; ona obtenu ainsi, pour les valeurs appro-
chées des coordonnées de I'apex :

a=—270°, 6= 4+ 340°.

On devrait retrouver le méme résultat en projetant
les déplacements, non plus suivant deux directions
tangentes a la sphére céleste, mais suivant la direction
normale, c’est-a-dire sur le rayon OE; il faut alors
utiliser les vilesscs radiales ¢, mesurées au spectro-
scope ; on i l'équation :

v=Xcosacosd+ Ysinzcoss -+ Zsind;

Campbell a trouvé sensiblement la méme ascen-
sion droite pour l'apex, mais la déclinaison + 26° esl
tres dilférente de la détermination précédente; la
vitesse serait d’environ 20 kilométres par seconde.
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On a constaté, d’autre partl, en cssayant de réunir
les ¢loiles en groupes de méme type speclral, ou de
méme magnitude, et en cherchant les coordonnées de
I'apex au moyen des mouvements propres des éloiles
d'un tel groupe, que les résultats sont tres dillérents
les uns des autres. Ces différences tiennent sans doule
a la difficulté de définir le mouvement propre du soleil,
provenant de ce qu'il n'existe pas de systeme fixe de
référence ; on ne peutdéterminer que des mouvements
propres relatifs.

Les astronomes de la fin du xix® siécle avaient
espéré que la formation de catalogues de plus en plus
précis permettrait de déceler quelques variations dans
la grandeur et la direction de quelques mouvements
propres, et d'entrevoir la création d'une dynamique
stellaire qui chercherait a expliquer ces variations par
des forces. Les données quc nous avons récemment
acquises sur les distances mutuelles des ¢étoiles et sur
leurs masses ne laissent guére d'espoir de réaliser pro-
chainewent ces ambitions, les atlraclions multuelles
des  étoiles devantl étre inappréciables. Llorientation
actuelle de lastronomic stellaive parait plutot Fappli-
cation des lois de la statistique; c'est-a-dire qu'on
cherche & comparer la distribution des étoiles, leurs
mouvements, leurs magnitudes, leurs masses, 4 celles
d’'un systéme d'un irés grand nombre de corps pour
lesquels ces divers éléments suivraientles lois ducalcul
des probabilités.

Les recherches de Kapteyn dans celle voie, confir-
mées par celles de M. lEddingtlon, conduisent & admettre
I'existence de deux courants d'éloiles, dont les direc-
tions sont sensiblement opposées 'une a l'autre ; les
vilesses sonl d peu pres dirigées dans le plan de la vole
lactée, les éloiles d'un courant étant intercalées au
milieu de celles de l'autre; ce résullat a été oblenu
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d’abord par une méthode graphique dont voici une
idée : sur des droites faisant entre clles les mémes
augles que les directions des mouvements propres par-
ticuliers dans une région du ciel, on porte, a partir
d’un point représentant le centre de la région (fig. 26,
des longueurs proportionnelles
au nombre de mouvements
propres suivant les directions
correspondanles; si, le dépla- R
cement parallactique du soleil
¢tant laissé de cdté, il existait
un seul courant d'¢loiles, la
courbe présenterait une forme Fig. 20.

telle que P, le grand axc élant

dirigé dans le sens du courant; un autre courant don-
nerait licu a2 une courbe Q, et 'ensemble des dcux
donne unc courbe telle que R ; on peut comparer celle-
ci & celle qui résulte des observalions, puis rattacher
entre cux les graphiques relalifs a dilférentes régions
du cicl et vérifier la concordance des lignes de cou-
rants. La queslion a ¢éLé aussi traitée par le caleul ;
Schwarzschild a montré qu'au lieu d’admettre deux
couraunls opposés, on peut aussi dive, peul-élre plus
simplement, que les vitesses des étoiles ont une plus
grande composante parall¢le 4 un axe commun.

Il n’est peut-étre pas inutile de remarquer quc les
conclusions qui précédent reposent seulement sur les
mouvements propres d'étoiles brillantes ; il y aura licu
d'examiner si elles subsistent quand la photographie
du ciel fournira les données relatlives aux éloiles
faibles.

20. Magnitudes ; dénombrement et distribution
des étoiles. — lLa classificalion des éloiles suivant
leurs magnitudes, qu'on appelait autrefois grandeurs
visuelles, a é1é conservée, bien que les mesures photo-
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métriques fournissent I'éclat ¢t non la magnitude; pour
rattacher 'ancienne échelle des grandeurs aux mesures
d'éclat, on admetl qu'unc déloile de magnitude m est
2,512 f(ois plus brillante u'une étoile de magnitude
m—1; le nombre 2.512 a pour logarithme 0,4 dans le
systéme vulgaire, de base 10; les magnitudes croissent
ainsi cn progression arithmélique quand les éclats I
diminuent cn progression géométrique, selon la for-
mule

~

E
(1) logE—O:—O,h(m—mo),

I, désignant I'éclat d'une étoile de magnitude m,;
quand on a m=m,+ 5, 'éclat IV est lc centieme de E;
on est conduit, par I'emploi de cette formule, & con-
sidérer des magnitudes inférieures & 1, et méme des
magnitudes négatives, dans le cas des étoiles trés bril-
lantes, telles que Sirius.

Les magnitudes visuelles ne coincident pas toujours
avec les magnitudes photographiques, qu'on déduit des
diametres des images ou de |'obscurcissement; I'étude
de lcurs rapports est du domaine de I'astrophysique.

Unc description compléte du ciel étoilé devrait con-
tenir, en se bornant au point de vue de 'astronomie de
position, les coordonnées sphériques de chaque étoile,
sa parallaxe, son mouvement propre, son éclat appa-
rent, sa massc, ses dimensions; et 'objet de I'astrono-
mic slellaire serait de trouver les lois qui rattachent
¢es ¢léments entre eux ou i ceux fournis par l'astro-
pliysique, en considérant soit I'ensemble des étoiles,
soil des groupements particuliers. A défaut de connais-
sances précises, nous devons nous borner a un apergu
d’ensemble.

Si l'on admet que notre univers n'est pas enlouré
d’'un milieu absorbant la lumiére, on reconnait aisément
qu'il est limil¢ dans toutes les directions; car une droite
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quelconque issue de I'observateur devrait rencontrer au
moins une étoile, ct le ciel devrait étre ¢clairé d’une
facon continue. ]

LLa distribulion apparente des étoiles est loin d’étre
uniforme; a l'eeil nu, on peut déja sc rendre compte
que leur nombre s’accroit au voisinage de la voic
lactée; des dénombrements, ellectués en classant les
astres d’aprés leurs magnitudes, dans des zones de
positions différentes, ont montré qu'il en est ainsi pour
tous les groupes; on est ainsi amené a considérer que
le soleil est une des étoiles d'un amas trés aplati. a peu
prés symétrique par rapport 4 un plan qu'on appelle
galactique; le soleil est & peu prés au centre de I'amas,
un peu au Nord du plan galactique.

Les distances mutuelles des éloiles les plus voisines
de nous sont a peu prés les mémes que leurs distances
au soleil, de sorte qu’'on peut considérer approximati-
vement leur répartition comme uniforme; pour recon-
naitre s'il en est de méme a des distances plus consi-
dérables, on admet que les luminosités, ou éclats abso-
lus, des étoiles ne s'écartent guére d'une valeur moyenne
lorsqu’on considére un trés grand nombre d’astres, de
sorte que les différences d’écelats apparents ou de
magnitudes proviennent sculement de ce que les dis-
tances sont trés dilférentes. Dans Thypothése d'une
égale répartition des ¢toiles, il est aisé de former une
loi théorique donnant le nombre des étoiles jusqu’a une
certaine magnitude : soit N le nombre des éloiles se
projetant sur unec région donnée de la sphére céleste,
el situées & I'iutérieur d'une sphére de rayon r, Nj le
nombre de celles de la méme région i une distance
égale ou inférieure & ry; ces nombres doivent éire entre
eux comme les volumes correspondants; on a donc :

N rs

’

o To’

!

V.
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d'autre part les éclats apparents I et E; aux distances
r et r, d'éloiles de méme luminosité sont en raison
inversc des carrés des distances, de sorte qu'on a :

ro_\ E’
cn introduisant les magnitudes au moyen de la for-
mule (1), il vient :

_’:_ — 100.2 (e —nlg) -

ro ’
N
i'—: 1096 —ng) — (_3,98]'"_"'0.
(]

Quand on augmente d'une unité 'ordre de magnitude,
le nombre des étoiles devrait ainsi étre multiplié par
3,98. On énonce souvent le résultat d’une facon diffé-
rente en disant quc le nombre des éloiles de magni-
tude m+-1 devrait étre égal A celui des éloiles de
magnitude m, multipli¢ par 3,98; on comple alors
comme éloiles de magnitude m celles dont la magnitude
est comprise entre m et m~1; de sorte que si, comme
précédemment, N est le nombre total des éloiles jus-
qu’'d la magnitude m, N" et N les lotaux jusqu’aux
magnitudes m—41 et m—+2, le nombre des éloiles de
magnitude m est N'—N, celui des éloiles de magni-
tude m 4+ 1 est N'—N’; orsilona

NN

?=w:3,98,
on a aussl

NN

'N—_N-—3,98.

Les dénombrements d'éloiles ont donné, pour l'un
ou l'autre des rapports précédents, des chillres en
général inféricurs au nombre théorique, ce qui démontre
que les étoiles se raréfient quand la distance augmente,
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et cela pour toutes les régions du ciel; pour la voice
lactée, celte diminution n'est dailleurs pas régulicre;
il semble qu'en dehors d'un amas de forme cllipsoidale
trés aplatie, 1l existe un anneau extéricur; mais la
décroissance parait ensuite trés rapide.

Ces dénombrements ne permettent pas une évalua-
tion des distances qui fixcraient la limite de notre uni-
vers; mais, en représentant par une formule empirique
le nombre d'étoiles de magnitude m, on obtient une
expression asymptotique du nombre tolal des étoiles
de 'univers; on trouve ainsi que ce nombre est compris
entre un et deux milliards.

Aux environs des poles du grand cercle galactique,
on rencontre peu d'étoiles; mais c’est dans ces régions
que sonl concentrées les nébuleuses spirales, qui
paraissent extrémement éloignées de nous, et que cer-
tains astronomes considérent comme des syslémes ana-
logues 4 la voie lactée.



Cuarirnre VI

MOUVEMENT DU SOLEIL

21. Mouvement apparent du soleil; détermina-
tion du point vy et de I'obliquité de 1'écliptique. —
Le phénomine de la rotation terrestre joue un role
prépondérant dans lecs observations, si bien que les
coordonnées obscrvables avec le plus de précision sont
I'ascension droite et la déclinaison rapportées i I'équa-
teur vrai; I'intérét évident qu'ollre I'étude du déplace-
ment annuel du soleil justifierait & lui seul le choix du
point ¢ comme origine des ascensions droites; mais on
peul ajouter qu'il n’y auraitaucun avantage a remplacer
cetle origine par une étoile déterminée de l'équateur,
puisque I'équateur n'est pas invariable et cesserait de
contenir 1'étloile; en plus, I'écliptique reste presque
invariable et s'impose comme plan de comparaison, non
seulement dans la théorie du soleil, mais dans celles de
tous les corps du systéme solaire.

La détermination précise de la position du point y et
de 'obliquité de I'écliptique est donec une question de
la plus haute importance, et des obscrvations méri-
dicnnes du soleil doivent &tre faites dans tous les obser-
valoires qui poursuivent la formation ou la correction
de calalogues d’étoiles fondamentales.

On déduit les coordonnées du centre du soleil de
I'observation des bords, le disque solaire étant circu-
laire; la moyenne des temps des passages au mdéridien
donne l'ascension droite du centre; pendant le passage
du soleil, qui dure environ deux minutes, puisque le
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diameétre apparent dépasse peu 30', on peut considérer
en ellet la variation d’ascension droite du centre comme
uniforme; (ce déplacement dans une anncée cst de 360,
et dans un jour, de 1° environ, ou & minules de temps;
la variation d’ascension droite pendant le passage

. .. . 1
du soleil derriere un fil fixe est done d’environ 3

de scconde). Pour la déclinaison, il faut faire subir
aux obsecrvations des deux bords des correclions de
réfraction légerement différentes entre elles, avant de
prendre la moyennc; on utilise I'observation d'un scul
bord en se servant de la valeur du diamétre apparent
basée sur des observations antéricures.

Le centre du soleil reste toujours voisin de I'éelip-
tique, puisque sa latitude atteint rarement 1”; on déter-
mine les ¢éléments du grand cercele qui représente ce
plan par des formules indi-
quées plus haut (3 7, 2°), el
que nous rappelons ici alin
de discuter la précision des
résultats.

Soient (fig. 27) S, S" deux
positions du soleil données
par les coordonnées «, ¢, o,
¢', l'origine des ascensions
droites étant un point arbi-
traire qui pratiquement est
une position approchée du
point v, et soit @ 'ascension droite & déterminer du
point v; dans les triangles rectangles ySP, v'SP’, on a :

(1) lgs=sin(z—a)tgw,
tg 6’ =sin (' —a)tlg w.

Il faut choisir les observations de fagon a obtenir les
valeurs de @ et w avec la plus grande approximation
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possible;il est clair que, pour o, on devra prendre une
équation dans laquelle le coellicient de Lgw ait la plus
grande valeur possible; soit Ia scconde équation, qui
correspondra ainsi & unc observation faite au voisinage
du solstice; la détermination de &' scra facilitée par le
fait que la déclinaison varie peu au voisinage de son
maximum. Reste a choisir la premiére équation; si les
errcurs commises dans les observations et les calculs
sont assez petites pour (u'on puisse négliger leurs car-
rés, ¢'est-d-dire les assimiler i des différentielles, qu'on
représentera par le symbole habituel ¢, la 1 équation
donne :

da sin (& — a)

(2) =cos{a— aligw . d{a—a)+ dw

cos2o cos*w

En prenant, comme Leverrier I'a indiqué, pour
1" ¢quation du groupe (1) celle qui se rapporte & une
observalion faite au voisinage de I'équinoxe de prin-
temps, celte formule se simplifie et donne sensiblement,
a ¢tant la valeur conclue :

d

lg w

da —da—

’

si, au contraire, on forme la 17 équalion avec une obser-
vation voisine de l'équinoxe d’automne, l'ascension
droite «; élant voisine de 180°, en appelant a, la valeur
déduite du groupe (1), on a :

d,

b
tg w

da,=da,+

cn prenanl pour ascension droite de v la valeur moyenne
ata . vy o datday, .,

‘—)1’ I'errcur commise se réduit aT', si Ton
admet que les errcurs ds et d3, sont égales; en tout cas,
si ces derniéres contiennent des termes sensiblement

égaux et difliciles 4 évaluer, comme ceux des corrections
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de réfraction, ils disparaissent dans la différence. Kn
réalité, on remplaccra les observalions uniques au voi-
sinage des équinoxes par des groupes d’observations
dont les moyennes soient aux équinoxes.

22. Mouvement elliptique. — On sait que la consi-
dération des mouvements des diverses planétes a amené
Copernic 4 admettre que c’est la terre, et non le soleil,
qui se déplace dans le cours d’'une année; remarquons
que l'explication simple que ce déplacement permet de
donner de l'aberration annuelle est un argument de
plus en faveur du systéme de Copernic.

Nous supposerons donc maintenant que c’est la terre
qui décrit I'écliptique ; pour éviter toute confusion dans
les calculs, il suffira de rappeler que, par rapport i
trois axes de directions fixes, si X, Y, Z sont les coor-
données_géocentrigues du solell les coordonnees Izelw-
centriques de la terre sont —X, —Y, —Z; et que,
comme les directions ST et TS sont opposées, si la_
longltude héliogentrique de la terre est L, la longitude

géocentrique du soleil est 180°+ L.

"—“TET(T‘ se meut dans le plan de I'écliptique suivant
les lois que Képler a établies pour loutes les planétes :
I'orbite est une ellipse dont le soleil est un des foyers,
ct I'aire balayée par le rayon vecteur varie proportion-
nellement au temps. Nous ne nous arréterons pas a la
vérification directe de ces lois par l'observation, qui
résulterait de la comparaison des longitudes et des dis-
tances relatives, celles-ci étant inversement proportion-
nelles aux diamétres apparents du soleil; nous déve-
lopperons d’abord leurs conséquences.

Représentons (fig. 28) l'ellipse décrite par la terre T';
on appelle anomalie ¢raie ¢ l'angle formé par un
rayon ST avec le grand axe SA dirigé vers le sommet A
le plus rapproché du foyer S; ce sommet A sappelle le
périhélie (on dit le périgée quand on considire le mou-

Luc PicArT. — Astronomie générale. 6
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vement apparent du soleil); la distance ST —r s’ex-
prime en fonction de ¢ par I'équation de T'ellipse en
coordonnées polaires,

P “
1 4 ecos v J

r—
dans laquelle ¢ désigne 'excentricité de lellipse, ¢'est-

. 0S :
d-dire le rapport 2L

~ M OA «a
R O étant le centre de la
. courbe ; p estle paramétre,
b o égal & a (1—¢c?).
WA On sait que I'ellipse peul
A 0 S P A 4ire considérée comme la
Fig. 28. projection orthogonale

d’une circonférence de dia-
metre AA', celle circonférence détant tracée dans un
plan qui fait avee celui de Vellipse un angle dont le

cosinus est , ==/ —¢*; si I'on fail tourner le plan du

cercle autour de AA" de fagon & le rabattre sur le plan

de Uellipse, on obtient un point 1" de Iellipse en rédui-
b , .

sant dans le rapport — I'ordonnée MP du poinl du
@

cercle qui a méme projection sur OA.

L'angle u compris cntre OA et OM a regu le nom
d’anomalie excentrique; d’aprés ce qui précéde, on a :
{ reosv—acosu — ae,

(1) . —_— .
( rsin v:a\/l—efsmu;
on en tire, cn ajoutant les carrés membre a membre :
r*—a*(1 — e cosu)?
d'ou : .
’ N
(2) r—=a(l—ecosu), \\
puisque les deux membres sont positifs.
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En combinanl par addition et soustraction celte for-
mule avec la premiere du groupe (1), on a:

v w
. 2 - — o) ey

rcost——a(l —ec)cos?-
2 ( ) C)'

<

rsin®e=a (1 4 e)sin? %’

2
don : i
v T+e u
lg —— lg -

le radical étant pris positivement.
. . . dy .
La loi des aires se traduit par la formule »? —{; -l
[

L’'introduction de l'angle « permet d’intégrer cetle
¢quation sans calcul : T'aire du secteur elliptique STA
doit étre considérée comme la projection de l'aire SMA,
limitée par I'are de cercle AM, quand on considire
I'ellipse comme la projection du cercle; or on a :

aire SMA —aire OMA — triangle OMS,
et, « désignant la niesurc de I'angle en radians,

o

sinu;

-

aire SMA = 5;3 n—2

puisque le cosinus de I'angle du plan avee le plan de

— b
projection est —, on a donc :

ab
aire bTA— (# —esinu).
Soienl ¢ el ¢, les instants ot la lerre se trouve en T
eten A, Ula duree d’une l‘CVOlUthll; d’'apres la loi de

l\eplel le rapport de I'aire STA a laire de l'ellipse esl

[(l

égal & ; Paire de l'ellipse, projection de l'aire du

l'
cercle, esl égale & =ab; on a donc :

In
U—eslinu— C (t—t5);
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on pose n = [.‘» n étant le moyen mouvement angulaire
J
de la terre; 'angle
(4) 1=n(l—¢)

s'appelle I'anomalic moyenne, ces dénominations se
comprenant d'elles-mémes quand on compare le dépla-
cement du rayon vecleur a un mouvement angulaire
uniforme.

Si les deux constantes n ct ¢y, qui sont deux des élé-
ments de l'orbite terrestre, sonl connues, on détermi-
nera la position de la terre 4 un instant quelconque ¢
en calculant d'abord I'anomalie moyenne ¢ par la for-
mule (4), puis en résolvant I'équation de Képler :

{9) w—esinu=—zy;

quand on aura ainsi obtenu «, les formules (2) et (3)
donneront r el v,
e N ' PA a1 { . : . . N4
Lms.qu(,, dans I'éqnaltion (5), on suppose par exempleZ
compris entre 0 el =, il existe une racine « el une
seule dans le méme intervalle; si P'on pose en clfet :

¢(¢) =u—esinu—7,
{ ayanlt la valeur donnée, on a manifestement :
#(0) <0, ¢(x)>0;

la fonction o (u) est croissante quand « varie de 0 a =,
puisque sa dérivée 1 — e cos u est loujours positive;
elle s’annule donc une fois et une fois seulement dans
I'intervalle; le raisonnement s'applique sans modili-
cation quand les limites sont = et 2=, aussi bien pour {
que pour .

11 suit de 14 que si 'on a formé une table des valeurs
de «—e sin « ayanl pour argument u, i} suffit de cher-
cher dans cctte table le nombre le plus rapproché d’une
valeur donnée de ¢ et de lire I'argument correspondant
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pour avoir une valeur approchée de «; de telles tables
ont ¢1¢ calculées, non seulement pour I'excentricité e de
I'orbite terrestre, mais pour une série de valeurs de ¢
assez rapprochées, de sorte qu'on peut les utiliser pour
toutes les planétes.

Pour calculer plus exactement «, en partant de la
valeur approchée u, trouvée dans la table et qui cor-
respond au nombre g, voisin de { tel que { =—=u,—e¢
sin u,, on applique la méthode d’approximation de
Newton; c'esl-a-dire qu’en appelant u,~+-8u la valeur
exacte de u, on suppose su trés petit, et on forme
I'équation :

u, —esinu, -1-ou (1 — ecos u,) =1,
(ui donne : '

t—10

1—ecosu,’

DI —

1 . ,
le facteur —————— est aussi donné par une table.
1 —ecosu,

Lorsqu’on calcule une éphéméride, c’est-d-dire une
s¢rie de positions pour des valeurs de ¢ croissanl en
progression arithmétique, il est avantageux, au lieu de
résoudre chaque fois 'équation de Képler, d’employer
des développements en série pour trouver u, ¢, et r;
ces développements procédent souvent suivant les
puissances de e: dans le cas de la terre, ils sont rapi-
dement convergents, puisqu'on a approximativement

1,y - .
e=g5s I'étude théorique de ces développements est
d'un trés grand intérét, mais nous ne pouvons donner
ici que le premier terme de chacun d'eux; de l'équa-
tion [5), on tire tout de suite, en négligeant les termes

el e?: — l
u=% +esny; |
L

on a de méme, d'ap@(?) :

r—a(l —ecosl);
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¢ est douné par la formule (3); la dilférence ¢ — w s’an-
nule quand e s’anuule; on aura le coeflicient de ¢ dans
le développement de cette différence en considérant ¢
comme fonction de e seulement, et calculant la dérivée

- pour ¢=.zo; de la formule (3), en prenant les loga-
Ao () §

rithmes des deux membres, puis les dérivées, on tire :

1 dv 1 1 1 )
sinvde 2 <1 ~'}—c+ I-—e/)’

le coefficient cherché est donc sin ¢, et, & 'ordre d'ap-
proximation auquel nous nous bornons, il vient :

y=u -+ esiny,

1o e 4 2esins |

23. Eléments de l'orbite terrestre. — L'orienta-
tion de lcllipse décrite par la terre dans le plan de
I'écliptique est délerminée par I'angle que fait le grand
axe, dirigé¢ vers le périhélie, avec la direction origine
des angles; cet angle & est la longitude du périhélie:
nous avions di, pour définir la position & un instant
donné, introduire précédemment les éléments n, ¢,
et ¢; il resterait i fixer la longueur du demi grand
axe a; cetle quantilé est prise pour unité de longueur
dans le systéme solaire, et nous ne la comparerons que
plus tard aux longueurs mesurées i la surface de la
terre, quand nous d¢tudierons la dctermmdllon de la
parallaxe solaire.

Des observations, on déduit les longitudes 1. du

d’ot enfin :

soleil ; avec les notations precedentes on i L_u—{—r \
ct I'on appelle L. la longitude ¢raie, par opposition avec
la longitude moyenne I, quon dcdml de l'anomalie
moyenne par la formule | =+ .

Au bout du temps U, les longitudes L. ou / ont aug-
menté de 360°; si I'on mesure U en jours el fractions
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de jours, le quolient 3—(31) qu’'on exprime généralement
en sccondes, représenle le moyen mouvement de la
terre en un jour; au lieu de considérer une secule révo-
lution, on en fait intervenir le plus grand nombre pos-
sible, et I'on part de deux longitudes I et L' qui diffe-
rent cntre clles d’'un nombre de degrés trés rapproché
d'un multiple de 360; cn divisant cct angle par le
nombre de jours écoulé entre les observalions des
deux longitudes, on obtient n.

