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V O R R E D E

E/bschon meine vor neun Jahren erschienene Astro-
nomie in clrey Banden mit grosserer Gute, alsich far
den Erstling meiner offentlichen Arbeiten.fhWarten
konnte, aufgenommen wurde, so scheint sie mir doch
jetzt, als Lehrbuch dieser Wissenschaft, zu umstand-
lich, etwas ziMhoch gestellt, und Uberhaupt fir den
ersten Selbstunterricht nicht ganz angemessen. Da
ich aber noch kein anderes WSrk kenne, welches jenes
entbehrlich machen kénnte, so ist der Zweck des
Sfenwartfasi nicht, das erste aufzuheben, sondern
vielmehr zu dem Gebrauche desselben vorzubereiten,
und so jenem durch dieses leichteren Eingang und
bessere Aufn.dlinte' zu verschaffen. Auch war das fri-
here Werk fur ineine eigenen sowohl, als fur die
Bedurfnisse meiner nachsten Umgebungen in jener
Zeit berechnet: allein diesfc Zeiten haben sich geran-
dert, und mit ihnen auch meine Ansichten, obschon
im Allgemeinen derselbe Gang, an welchem ich nur
wenig zu verbessern fand, be”behalten Wurde. Bey-
nahe jedes Blatt des vorliegenden Buches wird von
diesen Anderungen Beweise liefern, und ich Uuber-

lasse es denen, die be.yde mit einander vergleichen



v ( .
wollen, zu entscheiden, ob diese meine spéateren
Ansichten auch die bdéseren sind, und ob ich Uber-
haupt seitdem mit der Zeit fortgegangen bin'. Mir
ist nur noch -Ubrig zu erwd&hnen, dass Herr Doctor
Ilv.,F. Halber, einer der ausgezeichnetsten meiner
friheren Zuhorer, der durch seine Talente und
seinen regen Eifer fur die Wissenschaft zu den
schonsten Hoffnungen berechtiget, durch seine tlia-
tige Mitwirkung zur Vollendung* des gegenwi rtigen

Werkes wesentlich mit beygetragen hat.

Wien, den 4- November i8°,g.

Der Verfasser.
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D a der grosste Theil der in dieser Schrift enthaltenen Be-
trachtungen auf die. spharische Trigonometrie gegrindet ist,
so wird es nicht unzweckmaéss'g s£yn, die vorzuglichsten
Gleichungen derselben mit einigen verwandten Ausdrucken
hier kurz zusammen zu stellen. In dem Folgenden bezeich-
nen A, Winkel, und a, B, y die ihnen ’ i dersel-
ben Ordnung gegeniberstehenden Seiten eines Dreyeckes.

Splidrisdie DRjecke.

i. Gegeben a, B,vy. .

. \ /SinAG + B— 7)fSini (ct+y — B)
SmiA =y e sin R Siny
I A Sil>~ (°+ B+ y)Sin,rS(B+ y — a)
0s Sin B Sin vy

Cosa— Cos B Cosy
Cos A = N
6nipomy

tangi x= tang-) (B + a)tang p£3— et) Cotg |y,
Cos A = CotgBtang~(y+ Xx),
Cos B= Cotg atang — X).

2. Gegeben A, B, C.
~Nf — Cos~(A-|-B+ C)Cos”™(B C — A
Sinia= vy Sill B Sin C '
~/Cos J(A+ B— C)CosJ(A+ C— B)

Cosv Sin B Sin C

Cos A+ CosBCosC
Cos a= B Sin C. 5
tgjx = tgA(B+ A)tgi(B — A)tg”~C,
Cosa= CotgB Cotg7 (C— x),
Cos/S = Cotg A Cotg 7 (G -f—).



3. Gegeben a, B, C.

Cotg aSin B — Cos B Cos C
CotgA = sMi ’
Cotg 0 Sina— CosacCosC

CotgB = _
Cos|(a — B)

tgl(A+B)|] d E x i CotgiC’
Sin | (a— B)

N(A-B)=~n (a+ RB) CotgfC.

Cosyt=SinaSing Cos C-J-Cos aCos/S; tgxs=Cos C tg «

Cotg C Sin (B— x) Cos a Cos (BR— Xx). .
Cotg A = , Cosjpp= - — e ,
Sin* (a— B)
tsy = “"s,in|(t4 R)
Sini (a-f-B) SiuJ C Sin*(a— B)Cos\ C
0iny>1= — T7v = Tr ,
“0 Cosy t>jny
mCos”™(a-R)
Cos,* (a+ B) Sin* C Cos~(a— j3)Cos*C
Co*pr = Sinz and
Siny Sin B = Sin/3Sin C )

SinyCosB = S'n aCos/3— CosaSing Cos C>-
Cosy = Cos aCos/3-}- Sin aSin/3CosC

4. Gegeben A ,B,vy.

Cotg ASin B+ Cos B Cosy

Cotga= g—
Cotg B Sin A + Cos A Cosy
Gotg/3= - sin ’
Cos *(A — B)
tg* + A = Cosi (A+ B) tanS U’
Sin* (A— B)

tgnCa - )= siE;.(A+ B) tangly,
Cos C = sin A SinB Cosy — Cos A Cos B.

Cotg A
tgX= ZTy”

tg y Cos x Cos A Sin (B— x)
t8“ = Cos (B— x)' CosC-= sUA

Cos J(A — B)
fgy= cosi(Aa + B)



Cos\ (A-f-B)Cosi y CosJ(A — B)Sin~y
,n>n" = Cosy = £iny
Sinf(A-B)
tSZ— Siu§(A + B) tg

Sin|(A — B)Sin|fy Sinf (A+ B)Cosay
Gos"G — Siuz — Cosz ,
Sin G Sin B — Sin B Siny
Sin G Cos/3= CosA SinB Cosy 4-Sin AGosB f.

CosG=Sin ASinBCosy— GosACosB

5. Gegeben a, B, A.

Sin ASin 3 CojAfa— 3)
S;nB= ~ S~ ~ M8tC= cOsi(a.n'p)Cot6f.CA+B),
Cos”™(A-}-B) CotgA
tg”,},= Cosi (A— B) t8»(a+/3); lgx = CosR m
tg B Cos x
Cos (C— x)= — — — , tgy = CosAtg/8,

CosaCosy
Gos(y —y) =

6. Gegeben A, B, a.
Sin aSin B CosJ(a — RB)
Sin® = SinA "# CH ferJ(a+ B) Cotgf(A + B),
Cos f (A -f- B)
tgiy = c~sT (A- B) tg”™ u+<g); Cotgx = C°SgtgB »

Cos A Sin x

Sin (C— x) = CosB 'tgy=C°sBtg"5
tg B Siny
y)=- tga =

7- Der Fall in 3, wo zwey Seiten mit dem emgeschlos-
senen Winkel a, /8§ C gegeben sind, lasst sich auch durch
folgende Gleichungen auflésen :

Cosf(A+ B) CosAy— C o s + B SinaC'

Sin f(A 4-B) CosAy — Cosj(a— B)CosaC

Cosa(A— B) 8in Ay = Sin A(a4-/3) Sin fC

Sin a(A— B) Sin Ay = Sin a(«— B)Cos"G
oder endlich durch folgende Reihen, in welchen

m = tg A/SCotg Aa, und
n — t.gA|3tgAn ist,



i.(A-f-B)r=go"— iC+ nSinC— — Sin2C+ — Sin5C—i

m’ in3 (
‘i(A—B)=go°— fC —mSinG— ""Sin2C — ~3~-Sn3® — 1
oder
f(A+ B)=—90°+-— -Sinc + — Cin2c—— SinSe+]j
i(A—B)= —g0°+J+~7SinC + - ;Sin2C+ 3*Sin3C+ j
log Cos Jy—Ilog Cos5a Cos Jj3+ NCos C-----m- Cos 2CH— —Cos3C— j
_ _ . B I
log SinJy— log SinJa Cos |[B—mCosC--—-—-~"N0s2 ----—Cos3C—J
oder

log CosJy — log SinJasSin| 3+ —CosC— ~fCos 2C +y~"Gosj3C— ~

IogSin%v,: Io%Cos %a Sin48 mCos C____ﬁi_éfosz C SHSCOSSC—J,
Setzt man in diesen Ausdriicken
statt A, D, G und a, B,y
die Grossen as 180— R,y und A, 180— B, C,
so erhélt man die &hnhchen Ausdricke fur den Fall in 45
wo zwey Winkel A, B mit der eingeschlossenen Seite gege-

ben sind.

8. Hier konnen noch folgende Verdnderungen
der spharischen Dreyecke bemerkt werden.
I. Ist A und y constant, so hat man

da dfR Sina d(C

— =Cos C,~g = Siur, J~=— Cosa
da dC

" = 3inaGotgC, Jlj= — SinC ~0,Sa
da

-~ = — tgaCotgC.

Il1. Ist B und y constant, so ist

dn tgR da da

m==tg~C' dB== SinatgG, ~ = -SinatgB,
da da Silla

I\N= SinySinB, Sin 3 Cos C~

dA 1 Sin a



I1l1. Ist B und C constant, so ist

dB  tgB dA dA

= N=SinAtgy, = SinAtg/3,
dA da Sinada Sm a
da Sinf SinB , ™" SinR Cosy ' dy CosR Siny'

I1V. Ist endlich A und a constant, so ist

dy Cos C dC Cosy dy
TR = — CosB’'dB= — CosB’ dC=tgJ,CotS C"’
dR dy tgR Cos C
JR = tglR CotgB "’ dB = SinB "’
an SinB
dC tg BCosy

Spharische rechtwinkelige Dre.yeckc,

g. Gegeben A, B,y wo immer A = go° ist.

tg R tgy
B = SiVv™ '8C = SmR’' Cosa= Cos”™Cosy.

10. Gegeben A, a, R.

) Sink tg R Cosa
SinB = Sna’ CosC—tgr«—,Cosy- Cto_spr'

11. Gegeben A, B, B.
Sin B tg B Cos B
Sina= s O ' Sffg* tgb' SinC= c¢c~TR-
12. Gegeben A, C, B-

tgl n
tga= -,tgy= SinBtgC, CosB = CosB Sin C.

13. Gegeben A, B, u.
Cotg B

-urlB= SinaSinB,tgy=tgaCosB, tgC= Qos
14. Gegeben A, B, C.

Cos B Cos C
Cosa = ColgB Colg C, Cos/3= ,Cosy= gr ™.



Ebene Dreyecke.

5. Gegeben a, A,vy.
/(ct+ 0 — y)tet-f-y — B)
N

S-n --A

808 7A = \V/ (a'+r3+y)\(r3+'y— a)‘

16. Gegeben A, R s vy.
18— v Cos A

v— B Cos A
CotsB= -Js"A~ ; Gotsc =- "N — 1
a2e=/32+ y'— 2Ry Cos A,
B—y jRSINA ySinA
*&(B-C)= ~CotgiA, «=~ - = sinc

17. Gegeben A, B, vy.

Sin A ySlnB
C=i80_r~+ B),« = ygT™-, B= -s~"
a+ R==Y C05|fA_—B)”a /3= y_SIEIff .B
, 18. Gegeben a, /8, A.
. B .
SinB_= —3mA, C= i80— (A-J-3),
Sin™C

SinC SinC
y~MB sinB = aSinA = & Cos' (A—B)’

y=RBCosA-4- V a2— B2Sin’A.

ig. Gegeben A ,B, «.

SinB
C = 180— (A-J-B,), R = a A,
SinC N SiniC
Co54(A_B) =

?~ “ SinA +



20. Zun. Gebrauche der vorhergehenden Ausdricke gehdren
noch folgende einfache Gleichungen :

Sin (go" + A) = Gos A Cos (go +A)=-+SinA
Sin(i8o + A) = +tISi'iA Cos(.80+ A)= — Cos A
Sin (270+ A) = — Cos A (As (270 + A) = + Sin A
Sin (560+ A)= + Sin A Cos (360+ A) — Cos A
tg(go *A) = : :CotgA Cotg (go + A )= + tgA
tg (180 + A) = KtgA Cotg (?80+ A) = + Cotg A
tg(27°+x A)= + CotgA Cotg (270+ A) = + tgA
tg(560+A) = ttgA Cotg (360+A) = + Cotg A

Goniometrische Formeln.
ct
tga 2tS2

21. Sina = W1 — Co0s2a = (ggec a
;yG + tg'a i-f-tg**

Cos a= V 1— Si.lJa =* geca

Vn-tgm
Sinvera= 1— Cosa=2S.n
go— a
Cosvera= 1— Gina= 2Sin
T
1 Sina 2t82 Sin2a j—Cos2a
N R Cotga Cosa "i-t-Cos2a Sin2a
. . 3tg’;
22. Sin2a= 2SinaCosa = ,
1+ tg»a
. ]._ tg" <«
Cos 2a= 1 — 2Sin2a==2Co0s2a— | — 1+ tgra’
2tga
tg2a= —_———
1— tg»a
a ./ 1— Cosa
23.Sinj =y —
2
‘'« /1 --Cosa
Cos »— V —
2
S . /1 — Cosa 1 — Cosa Sina iga

i+Cosa Sin a H-Cosa 1+ v7n



Cos 2a Cotg3a— 1 Cos 2a
1— Cos2a 2 " I —Sin2a ~Motg (45 &),

I +Sin2a
7™ 771= tg=(45+n)
i-J-Sina= 2Sin3(45~.~ — 2 Co0s3(45— ,

1— Sina= 2Co0s3(45+ ~ = 2 Sin3(45—

25.Sin (a+ B) = SinaCos R+ Cos «Sin R,
Cos(aJ™B) =Cosa CosB + Sin aSinR,
tga + tgj3
*S(ai B ITtgatgR’
Sin(a+_R) Sin(R t a)
tgat tgBR=J ~ c”™ B»Cotga+ Cotgl3=

Cos (a+"R)
Cotg«+ tgR=-?.— Cos5i
tgo+ tgR _ Sin(a+ R) _Cotga— tg(3 Cos(a+ R)
tg a— tgR Sin (a— R)’ Cotga + tgR <« Cos (a— R)'
a-hB a— R"
26. Sin a-J-SiriB = 2Sin Cos 5
ast-f _ a—
Sina— SinR=2Cos—" Sin —5

) a+ B a
Cos R-f-Cosa= 2Cos— |Cos—2

CosB— Cosa= 2Sin 5 Sin

Sin (a-J-B) -f- Sin (a— B)c=2Sina Cos/3
Sin (a~\-B) — Sin (a— R) =2 CosaSinB
Cos (a— RB) -3—Cos (a-J-/S) t= 2Cos a Cos/3j
Cos (a— B) — Cos (a-{-B) = 2Sin aSin B



w o — . -a\f- taV
2"j.Sina- PV ~i Cosa= -mmmeos
\f— i -
@ '= Cosa V'— | .Sin a
e an 1= Cosa— V — i.Sina,
wo log. nat..e =i,also e= 2.7182818
und log. 1rig. ee=0.4342g4 5 1

(Cos a-f-\f— 1,Sina)n— (Cosa— — 1.Sinja)l

Sinna=
2V — 1

(Cosa -t\f— | .Sino)l+ (Cosa— \/ I .Sin a)n
Cosna=
Cosnct™\f— |.Sinna= (Cosa+V — i Sin a)n,

a— -+, Jognat (Cos a-J-V=7i.Sina) =

Vo -
* /et WL F Oty a

- log nat — —-—— 1?

2V — 1 M — \f— i-lga

Sin(n-f-Mj= 2Sin(n-{-1) aCosa— Sinn™,
Cos(n+ 2)a= 2CosaCos(n+ i)a— Cos n«,

a3 a5 a? fr+
28. Sill a= a— --------- 4o I -
1.2.3 1.2..5 1.2..7
a2 Va4, ab
Cosa= 1 — -
1.2 1.2.3.4 1.2..6 '
a3 2 a5 17 a 62 &0

Qig" = a— 3 325 3-5.7.9 3.52.7.9

. 1 . len _ s
a= Sina-J- - Sin a-4- Z_IAgSm a-J-

1.3.5 1.3-5.7
Sin7a-J- V— —b—Sinda-}-?
2.4¢6.7 2¢4- 9849
1

i=2=go°—~ Cos a— >3 Cos3a 5 45 Cos5«—

1.3.5

Cos7a— ,
2.4.6w

a= tga— Stg3a+ |tgia— ftg7«+.
2g. Sin2«= 4+ (1 — Cos2a),
Sin3«= ~(5Sin a— Sin 3 «) H+'
Sin'J«= $f3— 4Cos2n+ Cos4«)?



SinV~-pg~ioSina — 5Sin5a-|-Sin5a),
Sin°a= " (io — I5Cos 2a-j- 6 Cos4«— Cos6a),

Sin7a= (55 Sina— 2xSin3a+ 7Sin5a— Sin7a),
singa=-jg (35— 56 Cos 2a+ 28Cos4a— 8C0S6«+
Cos8a),

Cosb5a= (-(1-]-Cos 2a),

Cos3a= j-(3Cosa+ Cos3a),

Cosda-g- (3-F4Cos 2a—3€os4a),
Cos5a= Tij(io Cosa+ 5Cos3a+ Cos5a),

Cos™a— (10+ I15Co0s2 a-j-6Cos4“+ Cosb6a),

Cos7a (35 Cos a-j-2x Cos 3a+ 7 Cos5a-j- Cos 7a),

Cos8a= +f (35+ 56 Cos 2 a-j- 28 Cos 4 a+ 8 Cos(> 1-f-
Cos 8 a).

Ist n eine ganze Zahl, so hat man
+ 2n~‘Sin“a= Sinna— nSin(h— 2)a+
1111 — x n.n—l.n—2
1-2" Sin(n -4) X- Mmoo Sin (n— 6)a+ ,
wenn n ungerade ist,
+ 2n“"'Sin“a= Cosna— nCos (n— 2)a-j-
u.l1—x n.n—xmm— 2
C°s(h— 4)a— Tm> Cos(n— 6)a+ ,
wenn n gerade ist, und uUberhaupt
2"~1Co0s”a= Cosna+ nCos(nh— 2)a+
nn—1 nn—x.n—2
-x;2 Cos(n— 4)“+ Cos(n — 6)a + ,
wo alle drey Reihen so lange fortgesetzt werden, bis man
auf einen negativen Bogen kommt, und wo in den beyden
letzten Reihen , fur ein gerades n, nur die Héalfte des Coel-
ficienten- von Cos 0” genommen wird.
50. Um einen in Secunden ausgedriickten Bogen in Thei-
len des Halbmessers auszudricken, muhiplicirt man den Bo-
gen durch Sin 1", wo man hat

L
Sinx"="ilo go2= o . 00000 4848a 36809,
logSin 1= 4 .68557 48668 und Sin a= aSin 1", wenn asehr
kleii ist
i4'VSg 26536, i = 0.3i830 98862,

16g ;r= 0. 49714 98727.
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Theoretische Astronomie.






Vorlesung. I

Eiriticllung der Oberflache des Himmels.

1. § Der Himmel erscheint uns als eine hohle Kugelfla-
che, auf welcher wir die Gegenstédnde, die er uns darbiethet,
zu betrachten glauben. Die Richtung der Schwere auf unserer
Erde n dem Orte des Beobachters trifft, verladngert, jene Ku-
gelflache in zwey Puncten, deren oberer, uns sichtbarer, das
Zenith,und deren unterer, uns unsichtbarer, das Nadir
des Beobachters he>sst. Die Kreise, durch deren Mittelpuncte
jene Richtung unter rechten Winkeln geht, sind Almican-
tarat, und unter diesen der, welcher durch den Beobach-
ter geht, der scheinbare, und der, welcher durch den
Mittelpunct der Erde geht, der wahre Horizont.

2. 8. Die tagliche Bewegung der Himmelskdrper geht in
unter einander parallelen Kreisen vor sich, deren sammtli-
che Mittelpuncte n einer geraden Linie, derWeltaxe, lie-
gen. Die zwey Puncte, in welchen diese Axe die Flache des
Himmels trifft, sind die Weltpole, und zwar der in un-
seren Gegenden sichtbare, der ndérdliche, und [der entge-
gengesetzte, uns unsichtbare, der st dlich eP o1l Unter die-
senParallelkreisen ’'st dervon den beyden Polen gleich-
weit abstehende der Aquator, der den Himmel in 2 gleiche
Theile , die ndrdliche und die sudliche Hemisphére, theilt.

Der Durchschnitt des Aquators mit dem wahren Hori-
zonte, auf der Seite, wo die Gestirne in ihrer taglichen Be-
wegung sich Uber den Horizont erheben, heisst Ost oder
Morgen, und der diesem entgegengesetzte Durchschnitt
beyder Kreise West oder Abend. Auf- oder Unter-
gang bezeichnet den Augenblick, in welchem ein Gestirn
auf der Ost- oder Westseite durch den Horizont geht, und
die Entfernung des auf- oder untergehenden Gest rns vom
Ost- oder Westpuncte , im Hjorizonte gezéhlt, heisst des Ge-
stirns Morgen- oder Abend weite.



5.8 Der grosste Kreis durch die Weltpole und durch
das Zenith oder Nadir eines Beobachtungsortes ist der M e-
ridian dieses Ortes. Der Augenblick des Durchganges eines
Gestirns durch den Meridian ist die Culmination des
Gestirns. Der Durchschnitt der Ebene des Meridians mit dem
wahren Horizonte ist die Jnillagslinie. Ihr Endpunct in
der siidlchen Hemisphédre he'sst Sid oder Mittag, und
lder entgegengesetzte Nord oder M itteinacht.

Grosste Kreise durch die Weltpole und ein Gestirn
sind dieses Gestirns Declinations- oder Ab wei-
ch ungs-, oder auch Stundenkreise. Grdsste Kreise
durch das Zenith und ein Gestirn sind dieses Gestirns Ho-
Iten- oder Sch citelkreise Die ersteren stehen also auf
dem Aquator, die anderen auf dem Horizont senkrecht. Der
W'inkel am Wcltpole zwischen dem Meridian und demDe-
clinationskreise eines Gestirns ist dieses Gestirns Stunden -
winkel, und der Winkel am Zenith zwischen dem Meri-
dian und dem Scheitelkreise eines Gestirns ist dieses Ge-
stirns Az im ut. Beyde, Stundenwinkel und Azimut, wer-
den in der Richtung der téglichen Bewegung des Himmels,
von Sud nach West, bis 3jo Grade gezahlt.

D er Theil des Declinationskreises, der zwischen dem
Gestirn und dem Aquator enthalten ist, heisst des Gestirns
Declinat.on oder Abweichung, und der Theil des De-
clinationskreises, welcher zwischen dem Gestirn und dem
Nordpole enthalten st, die P c1ldista nz des Gestirns. Der
Theil des Scheitelkreises zwischen dem Gestirn und dem Ho-
rizonte ist die Hohe, und zwischen dem Gestirn und dem
Zenith die Zenith dis tanz des Gestirns. Steht das Ge-
stirn unter dem Aquator, so ist seine Declin;uion siidlich
oder negativ, und steht es unter dem Horizonte, so ist seine
Hbéhe negativ.

4. 8. Unter den Korpern des Himmels dringt sich
Beobachter vor allen die Sonne auf. Man bemerkte sehr
frih , dass sie nebst der tdglichen Bewegung von Ost nach
W est, die sie mit allen Ubrigen Gestirnen gemein hat, noch
in einer eigenen Bewegung von West nach Ost in einem
Kreise fortzuriicken scheint, welcher den Aquator in zwey
einander gegenuberstehenden Puncten schneidet. Dieser



grosste Kreis, die scheinbare Bahn der Sonne, heisst die
Ecliptik. Ihre Axe, d. h. die durch den 'Mitfelpunct die-
ses Kreises auf seine Ebene senkrechte Linie bezeichnet in
der ndrdlichen Hemisphére des Himmels denNordpol und
in der sidlichen den Sidpol der“E cliptik. Ein gross-
ter Kreis durch diese Pole und ein Gesdrn ist des Gestirns
Breitenkreis, und der Theil desselben' wischen dem
Gestirn und der Ecliptik heisst die Breite, so wie der
zwischen dem Gestirn und dem Nordpol der Ecliptik die
Ecliptik-Poldistanz des Gestirns. Die Durchschnitls-
puncte der Ecliptik mit dem Aquator sind d:e Aquinoc-
tialpuncle oder die Puncte der Nachtgleiche n, deren
jener, von welcherrfdie Sonne sich in die ndrdliche lemi-
sphére;-"erhebt, der Fruhlingspunct, und der entge-
gengesetzte der Herbstpunct heisst. DerBbgen des Aqua-
tors zwischen dem Fruhliugspuncte und dom Declinations-
kreise eines Gestirns ist des Gestirns Rectascension;
und der Bogen der Ecliptik zwischen dem Friihling'spunctc
und dem Breitenkreise eines Gestirns ist des Gestirns Lan -
ge. Rectascension und L&nge wird in einer der téglichen
Bewegung des Himmels entgegengesetzten Richtung, also
von Sid nach Ost bis 360 Grade gezadhlt. Ist das Gestirn
unter der Ecliptik oder auf der Seite des Sudpols der Eclip-
tik, so ist die Rreite desselben sudlich oder negativ.

Der Parallelkreis durch den Nord- und Sudpol der Eclip-
tik ist der noérdliche und siudliche Polarkreis. Der Pa-
rallelkreis, der in der ndrdlichen und siddlichen Hemisphéare
eben so weit von dem Aquator absteht, als die Polarkreise
von den Weltpolen des Aquators, heisst der nérdliche und
sudliche Wendekreis. Der Declinationskreis durch die
Aquinoctialpuncte ist der Colur der Nachtgleichen,
und der von diesen um go Grade in La4nge oder Rectascen-
sion entfernte Declinationskreis ist der Colur der Sol-
stitien oder der Sonnenwenden.

5. §. Es wird jetzt nicht nothwend'g seyn, hier al
Beweise umsténdlich anzufuhren, welche man fur die Ku-
gelgestalt der Erde gegeben hat. Sie folgen ans der allméahligen
Yerschwindung der unteren Theile hoher Gegenstédnde, von
denen man sich entfernt; aus den Erscheinungen, welche
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uns die Gestirne darbiethen, wenn wir unsern Standpunct aul
<ler Oberflache der Ende gen Sud oder Nord veréndern; aus
unsernjt.sogenannten Reiggn um die Welt; aus dem Schatten
der Erde, bey den Mondesfms.ternissen; aus unmittelbaren
Messungen ihrer Oberflache, und endlich ~aus derAnalogie mit
andern ihr ahnlichen Himmclskérpern~Pop. Astr. I. p. 5-)

Diese kugelformige Erde scheint, uns, wegen der Un-
ermessl'chkeit deasielumge.benden Himmels, in dem Mittel-
puncte desselben befestfg.etBu s,eyu, und mit dem Himmel
-selbst eine concentrische Wwugel zu bilden , daher auch die
meisten der oben erklérten Kpeise des Himmels dort, wo
ihre Ebenen d;e Oberflache der Erde schneiden, &hnliche
ivreise erzeugen, die mit denselben Nahmen des Horizonts,
Aquators, Meridians u. f. bezeichnet, und zum Unterschiede
mit jenen, die irdischen genannt werden.

U. 8. Eben so wenig werd'ep yvir uns bey der Untersu-
chung aufhalten, ob die tdgliche Bewegung des Himmels von
Ost gen West um die ruhende Erde eine jjwihre Bewegung
desselben oder nur ein Schein ist, der durch die tagliche Ro-
tadon der Erde von West :gen Ost um ihre Axe entsteht, wel-
che von der oben erwadhnten Weltaxe gleichsam nur einTheil
ist. In den blossen &ussern Erscheinungen dieséfc Bewegung
liegt nichts, was uns zu dgj? Annahme der einen oder der
andern diesgj beyden Hypothesen vorzugsweise bestimmen
kdénnte; vielmehr héngt diese Wahl, so lange wir bloss bey
den &ussern Erscheinungen stehen bleiben , allein von un-
serer Willkar ab, wi-e wir denn auch in dem Folgenden,
wenn auch nur der einfachem Darstellung und des bisher Ub-
lichen Sprachgebrauches wegen, die Ausdricke brauchen wer-
den, welche sich auf die Bewegung des Himmels um die in
dem Mittelpuncte desselben ruhende Erde beziehen. Es ist
aber bereits allgemein angenommen, und cs darf nicht weiter
Ufcrkannt werden, das5 die bloss scheinbare:,.Bevj$egung jdes
Himmels von Ost nach West, von der wahren téglichen Rota-
tion der Erde meiner entgegengesetzten Richtung von West
nach Ost heryorgebracht wird. Die Beweise dafir folgen b e -
kanntlich aus der &ussersten Unwahrsclnunlichkeit, dass so
viele, so grosse, und so sehr unter einander und von uns
entfernte Himmelskdrper sich mit jener allen gemginschaltli-
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ehcn Relgelmissigkeit um fliesen, in Beziehung auf sie, ganz
unbedeutenden Punct der Erde bewegen sollen; aus der durch
die Schwungkraft der Rotation entstehenden Abplattung der
Erde an ihren beyden Polen; aus der Verschiedenheit der
Pendullange in verschiedenen Entfernungen von dern irdi-
schen Aquator; aus unmittelbaren Fallversuchen von hohen
Thirmen, und endlich aus der Beobachtung mehrerer, uns in
mehr als einer Beziehung verwandten Gestirne, die durch die
uns sichtbare Bewegung der Flecken auf ihrer Oberflache eine
ahnliche Rotation um ihreAxe verrathen. Die Einwendungen,
welche man gegen diese Bewegung der Erde um ihre Axe in
friheren Zeiten gemacht hat, verdienen jetzt weder eine W i-
derlegung , noch selbst eine Erwédhnung. (Pop. Astr. 1. p.i05.)

§.7. Ganz eben so werden wir endlich auch mit der drit-
ten der oben erwédhnten Erscheinunge'n, mit der jahrlichen
Bewegung der Sonne von iVest nach Ost in einem Kreise
verfahren, in dessen Mittelpunct die Erde ruhen soll. Diese
Erscheinung wird offenbar dieselbe seyn, wenn auch die Son-
ne ruhen, und dafur die Erde in der Peripherie jenes Krei-
ses, der Ecliptik, jahrlich’ einmahl von West nach Ost um
die in dem Mittelpuncte diei>es Kreises“stehende Sonne sich
bewegen sollte. Die beynahe ungeheuretGrésse der Sonne ge-
gen die Erde macht die letzte Voraussetzung sehr wahrschein-
lich, und die durch diese Annahme erhaltene Vereinfachung
aller ubrigen, sonst so verwickelten Phdnomene unseres Son-
nensystem'si so wie die Analogie mit mehreren &ndern uns
nahen Himmelskdrpern, die sich ebenralls um die Sonne be-
wegen , und endlich die bald zu erkldarenden Erscheinungen
der Aberration des Lichtes lassen Uber die Richtigkeit dieser
Voraussetzung keinen Zweilld mehr Ubrig$»(P. Astr. 1. 122.)
Da uberhaupt dieHJberzeugung von der taglichen Bewegung
der Erde um ihreAxe, und von der jahrlichen Bewegung
derselben um die Sonne schon langst ohne Widerstand , selbst
ausser dem Gebiethe der Wissenschaft, sich Bahn gemacht
hat, so scheint es dem gegenwértigen Zustande unserer Kennt-
nisse nicht mehr angemessen, sich denlrrthiimern verflosse-
ner Jahrhunderte hinzugeben, und von einer bereits lange
als irrig erkannten Meinung sich nur allméahiig zu einer be-

reits allgemein angenommenen Wahrheit zu erheben; ein
1 9
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Verfahren, welches wohl in die Geschichte, aber nicht in
das System der Wissenschaft gehort.

8. 8. Ehe wir aber die mannigfaltigen Verbindungen,
welche die Gestirne mit den verschiedenen oben erwéahnten
Kreisen eiogehen, naher betrachten, wollen wir die vorzug-
lichsten derselben, zur leichtern Ubersicht, sinnlich darzu-
stellen suchen.

Sey also (flg. i.) Z der obere Pol des Horizonts HAR
oder das Zenifh ; W der obere Pol des Aquators AO Q oder
der Weltpol; L der obere Pol der Ecliptik PO E; fernerR,
A und H Sud, West und Word, und HZR der Meridian
des Ortes der Erde, dessen Zenith in Z ist. Zieht man durch
einen Stern S die grodssten Kreise ZSa, NSb, LSc nach
der Ordnung durch die Pole Z, W undL, also in derselben
Ordnung senkrecht auf HR, A Q und EP, so ist

Sa die Hohe des Gestirns,

SZ die Zenithdistanz,

Sb die Declination,

SW die Poldistanz in Beziehung auf den Aquator,
S ¢ die Breite ,

SL die Poldistanz in Beziehung auf die Ecliptik ,

ONb oder Ob die Rectascension od. gerade Aufsteigung,

OLc oderOc die Lange,

RZa oder Ra das Azimut und

EW B oder Q b der Stundenvviukel des Sterns

Endlich ist O der Friuhlings - Nachtgleichenpunct; der
Kreis durch N und O der Colur der Nachtgleichen ; HN die.
Hoéhe des Weltpoles tuber dem Horizonte oder die P o 1liq¢,-
he des Ortes der Erde, dessen Zenith in Z ist, und der
Winkel Q O E, unter welchem die Ebene der Ecliptik und
des Aquators gegen einander geneigt sind, die Schiefe
der Ecliptik.

Zur grosseren Bequemlichkeit wollen wir von den vor-
hergehenden Grdssen noch folgende Bezeichnungen einfiiii-
rfen, die wir auch im Folgenden, wenn nicht das Gegen-
theil ausdrick’ich bemerkt wird, beybelialtcn.
Rectascension Ob = a

Poldistanz in Bezi ?hung auf den Aquator SN = p,

Dec'ination Sb = 90— p= 5,



Lange GUc = X,

Poldistanz in Beziehung auf die Ecliptik SL = <«

Breite Se= go— mr= B,

Stundenvvinkel Q b = s,

Zenithdistanz sz — z,

Azimut R a — co,

Polhéhe HN = f und deren Complement, die Aqua-

torhthe Nz = QR = f,

Schiefe der Ecliptik E O Q = ¢,

g. 8. Oft ist es vortheilhafter, statt der dureh diese ver-
schiedenen gtdssten Kreise unmittelbar gebildeten Dreyecke,
diejenigen zu betrachten, welche 1011 den Polen dieser Kreise
gebildet werden.

Bezeichnet man die grdssten Kreise AV Q, V CB und
FDN (hg. 2) in derselben Ordnung durch (1), (I1) und (I111),
und sind P, L und G nie Pole derselben, so wird man zu-
erst bestimmen, wie das Polardreyeck PL G von dem gege-
benen Dreyecke y D G abhéngt.

Da P, L , G die Pole der drey erwdhnten Kreise sind,
so steht PR auf AQ senkrecht, und die Winkel von PR,
A Q und y B mit A PQ, so wie die Bogen yP = yR =
y Q, sind gleich go Graden. Eben so steht

die Fortsetzung von L P senkrecht auf (1) und (I1)

GP - - - () und (111)
GL - - - (1) und (111).

Aus derselbenUrsache sind inden folgenden Dreyecken
die genanntenWinkel und die ihnen gegeniuberstehenden
Seiten gleich go Graden, nadmlich:

in dem Dreyeckey L P dieWinkel L wund P

DGP - - - G und P
cGL - - - G und L.
Eben so sindendlich folgende Bogen gleich go Graden,

namlich der Bogen

y D fortgesetzt bis zu dem Durchschnitte der LP mit (I) ~
y R - - - - - - -L P mit (I)$
Uu B - - - - - - - - GL mit (I1)I
C N - - - - - - - - GL mit(IIl)S

DQ - - - - - - - - GP mit (I)
DN - - - - - - GP mit(I11)5



I. Nennt man daher in dem Dreyeeke V CD die Winkel
DnfC = A, YCD=B, VvVDC = C
und die ihnen entgegenstehenden Seiten
ChD=a, rfDb~B, YC =y,
so folgt soiort aus dem Vorhergehenden, dass in dem Polar-
dreyecke G LP die Winkel
LGP=a,LPG = 83,GLP = i80-y,
und die ihnen gegeniberstehenden Seiten
LP= A, GL =B, GP =180— C sind.
Man nennt aber
A die Neigung der Ebenen (1) . (I11),
B - - - - (.,
180— C - - (igcreny,
und eben so
a die Distanz des Knotens der Ebenen (I1). (111) von dem
Knoten der Ebenen (I).(l111)*
R die Distanz des Knotens der Ebenen (1) . (Il) von dem
Knoten der Ebenen (1).(111),
y die Distanz des Knotens der Ebenen (l) . (Il) von dem
Knoten der Ebenen (I1). (111),
und die Aufldsung des Dreyecks fy>Cl) oder GLP zeigt,
wie diese Grossen A, B, C und a,/3,y von einander ab-
h'angen.
Il. Nennt man Uberdiess
(1) die Ebene des grossten Kreises..A tY>Q -= (1) 1
@) - - - - - pyn,
3 - - - POR,
und bezeichnet man durch
A' dieNeigung der Ebene 111 gegen (3),

B' - - - - 11 - (2),
c' - - - 11 - (r),
und durch

a die Distanz des Knotens der Ebenfeu (111). (I1) von dem
Knoten der Ebenen (111). (3),

R' die Distanz des Knotens der Ebenen (I11). (I1) von dem
Knoten der Ebenen (I11). (2),

y die Distanz des Knotens der Ebenen (I111). (I1) von dem
Knoten der Ebenen (I11). (1),
so i:t GKB = A' und aC =fg§a’',
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REC = B'"und EC = R,
NDQ = C'und CD =y

Rennt man daher z. B. die Grdssen A, B, y, also auch,
nach I, die Grdssen a, B, G, so \/rd man auch die Gréssen

A', a durch die Auflésung des Dreyecks BN C,

B',/3 - - VCE,

C - - - - - TCD
bestimmen , und dadurch die Abhangigkeit der Grdssen A,
B', C' und a\ B\ = von den in I. betrachteten Gréssen A, B,
C und a, B, y angeben konnen. Wir werden auf diese Be-

trachtung in der Folge wieder zuruckkommen.
i
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Vorlesung Il

Bestimmung der scheinbaren Orte der Gestirne auf der Ober-
flache des Himmels.

1.§.D a alle bisher betrachteten Kreise des Himmels,
Almicantarat und Parallelkreiso ausgenommen, sogenannte
grosste Kreise, d. h. solche sind, deren Mittelpunct zu-
gleich jener der Kugelflache des Himmels oder der Erde, also
auch, wegen der Kleinheit der Erde gegen die Ausdehnung
des Weltraumes, das Auge des Beobachters ist, so bilden
diese Kreise unter einander sphéarische Dreyecke. Die
Verbindungen dieser Dreyecke geben zu verschiedenen Pro-
blemen Veranlassung, von denen wir hier die vorziuglichsten
néher betrachten wollen.

2. §. Stellen wir uns ein Instrument vor, welches aus
zwey eingctheilten Kreisen, einem vertikalen und einem ho-
rizontalen besteht.. Wir werden unten dieses und &hnliche
Instrumente und den Gebrauch derselben ndher kennen ler-
nen. Bringt man die Ebene des vertikalen Kreises in die Ge-
sichtslinie des Gestirns, und kennt man auf dem horizon-
talen Kreise den Punct desselben, welcher dem Meridian
des Beobachters entspricht, so wird man mit diesem Instru-
mente die Zenithdistanz Z und das Azimut, oo des Gestirns
beobachten koénnen. Bringt man aber den vertikalen Kreis
selbst in die Ebene des Meridians, so wird man dadurch die
Zeit des Durchganges der Gestirne durch den Meridian, oder
die Zeit ihrer Culmination beobachten , und diese Zeiten mit
denen einer Uhr vergleichen koénnen.

5. 8. Ist dieses Gestirn die Sonne, so wu'rd man dadut
jeden Tag die Uhrzeit des Mittags haben, und so den Stand
und Gang der Uhr fur alle Mittage, also auch, wenn die
Uhr gleichformig geht, fur leucn zwischen diesen Mittagen lie-
genden Augenblick erhalten, oder man wird, da dadurch die
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Abweichung (ler Uhr von der Sonnenzeit bekannt ist, diese

wahre Sonnenzeit durch die Uhr selbst, wenn man ihre Cor-

rection berlcksich iget, erhalten. Um dieses sogleich durch

ein Beyspiel deutlich zu machen, nehmen wir an, dass man

durch die erwédhnten Beobachtungen erhalten habe:
Uhrzeit der Culmination der Sonne.

Tag | - - - ol 3 i5",
I - - - o0 3 27,
I - - - o 3 39,
Iv. - - - o 3 5x,

und dass man an dem zweyten Tage Abends um «J 2i' 37“
Uhrzeit eine andere Beobachtung gemacht habe, deren wah -
re Sonnenzeit man sucht. Die Uhr gab an dem Mittage
des zweyten Tages 3’ 27” zu viel, oder ihre Correcnon ge-
gen wahre Zeit war in diesem Augenblicke gleich — 3' 27”.
Da ferner die Uhr in jedem Sonnentage, d. h. in der Uhr-
zeit von 24" 0'12” um 12" accelerirt, und da rle zvveyle Beob-
achtung um 4h18'10" Uhrzeit nach dem zweyten Mittage an-
gestellt wurde , so hat man
24ho’ 12" :i2,'= 4t18' 10" :x" oder
241:12" = 4 " 18' 10" — x": x"
oder x= 2" 18.

Die Acceleration der Uhr zur Zeit der zweyten Beob
achtung war also 5®"-}- 2".i5= 3'29" i3, und man hat
daher

Uhrzeit der Beobachtung 412x'37"'
Correjtion der Uhr — 329. i5
Wahre Sonnenzeit der Beobachtung 4" 18'7". 85

Man sieht, dass diese wahre Sonnenzeit der Beobachtung
nichtls-'anderes , als der Stundenwinkel der Sonne in dem Au-
genblicke der Beobachtung ist.

4- 8 Will man aber die-Uhr nicht nach der Sonne,
dern, was in der That bequemer ist2, nach den Fixsternen
regulircn , so wird man, da die Zeit zwischen zwey néch-
sten Culininationen eines Sterns um nahe 3' 56" kirzer ist,
als die Zeit zwischan zwey nédchsten Gulminationen der Son-
ne, welche letzte in dieser Zeit durch ihre eigene Bewegung
um nahe einen Grad gegen Osten vorruckt, und daher spéa-
ter in den Meridian tritt — so wird man das Pendel der
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Uhr so lange verkirzen, bis die Uhr zwischen zwey néch-
sten Culminationen desselben Fixsterns nahe 24 Stunden zeigt.
Stellt man dann dL Zeiger der Uhr so, dass sie nahe olo' 0"
geben, wenn der Fruhlingspunct durch den Meric’ian geht,
so wird diese Uhr nach Sternzcit gehen, und man wird,
w’'e vorhin, die Correction derselben gegen Sternzeit fur je-
den Augenblick finden, wenn man aus den Beobachtungen
die Uhrzeiten kennt, zu welchen jeden Tag die Culmination
des Fruhlingspunctes Statt hatte. Man bemerkt auch hier,
dass unter dem Worte ,Sternzeit einer Beobachtung“ der
Stundenwinkel des Friuhlingspunctes in dem Augenblicke die-
ser Beobachtung verstanden wird. Wir werden unten sehen,
wie man diese beyden Zeumasse, Sonnenzelt und Sternzeit,
mit der grossten Genauigkeit bestimmen, und wie man
durch eine einfache Rechnung jede dieser Zeiten in die an-
dere verwandeln kann. Hier ist es genug, die Mdglichkeit
dieser Bestimmung gezeigt, und dje Art, wie sie vorgenom-
me.h wird, im Allgemeinen angedeutet zu haben,

5- §. Probl. T le Polhihe 9 eines Ortes, die Zenith
stanz z und das Azimut <aeines Gestirns fir eine gegebene
Zeit ist aus einer Beobachtung bekannt: man suche den Stun-
denwinkel s und die Poldistanz p und die Rectascension a
des Gestirns fur dieselbe Zeit.

1) das Gestirn, so hat man in dem sphéri-
schen Dreyecke NZS.
NZ = go— 9=ij>, ZS= z, NS= p und
ZNS = s, NZS = i8o— ca

Man findet daher nach den bekannten Vorschriften der
sphérischen Trigonometrie die beyden Gréssen s und p durch
folgende Glcichungén.wsFinl. §. 3.0"'§

Sin sSin p= Sin aiSinz ,
Cos sSinp = Gos.co.8in zSin 9 -f- Cos z Cos 9,
Cosp= — CosoSinzCos 9 Cos z Sin 9.

Die Division der beyden ersten Gleichungen gibt den
gesuchten Werth von s aus tang s, und die dritte Gleichung
gibt p. Uberd:ess kann jede der beyden ersten Gleichungen
zur Prifung der Rechnung und zugleich zur Entscheidung
dienen, in welchem der vier Quadranten der Peripherie des
Aquators die Grdsse s genommen werden soll.
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Noch haben wir keine Ricksicht auf die absolute Zeit
der Beobachtung genommen, die”uns, wie v,ir sogleich se-
hen werden, zur Bestimmung der dritten unbekannten Grosse
a dienen wird.

Ist ndmlich t= E O = E N O die bekannte Sternzeit
der Beobachtung, so hat inan, wie man leicht sieht,

t w3 i—s,
und da s bereits aus dem Vorhergehenden bekannt ist, so
findet man die R.ectascension a des Sterns durch die Glei*
chung

a=t—s.

Weniger einfach wird dieser letzte Theil der Aufldsung,
wenn, statt der Sternzeit t, die Sonnenzeit T der Beobachtung
gegeben wére. Nennt man nadmlich , analog mit dem Vorher-
gehenden , S den Stundenwinkel und A dle Rectascension
der Sonne, so ist, da die Gleichung t= a-j-s fur alle Gestir-
ne gilt, auch fur nie Sonne.

t= A-f-S,
also auch, wenn man beyde Werthe von t einander gleich setzt,
a-J-s= A+ S.