Pour obtenir e, & et ¢, on peut employer la série
qui donne ¢ en fonction de {; nous avons justemecut
formé le premier terme de cette série afin de pouvoir
donner un apergu de la méthode; ona;

' ,::—}—z:r—{—?esin';-i—R;"-\ T

[V

IR contient e? en facteur; c¢’est donc une petite quantité;
I'erreur commise sur son calcul d'aprés l'expression
analytique sera multipliée par un nombre trés petit et
pourra étre négligée; considérant deux observations
relatives aux époques ¢ et ¢;, on a :

L=n{t—t)+o+2esinn{t—1)--R,

Ly=n(t,— ty) +a--2esinnt, —1,) + R;

en retranchant membre & membre, on ¢limine i, el
I'on a:
L, —=L=n(t,—t) 4+ 2e sin nt,(cos nt, — cos nt)
—2ecosniy(sinnt, — sinnt) + R, — R;

celte équation ne contient que deux inconnues: e sinn ¢,
et e cos nt,; en formant, au moyen d'une lroisi¢me
observation de longitude a I'époque ¢,, une seconde
¢quation analogue, on pourra délerminer ces deux
inconnues, et par suile ¢ et ¢;; 'une quelconque des
observalions, prise isolément, donnera ensuile @.
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. < e . 1 ..
I’excentricité ¢ est environ 5 I'époque ¢, du pas-

sage au périhélie est voisine du 1° janvier; la longi-
tude du périhélie est & peu pres 2800.(= 2.7, 7-,

On peut calculer e d’'unc autre fagon (indépendam-
ment des méthodes fournies par la mécanique céleste) :
la dilférence v — ¢, qui porte le nom d'équation du centre,
est positive quand { est compris entre 0 et 180°; en
effet, de I'équation de Képler (5), il résulte qu'on a
u>{; de la formule (3), v>>u; d’autre part, cette dil-
férence s'annule pour les limites 0 et 180°; clle passe
donc par un maximum dans lintervalle. et 'on pent
déterniiner le point de I'ellipse auquel correspond ce
maximum cn annulant la dérivée; on a :

dy d7 1 _dy K
it =@ "TETh

K désignant la constante des aires; on peut ainsi obte-
nirr, d’ou v, ¢ et { poui le point correspondant, ces
diflérentes quantités dépendant seulement de e; le
maximum de ¢—{ se développe en série procédant
suivant les puissances de e, les deux premiers termes
étant

la ditférence ¢ — est aussi la dillérence I.— 1 entre la
longitude vraie obseryée et la longitude moyenne, (u'on
peut calculer, si I'on connait » et les valeurs appro-
chées de @ et ¢,; en comparant la valeur observée i
I'expression théorique, on peut obtenir e par approxi-
mations successives,
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24. Unites de temps. — Nous avons jusqu'a présent
appelé jour sidéral l'intervalle qui s’¢coule entre deux
passages conséculifs d'une étoile au méridien; cette
définition est défectucuse, puisque par suite du dépla-
cement de I'équateur, l'ascension droite d'une éloile
varie d'un instant a4 l'autre, cetle variation n'étant pas
la méme pour toutes les étoiles. Pour obtenir une unité
qni, saus étre tout & fait constante, n’a que des varia-
tions pratiquement inappréciables, on nomme jour sidé-
ral I'intervalle compris entre deux passages successils
du point ¢quinoxial ¥ au méridien d'un lieu.

En toute rigueur, il faudrait considérer I'axe de rota-
tion instantané de la terre, et la rotation instantanée
autour de cet axe, qui ne coincide pas tout i fait avec
'axe de figure de la terre; mais si 'on marquait sur le
globe terrestre les extrémités des deux axes, la distance
maxima des deux points serait de 60 centimétres; on
peut donc admettre que la rotation s’effectue autour de
I'axe de figure; d’autre part la théorie indique que la
projection de la rotation sur l'axe de figure est cons-
tante quand on tient compte des attractions des cotps
extérieurs. Mais lé point ¢ ne peut étre considéré
comme fixe sur l'équateur : dans un jour, en consi-
dérant I'équateur comme plan de référence, I'écliptique
paraits "étre déplacé, et son intersection avec l'équateur
avarié; si I'on se borne 4 la partie principale du phéno-
meéne de précession, le point v se déplace uniformément,
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dans le sens rétrograde, de 07,126 par jour; la durée
07,126 ,
1—5':0'\,008,
que la durée de la rotation terrestre, et serail constanle.
Le déplacement du point v est en réalité plus complexe :
la nutation le (ait osciller de 18" autour de sa position

du jour sidéral serait ainsi plus courte de

5

2 v,
movenne en 18 ans 3 de sorte que 1'écart de 18" est

alleint au bout d'un peu plus de 9 ans; comme cet
écart périodique ne dépasse que trés peu une scconde
en 9 ans, aucune pendule ne permet de 'apprécier; «
fortiorila variation du cocflicient annucl de précession,
correspondant 4 l'existence d'un terme en ¢ dans
I'expression du mouvement de v, est négligeable, puisque
la variation dont il s'agit est, en un an, de 0”,0009.

L’année tropique cst l'intervalle de temps durant
lequel la longitude moyenne du soleil, complée i partir
de I'équinoxe vrai, augmente de 360°; le phénomene
de nutation fait osciller la durce ainsi définie de sept
minutes environ aulour de ce qu'on appelle I'année tro-
pique moyenne; celle durée clle-méme n’est pas cons-
tante, en raison de l'existence du terme en ¢ dans
I'expression du déplacement du point y. On a convenu
de faire débuter l'année tropique au moment ou la lon-
gitude du soleil est de 280°; c’est une époque voisine
du 1°* janvier, mais qui peut s’en éloigner d’un jour ou
deux; on la désigne par janvier 0, ou par le millésime
de l'année, suivi d'un zéro; la durée de l'année tro-
pique, calculée pour 1900, 0, était de 366,242199 jours
sidéraux ; elle diminue, en une année, d'une fraction de
jour égale a 6><107%.

L’année sidérale esl le temps nécessaire pour que la
longilude moyenne du soleil, comptée i partir d’un
point fixe v, de I'écliptique, augmente de 360°; comme
le déplacement du point v a lieu dans le sens rétro-
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grade, cette durée est un peu plus longue que celle de
I'année wropique; elle est de 366,256 ; dans 'étude du
mouvement clliptique de la terre, c’est la durée U de

I'année sidérale qu'il faut prendre pour calculer le
2= . ’ . R
moyen monvemenl n——- <= 7.l PRl ey /
- L A [

R, [ : ’,

On appelle jour solaire vrai Vintervalle de deux pas-
sages du soleil au méridien; cet intervalle n'est pas
constant, car l'ascension droile du soleil ne varie pas
proportionnecllement au temps; d'une part la longitude
du soleil ne croit pas d’'une fagon uniforme, puisque
Péquation du centre est une fonclion périodique du
temps; d'un autre colé, a des arcs ¢gaux de I'éeliptique
ne correspondent pas des angles horaires égaux. Pour
obtenir une mesure du temps basée sur le mouvement
diurne du soleil, on considére un soleil fictif, appelé
soleil moyen, qui se déplace sur I'équateur d'une facon
uniforme : 'ascension droite du soleil moyen, comptéc
A partir de I'équinoxe moyen mobile, est égale a la
longilude moyenne du soleil, complée & partir du méme
point.

Le jour solaire moyen est'intervalle de deux passages
conséeutifs du soleil moyen au méridien; sa durée est
constante, le seul terme qui la modifie un peu élant,
dans le déplacement de v, le terme en ¢* toul a fait
négligeable.

Le jour moyen est un peu plus long que le jour
sidéral, puisque l'ascension droite du soleil moyen
angmente de 360° pendant une année tropique; dans
le méme temps, le soleil passe une fois de moins au
méridien que le point v, de sorte que le nombre de
jours moyens contenu dans une année Llropique est
365,2422. Pour passer d'une durée exprimée en jours
el fractions de jours sidéraux 4 la méme durée
exprimée en jours moyens, ou inversement, il suffit
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d’effectuer une régle de trois. Dans la pratique, on part
du fait que :

1 jour moyen égale un jour sidéral, plus 236,5553 se-
condes stdcérales,

| jour sidéral égale un jour moyen, moins 235,9094 se-
condes moyennes,
et 'on caleule la correction i ajouter & un nombre donné
en fractions de jours moyens pour obtenir le méme
nombre exprimé en jours sidéraux ou inversement. A
la fin de la Connaissance des Temps, on trouve des
tables donnant ces corrections de minute en minute
pour des durées inférieures i 24 heures, et les complé-
ments pour des secondes ou fractions de seconde.

25. Temps sidéral et temps moyen. — On a délini
dés le début le temps sidéral, ou I'heure sidérale 4 un
instani donné¢, comme l'angle horaire du point v; de
méme le temps moyen est 'angle horaire du soleil
moyen, le midi moyen, origine du jour moyen, étant
I'instant du passage du soleil moyen au méridien; tou-
tefois, en raison de la difficulté pratique de faire com-
mencer le jour & midi, le temps civil est avaneé de
12 heures sur le temps aihsi défini, qu'on appelle temps
moyern astronomique.

Pour comparer une pendule de temps sidéral i une
pendule de temps moyen, il faut d’aberd tenir compte
du changement d’origine; la Connaissance des Temps
donne pour chaque jour I'heure sidérale & midi moyen,
calculée pour le méridien de Greenwicli; cette heure est
obitenue par la formule !

18

I =18"38"45".836 +- 86401",84542 1 + 9",315 1

4P

Les trois premiers lermes représentent l'ascension

1. Andoyer. Cours d’astronomie, tome I, 3¢ édition, p- 285,
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droite du soleil moyen rapportée a I'équinoxe moyen;
¢t est complté en années julicnnes de 3651,25 a partir
de 1900, 0; le dernier lermne P représente le déplace-
ment du point v dit a la nutation, qu’il est nécessaire
d’ajouter pour rapporter le soleil moyen a I'équinoxe
vrai.

L'heure sidérale déterminée par des observations
wm¢éridiennes d’étoiles fondamentales est une heure
locale; clle ne peut donc ¢tre comparée directement
avec I'heure du passage du soleil moyen au mnéridien
de Greenwich, et il faut corriger /4 pour obtenir 'ascen-
sion droite du soleil moyen au moment de son passage
au méridien du lieu d’observation; celte corrcction s¢
fera en changeant ¢ dans la formule précédente, ct
comme eclle ne sera sensible que dans le terme en ¢,
clle sera une constante pour un lieu donné; c¢’est ainsi
que pour Paris, dont la longitude orientale est de
9w20%,93, elle scra de 15,53.

La dilférence entre I'heure /%, marquée par une pen-
dule sidérale et I'heure / ainsi corrigée mesure le temps
sidéral écoulé depuis le passage du soleil moyen au
méridien ; convertie en temps moyen par la régle indi-
quée plus haut, elle fournit I'heure moyenne locale i
I'instant considéré.

On sait que, par convention, I’heure légale n'est plus
I'heure moyenne locale; on a divisé la surface terrestre
en 24 fuseaux horaires, par des méridiens dont les lon-
gitudes différent respectivement d'une heure, le pre-
mier (useau étant limité par deux méridiens a trente
minutes chacun du méridien de Greenwich; on adopte
dans chaque fuseau l'heure du méridién qui passe au
milieu, et I'on étend cette régle & un pays tout enlier
quand ses limites ne sont pas trop extéricures au fuscau.
En France, I'heurc légale est celle du méridien de
Paris, augmentée de 9 minutes 21 secondes.
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26. Temps vrai. Equation du temps. — Le lemps
vrai est l'angle horaire du soleil ; la détermination de
cet angle a un instant donné exige le calcul de I'ascen-
sion droite du soleil; on doit d’abord obtenir la longi-
tude L, qui estégale ala longitude moyenne ! augmentée
de V'é¢quation du centre C; on aura ensuile l'ascension
droile , en se reportant au triangle v PS (fig. 27), par
la formule

(1) lga—=coswigL.

l.a dilférence z— L est une fonction périodique de L,
et par suite de /; on l'appelle la réduction @ lU'équa-
teur p; I'ascension droite du soleil est ainsi

a—an-+C+p,

%, désignant l'ascension droite du soleil moyen au
mcéme 1nstant.

Si ¢ est 'heure sidérale, /4 'heure vraie, 4, l'heure
moyenne, on a :

(= z--h.
{—aom 4+ ,Inn
d’ou :
(2) oy —h—=a —a, =C-l-¢.

La différence £, —/, ceprimée en temps moyen, a
recu le nom d’équation du temps.

La Counaissance des Temps donne pour chaque
Jour, i midi moyen, I'équation du temps {changée de
signe dans les tables); clle donne aussi la méme quan-
Lité pour midi vrai.

La détermination du midt vrai, ¢’est-a-dire de 'ins-
tant du passage du solcil au méridien, est un probléme
important pour la pratique, cn particulier pour la dis-
cussion decs observations méridiennes du soleil; il
s'agit, non plus de calculer « pour une époque donnée,
mais de trouver une époque telle que 'on ait a=¢,.
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On forme le tableau des valeurs de « pour chaque
Jour & midi moyen; soit %, celle valeur pour un jour
déterminé, et soit 0 la fraction de jour moyen, positive
ou négalive, qui, comptée a partir de midi moyen,
s'écoule jusqu'au midi vrai; 0 est toujours une pelile
fraction, puisque I'équation du temps reste inférieure a
17 minutes; on peut donc admeltre que, pendant cet
intervalle, I'ascension droite du soleil varie proportion-
ncllement au temps; 'ascension droite « au moment du
passage du soleil au inéridien cst alors :

a—=uay + DAz,

Az, désignant la variation de 2, ¢n un jour, qu'on Lrou-
vera dans le tableau calculé. Maisla dilférence des temps
des passages du soleil et du soleil moyen est aussi la
dillérence des temps sidéraux & midi vrai et dmidi moyen
x— =, ; cclle différence, convertic en fraction de jour
moyen est donc égale 4 0; on a ainsi :

& — oy N

) -~

T 86400 N -1
N élant le nombre 365,2422; de jours movens con-
tenus dans I'année tropique; d'ou. deux ¢quations pour
calculer 0 et a; 0 est I'équalion du temps a midi vrai
exprimée en fraction de jour.

L’équation du temps varie d'une fagon assez com-
pliquée; la ligure 29 représcente approximativement sa
marche au cours d'une année; les valeurs maxima et
minima sont les suivantes :

12 féveier . . . . . . . . . .. 14w25;
16 mai. . = . . . . ... ... —3™47;
26 juillet. . . . . . . . . ... 6m20°;
3 novembre. . . . . . . . . . —16=22.

On se rend compte du sens de cetle variation cn par-



96 ASTRONOMIE GENERALFE

lant de la formule (2) et formant des expressions appro-
chées de C et de s; nous avons vu que C est sensi-
blement égal 4 2esin?, ¢ désignant 'anomalie moyennc

12 fevrier

1% janvier 26 juillet
' septembre /

5 avril\/lf  juin 25 decembre

14 mai

J novembre

Fig. 20.

du soleil; pour avoir une approximation analogue de ¢,
il suffit d'écrire la formule (1) sous la forme

/

‘-.",7 K ? ~ l—lg‘giz'-) “\ oo
"' N ‘ [ga; ~. _lgL; ‘\f . N
()] N Lo
N 141525

.,
clle est alors semblable & la formule (3) du 2 26 qui
relic les anomalies vraie ct excentrique, ct 'on en

déduit

p:a—L:—lg*%sinQL, v

en laissant de coté des termes qui contiennent en fac-
LW . ,
teur gt sl dans cetle expression approchée, on rem-

place L. par I, on trouve, pour valeur approchéc de
I'équation du temps,

461° sin 7 — 592° sin (27 - 203°,3);
on peut construire la courbe poinl par point, en pre-
nant la différence des ordonnées des deux sinusoides

y=46l'siny,  y=>592"sin (25 203",3).
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Quand I'équation du temps est positive, midi moyen
précéde midi vrai; la seconde moitié du jour, mesurée
sur le temps moyen local, parait plus longue que la pre-
micre; lorsque, comme au début de l'année, I'équation
du lemps augmente en méme temps que la durée de
I'éclairement solaire, les jours paraissent augmenter
beaucoup plus le soir que le matin; il arrive méme que
les ]ours paraissent encore diminuer le matin aussitot
apres le solstice d'hiver.

Lorsque I'équation du lemps varie peu, ce qui arrive
au voisinage de ses maxima ou minima, la durée du
jour vrai est sensiblement égale & la durée du jour
moyen; au contrairve, lorsque la variation de 1'équation
du temps est maxima, le jour vrai dillére du jour moyen
de la plus grande valeur possible; cette différence peut
altcindre 30 secondes.
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27. Mouvement apparent des planétes. — On sail

qu'il existe huit planétes principales, dont les distances
au soleil sont exprimées par les nombres suivants :

Mercure. . . . . 0,39 | Jupiter . . . . . 5,20
Vénus. . . . . . 0,72 | Saturne. . . . . 9,55
La Terre . . . . 1,00 | Uranus . . . . . 19,22
Mars . . . . . . 1,52 | Neptune. . . . . 30,11

En outre, le sysi¢me solaire comprend des petiles
planétes et des cométes; le nombre des petites planétes
actuellement connues est voisin de mille; la plus grande
partie d’entre clles sont situées entre Mars et Jupiter;
toutefois l'une d’clles, Kros, se meut cntre la Terre et
Mars, et quelques-unes, dites troyennes, sont scnsi-
blement 4 la méme distance du soleil que Jupiter.

Si I'on représente sur une sphére la suite des posi-
tions apparentes d'unc planéte, on constate que ces

positions restent au

— '01S1 . belin-
> — voisinage de 1'éclip

Q tique ; maisla courbe
Fig. 30. déceriten’estlpassim-

ple, au moins dans
certaines régions; elle forme des boucles ou des sinuo-
silés analogues a celles de la fig. 30, dans laquelle la
droite médiane représenterait I'écliptique; ¢'est-a-dire
qu’a cerlains moments, la longitude apparente, qui en
général est croissante, varie en sens conlraire; on dit
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qu'il y a station, puis rétrogradation du mouvement cn
longitude.

Le systéme de Copernic, en admettant que toules les
planétes sont en mouvement par rapport au soleil,
permet d’expliquer cette complication apparente; tout
d’abord, les écarts en latitude, c'est-i-dire de part ct
d’autre de l'écliptique, tiennent 4 ce que la planéte se
meut dans un plan qui ne coincide pas avec le plan de
I'écliptique. On peut se rendre comple des anomalies
en longitude en se bornant au cas ol la planéte reste
dans ce plan; on simplifiera encore, sans trop s'¢loi-
guer de la réalité, en supposant que les mouvements
héliocentriques de la planéte et de la terre sont cii-
culaires.

Soit n le mouvement angulaire de la terre, a sa dis-
tance au soleil, n’ et @’ les mémes ¢léments pour la pla-
néte; on prendra pour origine du temps ¢ l'instant ol
les trois astres, planéte P, soleil S, terre T sont en
ligne droite dans l'ordre PST, et pour axe des x la
direction correspondante, qui sera aussi l'origine des
longitudes. A un instant ¢, les coordonnées de la lerre
par rapport a Sz et a 'axe Sy perpendiculaire scront:

acosni, asinni;
celles, de la planeéte,
« cos (n't 4 180°), a’sin (n't -}- 180°);
les coordoundées de la planéte par rapport d deux axes
ayant la lerre pour origine et paralléles aux premiers
seront :
— a®cosnl— da' cos n't, ~—asinnl—a' sinn't,

et la longitude géocentrique L de la planéte sera donnée

par la formule
asinnt 4+ a'sinn't

tgL—--

acosnt+a' cosn't’
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un calcul facile permet de trouver la dérivée Spiona:

dl. na+na* 4 in+n'1aa’ cosin’ —nit
dt a? 4 @ 4 2aa’ cos (n' —nil ’

le dénominateur est loujours positif, sa plus petite
valeur étant (a—a')?; n et n’ étant tous deux positifs,
le numérateur est une fonction périodique de ¢ qui reste
positive pendant plus de la moitié de la période; le
mouvement apparent est donc en général direct; il ne
peut devenir réirograde qu’au voisinage des valeurs de

t telles que
cos(n' —njl=—1;

la différence des longitudes aura augmenté d'un mul-
tiple impair de 180°, c’est-d-dire que les trois astres
scronl encore en ligne droite avee la disposition SPT
ou STY, suivant qu'il s’agit d’une planéle inféricure ou
supericure; le mouvement deviendra cffectivement ré-
trograde si l'on a .

nat+n'a? < (n+ nlaa’;

or la troisieme loi de Képler rattache les mouvements
angulaires et les distances au soleil par les relations

n2a’s =n"*a’>=12;

en éliminant n et ', on arrive a l'inégalité

'
Va+ye <4 2L
Va
qui est vérilice quelles que soient les valenrs relatives
de a el a’.

On s’explique sans caleul que 'élongation d'une pla-
nele inférieure, c'est-a-dire la dilférence de sa longi-
lude géocentrique ct de celle du soleil, ne puisse
dépasser en valeur absolue une limite égale a la moitié
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de Pangle sous lequel Porbite enticre est vue de la
terre; au contraire, une planéte telle que Mars peut étre
en opposition, en quadrature, ou en conjonction, termes
qqui correspondent respectivement aux cas ou les lon-
gitudes géocenlriques de l'astre et du soleil different
de 180°, de 90, ou sont égales.

28. Lois de Képler. Eléments d'une orbite plané-
taire. — L’hypothése d'un mouvement circulaire uni-
forme de la terre autour du soleil est en contradiction
avec le phénomeéne de l'inégalité des saisons, et les
aslronomes grecs avaient di déjd abandonner l'idée de
la rotation uniforme du rayon terre-soleil; Copernic,
reprenant I'une de leurs hypothéses, supposait que la
terre décrit un cercle dont le soleil n’est pas le centre,
d'une fagon telle que le rayon vecteur joignant la terre
a I'équant, point symétrique du soleil par rapport au
centre du cercle, ait un mouvement angulaire uniforme;
nous ne mentionnons cette loi inexacte et compliquée
que parce qu'ellea servi d'approximation a Képler pour
former, dans son étude du mouvement de la planéte
Mars, les positions de la terre par rapport au soleil.

C’est par une longue série de titonnements et d’ap-
proximations successives que Képler est arrivé a con-
clure d’abord que l'orbite de Mars est clliplique, puis
a ¢énoncer les deux au-
tres lois (ui rendent M
son nom immortel, et
I'on ne peut (u'entre-
voir les idées qui I'ont g -

guidé : il s’agissait de T
relier entre elles la lon- Fig. 21.

gitude héliocentrique

de Mars et la longucur du rayon SM (fig. 31). Or la
longitude héliocentrique n'est directement connue,
pour un observateur terrestre, qu'a I'époque ou elle
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est égale 4 la longitude de la terre, c'est-d-dire au
moment ou Mars se trouve en opposilion. D'une oppo-
silion & la suivante, la longitude de la terre dépasse
ccelle de Mars de 360°; lintervalle correspondant
s'appelle la durée de la révolution synodique; si n est
le moyen mouvement de la terre, n' celui de Mars, et
si I'on néglige les excentricités des orbites, on a, pour
calculer la durée s de la révolution synodique :

(n —n'je == 3609,

les durées des révolutions sidérales élant

cl

’

3600 3600
[;

7

n
on en déduil :

les observations donnant ¢, on peut calculer U’, puis
n'y puis, pour une époque doundée, la longitude hélio-
centrique qui est égale a celle de la terre au moment de
'opposition, et donl la varialion est n’t dans le temps ¢;
on a ainsi une ¢valuation approchée de la longitude
de SM.

Il existe d’ailleurs un moyen différent d’obtenir n'; il
consiste i noter I'instant du passage de la planéte dans
le plan de lécliptique; la position correspondante
s’appelle un neeud de l'orbite, et I'on distingue le neeud
ascendant du nceud descendant, le premier correspon-
dant au passagede la plane¢te de 'hémisphére Sud dans
I'hémisphére Nord; l'intervalle qui s’écoule entre deux
passages consécutifs d'une planéte au méme neeud cst la
durée U’ de révolution de la planéte.

Dans le triangle STM, Pangle en T est donné dirce-
tement par I'observation; du calcul approché de 'angle
en S, qui est la différence des longitudes héliocen-
triques de Mars et dela terre, Képler déduisaitle rapport
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SM
:S_,l.
de ST). L’excentricité de I'ellipse décrite par la terre
est d’environ 0,017, celle relative & Mars est 0,093; la
variation de SM est donc quatre fois plus grande que
celle de ST, circonstance évidemment favorable a la
découverte des lois du mouvement; les deux premiéres
lois de Képler furent publiées en 1605, la derniére
¢n 1618; elles s’énoncent ainsi :

» d'olt la loi de variation de SM (dépendante de celle

1° Chaque planéte se meut dans un plan passant par
le soleil, et décrit une ellipse dont le soleil est un
foyer;

2° Les aires balayées par le rayon vecteur sont pro-
portionnelles aux temps employés pour les parcourir;

3° l.es carrés des durées U des révolutions sont pro-
portionnels aux cubes des grands axes; si l'on intro-
duit les moyens mouvements n, on peut traduire cctte
loi par la relation n%®= A%, &* restant constant quand
on passe d'une planéte i une autre.

Les formules qui permettent de définir le mouvement
d'une planéte sur son orbite sont, en vertn des deux
premicres lois, celles qui ont été données plus haut
pour I'étude du mouvement annuel de la terre.