Da aber, nach dem Vorhergehenden , der Stundenwinkel
S der Sonne mit der Sonnenzeit T der Beobachtung gleichbe-
deutend ist, so findet man die Rectascension des Gestirns aus
folgender Gleichung

a—A-[-T — s

Man sieht daraus, dass man, wenn, statt der Sternzeii,
die Sonnenzeit der Beobachtung gegeben ist, auch noch die
Rectascension A der Sonne fur dieselbe Zeit kennen muss, um
die Rectascension a des beobachteten Sterns zu finden. Wie
man aber die Grdsse A fur jeden gegebenen Augenblick fin-
den kann , werden wir weiter unten sehen.

l. Bey allen Aufgaben der praktischen Astronomie ist
aber nicht genug, die Aufgabe selbst nur Uberhaupt aufge-
l6st zu haben , sondern man muss auch zugleieh die Ver-
haltnisse angeben , unter welchen diese Auflésung fur die
Anwendung gunstig oder nachtheifg ist. Da namlich in un-
serem Falle die gegebene Grosse y, z und o des Probleme*
aus Beobachtungen abgeleitet sind, und Beobachtungen,
wie alle Menschenwerke, auch wenn sie mit den vollkom-
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mensten Instrumenten und mit der grdssten Vorsicht ange-
stellt werden, doch immer noch , wenigstens kleinen Feh-
lern, unterworfen sind, so mussen alle die Falle sorgfaltig
vermieden werden, in welchen diese Fehlereinen vorzig-
lich schéadlichen Einfluss auf die gesuchten Grdssen haben.

Um daher zu finden, welchen Einfluss die Fehler dy,
dz, d @ der als bekannt vorausgesetzten Grdssen 9, z, t»
auf die gesuchte Grosse s und p haben , wird man die vor-
hergehenden Gleichungen in Beziehung auf diese Grosse dif-
ferentiiren , wodurch man erhélt (Einl. §. 8)

dp= dzCosv— de>Sini'Sinz— d 9 Cos s,

dsSinp = dzSinv-\-d-aCosvSinz+ dy Sin s Cos p,
wo v der Winkel ZSN des Vertikalkreises mit dem De-
clinationskreise ist.

Man findet diesen Winkel v durch folgende Ausdriicke

8 Sins Cosa Sinu Cosu
Inv - T = P T
Sl /.

oder auch durch

_ rt . _ Sil' mtfrs
tgm = rbosséotg9 tgvr= Sin(ig_m'
tgnz Cos canoth ?g v = Sinntgu

Sm (7.+n)

Diese Grosse v ist fur Sterne, die auf der Sudseite des
Zeniths culminiren, immer kleiner als go°, und im dritten
und vierten Quadranten von s ist fur s'c vnegativ. Fir die auf
derNordseite des Zeniths culminircnde , oder fur die Circum-
polarsterne aber ist v ebenfalls im dritten und vierten Qua-
dranten von s negativ, und Uberdiess im ersten und vierten Qua-
dranten zwischen 90° und 180% so wie im zweyten und dritten
Quadranten von s zwischen 0° und go°. Man sieht aus diesen
Gleichungen z.B. dass, we.ijn das Gestirn nahe am Meridian,
also s nahe an o oder 180° ist, ein Fehler dy der Polhéhe den
grossten Einfluss auf p und den kleinsten auf s hat; dass s
Uberhaupt desto schwerer mit Genauigkeit zu bestimmen seyn
wird , je kleiner die Poldistanz p ist u.s. w.

Il Wollte man, umgekehrt, aus den Gréssen 9 s und p



die Grossen z und asuchen, so héatte man die mit den vor-
hergehenden analogen Gleichungen

Sin wSinz— SinsSinp,

CoscaSinz= Cos s Sinp Sin 9— Cosp Cos 9,

Cosz= CossSinp Cos 9-J-Cos p Sin 9,
und wenn man sie differentiirt

dz = dsSinj'Sinp-J-dpCosv-|-d9Cosli),

d00.Sinz= ds CosvSinp— dp Sinv— d'9 Sin @MCos z.

Ex.: Seys= 50° p = 100"und 9 — 50° so ist

z= 65°28'7"-2,0j = 32°46' 10" 3 und
v — 20° 41" 17". 7.

6. 8. Probl. Aus der Rectascen: ion a und der Poldist
p eines Gestirns nebst der Schiefe der Ecl'ptik e, die Lange
% und diePoldistanz 1z desselben in Beziehung auf die Eclip-
lik finden.

Diese Aufgabe reducirt sich auf die Aufldsung des sphé-
rischen Dreyecks N SL (fig. 1), wo N der Pol des Aquators,
L der Pol der Ecliptik und S das Crestirn ist. — Wir wol-
len daher zuerst die allgemeine Bezeichnung dieses Drey-
ecks festsetzen.

Was die Seiten desselben betrifft, so ist offenbarNL=e,
NS = pund LS = ir. Allein die Winkel SN L und SL N
fordern eine néhere Betrachtung.

Wenn man den Bogen LN dbcr-N hinaus fortfuhrt, so
wird er zugleich senkrecht auf die Ecliptik O E und auf den
Aquator O Q Stehen, und diese beyden Kreise in den zwey
Puncten schneiden, die beyde von dem Durchsclinittspuncte
O dieser Kreise selbst um 90 Grade entfernt sind. Daraus
folgt, dass, wenn man die Bogen LO und N O zieht, der
Winkel OLN sowohl, als auch de?r Winkel LN O eben-
falls go Grade betragt. — Ist also das Gestirn S im ersten
Quadranten der L&nge oder Rectascension,so istOc= OLc
= A, also auch SLN —qo— X; und eben so ist Ob
= ONB = a, also auch SNL = go-{-a

Wenn aber S in dndern Quadraten der Ld&nge oder der
Rectascension liegt, scheinen die Winkel SLN und SNL
auch andere Bezeichnungen zu erhalten.

Ist z.B. der SternS' (fig. 3) im zweyten Quadranten der
Ladnge oder dei Rectascension, so hat man
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OLS = x,also NLS' = x— 90und ONS = a, also
L NS = 360— a— 90. Tin dritten Quadranten ist eben so

ULS" = A, also NL S"= x— gound O N s" = a, also
L NS"= 360— a— 90,
und endlich im vierten Quadranten OLS'"— X, also

NLS"— 360+ 90— x = 90— xund ON S'™= a'™, also
L NS"= 90+ a— 560.

Allein, wenn man die beweglichen Bogen LS und N S
um die Endpuncte L und N der festen Linie LN sich
drehen l&asst, und die verschiedenen Verwandlungen sucht,
welche durch diese Drehung das sphéarsche Dreyeck LN S
annimmt, so ist offenbar, dass man, der nothwendigen
Gleichformigkeit des Verfahrens wegen , diejenigen Seiten
der beyden Bogen LN und NS, die man in dem ersten Qua-
dranlen gewé&hlt hat, auch durch alle Gbrigen Quadranten b(jy-
behalten misse, um in derThat immer dasselbe Drey-
eck zu betrachten. Hat man also, z.B. als der Stern S im er-
sten Quadranten war, die in der fig.3 bez eich rieten in-
neren Seiten gewéhlt, so werden diese bezeichneten Sei-
ten fur den zweyten und diitten Quadranten die dusseren
Seiten der Dreyecke LNS' und LNS" werden, und nur 1
dem vierten werden sie wieder, so wie in dem ersten, die
inneren Seiten des Dreyecks LN S'" seyn. — Es gibt nadm-
lich zwischen je drey Puncten auf einer Kugelflache immer
zw ey Dreyecke, der &ndern nicht zu erwdhnen, nédmlich
erstens das Dreyeck, welches man gewdhnlich zu betrachten
pflegt, und zweytens jenes, dessen Flédche die Flache des
ersten zur ganzen Kugelfldche ergénzt, und welches letztere
man das Supplementardre,yeck nennen kdénnte. Beyde Drey-
ecke haben zwar ganz dieselben Seiten, aber die Winkel des
einen sind die Erganzungen der Winkel des &ndern zu vier
rechten Winkeln. Die sa&mmtlichen bekannten Ausdriicke de:
sphéarischen Trigonometrie bleiben aber, selbst in Beziehung
auf ihre Zeichen , ganz dieselben , wenn man auch in den-
selben die Seiten alR y des Dreyecks unverdndert lasst, und
dafir die Winkel A, B, C desselben in 360— A, 360— B,
560— C Ubergehen lasst, £0 dass also alle jene Formeln eben
so gut fur das gewdhnlich betrachtete, als fur das Supple-
montardrcyeck gehdren.
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Da also, wie die Zeichnung zfrigt, I'n dem zweyten und
dritten Quadranten das Supplementardrcyeck genommen \Vgr-
deti muss, um in der That immer dasselbe Dreieck zu neh-
men, so mussen wir die fur diese beyclen Quadranten gefun-
denen Ausdricke der Winkel an L undfNf~st von 360 sub-
trahiren, um die wahren Bezeichnungen dieser Winkel zu
erhalten. Es war aber im zweyten Quandraten
NLS"=A— 90 und dessen Supplement 360<+go— A oder
endlich go — A, weil zwey Winkel, die nur um 360° ’er-
sclneden sind, als identisch betrachtet w%den. Eben so ist
von LN S'=360— a— 90 das Supplement 90+ a. Im drit-
ten Quadranten erhélt man eben so fir die wahren Werthe der
Winkel NLS" und LNA" die Ausdricke go — X und 90
+ a. Im vierten Quadranten endlich wurde oben gefunden
NLS'™ = 360-+-90 — S, das heisst go— X und L INS"'= go
_j_a— 360, oder, wenn man zu diesem Ausdrucke 060 ad-
dirt, wodurch der Winkel selbst nicht gedndert wird, LNS""
= go+ a
Wir haben daher allgemeinen welchem Quadranten
der Lange oder der Rectascension sich auch der Stern befin-

den mag,
fur den Winkel an L .SLN = go— A, und
fur den Winkel an N .. .. SNL = go+ a

Nachdem so die Bezeichnung fur das Dreyeck LN S
(h 1) festgesetzt ist, erhdlt man sofort durch die bekannten
Ausdricke der spharischen Trigonometrie fur die Auflésung
unserer Aufgabe die Gleichungen (Einl. § 3)

CosASinn = CosasSin p,

Sin ASin je= SinaSin p Cose -J-Cosp Sine,

Cos jt=J— Sin aSin p Sin e-f- Cos p Cos e.

l. CJm diese Gleichungen zur Ol~echnung mit Logar
men bequemer zu machen, kann man einen Hulfstvinkef m
so annehmen , dass man hat tang m — tg p Sin a, so ist

tang a

tang A= -J”~rSin(m+ 9,
Cos p

Cos tt = Nos m Cos &m -f-e).

Zur Prufung der Rechnung kann man sich der vorher-
gehenden Gleichung Cos ASin x = CosaSin p bedienen, die

t
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zugleich zeigt, in welchem Quadranten die Gréssen Auud «. ge-
nommen werden missen, da - nie grdsser als i8o°seyn kann.
II. Um zu untersuchen, welchen Einfluss Fehler in a,
p und e auf die daraus bestimmten Werthe von X und tz ha-
ben , wird inan durch die Differentiation der vorhergehenden
Gleichungen pi;halten
drti= dp Cog }/-J-d aSin I7/Sin p -j- d e Sin X,
dA.Sinp = — dp Sin ¥-j-d aCos I7Sin p-J-de Cos «. Cos A.,
wo ¥ der Winkel LSN des Declinationskreises mit dem
Breitenkreise ist. Man findet aber diesen Winkel 17 aus den

Gleichungen

CosaSine Cos XSine
Sinn— Gz T siup

Coti» e Sin p+ Cosp Sin a Cotg e Sin 31— Cos 31Sin X
Cotgi7= - C()sa J n '

I1l. Eben so w rd man, wenn man die Rectascension
a' und die Poldistanz p' des Zeniths Z ffig. 1) kennt, die
Lange A' und Poldistanz .- desselben gegen die Ecliptik be-
stimmen. Es ist aber die Rectascension dosrZeni'hs fir jeden
gegebenen Augenblick gleich der Stern zeit t dieses Augen-
blicks, und die Poldistanz des Zeniths ist gleichN Z= go — 9.
Man hat daher die Gleichungen
Cos A Sin#'= Cost.Cos9,
Sin x Sin *'= SintCos 9 Cos e-J-Sin 9 Sin e,
Cos — SintCos 9Sin e-|[~Sin 9 Cos e.
-y.§. Um eben so aus A, = und c die Grdssen a und p zu
finden , hat man
CosaSinp= CosASintz,
SinaSinp = SinASinx Cos e— Cos « Sine,
Cosp = SktA Sin zSin e-(-CostzCos e,
oder bequemer fir Logarithmen
tgn = tg« Sin A,

1§a = '
Cos 1Z

Cosp = 'Eros n Cos \(,n — e).

Zur Beurtheilung der Fehler aber ist, wie zuvor,
dp= dt Cos3¥— dASinJSinwz— de Sina,
da.Sinp = d ¥Sin ¥-J-dACos ¥Sin:.— de CosaCosp,

wo ¥ die vorige Bedeutung hat.
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Ex. x — i29'58'50'g, 4 = jo4°58'16" 6 unde = 23°27'42". 6
gibia = i28°7'57".9,p=86n36'26".7undr/= —i4°44'54"-6.

8. 8. Fiir die Sonne werden die vorhergehenden Aus-
dricke einfacher, wenn man, da sie sich in der Ebene der
Ecliptik bewegt, die Giesse 7 gleich go° setzt. Man erhélt
so die Gleichungen

tg a= Cos etgx und tgi; = tgeCos X,

Cosp = SineSinx Sin j~= Sin e Cos a,

Cotgp — tgeSina,

Cos x = Cos aSin p.

Bezeichnet* endlich L die Ldnge der Erde, wie sie aus
dem Mittelpuncte der Sonne gesehen wird, so istL = 180 + X
oder auch x = 180 -f- L.

g. 8. Die Dreiecke NZS und LN S biethen noch meh-
rere andere Probleme dar, von welchen wir einige der vor-
zuglichsten , da sie in der Anwendung selten Vorkommen,
nur kurz anzeigen wollen.

I. Sind die Grdssen p, z und f gegeben, so findet inan

s und (b durch die Gleichungen
Cos z— Sin9Cos p

00s s “Cos 9 Binp !
Sin9 Cosz— Cosp
Cos ad= z'os ob*nz

Il1. Sind die Gréssen s, zund p gegeben, so findet man
w und f aus den Gleichungen

Sin sSin p
Sino= — — 7
bin z
Cos x Cos Z
tgx = Cosstgp und Sin (? + x) = Cosp -

I11. Auch kann man die Gleichungen des § 5 und 6.1
unter einander verbinden, und dadurch unmittelbar die
Lage eines Gestirns gegen die Ecliptik suchen, wenn die
Lage desselben gegen den Ho-izont gegeben ist, und umge-
kehrt. r

Setzt man namlich in den drey ersten Gleichungen des
§. 5. die Grosse s=t — a, wo t die Sternzeit der Beobach-
tung ist, und I6st man dann die Ausdricke Sin (t— a) und
Cos (t— a) auf, so gehen diese Gleichungen in folgende

Uber:
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CosaSinp= ASint+ BCos t-
SinaSinp= — A Cost-J-BSint,
Cos p= Sin9 Cosz— Cos 9SinzCos co,
wo der Ivirze wegen gesetzt wurde
A = Sin ©Sin zund
B = CoscoSinzfiin9+ CoszCos?9.

Substituirt man aber diese Ausdrucke von Cos aSin p,
SinaSinp und Cos p in den drey Gleichungen, welche in
§. 6. unmittelbar von N .l hergehen, so hat man, wenn man
noch weiter abkiirzend

C = — CoswSinzCos9+-CoszSin9
setzt, folgende Ausdricke:
Cos X-Sint= A Sint-J-B Cos t,
Sin k Sinit= — (ACost— BSint)Cose+ C Sine,

Cost— (ACost— BSint)Sine+ C Cos e,
und d’ese Gleichungen geben die Gréssen Ulund n aus co, z, 9
und der Sternzeit t.

1V. Dieselben Ausdrucke kann manjendlich auch
folgende merkwirdige Art finden.

- Bestimmt man den Ort des Gestirns gegen den Mittel-
punct der Erde durch drey unter einander rechtwinklige
Coordinaten xy z, von welchen x in der Mittagslinie, und
die Ebene der x y in dem Horizonte liegt, so hat man,
wenn man die Entfernung des Gestirns von der Erde gleich
der Einheit voraussetzt.

x = Cos MSin z,
y — Sin 0 Sin z,
z= Cos z

Denkt man sich durch die Axe der y eine Ebene, wel-
che gegen die Ebene des Horizonts um den Winkel 90— 9
geneigt ist, so ist diese neue Ebene der Aquator. Nimmt
man dann die rechtwinkligen Coordinaten x'y' z', welche
ebenfalls die Lage des Gestirns gegen den Mittclpunct der
Erde in Beziehung auf den Aquator bestimmen sollen, so,
dass x'im Meridian undx'y' in der Ebene desAquators hegt,
so hat man

x'= xSin9+ zCos 9,
y=y._
z'= zSin9— x Cos 9.
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Verriuckt man die Axe der x' im Aquator so, dass die
neue Axe der x" in der Linie der Nachtgleichen und x" y"
noch in der Ebene des Aquators liegt, so ist, wenn t die Stern-
zeit bezeichnet,

x" = x'Cost-f-y Sint,
y" = x'Sint— y'Cost,
"= 7\

Verrickt man endlich die Ebene der x" y" so, dass x'
noch immer in der Linie der Nachtgle chen, aber x'™ y"'in
die Ebene der Ecliptik kémmt, und daher z'" auf der Eclip-
t.k senkrecht steht, so ist

X" = X,

y
z

= z' Sine+ y" Cos e,
" =2z Cose—~y'jSine
Uberuiess hat man auch
x'" = Cos il Sin ff,
y'" = Sin A-Sin ff,
z"' = Cos ff.

Eliminirt man aus diesen finf Systemen, deren jedes
drey Gleichungen enthélt, die zwdlf Coordinaten x y z ....
x'"y"'z"'j so erh&lt man

Cos ASin ff= Sin w Sin z. Sin | -f-

(Cos caSinzSm 9-J-Cos zCos 9) Cost,
Sin XSin x — —eSin caSin z Cos e. Cos t
+ (CoszCos9+ SinzSin9Cosca) Cose:Sint
-f-(Cos zSin 9— SinzCos 9 Cos ca)Sine,
Cos ff= SincaSinzSine.Cos't
— (Cos zCos 9 -j-Sin z Sin 9 Cos ca)Sin e.Sin t,
-f- (Cos zSin 9— Sinz Cos 9 Cos ca) Cose ,
und diess sind dieselben Gleichungen, welche wir in Nr.
I1l. erhalten haben. Setzt man in :hnen e:=0 und1=90°,
X=go — s und 5= p, so erhdlt man die Gleichungen des
8. 3., welche s, p durch ca z und 9 geben. Setzt man aber in
diesen allgemeinen Ausdricken 9 = 90, ca= sund z = p,
so erhalt man
Cos XSin ff= Cos (t— s) Sinp,
Sin X Sin ff= Sin (t— s) SinpCose Cosp Sine,
Cos ff= — Sin (t— s) Sinp Sin e-J-Cos p Cos e,

welche Gleichungen mit denen des §, 6 Ubereinstimmen.
1 *



34

Vorle s ung 1.

Sonnenzeit und Sternzcit.

§. 1. ]Man suche die wahre Sonnenzeit T der Culmina-
tion eines Gestirns, dessen Lage am Himmel gegeben ist.

Sey a die bekannte Rectascension des Gestirns und O
die Rectascension der Sonne fur den Mittag des gegebenen
Tages und da, d 0 die ebenfalls bekannte Veranderung die-
ser Grossen zwischen den zwey néachsten, die Culm tation
des Gestirns einschliessenden Mittagen , alles .n Ze't oder so
ausgedrickt, dass 24 Stunden gleich 560 Graden, also eine
Stunde gleich i5 Graden ist. (Zur Verwandlung des Bogens
in Zeit und umgekehrt dient die Tafel Il1l. und IV. am En-
de des Werkes.)

Nimmt man, wie hier vorausgesetzt werden kann, die
Anderungen da und d 0 gleichformig an, so wird fir dii

gesuchte Zeit T der Culmination des Gestirns seyn : die Reet-
da
ascension des Gestirns a'= a-f-T ~ und die der Sonne O

do
= O+ T. "2 Da aber die Sonnenzeit gleich dem Stun-

denwinkel der Sonne ist, so hat man T= a' — 0 ', oder
wenn man in di sem Ausdrucke die vorhergehenden Werthe
von a'und O 'substituirl, fur die gesuchte Sonnenzeit T der
Gulminati«n des Gestirns
24y — Q) _ a~0
24-t-0Q —da I+ i.(d0 —da)’
fur die Zeit der né&chstfolgenden Culmination des Gestirns

hat man eben so
(a+d«— ©— d©)-

24 + T'= 24+ j_(do _da ’
und daher die Sonnenzeit zwischen zwey néachsten Culmina-

tionen des Gestirns gleich 24+ T'— T oder gleich
24

» + 74((Ir©&|— da).
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Geht das Gestirn in seiner eigenen Bewegung von Ost
nach West oder rickwarts, so ist da negativ, und fur Fix-
sterne, die keine eigene Bewegung haben, ist da = o.

Ex. Den 20. May i83iist 0 = 3"45'45".0 und d© =
013'5g". 6. Fir Merkur aber ist an demselben Tage a = 4h23’
und da= — o'~’-Bringt man alle die Zahlen auf Stunden
und Theile von Stunden, so findet man fur die Sonnenzeit
der Gulmination Merkurs an diesem Tage

————— 0.02083 — h B17406 = ob37 8" %o
T 1+ 0 3322
24

2. 8. Viel einfacher wird die Auflésung dieser Aufgabe,
wenn man nicht die Sonnenzeit T, sondern die Sternzeit t
der Culmination eines Gestirns sucht. Ist namlich a dieRect-
ascension dieses Gestirns und s der Stundenwinkel dessel-
ben, so hat man (S. 25)

t~ a-f*sj
und da fiur die Culmination s= o ist, so hat man, wenn
das Gestirn unbeweglich oder auch, wenn a die Rectascen-
sion desselben fur die Zeit der Culmination selbst ist
t= a
oder die Sternzeit der Culmination eines Gestirns ist gleich
der Rectascension des Gestirns fur dieselbe Zen

3.8. Diese beyden Ausdricke von T und t werden uns
ein einfaches Mittel verschaffen, eine gegebene Sternzeit in
die ihr entsprechende Sonnenzeit und umgekehrt zu verwan-
deln , eine Aufgabe, die fur die practische Astronomie von
dem grodssten Nutzen ist.

Nach den Beobachtungen betrdgt die Zeit, wahrend wel-
cher die Sonne zweymahl in dasselbe Aquinoctium tritt, oder
das tropische Sonnenjahr 365.242255 Sonnentage,
in welcher Zeit also die Rectascension der Sonne 1lm volle
560 Grade zugenommen hat. Nehmen wir an, dass diese
Zunahme der Rectascension durch das ganze Jahr gl eich-
féormig Statt habe, so folgt daraus, dass die Rectascension
der Sonne in einem Sonnentage um

360°
365.242235 ~ 0 '
zunehmen wird, und Zahl auf Zeit gebracht, oder

T *
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durch j5 dividirt, ispes, welche \ ir oben durch d 0 be-
zeichnet haben, so dass man also hat

0°. 0856472
dQ = — = oh 06570981,

oder endlich
J s i 1 1
24 ~ °-0027*79 — 365.242255 *

2
Setzt man daher der Kirze wegen m, und nimmt

man far Fixsterne da= o an, so ist unsere vorhergehende
Gleichung

a— ©
T = — — oder, daa= t war,

und diese Gleichung wird uus die SonnenzeitTgeben, wenn
die Sternzeit t bekannt ist, und umgekehrt.

Setzt man in der letzten derselben © = o, so hat man

t
T = ! _jlm’ woraus folgt, dass der mittlere Sonnentag

86400('i-f-m)= 86636.55456 Sternzeitsecunden hat, und dass

86400 r
derSterntag — ~ = 86164.0gi33 Sonnentagsecunden hat,

und dass endlich das Sonnenjahr oder 365. 242255 Sonnen-
tage gleich 365.242255 (1+m ) = 366.242255 Sterntage ist,
oder dass nach der Beenoigung ei les jahrlichen Umlaufs
der Sonne, der Fixstern genau einen téglichen Umlauf mehr
gemacht hat, als die Sonne. (Zur bequemeren Verwandlung
der Minuten und Secunden in Grade oder Stunden und in
ganze Tage sehe man Taf. V. und VI.)
4. §. Man kann diese Gleichungen zu ihrem bequen

Gebrauche auch so stellen

t= © -)-T+ naT und )

oder in Zahlen
t= ©-|-T + 0.0027379 T und n
T=1t— © — 0.0027304 (t— O) \’
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und in diesen Ausdrucken bezeichnet O die Rectascension
der Sonne fur den Mittag des gegebenen Tages, T die Son-
nenzeit und t die ihr entsprechende Sternzeit an demselben
Tage.

l. Zwar &ndert die Sonne ihre Rectascension durch
Lauf des ganzen Jahres keineswegs gleichférmig, wie wir
oben vorausgesetzt haben; aber die Unterschiede ihrer tagli-
chen Anderungen sind nur gering, und wir werden erst spéa-
ter die Mittel kennen lernen, darauf Ricksicht zu nehmen.
Hier wollen wir jene in Rectascension gleichféormig fort-
schreitende Sonne die mittlere Sonne und ihre Stun-
denwinkel die mittlere Zeit nennen, zum Unterschiede
der wahren Sonnenzeit, welche Benennung vir fur
die Stundenwi kel der wahren, in der Ecliptik und zwar in
derselben sich ungleichférmig bewegenden Sonne aufbewah-
ren werden.

5. 8. Man sieht, dass die Berechnung der zweyten Gl
chung in §.4 durch eine kleine Tafel sehr erleichtert wird,
welche

fur jede Stunde die Zahl 01.0027304 = 9".82g,
fur jede Minute - 0".io4,
fir jede Secunde - 0".0021 gibt.

Ja dieselbe Tafel wird sich auch fur die erste Glei-

chung in 8 4 anwenden lassen. wenn man bemerkt, dass

m
far ju= diese Gleichung die Form annimmt,
‘ m+ 1

t= OH-T+jaT -j"/i./iT+~-filT--(-,

so dass man, wenn man die Sternzeit aus der mittlern Zeit
sucht, nebst der durch die Tafel gegebenen Reduction fiT
fur T nur noch diedurchdieseloe Tafel gegebene Reduc-
tionp T fur & T, unddie/i3T fur fi Tu. f. suchen darf.
M. s. Taf. VII.

Ex. Sey fur den i3. Sept. 1827 die Sternzeit t= lo~R"
17" 23 gegeben: man suche die mittlere Sonnenzeit T, Flr
diesen Tag ist die Rectascension der mittleren Sonne im Au-
genblicke der Culmination dieser mittlern Sonne in Wien
gleich O = ui 26'37". 61. Man hat daher nach der zweyten
Gleichung in §. 4
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t= iond 17".23
0 = »i 26 37 .61
23 2i 39 .62
Red 349 -63
T = 23 17 49 *99
Die Tafel VII. gibt:
far 23h... 3'46". 08

21'... 3 .44
397.6....0 .11

5 49-63
Ist aber umgekehrt diese mittlere Zeit T = 23'117' 50"00
gegeben , so hat man nach der letzten Gleichung
T = 23*i7'50".00
Red 54p *62

2321 5g .62
O . .11 2637 .61

t= 10 48 17 .23 wie zuvor.

3 46.08
2.78
0.14

3 49.00
0.49
0.i5

3 49.62.

Die Rectascension der mittleren Sonne aber findet man
aus deiselben Tafel auf folgende Art:

1827....1S137'28".01
oSept i5 58 2 .95
i3.... ob5iib .22
Nutat.... + 0 .65

11 26 46 .83

Red. aufWien — g .22

0 = 11 26 37 .61

Die kleine Columne der Nutation wird erst unten
erklart werden.
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Man findet sie fdr jeden Tag des Jahres so:
Der i3. September ist der o.7ote Theil des Jahres.
1827.. .Nutation-f-0.85.. .jahrl.Differenz 0.28
(0.70) (0.28)=0.20
Nutat. . . 0.65 w :zuvor
Alles Ubrige der Talel ist fur sich klar. Auch lésst sich
kirzer derWerth von © fur jeden Mittag aus den sogenannten

astronomischen Ephemeriden nehmen.
Dieselbe Tafel wird sich endlich auch anwenden lassen,

um ein blosses in mittlerer Zeit gegebenes Intervall in Stern-
zeit, und umgekehrt, zu verwandeln. Ist z. B. die Sternzeit
8b40'30".1 gegeben, so hat man

Sternzeit 8140'30". 1 1' i8".64
125 .27, , . . . 6 .55

Mittl. Zeit 8 39 4-83 0 .08
1.25 .27.

Una ist diese mittlere Ze.t gegeben, so hat man

Mittlere Zeit 8 3g 4-83 1 18 64
1 25.27 i 6.39

Sternzeit 8 40 3o0.i0 wie zuvor: 0.0i
25.04i

o. 16
0.07

1 25.27



Vorlesung IV

Auf- und Untergang der Gestirne.

|.§.Wir erhielten oben (S. 27) die Gleichung
Cosz= CossSinpCosy -f-Cosp Sin f.
Fir den Auf- oder Untergang des Gestirns ist z = o, also
auch Coss — — tgyCotgp oder
Cos (180 — s) = 1
\Y tg b
wo also s den Stundenwinkel des auf- und untergehenden Ge-
stirns oder die Zeit ausdrickt, welche zwischen der Culmi-
nation und dem Auf- oder Untergange des Gestirns enthalten
ist. Man nennt diese Zeit den halben Tagbogen des Ge-
stirns. Wir wollen ihn durchs bezeichnen, so dass man hat

tg O
Cos (180— S) = ~— .
\Y tgp
Kennt man also die Zeit der Culmination eines Sterns,

so wird man von ihr die Grdsse S subtraliiren, um die Zeit
des Aufganges, und zu ihr S addiren, um die Zeit des Un-
terganges des Sterns zu erhalten.

Ex. In dem vorhergehenden Beyspiele (S. 35) war fur
Merkur die Sonnenzeit der Culmination ol 37 3“.Es ist aber
fur jenen Tag die Poldistanz Merkurs p = 68° 33" Nimmt
man daherf =48° 12' so ist

logfgf = 0.04861
logtgp= 0.40571

9.64290
180 — S = 63°56'
S = 11604 oder nach Taf. Ill in Zeit S = 7h44'16"

Culmination o 37 3
Sonnenzeit des Untergangs 8 2i 19 Abends
des Aufgangs 16 02 47 oder
4 52 47 Morgens.
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Eben so wiurde man die Sternzeit des Auf-und Unter-
ganges Merkurs erhalten, wenn man in dem Vorhergehen-
den statt der Sonnenzeit ol 07'3"' der Culmination, die Stern-
zeit der Culmination d. h. die Rectascension a= 4123'Mer-
kurs setzt (S. 35). Fiur die Sonne endlich 'st S zugleich di
Sonnenzeit ihres Unterganges und 2tth— S die des Aufganges.

2.8. Wir wollen nun die erhaltene Gleichung

tg O
Cos(i8on-S)= — 1

. *8 P
und die aus ihr folgenden Umstande des Auf- und Untergan-

ges der Gestirne naher betrachten.

I. Zuerst ist klar, dass, wenn p kit ner als go°ist, S
grosser als go°® seyn wird, und umgekehrt, so lange 9 posi-
tiv ist, d. h. dass Sterne iber dem Aquator fiir uns langer
Uber, als unter dem Horizonte, und dass Sterne unter dem
Aquator langer unter, als iiber dem Horizonte bleiben. p =
go°® gibt S = go oder ein Stern im Aquator bleibt fir alle
Orte der Erde eben so lange Uber, als unter dem Horizonte.
Ist dieses Gestirn die Sonne, so werden fur uns, fur die
Bewohner der nérdlichen Hemisphére, die Tage in unserem
Sommer (wo p go) langer, und in unserem .Winter (wo
p)>go) kirzer seyn, als die Nachte, Fur die Bewohner der
sudlichen Halbkugel (wo 9 negativ ist) ist aber ihr Tag l&n-
ger, wenn der unsere kirzer ist, oder sie haben Sommer,
wenn wir Winter haben, und umgekehrt. Im Fruhling und
Herbst aber (wop = go ist) haben alle Bewohner der Erde
Tag und Nacht gleich.

Il. Istp =9, soistS= i8o0°oder das Gestirn geht nicht
mehr auf und unter, sondern beruhrt nur in seiner untern
Culmination den Horizont. Fur die Sonne ist diess der An-
fang der Jahreszeit ohne Nacht, wo die Sonne immer Uuber
dem Horizonte bleibt, und zwar so lange, als p 9 ist.
Da die Schiefe der Ecliptik e= 23°28' betragt, so ist die
Poldistanz p der Sonne immer zwischen den Grenzen b6° 32
s=go— e und n 3°28'= go+ e enthalten. Die Bewohner
der Erde, fur welche die Sonne nur einen Tag im Jahre
nicht auf und, nur einen nicht untergeht, haben eine ndrd-
liche oder siudliche Polhéhe , die gleihii go — e ist, und sie
sind die Bewohner der beyden Polarkreise, die von den Po-
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len des Aquators um die Grosse e entfernt sind. Die noch
n&her bey den Polen wohnen, haben in ihrem Sommer (wo
go— p und <pgleiche Zeichen haben) die Sonne desto mehr
Tage ununterbrochen uber, und in ihrem Winter desto lan-
ger unter ihrem Horizonte, je naher sie selbst den Polen
stehen. Fir sie ist die kleinste mittégliche Zenithdistanz
z= f — e,
wie man aus der ersten Gleichung des § 1 findet, wenn
man in ihr s= o0 und p= go— e setzt, also desto grdsser,
oder die Sonne steht selbst”in der Mitte des Sommers desto
tiefer, je grdsser die Polhdhe f oder je naher der Beobach-
ter bey dem Pole ist. Fur den Polarkreis ist = go e,
also z= go— 2e= 43"4"un</fur den Pol selbst ist f = go,
also z= go— e= 66°52'. Fiur den Bewohner des Poles ist
5>.=goQ also wie aus der ersten Gleichung des 8. i. folgt,
z— p oder die HOohe der Gestirne bleibt durch den ganzen
Tag unverédndert, so lange ihre Poldistanz sich nicht andert:
sie bleiben sichtbar, so lange p-<(go ist, und werden un-
sichtbar, wenn p>go wird. Fir den Bewohner des Aqua-
tors aber ist y = o, also fur alle Gestii ne S= go oder sie
sind alle eben so lange Uber als unter dem Horizonte, weil
ihre Parallelkreise von dem auf ihnen senkrecht stehenden
Horizonte halbirt werden.
1. Ist S' der halbe Nachtbogen oder das Compl

ment von S zu i80°, so hat man S = 180 — S'. Substituirt man
diesen Werth von S in unserer Ghichung, so erhdlt man

CosfiSo— S)=7 9 und
n ' ‘Sp

Eosd' - ED
tgp
Gibt man in diesen beyden Gleichungen der Grdsse

I> gleiche, aber entgegengesetzte. Werthe, so erhédlt man
Cos(i8o— S )= — CosS'oder S= S' d.h. derTagbogen ei-
nes Ortes derOberflache de-Erde im Sommer ist gleich dem
ihm entsprechenden Nachtbogen im Winter: z.B. der lang-
ste Tag im Sommer ist gleich der langsten Nacht im Win-
ter. Gibt man eben so, ohne p zu andern, der Grosse f
gleiche, oben entgegengesetzte Werthe, so erhalt man eben-
falls S=S' d.h. zwey von dem Aquator zu beyden Seiten



desselben gleich weit entfernten Beobachtern ist der Tag-
bogen des einen gleich dem Nachtbogen des &ndern; der
eine hat z.B. den kiirzesten Tag, wenn der andere die kur-
zeste Nacht hat; der eine hat Sommer, wenn der andere
Winter hat. Man nennt diese Bewohner desselben Meridians
unter gleichen , aber entgegengesetzten Breiten, Perioeci;
die Bewohner desselben Parallelkreises aber unter entgegen-
gesetzten Meridianen Antoeci, und endlich die einander
diametral gegeniberstehenden Beobachter Antipoden. Die
Perioeci haben gleiche Tageszeiten , aber entgegengesetzte
Jahreszeiten; die Antoeci haben gleiche Jahreszeiten, aber
entgegengesetzte Tageszeiten; und die Antipoden haben ent-
gegengesetzte Tages - und Jahreszeiten.

IV. Man nennt heisse Zone den Theil der Ober-
flache der Erde, der zwischen den beyden Wendekreisen
enthalten ist, und dessen Bewohner daher die Sonne zwey-
mahl im Jahre in ihrem Zenithe sehen. Die beyden kalten
Zonen erstrecken sich von den beyden Polen des Aqua-
tors bis zu den beyden Polarkreisen und fiur ihre Bewohner
geht die Sonne mehrere Tage im Jahre n’ctit auf und meh-
rere Tage nicht unter. Zwischen den beyden kalten und der
heissen Zonen liegen die zwey gemaéassigten, deren Be-
wohner die Sonne nie Uber ihrem Scheitel sehen, und denen
sie alle Tage des Jahres auf- und untergeht. Die heisse Zone
erstreckt sich also von 9= 0 bisy= e= 23c28' in beyden
Hemisphéren; die gemaéssigten von 9= e bis 9= 90— e
= 66°32'und die kalten von 9= 90— ebis 9=90.

Ware die Schiefe der Ecliptik grésser und z.B. e= 45%
so wirde die heisse Zone von 9= 0 bis 9= 45und die bey-
den kalten von 9= 45 bis 9=90 gehen, und es wirde in
der obigen Bedeutung des Wortes keine geméssigte Zone ge-
ben. Wéare aber e= go oder stinde die Ecliptik senkrecht
auf dem Aquator, so wiirden alle drey Zonen von 9= 0 bis
9 = 90 gehen, oder jede derselben wirde sich Uber die gan-
ze Erde verbreiten.

V. Um die Zeit zu finden, wé&hrend welcher fur jeden
Punct der kalten Zone die Sonne nicht unter- oder nicht
aufgeht, hat man fur den Anfang oder fiur das Ende dieset
Zeit die Gleichung
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P= ?2 eme (|)_
Cos p
Auch ist allgemein fur die Sonne \(/'S.3ij Sin/l= —— ,
am e
wo /l und p die Ladnge und Poldistanz der Sonne bezeichnet.
Man hat daher auch fur den Antang oder das Ende jener Zeit

die Gleichung

Coso
SinA = - . (1.

Ist also z.B. durch die Ephemeriden die Poldistanz oder
die Lange der Sonne fiur j ;den Tag des Jahres gegeben, so
kann man mittelst der Gleichungen | oder Il den Anfang
oder das Ende jener Zeit bestimmen.

Ist z. B. y=go, so ist, nach der Gleichung I, auch
p= go, also der Anfang jener Zeit der 20. Marz und 22.
September, oder in den Polen st'ein halbes Jahr Tag und
eben so lange Nacht. Fur y=80° ist p= 80, also geht die
Sonne vom i(. April bis 27. August fur diesen Parallelkreis
in der nordlichen kalten Zone nicht unter, und in der std-
lichen nicht auf. Fir f = 66°32'ist p =66 °32' oder fiir diese
beyden Parallelkreise geht bloss am 2i. Juny die Sonne
nicht unter und in der sudlichen Hemisphare nicht auf.
Kleinere Werthe von <pals 88"32' geben (nach I1) unmagli-
che Werthe von p, oder fur die Bewohner der geméssigten
und der heissen Zone geht die Sonne taglich auf und unter,
wie zuvor.

Anders wiurde sich diess alles verhalten, wenn die
Schiefe der Ecliptik eine andere wéare. Fir e=o0 z.B. fallt
die Ecliptik mit dem Aquator zusammen, und die Poldistanz
p der Sonne wéare durch das ganze Jahr constant und gleich
go. Hie Gleichung

1
Cos (180 —S) = ——

wirde daher S= go° geben , oder fir e= o wuirde auf allen
Orten der Erde durch das ganze Jahr Tag und Nacht einan-
der gleich seyn.

W éare aber e= go, oder stunde die Ecliptik senkrecht
auf den Aquator, so geht die vorhergehende Gleichung

Cosp

Sin/l:= -g." in folgende Uber
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4= u0— p,
oder die Lange der Sonne wirde immer derDeclination der-
selben gleich seyn. Da auch hier fur den Anfang oder das
Ende der Zeit, wo die Sonne fur einen gegebenen Parallel-
kreis nicht mehr unter- oder nicht mehr aufgeht, p=yseyn
muss, so ist auch

A= qo— &

Fiur 9= Oistil=go, oder fir den Aquator geht die Son-
ne nicht auf oder nicht unter an den zwey Tagen, wo sie iu
den Solstit'en oder wo ihre Lange 90 oder 270 ist. Fur 9= 90
ist A.= o oder fur die Pole ist der Anlang jener Zeit, wenn die
Sonne in den Agninoctien oder wenn ihre La4nge.o oder 180
ist, so dass also auch hier die Pole ein halbes Jahr Tag und
eben so lange .Nacht haben. Fir jeden &ndern 6rt, dessen
Entfernung vom Aquator 9 ist, hat der Anfang und das Ende
jener Zeit Statt, wenn die Ladnge dei Sonne gleich 90 — 9 oder
gleich 270 — 9 ist.

3. §. Um den Punct des Horizonts zu finden, in welche
der Stern auf- oder untergeht, wird man in der Gleichung
CS 24)

Cosp= CoszSin9— SinzCos9Coso
die Grosse z= 90setzen, wodurch man erhélt

Cosoo= — —--—- s

wo @ das Azimut des Sterns bey seinem Auf- oder Unter-
gadnge ist. Man nennt Morgen- oder Abendweite die
Entfernung des auf- oder unlergehenden Sterns von dem
wahren Ost- oder Westpuncte, im Horizonte gezdhlt. Be-
zeichnet also 0 diese Morgen- oder Abendweite, so ist
&= go-|-0 und daher

Eben so nennt man die schiefe Aufsteigung A
eines Sterns die Entfernung des Friblingspunctes von dem
Puncte des Aquators, der mit dem Sterne zugle:ch auf- oder
nntergeht, und die Differenz zwischen der schiefen Auf-
steigung und der geraden Aufsteigung (der Rectascension a)
heisst. die A sce nsion al-Differenz A.

Ist a der untergehende Stern, und zieht man den Bogen
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P a, der den Aquator in d unter einem rechten Winkel
schneidet, so ist Od= a,0 A = 360— Aund AOd=A.
In dem bey d rechtvi mkeligen Dreyecke ist da= p — go und
aAd=go — f also auch

SinA = — tg?Cotgp;
und da A Q =go ist, der halbe Tagbogcn des Sterns a oder
dQ= S= 90— A.

In der Zeichnung ist der Stern a unter dem Aquator an-
genommen worden. Fur ndrdliche Sterne &ndert Cotg p,also
auch Sin A das Zeichen , daher hat man fir Sterne Uuber
dem Aquator oder lberhaupt fur alle Sterne

Sin A=tg? Cotgp ~
S= 9o0-f-A $

4. 8. Gehen wird wieder zu der Betrachtung der allc

meinen Gleichung

Cosz= CossSinpCosf -f-Cos pSin9
zuriick, aus welcher wir die vorhergehenden Bemerkungen
Uber den Auf- und Untergang der Gestirne abgeleitet haben.

I. Diese Gleichung zeigt, dass zu gleichen Hdhen eines
Gestirns zu beyden Seiten des Meridians auch gleiche (oder
ei >entlieh um 360" verschiedene) Stundenwinkel gehdren ,
wenn die Poldistanz des Sterns unverdnderlich ist. Je nédher
der Stundenwinkel an Null oder an 360 ist, desto kleiner ist
die Zenithdistanz; und je ndher der Stundenv.inkel an 180
ist, desto grosser ist die Zenithdistanz. Die kleinste Zenith-
distanz, wenn die Poldistanz constarit ist, hat fur s= oin der
oberen Culmination d.h. in dem Durchgédnge des Gestirns
durch den Uber dem Nordpole liegenden Theil des Meridians
Statt; die grosste Zenithdistanz aber hat das Gestirn in der
untern Culmination furs =180

Il1. Ist aber die Poldistanz p veranderlich, so hat die
kleinste oder grdsste Zenithdistanz ausser dem Meridian
Statt. Setzt man in der vorhergehenden Gleichung das Diffe-
renzial von z, in Beziehung auf s und p genommen , gleich

Null, so erhélt man
dp
Sins=— (CotgpCoss — tgy),

und dieser Ausdruck gibt den Stundemvinkel s Jer grdssten



Hoéhe: wenn mj das gegebene Verhéiltniss der Anderung der

Poldistanz zu der Anderung des Stundenwinkels ist. Ist z.B.

d s eine Zeitsecunde, so bezeichnet ™ “ dieAnderung der Pol-

aistanz wahrend einer Ze tsecunde. Da bey alien Gesti nen,
dp

45 hur sehr klein ist, so

wird auch Sins seh- klein, und Cos s nahe g'eich der Einheit
seyn , so dass man fur den Stundenwi nkel der grdssten oder

kleinsten Hohe hat
df
(Cotgp — tg?).

die wvir kennen,7 dieses Verhaltniss

I11. Vernachlassigt man diese Anderung der Poldistanz,
so hat man fur Culminationen auf der Sudseite des Zeniths
fur die Aquatorhdéhe 90— f den Ausdruck

90— ?= p— z
Fur die auf der Nordseite desZemths culminirenden, oder

fur die sogenannten Circumpolarsterne wird man in diesem
Ausdrucke fur die obere Culmination z und fir die untere
Culmination sowohl z als auch p negativ setzen, und daher
haben

obere Culmination 90 — 9>=p-f- z,

untere Culmination go— 9= — P + z-

Man sieht aus diesen Ausdricken, dass ein Stern, fur
welchen p < g o -f ist, auf der Nordseite des Zeniths culmi-
nirt. Fir p= go— <pculm lirt er imZenithe selbst. Ist ferner
p;>i80 — 9, so geht der Stern fur den Beobachter, dessen
Polhdhe <ist, nicht mehr auf, und ist p<Ty, so geht er nicht
mehr unter (S. 40 -

IV. Die in Beziehung auf den Aquator gleichférmige Be-
wegung der Gestirne wird in Beziehung auf den Horizont
schon ungleichférmig erscheinen. Wann erreicht aber z. B.
die Anderung der Zenithdistanz ihren gréssten und kleinsten
Werth ?

L&sst man in dem Dreyecke Z P S die beyden Seiten
ZP=go — p und P S=p constant seyn, und nennt man
den Winkel ZS P =v, so erhalt man (S. 4)-
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dz

qas = Sin v Sin ?_ oder auch
dz )

a5 Sin oCos f73

Daraus folgt, dass die Anderung der Zenithdistanz d z
am kleinsten und zwar gleich Null ist, fiur v= o oder @= 0
und = 180, also in der Ebene des Mei idians. Die grdsste
Anderung der Zenithdistanz aber hat dann Statt, wenn Sin v
oder v am grdssten , oder wenn Sin @ am grdssten ist, d. h.
wenn co= go oder M= 270 ist, also in dem sogenannten er-
sten Yertikalkreise, dessen Ebene senkrecht auf der Ebene
des Meridians steht. %

Y. Wenn man aber die vollstdandige Anderung dz
der Zenithdistanz eines Gestirns fur jeden Funct seines Pa-
rallelkreises sucht, so wird man nach dem bekannten Tay-
lorschen Lehrséatze haben

/d i\ SA5zN dsl /d3z\ ds3
z- a+ (A~J'in+ (d~T7 -ri3 + ---

wo z'— z= dz die gesuchte Anderung der Zenithdistanz, und

zN rAl
JI) 1 (J77 )e o ersten und zweyt.en

Differential n der Grésse z in Beziehung auf s sevn werden,
welche Differentialien man auf die gewodhnliche Art aus un-
serer vorhergehenden Gleichung
Cosz= CossSinp Cos9-J-CospSin9
erhalten wird.
Setzt man, um abzukurzen,

Sinp Cos 9
m= — /S\ih"z" , Sinsund
Sinp Cos 9
Sinz Coss,
so ist sofort
G £ > = ™

d mN
(— J=n — m’Coig z,

=-m -m n Cotgz
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ADA Aa\
also ,ycli — Vd7y = n_~ ni Gotgtz,
/A z%\ Z'An\ ~dinN

*
Vu7v —vd7) ~ 2111vaTy C°t9?Z

Sin :

di
das heisst, wenn man die vorhergehenden Werthe von j=,
du dz

8 und {— substituirt,
s ds

M s*\
ljjr )= tnl(i -f- 3 Cotg 3z) — 5m n Cotg z—e=m.
Fahrt, man so fort, so erhalt man, wenn man der Kur-
ze \tegen9= Cotg z setzt,

ds3
z2=z mds+ (n— m3S)— ~m

ds3
-p(fn3—m—3mnp-f-3m3$d r « ~,
-h(6m!n—m-|-(4m3—3rr— 901') S-J-
) B ds*
-J-18m'ns2— i5m* a?, T35 5s
ein Ausdruck, der in der Folge noch nutzlich seyn wird.

5. §. Wir wollen diese Betrachtungen noch durch ein
verwandle Mullaheil hescldiessen , die in der practischerf
Astronomie o6ftei ihrF-AnwAndung finden werden.

Sey AG-(fig. 4) ii?gend-'Eine gferade Linie von unbekann-
ter Lange oder A{*r~=x. Es sey gegeben |. die Lage dieser
Linie gegen den Pol P des Aquators, also die Poldistanzerf
AP = pund CP = P und Il die Sternzeit t, welche dieseL -
nie A C braucht, durch einen Dechnationskreis zu gehen,
also z. B. die Zeit, welche" ein Stern braucht, durch den dem
Aquator parallelen Bogen AB zu'gehcn. Alan suche x

Da diesjZeit t durch den Winkel AP C der beyden Pol-
distanzen AP , C P gemessen wird, oder da AP C = r5tist/
so kennt man in dem sphariscberf Dreyecke P A C zwey Sei-
ten mit dem eingeschloSsenen Winkel, und hat daher

Cosx= Cosp CosP + Sinp Sin P Cos i5t;

oder auofi"
X p—p Itit
Sin3 - = Sin3 + Sin pSinP Sin3 -
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I. Ist also die Linie oder der Rogen AC schon mit dein
Aquator parallel, so ist p = P und daher
X ) ~i51
Sin 5 Sin PSIn ————— s
ein Ausdruck, der fur jede Grosse der Linie AC = x gilt.
Ist aber x sehr klein, so kann man dafur annehmen
x= i5t.Sinp.

D ie letzte Gleichung wird man z. B. brauchen, um die
Lange (Anzahl der Bogensecunden) eines in dem SSgfijnn-
puncte e'nes Fernrohres ausgespannten, dem Aquator paral-
lel gestellten Fadens zu bestimmen.

6. §. Die Multiplication der Grésse t durch i5 in
vorhergehenden Gleichungen gibt die Reduction der beob-
achteten Zt't aufBogen. Da namlich die ganze Peripherie des
Kreises in 360° oder in 241 eingetheilt. wird, so wird jede
beobachtete Zeit t, die zu dem Bogen x gehdrt, geben

360:24= xft oder
x= ibt

Allein diese einfache Multiplication durch i5 hat nur
dann Statt, wenn die Uhr genau nach Sternzeit geht, und
wenn liberdiess der Stern, den man zur Beobachtung ge-
braucht hat, keine eigene Bewegung hat oder ein Fix-
stern ist.

Nehmen wir an, dass die Uhr in einem Sterntage, d.h.
in 24 Stunden Sternzeit gebe 241+ 0i wo 8 in Secunden
ausgedruckt, die Acceleration derjTJhr in einem Sterntage
bezeichnet. Wenn die Uhr retardirt, so ist O negativ. —
Nehmen wir ferner an, dass das beobachtete Gestirn eine .ei-
gene Bewegung in Rectascension habe, und dass es in e:nem
mittleren Tage, d. li. inj 24 Stunden mittlerer Zeit sich um
A a Raumsecunden vorwarts oder gon Ost bewege, so dass
fur eine Bewegung gegen West A a negativ seyn wird.

Dieses vorausgesetzt, suche man zuerst die Bew’'egung (Aa)
des Gestirns in Raumsecunden wahrend einem Sterntage.

Da (S. 36) der mittlere Tag 86636.55 Sternzeitsecunden
hat, so ist

86636.55: A a= 86400:(Aa),

86400
Oder(Aa)=--6633.55Aa.

[
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Da min 24tr+ 9der Uhr gleich 24" Sternzeit sind, und
da in 241 Sternzeit sich der Stundenwinkel um 360 — f-Ai-a)
dndert, so &andert er sich in einer Secunde Uhrzeit 11m 11,
llaumspcunden, wo m so gefunden wird
24+ G:360°m (A @)= 1":m"
oder alles in Secunden ausgedruckt
86400 + 9:1296000— (A a)= 1:m1
also auch, wenn man statt (Aa) den oben gefundenen Werth

substitu.. t,
A a \ 86400

in= (i5— 86636 55J 86400+ € ,
oder endlich, wenn man den letzten Ausdruck entwickelt,
«nd die zweyten und hoéheren.Potenzen der gewdhnlich sehr
kleinen'eJ&rossen 0 und A a weglasst,

ms=i5— 0.00017365 — 0.0o000n5Aa ¢ ° «'(l)e

Dies'e Grosse m tvird man also, statt der oben der Kiirze
wegen angenommenen Zahl i5. brauchen, ivenn die Uhr
nahe nach Sternzeit geht, und da ist 6 die Acceleration der
Uhr gen Sternzeit in einem>Sterntage, und A a die eigene Be-
wegung des Gestirns von Ost in einem mittleren Tage 6 in
Zeitsecunden und A a Raumsecunden ausgedrickt.

l. Geht aber <iie Uhr nahe nach mittlerer Zeit, und
wieder 6 die Acceleration de? Uhr gegen mittlere Zeit in ei-
nem miltlerenTage, und A adie eigene 6stlicheBewegung des
Gestirns ebenfalls in einem mittleren Tage , so 1mwd man so
mverfahren.

Da in einem mittleren Tage von dem Aquator (S. 55)
360\9856472 = 1299548".33 durch den Meridian gehen, so
hat man, wenn in einer Secunde Uhrzeit sich der Stunden-
winkel um m Secunden &ndert,

86400+ 9:1299548.35— Aa = i:m,

also auch
A a > 86400
m= (i5.04107— g6400J 86400 + e .

oder abkirzend

m = i5.04107 — 0.00017419— 0.0000116 A a. . . (Il),
und diese Grésse m wird man der oben gebrauchten Zahl i5
subsutu;ren, wenn die Uhr nahe nach mittlerer Zeit geht,

und da ist 9 die Acceleration der Uhr und A a die 6stliche
/_ *
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Bewegung des Gestirns in einem mittleren Tag, 6 in Zeit-
secunden und A a in Raumsecunden ausgedriickt.

7. 8. Man suche die Uhrzeit t, die der gegebene Halbmes-
ser r der Sonne braucht, durch einen Declinationskreis zu
gehen.

Ist T die Uhrzeit zwischen zwey néachsten Culminationen
der Sonne und p ihre Poldistanz, so wird der Halbmesser der

r
Sonne, aufden Aquator projicirt, (S.00.1) gleich seyn,
und man wird daher haben, wenn r, tund T in Secundcn aus-

gedrickt wird,

360.60":T.= ,-gr— 1t oder
inp
CTr
1 360.60 Sinp’
und 2t ist zugleich die Uhrzeit des Durchgangs der Sonne
durch den Meridian an dem Tage, an welchem ihre Poldi-

stanz gleich p ist.
I. Man suche die Uhrzeit t', die der Halbmesser der Son-

ne braucht, durch einen Hohenkreis zu gehen.
Ist z die Zen hdistanz der Sonne, so ist der Halbmesser

derselben auf den Horizont projicirt (S. 50) gleich

Nennt man aber s den Stundenwinkel, ma das Azimut der
Sonne und v den Winkel ihres Vertikalkreises mit dem Decli-

d Sinp Cos v
nationskreise, so ist s T T amz

r 360 .60at’
und da d @= %1 und d s = - T ist, so hat man
Tr t

360. 60" Sin p Cos v Cos v’

wo t die vorige Bedeutung hat.
Il. Man suche die Zeit t", die der Halbmesser der Sonne

braucht, durch einen gegebenen Almicantarat (S. i 3) zu gehen.

Man hat
dz
~dr§=SinplSinv.
360. 60’.t"
Aber dz=r und ds= , also ist
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Tr t
* 360 . 601Sin p Sin v Sinv ’
wo t die vorige Bedeutung hat.
Ist dieser Almicantarat der Horizont selbst, so ist
Sin
AT

Cosv = also

Tr
360 .601\/Sinlp— Sinl1P

far die Zeit, welche der Halbmesser der Sonne braucht, auf-
oder unterzugehen.
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V orl e s umngyg V.

Elliptische Bewegung der Sonne.

§... w ir haben bisher angenommen, dass sich die
Sonne jahrlich um die Erde , oder eigentlich die Erde um
die Sonne in einem Kreise bewegt. Allein nach den von
unserem grossen Kepler entdeckten Gesetzen bewegt sich
die Erde, nebst mehreren &ndern Weltkdérpern , die unter
der Benennung der Planeten und Cometen bekannt sind,
in einer Ellipse, deren einen Brennpunct die Sonne ein-
nimmt , und zwar so, dass die von dem Radius Yector (der
Distanz der Erde von der Sonne) beschriebenen Flachen
sich wie die Zeiten verhalten, in welchen diese Flachen be-
schrieben werden, und dass sich endlich die Quadrate der
Umlaufszeiten dieser Wettkérper um die Sonne, wie die
Wiarfel der grossen Axen ihrer elliptischen Bahnen ver-
halten.

Sey PM A (Fig. 5. diese Ellipse, AC = CP = a ihre
halbe grosse Axe, und CF = CF' = ai ihre Exeentricitat;
F M =r der veranderliche Radius Yector, und der Winkel
PFM =v, so ist die bekannte Gleichung der EHiose

r »[1l— ta)
1-J-tCos V*

Denken wir uns um die Sonne F als Mittelpunct einen
Kreis mit einem willkiurlichen Halbmesser beschrieben,
und nehmen wir an, dass sich in der Peripherie dieses
Kreises ein Punct gleichférmig und so bewege, dass er mit
dem Planeten zugleich durch die grosse Axe AP der Ellipse
gehe. Sey T die Umlaufszeit dieses Punctes in dem Kreise,
die also auch gleich der Umlaufszeit des Planeten in der
Ellipse scyn wird, und sey rn der Winkel, welchen der be-
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weglichc Halbmesser des Punctes mit der Linie FP in t
Tagen nach dem Durchgange dieses Punctes durch den
Punct P bildet, so hat man, wegen der gleichforfnigen Be-

wegung dieses Punctes,

t
rn= 560

Man nennt diesen um den Brennpunct der Ellipse sich
gleichférmig bewegenden Punct den mittleren Planeten.
Rennt man also die Grdsse T und uberdiess die Zeit des
Durchganges des Punctes oder des mittleren Planeten durch
den Punct P der Axe A P, so kennt man auch t, und sonach fur
jede gegebene Zeit die Grosse m, die wir daher als bekannt
annehmen wollen. Um aber eben so fir jede Zeit t, oder, was
dasselbe ist, fiir jeden Werth von m die Grdéssen r und v,
d. h. den wahren Ort des™ ahrcn Planeten in der Peripherie
der Ellipse P M A zu finden, werden wir so verfahren.

Sey f f die Flache P M F, welche der Radius rin derZeit t,
und eben so “F die Flache, welche er in der ZeitTbeschreibt,
also 4+ F die Flache der ganzen Ellipse, so hat man, da nach
dem Vorhergehenden diese Flachen sich wie ihre Zeiten ver-

halten ,
if:-iF = t:T oder
F
f=3 ~T.t,
oder auch, da jrF a3 1 —e'ist, wo £3= 3.1415926,
2@Ba“yi—~
dl= - - dt.

Es ist aber auch d f=r3dv, also hat man, wenn man
diese beyden Ausdricke von d f gleich setzt, und fur r den
oben durch die Gleichung der Ellipse gegebenen Werth, so

T.dm T di
wie fur dt seinen Werth —% o—-zcgsubstituirt,

dm dv
(i +'c°svr
Diesen Ausdruck leichter zu integriren, kann man ihm
folgende Gestalt geben:



56

dy
S)!pos’§+ 1 — e.)S|n22—lI!_
dv
(i + e)'COS4A£i+ 1] e j_!]_lz-
Setzt man also
1+ *§33= tS22’
1 6 1 Cos’
s{lso auch 1 + | tg2v = =~ ——- und
1+ Cos.H' Cosau i_*CoSu
duCosZZ //_ .
iv= — # /| * , so erhall man
Cos’™ - 1-6
@uCos’”
2
— oder
(I— E)! (I - p2(i+ A acCos’|
dm = du(i — eCos u);

pnd dieser Gleichung Integral ist
m u— £Sinu,
>venn m zugleich mit u verschwindet.

360 t
Hat man also m aus m = - ~—gefunden, so eihalt man
nausm= u— sSinu,
v Uu » /1 -1-6
und v aus .t — tg-, -
57 WY/

und endlich raus . . r = 1_+;fCosv = a gl— sCosu?{;l

und diese Gréssen v und r geben den Ort M des wahren
Planeten in der Peripherie seiner Elhpse fur jede Zeit, t nach
dem bekannten Durchgéange des Planeten durch denPunctP.

Man nennt m die mittlere, u die excentrische und v
die wahre Anomalie des Punctes M, und P das Perilielium,
so \vii A das Aphelium der Elhpse PMA.

2. §. Differentiirt man den vorhergehenden Ausdruck
A\

von tg - in Beziehung auf v, u und £ so erhadlt man , wenn

man der Kirze wegen s = Sin & setzt,
du d vd 9]

SinO Siny cos &
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Eben so gibt dieGleichung ni= u— £Sinu,
dm — (i — £Cosu) du — SinuCosy.df.

Jlliminirt man aus diesen Leyden Ausdriicken die Grdsse
du, so ist

itdv r(arm as’)
dm = —gl— K_mSin v . d © und eben so er-
a2Cos @ a2Cos2p ‘
halt man
a2 (2+ eCosv)
dv=*“'Cosa.dm-f -————--Sin v.d ©und
r2 1 os ip 1
r
dr = ~da atg9Sinv.dm — aCos pCos v.d <
3. 8. Die transcendente Gleichung m = u— £Sinu, oc
eigentlich
N N
m= u— Tt 7,Sinuwog\|nr11i|_'|=——— uist,
mGia i " 180 . 602

kann nur durch Né&herungen oder durch unendliche Reihen
aufgeldst werden.

Da die Grosse £ bey den meisten Himmelskdérpern nur
sehr klein ist, so kann man anfangs

u = m-J- eSinm setzen. Ist also

U = m-J-«Sinm und
U'=m-|]-e SinU und
U"=m s SinU' u. s. w.

so wi d jeder der Werthe U, U', U" dem wahren Werthe
von u desto ndher seyn, je weiter man fortgeht.

Auch kann man die bekannte indirecte Methode zur
Aufldsung dieser Gleichung anwenden, indem man mit ir-
gend einem Werthe \on u den Werth von

M m— u— £Sinu= o sucht. Se id also

u=a,u=a' die beyden Hypothesen von m und

%= «?/ = a' die Fehler dieser Hypothesen, so hat man
fur den verbesserten Werth von u gleich

a(a— a")

Lo
a~- a— a

Ex. |. Sey die mittlere Ld&nge 1=go0° 49 4"-2 eines Plane-
ten , und die Lange P = i2i°4 36’ 5 seines Periheliums ge-
geben, so ist
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m= |I— P= 32gl44"27". 7 und 1= 0.2455i62, so ist
u= 320°52'i5".5und v= 5i0°55'29". 6 und
logr= 0.500764, also auch di wahre Lange des Pla-
neten I'= v-f-P — 72°0'6 " 1, wodurch daher der wahre Ort
des Planeten in seiner Bahn gefunden wird , wenn der mitt-
lere Ort desselben bekannt ist.

Ex. Il. Um das ganze hier zu beobachtende Verfahren
zu zeigen, nehmen wir folgende Elemente der Sonnen-
bahn an.

FUr den mittleren Mi: tag des 1. Jidnners 1828 sey die
mittlere La&nge der Sonne = 280°4'. 37". 27 (also auch die mitt-
lere Lange der Erde, wie sie aus dem Miltelpuncte der Son-
ne gesehen wird, gleich ioo°4 57". 27) und die Lange des
Apogeums der Sonne oder des Perigeums der Erde 9g0
07' 16". Die tégliche Zunahme der mittleren Ladnge der Son-
ne sey 0°5g' 8". 330i8 und die ihres Apogeums 0°o0'0". i6g986,
also auch die Bewegung der Sonne in einem gemeinen Jahre
von 365Tagen gleich 35¢g° 4& 40”.5i740 und in einem Schalt-
jahre von 366 Tagen gleich 360° 44“48". 84758.

,1)ie Bewegung des “Apogeums aber in einem gemeinen
Jahre gleich 0°i'2". Die Excentric;tat der Sonnenbahn end-
lich sey 0.016793.Daraus wird man leicht fur jede andere ge-
gebene Zeit die mittlere L4nge der Sonne und des Apogeums
finden. Sucht man z.B. diese Grdssen fur den 10. August des
Jahres 1833 um 5, Uhr 3s' 20" mittl. Zeit von W ien, so
hat man

Mittlere Lange der Sonne

1828 . . . . 280° 4'37'".27
3 gemeine Jahre . 35g17 1 .55
1 Schalhahr . . 044 48 .85
1 gemeines Jahr . 35945 40 .52
222 Tage . . . 2184849 .30
0.23078 Tage. . 0i338 .90

mittl.La&nge d. Sonne i58°54'56'".5¢g
Lange desApog. . 100 3 3

mittl. Anom, m = 585i 53 .3¢
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Lange des Apogeums

1828 i, - 9Q° 57' 16™
3 gemeine Jahre 3

1 Schaltjahr . 1

1 gemeines Jahr 1

222 Tage . 0 37
0.23078 0 0

Lange des Apogeums ioo° 5 3"
Mit diesem Werthe von m und dem angegebenen von e

findet man die wahre Anomalie vs= 37°4°" 1|" «*4
ioo 3 3

wahre Lange der Sonne 137 47 20 .14
und den Radius Yector der Sonne oder die Entfernung der-
selben von der Erde R =i.0i3i85.

Wir werden spéater Mittel kennen lernen, diese wieder-
holten Additionen zur Bestimmung der mittleren Orte und
selbst der Berechnung der Grdssen v und r durch Tafeln sehr
abzukiirzen.

4-8 Wir wollen nun auch die bekannte Reversion
Lagranges auf die vorhergehenden Ausdricke anwenden.

Vergleicht inan den Ausdruck m — u-}-« Sinu=.0 mit
dem allgemeinen y — t— xfy = o0, und setzt man

u, m,e,Sinu, Sinm, m und u

statt y, t, x, fy, ft, Aund-~Nx,
so erhalt man
. e* d.S_in' m t e3 d'.§in3m
n= m-l-gSmm *1.2 dm r1~_2_“0 " Tdme

oder
- e2 -
u= m-%sSmm-f-ll—z\{—z *2Sin 2rn-&-
E3
— 7@3'Sin3m — 3Sinm) ,
1. 2.32* v
E4 s ,
+ 1.2.3.4.27 (4 Sindm — 4<2 Sin2m) + ,
wodurch man u aus m findet.

I. Eben so gibt die Gleichung

r
~— x—fcdos u= o die Reihe



r el d*Sin'ni

= 1— fCos m-4 ¢"Sin3m -f- 7 + oder
' 11.2 din 1
\% e5
-= 1— £Cosm— —~(Cos2m — 1) —
e3
1 “*“ (3Cos3m— 3 Cosm)—
A

— :3~"~r AaCos 4m — 4.2'Cos2ni) —

wodurch man r aus m findet.
5. 8. Ist Uberhaupt

X y

tg 5 =atg 25

so ist auch, wenn e die Basis der natiurlichen Logarithmen

a— 1 )
und b s= 241 ist,
—1 y\f—1lri —be~yn '
e = e . -rrr— |
Li— beyV—1
Nimmt man von den Ausdricken 1 — he'J'V-'mul

1— bey\~—1die Logarithmen nach der bekannten Formel

z2 z3
log(i+ z)= z— - +3 +

so erhalt man

“— N+ bSiny-f--jb3Sin2y + | b 3Sin3y+ wund J

2~ 2 ESiny 27 Sin2y — Sin3y j

und eben so

2==2— 8Sinx + i b2Sin2x— 4b3Sin3x+ 1
y__ x il . 1.. o 0- -
== -4 I’%II"IX 2b52|n2x4 77371t§érn 0 X §

und alle diese Reihen lassen sich auch unmittelbar auf die
Leyden Gleichungen anwenden

X—y bSiny NoX-)-y — FSiny



X y .
die mit der gegebenen tg- = atg ~ idemisch sind.

I. Diess vorausgesetzt, gibt die Gleichung

\Y n. /\+ E
go=ta-y _g
£
wenn man der Kirze wegen 0= - — setzt,
i+Vi—e

-= - —0Sinv-J-i 0 Sin2v— 103Sin3v+ und

— 1—}0Sinu 0 Sin2u -j—"~ 03 Sin 3 u

welche Reihen u durch v und v durch u geben.
I1. Der letzte Werth von 0 gibt auch
20 (Jjl Sin v gSinv

£= — —r und daher—7—7— — — 7— —---come-7 -
1+0 1+ eCosv 1+ 0 4"20Cos v
QSinv
- - I i . i + i .
Sey T 0 i 20Cos v ASinv— BSin2v 1C Sin3v—,

so bat man, wenn man diese Reihe durch 1+ 02-f-20Cos.v
multiplicirt, die Bedingungsgleichungen

A (1-j-0)= 6.(i+ B)

B(i+02= 0(A+ C)

C(i+02=0 (B-j-D) u. f;
also auch A= 6, B= 0% C =03u. f. und daher

eSin Vv

1+ ec—osv'= 2058inv— 0Sin2v+03Sin v—0 SingC-ll-,f.
Allein die letzte Gleichung des 8. 1 gibt

t+Cosv _ Sinv \ X— ¢
Cosu= —— -- oderSinu== . das heisst
1+eCosv 1 tlosv !
eSuiv 20 Sinu
iteCosv 1— Ra '’

also ist auch
Sinu= (i — 0) (Sinv— 0Sin2 v-]-9Sin3v—),
und dieser Ausdruck gibt Sin u durch v. Verbindet man ihn
mit dem Ausdrucke in I'l, der u selbstdurch v gibt, so fin-
det man nach der Gleichung
m = u— £Sin u folgende Reihe , ehe m durch v gibt:
m= y— 2£Sinv-f-20(f—70) Sin 2v
1 ' — 26'.E— -jOSin3v
+ 26 (e— 10) Sin4v—
wodurch man m aus verhélt.
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I1l.  Aus der letzten Reihe erhalt man endlich durch Um-

kehrurig
5
V= m4-2eSinmir Hye2Sin2m

Sg — (-y-Sin 3m — Sinm)
,io3

+ 7777 C~AT Sin4m — n Sin 2m)

e iot)7 43 5

-41— —7 (2—_3—_—0— Sin 5m — 5 Sin 3m 4*—3 Sinm) -j- .

Wollte man, wie die alteren Astronomen, die drey Ano-
malien m,u und v nicht vom Perihelium P, sondern vom
Aphelium A z&hlen, so wiurde mar. in allen vorhergehenden
Ausdricken bloss d e Grosse e negativ setzen.

6.8.Um dieselben Aufgaben auch fur die Parabel aufzuld-
sen,wollen wir dasoben erwdhnte Kepler’sche Gesetz zu Hulfe
nehmen , nach welchem sich bey den verschiedenen um die
Sonne bewegten Kdérpern die Quadrate der Umlaufszeit wie
die Wurfel der grossen Axen ihrer Bahnen verhalten. Ist also
fur einen dieser Kdrper a die halbe grosse Axe und T de
Umlaufszeit, so ist nacré diesem Gesetze

ai

wo M eine bestandige Grdsse bezeichnet.
Die Flache der ganzen Ellipse ist aber

wo p= a (l— ed der halbe Parameter derBahn ist.

3 F
Substituirt man diesen Werth a - - 7?~ in der vor-
2 coV P
hergehenden Gleichung, so ist
F
F f
also auch, da — 7 ist,

Hie Bewegung dieser Himmelskdrper um die Sonne ist
also, wie die letzte Gleichung zeigt, so beschaffen, dass bey
jedem derselben die von dem Ifadius Veclor beschriche-
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nen Flachen sich zu den Zeiten, in welchen sie beschrieben
werden, wie die Quadratwurzeln aus dein Parameter ihrer
Bahnen verhalten , oder dass man hat

f
t Vp>
. . era m
wo auch ji= 2ajM = — eine constante Grésse ist.Um den

Werth dieserConstante n zu finden, bemerken wir, dass man
z.B. bey der Erde, wenn man die halbe grosse Axe a ihrer
Bahn gleich der Einheit nimmt, fir die wahre Umlaufszeit der
Erde in ihrer Balm hat T = 565.256384, woraus sofort fur
alle um die Sonne sich bewegenden Kdérper folgt

2 co 6.283i853

**= T" = 365.256384 = °'0112°21 >N = 8.235u814,

oder in Secunden ju— 3548' *9i log/i = 3.5500065.
l. Die Gleichung der Parabel erhdlt man, wenn man

der vorhergehenden Gleichung der Ellipse

P__
r 1+ 6 COSV
die Grosse e— i setzt, so dass man fur die Parabel hat
4P
r=-— »
Cosa-

wo p der halbe Parameter des Kegelschnittes, also 4 p die Di-
stanz des Brennpunctes von dem Scheitel der Bahn ist. Nennt
man daher wieder j f die Flache der Parabel zwischen dem
Radius Vector und der grossen Axe, so ist

f=/Pdv = ip'/(i-1-tg5-) d.tg " = fpa(tg “+itg3p.

Ist aber t die Zeit (in Tagen), die seit dem Durchgénge
des Cometen durch sein Perihelium verflossen ist, so hat
man nach dem Vorhergehenden

f=jut.\/p,
also auch, wenn man beyde Werthe von f einander gleich
setzt,
0 .0344°42 2@t
2 " 5m 2 p3 p.
Aus dieser Gleichung wird man fur jeden gegebenen
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Werth von t, die wahre parabolische Anomalie v, und daraus
r durch die Gleichung

r— f P S&e7i v
finden , und so den wahren Ort des K.6rpers in seiner para-
bolischen Bahn bestimmen. Da die kubische Gleichung

“ - gu@ . «

nur eine mogliche Wurzel hat, so kann man aus ihr den
Werth vtfn v fur jedes t auf folgende bequeme Weise,.suchen.

Seytgx = L undtgy = \\/tgi(, so ist
\%
Cois 2y-

Ex. Ist log i p=: g.0386320 und t= 72.gg4g3 die An-
zahl der Tage seit dem Durchgdnge durch die Sonnennéhe,
so ist die wahre Anomalie v= i4cP"?"'56 .9.

7. 8. Wir haben in der drittel] Vorlesung gezeigt,
man jede gegebene Sternzeil in mittlere Sonnenzeit und um-
gekehrt Verwandeln kann. Allein diese mutiere Son.npnzeit
bezieht sich auf eine bloss imagindre Sonne, die sich gleich-
formig und im Aquator bewegt, wahrend die wahrtrjonne
sich ungleiidiTérmig in der Ecliptik bawegt.

Im Anfangs der gegdij'vvartigen Vorlesung haben wir
einA andere ~ebenfalls imagindreU Sonne , unter der Benen-
nung def£ mittleren Sonne, gebraucht, um aus ihrem Orte
den der wahren Sonne in der Ecliptik abzuleiten. Diese
mittlere Sonne bewegt sich , wie dort ervPahrit wurde, in der
Ebene der Ecliptik gleichférmig und so, dass sie mit der
wahren Sonne zugleich durch die Puncte A und P der gros-
sen Axe geht. Von ihr ist daher die.in der dritten Vorlesung
angenommene, oder die zwgyte mittlere Sonne dadurch ver-
schieden, dass diese, die zwevte, sich in der Ehr™ne des.
-Aquators ebenfalls gleichférmig' und zwar so bewegt, dass
sid mit jener, ersten mittleren S6hne immer zugleich durch
die beydcn Puncte der Nachtgleichen geht, woraus also folgt,
dass die Lange der ersten mittleren Sonne gleich der Rectas-
cension der zwejyien mittleren Sonne ist.

Wie nun, wenn L die Lange der ersten oder die Rec-
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ascension der zvveyten mutieren Sonne bezeichnet, die mitt-
lere Zeit gleich dem Stundenwinkel der zvveyten mittleren
Sonne, oder

mittl. Zeit + Sternzeit — + L
ist, so wird auch, wenn A die Rectascension der wahren
Sonne bezeichnet, die wahre Zeit gleich dem Stundenwinkel
der wahren Sonne oder

wahre Zeit = Sternzeit — + A
seyn. Aus diesen beyden Gleichungen folgt

mittl. Zeit = wahre Zeit+7j(A— L),
und man nennt die Grosse x= + (A— L) die Ze itglei-
chung, die daher, mit ihrem Zeichen,, zur wahren Zeit ad-
dirt,die oben erwadhnte mittlere Zeit geben wi-d. Da man fur
jede gegebene mittlere Zeit die Lange L der ersten mittleren
Sonne (nach S. 58) leicht finden kann, so wird man daraus
nach den Gleichungen der S. 56, die Ldnge 1 der wahren Son-
ne und daraus durch die Gleichung (S. 3i), wenn e die Schiefe
der Ecliptik bezeichnet,

tgA = Cose.tg 1

die Rectascension A dieser wahren Sonne ableitcn, also auch
fur jede gegebene mittlere Zeit die Zeitgleichung

X = -6(A— L) bestimmen kdnnen.

Dieser Ausdruck von x lasst sich auch leicht in eine

Reihe auflosen, deren Glieder bloss von der wahren Lé&nge 1
der Sonne abhangen. Setzt man nédm'cb A — 1= R, so gibt

die letzte Gleichung, wenn man sie nach §.5.S. 60 behandelt,
e
und der Kiirze wegen k = tga “ setzt,

R=—kSin2l+ ikJSin4l— |k3Sin6 1-J--
Nennt man eben so VSdie Lange des Perigeums der Son-
ne, oder, was dasselbe ist, die Lange des xipheliums derEr-
de, also 1— VS die wahre Anomalie der Sonne, so ist (§.5.11)
L=1—2«Sin(1—*g|+ 26(e— j-R)Sin2(1— W)
— 65(e— 19)Sin3(1— C)+ 5
e

wo 6= m :st.
1-p\ \

Es war aber x = (A—L)= 61— L+R). Ltjin
diesem Ausdrucke die L&nge 1 der wahren Sonne sowohl,

als auch die Rectascension L der zvveyten™ mittlern Sonne
1 5
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von dem scheinbaren Aquinoctium zu nehmen, wird man
der Grosse 1die Nutation der Lange, und der Grosse L die
Nutation der Rectasccnsion hinzufiigen. Die Nutation der
Lange aber ist (Vorles. VII.) gleich- 16"-78Sin B,und
die Nutationder Rectascension fiir ein Gestirn im Aquator ist
gleich — i5". 3g Sin S|, so dass man daher hat
X= 7% (1— 16". 78 Sin SI —>L -]-i5".39 Sin 0 + R) oder
x= 71— 1L R) — po11 093 Sin B-
Substituirt man in diesem Ausdrucke die vorhergehenden
Werthe von R und L , so erhélt man
2eSin (1— to) — 26(s — 78) Sin 2 (1— to) + i

282(s— f8)Sin5(1—G)— |
— kSin 21+ jk'Sind4l— 7k3Sin61+
— 0".0g3Sin B .

Ja selbst dieser Ausdruck lasst sich noch auf einen &n-
dern zurickfuhren, der bloss von der Ldnge L der ersten
mittleren Sonne abhéngt, da man hat (S. 62)
1= L + 2£Sin(L — td) + 1€1Sin2 (L — to)

+ ~(fSin 3.(L— to)— Sin (1—C6)\)+.

Fuhrt man diese Reductionen aus, und nimmt man an

fuar 1800

£—0.0167907

e = 23°27'56".7

0= 279" 29'0".0
fur 1900

£= 0.0167451

e= 23°27'4" .6

o= 281° 12'36".0

so findet man
far 1800

x = 7¢9". 36 Sin L -f-435".82CosL
— 5¢97.08Sin2L -f- 1.57 Cos2L
— 3.42Sin5L — 18.80 Cos3L
-f-i5.25Sin4L — 0.20C0S4L
+ 0.i5Sin5L -f- 0.88Cos5L
— 0.40Sin6L — 0.01 Cosb6L

— 0-01Sin7L — 0.04Cos7L

— 0".0g3Sin B



fur 1900

x = ¢g3".38SinL -f-432".27 Cos L
— 5g6.20Sin2L-f- 1.85Cos2L
— 4-02Sin3L — i8.62Cos3L
+ i3.20SindL— o0.2iCos4L
— 0.17Sin5L + 0.87Cos5L
— 0.40Sin6L+ o0.0iCosdL
— 0.0iSin7L— 0.04C0S7L1
— 0".0g3Sin
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V. or)e sutg "NT.

Praecession.

l. 8. W ir beziehen gewdhnlich alle Orte der Gesti
entweder auf den Aquator oder die IlE(liptik. Allein diese
beyden Ebenen sind selbst nicht unbeweglich im Raume ,
und es ist daher sehr wichtig, die Verédnderungen ihrer La-
gen kennen zu lernen.

Sey S E (Fig. 6) die Lage der Ecliptik fur irgend eine
gegebene Epoche, z. B. [fur den Anfang des Jahres 1750. Wir
wollen sie die feste Ecliptik nennen. Der Aquator habe fir
dieselbe Epoche dir Lage SA, so dass er die feste Ecliplik
in dem Puncte S schneidet.

Nach t Jahren, also in dem Jahre 1760 + t sey die
Ecliptik in die Lage S" E' und der Aquator nach S" A', und in
dem Jahre 1780 -f-t'jene nach ~'"E" und dieser nach 2 "A"
Ubergegangen, so dass also der wahre Frihlingspunct in die-
sen drey Zeiten in S, S'und 2 ' ist.

Nach diesen, den Beobachtungen gem'dssen Darstellun-
gen geht also der Durchschnlltspuncf des Aquators mit der
festen Ecliptik rickwarts, oder der Aquator geht auf
der festen Ecup’ik in t Jahren von S nach S‘, wodurch da-
her die L4ngen ui.d Rectascensionen aller Sterne mit der Z dt
immer wachsen, ohne dass, wenn mau von der in derThat
viel langsameren Bewegung der Ecliptik abstrahirt, die Brei-
ten der Sterne eine Anderung leiden. Man nennt diese Bewe-
gung S S' des Aquators auf der festen Ecliptik die Luni-
solarpraecession, weil sie, wie wir spater sehen wer-
den , bloss eine Folge der Anziehung der Sonne und des
Mondes auf die abgeplattete Erde ist. Bezeichnet man diese
Lunisolarpréacession in tJahren oder den Bogen SS durch vy,
so hat man, den neuesten Untersuchungen zu Folge,

i>— 50".5j5j t— 0". 0001217048 t° i
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wo t die Anzahl der seit 1750 verflossenen Jahre bezeichnet.
Fur Zeiten vor 1760 ist t negativ.

Allein in Beziehung auf d’e bewegliche Ecliptik wird
in t Jahren nach jener Epoche der Frihlingspunct nicht :n
S', sondern in S" seyn, so dass, wenn in der beweglichen
Ecliptik S"E' der Punct S derselbe ist, der in der festen
Ecliptik S' E ebenfalls durch S bezeichnet wurde, der Bo-
gen SS" = f / die ruckgangige Bewegung des Aquators in
derZeit t auf der beweglichen Ecliptik S"E' darstellt.
Man nennt diesen Bogen S S" — die allgemeine Pra-
cession, und man hat

— 50". 2n2gt-1- 0”.000i22i485t\

Es ist klar, dass bey diesen Bewegungen beyder Ebenen
auch die Neigung derselben gegen einander, oder dass auch
die Schiefe ddPEcliptik gedndert werden miusse. Zur Zeit der
Epoche iy50 war diese Schiefe E SA = 23°28'18”.0. Nach
t Jahren aber seit dieser Epoche wird die™. Schiefe in Bezie-
hung auf die feste Ecliptik ES'A'= e und in Beziehung auf
die bewegliche Ecliptik E'S” A" = ei seyn, und man hat,
den neuesten Untersuchungen zu Folge,

e — 25°28'18".0+0". 0000098421“
e, = 25°28' 18". 0 — 0". 480681— 0". 000002723 t2

Man sieht daraus, dass die jahrliche Lumsolarp/éa-

cession

d
jY = 50".3757 — 000024358got

und die jdhrliche allgeme oe Préacess on
<%
= 50". 21129+0.0002442966 t ist.

Das Vorhergehende wird geniigen, den Einfluss zu be
stimmen, welchen diese Bewegungen der beyden Ebenen auf
die Rectascension und Declination der Fixsterne haben.

2.8. Zu diesem Zwecke wollen wir zuerst den kleinern

Bogen S'S”= 0 suchen. — In dem sphéarischen Dreyecke
S'NS" kennt man NS'S" = e, NS"S'=2180— e, und die
Differenz der Seiten NS'— NS" = ~(— Man hat aber in

jedem Dreyecke A, B, C, wenn die diesen Winkeln gegen-
Uberstchenden Seiten durch a, /3, y bezeichnet werden,
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—  AB

v tg ) Sin T
* S m 1
Sin — -
also ist auch
+ , .
tg — — Tuos —
9 * n m

Es ist aber naclr dem Vorhergehenden

= 0.0822t— 0.000122 t2
'= — 0.2418t — 0.00000628t1

" = 23°28'18".0—0.2418 t-4-0.0000035612

also hat man, wenn man die héheren Potenzen von t weg-
lasst ,

€—e
2 0.1644 t— 0.000244 t1
8=(if e,+e" Cos 23°28' 18» '0JF

Cos

0= 0". 179t — 0". 00027 t2

3. 8. Sey nun die Rectascension a und die Poldistan
.ines Fixsterns fur irgend eine Zeit 1760-(-t gegeben Man
suche die Rectascension a' und die Poldistanz p' desselben
far eine andere gegebene Zeit 1760 -f-t\

Nennen vir % und & die L&nge und die Distanz des
Sterns von dem Pole der festen Ecliptik, wie diese beyden
Grossen fur die Epoche 1750 Statt hatten, und suchen wir
zuerst X und jt aus den gegebenen Grdsstn a und p.

Da sich die Lange A in der festen Ecliptik SE auf den
Frihlingspunct S, und die Rectascension in dem Aquator
S'A" auf den Fruhlingspunct S" bezieht, so verldngere man
die Bogen ES und DS" ruckwarts, bis sie sich 'n S' legeg-
nen, und z&hle nun die L4&ngen, sowohl als die Rectascen-
sionen von dem gemeinschaftlichen Puncte S', so hat man
sofort durch die Gleichungen der S. 29 da S'S”= 6und
S §' = ipbekannt ist,
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Sin jtCos (A+ i®»= Sinp Cos(a + 6) 1
Sin *Sin (A-f-iy = SinpSin (a+0)Cos e+CospSin e [(A
Cosz= — SinpSin (a-f-0) Sine+Cos pCose )

Substituirt man in diesen Gleichungen die vorhergehen-
den Ausdricke von #und O, indem man fir t seinen gege-
benen Werth setzt, so erhdlt man die gesuchten Werthe von
A und & zur Zeit der Epoche fir I'jbo.

Man suche jetzt aus diesen Grdssen A und tz fur i~6o0
die Rectascension a’ und die Poldistanz p' fir die Zeit 1760
-f-1\ Ist fiir diese Zeit die Eclip. <in SI'E" und der Aqua-
tor 2 " A", so zahlt man die Lange 51, wie zuvor, auf der
festen Ecliptik SE von demPuncte S, und die Rectascension
a' auf den Aquator 2 ™ A" von dem Puncte in welchem
der Aquator jetzt von der beweg’ichen Ecliptik S™ E" ge-
schnitten wird. Verldngert man also auch hier den Bogen
E Sund D 2 ™ ruckwarts, bis sie sich in dem gemeinschaftli-
chen Puncte begegnen, und bezeichnet man fir diese Zeit
1750 — t' alle Grossen f, e und O durch einen obern Strich,
so hat man wieder (wie S. 30)

Sinp'Cos (a'-j-0) = Sin tt Cos (A-J-iji') 1
Sinp'Sin (a'+0)=:Sin Sin (A+ ij/) Cos e'— CosjrSine' , (B)
Cosp'=Sin x Sin (A -f- iji') Sin e'-f-Cosn-Cose
w o ==50.3767 t'— 0.0001218t'2
0'= o. 179t'— 0.00027 tj und
el= 23°28'18".0+0.0000098421'2ist.

Da man soi£',0',e'und aus den vorigen Gleichungen auch
A und &= kennt, so erhdlt man die gesuchten Werthe von
a' und p'.

4. 8. Die sechs angeftihrten Gleichungen des § 3
daher unsere Aufgabe vollstdandig. Durch die Elimination von
A und w lassen sie sich auch auf zwey andere zurickfuhren,
die a' und p' unmittelbar durch a und p geben. Eine andere
Auflosung dieser Aufgabe lasst sich aus dem DreveckeS’'.2,D
ableiten, wo = f S'D = e, D = e'ist, und
daher S'D, ~?'D und der Winkel S'D-5" durch jene ersten
drey Grossen bestimmt werden kann. Da aber fir geringere
Zw ischenrdume t'— t der beyden gegebenen Zeiten die Dif-
ferenzena' — a= da und p'— p = dp meistens nur klein sinp,
so wird man aus jenen GIlO,chungen ein sehr einfaches, ob-

16:
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schon gendhertes, aber in den meisten Fallen anwendbares
Verfahren ableiten, um die Grossen d a und dp zu bestim-
men.