La détermination d'une orbite exige la connaissance
de six quantités, appelées éléments de l'orbite :

6, longitude du nceud ascendant, et i, inclinaison du
plan de l'orbite sur I'écliptique, définissent la position
du grand cercle qui représente le plan de l'orbite sur
la sphere céleste;

I'orientation de 'ellipse dans ce plan est connue par
I'angle g que forme la direction du périhélie avec celle
du nceud ascendant; cet angle s’appelle argument de
latitude du périhélie; on introduit plus fréquemment la
somme 0 4+ ¢=uw, qu'on appelle longitude du périhélie
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dans Uorbite: il est & notler que les angles 0 et g ne sonl
pas comptés dans le méme plan;

le demi grand axe a et I'excentricité ¢ fixent la forme
et la grandeur de I'ellipse; a est loujours évalué en
prenant pour unité la dislance moyenne de la terre an
soleil; la 3¢ loi de Képler donne le moyen mounvement

n:—]%; les 5 éléments précédents déterminenl con-
az

plétement la trajectoire de la planéte; il reste & relier
une position sur cette trajectoire a l'instant correspon-
dant; on prend souvent pour 6° élément Pinstant ¢, du
passage au périhélie; la longitude moyenne de Uépoque
est unc conslanle équivalente: on appelle longitude
dans Uorbite 4 un instanl donné la soinme &+ ¢ de la
longitude du périhélie et de 'anomalie vraie; de méme
la longitude moyenne I est la somme ¢ dans la-
quelle Vanomalic moyenne { remplace I'anomalie
vraicy; on a {=n(t —¢,); la longitude moyennec< de
I'époque est la longitude / 4 I'époque ¢t =0; on a donc
¢ =m—nt,; quand on prend = comme 6¢ élément, on a,
pour calculerg, la formule

r—ntl 4

m

— OJ.

29. Ephéméride d'une planéte. — Il s’agit mainte-
nant, connaissant les six éléments précédents, de déter-
miner la direclion vers laquelle un obscrvateur ter-
restre doit diriger sa lunette pour trouver la plancéte; on
publiele calcul de I'ascension droite et de la déclinaison
géocentriques, la correction de parallaxe diurne étant
ensuite appliquée pour chaque observateur; une suite
de positions ainsi formées pour des dales successives
constitue ce qu'on appelle une éphéméride de 'astre.

Iin premier lieu, oun calcule Panomalic moyenue g
comme il vient d’¢tre expliqué; on en déduit 'anomalie
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excentrique « par la résolution de U'équation de Képler,
puis Panomalie vraic ¢ et le rayon vecleur r par les

formules

l1--e
lo = — / for—s r—aill -—-ecosil.
/T—e"

La longitude dans l'orbite est &+ ¢, et la partic de
cet angle (ou I'argument de latitude), comprise dans le
plan de l'orbite, est; — 0~ ¢; si donc onappelle .z, y, =
les coordonnées de la planéte par rapport aux Lrois
axes rectangulaires qui se rapportent a I'éeliptique,
Uorigine étant au centre du soleil, ona (27, 3°) :

[
x=r cosbcos(w—0 4 v)—sinbsinio — 04 vicosi,
v=rs[inbeos (@ —0-+v) & cosOsin{o— 04 vjcosi],

s=rsin(a —0 4+ v}sini.

On passc de ces coordonnées aux coordonnées rec-
tangulaires 2’, ¥, 5', relatives i I'équateur, par une rota-
tion des axes autour de Sz, d'un angle w égal & 1'obli-
quité de I'écliptique, cette rotation ayant lieu dans le
sens rétrograde; les formules de transformation sont :

r'=ua,
9= cosw —zsinm,
d=ysinw 4 zcosw.

Chacune des expressions ainsi oblenues est une
somme dc la forme % sin (G —0+4-¢) 4+ HBcos 5 —0+4v);
cn réunissant les deux termes, on a :

£ =arsin (A 4 ¢),
¥y =brsin(B 4+ v),
3= crsin(C -y,

ou a, b, ¢, A, BB, C désignent des constantes qui sont
calculées une fois pour toultes.
Si l'on appelle %, 7, I les coordonnées reclangu-
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laires de la planéte par rapport i des axes ayanl pour
origine le centre de la terre et paralléles aux axes
Sa'y's’, et si I'on désigne par X, Y, Z les coordonnées

du soleil par rapport a ces axes, on a :
t=—ux'-}X, =y +7Y, t=z'+Z.

Les coordonnées X, Y, Z sont connues par I'étude du
mouvement annuel de la terre; elles sont fournies de
jour en jour par la Connaissance des Temps.

On a cenfin, pour calculer I'ascension droite «, la dé-
clinaison 3 géocentriques, et la distance s au centre de
la terre, les formules

IrIscC0sacos, 7,z o sin A cosa, —=sin".

Al
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GRAVITATION

30. La loi de Newton déduite des lois de Képler.
— Les dimensions des divers corps du systéme solaire
¢lant trés petiles par rapport aux distances qui les sé-
parcut les uns des autres, on pourra, pour ¢tudier les
causes de leurs mouvements, les assimiler a des points
maléricls; ce point de vue est d'ailleurs justifi¢ par le
théoréme de mécanique qui donne les lois du mouve-
ment du cenlre de gravité. Une autre approximation,
sur laquelle on reviendra plus loin, consiste 4 admettre
que le soleil est fixe.

D’aprés le principe de linertie, chaque planéte est
soumise iiune force; par raison de symétrie, cette force
est dirigée dans le plan de T'orbite; prenons dans ce
plan deux axes de coordonnées rectangulaires ayant
pour origine le soleil; les équations du mouvement

sont

r a2y

—~ =X, m——=7,
-l'3 dar

&!%

(1) m

x cly étant les coordonnées de la planéte, m sa masse,
Xet Y les projections de la force qui I'anime.

Pour traduire la loi des aires, on exprime que le
quolienl par dtde 'aire du triangle ayant pour sommet
I'origine et pour base la droite qui joint le pomt T,y an
point x4 dr, y +dy esl constanl; on a ainsi :

dy  dx__

P TERNEPTES C,
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C ¢tant le double de Taire balayée par le rayon
vecteur dans 'unité de temps ; on en déduit :

d2y d*r 0
r—_——y— ==
Ve T e

d’oll, en tenant compte des équations (1)

X Y

ce quimontre que la foree agissant sur la planéte est une
force centrale, dont la direction passe toujours par le
soleil. Cetle force est altraclive, puisque la councavité
de I'ellipse décrite est toujours tournée vers le soleil;
nous supposerons que¢ son intensité I* dépend seule-
ment de la distance » de la planéte au soleil, et nou de
I'orientation du rayon vecteur dans 'espace; 7 est
ainsi une fonction de r seulement, comptée posilive-
ment de la planéte P vers S, de sorte qu'on a :
xz_lri,’_. Y=—=—F2;

r
la combinaison bien connue qui permet d'arriver au
théoréme des forces vives, formée en ajoutantmembre
a membre les équations (1) aprés avoir multiplié¢ les
deux membres de la premicére par dr, ceux de la se-
conde par dy, donne, cn appelant V la vitesse de la
planéte,
(2) d (mVe)=—2Fdr.

Mais, si I'on se reporte a I"étude du mouvement
elliptique faite dans le Z 26, on a, en choisissant
convenablement les axes de coordonnées :

r=—uacosu—ae, 1':(1\/1—6* sin u,
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d'on :
dr . du dy —_— du
S — @ SN - —'—:a\/l—c-vosurﬁv
¢

dt ™ dt dt
\'B — ) 1 o -] dlt * .
—=a*{] — e* cos° u) i 5

n est délini en fonction du temps par 'équation de
Képler, u—e¢ sin u=n (t —¢,}, qui donne

du n

dt 1—ecosu’
on a done :

Ve g 14 ecosu
_ l—ecosu

ou bien, en tenant comple de la formule
r—=a(l —-¢ cos uj,

qui donne 2a —r=a (1 +¢ cos u},

. 2a —r /2 1
131 Vi=n2aq2—m =% | —— - )-
r roa
IEn portant celle expression dans I'équation (2}, on
en conclul : L
mnad
(4) Fe—

2

D’un point a l'autre de U'orbite, la force qui agit sur
la planéte varie donc en raison inverse du carré de la
distance au soleil.

D’autre part, d'apres la 3¢ loi de Képler, le pro-
duit n*a® est une constante A* pour les diverses pla-
nétes; il résulte de 'expression (&) que la force qui
agil sur chaque planéte est proportionnelle a sa masse.

Il est néeessaire de Lraiter le probléme inverse, ¢’est-
a-dire de chercher la trajectoire d'un point matériel

N . . R . mk?
soumis 4 une [orce centrale d'intlensité F égale 4 —
2
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I'équation (2), dans laquelle on remplace F par cette
expression, s'intégre immédiatement ct donne :
(5) ve="2 4,
-

/t étanl une constante.

On est conduit a introduire, au licu des coordonncées
recltangulaires .+ et y, des coordonnées polaires, en
posant

L=rcos0, y=rsind;

I'expression de la vitesse devient :

. dr\2 . [d0\®
ve= () (@)

D’aulre part, I'intégrale des aires peul s’éerive

en éliminant d¢ dans l'expression de V* au moycn de
cette équalion, on trouve facilement :

)
V:=C2 7, +,§ ;

si I'on remplace V* par cette valeur dans 'équalion (5},
on a I'équation différenticlle de la trajectoire :
1 ¢

" 4 L_1 2k,
' ) Ta=c\ )y

o . 1
qul s ecril, en posanl - =g
r

- it

‘/‘:‘ -177, ° 1 ‘2". / e 27 2 -2 /I '
do) T ¢ +E;( 2 4 hy=—= — .4—"(.7) —}—CZ—I_(T."

on pose encore

k2 ke h

PraT Vot
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et I'équation devient :

ds
d0:-’——-.
yv1—o¢
d’ol, 0, étanl une constante,
0 —0,—arccoss, 5=rcos |0 —10,),

et, finalement,

1_ = Bt osin—o
rmatyatee

Or on sait que I'équation en coordonnécs polaires

P

)=
1 +ecosy

représenle unc conique ayant pour foyer lorigine,
I'axe polaire étant dirigé vers le sommet Ie plus rap-
proché du foyer; p est le paramétre de la courbe; si
I'on a e<Cl, la courbe est une ellipse; e>>1, une
hyperbole ; e=1, une parabole.

Les deux derniéres ¢quations deviennent identiques
sil'on définit p et e par les formules

C‘_'

/IL-
P=—k—*, c:P\/(LT(;- \/l—{— :

de la dernitre, il résulte que le genre de la trajectoire
dépend seulement du signe de /; si A est négalif, la
courbe est une ellipse; si 4 est nul, une parabole;
h positif, une hyperbole.

I est déterminé, au moyenn de l'équaliou (9), par les
conditions initiales, c¢’est-2-dire que si l'on connail, i
un instant donné ¢,, la distance r, de la planéte au
soleil et sa vitesse V,, on a :

ok

—\ 2 __ - _.
h=YV, .
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Cette expression donne licu & quelques remarques
intéressantes :

1v La valeur de /4, ct par suite le genre de la trajec-
toire, ne dépend que de la grandeur de la vitesse V, el
non de sa direction ;

2° Quand r, est trés grand, 4 est posilif, el la tra-
jectoire est une hyperbole; on en conclut que si un
astre pénctre dans le systéme solaire, il doit en sortir
ensuite, & moins qu'une action autre que celle du soleil
ne modifie son mouvement;

3> Lorsque /4 est négaltif, c'est-a-dire dans le cas du
mouvement elliplique, on peut 'exprimer en fonclion
des dléments de Uorbite; la constante G des aires cst
égale au rapport du double de l'aire de Pellipse i la
durée de révolulion; on a donce :

=al —_
C:2 l;“:na‘-'\/l—c‘-',

d'ott, en tenant compte de la 3¢ loi de Képler,
t7) C:=ku(l —e?);

il vient ainsi, en se reportant 4 'expression de e :
kS e

/1:—(—:—2(1—03):—[7‘
et I'on retrouve l'expression de V? sous la forme (3)
dircctement oblenue; on voil que a dépend sculement
de la grandeur de la vitesse initiale et non de sa direc-
tion ; si une planete faisait explosion de telle fagon que
les divers fragments eussent la méme vitesse, les
orbites qu'ils déeriraicnl auraient le méme grand axe,
par suite, la méme durée de révolution; ils reviendraient
en méme temps au licu de I'explosion.
Lorsquon a calculé a parl'équation des forces vives,
on est en mesure de construire l'orbite clliptique d’une
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planite P dont on connait la position et la vitesse ini-
tiales : le plan de l'orbite sera déterminé par le soleil S
et la vitesse initiale; si I'on prend le symétrique S’ du
point S par rapport a la direction de la vitesse initiale,
ce point appartient au cerele directenr de P'ellipse qui
a pour centre le second foyer F; on obtient ce second
fover I en joignant S'P et portant sur celte direction,
a partir de 8, une longueur égale a 2a.

Nous admettrons, sans faire le caleul explicitement,
que si l'on connait, & un instant donné, les coor-
données a,, ¥,, 5, de la planc¢te par rapport a 3 axes
rectangulaires, et les dérivées (d_r) ) (d—‘> ) <i-:) ’

8 ’ ai ), \at ), \a@il,
on sait calculer les six éléments de 1'orbite.

31. Extension de la loi de Newton : Gravitation
universelle. — On connait 15 cométes périodiques
dont le retour a ¢té observé, qui déerivent des ellipses
suivant les 3 lois de Képler; la loi dattraction de
Newlon s’étend d'elle-méme & ces astres.

Pour la plus grande partic des cométes, l'orbite,
tout en ¢étant elliptique, a un grand axe considérable,
de sorle qu'on ne peut suivre l'astre que dans une
portion restreinte de sa trajectoire; la détermination
du grand axe ct celle du moyen mouvement sont incer-
taines; on assimile le mouvement 4 un mouvement
parabolique. Il faut alors modifier 1'énoncé de la 3¢ loi
de Képler pour en trouver une vérification : on se sert
dela formule (7) du paragraphe précédent, qui exprime
la constante C des aires sous la forme & \/p, p étant le
parametre de l'orbite, et qui garde un sens quand la
courbe devient une parabole; pour les différentes
orbites paraboliques, on vérifie que l'aire balayée par
le rayon vecteur pendant l'unité de temps est propor-
tionnelle i la racine carrée du parametre.

Les mouvements des satellites autour des planétes

Luc Picart, — Astronomie générale. 8
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obéissent d'une fagon (rés approchée anx deux pre-
miéres lois de Képler; Mercure et Vénus n'ont point
de satellites; la terre en a un : la lunc; Mars, 2; Jupi-
ler, 9; Saturne, 10 (en dchors de son anncau}; Ura-
nus, 4; Neptune, 1. La 3¢ loi étant vérifiée pour le cas
ou il y a plusieurs satellites, on doil admeltre que la
planéte attire chacun de ses satellites proportionnelle-
ment 4 sa massc el en raison inverse du carré de la
distance.

La 3¢ loi de Képler n’a pas de sens quand il n'y a
qu'un satellite, tel que la lune; on n’ignore pas cepen-
dant que Newton s'est basé sur le mouvement de la
lune pour ¢énoncer sa loi d'attraction; cest qu'il avait
admis que la pesanteur, qui s’exerce sur les corps
placés a la surface de la terre, cst de méme nature que
la force exercée par la terre sur la lune, c'est-a-dire
s'exprime suivant la méme loi; de sorte que le rapport
du nombre g, qui mesure la force exercée sur 'unité de
masse a4 la surface terrestre, i l'attraction exercée sur
'inité de masse de la lune, doit étre égal au carré du
rapport de la distance terre-lune au rayon de la terre.
La formule (4) du paragraphe précédent donne pour
I'expression de la force agissant sur 'unité de masse
a la distance r :

Qa.')
re

F:n

)

n et @ sont le moyen mouvement de la lune et sa dis-
tance a la terre; on négligera ici l'excentricité de I'or-
bite lunaire, ce qui revient a prendre r—a«, et l'on
prendra « =60z, o ¢lant le rayon de la terre; on doil
donc, avoir :

§—=160%n% = 603n2;

la durée U de la révolution de la lune autour de la terre
est 27 jours 7 h. 43 m. ; on doil la convertir en sccondes
pour avoir la méme unité que dans la mesure de y;
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de méme, on mesurera ¢ en métres, de fagon que
- C . 2=
275==04 > 10"; on trouve ainsi, en remplacant n par

B0 27107
8T T (39643

ce qui donne pour g la valeur 9 m. 8, qui n’est pis trop
¢loignée de la détermination expérimentale. On remar-
quera que ce calcul suppose connu le rayon de la
terre, ct l'on s’expliquera que Newton ait été arrété
par une ¢valuation erronée de ce rayon : il prit d’abord
pour mesure d'une minute d’'arc & la surface de la terre
le mille anglais de 1609 métres; ce n'est que lors-
qu'il connut la détermination, faite par Picard, de la
longucur d'un degré du méridien, qu'il attribua & la
minute la valeur du mille marin de 1852 métres, assez
voisine de la valeur réelle, et qu’il put conclure i
l'identité de la pesanteur et de l'attraction de la lune.

D’apres ce qui précede, le soleil exerce sur chaque

.9

. . . ) mk2
planéte une attraction qui se représente par ——etla

planéte exerce sur chacun de ses satellites une force

RS
, L omk . s 'y
¢gale a el d’autre part, d’apreés le principe de I'é

EEE

oal-
gd

lit¢ de l'action ct de la réaction, 'attraction exercée
par le soleil sur la planéte doit provoquer une réaction
¢gale el de sens contraire; si I'on admet que celte
réaction, excrcée par la planéle, est de la méme nalure
que l'action exercée par celle-ci sur ses salellites, elle

, . M= fel
s’exprime sous la forme —5' ou M désigne la masse du

soleil; et I'égalité des deux forces donne :

mke = M#*,
ou
ke . ke .

2

M m
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pour les diverses planétes, le rapport du coeflicient
d’attraction A* & la masse m de la planéte est ainsi
constant, et égal au rapport correspondant pour le
soleil; si on le désigne par [/, qui devient ainsi une
constante du systéme solaire, on obtient pour lattrac-
lion exercée par un corps de masse s/ sur un corps de

. !
. n - ) .
masse m’ 'expression [mm . grant la distance des deux
e

corps.

Nle\\'lon a enfin ¢étendu cette loi 4 toutes les parti-
cules matériclles, qui s'atlirent ainsi deux & deux;
celte extension parait compliquer d'une fagon considé-
rable I'étude du mouvement des corps du systéme
solaire, puisqu’il faut tenir compte d’une infinité de
forces d'attraction; mais le probléme se simplifie,
comme Newton lui méme l'a montré¢ : d'une part, la
résultante des altraclions exercées par les différentes
particules d'un corps sur un point matéricl extérieur
est, st le corps attirant esl sphérique et homogene,
rigourcusement la méme que celle exercée par un point
placé au centre du corps et ayant méme masse que ce
corps; cc résultat subsiste trés approximativement,
quelle que soit la forme du corps attirant et sa consli-
tution, si ses dimensions sont trés faibles par rapporta
la distance au point attiré, le centre du corps étant
remplacé par son centre de gravité; d'un autre cété, le
théoréme du mouvement du centre de gravité permet
d’étudier le mouvement d’un tel point en y transportant
parallelement 4 elles-mémes les forces extérieures
appliquées aux différents points du corps considéré. On
est ainsi ramené A I'étude du mouvement d'un nombre
lini de points matériels qui s'atlirent deux & deux
suivant la loi de Newton.

32. Equations du mouvement relatif; masses des
planétes qui ont des satellites. — Le solcil ne peut
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plus étre considéré comme fixe, puisqu’il est attiré par
chacune des planétes; d'un autre coté, les obscrvations
ne fournissent que des mouvemenls par rapporl au
soleil ; il est donc nécessaire de former les équations
de ces mouvements relatifls.

Nous admettrons que 'on puisse imaginer trois axes
. reclangulaires, d'origine et de directions fixes, par
rapport auxquels les mouvements du soleil et des pla-
nétes sonl absolus; nous ne considérons que le systéme
formé par le soleil et deux autres corps (réduits a des
points matériels) ; cette limitation permettra de simpli-
lier écriture sans rien omeltre d'essentiel ; nous indi-
querons d’ailleurs, chemin faisant, les termes complé-
mentaires qu'il conviendrait d’ajouler aux d¢quations
pour lenir comple des autres corps du systéme solaire.

Désignons par.ry, y,, 55, M, les coordonnées ¢t la masse
du soleil S, ct par x,, v,, 3, &y, ¥a, 35, les coordonnées
des deux autres corps, que nous supposcrons d’abord
deux planétes I et P’, de masses m et m’; soient r ctr’
les distances PS et P'S au soleil, A la distance PP’.

Les forces qui agissent sur le soleil sont: 'attraction

. s CfMm ..
de laplanéte P, égale afr2 » dont les projections sur les

axes sont :
. Xy — Xy . Yi—Jo St S0,
/.\IIIL—’.—S-» /.\lmT- f.\IIIlT ;

ct 'attraction de la planéte P’, dont les projections se

calculent de la méme facon; on a donc comme premiére

¢quation du mouvement absolu du soleil :

dir,

dee

T R 9 Ly — &y
fm 3 + fm’ pot

(1)

nous n’'écrirons pas, pour simplilier, les équations rela-
tives aux aulres axes de coordonnées, qui s’obticnnent
en remplacant .= par y ou s avec le méme indice.
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De méme, la plancte P est soumise a l'attraction du
soleil et de Py cette derniére, a 'attraction de S el 1
les premicres équations du mouvement de ces planctes
sonl donc :

(2) 1 e — .1y
filhais /‘\[ - /”L 'T' N
(1'9.1'1 § — py—r
3 e B i E LA N
(3) I I 7 + fm =

Parrapport it des axes paralléles aux axes fixes, ayant
le soleil pour origine, les coordonndes .r, 7, = de T el
vy, 5" de P sont données par

Kl

Xy T=ag + ., Y=Y, + 5=

,+..

.I:10+l va=1y 41, 33/ 3, <4

On en déduit facilement les équations (ui délinissent
ces coordonndes relatices; en rewranchant membre &
membre Uéquation (1) de I'équation (2), on trouve

xr {0 —a a2
s = | ———— —— )
” A.) o

5) d2x Al : S
( Iy +[( -{—lnl—;;__/'m — )

ro

!

(41}

On aurait de méme :

-

Les ¢quations des types (4. et (5) constiluent, cn
complant celles qui sont relatives aux autres axes de
coordonnées, un systéme de six ¢équations dilléren-
ticlles du scvond ordre: on ne connait que 4 intégrales
de ce systeme, et 'intégration ne peat se¢ faire uau
moyen de développements en séries.

Il arrive que les scconds membres des ¢qualions (&)
ou (5) restent trés petits : les dénominaleurs des divers
termes restent finis, car les planétes ne s’approchent
jamais trés pres les unes des autres, nidu soleil ; d'autre



GRAVITATION 119

parl, les cocfficicnts m eln” sont trés petits vis a vis de
ceux qui leur correspondent dans les premiers membres,
puisque la masse de Jupiter, de beaucoup la plus consi-
dérable des planétes, est une fraction de la masse M

1
lle de I -
Toa5 (celle de la terre est en

) - Sil'on néglige ces seconds membres, les

du solcil représentée par

VIron 356000

¢quations du mouvement relatil de la plancte P sont:

dx x d2y ¥
—_ . —_— —_ A — =
FIE —{—/’(\l-}-m)’"_) 0, dt=+f( [+"”,.s 0,

a.

3}

+ﬂM+m%:a

a

{2

L.e mouvement relatif est ainsi défini par les méines
équations que le mouvement absolu d'un point de
masse m altiré par l'origine fixe suivant une force d’'in-

fin (M + )
re

tensité ;s nous admeltlons, ce qui pourrait

s'¢tablir rigourcuscment, que 'orbite est contenue dans

le plan délini par la vitesse initiale el 'origine, il est

inutile de reprendre l'intégration elfectuée précédem-

ment: Porbite est elliptique, le moyen mouvement et

le demi grand axe étant liés par la formule :
n*a>=[f{m -+ M);

le deuxiéme membre n'est plus conslant quand on
passe d'une planétle a unc autre; mais il varie treés peu,
puisque m est toujours trés petit vis-a-vis de M. La
3*loi de Képler n'est ainsi qu'une loi approchée ; mais,
pour les petites planctes ou les cométes, dont la masse
n'est qu'une fraction i peine appréciable de la masse de
la terre, on pecul pratiquement considérer ceite loi
comme rigoureuse.