Die dritte der Gleichungen (B) gibt

dp Sinp= — dN Cos (Ari-Tj)) Sinp Sin e
d. h. nach der ersten der Gleichungen (B)
dp = — d4tCos aSin e,

wenn man die zweyten und hoéheren D'.nensionen der sehr
kleinen Grosse d i5#0... vernachlassigt.
Eben so geben die zwey ersten der Gleichungen (B)
Sin 7L Sin (X+ 'p) Cos €~ Cos 7t Sin €
»g(a+ e, ~ Sin 7t Cos X+ 9
also auch, wennman in Beziehung aufa -f- Ound i>difle-
rentiirt

==d7/>rCose + tg(a+ Htg(A-ft/,)]

oder, da nach den Gleichungen (A)
Cotg p Sin e

tg(A.-H) = tgaCose+— ist,

da+t (1‘] Sin aCotgpsin e
Co*(a+ ef = d+(Cose+ tg’aCose+ ---—-- )

W ir haben daher fur die gesuchtenAusdricke

da do dip
— -j— + — (Cose -J-SineSinaCotgp) und

%’{—= — dsit~ﬁosa§|“ne

Nennt man also

do dip
m= — gt gt Cos eund,
d
n= 1ir sine’

so hat man fir die Préacession in Rectascension und Poldi-

stanz
da
“* = m-f-n Sin aCotgp
dp
gtjz — nCosa

und diese Grossen da, dt werden mit ihren Zeichen zu den



mittleren Werthen von a und p gesetzt, um die wahren

Werthe von a und p zu erhalten,

d
Es ist aber — = 50.3757 — 0.0002435¢gt,

dg»/ «fe
jY = 0.i79g — 0.00054t und
e= 23120'i8",
also hat man auch
m

46.0282 -j- 0.00030gt,
n 20 0644 — o0-000097 t,
wo t die Anzahl Jahre nach 1760 sind.
Ex. Fur aBootis (Arctur) ist im Anfadnge des Jahres 1821
nach den Beobachtungen
ar=2n 052'26". 0,
p= 6g 52 50 .5.
Hier ist t= 1821 — 1750= 71, also m= 46.050i und

n= 20.0575 und daher

da
=46.0601 — 3.87gg= 42.1702,

dp
= i7".033,

oder die Rectascensiou dieses Sterns wéachst mit jedem Jahre
seit 1821 um 4: ".1702 und die Poldistanz um 17". 033

5.8 Wir haben in dem Vorhergehenden (S. 63) die
Hmlaufszeit der Erde gleich A = 565.256334 , und fruher
(S 35) a'eselbe Umlaufszeit B = 365.242255 angenommen.
Die erste Aist die wahre Umlaufszeit oder die ZAt, in
welcher die Erde in der That ihre ganze Peripherie von 560
Graden um die Sonne zuricklegt, oder in welcher sie wie-
der zu demselben fixen Sterne zurickkehrt, daher sie auch
di° siderische Umlaufs zeit oder die siderioche Revo-
lution heisst. Die zweyte B aber ist die Zeit, in welcher die
Erde wieder zu demselben Aquinoctium zurlickkehrt, und
da, wie wir gesehen haben , die Aquinoctien vermdge der
Préacession ruckwarts gehen, so wird die Erde, von der Son-
ne aus gesehen, das Aqu.noctium friher, als den fixen Stern
erreichen, oder B wird kleiner als A seyn. Man nennt B die
tropische Revolution der Erde, die unserem burgerli-
chen Jahre gleich ist, da die Riuckkehr der Sonne zu den
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Aquinoctien und Sols iiii-n unsere Jahreszeiten bestimmt.
Um die Abh&ngigkeit, dieser Grossen A und B von einander
zu bestimmen, sey Uberhaupt A die Revolution der Erde
oder irgend eines d&ndern Himmelskdrpers um die Sonne in
36°
Beziehung auf irgend ernen Punct, also die tagli-
che Bewegung des Kdrpers in Beziehung auf denselben Punct.

Sey ferner m die tagliche Bewegung eines zweyten Punctes
360

in Beziehung auf jenen ersten, so ist auch — m die tag-
liche Bewegung des Kdrpers in Beziehung auf diesen zwtiy-
ten Punct, und daher die Revolution B des Kdrpers in Be-
ziehung auf diesen zweyten Punct

560

B = "ifo m ’

A
welches die gesuchte Gleichung zwischen A und B ist. Geht
der zweyte Punct in Beziehung auf den Korper ruckwérts,
so ist m negativ.

Sey also, um dieses auf unsern Gegenstand anzuwen-
den, der bewegte Korper die Erde, der erste Punct ein Fix-
stern und der zweyte das Aquinoctium, so ist die Revolution
der Erde in Beziehung auf den ersten Punct oder die side-
n'sche Revolution A = 565.256384- Die jahrliche allgemeine
Pracession fur das Jahr i020 ist nach dem Vorhergehenden
Ujj = 50". 2296, also die tagliche PracesFon in Graden gleich
%5%:;25)3630 = 0. 0000532.Setzt man daherm = — 0.0000382
SO ist

360 360

o . 985b09-1-0 . 0000382 _ o. 9806472
pische Revolution B = 565.24225, wie zuvor. Das tropi-
sche Jahr ist also kirzer als das siderische und zwar um die
Zeit, welche die Erde braucht, den Bogen zuruckzule-
gen, welcher der jahrlichen Précession gleich isjj Da aber
dieser Bogen oder die Grdsse V verdnderlich ist, so ist auch
die Lange des tropischen Jahres verdnderlich , wahrend die
des siderischen Jahres, so wie die des Sterntages, immer
constant bleibt.

, oder die tro-
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1. 8. D ie bisher betrachteten, mit der Zeit fortgehenden
oder doch in sehr langen Perioden von vielen Jahrtausenden
eingeschlossenen Bewegungen der Aquinoctien und der
Schiefe der Ecliptik sind noch anderen Stdérungen unterwor-
fen , die aber in nahe Ig Jahren periodisch wiederkehren,
und unter dem Nahmen der Nutat.on bekannt sind. Da
die Knoten der Mondsbahn d.h. die Durchschnittspuncte
dieser Bahn mit der Ebene der Ecliptik in derselben Zeit
ihren Umlauf vollenden, so wurde man sehr bald auf die ge-
grundete Vermuthung gefuhrt, dass die Nutation von der La-
ge jener Knoten abhénge. Eine genauere Untersuchung gab
fur diese Storungen der Ladnge d A aller Fixsterne und der
Schiefe de der Ecliptik folgende Ausdriucke, in welchen <3
die Ladnge des aufsteigenden d. h. desjenigen Knotens der
Mondsbahn, von welchem sich der Mond Uber die Ecliptik
erhebt, Q die L&nge der Sonne und endlich d die Lange
des Mondes bezeichnet.

dA= — 16".783Sin B + 0.161S1112 B
— 1.336Sin2© — 0.201 Sin 2 (E und
de= 8977 Cos B — 0.088Co0s 2R
+ 0.580C0s 20 + °-087 Cos 2 (f.

2.8. Sey a und p die Kectascension und Pold'stanz ei-
nes Sterns, wie beyde ohne Rucksicht auf Notation Statt
haben. Durch diese Nutation aber sollen diese Grdssen in a'
und p' verandert werden.

Um a' und p' zu finden, suche man zuerst die Lange A
und die Distanz jt des Sterns vom Pole der Ecliptik durch
die Ausdricke (S. 2g)
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Sinx CosAa= Sinp Cos a )
Sin arSin A= SinpSinaCose+CospSine 11
Costt= — SinpSinaSine+ CospCose ]

wo e die von der Nutation noch befreyte Schiefe der Eclip-
tik , also (nach S.6g), wenn t die Anzahl Jahre seit 1760 be-
zeichnet, wo

e — 23°28'18”.0— 0". 48368 t ist.

Vernaehrt man dann die so gefundenen Werthe von A
und e um die in 8. 1. angegebenen Grdssen d A und d e, so
findet man aus der Ladnge A+ dA, aus der Breite jtund aus
der Schiefe e+ de die gesuchten Grdssen a' und p' durch
aie Gleichungen (S. 29)

Sinp'Cosa'= Sinx Cos (A+ dA)

§mp'Sin a' = Sin x Sin (A+ dXx) Cos(e+de)

— Cos Sin (e+ de)
Cosp' = Sinx Sin A+ d X) Sin (e + de)
+ c osx Cos (+ de)
wodurch unsere Aufgabe aufgeldst ist.

3. §. Da aber die Anderungen d | und de nur klein s
so wird es in den meisten Fallen besser seyn, aus den vori-
gen Gleichungen abgekirzte Ausdrucke fur da=a'-r-a und
dp=p' — p abzuleiten.

Zu diesem Zwecke hat. man

a=a+ Gl )N+ 0O N
I av " d3a I'djan
+ 3 d*+ \ ~ ) d*Ae+i(jz)dl +

und eben so

Es ist aber
:Cos e+ SineS:naCotgp,
(j .) = — CosaCotgp,
dpX

|’ I=:— SinecCos a,

,d~~0 “ Sin a.
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Vernachlassigt man also die zweyten und hdéheren Dif-
ferentialicn von a und p, so hat man
a — a— (Cose+ SineSinaCotgp).d A— CosaCotgp.de,
p'— p= — SineCosa.dA— Sina.de.

Substituirt man in diesen beyden Gleichungen die in
§. 1 gegebenen Werthe von d X und de, und setzt der Kirze
wegen e = 25° 27'55" fur das Jahr 1800, und lasst man end-
lich die Glieder unter 0".5weg, so erhalt man

a'—a= — i5" 3gSin R —
— (6". 68 Sin Q Sin a-f-8". g8 Cos Q Cos a) Cotg p,
— 1.22Sin2© —

— (0.53Sin20 Jin a-J-0.58 Cos 2 ©Cos a) Cotgp,
p'— p= 4-6".68sin O Cosa— 8.98 Cos 8 Sina,
4-0 53Sin20 Cosa—o0.58Co0s20 S;na

Die scheinbare Schiefe der Ecliptik endlich ist (S. 6g)
fur jedes gegebene Jahr T unserer Zei'rechnung
e= 23°28' 18".0— 0". 48568 (T — 1760) 4- 8". 977 Cos B ,
oder
e= 23"27'53".8 — 0". 48368 (T — 1800)4-87.977 Cos B .

4-8 Um diese Werthe von a'— a und p' — p bequem in
eine Tafel zu bringen, bemerke man , dass man einem Aus-
drucke der Form

A (aCosB Cosy+ S;nfRSiny)
immer die Gestalt
xCos(BR—y+y) -
geben kann, wenn man die Grdssen x und y gehdrig be-
stimmt. Setzt man namlich die Factoren von Sinyund Cosy
in beyden Ausdricken einander gleich, so erhalt man
A aCosBR= x(CosB Cosy — Sinf3 Siny) und
A Sinf3= x (SinR Cosy4-Cos/3Siny),

und aus diesen beyden Gleichungen erhalt man fur x und y
die Werthe

(I—ct)Sin3Cos S .
*8)'= ~ 7r-c9Cos jBund x= AN*1—(1— alCo0s23

Wenden w'r diess auf den vorhergehenden Ausdruck an
8.98 Cos B Cos a-f-6.68 Sin Q Sin a oder

6.68 (1.5440U0S R Cosa-J-Sin £2Sina) und setzen wir ihn
gleich x Cos (y -f- & — a) ,
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wo also A= 6.63, a— i.3443iBR— R undy= aist, so hat

man
0.3443 Sin Pcos ¥

tgy=--r+06:.M 43 v.o,-<;>-111,(1
x= 6.68 1+ 0-8°71Co0s22-

Hat man also eine Tafel (Tab.1X), welche fir jeden Werth
von <2 die Werthe von x und y, und iberdiess die Grésse
z= — i5 3 gSin £2 gibt, so wird man daraus sehr bequem
die von £2abhé&ngige Nutation durch die beyden Gleichungen

finden
a'— a= — xCos(£2+ y — a)Cotgp-j-z und
P—p= xSin(J2+ y— a).
Will man auch noch den von O abhangigen Theiloder

die Solarnutation, so wird man in dieselbe Tafel stattmit £2
mit dem Argumente 2 O eingehen, und die so erhaltenen
Werthe von a— a und p'— p durch die constante Zahl 0.08

multipliciren.
Ex. Sey a= 30°, p= 50, £= ioco°und O = 200° soist

fur die Lunarnutationy = 3°20',z= — i5.16
logx= 0.8302n .. 0.8302
logSin(£2+y— a)=9g.4576 . . . 9.9814
logCotgp = g .g238 0.8116 = log6'". 48
0.2116 = log — i".63,

also auch a'= a— 17.63— i5". 16 = 29g05g'43".21
p'= p+ 6".48 = 50° o' 6".48.
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Vovle sung *1l11

Aberration
\

i.§. Sey S ein -Stern (fig. 7) und A die Erde, die sich
in ihrer Bahn von A nach B bewegt. Wenn die Erde keine
oder doch nur eine gegen die Geschwindigkeit des Lichtes
ganz unmerkliche Bewegung hatte, so wiurde sie den Stern
in der wahren Richtung BS oder in der durch A mit BS pa-
rallelen Richtung sehen. Wenn aber die Geschv indigkeit der
Erde mit der des Lichtes fir uns noch vergleichbar ist, und
z.B. das Licht den Weg aB in derselben Zeit zurtcklegt, in
welcher die Erde den Bogen AB =B C beschreibt, so wur-
den wir den Stern, bey der Ankunft seines Lichtes in unse-
rem Auge , nicht mehr in der wahren Richtung Ba, son-
dern in der Richtung der Diagonale Bb des Parallelograms
BG ab sehen, und der Winkel SBS', welcher die Rich-
tung des scheinbaren Strahles B S'mit dem wahren BS bildet,
heisst Aberration.

Suchen wir zuerst das Verhaltniss p der Geschwindig-
keit der Erde zu jener des Lichtes.

Nach den Beobachtungen kommt dasLicht von der Son-
ne zur Erde in 493.218 Secunden mittlerer Zeit. Nach den

Gleichungen (S. 67) ist aber

rdv= yrl—el,

wo r den Radius Vector, e die Excentricitat der Erdbahn
und dv, dm die wahre und mittlere Bewegung der Erde
bez ichnen. Die mittlere siderische Bewegung der Erde in
einem mittleren Tage ist 3548". 19) also in einer Zeitsecunde
3548. iq . ) . PP i
247007 und daher in 483.2|8 Zeitsecunden gleich

493.218) (5548. 19
(443, 218) (€ ) _ 20 .255= dm.,
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Also ist auch die wahre Bewegung der Erde in dersel-
ben Zeit = rdv oder gleich
p= 20" ZSBX--L!-_---E-S
r
und diese Grosse, in Theilen des Halbmessers ausgedriickt,
oder p Sin 1" — 0.0000982 gibt das gesuchte Verhéltniss der
Geschwindigke der Erde in ihrer jahrlichen Bewegung um
die Sonne zu der Geschwindigkeit des Lichtes.

l. Eben so kdnnen wir auch das Verhéltniss p'der (
schwndigkeit jedes Punctes der Oberflache der Erde in ihrer
taglichen Bewegung zu der des Lichtes bestimmen.

Ist namlich H der Halbmesser der Erdbahn und h der
des Erdparallels, in welchem sich der Beobachter befindet,
so legt die Erde durch ihre jahrliche Bewegung in jedem
mittleren Tage den Raum

™I —
~ 365.25638’
und durch ihre tagliche Bewegung in e lern mittleren Tage

den Raum

2 ®h

0.99727
zuruck. Ist aber pdie Polhdéhe des Beobachters, und bemerkt
man, dass der Winkel, unter welchem der Halbmesser der
Erde in dem Mittelpuncte der Sonne erscheint, oder dass
die Sonnenparallelaxe gleich 8". 55 ist, so hat man

h=.8"55Sin 1". H Cos €1und da

m
p'= 20.255 ~" ist, so ist auch

(365 .25638) (8 55)Sin 1". Cos p

p' = 20”. 255 oder
0.99727

p'= o".3i Cos<p.
I1. Nennt man endlich J>den Winkel, welchen der F
dius Vector der Erde mit derTangeote der elliptischen Erd-

bahn bildet, so ’'st
dr

tg (90— i) = 777,
oder da, wegen der geringen Excentricitdt der Erdbahn , der
Winkel go m ~ nur klein ist,



9= 9° -

Allein die Gleichungen (S.57) geben, wenn man die ho-
hem Potenzen von £ weglésst,

dr
r—a7v—=£Sin V.

Nennt man also 7T die Ladnge des Apheliuins der Erd-
bahn und L die Ldnge der Sonne, so ist v= L — 7lund da-
her jener Winkel

t Siu (L — It)
f ~ 9° Siu x "

Wir wollen kinftig d$? Kirze wegen die Grosse

eSin (L — n)

L — T setzen, und bemerken, dass man liir die
Mitte des gegenwartigen Jahrhunderts hat 11 = 280° und
£=0.0x68, die halbe grosse Axe der Erdbahn als,Einheit
angenomnjen.

2. 8. Dieses vorausgesetzt, wollen wir nun den Einfl
bestimmen, welchen die jahrliche und tégliche Aberration,
oder welchen die Grdossen p und p'auf die scheinbaren Orte
der Gestirne haben.

Es werde die Lage des wahren Ortes des Gestirns gegen
den Beobachter.~aualog mit S.32) durch die beyden Winkel
a und b angegeben, wo z. B. a Lange, Rectascension oder
Azimut, und b die Distanz des Gestirns vom Pol der Eclip-
lik, des Aquators oder des Horizonts bezeichnet. Eben so
MHyde die Lage des senainbaren Orts des Gestirns durch die
analogen Grdssen a'b', und endlich die Lage des-.Punctes des
Himmels von B nach A, nach welchem die Tangente der"
Bahn des Beobachters gerichtet ist, durch die Winkel A und
B angegeben. Wir wollen diedcn letzten Punct der Kirze
wegen den Erdpunct nennen. Bezeichnet man durch r und
r’ die wahre Distanz des Gestirns von dem Anfangs-und
Endpuncte des Theiles der Tangente, welchen die Erde in
der Zeit von4g5". 218 beschreibt, und nennt man R diesen
Theil der Tangente selbst, so hat man fur die drey senk-
rechten Goordinaten, welche die Lage des wahren Orts des

Gestirns gegen den Beobachter ausdricken,
r n
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x= rSinbCosa, y= rSinbSina, z=rCosb,
und eben so fir den scheinbaren Ort

x'= r'Sinb'Cosa’, y'= r'Sinb'Sina', z'= r'Cosjtc,
und endlich fir den Erdpunct

X = RSinBCosA,Y = RSinBSinA, Z=:RCosB,
wo zwischen diesen Coordinaten die Gleichungen Statt haben

X'—x-f-X = o0

y'—y-j-Y=o

z'e~— z-J-Z= o
Es ist klar, dass man in diesen Ausdricken auch alle
drey Winkel a, a und A um eine willkirliche Grés>e N ver-
mehren kann, und dass vvegen der sehr Kkleirj*eji Grosse R

die beyden Entfernungen r und r' sehr nahe gleich seyn
R

werden. Setzt man also r= r' und p= —, wo p offenbar die
vorige Bedeutung.bat, so gehen die drey letzten Gleichun-
gen in folgende uber,

Sin b'Cos (a + N) — Sinb Cos *
+ pSinB Cos”A+ N)— o )

Sinb'Sin (@'+ N)— Sin bSin (a+ N)
-j-p Sin B Sin (A-[- X) =

>
1
Cosb‘— Cos b -f- pCos B = '

o}
o}
und aus diesendrey Gleichungen wird man die Grjfasen a', b’

aus a,b oderumgekehrt auf verschw-dene Artbestimmen
kdnnen.

3. 8. Die Division der beyden ersten dieser drey G
chungen g.bt
n Sin b Sin (@a— N)—-pSin B Sin»(A N)

tg(a -j- N) = jjiub Cos (a+ N) _ pSinJ} Cos(AH_K) un(i
Sinb'sin(a' -f-N) + pSin BSin (A
tg (a ~f" 1 1Sinb Cos @a*+ N) -)-pSin ti:Cus (A -f- IN)
Setzt man in dem ersten dieser Ausdricke N = — a und
in dem zweyten N = — a', so ist
p Sin B Cosec b Sin (A— a)
i'(- a) j— pSin B Qosec b Cos (A— a)
pSin B Cosecb'Sin (A — a)
tg(a a) i-j-p Sin B Cosecb'Cos (A— u')
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D ie Division der beyden letzten jener drey Gleichungen

gibt eben so
(Cos b— p Cos B) Sin (a'-1-N)

Coleb': . . . .
Sin b Sill (a+ Pi) — pSin B Sm (A N)f
(Cos b'-|- pCog&fain (a-|- N) 7 (&)
Cotg b . g,y;u”a,_ N pSiuBSin(A+ N)’
oder wenn man N = — A setzt,
(Cosb — oCos B) Siu (A — a')
Cotgb'= "Oiuli Siu (A — a)--—--——-

(Cos b'-{-o0 Cos B) Sin (A — a)
Cotgb== Sin bEm (A — au
Aus den beyden Gleichungen (A) aber erhdlt man, wenn
man sie in dem bekannten Ausdrucke
Cotg b'— Cotg.b

th Cotg b' Ccotg b
substhuirt, und wenn man der Kirze wegen setzt
tgB Cos |[(2 A— a'— a) n (a'+ a)
tgu = - CoTATAHj und R “ 2 1

folgende zvvey Gleichungen
p Cos B Sec u Sin (b— u)
Cotg(b 8) i— pCosBSecuCos(b— u)
(1)
pCos B Sec u Siu (b'— u)
Cotg (b b) i p CosBSecucCos(b'— u)

l. Die Gleichungen (1) und (I1) lassen sich auch i
vergirende Reiben aullésen. Man hat nadmlich aus der Glei-

chung
X — Vv a Siny . .
tg = 'I"—'":{E:X&y die Reihe
2= -+ “Siny+-- Sin2y+ ~ Sin3y+.

Also erhalt inall auch aus den Gleichungen (1)
a— a'= m Sin(A—a) + Sin 2(A — a)

4~*i Sin 3 (A — a) -f-
4

i—a'=m"'Sir-(A—a')— " Sin2 (A— a)
m'3
+ — Sin5(A— a') —

wom = pSinB Cosec h und m = pSinB Cos*e b' ist.

n



Eben so geben die Gleichungen (II)

na \
b'— b= nSin(b— u)+ — Sin2(b — u) i

n |
— 3Sin 3(b—u+ —Sind(b— u)— !
) ()
b'— b= nfin(b'— u)— ~Sin2(b'— u) (
n3 na 1
+ ~ Sin3(b'— u)— “ Sin4 (b'— u) -f- ]

wo in beyden Reihen n = p Cos B Sec u ist.

Da das Gesetz das Fortganges dieser Reihen offenbar
ist, so sind alle vorhergehenden Ausdricke vollkommen ge-
nau. Will man sich aber, was in den meisten Féllen genigt,
mit bloss gendherten Ausdricken begnigen, so wird man
von den vorhergehenden Reihen nur die ersten Glieder neh-
men, wodurch man erhalt

a'— a= — pSinB CosecbSin(A—a . . ("

b— b'= — pCos B Sec uSin (b— u) Loy,

wo tgu = tgB Cos (A — a), also auch

b— b'= p(CosbSinBCos (A— a)— SinbCosB) . . (I1").

4-8 Wenden wir nun diese allgemeinen Ausdricke auf
eine der in der Astronomie gewodhnlichen Ebenen z. B. auf
die des Aquators an, d.h. suchen wir die Wirkungen, wel-
che die Aberration auf die Rectascension und Poldistanz der
Gestirne hat.

Sey also a die wahre Rectascension und b = p die Pol-
distanz und eben so a' die scheinbare Rectascension, und

b' = p' die scheinbare Poldistanz des Gestirns. Die Lé&ange
des firdpunct.es ist (S. 8i) gleich go -|- L' und die Breite
desselben = 0. Sey die Rectascension dieses Erdpunctes

A = go+ L'+ yund die Poldistanz desselben B = P.
Substituirt. man diese Werthe von A und B in den zwey

Systemen (1) , (I') und (1), (11"), so erhdlt man die g e~

nauen Ausdrucke der Aberration in Rectascension undPol-

diotanz. Die abgekiirzten Gleichungen (1"), (11") aber geben

a'— a= — pSin P Cosec pCos (L-f-y — a)

p'— p = p(Sin P Cos p Sin (L'-f-y — a) -}- Cos P Sin p).

Nennt man dann in einem bey A rechtwinkligen Drey-
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ecke AB C denWinkel AB C=e, und die SeitenBC=go-]|-
BA= go+ L'-f-y und AC = go— P, so hat man
SinP Cos(L'+y) = CosL'Cose
Sin P Sin (L'+ y)=Sin L'
CosP= CoslL'Sine,
also auch, wenn man diese Werthe in den vorhergehenden
Gleichungen substituirt,
P
a— a= — Sinp ('n a ”"Nos”N ®=0San0Sen
p'— p= pCosp(SinL'Cosa— CosL'SinaCose)
-f-p Sinp CosL'Sine,
und diesssind die Ausdricke , welche man mit ihren Zei-
chen zu den mittleren Grdssen a und p setzen muss, um die
durch die jahrliche Aberration veranderten Grossen a' und p
zu erhalten.
I. Nimmt man in diesen Ausdricken e= o und setzt
a= A die LA&nge und p — jt die Distanz des Sterns vom Pol
der Ecliptik, so erhélt man

A'— A= — m(Sin L'Sin Cos 1/Cos X)

SiiTi Cos(L
ic — jt= pCosic(SmL'Cos X— Cos L"'Sin §)
=jpCos ISin (L'— %),

und diese beyden Ausdricke geben die Aberrajion der Ster-
ne in L&n ge und Breite; fur die Sonne ist * = 90“ und
U i=1%., also auch

X — A= — pund

€— jr= o.

Il. Wendet man auf niese Ausdricke die Reduction der

S. 77 an, so ist

Sin’ Ae Sin2 L' r—— ———— — -
t%¥1 > sin’ |TeLoerI_ rr undx=p 1\/ 1— Sin eCos L wo-

durch die vorhergehendenGleichungen in folgende Gbergehen

a'— a= — Siiip Cos (L'4-y— a) und
p'— p= xCospSin(L'-J-y— a) pSin e Sin (p-j- L)
+ -pSineSin(p— L)

und nach diesenAusdriickcri istdiuTaf.VIIl.berechnet worden.
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Ex. Ist a==26i°3j’, p= 77°i7', L'= 40“52', so ist
log x= 1.2859,y= 2°28" also
a'— a= -f-i5”.6 und

p'— p=2".6— 2".4+ 5".6 = — 8" 6.
5. 8 Suchen wir eben so die tagliche Aberration in
Beziehung auf den Aquator. — Nennt, man T die Sternzeit

der Beobachtung, so geht die. Richtung, welche der Rich-
tung der téglichen Bewegung des Beobachters auf der Erde
entgegengesetzt ist, nach einem Punct des Himmels, dessgn
Rectascension gleich T —go, oder wenn man diesen Bogen
um 360°vermehrt, = 270+ T, und dessen Poldistanz gleich
90° ist. Es ist daher *

A= 270+ T und B = go.

Setzt man Uberdiess a= a und b= p und p— p', und
substituirt man diese Werthe von A, B, a, b, in den Glei-
ohungep (I1) oder (I11'), so erhdlt man die vollstartd'gen
Ausdricke der taglichen Aberration in Beziehung auf den
Aquator. Die Gleichungen (1") und (117”) aber geben

t Cos (T— a)
a’— a= p

B?llp
p— p'= p'Sin (T— a)Cosp,
oder da p'= 0”.5i Cos 9 war,
7 Cos(T— a) Cos9
a'— a= o 3i am —,
p'— p= — 0”.3i Sin (T — a) Cos pCosy.

6. 8. Bisher haben wir das Gestirn als ruhend vorausge-
setzt. Sey nun S der Ort des beweglichen Gestirns zur Zeit
T, in welcher der Lichtstrahl von ihm ausging, und O das
Auge des Beobachters oder der Ort des Oculars des Fern-
rohres fur dieselbe Zeit T. Sey eben so tund t' die Zeit, in
welcher jener erste Lichtstrahl von dem Gestirn in das Ob-
jectiv a und in das OcularB des nach Wem scheinbaren Orte
des Gestirns gerichteten oder des beWogichen Fernrohrs Aa
oder Bb kommt. Diess vorausgesetzt, ist also OS die Rich-
tung des wahren Orts des Sterns zurZeit T, und Aa oder
Bb ist die Richtung des scheinbaren Orts des Sterns
zur Zck t oder t’, (welche beyden 'letzten Zeiten t und t
nur unendlich wenig von einandfi* verschieden sind).

Nimmt man die Bewegung des Lichtes gleichférmig an,
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so verhalten sich, da S, a, B in einer geraden Linie liegen,
die Linien Sa und aB wie die Zeiten, in welchen das Licht
diese Linien durchlauft, oder es ist

Sa: al= t— T: t'— t

Nimmt man eben so dieBewegung derErde in derTan-
geijte OB ihrer Bahn wéahrend der immer sehr kleinen Zeit
t— T als gleichféormig und geradlinig an, so werden auch
die Puncte o, a, b :n einer geraden Linie liegen, und man
wird haben

oa: ab= t— T-t'— t.

Daraus folgt

Sa oa
aB ab

Da iiberdjpsg der von den eben genannten Seiten einge-
schlossene Winkel Sao = Bab ist, so sind die Dreyecke
Sao und Bah &hn'ich , oder es ist der Winkel aSo gleich
dem Winkel aBb, das heisst, es ist Bb oder Aa mit OS
parallel, oder mit dandern Worten: der scheinbare OrtBbS’
zur Zeit t ist gleich dem wahrem Orte O0S zur Zeit T.

Sey also /1 die Distanz des Gestirns von der Erde in
Theilen der halben grossen Axe der Erdbahn ausgedriiekt,
und m die tagliche Bewegung des Gestirns in Secunden aus-
gedrickt, so ist

i A = 493-218: 6,
oder das Licht braucht 6= 493*2i8 /I Zeitsecunden, von
dem Gestirn zur Erde zu kommen.

Ferner ist

861400 : Q— m: x ,

oder d’e Bewegung des Gestirns in dieser Zeit O ist gleich
X = "o = 0.00871 m und dieser Werth von x ist
also auch, nach dem Vorhergehenden, der Unterschied zwi-
schen dem wahren Orte des Gestirns zur ZeitT, und dom
scheinbaren Orte desselben zu der Beobachtungszeit t. Ist
daher a die wahre Ladnge oder Breite oder Rectascension
des Gestirns und a' die scheinbare oder 'beobachtete Lange
oder Breite . . desselben, und ist m die tagliche Veradnde-
rung dieser Lange, Breite . . so hat man

a= a'-f-0.00671 m /1.
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Nimmt die Lange, Breite . . des Gestirns ab, so ist in
der letzten G'eichung die Grésse m negatw.

Fiir die Sonne ist z/=1i und m = 3547’3 7also

wahre Lange O scheinb. Lange Q 20". 255
wie zuvor.

UnserejySonnentafeln geben schon diese scheinbare,
durch die Aberration verdnderte Ldnge der Sonne an. Hat
man also die scheinbare L&nge, Breite, Roctascension
eines beweglichen Gestirns oder die Grdsse a' zur Zeit t be-
obachtet, und will man fiir dieselbe Zeit t die wahre Lange
oder die Grosse a des Gestirns haben, so ist
a= a'-f-0.00571 m /1 und fur dieselbe Zeit t gehort die
wahre Ld&nge L der Sonne

L= L'+ 20" 255,
wo L' die fur die Zeit t aus den Tafeln berechnete oder die
tabellarische Lange der Sonne bezeichnet.

7. 8 Wir wollen nun, zum bequemem Gebrauche
den Beobachtungen, die bisher betrachteten Anderungen,
welche die Piectascension und die Poldistanz der Pixsterne
durch die Préacession, Nutation und Aberration erfahren,
zusammenstellen.

Nennt man a und p die mittlere Rectascension und Pol-
distanz eines Sterns, wie man sie in den sogenannter*. Stern-
katalogen verzeichnet findet, und ist eben so a und p' die
scheinbare oder beobachtete Rectascension und Poldistanz
dieses Sterns, © die Ladnge de* Sonne und Q die Lange des
aulsteigenden Knotens der Mondsbahn, so hat man, wenn
man, was immer hinreicht, die Excentrrcitdt s der Erdbahn
gleich Null setzt,

a'— a— (IR". 0545-f-20"-0562 Sin aCotg pj. t

Cos e Cos a

—20.255Mp CosO ,

Sin aSin Q

— 0,58CosaCotg pCos 2© ,
— (1 .22-3-0.53Cotg pSina)Sin2 ©,
— (15.39+ 6.68CotgpSina) SinR 1
— m8.98 Cotg p Cos acCos £),

p'— p= — 20.0562Cosa.t,
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+ 20. 255 Cosp Sin aSin ©,

+ 20.255(tgeSinp — Cos p Sina) CoseCos Q >
-J-0.53 Cosa Sin20

— 0.58 SinaCos 2 © ,

— 6.68CosaSin (2 m

— 8.98 Sin aCos B.

Von diesen beyden Ausdricken enthalten die zwey er-
sten Zeilen die Préacession fir das Jahr i835, die mit der
Anzahl t der seit der Epoche der Tafeln verflossenen Jahre
multiplicirt werden muss. Die zweyte und dritte Zeile ent-
héalt die Aberration, und die drey letzten die Nutation. Die
Schiefe der Ecliptik fur i 855 ist e = 23°27'39".

Ex. Man suche den scheinbaren Ort von y Pegasi fur den
i5. May 1827. Fur diesen Tag ist die LAnge der Sonne
© = 52°53', und die des aufsteigenden Mondknotens
,<N= 223"53". Der Sternkatalog gibt fur den Anfang des Jah-
res 1828 den mittleren Ort dieses Sterns

a= i°5'52"50
p = 75°46'23".90.

Hier ist t = 1827 .37 — 1828= — 0.63. Man hat daher
nach den vorhergehenden Gleichungen

a=i°552"50. . . p= 75°46'23"90

Préacession — 29.08 + 12.63

Von © abhéngig. Glieder — i3.05 + 9-3°

Von B abhéangig. Glieder ~\-i2.50 — 4-50

a'= i°5'22/.67 p'= 75°46'41'.33

und diese scheinbare Rectascension a‘'und Poldistanz p' hatte
der Stern am i5.May 1827, daher auch der an diesem Tage
beobachtete Ort desselben mit diesen Gréssen a' und p' ver-
glichen werden muss. (Eine Tafel dieser Reductionen fur die
vorziglichsten Sterne findet man im VIIIl. Theile der Anna-
len der Sternwarte von Wien.)
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Vorle sung X

P ar all a x e

i.§. Da wir die Gestirne von verschiedenen Puncten
der Oberflache der Erde beobachten, so ist es, zur Verglei-
chung dieser Beobachtungen, nothwendig, sie alle aufeinen
gemeinschafthchen Punct, fur welchen man den Mittelpunct
der Erde gewéahlt hat, zu reduciren. Man nennt den Unter-
schied der Langen, Breiten , . . der Gestirne, \i>e sie aus
einem Punct der Oberflache und aus depi Mittelpuncte der
Erde gesehen werden, die Parallaxe der L&nge, Breite
des Gestirns fur den Ort des Beobachters.

Wir wollen die Erde als einen Kérper annehmen , der
durch die Umdrehung einer Eilinse um ihre kleine Axqg ent-
standen ist. Sey 2 a die grosse, und 2 b die kleine Axe dieser
Ellipse und r die Entfernung des Beobachters von dem Mit-
telpuncte der Erde , 9 der Winkel der r mit a und endlich 9'
der Winkel der Normale des Ellipsoids in dem Orte des Be-
obachters mit a, also 9' die Polhtéhe des Beobachtungsortes
(S. x8) und 9 die sogenannte geocentrische Polhdhe.

Man félle ein Loth y von dem Beobachtungsorte senk-
recht auf a, und nenne x das Stick der grossen Axe zwischen
dem Mittelpuncte der Ellipse und dem Lothe y, so wie z
das Stuck der grossen Axe zwischen der Normale und dem-
selben Lothe y, so hat man

blx y y a3v
*= — ,tg? = -undtg?,= 7

woraus folgt
I
ig? = irtgfjfi
a3— b3

oder auch wennm = a3+ b3 ist,



m’ m3
P— 9"—rMSmM29'+ ~ Sin49'— ~ Sin69'+

und durch diese Ausdricke findet man 9 aus der beobachte-
ten Polhdéhe 9.

Weiter ist die bekannte Gleichung der Eihuse

b’
oder da man hat y = -7 xtg’9',
ar
X = — >
V a+ bty

;Iso auch rs=x 2+ ya= t-— — .a2oder endlich
J 1+ 9 2
.r C°es g _ r a+bdtg'y'
r ' CosyCos (— ip) a'+ b'tg’ip”

und durch diese Gleichung findet man die Entfernung r des
Beobachters von dem Mittelpuncte der Erde.

Nach den neuesten Bestimmungen ist a= 6376606 und
b — 6356215 Meter, also die Abplattung der Erde

a— b 1
—I— “ ’6111 70" Ist also z. B.
r
9 so findet man 9—9' . . . . log-
4° io'50" 9.999429
50 105i g.gggi38 ——
60 933 9 «998.939

l. Sey p die Entfernung des Gestirns von dem Mit
puncte der Erde und p'von dem Beobachter auf der Ober-
flache der Erde, und , wie zuvor, r die Entfernung des Be-
obachters selbst von dem Mittelpuncte der Erde. Nimmt man
die Verhaltnisse der drey Gréssen a, r und p so an, dass
man hat

a r
Sin 77— - und SinG —
p k P
so ist, wlgj man sicht, U der Winkel, unter welchem aus dem
Mittelpuncte des Gestirns die halbe grosse Axe a der Erde
gesehen wird, so wie G die aus dem Gestirne gesehene
scheinbare Grdsse von r bezeichnet, vorausgesetzt, dass in
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beyden Fé&llen das Gestirn in dem Horizonte desBeobachters
steht. Man nennt 77 die Horizontalparallaxe des
Aquators, und tédie Horizontalparallaxe des Be-

v
obachters,und man hat Sin £3= 7 Sin 77.

1. Nennt man eben so zl den Winkel, unter welch
der Halbmesser des Gestirns aus dem Mittelpuncte, und zI'
unter welchem er von dem Beobachter auf der Oberflache
der F.rde gesehen wird, so ist p Sin Ax=.p Sin zI' oder

p Sin A"
p' Sin A
2. 8. Es werde nun, wie bey der Aberration, die wah

oder geocentrische d. h. aus demMittelpuncte der Erde gese-
henelLage des Gestirns durch die beydenWinkel aund b; die
scheinbare oder von der Oberflache der Erde gesehene Lage
desselben aber durch a'u. b'und endlich die L'ige desBeobach-
ters gegen den Mittelpunct der Erde durch die analogen Win-

kel A und B gegeben , so hat man, wie dort, wenn man auf
r Sin A’ p

die in 8. i gegebenen Gleichungen Sin tu— - und =
Rucksicht nimmt, undN einen willkirlichenWi...cel seyn l&sst,
Sin b'Cos (a'—.N) Siu b Cos (a— IN)
Sin A* SinA
Sin 35Sin B Cos (A— IN)
+ SinA =0’

Sinb'Sin(a'— IN) Sin b Sin (a— IN)
Sin A’ Sir. A
Sin oj Sin B Sin (A — IN)
Sin A
Cosb’ Cos b Sin lo Cos B
Sin A’ Sin A + Sin A
und daraus werden sich nun, wie S. 82 alle hieher gehtren-
den Aufgaben auflésen lassen. Um Wiederholungen zu ver-
meiden, wollen wir hier nur die vorzuglichsten dieser Auf-
I6sungen kurz anzeigen.
3. §. Ist a— co, a' = oo'das wahre und scheinbare A
mut und b=z, b'= z'die wahre und scheinbare Zenithdi-
stanz, so ist B=f — f und, da der Beobachter immer in
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seinem Meridian steht, A = o, und man hat, wenn man

7. B. N = 90° setzt

o Ymzbin w >
(Cosz— Sin&cos —9)) Sinu'
Cotgz = SinTslu > '
Sin ASin u' Siu z'
Sinz/ = —gioding

Diese Gleichungen geben also co z aus ® und z. Fir
@— y=o0 d. h fur die kugelfdrmige Erde ist 0o'— ca
oder die Parallaxe des Azimuts ist Null und

(Cos z— Sin B) )
Cot% z2'= - . oder anndhernd, wenn to nur Kklein
ist, 22— z =c6Sinz'und eben soz/'= 4 (i -j-Sin td6Cosz).

I. Nach den drey letzten Gleichungen kann man z' nur
aus za und ¢ finden, und die Berechnung von z/' setzt so-
wohl g0 als z bekannt voraus. Man kann aber auch andere
Ausdrucke finden, welche die scheinbaren Grdéssen go'z und z/
bloss durch die wahren 4 z und \d geben. Wenn man néamlich
die drey letzten Gleichungen des 8. 2 quadrirt und addirt, so

erhélt man sofort
Sin A
Sinz/'= — ~e ..
\fi +SinaC3—2Sin c®Cos 9

wo Cos ip= Cosz Cos (9'— 9) -J-Sin z Sin (9'— 9) Cos co ist.
Kennt man eben so Zf, so findet man co' und z aus den
Gleichungen
Sin A'
Sin z' Cos (c0'— N) — gi ™ (6in zCos (go— N)
— Sin ©Sin (9'— 9) CosN),
Sin A
Sin z'Sin(Gt>'— N) = 7=-~-(Sin z Sin (go— N)
+ Sill@bSin (9'— 9) Sin N).
I1. Das Verfahren in | fuhrt gleichsam von selbst auf
die Auflésung der umgekehrten Aufgabe. Ist namlich aus den
unmittelbaren Beobachtungen die Grdsse ¢o- und - und z/'und

iiberdiess (da p nicht beobachtet werden kann) aus den Tafeln

r
die Grosse P= SIFEJ bekannt; so findet man die Gréssen o

z und /I auf folgende Art:
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Die Summe der Quadrate der drey letzten Gleichungen
in §. 2 gibt auch
pa= p'a-f-r*-[- 2p'r Cos 4\
wenn Cos = Gosz' Cos (9'—9)-}-Sin z'Sin (9'— 9) Cos oo'ist.
Lést man diese in Beziehung aufp' quadratische Glei-
chung auf, so ist

— SinatoSin’V — Sin B Cos t## und

r SiuJo \/4 — Sin2J6Sin’ ¢?3-Sin"1B Cos 9'.
p' Cos”™Njo i
) r
wodurch also die Verhaltnisse — und --gegeben werden.

Setzt man dann, analog mit dem Vorhergehenden

r
—1=SinEo', so erhdlt man

Sin z' Sin (W — IV) — Sin Jo'Sin (9'— 9) Sin IV

3 C® Sinz'Cos (W— ®) -f-Sm Jo' Sin (0C— 9) Cos N ’
(Cosz'+ SinJo' Cos (9'— 9)) Cos (w— 3)
Cotg z (josu/— | SinJO'Sin (9'— 9) Cos N unt”
p' Cos z— Sin 3 Cos (9'— 9)
Sinzy = Sinz/' = g - .Sinz/'
P jos z°
Cos Z

Cos z'-{- Sin c6' Cos (<?— <) *in ~
Ex. Sey = 8o0-,z= 60,J3= 5°und z/= 3" gegeben,
und die angenommene sehr starke Differenz der beyden Pol-
héhen 9'— 9= i°. Nimmt man die beobachtete Pollithe
$ = 50% so ist die Abplattung a—"—b = -g X’\ und daher
r=0.9899 und p= 11.358.
Mit diesen gegebenen Werthen von <b,z,j3, 9'— 9 undz/,
findet man nach den ersten Gleichungen des §.3
scheinbares Azimut a>'= 80° 5' 5".0
- - Zenithdistanz z'= 64 30 17 .5
- - Halbmesser Z/= 5 7 40.3
Nimmt inan aber diese scheinbaren Gréssen uo',z',z/" als
gegeben an, so findet man nach §.311
i = 64“20"i3"

p
— = 0.9591640 und damit
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o = 79" 5¢9'5q9". 86
z = 60° o' 0".08
A — 5° o' 0" wie zuvor.
1. Da aber fur alle uns bekannten Gestirne die Gr¢
G nur klein ist, und da sie selbst bey dem Monde, dem uns
nachsten Himmelskdérper, nur i° z' 32" betragen kann, so
wird esvortheilhaft seyn, die vorhergehenden Probleme durch
Reihen aufzulésen, die nach Potenzen von G fortgehen.
Aus den Gleichungen des §.2 folgt
SinGSin(9—9) Sina
to(@ g0y  Sinz- Sine Sin(9- 9 Csw

Wenden wir darauf das bey der Lehre der Aberration.
S. 85 gegebene Verfahren an, so hat man

go'— do= P Sinuo-j-~P2Sin2 co-J-jP3Sin 300-J-.. ..

woP = Tl--m-mmme- ist.

Eben so geben die allgemeinen Gleichungen des §. 3>
m'+B
wenn man N = setzt
2 7
. : t W
(Cos z—Sin G Cos (9—9)) Cos

Cotgz' =
Sinz Cos —SinG Sin (9—9) Cos-

tgz— tgz'
Sucht man daraus tg \gz— z') =. X1—4[~tg , {9—2;7
so erhalt man
SiixGceos (9" — 9)
— smJ— -Cos(*+")
tg(z— z) = —
9( ) S11.G Cos 9'— 9)
3~ Sin(z+ 7

wenn man der Kiirze wegen setzt
s —

— 72 7 —2)>
&, 7235 CosC?—?)

Vergleicht man diesen Ausdruck von tg (z— z') mit den
in S. 83 gegebenen Gleichungen, so erhdlt man
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z—Z=QCos(z+ "-j-"Q2Sin2(z-HH)—Tf Q3Cos3 (z+f)
—]JjQ Nin4(@zHhif) +
Sin 05Cos (9'— 9)
we Q = SiiTJjj ist
Kennt man so 00 und Z' durch Hulfe der beyden vorher-
gehenden Reihen, so hat man auch m' aus

Sin cd' Cos z
Sinz/ = Sinz/ _.
Sin cd Cos z

Ahnliche Reihen konnte man auch fir die umgekehrte
Aufgabe finden, bey der wir uns aber hier nicht langer auf-
halten wollen.