Supposons maintenant que le troisieme corps P, au
licu d’étre une plancte, soit un satellite de la plancte P,
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ct reprenons le systéme d'équations 1., (2;, :3j; on
¢tudiera le mouvement relatif de P’ par rapport a > en
posant :

.l'g=xl+5, ).’:)'1+TA1 :2::'l+:‘

ct la premicre équalion du mouvement sera :

a2z ) ;8 Lo— Ty  g—.y\
(6) dﬁ-}—f(m—*—mi;_)_—f)l< p >,

le cocfficient M est trés grand, mais la parenthese qu'il
multiplie est trés petite; d'une part, les dislances ret s
de la planéte ¢t de son satellite au soleil sont trés
grandes par rapport a la distance PP"=A; de plus, du
fait que les points P et P’ sont rapprochés, les deux
termes de la parenthése sont sensiblement égaux, el
leur différence est trés faible; on peut donc, en pre-
miére approximation, négliger le deuxi¢me membre de
(6); on trouve ainsi que le satellite décrit autour de la
planéte une orbite képlérienne, le moyen mouvement »’
et le demi grand axe o’ étant liés par I'équation

nas={(m+4m';

si I'on compare a 'expression de laloi de Képler trouvée
pour la planéte, on a :
’
m
n*a’> __m+4m'__m 1+ E
nta® M 4+m M m’
tw

le premier membre de cette relation est connu par les
. ' .
observations; sauf pour la lune, le rapport - est trés
n

faible; on peut le négliger en premiére approximation,
et 'on oblient alors une valeur approchée du rapport

:—; de la masse de la planéte a celle du soleil.
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33. Apercu de la théorie des perturbations. —
On passe du mouvement elliptique qui constitue la pre-
miére approximation du mouvement d'une planéte au
mouvement dit ¢troublé en tenant compte des seconds
membres, d'abord négligés, dans I'équation (4) du
paragraphe précédent et les équations analogues; ces
scconds membres sont respectivement, en ce qui con-
cerne la planéte P,

r ’ ’ ’ ! ’
fx =T T A ¥ 5 —3 - .
m —_— m —_— m — —
f < AS ,-’3>’ f ( A5 ,.5)’ f < A5 ,.'.'.) ’

si, au licu de considérer une seule planéte troublance 1,
on considérait toutes les planétes P, P",... les seconds
membres seraient des sommes dc lermes semblables i
ceux-ci.

Par définition, ces scconds membres, multipli¢s par
le facteur m, sont les projections sur les axes de la
force perturbatrice qui agit 4 chaque instant sur la pla-
nete I.

A désignant la distance PP’, on a, en gardant lcs
mémes notations :

Arzm (o — xR R (3

d’ol, en prenant les dérivées partielles par rapport a .r,

W x—ur
w KU
cl
1
a:__ lDA__z'—l
2 ¥or . ¥ !

les trois projections écrites plus haut sont donc les
dérivées partielles OR 2R ok
S P w8

<

d'une fonction R, qui
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prend le nom de fonction perturbatrice, ct qui est
définic par la formule

2! L g »’,.!.:_;’
(1) 1{»;;;/',,{(1.4.'-_'"_‘-‘;‘__'_).
kY

I.'¢tude du mouvement troublé, ou la théorie des
perturbations du mouvement elliptique, est basée sur ce
fail que, pendant unc période asscz longue, la position
d'une planéte s’éearte peu de celle qu'on calculerait au
moyen des lois de Képler; il en résulte qu'on se rendra
mieux comple des modifications survenues dans le sys-
teme solaire, an bout d'un temps assez long, en négli-
geant les déplacements des planétes dans leur mou-
vement elliptique, pour s'attacher surtouti la recherche
des variations des ¢léments qui déterminent lIes ellipses
déerites.

Nous avons vu qu'on sait calculer les six éléments
d’unc orbite elliptique quand on connait la position et
la vitesse de la planéte & un instant donné; on appelle
¢léments oseulatenrs 3 Uépoque ¢, les éléments ainsi cal-
culés en partant de la position réclle ct de la vitesse
réclle de la planéte & cel instant ¢; ce sont ainsi les
¢léments de 'orbite que continuerait a déerire la pla-
nétle si. & partic de I'époque ¢, la force perturbatrice
venait & disparaitre.

Cherchons 4 voir comment varient ces ¢léments
quand on passe de l'instant ¢ & linslant ¢+ dt; les
vitesses sur l'orbite réelle et sur l'orbite osculatrice
¢tant les mémes, la position a l'instant ¢ 4 d¢ doit étre
considérée comme unique, qu'il s’agisse du mouvement
réel ou du mouvement osculateur; la vitesse i l'ins-
tant {4+ dt¢ s'obliendra en composant la vitesse V a
I'instant ¢ avee un segment ['dt, 1" étant en grandeur et
direction l'accélération de la planéte; celte accélération
n'est pas la méme dans les deux cas : dans le mou-



GRAVITATION 123

vement clliptique, clle est duc uniquement a I'attraction
du soleil; dans le mouvement troublé, clle est la somme
géométrique de la premicre, et de la force perturbatrice
divisée par la masse m de la planéte. Par suite, les
¢léments déterminés en partant de la position ct de la
vitesse réelle & l'instant ¢+ de dilféreront des préce-
dents, ¢t 'on concoit qu'a I'aide des formules qui per-
mettent de calculer ces ¢léments, on puisse déterminer
leurs variations dans le temps d¢, ou, ce qui revient au
da de
di di’
chaque instant les projections de la force perturbatrice.
L.e raisonnement des fondateurs de la mécanique
cileste, Lagrange cl Laplace, est peut étre plus lacile &
saisir sous sa forme analytique : les trois ¢quations (4)
du paragraphe précédent, qui sont du second ordre,
deviennent six ¢quations du premier ordre quand on
introduit les projections de la vitesse de la plancte

dr _dy ,_ ds
dt’ = T

méme, leurs dérivées -« quand on connail a

On reconnail facilement que ces équalions peuvent
s'écrire sous la forme dile eanonique :

de 0F dy OF d= QI
Na=w  G=w amw
2 Zd‘: W de W dr N
AT ATy e

11 suffit pour cela de poser, en partant des ¢quations
en question :

Rhr2 -2 M 4o
2 o r

(3) It —R=1,—R.

Lorsque 'on réduit I a I, en négligeant R, on peut
intégrer les six équalions (2), les constantes introduites
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par l'intégration étantles éléments du mouvement cllip-
tique, a, ¢, 0, i, @, € (% 32); les coordonnées el les pro-
jections de la vitesse sont des fonclions de ces six
¢léments et du lemps ¢; on aura, par excmple :
, r=[fla, e 0, i, @, & l);
(4) . :
i=¢(a, e 0,1 o, ¢ ).

On pcul, supposant formées ces cxpressions (4},
les considérer comme définissant un changement des
variables x, ¥, 3, &, %, {, en de nouvelles variables,
a, e, 0, w, ¢; les dérivées des anciennes variables
s'exprimeront en fonction des nouvelles au moyen des
¢quations de transformation (4); on aura, par exemple:

dr  df da [ dfde Ofdd dfdi Ofdw  fd:  Ox
=yt vyt sttt T
dt ™ dadt ' dedt ' Wdt T Vi dt ' Yo dt T Vedt ' O

de méme, on pourra calculer les dérivées particlles de
la fonction IF par rapport aux nouvelles variables par
des formules telles que

oF  OFQx  OFQJy OFQz  QF QT  QOFDy O 03
% drda T da Tz« T oa T Ida T 2 0a

ct en déduire inversement les expressions des dérivées

oF . L., I
en fonction des dérivées telles que - -»--
o da

En portant ces expressions dans les ¢quations (2), on

telles que

) . . iy e a e
aura des équations qui définiront —=» —-.- comme des

dt dt

fonctions linéaires des dérivées partielles gl, .
a e

Comme les éléments a, c... doivent &tre des constanles

quand IY se réduit & Iy, les seconds membres de ces

¢quations ne contiendront que les dérivées partielles

oR OR

32’ 3 de la fonclion perturbatrice.
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Ce calcul peut heureusement étre simplifié par I'em-
ploi de théorémes d'analyse; le résultat peut étre mis
sous une forme remarquablement simple, employée
surtout par Poincaré : si, au lieu des six éléments pré-
cédents, on introduit six de leurs combinaisons, savoir

(5 L=vVfim+ M)ya, G=T.\1—e2,
6&--Greost, l=nt+4c¢c—w, g—=w—0, n,

[, en particulicr, étant I'anomalic moycnne que nous
avons représenlée jusquici par I, les équations 2)
transformées s’écrivent :

g dl, or dG oF do oF

6 TN AT Ty @ T W
<
‘ ( dl_dr dg _OF do__QF

dtTOL"  dt TG di” 0@

\

On dit que les nouveaux éléments, L, G, 6, I, g, 0,
soni canoniques.

Si I'on réduisait I' & ¥y, un des ¢léments canoniques,
[, varicrait proportionnellement au temps, les autres

. F, e
resleraient constants; donc a1, 5¢ réduit i n, et les

autres dérivées particlles de Fy sont nulles. On a donc
finalement, en remplacant I par [F,— R, le systéme :
dl, _ dR dG__dR de R
_Y@Tw wTy @twm
! (‘dl_ M dg_ dR  do__ R

)

P P TR TO TA T
I’intégration ne peut se faire que par des approxi-

mations successives. R, lorsqu’on considére toutes les
planétes, est une somme de termes de la forme

o () g (Lt
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ou L désigne l'angle compris entre les rayons vecteurs
r et r' des planétes P et I’; on mettra en évidence la
petitesse de R en éerivant R=u R, @ étant un lacteur
de I'ordre des masses des planétes troublantes, et 'on
cherchera & développer chacun des éléments suivant
les puissances croissantes de w; par exemple, on éerira :

L=Ly+ul, 4 2l + ....

L, est la valeur de L. obtenue en faisant w =0 dans les
¢quations (7); c¢’est donc une constanle; pour obtenir
L,, il suffira de remplacer dans Da_ll{ les ¢léments cano-
niques par leurs valeurs obtenues en premiére approxi-
malion; on n’a donc ainsi que des quadratures 2 effec-
tuer.

La fonction R {ou R,}, limitée au premier terme écrit,
est une fonction périodique des anomalies moyennecs
letl; car si I'on augmente chacun de ces angles de
360°, les positions des planétes ne changent pas; cette
fonction peut se développer en série trigonométrique de
la forme

(8) ZAcos(pl4pl 4 h),

ou p ct p’ désignent des nombres cunliers positifs ou
négalils, / une conslante, A une fouction des 10 éléments
L., L', @... autres que L et I'.

Les dérivées particlles de IR par rapport aux divers
¢léments sont des séries analogues.

Pour elfectuer la seconde approximation, on rem-
placera les éléments par des constantes, sauf I qui sera
remplacé par nt+41I; et ', qui sera de méme remplacé
par n't+10'); le terme général de l'une des séries
deviendra :

Agcos (vt 4 1), ou v=pn —[—p'n’,



GRAVITATION 12

(8]

7
h, ¢tant une nouvelle constante; l'intégrale indc¢finic
A, . T A
sera — sin (et 1)), c'est-ia-dire un terme de mdéme

"

période que le terme de la fonction perturbatrice qui a
servi it le calculer; on pourra aussi obtenir des termes
en ¢, par l'intégration des termes constants dans les
scconds membres.

Les approximations suivantes conduisenl & des calculs
semblables ; finalement, chacun des éléments s’exprime
sous forme d'une série comprenant trois sortes de
termes, auxquels on donne le nom d'inégalités, savoir :

1° Des termes séculaires cn ¢, ..., ui croissent
indéfiniment avec le temps;

, .o Ay ‘
2¢ Des termes périodiques, tels que — sin vt 4, ;
(% : :

nous rappelons que le diviseur ¢ est introduit par l'in-
tégration; quand il est trés petit, le coefficient peul
devenir considérable; I'inégalité correspondante "est
alors i longue période;

3° Des termes périodiques mixtes, de la [orme
tmcos{vt+ A} ; les maxima de ces lermes augmentent
avec le temps, mais leurs valeurs sont tantit posi-
tives, tantot négatives.

Un théortme important, connu sous le nom de
théoréme de la stabilité du systéme solaire, consiste ¢n
ce que, si l'on néglige les termes en v, les grands awves
des orbites des planétes et les moyens mouvements n'ont
pas d'inégalités séeulaires.

Il suflit, d’aprés 'expression (5) de L, de démonlrer
qu'il en est ainsi pour L; or, si dans la 1*¢ équation 7},

oR- , .
on remplage 57 Par le développement calculé au moyen
de U'expression (8) de R, c’est-a-dire

EE*—~“4 i l v
T ZApsin(pl+p + I,
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on a, pour calculer le terme en v dans le développement
de L, I'équalion

11, .
(di ——ZAgpsin (vt 1y):

on pcut, en intégrant, obtenir un terme séculaire en
considérant les termes du deuxi¢me membre qui ne
conticnnent pas ¢; de tels termes ne peuvenl provenir

d'un terme de (8) indépendant de ¢, puisque, pour ceux-
ci, p estnul; ils ne peuvent exister que sil'on a

y=pn-+p'n'=0;

le rapport 2. des moyens mouvements des 2 planéles
n )

scrait ainsi un nombre commensurable i; comine

celle circonstance ne se rencontre pas dans le systéme

solaire, il n’existe, en deuxiéme approximation, que des

termes périodiques dans le développement de L.

’
[l arrive, au contraire, ue le rapport ? élant voisin
n
d'un nombre commensurable, ¢ devient trés petit; ceci
se présente pour les moyens mouvements de Jupiter et
de Saturne, et une inégalité i longue période prend
une importance assez grande.
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ORBITES

34. Détermination d’'une orbite d’'apres les obser-
vations; exposé sommaire de la méthode de Laplace.
— Ce n'est que par une collaboration minutiensement
préparée cantre divers observatoires qu'on parvient i
déterminer la parallaxe d’une planc¢te dont on connait
déja l'orbite; quand il s’agit d'un astre nouveau, qui
souvent n'est observé au début qu'en un seunl point
de la terre, les observations indiquent seulement sa
direction, et non sa distance. Une observation four-
nissant deux coordonndées, on congoil que trois obser-
vations soient nécessaires pour déterminer les six
éléments de I'orbite. On supposera, négligeant les cor-
rections de parallaxe qu'il est impossible de calculer,
que ces observations sont faites au centre de la terre;
elles sont toujours faites & des dates trés rapprochées,
car il est nécessaire de calculer au plus tot une orbite
approximative d'un astre nouvellement découvert, alin
de pouvoir indiquer sa position approchée aux autres
observaleurs, et de le retrouver si le mauvais temps
interrompait la séric de ses observations.

Soit u. une fonction des coordonnées obscrvées, qui
prend les valeurs u,, u,, u; quand on y substitue les
coordonnées observées aux trois dates ¢,, ¢, ¢;; du fait
que les intervalles de temps qui séparent les obser-
vations sont faibles, il résulte qu'on peut calculer
approximativement la valeur de u ct de ses dérivées
premiére et seconde, u' et w’, par rapport au temps,

Lue Picant. — Astronomie générale. 9
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pour une époque ¢ inlermédiaire entre les trois dates
extrémes d'observation; on a en cffet :

, L — 12
me e+ wih =4+ — +
Lo N L
Vom0 (l,— O 41 'T-ﬁ— .....
i{; — 12

==y (G — ) - P

les lermes non écrils, qui seront négligés, ¢tant du

lroisiéme ordrc par rapport aux intervalles de temps;
|

on démontre méme que si l'on prend ¢ égala 1'7—%

le calcul de w', 1/, u'’ laisse de co1é les termes du troisiéme

ordre dans ces équations.

Ceci posé, soient S, Sy, Sz les trois axes rcctan-
gulaires héliocentriques qui se rapportent a 'écliptique,
de sorte que les coordonnées de la terre soient N\, Y, 0;
les coordonnées?, v, { de I'astre par rapport a des axes
paralléles menés par le centre de la terre sont :

I—=rpcosfBcosk, n:p(‘()s{isin)., {—=—psinB,

ol p désigne la dislance inconnue au centre de la terre,
% et B la longitude ct la latitude géocentriques, qui
se déduisent de I'ascension droite et de la déclinaison
observées.

Nous écrirons ces formules :

|
Q

FRY

—ua, N =va,
en posant

gsin =g, u=—cosicolg B, v=sin ) colg B;

u. el v sont des fonctions connues des coordonnées
observées; nous supposerons que, par application de
ce qui préceéde, on ait calculé u et v, el leurs dérivées
premwmiéres et secondes pour une époque intermédiaire
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entre les observations; ala méme ¢époque, on connaitra,
par les tables du mouvement de la terre, les coordon-
nées X ct Y et leurs dérivées X' et Y’. Les coordonnées
héliocentriques de l'astre seront :

(1) r=X 4 po, y=Y + s, s =g,

et les projections de sa vitesse s’exprimeront par

(2) ;L‘I:XI+ !J.GI—{—:J.IG, }_7:"/ 4 VGI+ 'I'G, -

On connaitra la position et la vitesse de la planéte a
I'instant ¢ lorsqu’on aura calculé ¢ et 5'; l'orbite sera
alors déterminée.

Or, le mouvement de Pastre est défini par les équa-
tions :

k2 k2 k23
S MR =0, =0,

désignant toujours la distance au soleil; dans ces
¢quations, remplagons z, y, = par les expressions :1}: il
vient :

.2\
!LG"+2’FJ.IO"-{— ‘;’-”G+X”+M:0.
=]
‘3) VG”+2V”‘VG+X”+—.-‘\’$':O_
GH+kI—::0-

\

La derniére équation permet d'éliminer ¢”; X" et Y’
sont fournis par les équations du mouvement de la
terre, qu'on peut écrire, en négligeant la masse de la
terre par rapport i celle du soleil,

kX . kY

\”_L.—:
R e =0

R désignant la distance de la terre au soleil
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l.es deux premieres équalions deviennent :

: 1 1
',‘, ,"’,;,_ .g“ v ——— = .
\ 2p'a" 4+ 5 - k2N <,.3 I{5> 0

( w'e' + v"’e + kY <ll" — I%_;):O

En ¢liminant 4’ el remplagant ¢ par ¢ sin 8, on

oblient :

. "o "o ., .. (1 1
9 esinBipwV — V') -2 XYV =Y [ - — = | =0.
‘ ' <r-' R-')

Cette équation ne suflit pas & déterminer ¢, puisque
la distance au soleil » est aussi inconnue ; mais, si l'on
considere le triangle ayant pour sommets 4 'instant ¢le
soleil S, la terre T ct la planéte P, les 3 cotés sont
SP =r, TP =¢, ST =1R: I'angle STI> =, sous lequel
on voit de la terre le coté r, est déterminé par 1'observa-
tion; on a, dans le triangle :

(61 rrozgt —2cRcos o + R2,

et les deux équations (5) et (6) sufflisent théoriquement
a calculer p el »; si 'on élimine ¢ ou r entre les deux
¢quations, on trouve une équation du 8¢ degré. Voici
comment on peut voir assez simplement quel est le
nombre des solutions acceplables; on pose d’abord

o r k2 (Xv' —Yu')

17' E::, E:U, lﬂbsil\p(}.l.”‘ll—‘/,!-ll)

=m:

le systéme des deux équations devient :

. 1
(8) z==m <1 —-u—5>:

u*=—1-—2zc0s ¢ -}-32—=(5—cos9)® + sin?s.

Posant encore
1

X =3 — 059, ‘\':———_!

b

(a2 4 sin? g)*
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on a, entre a ¢l y, la relation
191 &X--cose—=m(l—1),

qui, en coordonnées rectangulaires .r, y, représenle une
droite; on est finalement ramené a chercher l'intersec-
tion de celte droite avec la courbe

1
(10) y_——

K]

(x? + sinZc)?
comme « ct = doivent étrepositifs, on doitl avoir :
r>0, x> —CcosF;

il suflit donc de tracer la portion de courbe située au-
dessus deO.r; c’est(lig. 32" une courbe en cloche, symé-
trique par rapport 4 O.r, qui a deux points d'inllexion,

— <IN P
Wi
I.c point A, de coordonnées x =—cos 3, y==1,est a
la fois sur la droite
et sur la courbe; a y

ce point correspond
la solution =0,
r=1NR, la planéte A
¢tant confondue avec
la terre; on ne s'¢é-
tonnera pas de trou- 0 “
ver cette solution, Fig. 32.
puisqu’on a écrit seu-
lement que le mouvement s’opére sous 'action de l'at-
traction newtonicnne.

Sans effectuer la discussion compléte, qui exigerait
la considération de 3 cas, selon que A est & gauche des
points d'inflexion, entre les 2points, ou & droite, on voil
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immédialement qu'une droile passant par A ne coupe
la courbe qu'en deux points au plus i droite de A; il
y a, dans le premier cas, une solution unique lorsque
le coeflicient angulaire de la droite '9) est plus petit
(ue celui de la tangente en .\ 4 la courbe, c’est-a-dire
lorsque T'on a :
——~]' < 3cosg on 1-+3meosp<0;
m = ‘ '
ce résultat subsiste dans les 3 cas.
Pour résoudre approximalivement le systéme des

2 équations, on a construit une table & double entrée,
d’arguments = el z, (ui donne :

1.___1{1_ L ]
mooz :
{1 —2scos¢ 4 322

Lorsqu'on trouve dans cette table, dans la colonne ol g

, . . 1 , .
est déterminé, deux fois lenombre — calculé d'aprés les
m -

obscrvations, il v a hésilation entre deux valeurs de z;
le choix mne peut étre lixé qu'en tenant compte d'unc
observalion supplémentaire.

Quand on aura obtenu ¢, cl par suite s, les équa-
tions '4) donncront ¢'.

35. Cométes;orbites paraboliques; étoiles filantes.
-— En dehors de leur aspect physique que nous nc
décrirons pas ici, les coméles se distinguent des pla-
nétes par la nature de leurs orbites: les ellipses dé
criles par les plancles ont des excentricités trés faibles,
et leurs plans sorit peu inclinés sur le plan de I'éclip-
tique ; tous les mouvements sont directs, c’est-a-dire
que les longitudes sont croissantes. Au contraire, les
orbites des comctes sont inclinées sur 'écliptique
d’angles quelconques; pour beaucoup d’entre elles,
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I'inclinaison est plus grande que 90°, de sorle que le
mouvement en longilude est rétrograde; mais surtout
les excentricités des orbites sont considérables, aupoint
que, comme nous I'avons dit plus haut, il convient de
considérer I'orbite comme parabolique dans un premier
calcul. La détermination de la position d'un point qui
se meut sur unc parahole suivant les lois de Képler est
d’ailleurs plus facile que lorsqu’il s’agit du mouvement
elliptique ; l'équation en coordonnées polaires d'unc
parabole rapportée i son foyer cl al'axe de la courbe
est

l) /]

- 1 4+ cos l'= v

cos? —
2

r

»

ol ¢ désigne la distance du sommel, ou périhélie, au
fover. La 3¢ loi de Képler donne :

gdv

r dl:_k\/ZQ;

on remplace r par 'expression précédente, en remar-

(uant que - est égal a 1—|—tg’§. ct aussi a ladérivée

cos® —
13

3

de 2tg- ;il vient ainsi :
.
dtg—
NPT
dt ’

<1 A Lu? -
Vag®

¢quation qui s’intégre immédiatement et donne :

[ X

(1 lg= +

t, étant l'époque du passage au périhélie; cetle for-
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mule, pour étre générale, suppose que I'on comple né-
gativement 'anomalie v, de —= a 0, avant le passage
au périhélie.

A une valeur donnée de ¢, 'équation (1) fait corres-

. ‘
pondre une scule valeur de ¢; la fonction tg - et, par

l it
suite, la fonction g - + 3 5 esl en effet une fonction

toujours croissante quand ¢ varle enlre — = ct ;
clle croit de — % 4 + x ct passe une fois et une fms
seulement par une valeur donnée. Il en résulte que si
I'on a construit une table qui donne les valeurs de

V2 /. R T ,
T (tg 5+ z tg° - | pour des valeurs assez rapprochées

3° 2
de ¢, l'inversion de cette table, cn partant de la valeur
t— , .
de —2 calculée, donnera la valeur de ¢ qui correspond
gt
au temps ¢.

Le calcul d'une éphéméride se¢ poursuivra comme
dans le cas du mouvement elliptique. Une orbite para-
bolique est déterminée par 5 éléments seulement, lec
parametre p remplacant les deux éléments « et e de
I'ellipse; on sait d'ailleurs que la parabole peut étre
considérée comme la limile d’une ellipse lorsque «
devient infini, e tendant vers 1, le produit « (1 —e¢*
gardant une valeur finie. Lorsque, dans l'équation des
lorces vives [7 34 (3)], on fait « infini, cette équalion
devient :

c¢'est la relation qui doit exister, en particulier a I'ins-
tant initial, entre la vitesse et le rayon vecteur pour
que l'orbite soit parabolique. On sait encore déter-
miner l'orbite ayant la position et la vitesse initiales;
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la construction indiquée plus haul pour trouver le
second foyer de l'ellipse ne s’applique plus, mais se¢
modifie d'elle-mé¢me : le symétrique du foyer par rap-
port a la direction de la vilesse est un point de la
directrice; en joignant cc point i la position initiale,
on a la direction de I'axe de la parabole, auquel la
directrice est perpendiculaire; celte construction se
traduit aisément en formules.

Se basant sur le résultat signalé en discutant I'équa-
tion des forces vives, savoir que l'orbite d'un corps
(ui pénétrerait dans le systéme solaire serait en général
hyperbolique, la plupart des astronomes admettent que
les cometes font partie du systéme solaire; pour expli-
quer que quelques-unes d'entre clles sont périodiques,
c'est-d-dire décrivent des ellipses dont les axes sont
mesurables, on suppose que les mouvewments de ces
astres, primitivement presque paraboliques, ont ¢é1é
fortement troublés par leur passage au voisinage d’unc
grosse planéte; c'est ce qu'on appelle 'hypothése de la
capture des cométes. La discussion de cette hypothese
est loin d’étre simple: si, lorsque la cométe est dans le
voisinage immédiat de Jupiler, par excmple, on peut
considérer son mouvement comme hyperbolique, il
existe d'autre part une zone dans laquelle, attraction
du soleil et celle de Jupiter étant comparables, la
théorie des perturbations ne s’applique pas. Tisserand
a donné un critérium qui établit une relation entre les
éléments de I'orbite primitive et ceux de I'orbite modi-
fiée par le voisinage de Jupiter; cette relation se déduit
d'une intégrale du probléme restreint, dans lequel on
étudie le mouvement d'un point de masse négligeable,
soumis a l'action du soleil ¢t d'une planéte qui déerit
autour du soleil une orbite circulaire.

Les étoiles filantes sont des corps de masses trés
faibles. que la terre rencontre dans son mouvement
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annuel, ¢t qui, pénétrant dans I'atmosphere avec une
vitessc de l'ordre de la vitesse orbitale de la terre,
c’est-a-dire de 30 kilomeétres i la seconde, s'échauflent
ct s'enflamment. Ces corps étant invisibles avant leur
entrée dans 'atmosphére, la statistique seule permet
d’indiquer les lois de leur chute; il est clair que, s'ils
sont distribués uniformément, la direction dans laquelle
on doit en voir le plus est celle du déplacement de la
terre ; on néglige le déplacement de I'observateur dit a
la rotation terrestre, donl la vitesse est faible vis-a-vis
de la vitesse due au mouvement annuel; il en résulte
que le moment de la journée ol l'observateur verra le
plus d'étoiles filantes sera celui ou l'aper, point du
cicl vers lequel la terre se dirige, sera le plus haut
possible au-dessus de l'horizon, c'est-a-dire lorsqu’il
sera au méridien. Or la vitesse de la terre peut étre
considérée comme perpendiculaire & la direction TS,
qui joint la terre au soleil, la direction TV précédant
de 90" la direction TS dans le sens du mouvement appa-
rent de rolation du ciel; I'apex passe donc approxima-
Livermenl au méridien 6 heures avant le soleil, soit vers
6 heures du matin. Le nombre des étoiles filantes doit
donc¢ augmenter de 6 heures du soir 4 6 heures du
matin; c'est ce que vérilie I'expérience.

On a d'autre part observé, A certaines dates, des
pluies d’¢loiles filantes, et constaté que ces mdétéores
extrémement nombreux paraissaient venir d'un méme
point du ciel qu'on a appelé radiant. Schiaparelli a
montré qu’il y a identité entre les orbiles d’essaims de
corpuscules dont la rencontre avec la terre a produit
certaines de ces pluies et les orbites de coméles pério-
diques dont le retour prévu n’avait pas été observé;
les essaims météoriques seraient ainsi ce qui subsiste
des cométes; il peut se faire que les essaims se désa-
grégent, les corpuscules se distribuant le long de I'or-
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bite 4 peu prés commune; il ny a plus alors de pluie
abondante, mais si, chaque année, la terre vient ren-
contrer le courant de météores, il se produil un accrois-
sement du nombre des étoiles filantes; c¢’est ainsi que
s'explique I'abondance annuelle des étoiles filantes au
voisinage du 11 aofit.

Pour déterminer l'orbite d'un essaim dont on connait
le radiant, on admet qu'au moment de la chute des
météores, la position de l'essaim coincide avee celle
de la terre. ILa grandeur de la vitesse V de I'essaim se
trouve délerminée par I'¢quation des forces vives, soit
qu'on suppose son mouvemenl parabolique, soil qu'on
lui attribue une période de révolution déterminée, ce
(ui, d'aprés la 3° loi de Képler, équivaut a fixer le
denii grand axe de lorbite; on a, suivant l'unc ou
Fautre des hypothéses :

_ ok

2 1\
— TR

(M Ve ou 13)  Ve=k? (——— ;

R a,

il reste & déterminer la direction de la vitesse V.
Prenons les trois axes de coordonnées écliptiques,

et soit « la vitesse relative de I'essaim par rapport a la

terre; soient’ et B la longitude et la latitude du radiant;

les projections de la vitesse relative, dirigée du radiant

vers la terre, sont, « étant positil,

—-ucos feos i, ~— 1 cos B sinl, —usin

les projections sur les mémes axes de la vitesse d'en-
trainement de la terre sont

dX dy
dt’ dt’
On a donc :

IX e /dY A .
Ve N_ ueosBeosiy ) | ———ucosdsind ) b u2sin?§;
dt ' dt /

/
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si I'on néglige l'excentricité de orbile terrestre, on a

d’autre part :
({,\'\\‘-' N d\")g__kf
die dt, R

/

I’n substituant I'expression de V* dans I'équation {3
par exemple, il vient :
dx dY |\ ‘1 1)
w2 —2ucosB8{ —cosiA 4+ —sinr —k| —2V=0;
‘<dt * ;AR e
le dernier terme est négalif, car on a toujours a > R:
I'équation en « a done une seule racine positive; (uand
on l'aura calculée, on aura les projections de V, savoir :
dX Y

—d—'[-—u cosfcosi, — — ucosBsink, —usinfg,

dt

On sera alors en mncsure de calculer les éléments de
I'orbite.

36. Etoiles doubles. —— l.cs déplacements relatifs
des composantes d’une ¢loile double sont les seuls qui
manifestent l'existence de forces a I'extérieur du sys-
téme solaire; aussi les seules données que l'on posséde
sur les masses des ¢toiles se bornent i celles des ¢toiles
doubles. I.’extension de la loi de Newlon a ces sys-
ttmes nc peul se faire directement, I'observateur ne
pouvant mesurer la distance réelle des decux compo-
santes, ¢l ne voyvant que la projection sur le plan tan-
gent & la sphére céleste de I'orbite que décrit I'étoile
satellite autour de I'éloile principale; la distinction
entre les deux astres est d'ailleurs arbitraire, et guidée
en général par la considération des magnitudes; les
observations se font & I'équatorial, presque toujours
pardes mesures micrométriques de distances et d’angles
de positions (4 11}; on utilise [réqueminent la construc-
tion graphique de la trajectoire apparente, qu’'il faul
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tracer avec soin. On conslale que cette courbe est tou-
Jours une ellipse, I'étoile principale étant i 'intérieur,
en un point qui s’écarte plus oy oins du centre
d’autre part, le rayon vecteur issu de cetle étoile princi-
pale se déplace suivantla deuxié¢me loi de Képler, c’est-
a-dire balaye des aires proportionnelles aux temps.

En raison du trés grand éloignement des étoiles
doubles, les projections des orbites peuvent étre consi-
dérées comme cylindriques, c'est-2-dire obtenues par
des pm]elantes parall¢les entre elles; la seule affirma-
tion I‘l"‘OUI‘eUSC quel observation permette d'énoncer sur
la forme des orbites réelles est que ce sont des courbes
tracécs sur des cylindres elliptiques; mais, comme les
généralrices de ces cyvlindres ont des orientations quel-
conques dans l'espace, il est extrémement vraisem-
blable, sinon absolument certain, que ces courbes sonl
des ellipses. Par contre, le foyer d'une ellipse ne se
projetant pas en général au foyer de I'ellipse projetée,
et aucun théoréme général ne permettant de distinguer
la projection du fover, il n’est pas permis d'aflfirmer
(quc I'étoile principale est au foyer de I'ellipse décrite.

[Yaprés le théoréme qui exprime la projection d'une
aire plane, la loi des aires, observée dans I'ellipse
apparente, existe également dans l'orbite vraie; il en
résulte que l'étoile satellite est soumise i une force
centrale dirigée vers l'éloile principale. Pour déter-
miner la grandeur de cette force, on cst conduit au
probléme suivant, énoncé par Bertrand : trouver les
lois de forces centrales telles que, quelles ue soient
la position et la vitesse initiales, le mobile décrive une
cllipse. Ce probléme a été simultanément résolu par
deux mathématiciens (rangais, llalphen et Darboux :
si I'on suppose (ue la force ne dépend que de la
distance, et non de l'orientation du rayon vecteur,
deux lois de forces seulement satisfont & la condition
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posée : l'attraction proportionnelle i la distance, et
'attraction newtonicnne, inversement proportionnclle
au carré de-la distance. Sous 'action de la premiére loi,
I'ellipse décrite par le satellite aurait pour centre I'étoile
principale; or, la propriété du centre est projective,
¢'est-a-dire que le centre d'une ellipse se projette au
centre de l'ellipse projetée. Comme il n'en est point
ainsi dans la nature, on cst amené i rejeter la premiére
loi, et & conclure que la loi de Newton s'étend aux
¢toiles doubles.

On admet, en outre, sans que cette induction ait une
base mathématique, que le coefficient /' qui figure dans
I'expression de la force d'atlraction, -/’—Ig'—y de deux
masses m ct m’, a la méme valeur que dans le systéme
solaire. D’aprés I'étude faite précédemment du mouve-
ment relatif (3 36, si 'on appelle » et « le moyen mou-
vemen! et le demi grand axe de l'orbite relative déerite
par le satellite, on a :

(1) nai=[(m+ m'j.
On prend comme unité de masse la masse du soleil
(augmentée de celle de la terre), comme unités de lon-
gueur ct de temps, la distance moyenne de la terre au
soleil, et I'année sidérale; la 3¢ loi de Népler appliquée
au mouvement de la terre donne, avec ces unités,
[ =4=®;
si I'on désigne par U la durée delarévolution de I'éloile

. 2= ; v s
satellite, on a n=— T et la formule ‘1 s’éeril :

a

G=mn + m'.

L’observation donne directement U, mais non a; on
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déduit sculement des observations l'angle sous lequel
le demi grand axe a est vu, la longueur « éuant le
produit de cet angle par la distance a I'observateur, ou
par 'inverse de la parallaxe de I'éloile, exprimée en
secondes comme l'angle précédent. 1l faut donc con-
naitre la parallaxe d'un systéme double pour calculer
la somme des masses m-—m'.

Les deux composantes de I'étoile double déerivent en
réalité deux ellipses autour de leur centre de gravité
commun, les rayons vecteurs, et par sutle les gl'unds
axes de ces ellipses ¢tant en rapport inverse de celui
des masses des composanles ; sidonc on peul apprécier
le déplacement de’ I'éloile principale, on aura le rap-

m' . . . .
port —; ce déplacement pourrail se déterminer par des
n

comparaisons de I'étoile principale avee des étoiles voi-
sines; mais, en fait, les déterminalions peu nombreuses
qu'on posscde résultent de la discussion des positions
absolues fournies par des observations méridiennes.

Voici quelques-unes des données les plus précises
qu'on posséde sur les étoiles doubles visuelles (Aitken,
the Binary Stars, New-York, 1918

M U « w omt+n’ Nt

m

Sirtus. . . . . —1,6; 90 49,3 776 0”38 3,3 0,3
Procyon. . . . 0.5; 13,5 39,0 4,1 0,31 1,H 4,3
a Cenlaure . . 0,3; 1,7 78,8 17,7 0,76 2,0 4
¢ Hercule . . . 3,0; 6,5 34,5 1,4 0,11 1,7 0.4
85 Pégase. . . 5,8; 11,0 26,3 0,8 0,07 2,6 1,0
70 Ophiuchus . Al 6,1 879 4,6 0,17 2,6 0.8
0% Eridan. . . G, 4; 10,8 180,0 4,8 0,17 U,6 »
z Hydve. . . . 3.7 5,2 153 0,2 0,03 3,3 »

La premiérc colonne donne les magnitudes des deux
composantes; la seconde, les durées dc révolution; la
troisiéme, les demi grands axes, et la suivante, les
parallaxes w. Il est remarquable que, bien que les
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composantes présentent souvent des dillérences d’éclats
considérables, les masses sont trés comparables, ct de
Iordre de la masse du soleil.

Puisqu'il n'existe pas, pour les ¢toiles doubles, de
relation analogue a celle qui résulie de la 3¢ loi de
Képler entre n et a dans le systéme solaire, la détermi-
nation de 'orbite exige la connaissance de sept éléments,
savoir :

Cinq éléments  géométriques : la longitude 6 du
neeud et I'inclinaison ¢ sur le plan de l'orbite apparente,
qui fixent la position du plan de 'orbite vraie; 'angle g
formé par la ligne des nweuds etladirection du périastre,
qui oriente l'orbite dans ce plan; le demi grand axe «
ctl'excentricité e, a étant provisoirement évalué en se-
condes d’arc, comine les distances angulaires mesurées;
et deux éléments dynamiques, la durée U de la
révolulion, ou le moyen .mouvement sur l'orbite,
n— l_ et I'époque ¢, du passage au périastre.

Lorsque les observations s'é¢tendent & unc révolution
complete, on a U directement; quand eclles ne se rap-
portent qu'a une portion de 'orbite, on détermine la
constante des aires en mesurant, sur le graphique qui
représente lellipse apparente, 'aire comprise entre deux
rayons vecteurs et 'arc d’ellipse, puis prenant le rap-
port a I'intervalle de temps corresp()ndunt; ce rapport
est ¢gal i celui de l'aire totale de 'ellipse, qu'on sait
évaluer avec les mémes unités, 4 la durée U. Pour
obtenir ¢,, aprés avoir déterminé la  direction du
périastre comme nous allons le voir, on choisira des
observations au voisinage de ce point, el on détermi-
nera par interpolation 'instant du passage.

Supposons maintenant tracée lellipse apparente
(fig. 33); soit A I'éloile principale, et soit C 'intersec-
tion de la droite OA, qui part du centre O de la courbe,
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avec l'ellipse; la droite OC est la projection d'un demi
grand axe de l'orbile vraic, C étant la projection du

périastre, et O la projection du centre; le rapport oC

esL ¢gal au rapport des distances correspondantes dans
I'orbite vraic; on a donc :
OA
(_TC_ 0
menons le diameétre O, conjugué¢ de OC dans lellipse
apparente; cetle droite est la projection du petit axe de
I'ellipse  vraie; imagi- '
nons alors que dans ¢ N
plan de I'ellipse vraie on
ait trac¢ le cercle princi-
pal, c¢'est-a-dire le cercle
ayant pour diamatre le
grand axc de Tellipse;
on sait que les ordon-
nées de ce cercle, per-
pendiculaires au grand
axe, sonl dans un rap- Fig. 33
port constant avec les .
ordonnées correspondantes de lellipse; si nous proje-
tons le cerele principal sur lTe plan de Pellipse appa-
rente. nous obliendrons done unce ellipse dont les
ordonnées, complées i partiv de OC sur des paralleles
A 0D, se déduisent de celles de 'ellipse en les multi-

. a - .
pliant par le rapport 7 des axes de Tellipse vraie; ce

rapport, égal & ,1— est connu lorsqu’on a oblenu e,
Vv1—e?
ct I'on peut construire lellipse dile auxiliaire, dont
nous n'avons représenté que la moitié.
Dans Dellipse auxiliaire. tangente en € a Uellipse

Lue Prcarr. — Astronomie géndrale. HE
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apparente, les directions OC et OD sont encore conju-
guées; si b’ est le demi-diamétre OD, on aura
b’
I__ . »
oD —'__‘/1—a;on sait construire les axes de cette
V1—e®
ellipse : sur la normale en G aux deux ellipses, on

b’
-; par les

—e*

porte, de part ct d'autre, la longueur Vi

deux points oblenus ct le point O on fait passer une
circonférence qui coupe la tangente en G en deux points
respectivernent situés sur les axes de l'ellipse; les lon-
gueurs de ces axes peuvent se calculer a l'aide des
théorémes d’Appollonius.

Ces axes délerminés, on trouve facilement les quatre
éléments géométriques de I'orbite autres quc ¢ : le seul
diamétre du cercle principal qui se projetle en vraie
grandeur est celui qui est parallele au plan de projec-
tion; par conséquent la ligne des neeuds, qui passe par
A. est parallele au grand axe de l’ellipse auxiliaire, ct
le grand axe de lclllpso vraic est égal a celui de
I vlhpsg auxiliaire; on a ainsi les deux (,l(.IIlCIllS fela;

20 La ligne de penlc de 'orbite, perpendiculaire a 1.1
ligne des nauds. se projette suivant une paralléle au
pelit axe de l'cHipse auxiliaire; si § est le petit axe de
Uellipse auxiliaire, on a :

cos i =—;
«

on remarquera que le sens i de 'inclinaison n'est point
déterminé; comme deux courbes symétriques 1'une de
I'autre par rapport au plan de projeetion se projettent
suivantla méme courbe. les seules observations visuelles
ne permetlent pas de donner un signe a ¢;

3° L'angle g. formé par la direction du périastre et
de la ligne des nceuds. est aussi I'angle qui se projette

suivant COL. OI étant le grand axe de l'ellipse auxi-
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liaire; si I'on rabat sur un plan paralléle au plan de
projection passant par O, le point C viendra en C' i
I'intersection de la perpendiculaire abaissée de C sur
OI et du cercle de rayon OI, et I'on aura g=C'0Ol.

I existe des étoiles doubles dont la connaissance el
I'étude reposent sur des mesures speclroscopiques ou
photométriques ; nous n'en parlerons pas, puisqu’un
volume de cette collection est consacré a l'astro-
physique. '



Cuarrrne XII

LA LUNE

37. Mouvement de la lune. — Nous avons form¢
plus haut (3 36) les équations du mouvement d’un salcel-
lite autour de la planéte principale en tenant compte de
Paction perturbatrice du soleil; le calcul peut se tra-
duire de la facon suivante, m’, m et M étant les masses
respectives du satellite, de la planete ct du soleil : e
satellite, dans son mouvement relatifl, est soumis & unc
force principale, dirigée vers la plancle, et mesurée

m' im oom'y . . )

par [ ——;— et & une force perturbalrice qui est la
dilférence géométrique des attractions exercées par le
soleil sur deux points de mmasse m’ coincidant respecti-
vement avec le satellite et la planete. Il est nécessaire
de se rendre compte de I'importance de la force pertur-
batrice par rapport a la force principale; or, d'aprés
la délinition précédente, la force perturbatrice sera
maxima lorsque les deux composantes dont elle est la
dilférence auront la méme direction, ¢'est-a-dire lorsque
les trois corps seront cn ligne droite; soient a ct a’ les
distances de la terre A la lune et au soleil; le rapport
de la, force perturbatrice i la force principale sera :

\I[ 1 1
@ —ap a2l M a*a(2d —al,
m L+ m' Tm4-m'at (o —a)

o

a
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mais, n et n° étant les moyens mouvements de la lune
el de la terre, on a :
M n'a’s

’ - =
m-=m n=a°

., . n'\z2 n
ct le rapport pl‘ec(rdenl est environ 2 (I-> ;or — exst
7 n

. . 1 .
approximativement o—; la force perturbatrice est done

nettement plus petite que la force principale. mais elle
est relativement beaucoup plus importante que lorsqu’il
s'agit du mouvement d'une planéte.

Aussi les variations de quelques-uns des ¢léments de
I'ellipse que la lune, en premiére approximation, décrit
autour de la lerre sont-elles considérables

I’inclinaison de 'orbite sur I'éeliptique a pour valeur
moyenne 59" et varie entre 5°0" ct 5°18';

l.e demi grand axe a c¢st en moycenne égal & 60,3
rayons lerrestres; l'excentricité est (aible, cnviroun
0,055; la durée de révolution est de 27i7%43" environ;

La longitude du naud ascendant varie rapidement
avec le temps : le naud se déplace dans le sens rétro-

N

grade, d'un mouvement i peu preés uniforme, et fail un
2 . .
tour complet cen 18 ans 3 environ; cccl représenle un

déplacement de prés de 20° par an, soit de plus de 1°
pendant une révolution de la lune, qui, aprés une lunai-
son, ne revient donc pas au méme point de I'écliplique.
Le déplacement du périgée est encore plus rapide; il
accomplit, dans le scus direct, un tour complet en un
peu moins de 9 ans.

La théorie de la lune présente de grandes difficultés,
en raison justement de I'importance de la fonction per-
turbatrice; elle a fait I'objet de nombreux travaux, el
I'on posséde des tables el des formules analytiques qui
donnent, non seulement les éléments du mouvement
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elliptique, mais directement la longitude, la latitude et
le rayon vecteur de la lune, ce dernier étant en géudral
remplacé par la parallaxe équatoriale. La latitude et la
parallaxe ne subissent que des varialions périodiques;
la valeur moyenne de la parallaxe, qu'on appelle cons-
tante de la parallaxe lunaire, est t5,=—="57'2""70; r, étant
la distance moyenne de la terre au soleil, exprimée en
prenant comme unité le rayon équatorial terrestre a. on

. a PP
a:sin 5, = —=—>57'2,"54, valeur un peu dillérente de &, ;
I'U

la parallaxe & varic entre 52’ et 62"

L’expression de la longitude ) contient des lermes
séculaires et des termes périodiques; on a, l'époque
initiale étant 1900,0 {Andoyer, cours d'astronomie)

== 970026'11",71 4 (13 >< 3600 1- 477644”,0606) ¢
1 \? t\3
1 ' P
47 14(-10()) ~-0",0068 (_100) + P,

¢ ¢lant évalué en années; le coelficient 77,14 du terme

I\, ) e s , . .

en /L s'appelle l'accélération séculaire de la longi-
\ 100

tnde; les termes périodiques qui forment P sont nom-
breux; (uelques-uns d’entre eux, (ui ont des coeflicients
¢levés, ont conservé ’anciennes dénominations; ce
sont :

L'équation du centre, 6°17 sin [ — ), ol ¢ désigne la
longitude du périgée;

L'évection, 1°16" sin (A — 21"+ 51, A’ étant la longi-
tude du soleil;

La variation, 39',5 sin 2 .—1);

L'équation annuelle, — 11" sin (X' — 3"}, olt ¢’ repré-
sente la longitude du périgée solaire.

On appelle révolution tropique de la lune le lemps
nécessaire pour que la longitude moyenne, c’est-a-dire
la longitude diminuée des termes périodiques, augmente
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de 360°; l'origine des longitudes est I'équinoxe vrai;
si on compte la longitude & partir d'un équinoxe fixe,
'intervalle correspondant & un accroissement de 360°
s'appelle la révolution sidérale, et ne différe que de
quelques secondes de la durée précidente, la durée
commune étant de 271 7" 43w,

La révolution synodique est 'intervalle pendant lequel
la différence entre les longitudes de la lune et du soleil
s'accroit de 360°%; 4 la fin de la période, les deux corps
apparaissent dans la méme position relative qu’au
début; sa durée, calculée comme nous I'avons vu plus
haut, est de 29 12" 44,

On distingue encore larévolution anomalistique, inter-
valle de deux passages au périgée, et la révolution dra-
conitique, intervalle de deux passages au newud ascendant;;
leurs durées approximatives sont de 271 13 et 275",

38. Phases. Rotation. — On sait que la lune n'est
pas lumineuse par elle-méme, et que nous n’apercevons
de sa surface que la partie éclairée par le soleil; au
moment de la pleine lune, le disque lunaire est circu-
laire, aucun aplatissement n’ayant été décelé, ni par des
mesures micrométriques directes, ni sur des photo-
graphies :*', et le bord extérieur de la lune reste tou-
jours circulaire. Prenons comme plan du tableau
(fig. 34), le plan qui contienl les centres S, T, L des
trois astres; le cone circonscrit a la lune qui a pour som-
met le soleil S pouvant étre remplacé par un cylindre,
la partie éclairée de la lune sera limitée en projection
par le diamétre A, perpendiculaire a la direction LS;

1, On n’est pas aulorisé & en conclure que la lune est sphérique;
Laplace pensail, au contraire, qu’elle a la forme d’un ellipsoide
de révolulion dont le grand uxe esl tourné vers la terre; la
théoriec de la rotation de la lune est plutot conlraire o celie
hypothése, et indique la presque sphérvicité du satellite,
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la partic visible de la terre est le fuseau qui se projette
suivant ALDB, dont la projection sur un plan perpendi-
culaire est limitée par le bord CB'D et la demi-ellipse

CA'D projection du demi

grand cercle LLA; le rapport

de AR au diamétre repré-
B sente, par définition, la gran-
deur de la phase; ¢’est anssi
le rapport de la surface visi-
ble & la surface entiére de
la lune: on Uévaluait autre-
fois en doigts, ¢’est-a-dire en
douziemes; on a

Al =BE=LA(]

C

cos AL} ;

d’ott, comme les angles TLS
et ALB sont supplémentai-
res, on lire, pour la grandeur
de la phase :

Al
—cos?TLS;
21.A
f
Fie, 7% il est facile d'évaluer I'angle
. B4

TLS; ket 8 ¢lant la longi-
tude et la latitude géocentriques de la lune, les cosinus
directeurs de la direction TL par rapporl aux axes
écliptiques sont coskcos B, siniacos 8 el sinf; ceux de
la direction TS qui va au soleil sont, 2’ ¢tant la longi-
tude du soleil, cos)’, sini’, 0; 'angle en T du triangle
STL est done déterminé par la relation

) cos’I'=cosBcos (A —-1);
on a ensuite :
r'sin’l’

lg TLS =

——
r —rceos’t

r et r' désignant les distances TL. et TS.
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[.a variation de la phase se¢ suit aisément au cours
d'une lunaison ; lorsque la lune est enire la terre ct le
saleil, on dit qu'elle est en conjonction, ou cn sizygie
inféricure; la lune est nouvelle, et 'observateur ter-
restre ne la voit pas; elle est en quadrature quand la
dilférence des longitudes de la lune et du soleil est de
90° ou 270°; cn opposilion ou en sizygic supéricure,
quand cette dillérence est de 180°, ce qui correspond i
la pleine lune.