4. 8 Ist in den Gleichungen des §.2 a—a, a' = a
wahre und scheinbareRectascension des Gestirns, und b =p,
b' = p' die wahre und scheinbare Poldistanz desselben, so ist
die Poldistanz des Beobachters B = go—y und dessen Rect-

ascension A= t, wo t die Sternzeit der Beobachtung ist.
Setzt man dann N = o, so ist
Sin p Sina—Sin g*Gxs9Sint
SinpCosa—Sint6Cos 9 Cost ’
(Cos p—Sin@Sin9) Cos &
CotgP  gupcosa—qgjnjjjSax9Cost ’
SinASinp' Cos &'
Sinz;  SinpCosa.—sin4> Cos 9Cost
Setzt man aber N = t—go°, so hat man

Sinp Cos (t—a) —Sinto Cos 9
Cotg(t-—a.)=--------- 8 pHH . ——
Sm p Sin (t— a)
(Cos pj—Sin Jo Cos 9) Sin (t —a)
Cotgp . Sinp Sin (t—a) '
Sin ASin p'Sin (t—3)
Si1Z)= &+ _ - P

Sinp §m (t— a)
I.  Auch hat man unmittelbar
. SinA
Sinzr —
Vi1 + Sin503— 2 Sin 6d Cos 4
WO cosiji = Sinp Cosf Cos (a — 0 + Cos p Sins ist, und
dann ist
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SinA
Sinp'Cosga'— N) = ~7~-[Sinp Cos(a — N)
—sSin GCos 9Cos (t—N)],

/. SinA'" ) .

Smp Sm(a'-N) = QSjnp Sin (a— INJ
—sin Gcos 9sin (I—1~cf],

wo N eine willkurliche Grosse bezeichnet.

I1. Fir die Aufldsung derselben Aufgabe durch Rei
endlich hat man
a'~ a= PSin(a— t)4~ P’'Sin2(a— t)-f-~P3Sin3 (a— 1)+

(J

p— p'=Q Cos (p+ f) 4- — Sin2(p+ N)

—tQ’C°s(p+ V)—\Q'Sind(p+ f) 4-+,
Sin bcos A

ara Sing 'St
2
oder endlich, wenn man bey der ersten Potenz von G ste-
hen bleibt,
G Cos ppSin (@—1)
Sinp
p'—p= G (SinpSin 9— Cosp Cos9 Cos (t =—a)
5.8. Ist in den allgemeinen Gleichungen des §.2 a=
as=sx' die wahre und scheinbare Léange , undb = sr, b — wl
die wahre und scheinbare Distanz des Gestirns vom Pole der
Eclipt’k, so sey auch At=L und B= B die Lange und Pol-
distanz des Zeniths oder des Punctes des Himmels, nach
welchem die verlangerte Listanz r des Beobachters von dem
Mittelpuncte der Erde gerichtet ist. Setzt man dani>N= o,
so erhélt man
SinnSin X—SinG SinBSin L
A SINTLCos X—SinGSinli CosL ’
(Cos 1—SinG Cos B Cos X
Cotgir Sin7iCcsX —Sin G,6in BCosL ’
Sin ASint' CosX
Aina Sin 7 CosX—Sin GSiuB Cos L
1 7



98

Setzt man aber N = L —qgc, so ist
Sin # Cos (L — X) — Sin tt Sin B

Cotg(L — A) = Sin 7r Sir. (Ti— X)
(Cos m—Sin 00Cos B) Sin (L— X)

Cotg Tr = SinTiSin (L— X)

. Sin A Sin 7* Sin (L — X)
Sin/rm=. — U.S. W.

h7rsin (L — A
I.  Auch hat man unmittelbar
Sin A
Sin zZI'=
V 1 m+SinlB— 2 Siu55Cos (L
wo Cosip= Sin TSinB Cos (X— L) -J- Cos tCos B ist,
und dann

SinA' .
Sm # Cos (%'— N )= 's,nA £8*nx Cos (X — N)

— Sin Sin B Cos (L — N)],

Sin A’
Sin»-" Sin (X'~ N )= <777~-[Sin TrSin (A — N)
— Sinto Sin B Sin (L — N)].

I1. Fiar die Auflésung dieser Aufgaben durch Reil
aber ist

A'— A= PSin(A— L)4-iP 2Sin2(A— L)

+ Sin3(A— L) +
m— 7= Q Cos {x + 7 Q2Sin?2
— fO 3C0s3(5T+ i)— j Q4Sin4 (*r+i>) + .
Sin t6Sin B

WO F= Sin 7t

Q)SX'—X o
tgh = 2 .Co.gBundQ=ﬂ]a' Cos B ist,
Co.s(L— -J

oder, wenn man bey der ersten Potenz von to stehen bleibt,
00 Sin BSin (X— L)

7 — 7= to (Sin# CosB— CoswSin BCos (a— L)).

. Die Lange L und Poldistanz B des Zeniths fir
man (nach S. 30) aus den Ausdriicken
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SinBCos L = Cost Cos0S
SinBSin L —Sint Cosg Cose+ Sin9Sine
CosB = —Sin t Cos 9Sin e -f- Sin 9 Cos e,
wo e die Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Zur Rechnung be-
quemer sind folgende Gleichungen (S. 29)
tgm= Sint Cotg 9

Sin (m-f- e)
tng T Smm -@t'
Cos (m e) .
CosB ——_ . —Sing
1V. Auch kann man die Berechnung derGilssenL
B ganz Ubergehen. Substituirt. man namlich die Verthe von
SinB CosL, SinBSinL und Cos B aus Ill in den drey er-

sten Gleichungen des §. 5, so erhélt man, wenn man der
Klrze wegen
tgx = Cotg9 Sin t setzt,
Sin x Siu X— Sin 05Sin 9 Sin (e 4x) Src x
Siu x Cos X— Sin JoCos 9 Cos't
[Cos x — Sin JoSin 9 Cos (e -f- x) Sec xj Cos
Cotg JU — Sin 7TCos | — Sinso Cos 9 Cos t
Sin A Cos  Siu r/
Sinz/ .y _ Cos — SiuJoCos 9COS't

Vorwandelt man in diesen drey Gleichungen dieGros-
sen A, x und ein a, p und o, so erhdlt man die drey er-
stenAdkuchungen des §. 4; und verwandelt man die Gros-
sen X und x in 90 — M und z, und setzt Uberdiess t = go"
und go-[-e = 9' so erh&lt man die drey ersten Gleichungen
des §. 3

Ex. Sey X — 18104(i' 22". 5, x = 87° 42'35". 8

= 0°59'277 , e= 23°28'0".8, Z/= 0°16'"i5".5 und
t= 209046' 7". 9, 9 = 49753'43". 9 gegeben, so findet man
nach den drey letzten Gleichungen

m\'S 181°48'5". 4, x — 88'30'58". 7und z/'=0»16 25°'5

(i. §.Endlich kann man auch aus der wahren Lage A, X
des Gestirns gegen die Ecliptik unmittelbar die scheinbare
Lage ja, pr desselben gegen den Aquator ableiten. Da diese
Ausdriucke in der Anwendung oft ndtzlich sind , so wollen
wir sie zum Beschlusse dieses Gegenstandes aufsuchen.

7*



100

Aus den drey senkrechten Coordinaten
X = pSinirCos X, Y= pSinjtSinx, Z= pCosjr,
welche die Lage des Gestirns gegen den Mittelpunct der
Erde in Beziehung auf die Ecliptik bestimmen, wird man
die Coordinaten X' Y' Z, welche die Lage des Gestirns ge-
gen den Mittelpunct der Erde in Beziehung auf den Aquator
bestimmen , durch die Gleichungen finden
X=X
Y = YCose—ZSine
Z'= ZCose-J-Y Sine
Die Lage des Beobachters gegen den Mittelpunct der
Erde aber wird, ebenfalls in Beziehung auf den Aquator,
durch die den 3 Y Z parallelen Coordinaten bestimmt.
x=rCos9Cost, y=rCos9Sint, z= rSin9

und daraus folgt unmittelbar fiir die Bestimmung der schein-
baren Grossen a p' und p oder /y
X'—x= p Sinp' Cos a
Y —y= p Sinp'Sina
Z —z= p'Cosp.
Setzt man also der Kiirze wegen tgu = tgw Sina, so er-

halt man
Cos 71 Sin (u— e) Secu — Sin ZSCos 9Sin t

a Sin TiCos X— Sin55Cos pCos t
£Cos 7iCos (u— m Sec u-— Sin CSSin <p]Cos al
Sin 7t Cos X— Sin 55 Cos pCott
f Sin A . Cos a'Sia p'
Sin 7iCos X— SiuS5Cos 9 Cos t
Ex. Ist X = 93°37'26", Tr= 88°5g'3i", G = i°0'Bk,
e = 20°27'5g'y zl— 0°55'12”7, i83°17'5i"'und
9 = 49°53144/, gegeben, so findet man durch die drey letz-

ten Gleichungen

a= g3“is'si", p'= 66"16'54und 1 — 0°33'24",
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or le sumn-r X .

R ¢cf raction

i.§. "VN7ens man die die Erde umgebende Atmosphére
als aus concentrischen Schichten bestehend annimmt, deren
Dichte nach einem gewissen Gesetze verénderlich ist, so wird
ein Lichtstrahl, wenn er einer dieser Schichten sehr nahe
kémmt, von derselben m einer Richtung angezogen werden,
welche auf der Oberflache dieser Schichte in dem Puncte,
In welchem das Licht der Schichte begegnet, senkrecht steht,
wenn die Wirkung der Korper auf das Licht nur in sehr
kleinen Entfernungen merkbar ist. Sind also x und y die
senkrechten Coordinaten eines Lichtpunctes, wodurch die
Entfernung desselben «eon einer jener atmosphérischen
Schichten ausgedrdckt wird, und nimmt man die Axe der x
parallel mit der die Schichte in dem Einfallspuncte berih-
renden Ebene und die Ebene der x y als diejenige an, wel-
che durch die Normale der Schichte in dem Beriihrungs-
puncte und durch die Richtung des Lichtstrahls geht, so hat
man, nach den ersten Grunden der Mechanik, die Glei-
chungen

d=x

dy
wo P die Kraft bezeichnet, mit welcher das Licht in der
Richtung der y von der Schiefe angezogen wird, und wo dt
das Element der Zeit ist. Multiplicirt man die erste dieser
Gleichungen durch dx und die zvyeyte durch dy, so gibt
die Summe ihre Integrale

dx3+ dy2
--------- =.2/P dy-f- Conslant.
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wo die Gonstante die Geschwindigkeit des Lichtes n der
Entfernung von der Schichte ausdriickt, in welcher dieWir-
kung der Schichte auf das Licht noch nicht angefangen hat,
oder fur welche t= gist. Nennt man also ¢ die Geschwin-
digkeit des Lichts im leeren Raume und v die Geschwindig-
keit desselben in irgend einem Puncte der Atmosphére, so
geht die letzte Gleichung in folgende imer
V= cat 2/Pdy.
Das Integral/pdy wird irgend eineFunction der Dichte
p der Luft seyn, daher wir dieses Integral durch 2kp vor-
stellen wollen, wo k ein noch zu bestimmender Factor ist,
so dass man hat
vi= ¢+ 4kp
Tst nun u das Loth aus dem Mittelpuncte der *rde auf
die Tangente der Curve, welche der Lichtpunct in der At-
mosphare beschreibt, so hat man, da sich bekanntlich bey
allen Bewegungen durch Centralkrafte die Geschwindigkeiten
verkehrt, wie die Lothe aus dem Centralpuncte auf die Tan-
gente der Bahn verhalten

S

u= ~oder u — —-------—-- 1

v t-4kp
wo S eine Constante bezeichnet. Um diese Constante zu be-
stimmen, sey z die scheinbare oder beobachtete Zenilhdi-
stanz des Sterns und a der Halbmesser der Erde, so ist,
wenn dei Lichtstrahl die Erde berihrt, u’=aSin zund zu-
gleich, wenn die Dichte der Atmosphére an der Oberflache

S

der Erde gleich der Einheit gesetzt wird, u' = - -
\/V -t-4k

Setzt man beyde Ausdriicke von u' gleich, und nimmt man
auch den Halbmesser der Erde fir die Einheit der Entfer-

nungen an, so ist

S = Sinz.yV-J-4k und daher die vorhergehende Gleichung

Sinz. Vi+ —
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Nennt man aber dr den Winkel, welchen zwey néachste
Tangenten der Curve unter sich b Iden, so hat man.

du
V (H-x)5—
wo die Entfernung des Punctes der Curve von dem

Mittelpuncte der Erde, und dr das Element der Krim-
mung jener Curve, also auch das Element der gesuchten
Refraction r bezeichnet. Substituirt man in der letzten Glei-
chung den vorhergehenden Werth von u, so hat man, da

2kudp
du=— tt: ist’
Ca '
fck . «/ 4k
dpsinz. y i+ —
dr=
4Kp, / 4 kp 4k ~
vV Cl+ x)’ — (I +'~7)Sm'1z,

und das Integral dieses Ausdruckes wird die gesuchte Re-
fraction r geben.

I. Um diese Gleichung leichter zu integriren, sey

| ) 2k 4k 2a
%" i — s und c*+_471Z< = aoder o i—2a" so hat
man
apsinz. 4 %0
L T
2ap / | 2ao0 2a
(I + Mmoo - rofl+ e — i+ e )Sin3z
i— 2a i— s) ~ x— 2 i 2
s
oder wenn man Zahler und Nenner durch (i— s) (i— 2 a) >

multiplicirt

—adp(i—s)Sinz
dr = -

(i —2a-t-2ap)yrx— 2a-t- 2ap— (| —w)2Sin2z
Da aber die Grosse a gegen die Einheit sehr klein ist
(man hat nach den Beobachtungen nahe a= 0.0002g), so ist
von fi— 2a-f-a2p) der grosste Werth gleich a fuar p= i
und eben so der kleinste Werth gleich i — 2a furp = o,
so dass man statt dieser Grosse fi — 2a-f-2ap) ohne merk-
lichen Fehler das Mittel aus jenen beyden aussersten Wer-
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theri, oder die Grésse (1 — a) nehmen kann. Da endlich
auch s gegen die Einheit sehr klein ist, so wird man die

Grossen a s und s3vernachlassigen kénnen, und daher statt
der letzten Gleichung die folgende erhalten

a
- = dRSinz
dr= e oder endlich
\/1—2a-f-2ep— (i — 2 s)Sin’ z

a -
L dpSlnz
v 2s—2a(l—p)+ (i— 2s)Cos'z

2. §. Um diesen Ausdruck zu integriren, muss man
erst die Abhéangigkeit der Grdossen p und s oder man muss
das Gesetz kennen, nach welchem die Dichte der Atmo-
sphare von der Hohe derselben Uber der Erde abhangt.
Allein dieses Gesetz ist noch unbekannt. Nehmen wir indes-
sen an s=R (i — p), wo B eine constante Grosse bezeich-
nen soll, so wird die letzte Gleichung

dr— oder
V2R (I —p)—2a(l—p)-f-[i — 2B (I —p)] Cos’ z

:d
a2 am z
dr= e
\/Cos' z+ [2,3Sin"zm-ja] (1—p)
Integrirt man diesen Ausdruck nach der bekannten
Formel
d x 2 -
fommmeee = "frV A — Bx
so erhalt man
a
®inl
r=Const-f - — alCos'z+ 2B Siu’ z—sa—(2j3Sin'z—2a)p’
RBSin'z—a

Nimmt man dieses Integral zwischen den beyden Gren-

zenp= o und p— 1, so erhalt man

Sinz

———eee- (\/C03324 2|3 Sin3z — 2 a— Cosz) oder
P Sin’'z —
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---------------------------- oder endlich
m\fCos3z+ 2R Sin'ze

2a
(I — a) Sin i'
Cosz+\/2(R—a)+ (I—2RB)Coslz

Da nach den Beobachtungen die Grosse B nur klein und

nahe gleich 0.002 ist, so ist | — 2/3= o0.gy6 oder nahe
gleich derEirmeit, und wir werden daher in dem Nenner
des letzten Ausdruckes um so mehr (i — 2R) Coslz = Cos3z

setzen koénnen., da fur grossere Zenithdistanzen der Einfluss
dieses Gliedes nur sehr klein ist. Man hat sonach fur uie ge-
suchte Refraction r den Ausdruck

Sin z
J - *® " P a)
Cosz+ V"2 (B— a)+ Cos2z
Nimmt inan nach den neuesten Besthnmungen die Gros-
sen a=0.Qo002gi28 und B= 0.0022gi28, so ist
120". 2 Sinz

r= T — 51« < ()
Cosz+y 0.004-+-C°s' T

Um diesem Ausdrucke eine zur Rechnung bequemere

\/o0.004
Gestalt zu geben, sey tangip~- ~ "—) so ist
120". 2 9
T— — ZL Sinztang - . .o ")
V o0.004

und nach dieser letzten Gleichung ist die Tafel X1X von
z= o bis z= 85° berechnet worden.

3. §. Die letzte Gleichung der S. i03, die wir so eben
ter der Voraussetzung s= B (I—p) integrirt haben, lasstsich
auch nochin dem Falleinlegri en, wenn man zwischen s
und p d:e Bedingungsgleichung aufstellt

l—s=[i—2]i — p)]lm,
wo m eine vrillkirliche Grésse ist. Setzt man namlich der

Kirze wegen

[l — 2«(l —p)] s 1z= Gb>,
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so gellt jene Gle';hung in folgende uber

—dw
dr =
2m—i)\/i—ua
Integrirt man diesen Ausdruck von p= o bis p= 1,
das heisst, von B= Sinz bis

Sin % a -
am— (i — 2 a) Sill z,
2a
so erhéalt man
il
r= i-(z—AreSi'n[(i—Za) *.Sinz]) oder
amH
Sin[z— (2m— i)r]= (i— 2a)  Sinz,
woflir man der Kiirze wegen setzen kann
MSinz= Sin(z— Nr) . . L1,

wo M und N constante Gréssen sind. Diese Form (I1) der
Refraction hat zuerst Simpson gefunden. Sie gibt

Sinz:Sin(z— Nr)= i:M oder
Sin z-f-Sin (z— Nr) :Sinz— Sin (z— Nr)=i+ M:i— M
oder
N 1— M N
‘g7 r= — 7 e o e )

we'ches die von Bradley aufgestellte Form ijt, die sich auch
auf die Gestalt r= Atgz— B tg3z-f-G tg5z — bringen lasst.
1. Auch lassen sich die Gleichungen (11) oder (111)
eine einfache Transformation auf die Gleichung (l) zurtck-
fuhren. Die Gleichung (Il) gibt ndmlich
M Sinz= SinzGosNr — CoszSinNr.
Setzt man in diesem Ausdrucke SinNr = Nr Sin I" und

CosNr = i — fN JraSin’ i, so erhalt man fur r eine qua-

dratische Gleichung, und daraus
— Cosz -f-\f2(i — M) Sin’z-3 Cus’ z

N rSin I" =

am z
oder wenn man diesen Ausdruck durch

Cosz+V”"2(i — M) Sinsz-f-Cossz multiplicirt und dividirt,

dt



107
2(i—M) Sinz

N Sin i"

Cosz+ \f2(l m M)Siu' 7+ Cos’' 7
oder da M nahe gleich der Einheit ist, anndhernd wie zuvor
2(1 — M)Siu z
IS Sin 1"

Cosz-|-\/2 (I— M)+ Cos'z
welches wieder nie Form (I) ist. Setzt man

2(1—15)
'3Vsin i" ==12° /-2 un® 2Cl— M) = 0.004, so findet man

M — 0-998 und N = 6.864052,
und mit diesen Werthen von M und N gehen also die Glei-
chungen (11) oder (111) ebenfalls die Zahlen der Tafel X 1X
von x = 0 bis z— 85"

4, §. Diese Werthe von a und B oder M und X , ¢
auch die daraus abgeleiteten Zahlen der Tafel beziehen sich
auf einen bestimmten Zustand der Atmosphare, fur welchen
das Barometer 28 Par. Zolle und das Quecksilber-Thermo-
meter Reaumurs o Grade zeigt.

Nehmen wir nun an, dass fur einen &andern Zustand
der Atmosphére, fur welchen die Hohe des Barometers gleich
b und d:e des Thermometers gleich t ist, die Refraction
gleich r' seyn soll, und setzen wir der Kiurze wegen B = 28
Par. Zolle.

Man hat daher
dr dr

Setzt man diesen Ausdruck zur bequemeren Berechnung

durch Logarithmen gleich

so wird man die Werthe der beyden Exponenten n und n
auf folgende Weise finden.
Esist (1 -f-mt)“mrm 1— nmt+ und eben so

und daher der letzte Ausdruck von r'

» (h
r= r—mnrt+rn ~ — 1).
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Vergleicht man diesen Ausdruck mit dem vorhergehen-
den oder mit

=r+oHB(b-Sb

so erhélt man

i .dr B#dr
e T (L
dr
Es ist daher nur noch Ubrig die Werthe von — und
aade
I. Es war (8. 2)
2a
l-a) Sim* -5"*2
r—: ----(-------) ------ oder
Cosz+ vy 2(8— <z)4- Cos’ z
r__' w X ol Bt €05 il 2y

?—a)Smi" 2p-—1
Nimmt man an, dass die Ausdehnung fned Volumens
atmosphéarischer Luft fir jeden Grad Reaumur gleich m
=0.00455 sey, so wird man in dem letzten Ausdrucke von
r, um die wahre Rectascension Bn r zu erhalten, die Grosse

a
ain ——r. 7 und
3 in
verwandeln. Bringt man diese Anderung von a wegen der
2a
Kleinheit von a nur in dem Zahler des Ausdruckes 1= a—an,

so erhdlt man aus dem letzten Werthe von r fir die wahre
Refraction

8ab Sinz N2 (i+nit)(3—a)+ Cosaz— Cosz”™
(1— &) Sin1* (1-f-mt)F v 2 (1 -f-mt) (B— 1) §
2 ab Sinz
(1—a)Sinl"(1+ mt)lB\f2(3—a) ‘1 ‘I_~nll (B— 0)
Cos z

V* iR — a)
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a
Es war aber 1—-_—--3/—??(1—17, = i20". 2 und
— :5.8i14;
V2(@3—a  \/o.oo4
also ist auch
igoo". 53 b Sin »
(z-hm t)*B  {V 1+ m «8n 4 Cosz)2— 15.8n 4 Cos zj.f
und daraus folgt,
dt
b = r und
dr' 2mr’ igoo/. 53mb Sin z

i+ mt j~+ mt)aB\/1+ mt+ (iSes8114 Cos’ z)a’

also auch, wenn man in diesen Ausdriicken t= o und b= B

oder r'= r setzt, n
dr r dr lgoo". 53 inSin z
ab= "bund T t= -2mr+"' . .
2\A + (i5.8ii4 Cosz)»
dr dr

Substituirt man diese Werthe von 4L und di in den

vorhin gefundenen Ausdricken von n und n', so hat man
g50Sin z
n= 2 - und n ==1i,

ry 1+ (i5.8114 Cosz)a
und daher wenn r die mittlere Refraction der Tafel fur

B= 28 und t= o0 ist, die wahre Refraction
b

TT
(i +mt)>
. Noch muss bemerkt werden, dass die Hohe b

Barometers durch die von dem an seiner Scala hadngenden,
oder durch die von dem inneren Thermometer abb&ngen-
de Correction auf die Temperatur des schmelzenden Eises
gebracht werden muss, indem man die Grdsse b durch
TJr;"O'.'G(!)'O'Z'Z_S'F multi;glicirt. Ist also m =0.00455,

m' = 0.000225, b die HOhe des Barometers in Par. Zolle
und t t' die Hohe des dusseren und inneren Therm. Reaum.
so st
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mtJ Vi+ m'tv'

5.8. Wir haben bisher nur die Refracuon den Beobach-
tungen gemass bis z= 85°dargestellt. Fur grdssere Zenuhdi-
stanzen gibt die Gleichung (1) des 8. 2 die Refraction gegen
die beobachteten zu klein, und es scheint daher nothwendig,
die Refraction fur die letzten funfGrade unter einer weniger
beschrankten Hypothese fiir die Abhdngigkeit der Grdssen p
und s, als in § 2 geschehen ist, zu bestimmen, obschon
auch dann die Beobachtungen der dem Horizonte zu nahen
Gestirne nicht ganz befriedigend dargestellt werden , da die
Dinste und Ungleichheiten der untersten Schichten der At-
mosphére zu viele Anomalien erzeugen, die sich der Rech-

nung nicht wohl unterwerfen lassen. Bessel nimmt in sei-
3 s
nem Fundam. astronomije p= £ 1 an, wo e die Basis

der naturlichen Logarithmen ist, und bestimmt daraus eine
sehr umstandliche Formel, nach welcher auch die l.e. S. 45
enthaltene Refractionstafel berechnet worden ist. Da diese
Tafel die Beobachtungen sehr genau darstellt, so ist es in-
teressant , zu sehen , ob sie nicht auch durch eine einfachere
Formel dargestellt werden kann.

Die Gleichung | des §.2 hat die Gestalt

ABSinz
r = . . (A)‘
Cos ¥+ YA’ + Cos’i

wo A und B constante Gréssen und zwar B die Horizontal-
Refraction fur z = go° bezeichnet. Nach Bessels erwédhnten
Tafel ist B = 2i66'.8.

Da dieser Ausdruck die Refraction von z=o0 bis z= 35°
sehr genau darstellt, so ist es wahrscheinlich, dass man da-
durch auch die Refraction der funf letzten Grade erhalten
wird, wenn man in ihr die Grésse A mit den wachsenden
Zenithdistanzen nach irgend einem Gesetze langsam abneh-
men lasst. Sey z. B. R die mittlere Refraction der Tafel der
Fund. astr. und

A= at+ bR+cR2+dR\

Um die Factoren a, b, ¢, d zu bestimmen, findet man
zuerst aus jenen Tafeln fur kleinere Zenithd' Glanzcu, wo man
die Grdssen b, ¢, d vernachlédssigen kann, den Werth von
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a= 0.05320. Rennt man dann fdr -gend einen gegebenen
grosseren Werth von z die Refraction r jener Tafel, so fin-
det man den Werth von A unmittelbar durch die Gleichung

(A), oder bequemer durch die Ausdricke
B

tgiji— 'Sinz und A= — Cosz.tg2f.
So geben die Tafeln fur
z= T77°....R= 244'-°7 alsoauch A = 0.0527i3
85 584". 61 0.05094x
89 1478".20 0.044558
Suhstituirt mandiese Werthe vonA und R nebst
a= 0.05325 in der Gleichung
A= a+bR+cR’'+ dR3
so erhdlt man drey Gleichungen, aus denen man die Werth«
von B, C und D finden wird. Man wird so erhalten

B = — 0.000000 60173
C = — o 000000 007138
D = — 0.000000 000002412

so dass daher ist
A = — 0.05325— (0.779g40i7 — 7) R
— (0.8535765— 9)R 1
+ (0.3823773 > 12) R3

wo die Factoren von R, R% R3schon Logarithmen sind.
Mit diesem Werthe von A gibt dann die Gleichung (A)

tSx= ¢™NJT' R=2i66"8S:.iz.tg - ... (B).
Pie folgende kleine Tafel ist nach den drey letzten Glei-
chungen berechnet worden.

z . A R R DifFerei
nach den vorherge- nach den Tafeln
henden Gleichungen in Fund. astr.

5°..0.053247 .... 5". 04....... 5".04....
10.. .0.053243 ... 10.16 e 10.i5....
20.. .0.053234 <ee  20-97 ... 20.95. ...
30...0.003222. ... 33.26.eeeennnn. 33.22 .. OO{;
40.. 0.055205.... 48.30........ 48.26.........
50.. 0.053176 ... 68.54.... 68.48.... oadb
60.. 0.053122. s 99-4% ... 99.34 - o O
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z. ¢ A R R Differenz
nach §'n vorherge- nach den Tafeln
henden Gleichungen iu Fund. astr.
70" ...0 .052ggo0... . i56”.g0.... .. i56'.75...
80. ...0.002427...,. 5i5 .10....
81. ...0.052277 348 .i3__ o o8
83....0.05i8i8.... 438 .25....
85....0.050¢94i 584 .57.... .. 584 .61...
87....0.049018.... 855 11.... ..0.86
89. ... 0 044557..* *1478 16....

Man muss noch bemerken, dass diese Tafel der Fund.
astr. die mittlere Refraction R fur b = 27 .773 Par. Zoll und
t=s+ 7044 Reaumur gibt, und dass Besselspater aus sei-
nen eigenen Beobachtungen gefunden hat,dass diesammt-
lichen Zahlen dieser Tafel durch i.00328 multiplicirt wer-
den sollen. Bringt man diese Verbesserung an und reducirt
man Uberdiess die Tafel auf b= 28 und t= 0, so hat man,
wenn R die Refraction der Tafel Fund. astr. und r die Re-
fraction unserer Tafel X1X bezeichnet,

r=R. (1.0i3ii)(i.033908)",
wo man R aus der vorhergehenden Gleichung (B) erhélt.
Nach r';ser Formel sind die Refraciionen der letzten funf
Grade unserer Tafel berechnet worden. So ist z. B. furz 85

Nach Fund. astr. . . . logR = 2.76683 und n= 1.i25
logi.oi3n . .. 0.00566
nlogi.o33go8 . . . 0.01626

logr= 2.78875

Die drey angehdngten kleineren Tafeln zu Taf. X1X ge-

ben die Werthe von

b

158 fur das Barometer b Par. Zolle ,

Ti m{'fUr das &aussere Therrn. Reaum. |
1
T+#m't
so dass die wahre Refraction r ;st
b 1 /o 1 NI

fir das innere Therm. Reaum. t’

r 1'28 " 1-f-iu*t" vi + iutJ—
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Ex. 1. Sey z = «76»45'0", b 1=26.7, t = +2o0unJ.
t= 4- 25°

z gibt logr=:2.5¢g8¢ und n= x.020
b
b - - logg— 9.9794 tgibt — 0.0468

I+ 10S ;~ ~ = 9-99&0
(— 0.0468) n= — 0.0477
logr' = 2.3286

r= 2i5". x= 3'33". x.
Ex. Il. z= 84°23'54", b= 28.75, t'= — x4°.0 und
t— — x8°. o0
z gibt logr = 2.7476 und n”~=1.08x
b 0.01x4 tgibt 0.0372
t' 0.00x4

(0.0572)n - 0.0402

63x".g = 10' 3i".g
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Y orle sung X

HeUocenti'ischer und geocenlrischer Ort der Planeten und
Kometen.

i.§. Ausser unserer Erde gibt es noch viele andere
Himmelskdrper, die sich in elliptischen Bahnen um die Son-
ne, die einen der beyden Brennpuncte dieser Ellipse ein-
nimmt, bevffigen, und die unter dem Namen der Planeten
und Kometen bekannt sind.

Die Puncte, in welchen die Ebene der Bahn des Pla-
neten oder Kometen die Ecliptik durchschneidet, heissen die
Knoten der Bahn (S. 75), und zwar der aufsteigen-
de < (flg. 5) der,von welchem der Planet sieh Uber die Eclip-
tik oder gen Norden erhebt, wahrend der andere entgegen-
gesetzte der niederst™igfee-nde Knoten y ist. Die beyde
Knoten verbindende, durch den Mittelpunct der Sonne ge-
hende Gerade ist dieKn otenlinie. Dm Winkel der Ebene
der Bahn mit der Ebene der Eclip'ik ist die Neigung der
Bahn. Die grosse Axe AP der Ellipse heisst auch die Apsi-
de nlin e oder diedoppelte mittlere Entfernung,
und von ihren beyden Endpuncten ist der P, welcher der
Sonne am néachsten liegt, die Sonnennédhe oder das P e-
ri heli um, der andere entgegengesetzte A. aber die Son-
nenferne oder das Aphelium. Die ~Entfernung des
Perihekums von der Sonne Mittelpunct ist die kirzeste

D istanz FP, die Entfernung FM = r jedes anderen Punc-
tes M der Bahn von der Sonne Mittelpunct aber ist der Ra-
diusVector, so wie der Winkel PFM = v die wahre

Anomalie (S. 56) dieses Punctes M.

Sey F Y diR' Linie der Fruhlingsnachtgleichc, also, da
F 'Y*und F B in der Ebene der Ecliptik liegen, V F B die
Lange des aufsteigenden Knotens, die wir kunlt g durch k
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bezeichnen wollen. Man nehme eben so in der Ebene der
Bahn selbst, von F <> ruckwarts einen Winkel B FB

= B HYialso fi F B = k, so heisst der Winkel BF P = TI
die Lange des Periheliums und BF M = 1 dieL &dnge
des Planeten in der Bahn , und der Winkel, tvelchen
F y mit dem auf die Ecliptik proiicirten Radius Vector r
bildet, die reducirte Ld&nge oder die Ladnge des Plane-
ten in der Ecliptik, welche letzte wir durch 1 beze.chnen
wollen. Der Unterschied 1 — 1 heisst die Reduction. Der
Winkel des Radius Vectors F M mi der Axe der Ecliptik
heisst die Poldistauz p des Planeten und sein CompljK
ment zu go die Breite desselben. Endlich nennt man noch
den Winkel B F MiAi das Argument der Breite und
(jFP = b die Distanz des Periheliums vom Knoten. Die
Neigung der Bahn gegen die Ecliptik, welche wir durch n
bezeichnen wollen, nehmen wir immer zwischen den Gren-
zen 0° und i80° an, so dass alle Korper, deren Neigung
kleiner als go° ist, eine rechtlaufige Bewegung (von West geil'
Ost) haben, wahrend alle Ubrigen Sich riucklaufig odei von

Ost gen West bewegen.

2. 8. Dieses vorausgesetzt, hat man
Distanz des Periheliums vom Knoten ua= n — k
Argument der Breite - u= v-j-ea= v-J-A—1
Ladnge in der Bahn - I'= u k= \-\-TI
Reduction - - - - - - - F=l=u-f-k — 1,

wo man auch fur ricklaufige Bewegungen <o= k— T und
ii — v— 77-f-k und fur die Reduction u+ 1— ksetzen kann.
Das sphérische Dreyeck aber, welches von den Verlan-
gerungen der Linien F undwon der Projection der
h M in der Ecliptik, gebildet wiA, gibt folgende Ausdricke :
ebédpl — k)= Cosntgu
Cotg p= tgnSin 71— kJ
Cos p= SinnSot .
Cosu
n p"_—Cos ('|l— JAA
wo p die ans der sonne gesehene Distanz des Planeten von
dem Pole der Ecliptik bezeichnet.
Auch hat man fir die Reduction
Sin(u— (1— k)) = Sin uCos (1— k) — Cos uSin 1— k).
R*
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Aber CosuSin (1— k)= SinuCos (1— k)Cosn und

Cosp
Sinu= T_r]ln , also ist auch

n
Sin (u-f-k— ) — tg Cos p Cos (I— k)

n
—mtg “ Cotg p Cos u und eben so

n
Sir(u-f-1 — k)=Cotg;; Cos p Cos (i— k)

n
= Cotg'aCotgp Cosu.

Ex. Ist u= i2705 55”und k= ri2°i’30" und
n= 2°29’47” so ist u-p k m = 0°i'34".2
1= 23g78'0g". 2 und p= 88°0 32".8.

3. §. Die Gleichungen , welchg .wir S. 6Gjfur die E
gegeben haben , werden hier auch fur die Bestimmung des
wahren von dem Mittelpuncte der Sonne gesehenen oder
des heliocentrischen Ortes der Planeten und Kometen
gelten. Ist also T die Umlaufszeit des Planeten um die
Sonne, t die Zeit seit dem Durchgénge des Planetpn durch
sein Perihelium, a und as die halbe grosse Axe seiner Bahn
und die Excentricitat derselben, so hat man

r=a (11— 1Cos u'9x1

wodurch man v und r oder die wahre Anomalie und den

Radius Vector findet.
Aus v aber findet ingn das Argument dep,Breite u und

daraus lund p durch die Ausdricke des 8. 2
u= v-j-T— k
tg(l— k)= Cosn tgu
Cotgp= tgnSin 1— k),
wo lund p die aus dem Mittelpuncte. der Sonne gesehene
oder die heliocentrische wahre Lange und Distanz des Plane-
ten \on dein Pole der Ecliptik ist.
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4- 8. Es sey nun eben so A und n die wahre von dem
Mittelpuncte der Erde gesehene oder die geocentrische
Lange und Distanz des Planeten von dem Pole der Ecliptik
und p die Entfernung desselben von der Erde.

Um die Grossen A, jt und paus 1, p und r zu finden,
muss man offenbar auch die Lage der Erde gegen die Sonne
kennen. Sey also, analog mit dem Vorhergehenden, L und P
die von der Sonne gesehene oder die heliocentrische Lange
und Distanz der Erde von dem Pole der Ecliptik und R die
Entfernung der Erde von der Sonne.

Bezeichnet man der Kirze wegen die Projection der
Grossen r, p und R auf die Ecliptik durch r', p und R' oder
setzt man r'= rSinp, p'= pSinitund R'= RSin P, so hat
man, wie S. 82, wenn N irgend einen willktrl.chen Winkel
bezeichnet, die Gleichungen

p'Cos (A N) =r"Cos (1— N) — R' Cos (L — N)
p'Sin (A— N) = r'Sin 11— N) —R'Sin (L — N)
pCotg ««= r' Cotg p— E."'Cotg P.
Setzt man in diesen Ausdricken z.B. N= f(I-J-L), so
erhalt man

"r-ZRftgKl— L)’
Sini (1— L)
p=(r+ R) — "~ (l+1gyg

r' Cotgp — R'Cotg P

und durch diese Gleichungen findet man den geocentrischen
Ort ATt p der Planeten aus dem durch die Tafeln gegebenen
heliocentrischen Orte 1p r derselben.

Ex. Seyu = 212°i3 20".9, logr = 9.668747
k= 46"37".7, n—700'g”. L
Daraus findet man durch die Gleichungen des §. 2
1= 258°4'5g”.0 und p = g31bfi 38”. 3.

Ist Uberdiess L = i5°5g 35".9, logR = ¢g.999077 und
Pc=go0, so findet man nach den Gleichungen des §. 4
geocentrischen Ort des Planeten in Beziehung auf die Ecliptik
A= 2i4°41'0". 3, Tr= 91°21'11".9 und logpf= o0 .i0833638
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Sucht man endlich aus A und jt die geocentrische Rect-
ascension a und Distanz p von dem Pole des Aquators, so
findet man nach S. So, wenn e= 23°27'52' 4 die Schiefe
der Ecliptik ist,

a= 2i1°56'i3". 2 und p = io422'11". g.

5. Ehen so kann man auch umgekehrt, den helioce
trischen Ort u und r des Planeten finden, wenn der geocen-
trische Ort % &p und der heliozentrische Ort L P R der Erde
gegeben sind. Da aber die Grosse p nicht durch die Beobach-
tungen unmittelbar gegeben wird, so wollen wir an ihrer
Stelle die bekannten Gréssen k und n substituiren. Setzt man
dann P ==go, da die Erde sich immer sehr nahe in der
Ecliptik bewegt, so hat man

rCosu — R Cos (L — k)= pSina Cos (A— k)
rSinuCos n— R Sin (L — k)= pSinnSin (A— k)

r SinuSinn= pcCos ic

D ie Division der beyden letzten dieser drey Gleichun-
gen gibt

rSinuCosn— RSin (L — k)

. . :tg 3rSin (A — k) oder
rSinu Sinn

RSin (L = k)
r Sin U Cosn — Sinntg7tSin(X— k) o
Ehen so gibt die Division der ersten und di'tteu dieser
Gleichungen

rCosu— R Cos (L — k)
¥ m = t g5rCos (A k),

oder wenn man den Werth von rSinu aus (l) substit lirt,
R (Sinntg 71Sin (L— X)-)-Cos n Cos (L— k))
rCos u Cosn — Sinntg &#Sin(A — k)
Die beyden Gleichungen (1) und (I1) geben daher die
beyden gesuchten Grdssen u und r.
Cos (L— k) Cotg #t

Setzt man der Kurze wegen tg A = — un<h

Cotg %
— , so erhalt man
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Sin A tg(L — k) n R Sin B Sin (L — k)
tgu=" ISin(:\+-11) und r= =, (/B— n) Sinu '
R Sin B Sin (L — k) Sin n rSinuSinn
und daher auch p= s Mein n): 3t— T

Ex. Ist A= 8o0°, 3= 80", n= 5° k= i5° L~Go”und
R = 1, so findet man u= 02°52'12".41 logr= 0.208g25
undlogp = ¢.8n i56.

I. Wére nebst den geocentrischen Gréssen A und 7r und
dem heliocentrischen Orte der Erde L und P noch aus den
Tafeln der Radius Yector r gegeben, so hatte man die Glei-
chungen

rSinp Cos 1= R SinP CosL-J-pSin jtCosA

rSinp Sin1l= R Sin P Sin L + pSin ttSin A

rCosp= R CosP -J-pCosn
und daraus wiurde man den heliocentrischen Ort des Plane-
ten oder die Gréssen lund p auf folgende Art finden.

Quadrirt und addirt man diese drey Gleichungen , und
setzt der Kurze wegen

Cos i/= SinP Sin tccos (L —*A)-{- cos P Cosjt,
so erhélt man

r2= R 2+ p3-j- 2R pCos ¢ also auch

p= Vr2— R2Sin"N— R Cos -f

Da so die Grosse p bekannt ist, so hat man
R Cos P+ pCos Tz

Cosp= - - ,
R Sin P SinL -f-pSin jrSin X
Sin 1= n und
ramp
R SinP CosL + 0Sin7.Cos X
Cosi=

N
rsin P
Il. Zwischen den Gréssen L, 1 Aund R', r', p',denPro-
jectionen von R, r, p auf die Ecliptik, haben Uberhaupt fol-
gende Gleichungen Statt:
R"Sin(l— L) = p'Sin(A— D 1
R'Sin (A— L)=r'Sin (A— 0) | und
p'Sin (A—L)=r'Sin(l— L) J
R'Cos(l— L)-|-p'Cos(A— D= r 1
rrCos(A — )— R'Cos(A—L)=p" /-
rcos (l1—L)—p Cos(A—L)= R"J
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Endlich ist in dem ebenen Dreyecke, welches von den
drey Seiten R' r' und p' gebildet wird ,
der Winkel zwischen R' und r' an der Sonne oder die Com-
mutation =1 — L
der Winkel zwischen r'undp’ an den Planeten oder die jahr-

liche Parallaxe e=A— 1
der Winkel zwischen p’'undR an der Erde oder die Elonga-

tion= 180— (A— L).

6- 8. Um noch zu untersuchen , welchen Einfluss klei ne
Anderungen in der heliocentrischen Lage des Planeten au
die geocentnsche Lage desselben haben, und umgekehrt
werden wir die drey ersten Gleichungen des §. 4 in Bezie-
hung auf alle in ihnen enthaltenen Grdssen ausser R' und L
differentiiren. Man erhélt so, wenn man !N=o0 setzt,

dp'=dr' Cos (1— A)— r d1Sin (I— A)

r'd1 dr'
dA= ~-; Cos 11— A)+ —rSin(l— A
? ?

dr
djts=— m~Sin2K(Cotgp — Cotg icCos (I— A))
U . .
— ~ Sin #Cos & Sin (I— A)
2
I'dp SingTi
p' ' Sin3p
und eben so fir den heliocentrischen Ort

dr'= dp'Cos(A— D) — pdASIn(A— )

dp’ p'dA
dl=— Sin (A— D)+ -~-£ 0s(l —
dp'
dp= — ~” Sin2p (Cotg t— Cotgp Cos (A— D)
p'dA
— —— SinpCospSin(A— )
p'djr Sin3p
1" Sin 3rt’

Setzt man den ersten dieser drey Gleichungen auch
noch die Ausdricke hinzu, welche aus den DiiTerentialien
dei Grossen R' und L in den Gleichungen des §. 4 folgen,
so wird man die Anderungen des geocentrischen Orts oder
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dp', d\ und d7 erhallen, wenn d1, dL . . die gcgebe-
nen lieliocenfrischen Anderungen des Planeten und der Erde
in derselben Zwischenzeit bezeichnen.

7.8. Beschliessen wir diesen Gegenstand noch durch tine
andere Auflésung des schon in 8.4 betrachteten Problems,
und suchen wir aus dem heliodentrisohen Orte des Planeten
oder aus den Grossen r, u, n, k und aus dem gegebener)
Orte L , B, P der Erde, unmillelbar die geocentrischc
R ectascension a und Distanz p von de& Pole des Aquators
und die Entfernung p des Plapeten von der Erde.

Bestimmt man zuerst die Lage des Mittelpuncts der Er-
de gegen den der Sonne durch die drey rechtwinkligenCoor-
dinaten X , Y, Z, wo X in der Linie der Nachtgleichen und
XY im Aquator liegt.,, so hat man, wenn e die Schiefe der
Ecliptik bezeichnet,

X = R SinP CosL
Y =R SinP SinL Cose— CosP Sine
Z=R SinP SinL SineC os P Cose.

Seyen nun xyz die den vorigen parallelen Coordinaten,
welche die Lage des Planeten gegen den Mhtelpuncl der
Sonne bestimmen , so dass man hat

X — X = p£inpCosa
y— Y = pSinp Sina
z— Z— pCosp.

Um die Grosse xy z zu finden, bestimme man anfangs
die Lage des Planeten gegen die Sonne durch die drey Coor-
dinaten x" y" z"| wo x" in der Rnotenlinie der Bahn mit der
Ecliptik undx"y' in der Ecliptik selbst liegen, so ist

x'=rCosu, y"= rSinucCosn, z"= rSin uSinn.

Gehen aber diese Coordinaten in andere X' y'z- Uber,
wovon X' in der Lime der Nachtgleichen, und x' y’'in der
Ebene der Ecliptik liegen, so ist

x'= x"Cos k— y" Sin k
y'= x"Sin k-)-y"Cosk
z'= 7"
‘ergleicht man endlich noch diese Coordinaten mit
den zuerst eingefiihrten x,y, z, von welchen x in derLin.e der
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Nachtgleichen und x y in der Ebene des Aquators liegen, so
hat man

X= X
y= y'Cose— z'Sine
z=y'Sine+ Zz Cose
Substiitirt man in den letzten Gleichungen die vorher-
gehenden Werthe von x', x" . . . so erhdlt man die Grdssen
Xyz durch rukn und e ausgedrickt. Zur bequemeren Berech-
nung dieser Ausdricke wollen wir folgende Hulfsgrdssen ein-
fuhren :

Cotgk n Cos k tgn
t8A-= — » Sin a = ,tggl= Cosk ,
Sink Cos e Sin _ Cos e Sink
® SinnCos G + e)’ n SinB '
Sink Sin e Sin if Sine Sink
A  ’Sinn Sin Gafce) ’ c Sin C

Dieses vorausgesetzt, erhdlt man die einfachen Aus-
dricke

rSina Sin (A-f-u)
rSin b Sin (B-J-u)
rSin c¢Sin(C-f-u).

Da man also die Grossen xyz und XY Z kennt, so er-
h&lt man die gesuchten Werthe von a, p und pdurch die Glei-
chungen

z—Z 1—Z .
Cot%? = X_){COS a= y:——Y— Sina,
z—Z y—Y X —X

N Cosp SinaSinp Cosa Sinp

Ex. Sey gegeben u= 2i2°i5'26".g, logr=9g.6087470
k= 46°3 7".7, n= 7»0'g". 1, e.20'27'52".4 und

L = i5°5g'55". 9, logR==9,9990770 und F= go°.

Mit diesen Grossen findet man

A = i35°50 16". 1 logSin a= g.gg83206
B 48 32 52.4 log Sinb = g .g45052g
36 35 35.9 logSin ¢ — 3 .682055¢g
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und daraus folgt

X = 0.9592530 x= — 0.0961018
Y =o0. 2522046 y = — 0.405607
Z=o0. 1094761 z= — 0.2091323

also auch geocentrische Rectascension a= 2n °56'i 3'\2
geocentrische Poldistanz p = i04“22'12". 1

p— i.2837618
(Vergl. S. 118)

8. 8. Das zuletzt angezeigte Verfahren ist besonders ds
sehr vortheilhaft, wenn man mehrere geocentrische Orte des-
selben Planeten oder Kometen , z. B. fur eine Ephemerile zu
berechnen hat. (Vergl. Calendariographie S. 223 u. fFj

Von den angefiihrten Hulfsgréssen sind a, b, c resp. die
Neigungen der Ebene der Planetenbahn gegen die coordmir-
ten Ebenen der yz, x z und xy, und eben so A,B, C die
Winkel der Knotenlinie der Bahn in der Ecliptik mit den
Knotenlinien der Bahn in denselben coordinirten Ebenen der
yz, xz und xy, wo xy die Ebene des Aquators xz die des
Colurs der Nachtgleichen und yz die des Colurs der Solsti-
tien ist. Um diess zu zeigen, sey (fig. 2) P der Pol des Aqua-
tors A Q , so wie y B die Ecliptik und FD N die Planeten-
bahn, also PQR, Py Rund Ay Q resp. dieEbene deryz
x z und xy, und daher auch

ERF= DQR=yRBQ = E ((>D — go» und eben so
y P=y 8=y Q= 900und
Qy B= e, BCN=n,ly C= k. Dieses vorausgesetzt, ist
=a,FC=A, REC=b, EC=B, NDQ = cund
CD = C,

(@]
zZ
o]
|

also hat man in dem sphéarischen Dreyecke BN G

Gotgk Cosk

tgAz Tosn 7 Sina = 7’57,&’ Cos 5asSin k Sinn,

in dem Dreyecke y CE

Sink Sin k Cos e
N ® ~~ CoskCosn—Sinnige’ ~inh —' Sin B ’
Cosb = — CosnSinc— Cosk Sinn Cose ,

und in dem Dreyecke Cy D
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Lin k Sin e Sin k
N —* Cos k Cos n -f Sinn Cotge’ C Siu C !

Cosc= CosnCose— Cosk SinnSine,

welche Ausdricke mit den vorhergehenden Ubereinstimraen.

Zwischen diesen Gréssen A, B, C und a, b, ¢ gibt es
mehrere Bedingungsgleichungen , die man durch die Auflo-
sung der Dreyecke FER, YED und QND finden kann.
Man erhalt namlich

Sin (A— B) SinaSinb= Cosc

Sin(B— C) SinbSinc= Cosa

Sin (C — A) SinaSinc= Cosb
Cotg (A— B) Cotg (C — A) = Cos2a
Cotg (B— C) Cotg (A— B) = Cos2b
Cotg (C— A) Cotg (B — C; = Cos2c

Cos (A— E) = — Cotga Cotgb= Sin (C— A) Sin (C— B) Sin2c
Cos (B— C) = — Cotg bCotg c==Sin (A—B) Sin (A— C) Sin2a
Cos (C— A) = — Cotga Cotgc s=Sin (B— C) Sin (B— A) Sin'b

g. 8§ Addirt man zu den Gréssen A, B, C, die Lange
des Pe lheliums weniger der Lange des aufsteigenden Kno-
tens der Bahn in der Ecliptik, und nennt man die so verén-
derten Grossen a, B, y, und bezeichnet man endlich die
halbe grosse Axe der Bahn und ihre Excentricitat durch &
und a'e, so wie die wahre Anomalie vom Perihelium durch
v, so hat man

a' (1 —

x= 7T rc”™ sinaSin(a+v)’

i1?ti ; sinbSIS - v)i
a(l—c )
1+ 6CES v SincSin (y+ v).

Noch einfacher werden diese Ausdricke fur parabolische
Bahnen, wo sie die Form annehmen

Sin (M + v)
X= m ,
Cos’ v

Sin (N + v)
y= n ’'Us’'iv ’
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Sin(P + v
Z= P' Cos' 4y

So hat man fur den Kometen von 1827 Lange des Peri-
hels 250°58.2, k=i49%39".1, n=:54“3"3, e — 23»27'. 7
und den kf msten Abstand desselben von der Sonne o. 1374991
also auch

X= 0.12547 Sin (187°58'. 9+ v) Sec3f v

y = 0.06667 Sin (33i°36'. 2-J-v)Sec3™v

z= 0.13276 Sin (270" 42’. 3+ v) Sec3j v.
D iese Darstellung der Ausdriicke von xy z ist auch sehr
geschickt, die Anderungen der Coordinaten zu bestimmen,
die aus irgend einer Anderung der Elemente der Bahn ent-

springen. So findet man, wenn a,B,y die vorhergehende Be-
deutung haben,

/ = x(Cos A Cotg a— Sin A Cotg aCotg (a-j-v)) 1
— y (Cos B Cotg b — Sin B Cotg b Cotg (B + V))

([i*) =z (Cos C Cotgc— Sin C CotgcCotg(y V) |

X"\ Cos n
dkj = x VIsif"T— 0 Cotg (a+vVv)— Sinn SinA Cotga
A / ICos cCose |
Idkj = vy C( siush — ~ Gots 03+ V) |
— Sinn Sin B Cotghb) /
/dz\ S /Cos b Sin e i
\JV = 2C(—sl~c - 0 Cot8 |
— Sinn Sin C Cotg c) »

Fertier, wenn a die halbe grosse Axe und a’' e die Ex-

2e Cos v

r.entricitat bezeichnet, undl_ rH

. 3 :< 1
c 1-1 eZ’os v a lst,

d H) (in) =—xw)
= ludGD =" >
gS) = z"1
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welche Ausdricke sich leicht fortsetzen lassen. Hat man so

die vo llstan digen Werthe von

dx=0 d+ O detNi;")cH+ o o

und eben so von dy und dz erhalten, so kann man daraus
und aus den Differentialien der in § 7 gegebenen Ausdricke
von x— X, y— Y, z— Z auch die durch jene Anderungen
der Elemente entstandenen Anderungen der Elemente der
geocentrischen Rectascension a und Poldistanz p erhalten,
namlich:
dy Cosa— Jx Sina
da = ‘-5 : und

d x dy dz
dp= — CosaCosp+ ~ SinaCosp —+inp.
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Vorlesung XII.

Bestimmung der Elemente der Planeten und Kometen aus den
Beobachtungen

r. 8. Die wesentlichen Eigenschaften der "Bahnen der
Himmelskdrper, wodurch man sie unter einander mit Sicher-
heit unterscheiden kann, oder die Elemente dieser Bahnen
sind im Allgemeinen sechs, ndmlich i) die Grosse der gros-
sen Axe, oder, was dasselbe ist, die Umlaufszeit des Plane-
ten in die Sonne , da nach dem S. 54 erwédhnten Gesetze die
eine dieser beyden Grdssen durch die andere gegeben ist.
2) Die Lange 77des Periheliums. 3) Die Excentricitat a & der
Bahn. 4) Die Neigung n der Bahn gegen die Ecliptik. 5) Die
Lange k des aufsteigenden lvnotens dieser Bahn in der Eclip-
tik, und endlich 6) die Epoche oder die wahre Lange des
Planeten in seiner Bahn fUr irgend eine bestimmte Zeit.

Unsere Aufgabe ist nun aus blossen Beobachtungen der
geocentrischen Ld&ngen A und Distanzen jtvon dem Pole der
Ecliptik diese sechs Elemente der Bahn abzuleiten.

W ir behalten auch hier dieBezeichnungen der vorherge-
henden XI. Vorlesung bey, indem wir die zu dem heh’ocen-
trischenOrte des Planeten gehdrenden Grdssen mit den klei-
nen rémischen Buchstaben Iprxyz, die zu dem heliocen-
trischen Orte der Erde gehdrenden Gréssen aber mit LP R
XY Z und endlich die zu dem geocentrischen Orte des Pla-
neten gehdrenden Grossen durch Xxp&vZ bezeichnen. Die
Projectionen derDistanzen rRp auf dieEclintik wollen wir
durch d D 5 anzeigen, und endlich dieselben zu einer zwey-
ten oder dritten Beobachtung gehdrenden Grdssen mit einem
oder zwey Strichen unterscheiden. Die Grdssen 00 und 0"
sollen nach der Ordnung die Zwischenzeiten zwischen der
2. und 3., zwischen der i. und 3.und zwischen der i. und 2.
Beobachtung seyn.
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2. 8. Da alle diese Bahnen in Ebenen liegen, wel
durch den Mittelpuuct der Sonne gehen, so hat man fir die
Gleichung dieser Ebene, wenn der Anfang der heliocentri-
schen Coordinaten im Mittelpuncte der Sonnediegt,

z= AX + By
und eben so fur die zweite und dritte Beobachtung
z' Ax'~(-By' und z" = Ax"-J-By".

Eliminirt man daraus die Gréossen Aund B,so erhalt man
0= X"z —yz")— X (y'z—yz")-Jx"(yz—yz),
welche Gleichung also ausdriickt, dass die Bahn des Plane-
ten in einer durch den Mittelpunct der Sonne gehenden Ebe-
ne liegt. Diese Gleichung kann auch so geschrieben werden:
0= y(x'z"—x"z2")—y (xz — x"z)+y" (Xz;— X'z)
o= z(x"y'— xly") — z' (xX'|yi— xy") -f-z" (xX'y — xy").

l. Sind aber f" f' f die Flachen der ebenen Dreyecl

Welche zwischen dem Mittelpuncte der Sonne, den B.adien
rr'r" und den geradlinigen Sehnen in der i. 2., in der I. 3.
und in der 2. 3.Beobachtung enthalten sind, und nennt man
abc die Neigung der Ebene der Bahn gegen die drey coor-
dinirlen Ebenen der yz, xz und xy, so hat man fur die Pro-
jeetien des Dreyeckes f" in denselben drey Ebenen
flCosa= (y'z—yZz)
f"Cosb = 7>(xz2' — x’2)
f"Cosc = -j(x'y— xy')
und ahnliche Ausdricke erhédlt man auch fiur f' Cos a
undfCosa . . Substituiit man sie in den vorhergehenden
drey Gleichungen, so ist
o= fx— f'x' + f"x"
o=fy — fy'+f"y"
o= fz f'z'4-f 2"
und wenn man eben so F" F' und 11 die Flachen der gerad-
linigen Dreyecke zwischen dem Mutelpuncfe der Sonne und
den drey Orten der Erde in der i.2.,m der i. 3. und in der
2.5. Beobachtung nennt, so ist eben so
o= FX-FX +FX" 1
o=FT-FY+F"Y [.
o= FZ-FZ'+F"Z2" )
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Il. Es ist aber x = <£-f-X=:5 Cosa-J-D CosL
y=u-|-Y=f>Sil a-j-D Sin L
z= S+ Z — bCotgTt-J- D CotgP
und eben so fur x', x"u. f. Substituirt inan diese Ausdriicke in
den zwey letzten Systemen von (1) und setzt, da die Erde
sich in derEbene der Ecliptik bewegt, P = go, so erhédlt man
fur den Planeten
o= f6Cos+ DCosL)— f(6Cosa + D'CoslL")
-f-f" (&' Cos a" -J-P' CosL") #
o=f(5Sina + DSinL) — f (S'Sma'+ D'Sin L") V.(A)
jifef" Sing'-J-D"SinL") v
o= f.bCotg #— f.b Cotg jt'-J-f' Cotg T" !
und eben so fur die Erde
o= F.DCosL— FD"'"CosL'+F 'D CosL t
o= F.DSin L — F'D'SinL'-I-F"D"'SinL t
I11. Der Abkirzungen wegen wollen wir nun folgende
Bezeichnungen einfuhren
a= Cotg trSin (X"— a') — Cotg %' SinJa,"— &)
-J- Cotg 7t"Sin (a'— a) und
A = Cotg & Sin (L —-a") —-Cotg tt" Sin (L — a")
B= Cotg " Sin (L— a) — Cotg #Sin (L — a")
C= Cotg ® Sin (L— a') — Cotg #'Sin (L — a)
und geht in diesen drey letzten Ausdricken

L tberinL so soll ABC ubergehen in A B C'
L L" - - -AB C - A'B C".

Dieses vorausgesetzt, multiplici.e man um den Glei
chungen (A) die erste durch (Sina‘'Cotg tt — Sina CotgTt),
die zweyte durch (Cos-A" Cotg #* — Cosa Cotg # ) und die
dritte durch (CosA'Sina"— Cosa"Sina), so gibt die Sum-
me dieser drey Producte

0=7f(a6-f-AD) — I''A D'-f-f _.A D
und eben so erhélt man
o= f,BD — f (a6'+ B'D') + f".B" D"
o= f.CD— f.C'D'+ f"(ab"+ C"D")
und von diesen drey Gleichungen geben z. B. die beyden

ersten
r qa
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a A'f (B'A- BA')Df-p (B'A" — B"A')D"f"

J'= ~ "1W(BDI— 3'LVv+ B"D"f") f >
s gn

und &hnliche Ausdricke erhédlt man auch fir und my .

3. 8 Ehe wir weiter gehen, wollen wir zuerst den ge-
S

fundenen Werth von jjpnaher untersuchen.

Da das Problem, dessen Betrachtung uns hier beschaf-
tiget, fur den gegenwéartigen Zustand unserer Analysis zu
schwer ist, um eine ganz strenge und directe Auflésung des-
selben zu unternehmen, so mussen wir durch irgend eine der
Sache angemessene Voraussetzung diese Auflésung zu er-
leichtern suchen. Eine solche Erleichterung besteht darin,
dass wir die zwey Zwischenzeiten der drey Beobachtungen,
oder vielmehr die wéahrend diesen Zwischenzeiten durchlau-
fenen Bogen X"— X' und X'— X sehr-klein annehmen. Se-

tzen wir voraus, dass diese Griossen X"— X', X'— X, also
auch die ihnen entsprechenden Grdssen L" — L', L'— L
der ersten Ordnung seyen, und suchen wir nun, welcher
Ordnung die Grossen a,A,B,C, .... und (AB'— A'B),
(A" B'— A'"B") .... seyn werden.

l. Sind XY Z die rechtwinkligen Goordinaten eines
sten, £ v'S! eines zweyten und E"v"S" eines dritten Punctes
im Raume, so ist bekanntlich der sechsfache kérperliche In-
halt der Pyramide, welche zwischen diesen drey Puncten
und dem gemeinschaftlichen Anfangspuncte dieser Goordi-
naten enthalten ist,

6P=£(YE"— Xu")—e"(Y!'-XV')+Z (£V'— £"V)
und wenn der erste dieser drey Puncte in der Ebene derXY
liegt, so ist Z= o oder
6f = a (YE"— X v")—a"(YE£— XVv).
Substituirt man aber die Werthe
£= SCosX und X = DGos L
u=5SinX Y= D3inL
2= 06Cotgjr Z=DGotgP = o
in dem vorhergehenden Ausdrucke von A, so erhélt man

| (Y Xum)— £"(Y Xu)_ t(YI1*—=X«)—g" (Y Xu)

N .Sin n'Siu 7t" SiuP
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oder endlich, wenn man p— p — R = i anniinmt,
A .Sinn Sinx"SinP—2 (Y — X i¥)— 2" (Y S!— Xu").

Daraus folgt, dass jede der oben eingefiiiirten Grdossen
A, B, C, A" . . . mulliplicirl in die Sinus der drey in ihr
enthaltenen Poldistanzen gleich ist dem sechsfachen Volum
der Pyramide, deren Scheitel im Mittelpuncle der Sonne,
und deren Basis das Dreyeck ist, welches die drey in ihr
enthaltenen Orte des Planeten und der Erde an der Sphare
des Himmels bilden, wenn man die Halbmesser dieser Sphé-
re gleich der Einheit nimmt. So ist also ASinjr'Sin n S.nP
gleich dem sechsfachen Volum der Pyramide zwischen der
Sonne, der Erde in der I. und dem Planeten in der Il. und
I1l. Beobachtung; B Sin %Sin n' Sin P das sechsfache Volum
der Pyramide zwischen der Sonne, der Erde in der I. und
dem Planeten in der I.und Ill. Beobachtung u.f.; und eben
so ist endlich auch aSinTrSin jr finir" das sechsfache olum
der Pyramide zwischen der Sonne und dein Planeten in der
1. 1l. und Il1l. Beobachtung.

Da wir nun %" — V, V—- A L'— L =« . als dieGros-
sen der ersten Ordnung-angenommen haben, so folgt, dass
auch die Gréssen A, B, C, A' . . als Grossen der ersten
Ordnung zu betrachten seyn werden, wahrend die Grdsse
a im Allgemeinen eine Grosse der dritten Ordnung vorstellt.

II. Um nun auch zu sehen, zu welcher Ordnung die
Ausdricke (AB'— A'B) zu zahlen sind, so findet man durch
Substitution
AB' — A'B = Cotg»r'. (Cotg tSin (L'— L) Sin (A"— A") 1

| — Cotg jr'Sin (L’— L) Sin (A;'— A) -
( Cotgjr'Sin(L— L) Sin (& — A) )
oder
AB'— A'B = aCotgnSin(L'— L),
oder da a der dritten und D — L der ersten Ordnung ist,
so muss der Ausdruck (A B'— A'B) und eben so (A'B'— A'B")
zu der vierten Ordnung gezahlt werden.

I1l. Nach dem S. 54 angefihrten Gesetze bewegen sich
alle Kdrper unseres Sonnensystems so, dass ihre Radii Vec-
tores in gleichen Zeiten gleiche RA&ume oder gleiche ellipti-
sche Seetoren beschreiben. Sind aber, der obigen Voraus-
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setzung gemass, die Zwischenzeiten der drey Beobachtungen
nur klein, so wird man anndhernd annehmen kénnen, dass
nicht die elliptischen Sectoren, sondern dass die Flachen der
ebenen Dreyecke f f' f', welche zwischen diesen Radien und
den geradlinigen Sehnen enthalten sind, den Zeiten propor-

tional besch:'f)‘)en éirfn, der d?lmanéi]at

nd

Sehen ww nrl zu,felche Folgen diese bloss genaher-

ten Werthe von r"und - auf die daraus zu findenden Werthe

von 6,6'und b" haben kdnnen
£ o
IV. Substituirt man diese Ausdrucke von ~ und |{ in

der ersten der Gleichungen (G), so erhalt man

o} A'D' g" A"D" AD

0 [¢] 0 a a
und da in dieser Gleichung, ausser 5, alles bekannt ist, so
kénntekman aus ihr den Werth Von 6, und eben so aus den
beyden &andern Gleichungen (C) die Werthe von o und b"
finden, wodurch allerdings'schon sehr viel fur die Aufldsung
unsear Aufgabe gewonnen ware. Allein wir haben oben ge-
sehen , dass die Grdéssen A', A" . . der ersten, und d der
dritten Ordnung ist. Wenn daher die bloss gendherten Wer-

6
the von 0 und O auch nur einen Fehler der zwe\}/ten Ord-

nung enthalten, so entstehen daraus, wiedie letzte Glei-
chung zeigt, fur die Grosse b viel grossere Fehler der Ord-
| *. .o o«

nung Null, so dass, wenn der Fehler in ~ oder —
nur z.B. als ein Differential der zweyten Ordnung angesehen
werden kann, doch der daraus entspringende Fehler in b
schon als einei’endliche Grosse betrachtet werden muss. Da
sonach die'Fehler der Hypothese in den daraus zu suchen-
den Werthen von $sehr vergrosr ert erscheinen, so sind
diese Gleichungen (C) zur genauem Bestimmung der Grds-
sen §, b’ und b" eigentlich nicht, mit Vortheil anwendbar.

al
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V. Anders aber verhélt sich diese Sache , wenn man
diesen Gleichungen (C) nur die Verhaltnisse der drey Gros-
sen 5, 5', 5" abzulritnn sucht. So gibt die erste dieser Glei-
chungen, durch die zweyte dividirt, den schon oben ange-
fuhrten Ausdruck
5 A'f* f (AB'— A'B) Df+(A"B'— A'B")D"f" f
S=—FT R'(BDi—B D'f'+B'D" F) B
Da aber nach dem Vorhergehenden die Grdssen B B’,
B'B', B'B" der zweyten, und (AB'— A'B), (A"B'— A'B")
der vierten Ordnung sind, so wird, wenn man in der Sub-
6 a £ p -
stitution von— und — stattf7“ und f—r selbst einen Fehler
e a
der ersten Ordnung begeht, der Ausdruck
(AB'-A'B) D£-4 (A"B'— A'B")D" 0" 0O
B'(B DO—R'D'O'+B"D"0") 6
nur noch um eine Grodsse der dritten Ordnung fehlerhaft
A'e'
seyn , wahrend B,~-um eme Grosse der ersten Ordnung feh-
lerhaft ist, so dass man daher in der vorhergehenden Glei-
chung den letzten Theil derselben, bey einer ersten Annédhe-
rung , ganz weglassen kann, ohne dass dadurch der Fehler
S
der Hypothese in dem daraus geschlossenen Werth von
.ergrossert wird. Wir haben daher zur ersten Bestimmung
der Verhaltnisse der Werthe von 5,5 und 6l die unserem
Zwecke sehr angemessenen einfachen Gleichungen

5 A'f’

a =— F 7

s B'f"l

) (D)
j,)= — ft

s" c'f

>

n welchen man in einer ersten N&herung
£ o} o
setzen wird.

VI. Noch muss bemerkt werden, dass man an den Gr
sen f f'f", wenn bereits der Radius Vector r' der mittleren
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"Beobachtung gegeben ist, eine kleine Verbesserung anbrin-

gen kann.
Ist namlich ja— 0.0172021 (S. 63), so hat man nach
den ersten Grunden der Mechanik
dav , pi' duy’ y'y'
dta r'a = ound 31_2. rs
wo dt das Element der Zeit bezeichnet. Allein nach dem
Taylor'scben Lehrsatze ist auch
dx' g"' dx
x= X-€e&-"T+TT -~ -1nd1
dz1 (04 d x'
X"=x"+ e-Tr + — e«dF" +
mit den analogen Ausdrucken fir yy wund zz".
Ist also, wie zuvor, ¢ die Neigung der Ebene der Bahn

gegen die Ebene der x y, so hat man

2fCosc= x'"y' Xy = Cl~ 6Vv'3
und eben so

2f'Cosc=x"y—x y " = (1— (E)
ke" i@ 6"h *

2f"Cosc= x'y— xy'= dt (1— 6r,alJd
wok=y'dx'— x'dy' ist.

4. 8. Nach diesen Vorbereitungen wollen wir nun
Aufldsung unserer Aufgabe vornehmen , und dazu die zweyte
der Gleichungen (C) beniltzen. Diese ist

«fo'’= BfD-B'f'D'+ B"f"D".

Analog mit diesem Ausdrucke hat man auch fir die drey
Orte der Erde
o= BFD — B'F'D'+ B"F"D".
Nimmt man dabey auch auf die Gleichungen (E) Ruck-
sicht , so werden von den beyden vorhergehenden Ausdru-

cken der erste
B'D" BDS+ B " D " H - aee"N
“F '4 o+ 2r'JJ'
und da auch
kO @ S'N.
2F CosO0O =" (1 — 67" J ist,
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so ist auch anndhernd der zweyte jener Ausdricke

o= BDO+ B"D"0"— B'D'O (i - i 00">J.

I. Eliminirt man aus diesen beyden Gleichungen die
Grosse B D 0-J- 3" D" 0" und lasst man die hdheren Poten-
zen von ji weg, so erhadlt man

2a foi i N D'
V*) T ~ 0—

Verbindet man diesen Ausdruck mit dem bekannten’

r'2= D'2-}-5'2Cosec2*ma+ 2D'5 Cos (L'— A")___
so wird man aus diesen beyden Gleichungen die zwey in
ihnen enthaltenen unbekannten Gréssen r' und 5 finden kén-
nen , und dann ist nach den Gleichungen (D)

A'9’

6= - g— .5 und
C'O<

5= — BO7'5"

Il. Kennt man aber 6 und 5", so kennt man auch r und
, S0 wie die Coordinaten xyz und x"y"z", welche den he-
liocentrischen Ort des Planeten in der ersten und dritten
Beobachtung angeben. Es ist namlich

r

r2= D2 +V Cosec2jt -f-2D 5 Cos (L— A)
r'2= D"2-J-S'2Cosec2n" + 2U" &' Cos (L" — A")

x= bCos A-J-D Cos L und x"= 6"Cos A"-f-D/CosL"
y= 5Sin A-j-D Ein L y" = &'Sin A"-f-D" Sin L"
z= SColgjr z"=;5"Cotgjr".

I1l. Kennt man aber diese Gréssen, so wird man auch
die Neigung n der Bahn gegen die Ecliptik, die Lange £
ihres aufsteigenden Knotens wund endlich die Differenz
(u"-— u) der beyden heliocentrisclien Langen des Planeten
in der Bahn, oder, was dasselbe ist, die D'flerenz der wah-
ren Anomalien oder auch der beyden Argumente der Brei->
ten (S. n 5) finden kénnen. Es ist ndmlich, wie man leich
siebt, '
= rCosuCos £ — rSinu CosnSin Q
y rSin uCosncCos Q -J-r CosuSin Q und
= rSinuSin n.

x

N



Entwickelt man die dhnlichen Ausdriicke von x"y" z" in
der zweyten Beobachtung, so erhélt man nach einigen leich-
ten Transformationen

yz'— y"z= rr'sin (S— u)Sin n Sin &
Xz"— x"z= rr"Sin (U"— u) SinnCos R
Xy”"— x'y= rr"Sin (u"— u) Cosn

Die zwey ersten dieser Gleichungen geben die Grosse 12
und rr"Sin (u"— u)Sinn, also auch, da rr" schon bekannt
ist, die Grdsse Sin (tVi— u),Sinn, und die dritte Gleichung
gibt Sin (u"— u)Cosn, also findet man aus ihnen die drey
Grossen (u”— u), B und n.

5. 8. Wir sind also durch das Vorhergehende in
Stand gesetzt, aus blossen Beobachtungen von drey geocen-
trischen Langen und Poldistanzen eines Planeten die. Radii
Vectores r und r'~und die Differenz der wahnen Anomalien
u*— u der ersten und dritten Beobachtung wenigstens anna-
hernd zu finden.

Um aber aus diesen drey Stucken, verbunden mit der
Zwischenzeit 0'= t der Beobachtungen, die elliptischen Ele-
mente abzuleiten (denn die beyden bereits gefundenen Ele-
mente n und B beziehen sich nur auf die Lage der Ebene
der Bahn), wollen wir zuerst die Differenz der beyden excen-

trischen Anomalien , die v.ir e und e¢” nennen, suchen.

u"—u
Sey die bekannte Grosse N = b und die unbe-

eif— e
kannte = g
Ist aber, wie S.56, a die halbe grosse Axe und ae die
Excenlricitat der Bahn, so ist
r=:a(i— «Cos e);
also auch
e"+ ¢
r'-J-r = 2a(i — eCos “ Cos Q).
Aus den Gleichungen S. 56 findet man aber, wenn v
die wahre Anomalie bezeichnet,
\Y e, 7 a(i+'e

(



i37
also isl aucli, da h — -2 = - ist,

Cos h = Cos Cos — 1-Sin Sin - oder
2 2 2 2

Cos li .\ft r1' e"+e
________ =Cosg— eCos —— . . ().

. . e//+ e
Substituirt man diesen "Werth von £Cos R in der

vorhergehenden Gleichung , so ist

Cosli.\frr" \/rr*"Cos'h+2»(2a —r— r")

CosgE= 2a oder

r-f-rn— 2Cos h Cos e.v/'r r"
a= — asiv, — e e m
Ist aber t die Zwischenzeit zwischen der ersten und letz-
ten Beobachtung und ji = 0.0172021, so ist (S. 56)

Z'= e"— e— £(Sine"— bine) oder
It P,i -1- P

= 2g— 2£SingCos
a7

oder, wenn man in dieser Gleichung den Werth von
A e+ e

aus (1) substituirt, /

A "
3=2g —Sin2g 2(ZoshSing.§//r—r
ada

oder endlich, wenn man auch hier den Werth der Grdésse a
aus (I1) substituirt,

wo der Kiirze wegen gesetzt wuirde

v/r" + v
1+ 21= — Undm=
I. Die Gleichung (Ill) enthalt bloss die unbekannte
e"m e
Grosse g = —-— , und kann daher zur Bestimmung dersel-

ben dienen. Um dieses bequemer zu thun, sey x= Sin2ig,
also die Gleichung (I11)
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] i /i e— Sin 2gN
m=e+*v+<y+xy{ *sia.- >
2g— Sin2g
Man setze X = m, Hp~t , so ist, wenn man diesen
ihin3g
Ausdruck differenl rt,
2(x — x2 — = 4— (3—6x)X
Setzt man also X = | (i + “x+ Rx3-j-)x3-J-..), so er-

halt man, wenn man diesen Werth von X und sein Diffe-
rential in der letzten Gleichung substituirt, und die Facto-
ren der gleichen Potenzen von x gleich Null setzt,

6 8a "ioB 12V
a= 5'8_ 7 Y= ""9_"'6_ 1
also auch
4 , 4-6X i 4-6-8x2 | 4-6.8.i0x3
X = 3 HT6 A 3.5.7.9 +

Setzt man daher wieder

X = 'B5----4~7----r. , sohat man
£=x— <hx
und aus diesem letzten Ausdrucke wird man fur jeden klei-
nen Werth von x die Grdsse £ leicht finden. Substituirt man
namlich in ihm den vorhergehenden Werth von X , so er-
halt man, wenn man die funften und hoéhern Potenzen von
x weglasst,
£=0.067143 x’ -j-0.0330i6 x3-J-0.020542 x'1. . (I11)
Unsere vorhergehende Gleichung ist aber

i fSen-syT.
m= (I+ x) ' +7

Setzt man also

m m’

so wird jene Gleichung

(y-Dy’
Q:
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e

Il. Um daher die Grosse x = Sin3-jg= Sin3 4

finden , wird man so verfahren:
Da £ mmer nur sehr klein ist, so vernachlassige man
in einer ersten Naherung diese Grisse £ géanzlich und setze
m’
Q= rI rr;
dann suche man v aus der Gleichung

1 g P r - . <>
ma
und xausx = ~ — 1 . . . (2)
Mit diesem Werthe von x suche man £ aus
£= 0.067145x3-J-0.033016 4“0.°20542 x* . . (3)

und damit wieder Q aus Q = -1 . . . @

und dar>:t ,.ieder y aus (1) und x aus (2), wodurch man ein
verbessertes £ aus (3) erhalt, mit welchem man wieder Q aus
(4 und y aus (1), x aus (2) . . erhalt, welches Verfahren
man so lange fortsetzen wird, ms der neue Werth von £
von dem unmittelbar vorhergehenden nicht weiter verschie-
den ist. Kennt man so endlich den wahren Werth von x, so
ist auch g aus der Gleichung x=Sin 2”-g bekannt.

Die Auflésung der kubischen Gleichung (1) zu erle:chtern,
kann man, wenn man einen ersten gendherten Werth von
y kennt, aus der Gleichung (1) den Werth von Q fur zwey
angenommene Werthe von y suchen, zwischen welche jener
erste gendherte Werth von vy féallt.

Um dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen sey
h= 3i°27'38" 32, logr = 0.4282792, logr" = 0.4002033
und t= 269.88477 Tage, so ist

log m3= 9,353065i und 1= o 0833565¢.

Damit erhalt man den ersten genaherten Werth von Q

Q= 7—-Y= 0.245i45i ,;

¢
also auch aus (1) . . logy3= 0.1722683
2 . .. x = 0.06D2775
(3) . .. £ = 0.000253i

(4) . .. Q =0.2450779;
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und mit dem letzten Werthe von Q wieder

aus (1). . . logy2= 0.i722303
2) ... x=0.06529078
(3) ... £= 0.0002532

und da dieser Werth von £ von dem vorhergehenden nicht
mehr verschieden ist, so ist x= Sin2jg = 0.06529078.
Die oben erwdhnten zwey Werthe von Q sind hier
Q * loy’
0.245 0.1721887
0.246 0.1727218
wodurch die Auflésung der Gleichung (1) sehr erleichtert
wird.
e'—.e
6. 8 Nachdem nun so die Grosse g = gefunden
ist, hat die Bestimmung der elliptischen Elemente Kkeine
weitere Schwierigkeit.
Man findet ndmlich die halbe grosse Axe a aus der Glei-
chung (I1) oder aus
2fl-f-Sin’i g) Cos)i. r"
8 Sin“g
D en halben Parameter p findet man aus
r rr'.v.Sin2h
vAip= — — '
P
und die Exeentricitdt c aus e'z= i a*
Aus den Gleichungen S. 56 erhéalt man

v"+v (r"—r)Sinh
tg — = — -

2 2Cos g. Vit r"— (r+ r") Cos h
V' — v
und da man schon h= ) kennt, so kennt man auch

die beyden wahren Anomalien v und v", und daher auch die
Lange IT des Perihetums.
Aus den Gleichungen des §. 4-U |, erhdlt man namlich

das Argument der Bi eite u in der ersten Beobachtung durch

z
- >
rBinn
oder wenn u nahe an 90" oder 270" ist, durch

xCosQ+ySinf
Los u= ,

Sinu =




idi
und dann ist die Lange des Periheliums
TI— u— v+ &.

e"+ €
Die Grésse — aber findet man aus der Gleichung
e+ e
rr—r= 2aeSingSin — — ;
e" — e
und da man bereits §= - kennt, so kennt man auch

e und e”.
Endlich ist die mittlere siderische Bewegung wahrend

der Zeit t gleich , und die mutieren Anomalien des Plane-
alT

ten in den beyden Beobachtungen
M = e— «Sine und M”"= e'— «Sine",

Ft
deren Differenz daher ebenfalls gleich — seyn muss.

aT
In unserem Exempel findet man
log a= 0.4424661 logp=0.4396235
«= 0,080768 #=146"0 53 .6
v= 28g°7 3¢g". 75 v'= 352°2'56" 3¢g

M = 2g7°4x' 35”.65 M" = 355°i5'22". 49

und die tagliche siderische mittlere Bewegung

—j = 769", 6755.
aa

7. §. Die vorhergehende Auflésung kann nicht als ¢
ganz genaue gelten, well ihr die anféang.iche bloss genéherte
Bestimmung von r' und & aus den beyden Gleichungen des
§. 4-1 zu Grunde lifgt.

In der Austibung, wo man von e.nem neu entdeckten
Himmelskérper anféanglich bloss eine gendherte Kenntniss
der Elemente sucht, wird man aber jene Auflésung meistens
mit Vortheil anwenden kénnen. Wer diesen Gegenstand wei-
ter verfolgen und unter gewissen Bedingungen eine ganz
strenge Auflésung des Problems kennen lernen will, wird
sie 1s Gauss Theoria Mot. Corpor. doel. finden. Hier mag es
hmreichen, den Gebrauch der vorhergehenden Ausdricke
durch ein vollstandiges Beyspiel zu zeigen. Wahlen wir dazu
folgende drey Beobachtungen der Vesta.
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1807 mittl. Zeit Paris geoc. Lange geoc. Poldistanz
24 . April 9“5'i6".5 A.= 174" 7'55.2 jr= 88°22'3539
2g.April 843 42.2 A= 173 44 21 3jt'=88 40 17'.4

4.May 822 01.2 A"= 173 3533.0 4"= 88 59 20 .8

Fur diese Zeiten geben die Sonnentafeln wahre Lange
der O + 20".

L = 2i5°42'55"5 logD =0.0028540
L'= 2i8 3322.4 logD =0.0034240
L7=223 23i5.5 logD "=0.0039670

und daher 0= 4-9g855208 Tage
0= 9.9706405
0"=4.9850i97

Damit findet man nach 8 3
log a=5.3424727
logA = 7.62140.48, logB =7 .g368504n, logC = 7.6514254
log A'= 7.6337450, logB'=7.965i452", logC'=7.6756959
logA"=7.6808882, log B'= 7.9887417% logL "=7.69g56gi8

Die beyden Gleichungen in 8 4)1. sind also
IN757,—rl3g, — 0.64836i6=0

rs— 1.0i58g50 — 0.i5552190'— 0.0170896 %
wo die uberstrichenen Zahlen schon Logarithmen sind.
Aus diesen Gleichungen findet man (nach S. 57)
logr'= 0 3477013 und log 4= 0.i3g0755
und daher auch
logd = 0.12868 5 und log 6“= 0.1506780.

Weiter geben die Gleichungen des §. 4i H.

logr= 0.34883 logr"= 0.34676
logx= 0.33748“ logx"= o.33025"
logy = 9.62437" logy"= g. 72797"
logz=g.44191 logz"=g.43977
Die Gleichungen in 8.4? I1l. aber geben
log(yz''— y"zj =8 .5046i also auch Q — 102» 18' 10"
log(xz" — x"z) = 7.84523“ n= 7° 8'ib5
log(xy" — x"y) =9 41707 u'— u = 3 2'3o7

Héatte man auf diese drey Beobachtungen die oben er-
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wéhnte genauere Methode der Theor. Mot. Corp. coei. ange-

wendet, so wirde man gefunden haben

logr = 0 .3480342, also jene Bestimm, zu gross um o . 00080
logr"=0.34636i2 o . 00040
u"— u= 3°2'i4*8 0°.0 i5".2

Suchen wir daher mit dipsen verbesserten Angaben die
chiptischen Elemente nach 5. 5 und 6, so ist

-v
h= —-— = —-— = i°3i'7". 40, t= g.9705405 und da-
her (nach 8 5) 1= 0.0001766, log m2=6.5243749 und

ml
(nach 8 5,11.) Q= 7 r= o0.00040i2g5
a
Die oben erwédhnte kleine Tafel zwischen Q und vy ist
Q log y2

0.0003 0.0002894

0.0004 0.0003858

0.0005 0.0004821

so dass aus dem vorhergehenden Werthe von Q folgt
logy2= 0.00038705,

ma
X= — -—1= 0.00010758,

welches nahe £ = 0 gibt, so dass man hat
logx = 6.1975011 = logSin2i g oder
g=—, = 1°26"18". 66
Mit diesem Werthe von g findet man aus §.6
loga= 0.3726028
logp= 0.3689094
£= 0.0920261
- -— = 308°8'27". i3 also e = 306°42'8". 47
e'= 30g 34 45-79
= 303J52'0".23also v= 302°20' 52". 83
v"=305 23 7-63

Mittl. Anom. in der I. Beob. M = 3i0° 55'47 «io5
1. - - M"= 3i3 38 35.827

2

Differenz 2° 12'IR". 722 =Q 168".j22



oder mittlere siderische Bewegung in der Zwischenzeit

“1= 9768". 722.
aa

Das Argument u der Breite in der ersten Beobachtung
x Cos B v Siu R
findet man aus Cos U= ---—-mm-mmmmommmemmoe o , also mit dem vo-
rigen Werthe von x,y, und B, da logr =o0.3480542 ist,
u= 88°59'40" und daraus di2 Lénge des Periheliums
A= u—v+ B =248°36'87".

Addirt man diese Lange des Perihels zur mittleren Ano-
malie M der ersten Beobachtung, so erhdlt man fur die Zeit
der ersten Beobachtung die mittlere Ld&nge des Planeten in
der Bahn oder die E po che gleich

199° 32' 44" fur 1807 Ap. 124.378663i mittl. Zeit Paris.

Wir haben daher folgende Elemente der Vesta:

mittl. LAnge fir 1807 April 24. 57866 - - - - i9g°32'44"
halbe grosse Axea - - - - - - - - - 2.35832
halber Parameter , - . . . . . . - 2.53855,
Excentricitat e - 0.09203
Lédnge des Periheliums 77- - - - - - - 248° 36'57"
Lange des aufsteigenden Knotens 8 - - - - 102 18 10
Neigung gegen die Ec'iptik n - - - - - 78 i5
tagliche tropische Bewegung - - - - - - 979". 896
8. 8. Setzt man aber die Bahn des Kérpers paraboli

voraus, so wird dadurch die Auflésung unseres Problems
sehr erleichtert, da die Bestimmung der grossen Axe, die hier
unendlich ist, weglallt. Diese Voraussetzung ist, wenigstens
in einer ersten Ndherung, bey den meisten Kometen erlaubt,
da ihre Bahnen gewdhnlich sehr excentrische, Ellipsen si.id,
und da diese Kdorper, wegen ihres schwachem Lichtes, mei-
stens nur in der Gegend ihrer Sonnenndhe von uns gesehen
oder beobachtet werden kénnen. Nimmt man némlich die
Abscissen x von dem Perihelium auf der grossen Axe und
nennt man p den halben Parameter der Bahn und a die halbe
grosse Axe, so hat man bekanntlich fiar die Ellipse
p xa
jN=2px — —
und lur die Parabel
y'— 2p X
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Aus diesen beyden Gleichungen folgt, dass die Differenz
der Quadrate der Ordinaten y in der Parabel und in de.;

Ellipse gleich
px*

oder, wenn e die Excentricitat der Ellipse bezeichnet, gleich
(I_ eQY

ist, und dass daher die Ellipse der Parabel fur denselben Pa-

rameter um so ndher kommt, je grdsser aie grosse Axe, und

je grosser die Excentricitat e ist, und dass endlich dieser

Ubereinstimmung bcyder Curven in der Nahe des Perihe-

liums, wo x sehr klein ist, am grdssten seyn wird.

l. Ehe wir aber an die Auflésung unserer Aufgabe geh
wird es gut seyn, zuerst einige Ausdricke der Parabel zu ent-
wickeln , die uns bey jener Auflésung von Nutzen seyn wer-
den.

Nennt man r den Radius Yector, v die wahre Anomalie
vom Perihelium und p den halben Parameter der Parabel, so
ist die Gleichung dieser Curve (S. 65)

2 Cos <
fur eine zweyte Beobachtung ist also auch

p
— 2C052§’

Diese beyden Gleichungen geben sofort

Cos -
ode
Cos -
/r V- \% \VAR S
vV o o= ;Fos — Sin tg
Sin *
oder,7wenn man 5% = _P_st*zG
21
v \%
Cotg ----------
2 Y 2 1
Sin “

Die erste Gleichung aber gibt
i
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2 A\VARN
. Cosz~ ~{/rr- 1

so dass man also durch die beyden letzten Ausdricke die
Grdssen p und v finden kann, wenn man r, r* und v'— v
kennt.
1. Fiar die Ellipse hat man, wenn u die excentris
Anomalie bezeichnet (S. 56)
a a r .
Cosv= ~(Cosu— e) und 5inv=5"“ V 1 *x ~xpue
also auch
-rr'Cos (v— Vv')s= a2(g— Cosu) (t— Cos u')
+ a2(j — t1) Sinu Sinu.
Nennt man aber k die geradlinige Sehne zwischen den
Endpuncten der beyden Radien r und r', so ist

k2= ra-|-r'2— 2rr'Cos(v— v'), also auch

i/ — u Ju
k2= 4a2Sin2— — (i — MCos2——) . . . (i)
Es ist aber (S. 63 und i40
pt
—= u £Sinu, also auch
az

tt(v—1t) u + u u/—u

'—————;— = u'— u— 2t Cos , Sin“'2 .o (2
: vy

r
Endlich ist; = 1— tCosu oder

u' +u u'—u
r—&—r— 2a— 2afCos ~y 0052 ————————— ,
das heisst, wenn man der Kiirze wegen y = 2a— r'— r setzt,

u'+ u 7
eCos = — —

u/+u
und wenn man diesen Werth von s Cos— ~— in (1) und (2)

substituirt, wo 6= t'— t die Zwischenzeit der beyden Be-
obachtungen ist,
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. u' U 1— Cos (u'— u)
Es ist aber tg8mmmmem— oE(*T":T)r und
u/ U 1-3Cos(u" L
Cos2 5 = 2 s

also ist auch die erste der Gleichungen (3)

+ 2 Gos U’ ~ I"€o0s2(u' — u)

oder auch

c°s(«'-")= Orr) Ctt)

w u ™~ om m
Setzt man daher

7+ A 7— «k

— "= Cos aund = Cos 3, so ist
2a 2a B

Cos (u'— u) = Cos aCos B -fr Sin aSin B= Cos (a— R) ,
und daher
7 — k 7+ Kk

uU—u=[— a= AreCos 2a —-Are Cos--—z--é--:

und Uberdiess
R— a SinR —- Sin a

tg —— =tg Cos 3+ Cos a
7 — k .. 7+ k
Sin Are C 0§ --—--—--—--—- Sin Are Co s —-——-—----
ja 2 a

7 — k 7+ k

2a 2a

und daher auch die zweyte der Gleichungen (3)

1:0 =,b—-a—-yth_ aod’er
«7 a 2
aizAre.C%'s3 _ ArecCli 2a
7— «k 7+ k

*

— Sin Arc-Cos 24 {-Sin ArcCos 2.