La lune tourne tonjours a peu pres la méme face vers
la terre; ce fail résulte de I'observation dircete, qui
permet de situer a égale distance
du bord des cratéres caracléristi- e
ques qui se distinguent a la sur-
face; on en conclut que la lane
accomplit une rolation qui a la
méme durée que sa révolution au-
tour de la terre. Une observation
plus attentive montre que I'axe de
rotation de la lune n'est pas exac-
lement perpendiculaire au plan de
I'orbite lunaire; si 'on représente 0
(lig. 35) les axes O= et OP per- Fiur. 35,
pendiculaires i I'écliptique el au
plan de I'orbite lunaire, et 'axe ORR de rotation de la lune,
il résulte des observations de Cassini, confirmées par la
théorie, que ces trois axes restent dans un méme plan,
leur disposition relalive ¢tant celle de la figure ; nous
avons vu précédemment que I'axe OP de I'orbite lunaire
n'a pas une inclinaison conslante sur O=; sa position

R

2 .
moyenne tourne autour de O= en 18 ans 3 tandis que

I'axe vrai décrit autour de celle-ci, en 173 jours, un petit
cOne dont l'ouverture est de 9'. [.’axe de rotation O IR
de la lune tourne aussiautour de O =; soninclinaison sur
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O = resle & peu prés conslante, ‘environ 1°31°; Ia vitesse
de rotation autour de O IR reste seusiblement constante,
mais ne coincide (u'en moyenne avec la vitesse angu-
laire de révolution de la lune; il y a ainsi oscillation
apparente de la limile de la partie visible de la lune;
c'est ce qui constitue le phénomene de libration vraie,
qu'on décompose en libralion de longitude et libration
de latitude. D'un autre coté, le déplacement diurne de

'observateur entrainé par la rotation lerrestre lui fait

apercevoir des limiles variables sur le disque lunaire

el donne licu & une libration appelée diurne ou appa-
rcnte.

39. Parallaxe de la lune. — La premiére déter-
minalion précise que l'on ait obtenue de la parallaxe
lunaire est celle qui a ¢té déduite d’observations méri-
diennes effectuées simultanément, de 1751 4 1753, au
Cap de Bonne Espérance, a Greenwich, Paris, Bologne
ct Berlin; celte collaboration de divers observatoires
s'est souvent renouvelée, et la méme méthode a été
appliquée pour I'évaluation
de la parallaxe de petites
v 8 ~A " planétes.

L. Tragons, dans un plan qui
représente le méridien du
lieu O d'une observation,
deux axes rectangulaires Cr
et Cy ayant leur origine au

v centre C de la terre, I'axe Cy

élant parallele & la verticale

du liew O (fig. 36). Si l'on
Fig. 36 tient compte de I'aplatisse-

ment de la terre, le point O

ne se trouve pas sur I'axe Cy, et I'angle formé par Cy
et CO est la diflérence v enlre la latitude astronomique
et la latitude géocentrique du point C; les coordonnées
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du point O, situ¢ a la distance z du centre G, sont :
gsiny, pcosy.

Soit 5" la distance zénithale du bord supérieur de la
lune vu du point O, cette distance ¢tant corrigée de la
réfraction; 1'équation de la tangenlc OA au bord de la
lune est :

(r —gsinvjcosz — (v —gcosy)sins' =0.
h H . T

Soient d’autre part z Pangle formé par la direction Cy
ct la tangente CB au bord supérieur de la lune, et s le
rayon apparent de la lune, c¢’est-d-dire l'angle 1.CB,
I, étant le centre de la lune; les coordonnées de L. sont,
r étant la distance CL :

rsin{s 4 s, reos (s + s).
Icrivons que la distance de ce point 4 la droite OA
est rsins; il vient :

rsins—=/{rsin (s + s} —psiny]cos3'— [r cos(z + s)
—gcosy!sinzg,
ou bien :

(1) rsins—=gsin(s’ — v} — rsin(s’ — s —sJ.
Divisons par r, alin d’introduire la parallaxe de la
lune; si a désigne le rayon équatorial de la terre, on a
a . , . . .
— =sinw, & étant la parallaxe horizontale équatoriale;

d’autre part, on peut ¢crive :

P .
——sing=¢ sino,
a

2

e
o' étant la longueur du rayon CO de la terre ¢valuce
en prenant le rayon équatorial comme unité de lon-
gueur;
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enfin 4 désignant la longueur du rayon de la lune
mesurée avec la méme unité, on a aussi
sins—=——="Fksingo;
”
I'équation (1) devient alors :
sin[3'— ()] [— k4 ¢ sin(z' — yi] sin@:
les nombres 4 et ¢/ sont inférieurs & 1, elsinm est

. 1 . . \
environ 6—(); on a done, avec une approximation sufli-

sanle, en posant
m=—k+¢sin{s'—:
. m3sind o

(2} :.'—(:.-{—s)':msmm—}———ﬁ—-

Cettle équation donne, en signe conltraire, la correction
qu'il faut appliquer it la distance zénithale =* d'un bord
supérieur observé du point O pour obtenir la distance
zénithale du centre Lide la Inne vu du centre de la terre,
cette distance élant comptée a partir de la verticale du
point O.

Supposons qu'une observation semblable soit faite
d’un autre point O, de la terre dont le méridien est trés
voisin de celui du point O; cette observation fournira
une équation analogue,

\ . m3sin® o

(3) :l'—(:l+sl):1nlsmml—}——'—6—'

Si les deux points O et O, étaient sur le méme méri-
dien, les deux observations seraient simultanées : on
aurait o=—u,, et la dilférence entre z—+s et 5,45,
serait I'angle des verticales des points O et O’, ou bien
la dillérence de leurs latitudes; en retranchant membre
a membre les équations (2) et (31, on aurait :
ms —m3

Z—sz/—(A—=¥\)=(m—m)sine 4 5

sind @,

équation qui délerminerait sin .
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On forme la méme équation dans le cas ol les méri-
diens de O et de O, sont voisins, en ajoutant des termes
correctifs aux deux membres; dans le premier membre,
on tiendra compte de la variation de la déclinaison du
centre de la lune pendant l'intervalle de lemps ¢ —¢
qui sépare les observations, en ajoutant le terme
D' (¢, —¢, D' étant fourni par les tables de la lune cal-
culées 4 I'aide des observalions antérieures; dans le
second membre, en se basant encore sur ce que {,—!
est pelit, on pourra prendre '

sinw, —=sinw 4 ({, — {) @’ cos .

w étant de méme calculé avec une approximalion suf-
lisante d’apres les observations antérieures.
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ECLIPSES: PARALLAXE DU SOLEIL

40. Eclipses de lune. — Unc éclipse de lune se pro-
duit lorsque le disque lunaire éclairé pénétre, cn partic
ou en totalité, dans le cdne d’'ombre portée par la terre,
ce come étant décrit par les génératrices tangentes
extérieurement aux surfaces du soleil et de la terre.
L’axe ST du cone est 'axe qui joint les centres des
deux astres; par conséquent, il reste toujours dans le
plan de I'écliplique; si l'orbite de la lune n’avait pas
d’inclinaison, il arriverait qu’a chaque révolution de la
lune le centre de la lune rencontrerait 'axe du cone;
comme, ainsi que nous allons le voir, la lune est tou-
jours plus rapprochée de la terre que le sommet du
cone, il y aurait éclipse a chaque opposition.

En raison de l'inclinaison de l'orbite lunaire, il y a
licu de discuter la possibilité d’une éclipse au voisinage
d’une opposition.

Représentons (fig. 37; la section du cone d'ombre

par un plan qui contient son axe ST et qui est perpen-
diculaire au plan de l'écliptique. La distance TA du
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centre de la terre au sommel du cone s'oblient, en
considérant les triangles rectangles semblables ATB et
ASC formés en abaissant des points T el S des perpen-
diculaires sur la tangente commune ABC, par la relation
TA  SA_ STHTA
{1 TR—sC—sCc

si I'on prend pour unité de longueur le rayon TB de la
terre (dont nous négligeons icil'aplatissementj, et si l'on
désigne par et @’ les parallaxes de la lune et du soleil,

ona:
ST = L LT = !

—_— . . ’
sinw’ sinw

L représentant le centre de la lune; ona aussi, s' étant le
demi-diamétre apparent du soleil, SC==SD = ST sins’,
d’ou :

SC_'—_—S{nS .
sIinw
il vient donc, d'aprés (1) :
TA=—— 1 .

sins' —sino’

le demi-diamélre s’ du soleil est voisin de 16', &' esl
cnviron 8”8, tandis que © est a peu pres 57 ; donc on a
manifestement TA > TL.

L’angle A, ouverture du c¢6ne d’ombre, esl défini par

la formule
:inA—L—sin s’ —sing’;
rl\A. ~ 4
les angles élant pelits, on en déduit, au dixiéme de

seconde prés,
A=s—a";

soit, sur la droite AB, le point Lsitué¢ a une distance TL
du point T égale & la distance de la terre &4 la lune au
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momenl de I'opposition; I'angle TLB est la parallaxeo
de la lune, et I'on a :

LTA=TLB—A=o 4+ —s".

Si donc, au momentde I'opposition, le bord inférieur
de lalune est tangent en L au cone d’ombre, on a, ) étant
la latitude du ccentre de la lune, et s son demi-diamétre
apparent:

r—s=owo 4o —s":

si A— s est, en valeur absolue, plus grand que 5+ '—’,
il n'y a pas d'éclipse; dans le cas contraire, la lune est
¢clipsée au moins partiellement.

Cette discussion n’est pas compléle; il est possible,
comme la figure 38 le montrera, que le déplacement en
latitude de la lune provoque une éclipse avant ou aprés
I'opposition; quoi qu’il en soit, on reconnait qu’il ne
peut y avoir d'éclipse que si la latitude de la lune est
faible; une discussion détaillée montre que cette lati-
tude ne peut dépasser 64" ; lalune est alors au voisinage
d'un des nacuds de son orbite, et comme le soleil est
dans la direction opposée par rapport a la terre, il est
au voisinage du nweud opposé; ona établi qu'il ne peut
v avoir ¢elipse si le soleil est & une distance angulaire
du naeud supéricure a 11°.

On appelle révolution tropique des neuds 'intervalle
de lemps qui s'écoule entre deux retours consécutifs du
soleil au nwud ascendant de la lune; comnme le mouve-
ment du nweud est rétrograde, on obtient cette durée en
ajoutant le moyen mouvement diurne du soleil au mou-
venient du neeud, et divisant 360° par le nombre ainsi
oblenu; on rouve ainsi 3461,6, soit 19 jours environ de
moins que la durée de I'année.

Le soleil se déplacant ainsi d'un peu plus de 1° par
jour par rapport au nwud, et I'intervalle de deux oppo-
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silions conséculives dépassant 29 jours, il ne peuty
avoir ¢clipse de lune i deux opposilions consdécutives.
On voil aussi quil y aura rarement plus de deux
éclipses de lune dans le cours d'une année; s'il y en a
trois, ¢’est ue le soleil passant & 'un des ncuds au
débul de janvier revient au méme point a la fin de
décembre, apres avoir passé an neeud opposé dans
Iintervalle, les circonstances ¢lant chaque fois favo-
rables & une ¢clipse. Enfin la différence entre l'année
ct la révolution tropique des naends explique la re-
marque ancienne d’apres laquelle les dates des éelipses
avancent en moyenne de 19 jours.

Lie raisonnement qui préeéde néglige l'influence de
Fatmosphére terrestre ; cetteinfluence s’exerce de deux
facons diflérentes : la réfraction dévie les rayons tan-
gents a la terre, et a pour eflet de rapprocher de” la
terre le sommet A du cone d’'ombre portée ; mais d'autre
part, les rayons lumineux qui traversent une grande
épaisseur de I'atmosphére sont absorbés, de sorte que,
pour la construction du cone d'ombre, on devrait
augmenter le rayon de la terre; les observations ont
montré que le rayon du cercle d’'ombre, intersection du
cone avec le plan perpendiculaire mené par le point 1,

. . 1 . .,
doit étrc augmenté de _T)dc la valeur déterminée ¢n
b

négligeant 'atmosphére. La lune continue néanmoins i
¢étre éclairée, lorsqu’elle apénétré dans le cone d’ombre,
par les rayons réfractés dans les couches supéricures
de I'atmosphere; sa surface ne disparail pas compléte-
ment, mais est forlement colorée en rouge.

La détermination des instants de I'entrée de la lune
dans le cone d’ombre, ou de sasortie, ne peut se faire
avec une trés grande précision; d'autre part les obser-
vations des contacts extérieur ou intéricur du bord de
la lune avec le cercle d’ombre ne se font qu'd quelques

Lue PrcarT. — Aslronomie généreale. I
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secondes prés: on peut done se contenter d’un raison-
nement sommaire pour suivre la marche d'une éclipse.

Marquons (fig. 38 , sur le plan perpendiculaire a l'axe

ST, la trace LI

o de I'écliptique, la

position O ducentre

L du cercle d’'ombre

5 au moment de l'op-

position, et celle L,

[} ducentre de la lune,

E 0 0, Q E sur la perpendicu-

Fig. 38. laire & ELE"; le

point 1, se déplace

sensiblement en ligne droite; soit ., sa position une
heure aprés I'opposition.

Le centre O du cercle d'ombre n'est pas davantage
fixe, et son déplacement horaire OO, mesure celui du
soleil daus le méme temps. Il s'agit d'¢tudier la
suite des positions de la lune par rapport au cercle
d’'ombre; c'est un mouvement relatif dans lequel la
trajectoire apparente de la lunc s’obtient en composant
la vitesse horaire L1, de la lune avec la vitesse du
centre du cercle prise en sens opposé; on obtient ainsi
la droite LL,, qu'on définira par son coefficient angu-
laire et par la distance OP; ona :

Ly

_ LQ—LO 8

‘

fol)— — )
F'=0Q—00, ¥»—u/

f’ étant la variation horaire de la latitude de la lune,
)" et ¥, les variations horaires des longitudes de la lune

et du soleil; la vitesse horaire du déplacement relalil
de la lune est :

U

’

LL,—

cos 0
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enfin la distance O’ est ) cos 0; ce point P> correspond
au milien de I'éclipse; dans le cas de la figure, la date
du milieu de I'éclipse
précéde celle de l'op-
position de la fraction
hsinf cos'0

.

Si, sur le méme plan,
on représente (fig. 39
le cercle d’ombre, il cst
facile de déterminer les
différentes phases de
I'éclipse : le commencement aura lieu quand le bord de
la lune scra tangent extérieurement au cercle d'ombre:
A élant la position correspondante du centre de la lune,
on a :

d’heure

AP=V(K 4572 —OP?=V(R + s)* —i7cos?l;

on sait done calculer 'instant du passage du centre de
lalune en A.

Le commencement de la totalité aura lieu lorsque le
cenlre de la lune étant en 13, son bord sera tangent
inlérieurement au cone d'ombre; on aura alors :

BP = /(K —s)*—a*cos®0.

Les phénomdnes se reproduiront symétriquement par
rapport au point P.

Lorsque I'éclipse n'est pas compléte, le rapport de
la partie éclipsée a I'aire totale du disque circulaire, au
moment du maximum, s'appelle la grandeur de I'éclipse;
R+s—O0OP

2s '

41. Eclipses de soleil. — Il y a éclipse de soleil
lorsque la lune pénétre en L' (fig. 37) 4 l'intérieur du
cone circonscrit & la terre et au soleil; ceci se passe au

la figure montre que ce rapporl est égal i
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voisinage d'une conjonction ct non plus d'une opposi-
tion ; on peut déterminer comme précédemment, A
quelle condition doit satisfaire la lalitude de la lune
pour que l'éclipse se produise; I'angle L'T'S est, avec
les nolations précédentes, égal A —m 45", et 'on
doil avoir :

rV—s<w—w 4 s’

cetle condition est moins stricte que celle lrouvée pré-
cédemment pour qu'il y ait éclipse de lune; le nombre
des éclipses de soleil est par conséquent plus grand que
celui des éclipses de lune; toulefois, comme une éclipse
de soleil n'est jamais visible de toute la surface de la
terre, il arrive qu'un observateur placé en un point dé-
terminé de la terre voic moins d’éclipses de soleil que
d’éclipses de lune,

Représentons (fig. 40) la section, par un plan passant
par l'axe Sl joignant les centres du soleil S et de la

Lel
pad

Fig. 40.

lune 1., des cones d'ombre et de pénombre lunaires,
dont les sommelts sout les points C et C’; ces cones
délimitent 3 régions, marquées 1, 2, 3, telles qu'un
observateur placé dans 'une d’elles voit le soleil éclipsé
lorsqu'il se trouve dans la région 1, il ne recoit aucun
rayon du soleil et I'éclipse est totale ; dans la région 2,
la partie visible du disque du soleil est limitée par le
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cone circonscrit a la lune ayant pour sommel 'wil de
I'observateur; I'éclipse est particlle, cette partie visible
se présentant sous forme de croissant; enfin, lorsque
'observateur est situé dans la région 3, toutes les
générations du cone circonscrit 4 la lune vont rencon-
trer la surface solaire, et I'éclipse est annulaire.

e rapport des diamétres réels du soleil ct de la lune

e
.

, . sC . .
est 398; c'est aussi le rapport{—=; si on prend les dis-

tances moycnnes de la terre T au soleil et & la lune, l¢
ST N ,
rapport =, est 385; le sommet C du cone d'ombre est

donc en moyenne plus rapproché de la lune que la
terre ; si les orbites de la terre et de la lune étaient cir-
culaires, il n’y aurait jamais d'éclipse totale de soleil.
Mais les excenlricités des orbites terrestre et lunaire

. S . .
font varier le rapport .= qui peut atteindre la valcur

maxima 413; en tout cas, une faible partie de la surface
terrestre pénctrera dans le cone’d’'ombre. Méme, la sec-
tion du cone de pénombre par un plan perpendiculaire i
I'axe, situé a la distance LT, sera toujours trés inférieure
a la surface terrestre, ct la largeur de la zone éclipsée

. . . 6
n'atteindra jamais les Tpdu rayon terrestre.

Les éclipses de soleil précedent ou suivent les
éclipses de lune de 14 jours, puisque les unes ont lien
aux conjonclions, les autres aux oppositions; il peut sc
produire deux éclipses de solcil au voisinage d'un pas-
sage du soleil & 'un des naeuds de l'orbite lunaire, lors
de deux conjonctions consécutives, et 5 éclipses pendant
une année.

C'est seulement pendant la durée treés courte des
éclipses totales qu'on peut voir ct photographier la
couronne solaire; d'autre part, un intérét particulier
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s'attache actucllement & ces phénomeénes, du fait qu'ils
offrent unc des rarcs occasions de vérifier la théorie
d’Linstein, d’aprés laquelle un rayon lumineux doit
dtre dévié de sa trajectoire rectiligne en passant tres
pres de la masse solaire, indépendamment de tout elfet
de réfraction; s'il en est ainsi, il doit étre possible
d'apercevoir des éroiles voisines du bord -et placées en
réalit¢ sous le disque solairc. 1 y a donc licu de
déterminer les points de la terre pour lesquels I'éelipse
est totale, ct les instants des diverses phases; nous
nous bornerons ici & quelques indicalions sommaires,
pour faire comprendre les données publiées par la
Connaissance des Temps.

On détermine la ligne de centralité; c’est le licu des
points d'intersection avec la surface terrestre de 'axe
du cone d'ombre; cet axe passe par deux points S et L
dont on connait, en fonction du temps, les coordonnées
par rapporl & trois axes rectangulaires liés a la terre;
il déerit, lorsque le lemps varie, une surface réglée, et
la ligne de centralité est l'interscction de celle surface
ct du globe terrestre.

Le cone d'ombre découpe a chaque instant sur la
terre unc courbe qui est sensiblement une ellipse; I'en-
veloppe de cette courbe s¢ compose de deux lignes i
peu prés paralleles a la ligne de centralité, et qui bor-
nent la région de la terre pour laquelle I'éclipse est
tolale; une génératrice du coéne d'ombre rencontre la
surface terrestre en deux points, I'un étant dans I'hé-
misphére tourné vers le soleil, I'autre dans I'hémisphére
opposé¢; lorsque ces deux points se confondent, la
génératrice est tangente i la surface de la terre, ct lc
soleil est & I'horizon du licu correspondant; Yéclipse
commence ou se termine au moment du lever ou du
coucher du soleil; les courbes de totalité sont naturel-
lement limitées par les courbes ainsi oblenues. De
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méme, la courbe de centralit¢ s’arréte aux lieux ou
I'éclipse a son milieu au lever ou au coucher du
soleil.

On trace encore les courbes limites de 1'éclipse par-
ticlle, enveloppes de la courbe d'interscction du cone
de pénombre avec la terre, et on les termine par
les courbes qui représentent le lieu des points ol
I'éclipse commence ou flinit au lever ou au coucher du
soleil, ces courbes élant, géoméiriquement, le lieu des
points de contact des génératrices du cone de pénombre
avec la terre.

Pour qu'au bout d'un cerlain temps les positions
relatives du soleil, de lalune, et du necud ascendant de
'orbite lunaire, qui déterminent les circonstances d'une
éclipse, fussent les mémes qu'a I'instant initial, il fau-
drait que la lune eul accompli un nombre entier de
révolutions draconitiques (par rapport au ncud), et un
autre nombre entier de révolutions synodiques; en
outre, I'intervalle devrail correspondre a un nombre
entier de révolutlions tropiques des nwuds; cl encore,
si 'on tient compte des distances, il serait nécessaire
que le méme intervalle fiit un multiple entier de la
révolution anomalistique (rapportée au périgée et de
Pannée.

Ces conditions ne sont pas remplies exactement,
mais certaines le sont d'une fagon assez approchée pour
que l'existence d'unc période, au bout de laquelle les
éclipses se reproduisent dans le méme ordre, et s¢parées
par des durées sensiblement égales, ait pu étre signalée
par les astronomes chaldéens : il arrive que la durée
commune de 242 révolutions draconitiques et de 223 ré-
volutions synodiques cst de 6585 J., 3, soit, en années
juliennes, 18 ans 11 jours; cetle durce est aussi, & une
fraction de jour pres, celle de 239 révolutlions anoma-
listiques; on Uappelle le saros.
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Pendant un saros, il y a en moyenne 42 éclipses de
soleil et 27 de lune.

42. Passages de Vénus sur le disque solaire. —
Le phénoméne cst analogue a une éclipse de soleil, le
disque de Vénus remplacant cclui de la lune; comme
I'orbite de Vénus est inclinée de 3"23" sur I'écliplique,
il n’y a point passage 4 chaque conjonction inférieure;
il faut que la planéte soit au voisinage d’un des nauds
de son orbite. Le rapport des moyens mouvements de

- \ . 243
la terre et de Vénus cst trés voisin de 395" de sorte que,
5

dans une période de 243 ans, il y a 395 — 243 =152
conjonclions inléricures; or on a :

8152 —524243=1,

) s 152
c'estl-d-dire que le rapport 553 du moyen mouvemenl de

la terre au mouvement synodique de Vénus esl voisin
oo . )
de ik il en résulte qu'au bout de 8 ans, la terre ayant

retrouvé sa posilion primitive par rapport au noeud de
Vénus, qui se déplace peu, Vénus aura accompli 5 ré-
volutions synodiques, & un petit angle prés. Si, au
début de cette période de 8 ans, les deux planétes sont
voisines d’'un naud, clles le seront encore a la lin.
Mais 1l faudra attendre ensuile 121 ans 5, moiti¢ de la
période de 243 ans, pour que les deux planétes se
relrouvent simultanément au voisinage de I'autre naud;
cette scconde durée peut d'ailleurs éire diminuée de
8 ans, ou méme exceplionnellement de 16 ans, lorsque
la derniére conjonction s'est produite & une distance
angulaire du neeud, voisine de la limite nécessaire pour
qu'il y ait passage. Les dales des passages varienl peu
dans I'anndée el correspondent aux époques ou la terre
passe aux nauds de Vénas.
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Voici les dates de quelques passages, avee les inter-
valles correspondants :

6 juin 1761;

3 juin 1769: 8 ans:
8 décembre 1874: 105 ans 5:
6 décembre 1882; 8 ans:
7 juin 2004 ; 121 ans 5:
3 juin 2012; 8 ans.

Le calcul des circonstances d'un passage de Vénus
est un pen plus simple que celui d’une éclipse de soleil ;
nous nous bornerons a indiquer comment des observa-
tions cllectuées en dilférents points de la terre peuvent
fournir unc relation entre la parallaxe de Vénus et
celle du soleil, relation qui permettra de calculer celte
derniére. comme nous le verrons hientol.