FO
111 Mfctf/aiis dem letzten Ausdrucke von~fnr die Ellipse
a

m*
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den analogen fur die Parabel abzuleiten, wird man in ihm
den Werth von a unendlich gross, also

y + k y— k
Cosa= m--—--- undCos/3= --—-—-
2a 1 2a

gleich derEinhe t annehmen, und a— Sina = j Sin3a setzen.

Es ist aber a= Are Cos —' und Sin az=, Sin Are Cos

2a 2 a
also geht die Gleichung a— Sina=z ~Sin3a in folgende ‘iber
y+ k y+ k
Are Cos — Sin Are Cos ----— =
2a 2a
y+ kVI
=ra(i — Cos2Are Cos J2,
= I ( A
/y + ItA2 Aa-r'—r+ kvV
da man namlich hat | - a-J = 1 — J
(r+ r— k)Vv 2(r+ r— k)t (r'+ r— 1+
2a J 1 2a 4 a2
(r'+r — k)

Ganz eben so findet man auch

y— k ) y (G ) f
Are Cos — i Sin Are Cos -

und daher hat man fir den gesuchten Ausdruck in der Pa-

rabel
3 £

6ji.6= (r'+ r+ k) — (r'+ r— -kt

g. 8. Nehmen wir nun wieder drey beobachtete geocentri-
sche Langen A, A, A" und Poldistanzen n" an, und su-
chen wir daraus die Elemente der Bahn unter der Vorausse-
tzung, dass diese Bahn eine Parabel ist.

l. Mit der S. i2g angenommenen Bezeichnung lon

A‘= Cotg Sin (L1- A") - Cotgt. Sin (L'- und

c'= Cotgtw Sin(L'- Ay — Cotgy Sin(L'- a)
suche inan

c'o
m==+e7 und b ~

so findet man, analog mit S. i55
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r =D' -|-6’ Cosec’ ff-]|-2D 5Cos (L—A) . . . (1)
r2= D"'-Hin26 Cosec2ff'"+ 2mD" 5Cos (L" — X"). (2)
und fur die Sehne k zwischen den beyden &ussersten Beob-
achtungen
k2= (X" — x)" —j-ly" — y)' 4~ (z"— m)2 oder
k' .f=r2-]-r"" — 2m 62[Cos (X— A")-f- Cotg ff Cotg ir"]
— 2mD 5Cos (X"— L) — 2D" 6Cos (A— L")
— 2DD" Cos(L— L")
Endlich bat inan noch, wenn O die Zeit zwischen der
ersten und dritten Beobachtung bezeichnet und
ji= 0.017202 ist,

1 S
6/i0' = (r'+r+ k) — (r"4-r— k) . . . . 4)
D iese vier Gleichungen (1) . . (4) geben (nach S. 5y)
die Grdossen r r" 5 und k, also auch &' — inb5.

Il. Daraus findet man die heliocentrschen Langen 17T
in der Ecliptik und die heliocentrisclien Poldistanzen p p'
durch folgende Gleichungen

rSinpCos(L — I) = 5Cos(L — A)-J-D i

rSinpSin (L — 1) = 5Sin (L — A)

rCosp=6Cotgff |
und durch

r'Sinp" Cos (L"— 1') = 5"Cos(L"— A"+ D" 1

r'Sinp” Sin (L"— 1') = 6" Sin (L"— A")

r* Cos p“= 6 Cotg ff” )

Ist "< (1, so ist der Komet retrograd. Die Ubereinstim-
mung der hier erhaltenen Warthe von r und r" mit denen
in (1) wird zur Prufung de~Rechnung dienen.

I1l. Nennt man dann B die Lange des aufsteigenden
Knoten;S' der Bahn in der Ecliptik und n die Neigung dersel-
ben gegen die Ecliptik, so ist

tgnSin(1— B )=j+ Cotg p
tg 1Sin (- B) = + Cotg p" oder
lgnSin*(l— B) = + Cotg p
jt Cotg p"  Cotqp Cos (I'— J)

tgnCos - R) = g|-—--
das untere Zeichen, wenn die Bewegung des Kometen rick-
gangig (von Ost gen West) ist.



I1V. Sind dann u und u" die Argumente der Breite in
den beyden &aussersten Beobachtungen, so ist

u= Cos n u = —c¢c”™T ,
wo u und u" in demselben Quadranten mit (1 — fi) und
(1"— genommen werden mussen. Also kennt man auch
u"— u= t'— v oder die Differenz der beyden wahren Ano-

malien.
V. Ist dann H die Ladnge des Periheliums und v die
wahre Anomalie in der ersten Beobachtung, *So ist.

v= u»fel2— alsoauch (S. 146)
n+ OJ —n 1
i) -~ bt - - 7 ,
Cotg
L& §
. 2 Ur vy
V \P SR —— \/r"

aus welchen beyden Gleichungen man Tl und den halben
Parameter p findet.
VI. Endlich ist die Zeit T des Durchgangs des Ko
ten durch das Perihelium
s
pT \Y v
T = Zeit der 1.Beob,'+ — (tg“ + itg -) oder

T = Zeit derlll.Beob. + (tg a + jtg“la

b
die oberen Zeichen, wenn bey dircctor Bewegung u+ J2 >m/
oder wenn bey retrograder Bewegung

Die Ubereinstimmung beyder Werthe von T wird zur

Prifung der ganzen Rechnung dienen.
Ex. An dem zweyten Kometen von i8i3 hat man fol-

gende Beobachtungen in Go6ttingen gemacht:

i8i3 mittl. Zeit scheinb. R. scheinb. Poldistanz,
Gottingen
April 7. i3'*i2' 2" 271* 7'19 .3 84" 25'23'.3
14. i3 7 36 266 44 5 5 9° ~ 0.8
21. 14 20 o 256 3919 3 102 57 56.0

Sucht man daraus nach S. 29 die Lange il und die >i-
stanz jt des Kometen von dem Pol der Ecliptik, so it
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Zeiten... 7.55002 A= 271° 16' 38" jt=60 58 o

14 54694 A'= 266 27 22 *'=67 742
2i.59931 A"= 256 48 8 jt'—80 6 48

und fur dieselben Zeiten hat man

L =ig7°47'4i" logD =0.00091
L '= 204 38 48 logD'= 0.00175
L"=2ii 3i 25 logD"= 0.00260
Damit findet man
aus Cl) .ccceeveeene logm=rg.75799
log b= g.80364 1°Sr = o0.i3goo
log5'=.9.56i63 logr"=0.11070
aus (I1)... 1= 22574 22" h'= 233" 6'55"
p= 75 8 21 p"= 87 10 32
logr= 0.i38g6 logr"= 0.11068
und der Komet ist retrograd
aus (I11) B =47 40'8"
n=8i 13
aus (1V) .. u=1igb5° 2'5¢g"
u"= 182 5i 24
aus (V) v H= 197°37'5i"

logp =0.38572

aus (V1) T= 7.550+41.968 = 49.818
T = 21.5g0 + 27.918 = 49.517
Im Mittel Zeit des Perihels 49-8175 April
50
19.5175 May.

Wir haben daher fur die gesuchten Elemente
Zeit des Durchgangs durch das Perihel i8i3 demg,5i75May

Lange des Perihels . . . . ig7°37,5i
Lédnge des aufsteigenden Knotens 42 4° 8
N ETGURNG i 81 1 5
Halber Parameter e 2-43063

Bewegung retrograd.

10. 8. Einfacher wird die Auflésung dieses Problel
wenn man die Bahn des Planeten als kreisformig vorausse-
izen darf.
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Ist a der Halbmesser dieses Kreises lind substituirt man
die Werthe von
x= pSinmCosA+ R CosL
y — pSinirSin A-}-F-Sin L
z= pCosx
in der Gleichung x2+ y 2+ z2= al,
so erhalt man
p= \Aa2— (R2— A2 — A;
wo A= R SinxCos (L— A) ist.
Eben so erhdlt man fur eine zweyte Beobachtung

P'= \/a2— (R'i"7TA 2 — A",
wo A'= R'Sinx Cos (L‘'— A") ist.
Heisst wieder k di‘ Sehne, welche die Endpuncte der
Halbmesser in den beyden Beobachtungen verbindet, so ist

k2= (X'— X)2A-%f— jY + (Y — z)2oder
k2= 2a2— 2pp (Sin x Sinx' Cos (A— \Y) -|-CosjrCosjr")
— 2pR" Sin jtCos (L'*— A)
— 2p'RSin x Cos (L — X"
— 2R R'"Cos (L — L").
Ferner hat man fiur dieFlédche s des Kreissectors zwischen

den beyden Beobachtungen
k
s=,;a2ArcSin >al

0.0172021
und wenn p = —~7- -lt— = 3540". 1866 ist,
s= -j-/it. \/a;

also ist auch, wenn man beyde Werthe von S wieder gleich
setzt,

K ot

-, — Sin m 2= o

a 2a®

Die vorhergehenden Gleichungen enthalten nur die un-
bekannten Grdssen a p und p. Um sie daraus zu best:m-
men, kann man so verfahren.

I. SeyA = RSinjrCos (L — A),A B 2Sinx Cos (L'— A")

R = 2R'Sinx Cos(L'—(@J),R'~ 2RSinnCos(L— X"
tgC = Cos (A—-U") tg x.
Hat man diese bestdndigen Hulfsgrissen berechnet, so
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findet man in einer ersten Hypothese mit einem angenom-
menen Werthe von a die Grossen m m' p p' und k aus den

Gleichungen

Sinm= ~"\OLR-AB Sin m'= j R'3— A'S3,
p— aCosm— A p'=aCos m — A’
Cos 7LCos (C— 7r)
k2= 2aa— 2pp'" - _Bp — B'p'

— 2RR'cos(L— L"),
und wenn der so gefundene Werth von k der Gleichung
k pt
T Sin r=o0
2a a
n cht genligt, so wiederholt man mit einem zweyten Werthe
von a die-Berechnung von mm"' p p' k, wodurch man end-
lich nach der bekannten Methode (S. 5j) den wahren
Werth von a, welcluA der letzten Gleichung entspricht,
findet
Kennt man so a, p und p', so findet man die heliocen-

trische Ld&nge und Breite aus
p asSin
Cosp~”n~Cosjr Sin(L—1)— a,n Sin(L— A),
o p'Sinrc’

Cosq' = ;COSk Sin(L'— 1) = asmp> SinfL'— A)),
und daraus die Lange <2 des aufsteigenden Knotens und die
Neigung n der Bahn durch die Gleichungen

tgn Sin(l— RB) = Cotgp,
n . Cofg;p'_ Cotgp Cos (!'- )
tgnCos (1 R) Sin(l'— 1))

Ex. Wenden wir diese Aufldsung auf die zwey ersten
jn 8. 7. gegebenen Beobachtungen der Vesta vom 24. und
2g. April 1807 an, so hat man

t= 4.9850197

logA =g.8807012 log B = 0 .1492157
logA'=;g. 8457471 logB'=o0. 1797447
C = 78°22'34"-97
logg R3— A5= ¢.819.7078 log — A'3— ¢ .8598422
2Cos 71Cos (C— n")
log ~ ~c6jTC--------- = 0.30i0i47 und

2R R'Cos (L— L') = 2.02i8832.
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Ist dann ..1 cine'f'ersten Hypothese a = 2, so findet man
ni — 1g0]6' 34". 8 Vit = 2H'iS'42". 2
logp = 0.0523367 logp =0.0656700
k" = 0.0035g73

loS -

8 '1>59283

log Sin —7 = 8. i 80656g

2 a 2*
Fehler 0.0047286.

Is‘t fur eine zweyte Hypothese a— 2.2, so ist

m = 17°27'5i". 85 m' = 19°i3'6". i/(
logp= 0.1267106 logp'= 0.1387286
ka= 0,0033423
k

,0s 71 = 8.1185700
prt
logSin = 3=8.1185717
1a>
Fehler 0.0000017
Daraus folgt verbessertes a = 2.20007.55 und daraus

logp = 0. 1267373, logp'= 0.1387549.
Mit diesen Werthen von a, p und p' erhélt man

1= 191° 12’ 3g™.i T= i~ u43'38"9
p= 8257 26.1 p= 8256 26. g
n= 7°4" 451

fi = 107°3'17". 8.

Die Neigung ‘st (vergl. S. i44) genau genug, die Rnu-
tenlinie aber weicht von der wahren betréacht'ich ah, weil
das Argument der Breite nahe an go° ist, wo sich der Kno-
ten nicht genau bestimmen I&sst.

11. §. Setzt man endlich fur sehr nahe Beobachtungt
in einer ersten noch unvollkommenen N&herung, die Bahn
des Kometen als geradlinig voraus, so wird man die S. 128
gebrauchten Grossen f, f', f" als die Flachen der geradlini-
gen Dreyecke betrachten, welche zwischen der Tangente
der Bahn d. h. zwischen der Bahn selbst und den Radien
der drey Beobachtungen enthalten sind, und da alle diese
Dreyecke eine gemeinschaftliche Hohe haben , weil ihr ge-
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meinschaftlichcr Scheitel in dem M-'ttelpuncte der Sonne
sicht, so werden sich die Flachen dies'er Dreyecke wie ihre
Grundlinien verhalten. Da dber die Bewegung in einer gera-
den Linie wahrend einer kurzen Zeit als gleichférmig voraus-
gesetzt werden kann , so verhalten sich digscgjGrundlinien,
also auch jene Flachen, wie die Zwischenzeiten 6, 6, 0" der
Beobachlungen. Behéalt man daher die oben S. 12g eingefiihr-
ten Bezeichnungen bey, so erh&lt man 5 und 6" sofert aus
den beyden Gleichungen

0 A'D" fi"* A"D" AD

~ 6 . <x Q ' a a1

Ikennt man so 5 und 5", so hat man
X =75 Cos A-|-D CosL und x"Bjs" Coll5+ DZCos L"
y = bSin A-(-D Sin L y" = 5"S-i A" -[-D" Sin L"
z= 5Qotg > z" = 6" Cojgic"
und daraus erhalt man B und n durch die drey letzten Glei-
chungen des §.4, Il1I.

Ex. Wenden wir dieses auf die S. 142 gegebenen drey
Beobachtungen der Vesta an, so hat man mit den bereits
oben angefihrten Werthen von A, A', A" und C'

log5— 0.1690281 und log 5" = 0.1910246 5
daraus folgt

x= — 270534 X" — — 2.27607

y = — 0.40769 y"= — 0.51908

logz=9-40225 log z"—9. 48012
y"z—yz"— — 0.05442
Xz" — x"z = 0.00545

xy"— x'"'y:=+0.26873
also 8 — 99°0" i3' und n— 7023'22".

12. 8. JVoch muss bemerkt werden, dass die geocen!
seben Beobachtungen, wie sie von den Astronomen gewdhn-
lich angegeben werden , in Rectascension und Declination
ausgedriuckt und bloss von der B.efraction corrigirt sind. Man
wird daher diese Beobachtungen (nach S. 29) zuerst mit der
scheinbaren Schiefe der Ecliptik (S. 77) auf Lange A und
Distanz jt von dem Pole der Ecliptik bringen. Zu dieser
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Ladnge A wird man die Grosse 78 Sin B (£ setzen, um
sie von der Nutation (S. 75) zu befreyen. Die Nutation der
Poldistanz x ist Null. Zu den aus den Sonnentafeln genom-
menen Langen der Erde aber, wo man die Nutation
(Taf. X1V) ganz weglésst, wird man die constante Aberration
+ 20”.255 (S. 88" setzen, und diese Grdssen

/*,+¢ 16778 Sin f) ([ und L-f-20" 255

sind es, die man in den vorhergehenden Ausdricken unter
den Zeichen A und L versteht. Eigentlich sollten dip Gros-
sen A, x und L noch von der Aberration und der Parallaxe
befreyt werden; da aber dazu die Ivenntniss der Entfernung p
des .Korpers von der Erde gehdrt, die hier noch unbekannt
ist, so wird man bey«einer ersten genéaherten Bahnbe-
siimmung die zwey letzten Correctionen bequem ganz Uber-
gehen. Ist aber, aus vorhergehenden Rechnungen, bereits
ein gendherter Werth von p bekannt, so wird man zu der
beobachteten La4nge oder Poldistanz, um sie von da Aberra-
tion zu befreyen, noch die'Grdsse-f-0.0057z mp hinzusetzen,
wo m die tégliche Zunahme der Lange oder der Poldistanz
in Secunden ausgedruckt ist. (S. 87.) Um eben so die beob-
achteten Orte des Planeten von der Parallaxe zu befreyen ,

wird man der beobachteten Ladnge die Grosse
Sin B Sin (L — X)

und der beobachteten Poldistanz die Grdsse

-f-Eo(Sin B CoS jtc os (L - A))— Cos B Sin x)
hinzusetzen, wo L und BdieLdnge und Distanz des Zeniths
von dem Pole der Ecliptik bezeichnet. (S. ¢8) '



Vorlesung XIII.

Verbesserung der schon nahe bekannten Elemente.

i.§. Die in der vorhergehenden Vorlesung aus drey
geocentrischen Beobachtungen erhaltenen Elemente der Bahn
werden im Allgemeinen ans drey Ursachen noch einer oft
nicht unbedeutenden Verbesserung féhig seyn. Denn erstens
werden d.eTBeobachtungen selbst, wie alle Menscfienwerke,
nicht ganz fehlerfrey seyn , zweytens werden dieseFehler bey
kleineren Zwischenzeiten ®r’' Beobachtungen (und solche
musste man oben der Schwierigkeit der Aufldsung wegen
voraussetzen) einen desto grdsseren Einfluss auf die daraus
abgeleiteten Elemente haben, je kleiner diese Zwischenzei-
ten selbst sind , und endlich drittens ist die oben gegebene
Auflésung des Problems, wie-wir'‘gesehen haben, nicht di-
rect oder streng, sondern nur gendhert, und daher aus die-
sem Grunde wieder rijjfocn Fehlern ausgesetzt.

"~Am sich zuerst die mdglich sichersten Beobachtungen
zu verschaffen, berechne man mit den aus Vorl. XII. sclFon
nabe bekannten Elementen die» geocentr.” hen Qrte fir meh-
rere auf einander folgende Beobachtungszeiten, so wfrd man
die Unterschiede dieser berechneten und der in der That
beobachteten Orte in dem Laufe mehrerer Tage als constant
oder doch als der Zeit proportional annchmen kénnen.
Seyen z. B. fur die Zeiten t, t', t". .. die beobachteten L&ngen
oder Poldistanzen a, a', a”... und die fur dieselben Zeilen aus
dB Elementen berechnotS-n L&ngerPoder Poldistanzen a-f-3,
a'-J-s', a"-{-6" . . so wiurden die Grossen 6 &'6" . . als die
Folgen der fehlerhaften Elemente abgesehen werden kdnnen,
wenn die Beobachtungen selbst als richtig vorausgesetzt wer-
den. Sind daher diese Grdssen 5, £, 6" . . . nahe oonstant,
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S+ &+ 5»+
so wi-d Z7Z*iAhZaFX'&FrIBE)i3.Vder wahrscheinliche Fehler eines
jeden einzelnen dieser aus den Elementen berechneten geo-
centrischen Orte seyn, und man wird daher fir dieAvahren
geocentrischen Langen oder Poldislanzen fur djfe oben er-

wahnten Zeiten annehrnen

a+5 — zI fur die Zeit t
a+b—27 - - - t
a’-N-6,— ZI - - t" n. f.

und die auf diese Art corrigirten Beobachtungen wird man
den nun folgenden Untersuchungen zu Grunde legen, wo-
durch daher die erste der oben angefuhrten Fehlerquellen,
so viel moglich , vermieden wird,

2. 8. Um abec auch den Folgen der zwey Ubrigen Fe
lerquellen zu begegnen , wollen wir zuerst drey in der Zeit
sehr entfernte und nach 8. i bereits verbesserte Beobachtun-
gen zu Grunde legeja.

Fur die beyden &ussersten Beobachtungen suche man aus
den bereits nahe bekannten Elementen die curtirten Distan-
zen des Planeten vpn der Erde oder die Gréssen 5 und &"

Mit diesen Werthen von 6 und 6Vfindet man 1p und r
aus

rSinpCos(L— )= 5Cos (L— A)-|-D
rSinpSin (L— f)y= 5Sin (L— A)
rCosp = 5Cotg tr
und eben so 1', p'lund r'j Daraus aber findet man B ICd n
aus
tgnSin 1— &)= Cofgp,

n X, n Cotgp" — Cotg P Cos (I"— 1)
tgn Cos (- Q)= Eiii N=7}

und endlich u und ti" aus
; tg(r-8) - tg(h'-B)
*8U—" Cosn tg U Cosn

Da sonach r, r”und u"— u bekannt ist, so kann man
aus diesen drey Grodssen alle uUbrigen Elemente der Bahn
(nach Vorl. XIl. & 5und 6) suchen, und diese neuen Ele-
mente werden jene zwey &ussersten Reobachtunsypi genau
darstellen, wenn auch die anfangs angenommenen Werthe
von 5und 6“ fehlerhaft sind. Mit diesen neuen Elementen
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berechne man jetzt auch den geocentrischen Ort M fur die
dritte der oben zu Grunde, gelegten Beobachtungen (wo M
diese berechnete Ldnge und auch die Poldistanz bezeichnet).
Ist dieser berechnete Ort M dem in der That beobachteten
gcocentrischen Orte in deij dritten Beobachtung nicht schon
nabe gleich (in welchem Falle die ersten gendherten Ele.mente
auch schon die wahren wéren, bey denen man daher auch
stehen bleiben kénntejheso wiederhole man das ganze~so eben
angezeigte Verfahren mit d&ndern Werthen von 5 und &", die
wir 54“d5 und ¢ nennen wollen (wo also die curtirtc Di-
stanz 5" der dritted Beobachtung dieselbe , wie in der ersten
Hypothese ist), und suche mit diesen aus &4 -d 6 und 5" ab-
geleiteten Elementen wieder den geocentrischen Ort
Ganz eben so siiche man endlich ncBi in einer dritten
Rechnung mit den Grdssen 5und ¢’ -f-d 5" die Elemente Und
daraus den geocentrischen Ort M-pdM™".
Da nun die Grossen d §,d ,d M und dM" nur klein
seyn werden, so kann man annehmen, dass in einer vierten
Hypothese, fur welche man jene curtirten Distanzen gleich

64“x-d ~und 6"4"y «da*
anndhme, der aus dieser Annahme berechnete geocentrisclie
Ort in der dritten Beobachtung gleich
M+ x.dM4-y.dM’

seyn wird. Ist daher N der jn der That beobachtete geo-
centrisclie Ort dieser dritten Beobachtung, so hat man

M4-x.dM4-y. cIM"=N,

und da sowohl die geocentrische Lange, als auch die geo-
centrische Poldistanz eine solche Glei'ehung gibt, so wird
man aus diesen beyden Gleichungen dieWerthe von x und v,
also auch die wahren curtirten Poldistanzen der zwey &usser-
sten Beobachtungen oder 54“x-d5und fi"-f-y.dfi" finden,
aus welchen man dann die wahren d. h. diejenigen Ele-
mentejberechnen kann, welche allem drey Beobachtungen
vollkommen entsprachen.

1. Dieses Verfahren lasst sich auch auf mehr als
Beobachtungen ausdehnen. Sucht man nadmlich in der ersten
Hypothese durch die aus & und 6" abgeleiteten Elemente die

di
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geocentrischen Orte einer diitten , vierten, funften Beobach-
tung, die M, M', M" . . heissen sollen, und sind eben so
die berechneten geocentrischen Orte in der zweyten Hypo-
these
M+ dM, M+dM,] M+ dM,
und in der dritten Hypothese
M+ dM”, M+ dM"( M + dM"((
so hat man, wenn N, N< N, . . . dife'in der That beobach-
teten Orte sind, fur die geocentrischen Origen sowohl als
auch fur die Breiten folgende Gleichungen
M+ xdM+ydflil" =N
M+ xdIM+ ydM" = N,
M-}-xdM)-J-ydM"(= N(. . .
deren Anzahl 2 n ist, vyenn die Anzahl der Beobachtungen
selbst gleich n ist, und aus diesen Gleichungen yvird man,
dann nach den bekannten Methoden uie wahrscheinlichsten
Werthe der beyden Grdssen x und y bestimmen.

3. § Suchen wir nun die Anderungen, welche kle
Fehler der Elemente der Bahn in der geocentrischen Lange
und Breite der Planeten hervorbringen.

Behalt man die friher angenommenen Bezeichnungen
bey, wo u das Argument der Breite und k die L&dngd des auf-
steigenden Knotens ist, so hat man (S. 118)

X— X — pSinx Cos (A— k)= rCosu— B Cos (L — k)
y—1= pSinkSin (A— k) = rSinuCos n— B Sin (L — k)
z — Z= pCosir =;rSinuSinn.

DifFerentiirt man die ersten Ausdricke von x — X,
y— Y, z— Z in Beziehung auf A— k, x und p, so erhalt
man, wenn man d p eliminirt,

dyCostX— k) — dxSin(A— k)

da— k= o Lot :
d x dy d1
dx = — Cos PA— k) Cos jt-4 — Sin (%— k) Cos x — — Sin x
P \ P P

Nimmt man also den Ort der Erde als fehlerfrey an,
so héngen die Coordinaten xy z bloss von den vier Grdssen
u, r, n und k ab, und wir werden daher die partiellen Dif-
ferentialien dieser Coordinaten in Beziehung auf diese vier
Grossen zu nehmen haben. Es ist aber
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(tE) Cl4 — ~ (di) Sino — k)
G §: pSill 7@
SinuCosn Cds (X— k) — Cos uSin (X— k)
p Siu ji
Setzt man der Kiirze weg.en
tg (X— k)
tK«’ s=t
SO st
x dX\ Siu (X—K) Si« (—U)
\dr/ pSiunSiit~
mul eben so erhalt man
fdXx\ r Sin (X— K) Cos (9p— u)

\du/ p Siu 7 Siu @
R Cos (L— X)
(E M pSin?
Xd XN rSin uSin nCos (X— k)
\d uld p Siun
Uben so ist ferner
"d )\ R Cos 7i Cos (L — X)

m ) p
und wenn tg™>= Sin (A— k) tB n ist,
xd 7L\ r

\du) =

o Nnoegn NANO N N
’ s s

.
+ ~Sin (p—u) Cos >

/dT
- = — - * i —
{dkﬁ}— pC« «Sin(L— X),
r SiunCos uSin (3+ )
c ¢ - p Cos tp

Man hat daher

. Qi) k- Gl)chual

d*=(JpJd d;% U T j du
X4 Xd &\
Xii-d <tk+ C s N
und in diesen Gleirlimigt>n mussen noch die Gréssen dr und
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du durch die Variationen der Elemente der Bahn ausge-
drickt werden. Ist a die halbe grosse Axe, as die Excentri-
citat, v und m die wahre und mittlere Anomalie, 77 die Lan-
ge des Periheliums, Odie tagliche Bewegung des Planeten in
mittlerer Lange , M diese mittlere Lange selbst fur irgend
eine Epoche, die tTage vor der gegenwartigen Beobachtung
vorausgeht, (folgt Le Epoche der Beobachtung nach, so ist
t negativ) so hat man , da

2ado
0.a3= 0.017202 ist, da— — _’\O_ und uUberdiess
u_ v—4—+7— k, also auch du= dv-J-d77— dk
m=:M 10— 11 - --- dm= dM-|-t.d0— 4 TIL
Allein die Grossen d v und d r haben wir schon oben
2ado
(S. 57) durch dm, de und da = — Olj_ ausgedruckt.
Setzt man namlich
atSinv aa -
P= — =r, Q:
Vi—
(2+ eCosv) Sinv
R = 1— : iund SB=acCos v, so ist
dr= — — .dO-j-P.d m— S.de,

00
dv= Q.dm-|-R.de, also auch
du= Q.dm-f-R de-J-d TI— dk oder
du= Q.(dM-f-td 0— d/7)+ R de+ d/7— dk und eben so
dr= — 30° do+ P.(dM-|-tdO — d/7) — S.de.
Substituirt man diese Werthe von du und dr in den
beyden vorhergehenden Ausdricken von dH und dx , so er-

halt man



4, §. Ist der Planet mMit der Sonne in Opposition, d.
ist 1= A= L , so werden die vorhergehenden Ausdricke ein
facher. Bezeichnet namlich wieder p die heliocentrische Pol-
distanz des Planeten , so ist Uberhaupt

r Cos7l - > R Sin (p— n)
- = 7 (] i iti N *
- éos b und fuar die Opﬂ)osmon ; - Eosp

Berucksicht:get man aber die Gleichungen Zwischen u ,
p, 1— k und n, die wir Vorles. X 1., §. 2 gegeben haben, so
findet man, dass f gl sich dem Argumente u der Breite, und
dass f = go— p ist, und dass man hat
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Man bat daher fur Oppositionen
2 Cotg ®Cosn
d/l=: {Qt.dS+ Q.dM + (i— Q)d7/+ Rd£,
2 Cotg tCos n
+ S;n2p P— n) d k— Cos pCos u, dn}

und

dT= (-~ .C — Et)de— E.dM + (E— D) dJ,

D tg (I — fo)
+ (CS— DR)ds + T).dk— - £--—--- -dn,
v oin n 7
Cos 7tSin (11— pj
WOC = - oo ,
r Cos p
Cos 7t Cos (7t— p) Cos n Cotg (1 —Kk)
D = Binp und

E=CP+ D Q istt
Verwandelt man in den letzten Ausdriicken die Grossen

1= Ain A

p= 7TinP
nine

und k in Null,

so erhédlt man die Ausdricke fur die Veranderung der Rectas-
cension dA und der Poldistanz dP der Sonne, die aus
einer Anderung dM, d 7T, de . . . der Elemente der Erd-
bahn entspringen. Vergleicht man aber bloss die beobachtete
Lange L der Sonne mit der aus den Sonnentafeln berechne-
ten Sonnenlange, so hat man zur Correction der Elemente
der Erdbahn die einzige Gleichung

dL = Qt.dS + QdM+ (i — Q)dtl+Rde.



ZWEYTE ABTHEILUNG.
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Bestimmung der Zeit durch Beobachtungen.

i.§. Das einfachste Mittel zur Zeitbestimmung gehen
die correspondirenden, d.h. die auf beyden Seiten
des Meridians gleich grossen Hohen eines Gestirns. Da nam-
lich zu gleichen H6hen auch gh iche, bloss in ihren Zeichen
entgegengesetzte Stundenwinkel gehodren, (S. 46 §8 4) so wird
die Mitte zwischen den beyden Beobachtungszeiten auch
sofort die Zeit der Culmination des Gestirns seyn.

Hatte inan z. B. von einem Gestirn, dessen sche’nbane
(von Pracession, Nutation und Aberration veranderte) Rect-
ascension a= 5”40 10" ist, zwey gleiche Hohen beobachtet,
die erste vor der Culmination um 3’1 17' 20" Uhrzeit
die zweyte nach dcrCulmin. um 7 26 30

so ist 10 43 50

Mittel T= 5 21 55 Uhrz. d. Culmin
at=i 5 4° 10
x= -|- 18 i5 Correction der
Uhr gegen Sternzeit um 5'12i'55" Uhrzeit.
Hatte man eben so von der Sonne zwey gleiche Hohen
beobachtet, dieerste Morgens um 20*40"' 12"Uhrzcit
diezweyte  Abends um 3 2i18

so ist o 130

Mittel T 1= o 045 Uhrz. d. Culm.

Da die wahre Sonnenzen der Culmination der wah-

gn Sonne gleich 0’10 0" ist, so ist die Correction der Uhr-
zeit gegen wahre Zeit im Augenblicke des wahren Mittags
x= — 0'-0'45". Ist aber fur den wahren Mitiag des Beobacli-
tungstages d mittlere Sonnenzeit 231 6-j' 24“)so ist die Cor-
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rection der Uhr gegen mittlere Zeit x= — 3’2 , und ist end-
lich fur denselben wahren Mittag die Redtas”ension der wah-
ren Sonne 41 35'5", so ist dit? Gorre;t:(ion der Uhr gegen Stern-
zeit x = -j- 4134’ 20"

Man sieht, dass man zu diesen Bestimmungen weder
dieD eclination des beobachteten Gestirns, noch die Polhdhe
des Beobachtungsortes, noch auch die absoluten Hohen selbst
zu kennen braucht, und dass man bloss von der Gi eichhell
der beyden HoOhen und von dem gleichférmigen Gang der
Uhr versichert, seyn muss. Beobachtnngsfehler zu vermeiden,
oder die unvermeidlichen wenigstens zu vermindern , wird
man auf beyden Seiten des Meridians mehrere Ho6hen

nehmen.
2. §. Das Vorhergehende setzt, voraus, dass die Pol

stanz p wahrend der beyden Beobachtungen dieselbe bleibt.

Es war (S. 27)
Cosz= Sin9Cosp+ Cos 9SinpCoss

wenn z, s und 9 die Zenithdistanz und den Stundenwinkel
des Steins und die Polhdhe des Beobachtungsortes bezeich-
net. Differentiirt man diesen Ausdruck in Beziehung auf p

und s, so erhalt man
ds = dp(CotgsCotgp—

Ist also p die Poldistanz der Sonne in der ersten, und ¥
in der letzten Beobachtung, undv/~st T, wie zulor, das Mit-
tel aus birden Beobachtungszeiten, so ist die verbesserte

Uhrzeit der Culminat;on

T+ A]r (Sh - CossCosHTri) -
wo s den Stundenwinkel der letzten Beobachtung bezeichnet.
Ist 4 die Anderung der Poldistanz in einem Tage, und 6 die
ganze Zwischenzeit der Beobachtungen in Stundju der
Uhr zei t'ausgedrickt, so ist
24-/1= 6:p/— p

also auch

P'~P= 2%’
welcher Ausdruck fur p' <" p negativ wird.
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Man findet die tagliche Anderung oY Poldistanz der
Sonne aus folgender Tafel, dqren Argument die wahre L&n-

ge der Sonne ist.
0 dp o) dp 0 dp ©

° 23.70 geo 0.00 1800 23;43 270°
6 — 23.50 95 2.60 106 23.4» 276 —
12 — 2309 102  5.1s- 192 23.16 282 —
18 — 2247 108  7.61 198 22.69 288 —
24

dap

0'.00
2.77
5.50
8.13

— 2163 114  g.95 204 1.99 294 T10.62

30 20.57 120 12.16 210 21.07 300 12.95
36 — xg.Si X6 1419 2.6 xg.go 506 — 16.07
42 — 17.85 i32 1604 222 1860 312 — 16.Q7
4® — 16.16 i38 17.69 228 16.85 3i8 — 18.(55
54 14.26 144 19.14 234 1497 324 — 20.08
60 12.23 ,i50 20.58 240 12.88 330 21.27
66 — 10.00 i56 21.40 246 10.57 336 — 22.22
72 -— T7.63 162 22.25 252 8.10 342 — 22.g5
78 — 5.i5 168 22.84 258 5.48 348 — 2541
84 — 2.60 174 23.2/jj 264  2.77 354 —x23.66
360 23.70

Ex. Den 10. May 1828 wurden in Wien folgende corre-

spondirende Sonnenhdhen genommen:
U hrzeit

Morgens . . . . Abends . . . . Mittel
20l 44'(j/i"- 2+ - m118'1x". 0. 0,/5x'i2” 6
20 47 32 .3 . . .4 1453 .7. . 03xi3.0
20 50 44 - 0. . .4 114° =8 o3i 12.4

Mittel T = o13i' 12.67

Die-.Zwischenzeit der beyden mittleren Beobachtungen
ist 6= 7”.456 und die tdgliche Abnahme der Poldistanz

P'— P

= g38".5 also m——= — g”.71g und 9= 48°12'35”

so wie s= 4" x4'53".7— 0"3x12". 7=.3,/434i"
= 55° 5B? x5".
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Endlich Istp P oder die Poldistanz der Sonne im Mit-

tag gleich 72° 19'. Man hat daher

p'--r tg?
So "Sins = 13.12
— 30 <+Cotg sCotg a =+ 2.1
Correction — — 11".01

T = 0131 12 .67
Verbesserte Uhrzeit des Mittags = 0‘S.'" 1' 66
Mittlere Zeit im wahren Mittag = 233610 . 0

Correction derUhrgen miltl.Zeitx = — 34'5i”-66

Es ist fur sich klar, dass man durch denselben Aus-
druck auch die verbesserte Mitternacht findet, wenn man die
ersten Beobachtungen Abends und die correspondircnden am
folgenden Morgen nimmt. Da die Grdssen p und zi von der
Lange der Sonne abhdngen , so l&sst sich der Ausdruck

A.B (tg
(1~ ) VsuTs — CotSsCot8P.)
in zwey Tafeln bringen , deren Argument die L&nge der
Sonne und die Zwischenzeit 6 ist, und von welchen die er-
a e

ste die Werthe von . _— und die andere die Werthe
720 Sins
A0

von “ e Cotg s Cotg p gibt, wodurch die Berechnung der

Correction des Mittags sehr erleichtert wird. Fur einen be-
stimmten Beobachtungsort kdnnen beyde Tafeln in eincTein-
zige zusammengezogen werden. Eine solche Tafel ist die
Taf.X1. der Sammlung. FUr unser Beyspiel ist'«die halbe Zwi-
schenzeit 31 40'. 7 und die Lange der Sonne i‘20° = 504, also
nach der Tafel

1" Theil — 11. 6g tang — — 13". 09
m"- - - - - - - - + 2.009,
Correction — 11". o wie zuvor.
3. 8. Die ZGt léasst sich auch aus einer einzigen beoba

teten Zenithdistanz,finden , wenn die Poldistanz des Gestirns
und die Polhdhe bekannt ist. Man hat namlich



2 Sin iJSin p
wo = 90— <pdie Aquatorhdhe bezeichnet.

Ist das beobachtete Gestirn die Sonne, so ist auch S
unmittelbar die wahre Zeit der Beobachtung. Fir Fixsterne
aber muss nocb die Rectascension a derselben bekannt seyn,
wo dann (s -{- a) die gesuchte Sternzeii der Beobachtung gibt,
die man nach S. 37 in mittlere Zeit verwandeln, und so
die Uhr mit Stern- oder mit mittlerer Zeit vergleichen kann.

In den vorhergehenden Ausdricken sind a und p die
scheinbare Rectascension und Poldistanz des Gesth as,
wie sie durch Pracession , Nutation und Aberration bereits
geandert sind. Die beobachtete Zenithdistanz aber muss zu-
erst von dem (durch andere Beobachtungen bekannten)Feh-
ler des Instrumentes befreyt, und um die Refraction (S.110)
vermehrt, und endlich um die Héhenparallaxe (S. 93) ver-
mindert werden. Hat das Gestirn einen merklichen Durch-
messer, so beobachtet man sicherer den Rand als den
Mittelpunct desselben. Ist dann Z die von den Fehlern des
Instrumentes befreyt&Zenithdistanz und r die Refraction fur
die scheinbare Zenithdistanz Z, so wie jt die Hohenparallaxe
und h der Halbmesser des Gestirns, so ist

z= Z+ r— JX-+h
das obere Zeichen von h, wenn der obere Rand des Gestirns
beobachtet wurde.

Ex. Den i2. September 1828 wurde in Wien beobachtet
um 1"34' 10” Uhrzcit

Zenithdistanz des obern Randes derSonne 48734' 34
Fehler des Instruments — 1i5
48" 33 21"
Barometer 28.8 Par. Zoll, &usseres Therin. Reaum. -f- i4-0 ,
inneres i5.0;
Mittlere Horizontalparallaxe der Sonne 8“.8,
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Polhiihe f = 48° 12' 55"
Poldistanz der Sonne im M'ttag 85"55"i5",
Téagliche Vermehrung oti23' o".

Es ist daher Z = 48°33 2i"
wahre Refraction + 1 14.0
Hoéhenparallaxe — 6.7

Halbmesser -f~ i5 55-9

; Z= 48° 5«'24"2

Wenn der Siand der Uhr schon nahe bekannt ist, so
wird man fur die daraus ebenfalls schon nahe,bekannte wah-
re Zeit der Beobachtung die Poldistanz p der Sonne finden,
und daraus mittelst der vorhergehenden Gleichungen den
Werth von s bestimmen. Ist aber dieser Stand der Uhr noch
unbekannt, so kann man fiur p die Poldistanz der Sonne fir
den wahren Mittag diesesTages, also p = 85°53'i3" nehmen.
Mit diesem Werthe von p und den vorhergehenden Werthen
von f und z findet man

log Sm ” = 9.5272658

0= 12°i5'58". 2
s = 24°5i'56". 4 in Bogen
s = i158'7". 76 in Zeit.

Dieser Werth von s ist aber selbst nur genahert, da p
nicht far die noch unbekannte Zeit der Beobachtung gefun=-
den werden konnte. Da aber, nach dem Vorhergehenden,
die Poldistanz der Sonne in 1'138'7". 76 um o0° 1'54" wéachst,
so ist der wahre Werth von p = 85°54 47" und damit gibt
die obige Gleichung

log Sin S = 9.5261057, also
s = i,057'5i". 84 in Zeit,
und dieses ist die wahre Zeit der Beobachtung, also Correc-
tion der Uhrgen wahre Ze'* x = -f-5'4i' -8pVi$
Es ist ferner die Zeitglemhung im wahren Mittag
des 12.'Sept. 0'13'53". 1 di? mittl. Zeii kleiner

i3.---04i4 m

also ist fur die gefundene wahre Zeit der Beobachtung die
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Zcitgleiclmng oh 3'54™. 52
wahre Zeit | ffiaoi .~

mittl. Zeit der Beob. i 33 57.32
Uhrzeil 1 34 10.00

Corr. der Uhr gen mittlere Zeit x — — 12".68

Will man endlich die Correction der Uhr gen Sternzeit
so hat man (nach S. 38)
mittl. Zeit ih33'5f''52
Acceleration + i5.40
mittl. Rectascension Q im Mittag 11 25 44.60
gesuchte Sternzeit. 121 5¢9'57".32
und daher Corr. der Uhr gen’:Sternzeit x = -f- 111 25 47”.32t
Da man aber den Stand der Uhr gegen eine dieser drey Zeiten
gewdhnlich schon sehr nahe kennt, so kann man gGich an-
fangs mit dem sehr nahen Werth von p die Grdsse s berech-
nen, wodurch die zweyte Berechnung von s Uberflissig wird.
Il. Ex. Einfacher wird die Auflésung fur Fixsterne. Den
11. October 1761 um io* 36' 25” Uhrzeit wurde in Alexan-
drien beobachtet
die Zenitdistanz von a Tauri 611 27' 30”
Fehler des Instruments — 3 o
61 24 3o
Refraction -f- 1 44-2
z= 61 26 14m

Des Sterns scheinbarer Ort fur diesen Tag ist
a= 4"22'16". 35 und p j= 70~5~'20". 35
und die Polhéhe f — 3i° 12' i3". Mit diesen Grodssen gibt
die vorhergehende Gleichung
s = 65°56 i5".93= 19"36"i5". 074
a= 422 i6.350
Sternzeif der Beob. 23158'3i".424
Hatte also z.B. die nach Sternzeit gehende Uhr 23758'20"
gezeigt, so wdare die Correction der Uhr gen Sternzeit

X = + 11% 424,
Da sie aber nach mittlerer Zeit ging, und iol 36' 20"
zeigte, so muss die gefundene Sternzeit (nach S. 3y) in mitt-

lere Zeit verwandelt werden.
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* Es ist aber Sternzeit 23"58'51".424
Rectasc. der Q im mittleren Mittag i5 20 43 926

10 37 47 *498

— 1 44-485

mittlere Zeit der Beobachtung 10 36 3,.0i5
Uhrzeit 10 36 25.0

Corr. der Uhr gen mittl. Zeit x = — 21.987

4. 8- Der grosseren Sicherheit wegen, wird man al
hier mehrere Beobachtungen der Zeitbestimmung zu Grun-
de legen. Folgen diese in kleineren Intervallen von z.B. vier
bis sechs Zeitminuten auf einander, so wird man von je
zwey oder je drey auf einander folgenden Zenithdistanzen
lind Beobachtungszeiten das Mittel nehmen , und so dieses
Mittel derZenithlistanzen als eine einzigeBeobaclitung anse-
lien , die zur Zeit des Mittels jener drey oder vier Beobach-
tungszeiten gemacht worden ist. Diess setzt voraus, dass sich
die Hohen des Gestirns mit derZeit gleich formig &andern,
eine Voraussetzung, die bey kirzeren Intervallen in den
meisten Fallen ohne Nachtheil angenommen werden kann.

Will man genauer verfahren, so wird man jene beobach-
teten Zenithdistanzen auf eine gemeinschaftliche Zeit reduciren,
und zwar am bequemsten auf die Zeit T, der Milte aller je-

ner Beobachtungszeiten. Sind t, t',t". . .die einzelnen Beobach-
t+ 1'+ t"+ .
tungszeiten, also T = e G , wo N die Anzahl

der Beobachtungen ist, so hat man, wenn man die Bedeu-
tung der Gréssen m und n aus S. 48 beybehélt, fur die Re-
duction der ersten Zenithdistanz z, d\" zur Zeit t angestellt
wurde, auf die gesuchte Zenithdistanz Z zurZeit T

Z=12+ m(T—t)-f-i (n— nF Cotgz) (T— t) +.

Eben so gibt die zweyte und dritte Beobachtung
Z=2+ m(T—1t)+ 7(h— m2Cotgz) (T — t')2+
Z=z2"+m(T—t)+ -i(n— m3Cotgz) (T— A 2+ u. s w.

Da aberT :-:tﬁLt’:Jr t"+isf, so hat man

(T-t) + (T-t")Y+ (T —1t")+...= o,
und daher, wenn man die vorhergehenden Gleichungen
addirt,
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und dieses ist die Zenithdistanz Z, welche zur Zeit
P+t
T = [ —
gehort, und mit welcher man daher den Werth von s nach
der Gleichung des § 3 suchen wird.

l. Auch kann man Lese Art der Zeitbestimmung :

Ausubung bequemer machen, wenn man fir mehrere will-
kurlich gewéhlte Stundenwinkel che scheinbare (durch Re-
fraction und Parallaxe verdnderte) Zenithdistanz z' des Ge-
stirns durch Rechnung bestimmt, und dann das Instrument
auf diese Zenithdisfdnz stellt und abwartet, bis das Gestirn
an dem Faden des Fernrohres erscheint, wo dann die Uhr-
zeit der Beobachtung, mit dem anfangs angenommenen
Stundenwinkel verglichen, sofort die Correction der Uhr gibt.