Durant le passage, la planéte parait décrire une
droite sur le disque solaire; la position de cette droile
el la vitesse du déplacement apparent se déterminent,
pour un observateur placé au centre de la terre, cn
considérant que celte corde est la projection sur le
disque solaire d'un arc trés petitde la trajectoire appa-
rente de Vénus par rapport au centre de la terre. Soil
i un instant donndé M la projection de la planéte V sur
le disque solaire {fig. 41), vue du centre T; pour un
point A de la sur- .
face terrestre, la
projection de Vé-

nus ne se falt point M 2
1 1\
>

en M, mais en un l//v

autre point M’ du

disque solaire; I'¢- Fig. 41,

cart MM’ est dans

le plan vertical du point A qui contient V; 'angle MAM',
sous lequel il est vu du point A, est la différence des
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angles sous lesquels on voitde Vet de A le méme rayon
TA de la terre, c’est-a-dire la dillérence des parallaxes
de hauteur de V et de M, celte derniére pouvant étre
confondue avec la parallaxe du soleil; on a done :

MAM = (&' —m) sin 3,

© el w ¢lant les parallaxes horizontales de Vénus et du
soleil, = la distance zénithale; le point M’ décrit une
corde, qu'on pourrail déterminer si l'on connaissail
' —w. 51, de deux stations différentes A el A’ on
observe les cordes apparentes décerites par Vénus, la
comparaison des observations fournit le moyen de cal-
culer 5" —15; ce sont les dislances des cordes au cenlre
du soleil qui interviennent dans le calcul; ces distances
se déduisent simplement des longueurs des corvdes, el
I'on ¢évalue celles-ci, d’aprés Halley, par les intervalles
entre les contacls d’entrée el de sortie de Vénus avec
le disque solaire; on espérait noler ces contacts a une
ou deux sccondes pres, el, comme la dillérence des
temps des  passages peat s'élever & 1800 sccondes
entre deux slations, on aurail cu l'inconnue a cenviron

1 . . , \ v
005 de sa valeur prés; mais le phénomene de T'irra-
diation, ct aussi celui du ligament noir qui persiste
entre la plancle et le soleil, entrainent unc incertitude
de 20 ou 30 secondes sur la notation d'un contact. On
a lenté, dans les derniéres observations, de construire
la corde au moyen de photographies prises pendant le
passage de la planéle; les vésultals n'ont pas é1é
meilleurs, la détermination du bord du soleil étant tres
incertaine.

43. Détermination de la parallaxe du soleil. —
Bien que la précision des observations modernes per-
melle de mesurer des angles plus petits que 87,8, il
n'est pas possible de déduire la parallaxe du soleil
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d'observations des bords, cllectuces en dillérents points
de la terre: les observations différentielles sont impos-
sibles, si Dbrillantes que soient les éloiles de compa-
raison, i cause du trés grand éclairement du ciel au
voisinage des bords; pour les observations méridiennes,
I'inflluence de la réfraction ne peut se calculer avec une
approximation sulfisante, I'échaulfement produit par
les rayons solaires modifiant I'état de 'atmosphere.

Les méthodes indirectes sont nombreuses, et pré-
sentent d'ailleurs plus d'intérét dans leurs principes
que dans leurs résultats finaux; car, la distance de la
terre au soleil étant 'unité de mesure astronomique, de
méme que le meétre est 'unité de longueur courante, on
peut la remplacer par une valeur approchée de cette
distance [ixée une fois pour toutes, de méme qu'on a
pris pour définition du metre la longucur de la barre
de platine déposée aux archives; un congrés d'astro-
nomes a décidé, en 1896, de fixer a 87,80 la parallaxe
horizonlale équatoriale du soleil.

D’apres Ta 3° loi de Képler, les distances de toutes
les planétes au solcil sont déterminées quand on connait
'une d’clles, puisque les moyens mouvements résultent
des observations; au licu de déterminer la distance au
soleil, on pourra déterminer la distance & la terre a un
instant quelconque; par exemple la dilférence des paral-
laxes, déduite d'un passage de Vénus, donne la dillé-
rence des dislances du soleil et de Vénus a la terre au
moment d’une conjonclion, ¢valuée en rayons lerres-
tres; la distance de la terre a Vénus n'est pas exacle-
ment la différence a — a’ des distances moyennes des
deux planétes au soleil, mais une quantité qui en dif-
(ére peu, et qu'on peut exprimer complétement, puis-
qu'on sait calculer les positions des deux planctes sur
leurs orbites; on a donc une relation entre a et @' qui,
jointe a I'équation n?a® = n"*a’, fournit a ct «'.
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Pour obtenir la parallaxe d'une planéte, il est naturel
de choisir Fune de celles qui se rapprochent le plus de
la terre; on peut appliquer la méme méthode que celle
mdiquée pour la parallaxe de la lune, cest-d-dire
observer l'astre, & peu pres simultanément, de divers
points de la terre aussi ¢loignés que possible; on peut
aussi prendre conune base le déplacement d'un licu
terrestre dans son mouvement diurne, ce qui permet
de garder le méme observateur et le méme instrument;
il faut alors, bien entendu, évaluer le déplacement réel
de Ia planéte pendant l'intervalle des deux observa-
tions. Les deux procédés ont d’abord été appliqués
pour Mars, les observations de Vénus étant plus diffi-
ciles & causc de son voisinage apparent du soleil. Mais
il s’agit de mesures délicates, et les pointés des bords
du disque d'une planéle ne sonl pas assimilables a
ceux d'une ¢loile de comparaison; il vaut donc mieux
se servir de pelites planttes, dont le diametre apparent
est insensible.

La premiere néthode, c¢'est-a-dire celle d'une coopé-
ration entre plusicurs observatoires munis d'instruments
méridiens, a ¢té appliquée aux planétes Vicloria ct
Sapho.

Une combinaison des deux procédés a été utilisée
pour mesurer la parallaxe d’Eros a4 l'aide de clichés
photographiques, obtenus dans 17 observaloires diffé-
rents, pendantl’opposition de cetle planéte en1900-1901 ;
au moment de 'opposition, la distance d'ros i la terre
peut descendre au-dessouns du (uart de la distance terre-
soleil. La discussion tres compléle des observations
d'iros, qui a é1é faite par M. Iinks, montre que la déter-
mination de la parallaxe solaire qu'on ¢n conclut est la
plus précise parmi toutes celles qui ont é1é obtenues
jusqu'ici; sa valeur est d’ailleurs trés voisine de 8”,80.

De la connaissance de la vitesse de la lumiére, obte-
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nuc par des procédés physiques, on peut aussi déduire
la parallaxe du soleil ; nous avons déja signalé (2 15) que
la constante de I'aberration, c'est-ia-dire le grand axc
de Uellipse annuclle décrite par les étoiles fixes, étant
déterminée  directement, permettrait de  caleuler la
vitesse de la terre sur son orbite avee la méme unité
que la vitesse de la lumiére; on en conclurait I'évalua-
tion de la distance terre-soleil en kilomdétres.

Les éelipses des  satellites  de Jupiter fournissent,
comme 'aindiqué Reemer, un moyen d'évaluerla vitesse
de la lumicére en unités astronomiques; de la comparai-
son de la valeur obtenue i la mesure en kilomcéwres, on
déduira I'expression en kilométres de 'unité astrono-
mique. Les éclipses des trois premiers satellites de
Jupiter se reproduisent au voisinage de chaque opposi-
tion, car les plans de leurs orbites sont peu inclindés
sur le plan de l'orbite de Jupiter; les durées des révo-
lutions synodiques sont courtes, 1118", 31134, 7i4"; les
¢clipses sont donc souvent observables. Pour com-
prendre la méthode, appelons 0 I'intervalle réel de deux
¢clipses, et supposons (ue. Jupiter étant en opposition
par rapport a la terre, on ait observé deux déclipses
numérotées 1 el n+ 1; la distance & la Lterre n'avant
pas varié, intervalle noté par I'observateur entre les
deux éelipses est n0; si 'on observe 'éclipse du méme
satellite de rang n’ -+ 1 lors d'une conjonction de Jupiter
ct de la tevre, I'intervalle qui séparera l'observaltion

. : Lo 2 .
de la premicre ne scra pas n' 0, mais n' )+ T puisque

la distance de Jupiter a la terre s’est accrue de deux
unités astronomiques. On congoil ainsi que les observa-
tions de 3 ¢clipses donton connait les numéros d'ordre
permettent de déterminer 0 et V.

Il existe encore, pour déterminer la parallaxe du
soleil, plusieurs procédés fondés sur la mécanique
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céleste; nous indiquerons sommairement trois d'entre
CUX

l° La troisieme loi de Képler, appliquée au mouve-
ment relatif de la lune par rapport a la terre, donne,
avec des notations inutiles a rappeler :

na’s=f(m+ m'y;

on a de méme, pour le mouvement de Ja terre par rap-
port au soleil :

ntad = (M + m),
d’'on:

na’s  m4m

ntad = M4+ m'’

les moyens mouvements n ¢t n’ résultent des observa-
tions, a’ est connu d’apres la détermination de la paral-
laxe de la lunc; il suffit done, pour avoir a, de con-
m - m'

Mfm

l.es inégalités séculaires d'une plancte inlérieure, en

naitre le dernier rapport

m-L
M

cl les observations comparées a la théorie permettent

de déterminer ce rapport; il différe légérement de celui

qu’on voulait obtenir, mais en le substituant a celui-ci,

particulier de Mercure, dépendent du rapport

. . . m N N .
on introduira une errvecur de l'ordre de ¢ esl-a-dire

de ———. qui est de peu d'importance, la parallaxe

300000 | 1 I R
cherchée élant loin d’éire connue d’une fagon aussi
précise.

29 Parmi les inégalités périodiques de la longitude
de la lune, il en existe une trés sensible, appelée iné-
galité parallactique, dont le coefficient contient en fac-

) sin
teur le rapport —

L ’ .o
@ et désignant les parallaxes
w
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du soleil ¢t deda lune ; les obscrvations de fa lune per-
mettent de mesurer le déplacement correspondant, ct
par suite de calculer .

3" Dans le mouvement annuel, ce wn'est point le
centre T de la terre, mais le centre de gravité G du
systéme terre-lune, qui décrit une ellipse ayant pour
foyer le centre du soleil (fig. 42); ce point G est tou-
jours situ¢ sur la droite TL

qui joint le centre de la terre L
au centre de la lune, el 'on a :
G _ .. g
Gl,
T
v ¢tant le rapport de la masse
de la lune a celle de la terre. s
Dans le cours d'une révo- Fig. 12.

lution synodique de la lune,

les points T et L. tournent autour de G avantde retrou-
ver la méme position par rapport i SG; il en résulte
une oscillation mensuelle de la longitude de la terre,
I'angle maximum d’écart entre ST et SG ayant pour

sinus le rapport ;% Lie Verrier a déduit des observa-
tions du soleil que cet angle est environ 6”,5; or on
peut déduire TG de TL, c'est-a-dire de la parallaxe de
la lune, si l'on connait v, dont la meilleure détermina-
tion résulte de la théorie de la nutation : on obtient
cnsuite SG.
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ORIGINE DU MONDE SOLAIRE

44. Hypothéses cosmogoniques. — Dans la préface
de ses lecons sur les hypothéses cosmogoniques, Poin-
caré s’exprime ainsi : « Le probleme de lovigine du
Monde a de tout temps préoccupé tous les hommes qui
réfléchissent; il est impossible de contempler le spec-
tacle de l'univers ¢toilé sans se demander comment il
s'est form¢; nous devrions peul-étre attendre pour cher-
cher une solution que nous en avons. patiemment ras-
semblé les éléments, et que nous ayons acquis par [d
(quelque espoir sérieux de la trouver: mais si nous
¢tions si raisonnables, si nous étions curicux sans
impatience, il est probable que nous n’aurions jamais
créé la science el (ue nous nous scrions toujours con-
tentés de vivre notre petite vie. Notre esprit a donc
réclamé impdérieusement cetle solution, bien avant
qu'elle fat miare, et alors qu'il ne possédait que de
vagues lucurs, lui permettant de la deviner plutot que
de l'atteindre. Iit c’esl pour cela que les hypotheéses
cosmogoniques sont si nombreuses, si variées, qu'il en
nait chaque jour de nouvelles, tout aussi incertaines,
mais lout aussi plausibles que les théories plus
anciennes, au milicu desquelles elles vienuent prendre
place sans parvenir 4 les faire oublier. »

Aprés Poincaré, citons maintenant Laplace :

« On a. pour remonter a la cause des mouvementls pri-
mitifs du systeme  planétaire, les phénoménes suivants :
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les mouvements des plunétes dans le méme sens et a peu
prés dans le méme plan; les mouvements des satellites dans
le méme sens que ceux des planéles; les mouvements de
rotation de ces différents corps et du soleil dans le méme
sens que leurs mouvements de projection et dans des plans
peu différenls; le peu d’excentricilé des orbes des planétes
et des saltelliles.

Yoyons s’il est possible de s'élever a4 leur véritable
cause.

Quelle que soit sa nalure, puisqu’elle a produit ou
dirigé les mouvemenls des planétes, il faul qu'elle ait
cmbrassé tous ces corps, et, vula distance prodigicuse (ui
les sépare. elle ne peut avoir été qu'un (luide d'une immense
étendue. Pour leur avoir donné, dans le méme sens, un
mouvement pl‘csque circulaire autour du soleil, il faut que
ce (luide ail environné cet astre comme une atmosphére. La
considéralion des mouvemenls planélaires nous conduil
done & penser qu'en vertu d’une chaleur excessive, I'atmo-
sphere du soleil s’eslt primitivement étendue au dela des
orbes de toutes les planctes et qu’elle s’est resserrée suc-
cessivement jusqu'd ses limiles actuelles.

Dans I'état primilil olt nous supposons le soleil, il
ressemblait aux nébuleuses que le télescope nous montre
composées d'un noyau plus ou moins brillant, entouré
d'une nébulosité qui, en se condensant a la surface du
noyau, le transforme en étoile. Si I'on congoil, par ana-
logic, loules les étoiles formées de celte manicére, on peut
imaginer leur ¢lal antérieur de nébulosité, précédé lui-
méme par d’aulres élats dans lesquels la maliére nébu-
leuse ¢lail de plus en plus dilfuse, le noyau é¢tant de moins
en moins lumineux. On arrive ainsi, en remontant aussi loin
qu’il est possible, & une nébulosité tellement diffuse qu’on
pourrait a peine en soupgonner l'exislence.

« Mais comment 'atmosphére solaire a-t-clle délerminé
les mouvemenlts de rotation et de révolution des planétes el
des salellites? Si ces corps avaient pénéiré profondément
dans cetle atmosphére, sa résistance les aurait fait tomber
sur le soleil: on peut donc conjecturer que les planétes ont
¢1é formeées a ces lhmites successives par la condensation

Lue PrcarTt. — Astronomie générale. 12
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des zones de vapeur qu'elle a di. en se refroidissant. aban-
domner dans le plan de son éyuateur.

« L’atmosphére du soleil ne peut pas s'étendre indéfini-
ment: sa limite est Ie point o la foree centrifuge due 4 son
mouvement de rotation balance la pesanteur ; or, i mesure
que le refroidissement resserre Patmosphere el condense i
la surface de l'astre les moléeules qui en sonl voisines, le
mouvement de rotation augmente: car, en verlu du prin-
cipe des aires. la somme des aires déceriles par le rayon
vecleur de chaque molécule dusoleil et de son atmosphere,
el projetées sur le plan de son équaleur, élant loujours la
meéme, la rotation doil ¢tre plus prompte quand ces molé-
cules se rapprochent du centre du soleil. La force cenlri-
fuge duc 4 ce mouvement devenanl ainsi plus grande, le
poinl ol la pesanteur lui est égale est plus prés de ce
cenlre; en supposant donce, ce (u'il est naturel d'admettre,
que l'atmosphére s’est étendue, a une époque uelconque,
jusqu’a sa limite, clle a d1, en se refroidissant, abandonner
les moléeules situées i celte limite ¢t aux limiles succes-
sives produiles par laceroissement de la rolation du soleil.
Ces molécules abandonnées ont contlinué de circuler autour
de cet asire, puisque leur foree cenlriluge était balancée
par leur pesanteur. Mais, cctie égalité n’ayant point licu par
rapporl aux moldcules atmosphéviques placées sur les
paralléles a I'équateur solaire, celles-ci se sonl rapprochdées,
par leur pesanteur, de atmosphére i mesure qu’elles se
condensaient el elles n’ont cessé de lui appartenir qu’autant
que, par ce mouvement, clles se sont rapprochées de cet
équaleur.

« Considérons maintenant les zones de vapeur successi-
vement abandonnées. Ces zones ont dii, selon Lloute vraisem-
blance, former, parleur condensation ¢t Vattraction mutuelle
de leurs molécules, divers anneaux concentriques de vapeur
circulant autour du soleil. Le [rottemnent muluel des molé-
cules de chaque anneau a da accélérer les unes et returder
les auires, jusqu'a ce qu’elles aient acquis un méme mou-
vemenl angulaire; ainsi les vitesses réelles des molécules
plus éloignées du centre de lastre ont élé plus graundes.
La causc suivante a dd contribuer encore a cette dillérence
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de vitesse. Les molécules les plus distantes du soleil et qui,
par les effets du refroidisscment et de la condensation, s’en
sont rapprochées pour former la partie supérieure de
I'anneau ont toujours décril des aires proportionnelles aux
temps, puisque la force centrale dont elles étaient animées
a 6Lé constamment dirigée vers cel astre; or, celle constance
des aires exige un accroissement de vitesse & mesure qu'elles
s’en sonl rapprochées.' On voit que la méme cause a du
diminuer la vitesse des molécules, qui sc sont élevées vers
I'anneau pour former sa parlic inférieure.

« 5i loules les molécules d'un anncau de vapeurs conli-
nuaient de se condenser sans se désunir, elles formeraient
a la longue un anneau liquide ou solide, mais la régularité
(ue celle formation exige dans toutes les parties de 'annean
el dans leur refroidisscment a di rendre ce phénoméne
extrémement rare. Aussi le sysléme solaire n'en offre-t-il
(u'un seul exemple, celui des anneaux de Saturne. Presque
loujours chaque anncau de vapeurs a du se rompre en plu-
sieurs masses qui, mues avee des vitesses peu dilférentes,
onl conlinué de circuler a la méme distance autour du
soleil. Ces masses ont du prendre des formes sphéroidiques
avec un mouvement de rotation dirigé dans le sens de leur
révolution, puisque leurs molécules inféricures avaient
moins de vitesse réelle que les supéricures; elles ont done
formé autant de planétes a I'état de vapeur. Mais si l'une
d'elles a é1¢é asscz puissanle pour réunir successivement
par son attraction toules les autres autour de son centre.
l'anncau de vapeurs aura ¢1¢ ainsi transform¢ dans une scule
masse sphéroidique de vapeurs circulanl autour du soleil,
avec une rolation dirigée dans le sens de sa révolution. Ce
dernier cas a été le plus commun; cependant le systéme
solaire nous olfre le premier cas dans les quatre petites
planéles qui se meuvent cnire Jupiter et Mars, 4 moins
qu'on ne suppose, avec M. Olbers, qu'elles formaient primi-
livement une seule planéte, qu'unc forte explosion a diviséce
en plusieurs parties animées de vitesses dillérentes.

« Maintenant, si nous suivons les changements (uun
refroidissement ultéricur a du prodnire dans les planétes
en vapeurs donl nous venons de concevoir la formation,
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nous verrons naitre au centre de chacune d’elles un noyau
s’accroissant sans cesse par la condensation de atmosphére
qui l'environne. Dans cet état, la planéle ressemblait par-
faitement au soleil & 1'éltal de nébhuleuse ottt nous venons de
le considérer; le refroidissementl a done dit produire. aux
diverses limites de son atmosphere. des phénomenes sem-
blables &4 ccux (que mnous avons décrits, c’esl-d-dire des
anncaux el des satellites circulant autour de son cenlre,
dans le sens de son mouvement de rolation el tournant
dans le méme sens sur cux-mémes. La distribution régu-
liecre de la masse des anneaux de Saturne aulour de son
cenlre ct dans le plan de son équaleur résulte naturclle-
ment de cetle hypothése, el sans clle devient inexplicable;
ces anneaux me paraissent ¢tre des preuves loujours subsis-
tantes de Pextension primilive de latmosphére de Salurnc
et de ses retrailes successives. Ainsi les phénomenes singu-
liers du peu d’excentricité des orbes des planéles et des
satellites, du peu d’inclinaison de ces orbes & I'équaleur
solaire et de 'identité du sens des mouvements de rolation
et de révolution avee celui du soleil, découlent de V'hypo-
thése que nous proposons ci lui donnenl une grande vrai-
semblance. Si le systéme solaire s'¢tail formé avee une par-
faite régularité, les orbites des corps qui le composent
scraienl des cercles dont les plans, ainsi que ceux des
divers équalcurs et des anncaux, coincideraient avec le plan
de I'¢quateur solaire. Mais on congoit que les variétés sans
nombre qui ont dii exister dans la température ct la densité
des diverses parties de ees grandes masses onl produil les
excentricités de leurs orbites ¢l les déviations de leurs
mouvements du p]am de cel ("(luzllcur. »

L’hypothése ainsi présentée par Laplace!, « avec la
déliance que doit inspirer tout ce qui n'est pas un
résultat de I'observation ou du calcul », a été soumisc

1. Exposition du systéme du monde, nole VII el derniére.
Nous avons supprimd, dans la note de Laplace, quelques phrases
ayant un intérél historique, et ce qui concerne la formation des
comeéles.
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a de trés nombreuses discussions, les unes plus théo-
riques, portant surtout sur la possibilité de la formation
des anneaux et de leur transformaltion en planctes, les
autres signalant comme inexplicables les discordances
asscz nombreuses entre certains mouvemenls par-
ticuliers et Tordre général qui a servi de base a
Laplace.

La théorie des figures d'équilibre d’une masse [luide
est loin d'étre assez perfectionnée pour expliquer la
formation des anncaux; on démontre que les conditions
d'équilibre relatif sont salisfaites pour unc masse (luide
homogtne, limitée par un cllipsoide de révolution aplati,
(ui tourne autour de son axe, pourvu que la vitesse de
rotation reste inférieure i une certaine limite; mais il
existe aussi un ellipsoide & trois axes inégaux qui satis-
fait aux mémes conditions, et, lorsqu’on fait croitre la
vitesse de rotation, la scconde figure est la scule qui
subsiste; pour une vitessc cncore plus grande, il
n'existe plus aucune ligure d’équilibre ellipsoidale.
Poincaré a montré 'existence d'une figure piriforme,
(qui scmble précéder la fragmentation de la masse;
mais il n'y a aucun indice de la formation d'un anncau;
Laplace faisait d'ailleurs intervenir, en dchors d'une
forte condensation centrale, le refroidissement de la
masse gazeuse, dont il parait impossible & I'heure
actuelle de discuter mathématiquement l'influence.

Insistons davantage, en raison de leur intérét propre,
sur les particularités, découvertes la plupart apres
Laplace, qui paraissent contradictoires avec son hypo-
these.

L’anncau de Saturne, dont la division en plusieurs
parties était déja connue de Cassini, est composé en
réalité d'un trés grand nombre de particules; ces par-
ticules sont séparées par des intervalles assez grands
pour que des instruments puissants permettent d’aper-
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cevoir le disque de la planéte & travers I'anneau; mais
ce lail ne constiluc pas une objection au systéme de
l.aplace: I'anneau est analogue a celui que forment les
pelites planétes comprises entre Mars ctl Jupiter, avec
une plus grande condensation.

Les planctes extérieures, Uranus ¢l Neptune, onl un
mouvement de rotation rétrograde, cl les révolulions
de leurs satellites saccomplissent aussi en sens rétro-
grade; de méme, les satellites les plus ¢loignés de
Saturne et de Jupiter tournent autour de ces planctes
en sens rétrograde, les mouvements de révolution des
aulres satellites ¢tant directs. L’explication donnée par
Laplace de la similitude de tous les sens de rotation est
donc manifestement insuffisante, ¢t 'on a proposé de la
remplacer par la suivante : quand un anneau se décom-
pose en différentes particules, ces diverses parties,
soumises & l'atlraction du noyau central, se meuvent
d’autant plus vite qu’elles sont plus rapprochées du
noyau; si deux d’entre elles viennent a s'agglomérer,
la vitesse de la partie intéricure dépassant celle de
I'extéricure, le mouvement de rotation qui prend nais-
sance cst rélrograde. Les planéles auraient eu ainsi, &
I'origine, des rotalions rétrogrades. Pour expliquer
que les rolalions soient ensuile devenues directes, on
invoque l'inllucnce d'une action sur laquelle G. Darwin
a particulicrement appelé l'attention, celle des marées
produites par 'attraction du noyau central sur la pla-
néte encore f{luide, et méme a lintéricur de la planéte
quand sa surface ¢tait déja solidifiée; ces marées oppo-
sent en quelque sorte un (rein a la rotation de la pla-
ncte, lendant & rendre celle-ci directe et de meéme
durée que sa révolution autour du centre. L’effet des
marces aurait cu peu d’influence sur Neplune et Uranus,
en raison de leur ¢loignement, ct ne se serait fail
sentir qu’'a la longue sur Saturne et Jupiter, apres que
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les satellites les plus ¢loignés ¢taient déja séparés de la
planéte.

Une autre objection consiste en ce que le premier
satellite de Mars, Phobos, circule autour de la plantte
dans le sens direct, mais avee une vitesse angulaire de
révolution qui dépasse la vitesse de rolation de la pla-
nete 5 le satellite parait ainsi, vu de la planéte, se lever
4 I'Ouest et se coucher a PEst. La méme circonstance se
présente pour la partie intéricure de Panneau de
Saturne.

['ne modification profondc doit encore étre apportée
a Pexposé de Laplace : Roche admet que des anneaux
se sonl formés a I'intéricur de la nébuleuse planétaire,
puis transformés alors quc I'atmosphére nébuleuse les
entourait encore; le milieu résistant dans lequel se
mouvait alors le satellite aurait eu pour effet de dimi-
nuer les dimensions de l'orbite, et par conséquent
d’accélérer sa vitesse angulaire de révolution.

Iinfin, I'idée d'un anneau ayant donné naissance a la
lune est difficile 4 admettre, en raison de la grande
massec relative de notre satellite, qui atteint environ 81—1
de celle de la terre; beaucoup d'astronomes pensent
que la June a di se constituer en amas globulaire i
I'intérieur de la nébuleuse terrestre, et rester trés long-
temps 4 l'intéricur en s’agrandissant, avant de s'en
séparcr.

L’hypothese de Laplace estlimitée au systéme solaire:
il semble qu’elle soit tout a fait impuissante 4 expliquer
la formation des systémes binaires, dans lesquels les
deux composantes ont des masses comparables entre
elles; pourtant les statistiques récenles nous appren-
nent ue la proportion des étoiles doubles est considé-
rable, leur nombre dépassant le tiers de toules les
étoiles.
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Parmi les théories proposcées récemnment pour expli-
quer Porigine du monde, nous citerons sculement
celle de M. Belot, qui attribue la formation des pla-
nétes au choc d'une nébuleuse tourbillonnaire pénd-
trant dans un nuage cosmique, le tourbillon entrant en
vibration longitudinale dont les renflements donnent
naissance aux différentes planétes; celle de MM. Cham-
berlin et Moullon, qui fait dériver le systéme solaire
d'une nébuleuse spirale, dont la formation elle-méme
s’expliquerait par le passage d'un astre de grande
massc au voisinage d’'une étoile a tendance explosive:
enflin celle de M. Sec, (ui suppose que toutes les pla-
n¢tes ont ¢té caplées par le soleil; en pénétrant dans
le milicu résistant constitué¢ par 'atmosphére du soleil,
elles auraient acquis des mouvements clliptiques, dont
les grands axes auraient é1é en diminuant, jusqu'a ce
que 'atmosphére ait complelement disparu de la région
on elles se meuvent.
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ou commercants qui ulilisent les corps gras d'origine végétale puiseront
dans cet ouvrage des indicalions précieuses.

N° 6 C. GUTTON

Professeur a la Faculté des Sciences de Nancy

TELEGRAPHIE
ET TELEPHONIE SANS FIL
(3* Edition 107 figures

VEC une rare simplicité de moyens, presque sans formules mathé-

matiques, 1'auteur, savant doublé d'un technicien, permet a tous

de comprendre l'ensemble des phénomenes de la Telegraphie et de la

Teéléphonie sans fil, ces deux sciences appliquées qui prennent dans notre
vie quotidienne une place sans cesse plus étendue.
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Ne 7 / EUGENE BLOCH
\ Maitre de Conlérences a la Sorbonne

THEORIE CINETIQUE
DES GAZ

7 figures

'C'EST le premier exposé en langue frangaise d'une théorie qui fait

parlie de toute culture scienlifique complete. Sobre, clair, précis, ce
livre est accessible a tous ceux qui possedent des éléments des mathéma-
tiques et veulent s'initier rapidement a une discipline élevee.

N° 8 J. GEFFROY

Ingénieur des Arts et Manufactures. ancien Proflesseur a I'Ecole Centrale

TRAITE PRATIQUE DE

GEOMETRIE DESCRIPTIVE

248 figures

C'EST le livie du deébutant en Géomeéirie Descriptive. L'exposé tres

simple et tres comprehensif des méthodes est suivi d'applications
pratiques a la taille des pierres et au trait de charpente. Les théoriciens
peuvent y apprendre le 10le pratique de la Géomeétrie Descriplive, les
praticiens peuvent aisément y retrouver |'explication des procédés qu'ils
utilisent.

N° 9 H. BEGHIN

Professcur a In Faculté des Sciences de Montpellier

STATIQUE er DYNAMIQUE
(TOME I)
76 figures

E sont les lois essentielles de la Mecanique qui sont exposées dans

ce livre. L’auteur oriente immédiatement chaque theorie vers les

applications qu'elle comporte dans l'industrie. Une foule d'exercices

choisis dans le domaine de I'expérience quotidienne de la Meécanique

appliquée permeitent au lecteur de se familiariser avec les procédes de
la Mécanique.
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N° 10 H. BEGHIN

Prolesscur a la Faculté des Sciences de Montpellier

STATIQUE er DYNAMIQUE

(TOME 1I)
151 figures

CE second volume compléte heureusement les notions exposées dans

le premier. Le sens du concret n'abandonne jamais 'auteur qui
enveloppe de realités les formules, et qui, inversement, dans chaque
application pratique, sait discerner et faire comprendre le jeu et le role
des lois. C’est pourquoi cet ouvrage rendra service aux étudiants des
Facultés et des grandes Ecoles, ainsi qu'aux ingénieurs qui se sont, des
le debul, orientés vers les applications.

N°¢ 11 CH. FABRY

Prolesseur a la Sorbonne

ELEMENTS pELECTRICITE

70 figures

"EST un livre pour les débutants, dans lequel les praticiens trouveront
matiere a réflexion, car il résume l'exparience de longues annces
d'enseignement et de recherches scientifigues. Tous seront étonnés de la
simplicité que revet l'exposition d'une science donnée parfois comme
mystérieuse et compliquée.

N¢ 12 Colonel J. ROUELLE

LA FONTE

(ELABORATION ET TRAVAIL)
29 figures

ET ouvrage donne, en un style clair et précis, les principes fonda-
mentaux, les points essentiels et les plus importants déiails du
travail de la fonte. Extrémemeni documenté, malgré sa concision, il sera
ctudie avec fruit par les jeunes gens qui desirent entrer dans l'industrie
metallurgique, et il sera lu avec intéréet par lous ceux qui veulent se tenir
au courant du mouvement économique de notre pays.
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N° 13 ET. RABAUD

Prolesseur a la Faculté des Sciences de Panis

L’HEREDITE

34 figures

CET ouvrage intéresse toutes les personnes cullivées ; il est en outre
précieux pour les éleveurs qui veulent obtenir des sélections rai-
sonnées. C'est un résumé simple et clair de nos connaissances actuelles
sur I'héredité, une analyse de son mécanisme et des facleurs qui nous
permettent d’en modifier les conséquences au moyen de 1'éducalion.

N° 14 V. AUGER

Professeur de Chimie analytique a la Sorbonne

PRIN;:I-P;S“DE
L’ANALYSE CHIMIQUE

77 figures

AUGER a condensé dans ce petit traité tout ce qu'une expé-

* rience de vingt années d'enseignement lui a appris a regarder

comme nécessaire au chimiste qui veut connaitre, comprendre et méeme

perfectionner les méthodes analytiques. Aux étudiants comme aux initiés,

ce livre présente les données nécessaires a la connaissance raisonnée de
la chimie.analytique.

N° 15 M. SORRE

Maitre de Conlérences a la Faculté des Lettres de Bordeaux

LES PYRENEES

3 cartes dans le texte — 3 carles hors texte — 6 pholographies

DANS cette remarquable synthése de nos connaissances sur les Pyré-

nées, 'auteur s'est attaché d’abord a faire ressortir le coté pitto-
resque de la grande chaine. Les explications claires et precises ne
manqueront pas de satisfaire la curiosité des géographes et des geclogues,
amateurs ou professionnels.
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N° 16 P. VEROLA

Ingénieur en Chel des Poudres

CHIMIE ET FABRICATION DES

EXPLOSIFS

9 figures

CE livcte d'une haute portée scientifique, propre a satisfaire les plus
exigeants des techniciens et a fournir des documents précis a ceux
qui veulent le devenir, est une lecture saine et réconfortante. En étudiant
cet exposé si lumineux et si précis des cxploslh anciens et modernes, on
ne peut qu'admirer lenergle, I'ingéniosite qu ‘ont dii déployer nos inge-
nieurs et nos savants pour vaincre un ennemi supérieurement outillé.

N° 17 A. MATHIEZ

Professeur a I'Université de Dijon

LA REVOLUTION FRANCAISE
(TOME I)
La Chute de la Royauté

M MATHIEZ a su accomplir ce miracle de renouveler un sujet
qu'on pouvait croire épuisé : admirablement documenté par
ses recherches personnelles sur les hommes de la Révolution, il pro-
jette des lumieres nouvelles sur une époque que tant d'historiens émi-
nents semblaient avoir éclairée jusque dans les coins les plus obscurs.

N° 18 F. MAURETTE

Professeur a I'Ecole des Hautes Etudes Commerciales

LES GRANDS MARCHES DES
MATIERES PREMIERES

8 cartes el 3 graphiques

UELS sont les grands marchés de ces matieres dont dépend

la vie des individus et des nations : la houille et le pétrole,

le coton, la laine et la soie, le fer, le caouichoue, le blé ?

Comment fonctionnent ces marchés ? Se sont-ils déplacés durant la

crise que nous venons de traverser ? Quels sont ceux qui ont le plus

bel avenir ? Voila autant de questions que traite M. F. Maurette en

des chapitres clairs et brels qu'illustrent heureusement des croquis et
des diagramimnes.
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N° 19 J. LEVAINVILLE
Docteur de I'Université de Bordeaux

L’INDUSTRIE DU FER
EN FRANCE

4 carles

ECHNICIEN doublé d'un économiste, mettant & profil une expe-

rience longuement acquise dans les mines de France et dans celles

de I'Alrique du Nord, M. ]. Levainville nous documente merveilleuse-

ment sur 'Industrie sidérurgique en France. Suivant son évolution 1antot

progressive, tantot régressive, il nous expose avec une clarté faile de

logique les raisons économiques des fluctuations qu'elle a subies au
cours des siecles.

N° 20 Colonel J. ROUELLE

L’ACIER
(ELABORATION ET TRAVAIL)
45 figures

ET ouvrage qui, avec celui relatif a la Fonte, et avec le livre
écrit par M. ]. Levainville sur I'Industrie du Fer, forme une
trilogie documentaire de tout premier ordre, sera consulté avec interét
par tous ceux que préoccupe l'avenir de la France. N'oublions pas, en
effet, que grace aux terriloires récupérés, nous occupons la seconde
place sur le marché mondial du fer et que le développement de 1'In-
dustrie sidérurgique est destiné a étre I'un des principaux facteurs de
no're relevement économique.

Ne¢ 21 GEORGES SCELLE

Professeur a la Faculté de Droit de Dijon

LE DROIT OUVRIER

Tableau de la Législation frangaise actuelle

"AUTEUR étudie successivement |'évolution historique du Droit
ouvrier, dominée par le facteur parlementaire et par l'action
syndicaliste ; la vie interne, c'est-a-dire le mécanisme juridique des lois
ouvrieres; enfin la vie de 'ouvrier qui utilise, de sa naissance a sa mort,
les armes légales que ce Droit lui [ournit.
Le livre est alerte. vivant, prenant, comme les objets dont il traite.
C’est le livre d'un juriste rompu aux doctrines les plus récentes du
Droit public et privé, en méme temps qu'une cenvre de science sociale.
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N© 22 D" P. RAVAUT
Medecin de I'Hopital Saint-Louis

LES MALADIES pires VENERIENNES

22 figures

E livre écnit par un maitre incontesté, pousse un cri d'alarme et nous
donne en méme temps une raison d'esperer.

Un cri d'alarme, car les statistiques qu'on y trouve nous monlrent
quel effroyable danger menace la race frangaise, surtout depuis que la
guerre a élendu, dans de si inquiétantes proportions, le domaine de ces
maladies, cause de dépopulation et facteurs de dégénérescence.

Une raison d'espérer, car le Docteur Ravaut nous montre qu'il est
possible de lutter contre elles et méme de les vaincre. Il en indique les
movens.

N 23 HENRI CAVAILLES

Professeur au Lycée de Bordeaux

LA HOUILLE BLANCHE

8 carles et 4 figures
LETUDE géographique de la houille blanche, que I'auteur nous

présente, est le premier ouvrage d’ensemble renseignant le public
sur ce qu'est la houille blanche, et donnant, par régions, I'état actuel de
"Industrie hydro-électrique en France et a I'Etranger.

Ce livre, ou M. Cavailles discute avec une rare compétence toutes les
conditions du probleme, est donc indispensable a tous ceux qui veulent
suivre les phases de la lutie ouverte entre la Houille blanche et la Houille
noire, lutte que les besoins croissants de I'Industrie rend de plus en plus
ardente.

Ne 24 G. ANDRE

Professeur a I'lnstitut Agronomique

PROPRIETES GENERALES
DES SOLS EN AGRICULTURE

USQU’A ce que MM. Andre et Berthelot nous aient initiés a la
vie souterraine des infiniment pelits, les pratiques agricoles, rela-

lives au sol, élaicnt restees empiriques. Elles sont, grace a ces deux
savants, enlrées dans une voie scientifique ot la marche est plus ferme,
surtout si I'on a soin de prendre un guide auquel on puisse, en toute
sareté, se confier. Ce guide c’est le livre que nous offre M. Andreé, et
ou, dans un langage a la fois simple, clair et précis, il nous met au
courant des dernieres données de cette science qui lui doit presque tout.
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N°® 25 GiORGES HARDY

Directeur general de I'Enseignement au Maroc

VUE GENERALE DE

L’HISTOIRE D’AFRIQUE
A L'HEURE ou les ccuvres de colonisation et les partages de

terres africaines passent au premier rang des préoccupations inter-
nationales, nous n’avons plus le droit d'ignorer une histoire qui, jusqu’ici,
n'avait pas encore €té écrite, et dans laquelle I'Europe, par son
intervention continuelle, a sa parl de responsabilité. Tout le monde voudra
donc lire ce livre extrémement altachant, dans lequel, a aucun moment,
Vintéret ne faiblit et od l'auteur pose. avec autant de clarté que de
meéthode, le passionnant probleme alfricain.

N° 26 H. PARISELLE

Professeur a la Faculté des Sciences de Lille

LES
INSTRUMENTS D’OPTIQUE

82 figures

E livre a été écrit par un maitre pour réagir contre la défaveur

dont I'étude de I'Optique géométrique etait l'objet en France,

ce qui nous avait rendus tribulaires de I'Allemagne pour les Instruments
d’optique.

La création récente d'un Institut d'Optique a mis fin a ce regrettable
état de choses ; mais M. Pariselle n’a pas voulu que, seuls, les Ingénieurs
opticiens sortis de cet Institut fussent au courant de la théorie des
instruments d’optique : c’est pourquoi il a écrit son livre.

Nv 27 P. MARTINO

Professeur a la Faculté des Lettres d'Alger

LE
NATURALISME FRANCAIS

UELLE est |'origine du Naturalisme ? Comment et pourquoi cette

doctrine s'écarta-1-elle si vite des rigides théories qui lui avaient

servi de base et avaient constitué comme I'ossature de ses premieres grandes

ceuvres ? Comment sa fortune fut-elle brusquement arrétée par des

changements survenus dans 'atmosphere politique du pays ? Que reste-t-il

de ce grand mouvement ?

Tels sont quelques-uns des problemes que nous pose et résout

M. Martino dans ce livre attachant comme un roman.
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N 28 M. LE BESNERAIS

Ingénieur en Chef du Génie Maritime

THEORIE pu NAVIRE

(TOME I)
61 figures

N a toujours construit des bateaux, mais ce n'est que depuis peu

qu on connait les conditions de leur stabilité. M. Le Besnerais,

dont la réputation n'est plus a faire, nous apprend, dans ce petit livre

appelé a rendre a bon compte les mémes services que de longs et coii-
. M e - . - ” ’.

teux ouvrages, tout l'essentiel de la ‘‘Théorie du Navire”. Il s'impose

aux techniciens et plaira aux gens instruits, curieux des choses de la mer.

N°¢ 29 L. JOLEAUD

Maitre de Conférences a la Faculté des Sciences de Paris

ELEMENTS pe PALEONTOLOGIE

(TOME 1)
53 figures

ENTRE les formes animales qui peupléerent le globe naissant et

I'homme qui est au sommet de |'échelle des étres, beaucoup de
formes étranges apparurent, évoluérent et disparurent. C'est a cette
évolution passionnante pour le philosophe comme pour tous ceux qui
s'intéressent a la question de nos origines, que M. Joleaud nous fait
assister dans ces pages oil, a aucun moment, l'intérét ne faiblit.

N 30 L. JOLEAUD

Maitre de Conlérences a la Faculté des Sciences de Paris

ELEMENTS pe PALEONTOLOGIE

(TOME 1II)
40 figures

M JOLEAUD qui, dans le Tome I de son ouvrage, avait entame
e I'Histoire de cetie evolution, 'achéve dans le Tome Il et le
couronne en nous montrant I'humanité a son aurore et en nous faisant
assister & ses palients efforts pour se dégager des entraves qui paralysaient
son génie naissant. Beau et bon livre que liront avec passion tous ceux
qu’aquicte le probleme mystérieux de nos oiigines.
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N° 31 M. LARROUY

Ingénieur de ['Ecole Supérieure d'Aéronautique

LE BALLON, L’AVION
LA ROUTE AERIENNE

25 fipures

lNGENlEUR. M. Larrouy a eu de [réquentes occasions d’appliquet
les théories qui servent de base a I'aéronautique. — Pilote et
commandant de centres aériens, il a pu contrdler lui-méme ces théo-
ries. — Professeur de pilotes, il les a enseignées et a ainsi appris a
les tendre accessibles a4 tous, — Romancier, enfin, il sait intéresser et
charmer le lecteur. C'est assez dire que son livre est clair pour les pro-
fancs, attrayant pour les gens cultivés, précis pour les techniciens.

N' 32 J. CALMETTE

Professeur a I'Université de Toulouse

LA
SOCIETE FEODALE

L tallait, pour condenser en deux cents pages cet lmmense au,et un
homme qui conniit a fond ce 1égime étrange qui s'oppose si comple-
tement au statut antique comme au statut moderne. Personne mieux
que M. Calmette ne pouvait mener a bien cette gageure.
On s’en rend compte en lisant ce livie qui jette un jour éclatant sur
les origines et I'évolution du systtme féodal, car il semble, a chaque
instant, que l'auteur a vraiment vécu ce qu'il raconte.

N° 33 H. LECOMTE

Membre de I'Institut, Professeur au Muséum d'Histoire Naturelle

BOIS COLONIAUX

28 figures

AVEC une ardeur d’apdtre, M. Lecomte dont la compétence et le
savoir sont universellement reconnus, nous montre dans ce petit
livie de quelles richesses nous disposerions si l'on savait exploiter les
cent millions d'hectares de nos foréts coloniales.
Ce livre sera pour beaucoup de Frangais une révélation et un réconfort
au moment ou se pose l'angoissant probleme de la reconstruction de nos
régions dévastées.
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N° 34 EMILE BOREL

Membre de I'lnstitut, Professeur a la Sorbonne

ROBERT DELTHEIL

Professeur a la Faculté des Sciences de Toulouse

PROBABILITES, ERREURS

10 figures

PERSONNE, pour écrire un livre de haute vulgarisation sur le calcul

des probabilités, n'était mieux qualifié que MM. Borel et Deltheil.
Aussi, n'y a-t-il pas lieu de s'étonner que ce petit livre soit un modtle
de méthode et de clarté. 1l sera apprécié non seulement par les mathé-
maticiens, mais aussi par tous les gens cultivés qui s'intéressent aux
divers problemes dont la solution parait livrée aux fantaisies de ce dieu
fantasque qu’'on nomme le Hasard.

N 35 CH. MAURAIN
Professeur a 'Université de Paris
Directeur de !'lnstitut Physique du Globe

LA PHYSIQUE DU GLOBE

21 figures

'EST d'une facon élémentaire et en se mettant a la poriée de tous

que lauteur traite les questions de Physique du Globe qui ont

fait, ces dernieres années, l'objet de son enseignement a la Sorbonne.

Cet ouviage sera d'autant mieux accueilli que cette branche importante

des Sciences Physiques n'était, il y a peu de lemps encore, enseignée
nulle part dans les Universités francaises.

N" 36 J. ROUCH

Professeur a ’Ecole Navale

L’ATMOSPHERE

ET LA PREVISION DU TEMPS
36 figures

PERSONNE n’est fixé sur la méthode a suivre pour prévoir le temps

el il était indispcnsable qu'un homme autorisé comme le Comman-
dant Rouch, qui a dirige les services météorologiques de I’Armée pendant
la guerre, tentit de nous faire connaitre les lois qui regissent nolre atmos-
phere. Grice a ce livre, les agriculteurs, les marins, les touristes, etc.,
pourront prévoir quelques heures, parfois quelques jours a l'avance, le
temps qu'il fera.
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N" 37 PIERRE JOLIBOIS

Profcsseur a I'Ecole Nationale Supérieure des Mines

LES METHODES ACTUELLES

DE LA CHIMIE

45 figures

L'AUTEUR nous présente d'une manicre simple, avec le minimum

de formules, les méthodes expérimentales ou théoriques d'un usage
cowrant dans la Chimie moderne. C'est dire que les jeunes gens des
Facultés ou des grandes Ecoles, les techniciens de I'Industrie en quéte
de procédés de recherches et, en geénéral, tous ceux qui s’engagent dans
la voie des recherches chimiques ne pourront se passer de ce petit
ouvrage d'initiation, ot ils trouveronl exposées dans un ordre tout a fait
nouveau les differentes disciplines de la Science actuelle.

N 38 BERNARD LAVERGNE

Professeur a la Faculté de Droit de Nancy

LES COOPERATIVES
DE CONSOMMﬂQN EN FRANCE

ON ne connait pas encore chez nous le mouvement coopéralif. Le

livie de M. Lavergne est destiné a vulgariser l'idée. Il nous
montre le but, les progrés, les ambitions, I'avenir de l'idée coopérative. Il
nous fait voir comment, en appliquant avec sincérite cette idée, on résout
facilement les problemes sociaux les plus irritants et les plus complexes.
Excellent livre que voudront surtout étudier ceux qu'inquidte la cherté
de la vie.

N 39 Général THEVENET

Ancien Gouverneur de Belfort

LA GRANDE GUERRE

15 carles

M le Geneéral Thevenet, qui [ut pendant la guerre Gouverneur de
* Belfort, a, tout en reconnaissant les erreurs ou les fautes com-
mises, élevé aux poilus de lous grades qui les ont réparées un monument
aussi solide que le grés rouge de la citadelle dont on lui avait conhé la garde.

Livre clair, précis et impartial, pour lequel le Maréchal Foch a bien
voulu écrire une préface, et qui permet de suivre sans fatigue et de
comprendre sans eflort toutes les phases du grand drame qui vient de
secouer le monde.
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N* 45 EMILE RIPERT
Professeur de langue et de littérature provengale
2 la Faculté des Lettres de I'Université d’Aix-Marseille

LE FELIBRIGE

TANT a la fois poete, érudit et Provengal, M. Emile Ripert était

tout désigné pour ecrire cette histoire, que 'on sent émue, de ce

qu’on pourrait appeler « la revanche de la Langue d'Oc ». Nul n'etait

mieux qualifié que lui pour nous faire aimer les Félibres et admirer
comme il merite d'étre admiré, I'effort felibréen.

N° 46 A. LAURENS
Capitaine de Frégate
Chel de la section Historique de I'Etat-Major de la Marine

LE BLOCUS

ET LA GUERRE SOUS-MARINE

E C' Laurens était, pendant les hostilités, chef du Service des
Renseignements de la Direction générale de la guerre sous-marine.
On ne sera pas étonné de trouver dans son livre des précisions extré-
mement curieuses que les spécialistes eux-mémes ignorent et grace
auxquelles on comprend enfin beaucoup d’événements qui etaient demeures
jusqu'a ce jour quelque peu obscurs et méme mysterieux. Ce livre est
écrit d'une plume alerte avec une concision toute militaire et ce n'est pas
la son moindre mérite.

N° 51 CL. GIGNOUX
Charge de Cours a la Faculté de Droit de Nancy

L’APRES-GUERRE
ET LA POLITIQUE COMMERCIALE

A guerre ayant presque supprimé le commerce international, l'a
laissé dans un état de paralysie grave, et les gouvernements ont
essayé de tous les remédes pour le rétablir. C'est 1'étude de l'ensemble
complexe de ces remedes : décrets, traités de commerce, tarifs douaniers,
documents législatifs de toute sorte, qu'a tentée M. Gignoux, pour en
dégager les grandes lignes de l'évolution politique commerciale de la
France et des autres Etats depuis la guerre.
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