Man sucht namlich far den gewahlten Stundenwinkel
s die Zenithdistanz z durch die Gleichungen

tgx = Cos sCotg 9,
sin ff
Cosz = ”osx Cos (x— p).

Ist dann z' die Zenithdistanz des oberen Sonnenrandes,

SO ist
z' = z— Halbmesser 0 — Refraction-f- Hohenparallaxe ,

wo die Refrac tion nicht fur die scheinbare sondern fur die
wahre Zenithdistanz z < Halbmesser Q gesucht werden
muss Ware ;. B. diesq wahre Zenithdistanz gleich 68° 30,
so gibt die Tafel die Refraction 2' 3i". 5, also die scheinbare
Zenithdistanz 68° 27' 28“.5 und mit dieser letzten findet man
in der Tafel die wahre, in der letzten Gleichung anzuwen-

dende Refraction 2'5i". 2. Berechnet man fur seinen Beob-
Siu P
achtun%sort in einer Tafel die Werthe von x und Iog ———
Cos x
etwa von 10 zu 10 Zeitminuten fur die gewdhnlichen Beob-
achtungsstunden, so wird dadurch d-e Berechnung der Zeit-
bestimmung sehr erleichtert.

5.8. Um zu sehen, welche Gestirne und an welchem
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Orte des Himmels sie vorthrilhaft. zur Bestimmung der Zeit,
find, wollen wir die Gleichung

Gosz =Sin9Gnsp + Cos f Sinp Cos.s
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grijssen differentii-
ren. Man erhalt, wenn v der Winkel des Declinalions- mit

dem Vertikalkreise und das Azimut ist,
dz — dp Cos v— d~Costo

ds= s : oder
om v tun p
dz—dp Cosv— d@Cos u
ds= m B, .
Dill U COS

Diese Gleichungen zeigen, dass man alle dem Pole na-
hen Gestirne, fur die Sin p klein ist, zur Zeitbestimmung
vermeiden mijiBse, weil der geringste Fehler in z, p oder 9
schon einen sehr betrachtlichen Fehler in der gesuchten
Grosse s hervorbrihg-Qn kann. Eben so missen die dem
Aquator néaheren Sterne, die allein zur Zeitbestimmung
schicklieft sind, nicht in der N&he des Meridians, wo Sin &
sehr klein ist, sondern so weit als moglich von dem Meri-
dian, am besten in ihre.rh ersten Vertikalkreise, wo so gleich
qoc°od;:r gleich 270? ist, gewdahlt werden. Je grésser ubri-
gens diedPolhdln;, des Beobachtungsortes, desto misslicher
ist die Zeitbestimmung durch Hdélrenbeo.liaebtungen, und un-
ter dem P o * ist sie ganz unbrauchbar, weil dort Cos = o
ist, und weil fur die Bewohner des Polcs die GestirneAhre
Hohe nicht mehr &ndern.

6. § Die letzte Bemerkung macht eine Methode no
wendig, auch in hdohere:]« Birgiten die Sonne, di&'sich be-
sonders auf Reisen zur Zeitbestimmung vorziglich eignet,
auf eine andere Art zu denselben Zwecken anzuwenden. Wir
wollen dazu die Distanzen der Sonne von irgend einem sei-
ner Lage nach bekannten terrestrischen Objecte wéahlen.

Sey Si  und Z das als bekannt vorausgesetzteAzimut und
die Zenithdistanz des terrestrischen Gegenstidndesz.B.einer
entfernten Thurmspitze. Daraus findet man den Stundenwin-
kel S und die Poldistanz P desselben Q-egenstandes durch
folgende Ausdricke, wo i>— go— f die Aquatorhdhe des

Beobachters bezeichnet:
S|u+($— Z

Bx= Krlcs'Y) 91



Sin S = ~am i1 "

Hat man nun die Distanz /i eines bekannten Gestirns
von dem irdischen Objecte beobachtet, so findet man den
Aindenvvinkg s des Gestirns, dessen Poldistanz p ist, durch
die oben S. 171 gegebene analoge Gleichung

./ Sin|[(A+ P—p)Sin§(A+ p— P)
Smi(s S)=V Sin ;Sinp

Ist v(s— S) nahe an go°, so wird matt besser den be-
kannten &hnlichen Ausdruck von Cos bws— S) zur Bestim-
mung von s wahlen..

Noch ist es néthig, auf die Refraction des irdischen Ob-
jects sowohl, als des Gestirns Rucksicht zu nehmen. Die
irdische StrahlenbrechungjsT aber viel zu ungewiss und ihre
Variation, besonders wenn dasObje'eft nicht zu weit entfernt
ist, viel zu gering, um sie nicht in den meisten Féallen ver-
nachlassigen zu kénnen. Man wird daher diedGréssen S undP
im Allgemeinen als constant annehrnen. Die Refraction des
Gestirns, oder vielmehr die Wirkung dieser Refraction auf
die Distanz J kann auf folgende Art bericksichtiget werden.

Nennt inan in dem spharischen Dreyrcke zwischen dem
Zenithe, dein Gestirne und dem Objecte den Winkel an dem
OAsinne O, so ist. (S. 4)

-7—= Cos O:

das heisst
(Cos Z— Cos a Cos z)
d%1l=dzW y-srrtl/sufcffilfe»

oder endlich, da Z nahe gleifch go° ist,
dzl— — dz. Cotg J Cotg z,
wo dz die durch die Tafeln gegebene Refraction fur die Ze-
nithdistanz z ist.
Ex. Siy i— 3g°3'43”, & = 35°47'4” und
Z=g0»24'2S" so hat man
S= 43° 4'3i"5und P= i2i°6'43".2.
Um die Uhrzeit 2ihi5' 40" am H. Februar 1801 bat
l. 12
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man die Distanz des Mittelpuncts der Sonne von diesem Ob-
jecte zI = 78’ 9' 58" beobachtet. Man suche die Correction
der Uhr.

Dienirn dieselbe Zeit heohachtete oder auch durch Rech-
nung gefundene Zenithdistanz der Sonne ist z= 74° 25'.2,
also auch dzlz=s— 11". 4 und daher die wahre Distanz

2= 78°g 26" 6.
Die wahre Poldistanz der Sonne aber ist
p= i04°7 14" 7,

woraus folgt:

- NN = — 42«i5'50'.9
S
= 2x 32 i5.l15
i _
5= — 20 43 56.i5
s= — 4x 27 12.30
oder in Zeit s= 2i'114" 11'. 18
Uhrzeit 21 i5 4o
Correction der Uhr x = — 1 28. 88
7. §. Das Vorhergehende setzt das Azimut des irdisct

Objects als gegeben voraus. Es kann aber schon hier bemerkt
werden , dass man die Grdssen s und P eines terrestrischen
Objec'tes, auch ohne B und Z zu kennen, ebenfalls aus blos-
sen zwey beobachteten Distanzen zJ und zI' des Gestirns von
diesem Objecter, verbunden mit der Zwischenzeit der Be-
obachtungen ableiten kann.

Da die directe Auflésung dieses Problems umstandlich
ist, so wollen wir ihr folgende indirecte Methode, die Gros-
sen s und P zu bestimmen, vorziehen.

Mit einem gendherten Werthe von P suche man die
Grdssen x und x' aus den Gleichungen

* . /Sm \ (P -f-p-t ) fn 4 (P 4-p— A)
c°s2 \ Sin P Sin p
n X" ~/ Sin5(P+ p'+ A)SinJ(P-f-p'— A"
C°Sr \ Sin P Sin p'

wo zi und A die zwey beobachteten Distanzen dei beyden
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Gestirne, und p p' die Poldistauzen der Gestirne sind. Wur-
de dasselbe Gestirn zweyinal beobachtet, so istp'= p.
Sey (fig. 8) Z das Zenith , N der Pol und A das terre-
strische Object, S und S' das Gestirn, also
ZNA =S, ZNS =5s, ZNS'— s" und AN S — x, so wie
AHS' = x.
Wurde in der vorhergehenden Annahme der Werth von
P gut gewdhlt, so ist S— s+ x und auch S =s'-J-x'. Ist aber
P fehlerhaft, und ist dP der noch unbekannte Fehler von P,
so hat man, da in dem Drdy'ecke NSA diu zwey Seiten p
uné&zIl constant si id (Einl. S.4,11.)
Cotg w Coteu’
dx = JP e o unddx' = dP-SinP N
wo co und & die Winkel ah A sind, so dass man hat
SinpSiux Sin p' Sin x'
Sin an= — gy A~ » und Sin 00 = SiaA,
und dann sind die wahren Warthe von S
Cotg w Cotg ©
s =s-fx+ dP. s— und S= '+ x'+ dP. "~ ~
Setzt man beyde einander gleich, so findet man den
Werth von dP, da s'— s= t gleich der gegebenen Zwi-
schenzeit der Beobachtungen ist.
Man wird daher so verfahren: man suche zuerst die
Grossen o und IBdurch die Gleichungen

Sin p Sin x Cotg u
Sin o= —’gi?‘ A = Siup und eben so
Sin p' Sin x' Cotg ¢
Sinoo’= A=V A= Gne
so hat man dP aus
— X;—t
dP = - A—A

und die wahre Poldistanz P' = P-j-dP, so wie endlich dert

wahren Werth von
s— S=x — A.dP oder

s'—Six "'- A'.dP.

Ex. Uhrzeit wahre Distanz
2h2'io" d — 52”i4'19".02
18 2 10 d'=go o 0"00

p = 45°und P nahe =mB9° 56’.
12 *
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Da aus &ndern Beobachtungen bekannt war, dass die
Uhr in beyden Beobachtungen um i'40" accelerirte, so sind
die Stundenwinkel s= 210'30”= 50° 7' 30" was’tiich und
s = 18"0'50“= — 89°52'S0” ostlich.
Wir erhalten also

-jx — i5°5'5¢". 47 = — 45°2'0“. 0
co= 26 40'*60" w— — 4500
A= 1.98996 A= — 1

718 «94

und daher dP = -~~~ g =240". 45x4 ;

also auch wahres P'= 8g°56'+ dP = go°o0' 0" 45
AdP = 758".4gi

A'dP — — 40745 und
s— S = 30° cj". 45
ss— S — — 895¢g 5¢g .55

oder wahres S = 0°7'2g". 55

Man hétte aber in diesem bloss fmgirten Beyspiele fin-
den sollen P = go°o0'0o' und S = 0°7' 30"

Um zu sehen, in welchen Fallen man die Grdssen P und
S mit Scharfe bestimmen kann, hat man in dem Dreyecke
SNA, wennSNA = S— s und p constant ist (Einl.S. 4),

dJ — dP Cos wa,
und wenn p und P constant ist,
= dSSinPSinco;
also ist auch
dJ — dP Cos @ -f-d 5Sin P Sin a>,
undebenso dzj' — dP Cos oa'-f-d S Sin P Sinw',
und aus diesen beyden Gleichungen folgt sofort
dAsin — dA'Sinci)
4P = i
dACosu'— dA'Cos o I
An 'Sin P Sin (o' — u) \
also die Bestimmung von P und S desto sicherer, je néher
(ub'— ) an go oder 270° und je n&her P an go° ist.

8. § Das einfachste und zugleich sicherste Mittel
Zeitbestimmungist das M ittagsrohr, d.h. ein Fernrohr,
welches sich aufeiner horizontalen Axi? in der Ebene des Me-
ridians bewegt. Wir werden unten sehen, wie man die Feh-
ler dieses Instrumentes und ihren Einfluss auf die Beobach-



tungen finden kann. Hier wollen wir es von diesen Fehlern
frey voraussetzen, und bloss bemerken, dass man die Uhr-
zeiten des Durchgangs der Sterne durch den im Brennpuncte
des Fernrohrs vertikal gestellten Faden beobachtet, wo dann
der Unterschied dieser Uhrzeit von der bekannten Slernzeit
oder mittleren Zeit der Culmination dieses Gestirns die Cor-
rection der Uhr gibt.

Wenn die Uhr nach Sternzeit geht, so ist die Correction
x der Uhr sofort gleich x = a— t, wo a die sehe "nbare Rect-
ascension des Sterns fur den Beobachtungstag und t du Uhr-
zeit der Beobachtung ist.

Geht aber die Uhr nach mittlerer Zeit, so wird man die
Sternzeit der Culmination, die (S. 25) immer gleich der
scheinbaren Rectascension a ist, zuerst nach S. 67 in die
mittlere Zeit m der Culmination verwandeln, und dann ist
die Correction der Uhr gegen mittlere Zeit x = m — t.

Ex. I. Den i5. December 1828 wurden in Wien an ei-
ner Sternuhr folgende Culminationen mit dem Mittagsrohre
beobachtet.

Uhrzeit. t scheinb. Rectasc.a
aPegasi 221,57 10". 75 221L.56'14 .89
ttAndrom. o o 30 .22 23 5g 34 4=
«Arietis i 58 30 -06 1 57 34-21

Daraus folgt

aPegasi Correction derUhr x= a— 1= — 55" 86

a Androm. - - - - - -- -- —55.82

aArietis - - - - - - -- - - —5585
Im Mittel x = — 55" 84 um 0118'. 7 Uhrzeit.

Ex. Il. Den 10. Mé&rz 1828 wurden eben da folgende Cul-
minationen an einer mittleren Uhr beobachtet:

Uhrzeit t scheinb. Rectasc. a
a Orionis 6132' 4".35 5145'53". 02
a Gemin. 8 ¢gb3.71 7 23 38 .41
a llydrae 10 446 <63 9 ig 10 .20

Die Rectascension A der mittleren Sonne fir den mitt-
leren Mittag Wiens am io- Marz ist A = 23| 12' 20". 80.
Man hat daher fur a Orionis (S. 38)
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Sternzeit 5'145’' 53" 02
A = 25 12 20.80
6 33 32 .22
Acceleration — 1 4-48
m = 6 32 27 .74 mittlere Zeit
und eben so findet man fur
a Gemin. m = 819'57". 12
a Hydrae m= 10 5 10. 00
Es ist dalier di.e Correction x der 1Jlir aus
a Orionis x= m — t= —}-23" 3g
! a Gemin. - - - - - 23, 41
a Hydrae - - - - - 23.37
Im Mittel x =-f-23" 3¢g fur 81115'. 6 Uhrzeit.
Kennt man eben so den Werth von x fur irgend eine
Stunde der vorhergehenden oder nachfolgenden Tage, so
wird man dadurch jede beobachtete Uhrze'it in Stern- oder

mittlere Zeit verwandeln kénnen.
l. Man sieht, wieviel bequemer eine nach Sternzcis

hende Uhr, als eine mittlere Uhr ist, aus welcher Ursache
auch jetzt, auf allen Sternwarten die Sternuhren allgemein

im Gebrauche sind.
1. Die so erlangte Kenntniss des Werthes von x w

zugleich das Mittel geben, die Rectascensionen der an diesen
Tagen an dem Mittagsrohre beobachteten Planeten zu be-
stimmen. Wurde z. B. den 16. December 1828 Merkur um
16136' 5". g6 Uhrzeit beobachtet, und ist die tagliche Zunah-
me von x gleich 0". 70, so hat man nach Ex. I.

i5. Dec. umol i8'7 Corr. der Uhr — 55" 84

Zunahme in i6l155'5 - - - - 0.47
um i6"36'- - - - - - x= — 56".3i
Es ist daher
beobachteteUhrzeit i6136' 5"96
x= — 56.3i

gesuchte scheinbare Rectasc. «§ ee 16" 35" 9";65 in Zeit,
248°47' 24". 75 in Bogen.

Sucht man endlich noch die mittlere Zeit dieser Beob-
achtung Mercurs, so ist fur den Mittag des 16. Decembers
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A = 17140 12". 60
Sternzeita= 16 35 9 .65

22 54 57 .05
Acceleration 3 45-26

gesuchte mittlere Zeit d Beob. £ =22 5i 11 .79

9. 8. Wenn man aber mit keinem Mittagsrohre verse
ist, so kann man die Zeitoestiromung, nach Olbers Vor-
schlag, durch die Beobachtung der Verschwindung der Fix-
sterne hinter senkrechten terrestrischen Gegenstdnden erhal-
ten. Dass dieser Gegenstand eine bestimmte Entfernung von
dem Beobachter und eine betréchtliche Héhe haben, und dass
der Beobachter sein nur schwach vergrésserndes Fernrohr
immer in dieselbe Lage z. B. in denselben Winkel seines
Fensters bringen soll, ist fur sich klar.

Rennt man namlich durch eine der vorhergehenden Be-
obathtunge.n die Sternzeit der Verschwindung eines Sterns
hinter dem terrestrischen Gegenstédnde fur irgend einen ersten
Tag, so wird der Stern, so lange sich seine Lage am Himmel
nicht andert, auch alle folgende Tage um dieselbe Sternzeit
verschwinden. Gebraucht man aberSeine mittlere Uhr, so wird
der Stern i ulen folgenden Tag um ol 3'55" 908 mittlere Zeit
fruher verschwinden.

So fand Olbers die Correction der nach mittlerer Zeit
gehenden Uhr aus correspondirenden Sonnenhdhen (S. 169)
am 6.Septembdr 1800 gleich x =-{-8'57". 6. An demselben
Tagebeobachtete er die Verschwindung von 5 Cofonae um
111 14' 20". 7 Uhrzeit, also um n 1 23' 18".3 mittlerer Zeit,
und daraus findet sich die Sternzeit der Verschwindung
(S. 38) gleich 221 26" 21". 78.

Den 12. September wurde die Verschwindung beobachtet
um 10149' 21". Die Acceleration der Fixsterne fur sechs Tage
ist 6 (3'55".908)= 23'35" 4; man hat daher,

rr 23'18'. 3
23 35 4
10 5g 42 .g mittlerer Zeit den 12. September
io 4g 21 .o Uhrzeit
-f- 10 2i . q Correction der Uhr.
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Um nicht immer von demselben Sterne abzuhéngen ,
kann man noch mehrere andere zu versch'edenen Stunden
derNacht beobachten, und aus der bereits bekannten Sternzeit
der Verschwindung von 5 Coronae und dem Unterschiede
der Beobachtungszeiten, die Sternzeiten der Verschwindun-
gen der ubrigen Sterne ableiten.

l. Um das Azimut ca des Sterns und den Winkel v
nes Declinationskreises mit dem Vertikalkreise zu finden,
hat man fir den 6. September 1800

£ Coronae scheinbare Reetasc. jf3=4i' i3".58
scheinbare Poldistanz p= 63°18'2g". o

Daher ist der Stundenwinkel s des Sterns zur Zeit seiner
Verschwindung s= 22l126!12i". 78— a”=6"'“45 8”.20 oder in
Bogen s= 101017'3". Aus s, p und der Polhithe y= 53°4' 38"
findet man (S. 27) das Azimut des Sterns zur Zeit seiner
Verschwindung ca= 64 56'21". 4 und den Winkel v= 37° 3i'.

Ist dann nach einiger Zeit, wenn sich die Lage des
Sterns dndert, die neue scheinbare Rectassension a' und die
Poldistanz p', so ist die neue Sternzeit der Verschwindung

lang v
gleich der alten -f- (a — «) + CP — P)s — ¢80 hat man
fur den 6. September 1801 fir 5 Coronae a' = i514i’16™.38
und p'e=63° 18" 42"-2, also a'— a= -J-2".80 und p'— p

tg v
gleich ind dajger tS p’'— p) lsslTp==° 77 a’s0 auc”h
Sternzeit der Verschwindung 6. Sept 1800 22126'21". 78
+ 2.80
-}- 0.76

Sternzeit der Verschwindung 6. Sept. 1801 22 26 25.34
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orlesung IL

Bestimmung der Polhéhe aus Beobachtungen.

1. 8. Um vor allem zu sehen, in welcher Gegend des
Himmels man die Gestirne zur vortheilhaftesten Bestimmung
der Polhohe wahlen soll, hat man, wenn man die Glei-
chung

Cosz= SinyCosp-f-CosySinpCoss
in Beziehung aufalle in ihr enthaltenen Grdssen lifFerentiirt,

dz Cos v Cos9Siuw
d9= mm dp -——-- —ds—r -— ,
J Uos 0) 1 Oosw Uos o

wo co das Azimut und v der Winkel des Vertikalkreises mit
dem Declmationskreise ist. Aus dieser Gleichung folgt im
Allgemeinen, dass die Polhdhe am sichersten aus Beobach-
tungen in der N&he des Meridians, w; nahe 00=0 oder 180
ist, gefunden wird.

Wir werden uns also zuvdrderst auf die ir dem Meri-
dian selbst beobachteten Zenithdistanzen beschranken, um
daraus die Polhéhe abzuleiten.

2. 8§, Hat man die Zenithdistanz z des oberen Sonnenran-
des im Meridian beobachtet, so ist die verbesserte Zenitluli-
stanz z' des Mittelpuncts derselben

z* _/ j-lch], d.Instr. -g Refr. -t- Halbm. O — Hobenpaiallaxo

das untere Zeichen, wenn man den unteren Rand der Son-
ne beobachtet hat. Die Hdhenparallaxe ist gleich
8". 55
Sinz,

wo r die Entfernung der Sonne von der Erde ist. Kennt man
so z' so ist die gesuchte Aquatorhéhe i>= p — z', wo p dip.
bekannte Poldistanz der Sonne bezeichnet.

Ex. Den 10. August 1828 wurde in Wien die, Meridian-
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Zenithdistanz des obern Sonnenrandes z = 32»23'38". 72 be-
obachtet, Barometer b = 27*.5, dusseres Therm.R. t= 20". 0,
inneres Therm. Reaum. t'= -J-i8°. o, Poldistanz der Sonne
p=74° 27'58" Halbmesser der Sonne i5'48" 80.
log r = 0.00571 , Fehler des Instruments (der sogenannte
Collimationsfehler) 4-36". 52.

W ir haben daher

des obern Piandes z= 52°23 T8 72
Instr. Fehler + 56.52
32 24 i5.24
wahre Refraction + 34. 76
Halbmesser + 15 48. 80
Hoéhenparallaxe — 5.862
z'= 32 40 33. 18

p= 74 27 58

f = 41 47 2482
Polhohe f — go— f = 48°12'35" 18

Hat man statt der Sonne einen Fixstern beobachtet, so
fallt die Bericksichtigung des Halbmessers und der Hohen-
parallaxe weg.

Dass man auf dieselbe Weise, wenn die Aquatorhdhe
bereits aus &ndern Beobachtungen bekannt ist, die Poldistanz
p=* + Zz' des beobachteten Gestirns finden kénne, ist flr
sich klar. So wurde an demselben Tage beobachtet

a Lyrae'z= g*33'44' w8l

Collimationsfehler -f- 56 . 52
93421 .i3

Refraction -+- 10 . 10

z'= 9 345i .23

Aquatorhdhe von Wien {iz= 41 47 2f).. 00
p= 5x 2156 .23
und diess ist die scheinbare Poldistanz von «Lyrae fir den
10. August 1828. Um sie auf die m:ttlere Pohl.stanz Pfur den
Anfang des Jahres 182g zu bringen, wird man Hie Aberration
und die beyden Nutationen, sowie die Précession (S. 88)
n it verkehrten Zeichen zu dem vorhergehenden Werthe von
p hinzusetzen. Es ist abpr den 10. August 1828 Lange der
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Sonne 0 = 7 und Lange desMondknotons Q =s1i99%9
und die jahrliche Anderung der Poldistanz = —m&". 96.
W ir haben daher
scheinb. Poldistanz 10. August 1828 p= 5i° 2i'56". 7?3

Aberration und Solarnutation -f- 11 .99
Lunarnutation -1- 8.70
Préacession — 1.10

P = 5i°22"i5". 82
mittlere Poldistanz fur 1829.0
5 8§ Ist z die beobachtete und von dem Fehler des In-
struments und der Refraction befreyte Zenithdistanz, so hat
man, wenn man die Gréssen z, p und > immer positiv
nimmt (S. 47))
fur Culminationen auf der SiUdseite des Zeniths "=p — z
und auf der Nordseite des Zeniths fur untere
Culm'nationen R fi= z—p
und flir obere Culnrnationen - - - - - = z-fop
Nennt man also a den constanten Fehler des Instru-
ments und r die Refraction und endlich 2 die an dem Instru-
mente abgelesene ZenithJistanz, so ist
fiir die Sudseite - - - N=p—2—-a—r |
fur untere Gulmina'ionen 4= Ff-a4+'— p' ... 1
und fir obere Culminationen i)= p"-f~'+a-f-r" 11
Die halbe Summe von | und Il oder von | und Il giut

i — — a)~ tJS — P)+ f(riagf) j B
oder R (A)

A= T(B"-M)+TCp"+ P)+ Kr/-r) 1

Die zwey letzten Gleichungen zeigen, wie man 1lie wah-
re Polhdhe ohne Kenntniss der Grdsse a finden kann. Wahlt
man die heyden Sterne so, dass ihre Zenithdistanzen 2'2 oder
2“5 nahe gleich sind, so braucht man nur die Differenzen
der Refractionen r — r oder r" — r zu kennen, und diese
Differenzen kann man immer mit grdsser Sicherheit aus je-
der bessern Refracfionstafi-In nehmen, wenn gleich die ab-
soluten Werthe von r und r' noch vielleicht einer betréachtli-
chen Verbesserung bedurfen.

Diese Methode, die Polhéhe aus zwey nahe in gleicher
Hohe, im Norden und Siden vom Zenithe culminirenden
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Sternen zu bestimmen st zuerst vonHorrebow vorgeschla-
geri worden. Sie ist, wie man sieht, von dem Fehler ades In-
struments unabhéngig, und setzt bloss die Ivenntniss derDiffe
renz der beyden, einander nahe gleichen Refractionen, aber
dafur die genaueKcnntniss der beyden Poldistanzen voraus.
Der Fehler akann dann zwar aus denselben Beobachtungen ge-
funden werden, da djiefl halben Differenzen der Gleichungen
I, Il und I, IIl geben

a= “(p'+ p)p— Ha+ a)~ i0O'+ O odar

a= —7(p"— p— j(& + D= r(r+ ni
aber nicht mit derselben Sicherheit, da hier die Kenntniss
der absoluten Refractionen und der Poldistanzen vorausge-
setzt wird.

Die Summe der Gleichungen Il und 111 gibt

i= ma + a)+ f(P'— p)+ t + 0+ a
eine zur Bestimmung ton f nur dann vortheilhafte_{Glei-
cliung, wenn die beyden absoluten Refractionen und der
Fehler des Instrumentes genau bekannt sind. Hat man den-
selben Stern uber und unter dem Pole beobachtet, so ist
p" = p' und daher

f— T(E +7 (r'+ r)+ a (@]
woraus man die Polhéhe des Beobachtungsortes ohne Kennt-
niss der Poldistanzen der Sterne finden kann, wenn r r"und
a genau bekannt ist.

4-8. Die Gleichungen (A) zeigen, dass man die Polho-
he~unabhéngig von dem Fehler a des Instrumentes findet,
wenn man zwey Sterne von bekannter Poldistanz auf den
beyden entgegengesetzten Seiten des Zeniths beobachtet, und
die Gleichung (B) zeigt., dass man die Polhdhe unabhéngig
von der Poldistanz des Sterns finden kann , wenn man den-
selben Stern Uber und unter dem Pole beobachtet.

Um beyde Vortheile zu vereinigen, wird man daher ei-
nen dem Pole nahen Stern in seinen beyden Culminationen
und zwar sowohl in der gewdhnlichen senkrechten Lage des
Kreises, ais auch in der um 180 im Azimute ge&nderten
Stellung desselben beobachten. Alan hat nadmlich, da durch
die Umweudung des Kreises der Fehler a sein Zeichen &n-
dert, fur die obere Culmination, wenn die getheilte
Seite des Kreises z.B. gegen Ost gerichtet ist, oder



Kreis Ost,. = £+a-f-r 4-p- ««-(0
West. . .4= 2'— a+ r-4p. ...(2)
und eben so fur die untere Culmination
Kreis Ost. . .ip= 2"-f-a r—p...(3
West. . . ¥>=<?"— a-f-r'— p...(4)

Die Summe dieser vier Gleichungen gibt

i=i(a"+ -+~+BCr’ ee(a)
und die Summe der 1. und 5., weniger der 2. und 4. Glei-
chung gibt

a= (2" —2")+2(2'— a) Cb)

und durch die beyden letzten Gleichungen erhdlt man die
wahren Werthe von t>und a ohne Kenntniss der Poldistanz
p des Gestirns, die vielmehr durch diese Gleichungen (1)...
(4) selbst gegeben wird. So gibt die Gleichung (1)
psS4—2—a—r,
oder wenn man die beyden vorhergehenden Werlhe von 4
und a substituirt,
P— T(a" al-i-|(rr— r)>
und eben so gibt die Gleichung (2)
p~t-(a'"_a')-f-i(r'- r),
also im Mittel
P= \(2"+ 2")-*(* + 2)af-|(r'- r)...(c)

l. Diese Ausdriicke setzen voraus, dass alle vier Be
achtungen an einem einzigen Tag gemacht worden sind,
weil sonst die Werthe von r 1 (1) und (2) so wie die von
r' in jKyund (4) wegen der Constiiution der Atmosphére und
die Werthe von p wegen der Praces=ion u. f. an verschiedenen
Tagen auch verschiedene Werthe erhalten wirden. Es wird
daher vortheilhafter seyn, die einzelnen Beobachtungen eines
jedep Tages fur sich zu reduciren, und die Resultate dieser
Reductionen zur Bestimmung von t>sowohl , als auch von
andern Elementen der Rechnung zu benutzen. Nehmen wir
z. B. an, dass nebst der gesuchten Aquatorhdéhe auch noch
die der Rechnung zu Grunde gelegte Poldistanz p sowohl
als die rrittlegKkRelYaction r einer kleinen Verbesserung hbe*
dirfen. Sey der wahre Werth der Poldistanz gleich p-f-d p,
und der der wahren Refraction r-J-dr. Nimmt man bloss auf
den vorzughehsten Coefficienten der Retraction Rucksicht,
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4
so ist (S.no)r = A.M.tgz, wo M der von dem Barometer

und Thermometer abhéangige Factor, oder wo
b

M = B(l+m ty* (S- 1097
und nahe A = 58" ist. Nehmen wir diesen Coefficienten A
der mittleren Refraction um d;e Grésse dA zu klein an, so
ist die wahre Refraction gleich (A-j-d A) M.tangz, und da-
her die Correction der den Rechnungen zu Grunde gelegten
mittleren Refraction dA.Mtangz.

Sind daher wieder € und < die mit umgewendetem
Kreise beobachteten Zenithdi itanzen in der oberen, und S'\
2!" in der unteren Culmination, und setzt man der Kurze
wegen

V* s* ‘
N= — + r+p, und

N'= ~ — 4+ r'-p"',

wo rund p die den Rechnungen zu Grunde gelegte Refrac*
tion und Poldistanz in der oberen, und r', p' in der unteren
Culmination sind, so hat man
+d p+ M tgz .dA, und
= N'— dp+ M'tgz'.d A,
also auch, wenn man beyde Werthe von iji einander gleich

setzt,
o0=N — N'+ 2dp+ ~ltgz— M'tgz').dA,

und dieses ist eine der Bedingungsgleichungen, welche man
fur jede doppelte Beobachtung der oberen und unteren Cul-
mination findet, und aus denen man dann durch das be-
kannte Verfahren die gesuchten Correctionen dp und dA
der mittleren Poldistanz und der mittleren Refraction, so
wie die wahre Aquatorhéhe f ableiten wird.

Um dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen,
wollen wir folgende Beobachtungen des Polarsternes in

Wien wahlen:
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Die geringe Ubereinstimmung der aus den oberen und aus
den Unteren Culminationen gefundenen Aquatorhdéhen zeigt,
dass p oder A unrichtig angenommen wurde. Da aber die
Zenithdistanzen des Polarsternes in seinen b~denCulminatio-
nen nur wenig verschieden sind, so ist der Factor (Mtgz —
M'tgz') des letzten Gliedes unserer Bedingungsgleichungen
sehr klein, und dieser Stern daher zur Bestimmung von dA
nicht geschickt, da man zu dieser Absicht einen anderen
Stern wahlen musste, der in seiner oberen Culmination nahe
durch das Zenith und in seiner unteren nahe durch den
Horizont geht.

Unsere Bedingungsgleichung ist daher
0=N — IN— 2dp,
das heisst, wenn man die Differenzen der 1.4 7der 2.5 und
der 5.6 Beobachtung nimmt,

0= —2.8-1—=2gp
ofc=— 2.9+ 2dp
0= — 3.2— 2dp.
Im Mittel aus allen drey Beobachrungspaaren
o= — 2.966 2dp,

[oder dp = —-1."48.
Die angenommene mittlere Poldistanz des Sternes muss

daher um i."48 vergrossert werden, und dann sind die
Werthe der

Aquatorhéhe Collimationsf.

aus der Beobachtung 1. 4i° 47+ 25, '28 34-" 20

. 25.38 34.30

1. * 28.18 34.25

1V. 25.12 34.20

V. 25.32 34-32

Vi, 25.42 34.20

Mittel 4i° 47' 25728 34.'24

5. §. Das Vorhergehende setzt voraus, dass man

beyden Beobachtungen mit verkehrtem Instrumente zur Zeit
derselben Culmination, also-in demselben Augenblicke
gemacht habe. Zwar &ndern did Sterne , besonders die dem
Pole nahen, zur Zeit der Culmination ihre Zenithdistanz
nur ausserst wenig, aber dem ungeachtet wird es winschens-
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werth seyn, den Fehler a des Instrumentes auch unabhéangig
von dieser Gleichzeitigkeit der Beobachtungen zu erhalten.
Zu diesem Zwecke wird man die Zenithdistanzen eines dem
Pole nahen Sternes unmittelbar auf einander in beyden Lagen
des Kreises beobachten. Ist daun dt die gegebene halbe Zwi-
schenzeit dieser zwey Beobachtungen, und dz die gesuchte
Anderung der Zenithdistanz in dieser Zeit dt, und endlich
Sinp Sin i
m= m Sin t,
wo i>die Aquatorhdéhe und t der Stundenwinkel des Sternes
ist, so hat man (S. 4g)
dz= goom .dt-J-iCgoo)2(rn Cotgt — m~Cotgz) Sin 1." d t2,
wo dt in Zeitminuten, und dz m Raum&cunden ausge-
druckt ist. Dieser Werth von dz an die beyden beobachteten
Zenithdistanzen mit verkehrten Zeichen angebracht, gibt
zwey gleichzeitige Zenithdislanzen, deren halbe Diffe-
renz daher der gesuchte Collimationsfehler ist. Stellt der
Stern nahe am Pol , so wird man, wenn anders die Zwischen-
zeit dt nicht zu gross ist, das zweyte in dt2 multiplicirte
Glied der Reduction dz immer weglassen kdnnen.
Ex. Den 22. August 1821 wurden in Wien folgende
Zenithdistanzen dos Polarsternes beobachtet.

Sternzcit. Beobacht. Zenithdistanz.
Kreis Ost: 181 11."2 40° o' 3g."0
5b i.3 40 o 17.0
58 48.5 39 5g 54.5
Kreis West: Ig 1 23.g 4 34 23.0
2 31.1 45 33 52.0
3 20.3 45 33 30.0

Die Anderung der Zenithdistanz in einer Zeirnnnute ist
nach dem Vorhergehenden
Sinp Sin
dZ=goo — — 'Sint,
Es war aber p = 1° 38', und wenn wir alle Beobachtungen
auf das Mittel T=ig"'" o aller se&hs Beobachtung”
zeiten reduciren, so ist
T= 1lgl o 12."7
scheinbare P.ectascension o 5'j 38.-5.
Sluiidenwinkel t— 181 2' 34 "2
also auch dZ = — 25."6.



Die Differenz der ersten Beobachtungszeit vonT ist
ol 3 i."5= 3.'025, und
3.or5dz= — 77-"45
und diese letzte Grdsse von der ersten beobachteten Zenith-
distanz abgezogen, gibt
3g° 5g° 2i."6
fur die Zenithdistanz, welche man zur Zeit T beobachtet
haben wuirde. Behandelt man eben so alle sechs Beobach-
tungen, so erhalt man
die Zenithdistanz fur die Zeit T
Kreis Ost: 3g° b5g' 2i."6
20.g i Vlittel: 3g° 5g' 20.'37=z
18.6 J
Kreis West: 43° 34* 53."4 )
5i.i | Mittel: 43° 34' 5i."50— z'.
50.0 J
Die halbe Summe dieser Mittel gibt die wahre Zenith-
distanz fur die Zeit T der Mitte

—— = 41° 47" 5."g35,

und ihre halbe Differenz gibt den gesuchten Collimations-
fehler des Instrumentes

i° 47" 45565,

welcher letzte zu allen 6stlichen Zenithdistanzen addirt, und
von allen westlichen subtrahirt werden muss, um die wahre
Zenithdistanz zu erhalten.

Ist man von der Ubereinstimmung der einzelnen Resul-
tate, das heisst, von der Gute des Instrumentes oder der
Beobachtungen schon sonst Uberzeugt, so kann man kuirzer
nur d.e Mittel der o&stlichen und westlichen Zenith-
distanzen vergleichen. So geben die angefuhrten Beobach-
tungen im Mittel

Sternzeit. Zenithdistanz.
Kreis Ost: 181 58’ 0."3 4°° 16."'8
Kreis West: ig 2 25.1 No 33 55.0

Mittel T = 1g o] 12.7.



D ic Differenz jeder dieser zwey Beobaclitungszeiten

von dem Mittei T Lt
2" i2.74— 2'. 20y, und wie zuvor

dz= — 25."6, also auch
2.207dzZz= —56."5,
und daher
40° o' 16."8 43° 33' m55."0
— 56.5 + 56.5
z= 3¢g° 5¢° 20."3 z— 43> 34" 6i."5
also wieder
z'-J-272
— = 4i° 477 5"g,und
z' z

45."6 wie zuvor.

I. Da die Zenithdistanz z von t abhangt, wie die
Gleichung Cosz= Sin”~SinpCost-f-Cos Cosp zeigt, so
wird rnan fur ;dgn Polarstern eine kleine Tafel entwerfen
kénnen, welche die Anderung dZ der Zen thdistanz fiir eine
Zcitminule mit dem blossen Argumente t gibt, in welcher
Tafel zugleich auf die kleine Anderung von p fir mehrere
Jahre Ricksicht genommen werden kann.

I1. Ist man von der Bestédndigkeit dieses Coliimations-
fehlers durch ladngere Zeit versichert, so kann man mehrere
Sterne, auch auf beyden Seiten des Zeniths, durch einige
Tage, und dann in den folgenden Tagen wieder dieselben
Sterne mit LmgcwenddjfiyH Instrumente im Meridian beob-
achten, wo dann die halbe Difftifienz der Mittel beyder
Bcobachtungsa*ten desselben Sternes immer einen mittleren
Werth des Collimationsfehlers fir die Periode dieser Beob-
achtungen gibt.

I, Wi man in Il. den Collimationsfehler des Instru-
mentes in Beziehung auf das Zenith, oder wie man den
wahren Zehithpunct des Instrumentes durch Beobach-
tungen derselben Culrninationen eines Sternes, aber mit
umgewendetem Instrumente, gefunden hat, so kann man
auch, ohne das Instrument uinzukeliren, durch Beobach-
tungen der Zemthdislanzen desselben Circumpolarsternrs in
seiner oberen und unteren Culmination, den wahren Pol-
punct des Instrumentes bestimmen. Bringt man dann die-
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sen Colhmaiionsfehler des Instrumentes in Beziehung auf
den Pol an die beobachteten oberen und unteren Culminationen
mit verkehrten Zeichen an, so erhalt man sofort die wahren
Poldistanzen der beobachteten Gestirne. Dass man in Il. und
I1l1. die beobachteten Zenithdistanzen zuerst \on der Refrac-
tion befreyen muss, ist fur sich klar, so wie, dass man die

wahre Polhéhe durch das Verfahren in I1., aber nicht durch
das in Ill. erhalten kann.
6. 8. Um die mittédgige Zenithdistanz, und also auch

daraus folgende Polhdhe mit grdsserer Scharfe zu erhalten,
beobachtet man das Gestirn mehr als einmal nahe vor
und nach der Zeit seiner Culmination. Da aber diese Beob-
achtungen nur in der N&he des Meridians, nicht in dem
Meridian selbst gemacht werden kdénnen, so missen sie vor-
.hrst alle auf den Meridian, oder auf die eigentlich mittagige
Zenithdistanz reducirt werden.

Man kdnnte diese Reduction dz einer in der N&he der
Culmination beobachteten Zenithdistanz auf die mittagige
Zenithdistanz unmittelbar durch die Seite 49 gegebene Ent-
wicklung finden. Setzt man néan lich a.a.O. den Stunden-
winkel t=o0, so istauch m =0 und

und daher die gesuchte Reduction

dta dt4
dz= — n.“ 2+ n(i+3nCotgz). - 2 3-
1 dt6
— nl[i+-i5n(n+ Cotgz + 3nCotg’z)] .3.4.5.6+ -

Um aber diese Reduction noch auf einem anderen Wege
zu erhalten , sey uberhaupt
Sina— Sinb
' = &)
Cos a
SO ist auch

[e)) Sin a-f- Sin (a— b) Cosa— Cos (a— b) Sin a

Substituirt man in diesem Ausdrucke fur Sin(a— b),
und Cos (a — b) ihre Werthe durch die Potenzen von (a— b),
so erhalt man
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(t— b)»tga (a— b)Jd (a— b)4dtga
}= (> — b)-J- 1.2 1.2.3 1.2.3.4
(a— b)5 (a— bj6tg a

i.2.5.4-5 1.2.3.4.5.6
und wenn man diese Reihe umkehrt,

a— h= oo_ —tga+t 7”7 (14-3tg’a) N (gtga+ i5tghHh)
fab
+ r:r.5. 45 (io5tg4a+ 9ot§2a+ 9)

12 34-56 (g45tg5a-f-io5otg3a-f-225tga)-f- .

Es ist aber uUberhaupt

Cosz= Cos pCosit-f-SinpSin 4( ast.

Ist nun z und p' die Zenitb- und Poldistanz des Sternes
im Mittag, und z »- z— dz, also auch z= p'— ip— dz, so
wird die vorhergehende Gleichung

Cos(p'— PB— dz) — CospCosip Sin p Sinf Cos't,
oder auch

t

Cos(p'— -f— dz) =Cos (p— ®— 2SinpSinSin2—,

t
Cos (p— i)— Cos (p'— — dz) Sin p Sin SinJ}

oder endlich ; - £ - — .
Sm(p— i9 S.n({p— ip
Vergleicht man diesen Ausdiuck mit dem vorherge-

henden
Sina— Sinb

Cos a —
so erhalt man
a= go°— (p— "™, b=go° — (p'— — dz), und

t
0= 2nSin2 ER wenn

_Sin p Sin Q>_
n = grin—(-p-:--{) Ist.

Substituirt man diese Werthe in der oben entwickelten

Reihe fir a— b, so hat man

t
2n Sin2—

dz=p'— p --—---m-m- 1-J- JLB— Cotg(p — iGSin* _L
Sin i" sill" 2

~ (i + Cotga(P — f))-Sin5 - +
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und diess ist die gesuchte Reduction dz. Substitu!l.-t man in

t
ihr fur Sin27 seinen Werth
dt2 dt4 dt8
~J 48 iddo _

so erhalt man die zuerst fir d z gegebene Reihe wieder.

Dieser Ausdruck von dz gilt unmittelbar fir Culmina-
tionen auf der Sudseite des Zeniths. Auf der INordseite wird
man fur obere Culminationcn die Grdsse z negativ, und
fur untere Culminationen z sowohl als p negativ setzen.

L&sst man aber die Grossen z und p immer positiv
seyn , so hat man fur Culminationen auf der Sudseite des
Zeniths

Sinp Sin 9
n~~ Siu(p —
dz= p-p —-~7,Sin2- + S:||‘"Cotg(p f). Sin™ -1
fur obere Culminationen
Siup Sin yp
u Sintp— p) ’
211 ] t 2n2 ) ot
dz= — g—l,n—ln.SmZ—z— it - Colt,go(\Pr— it)Sin -

und fir untere Culminationen
Sin p Sin 9
DI Sin (p +

dz= + slfcSIN 7 + shT7CotP + ™ ST '

Sind die Beobachtungen sehr nahe an dem Meridian
angestellt worden , so wird man n den mi isten Féllen das

R
zweyte, von Sin4d— abhéngige Glied dieser Reduction weg-
t
25“’]2?
lassen kdnnen. Den Werth von aber findet man in
Sin 1"

der Tafel X.

l. Um die Brauchbarkeit dieser Methode, und
Grenzen derselben in der Anwendung kennen zu lernen,
wollen wir bloss die Fehler des ersten, als des betréacht-
lichsten Gliedes der vorhergehenden Reihe suchen , die aus



*99
irgend einem Fehler in den drey Grdssen t., p und f ent-

stehen. Setzt man also

t
Sin p Sin 9Sin’ —

so erhélt man fiar einen fehlerhaften Stundenwin kel
t

d'z= dB.dt.Cotg — ,
far e.ne fehlerhafte Poldistanz
dz2.dpSini"

2Sin2p Sin2—

und fur eine fehlerhafte vorausgesetzte Polhdhe

dz2.d d&Sin 1"
d*z= — — -

2Sin2PSin2—
2

Man sieht daraus, dass man vorzuglich fir eine gute

t
Zeimestimmung Sorge tragen muss, da Cotg ~ sehr gross
ist. Urn Fehler der Zeitbestimmung unschéadlich zu machen,
wird man zu beyden Seiten des Meridians in nahe gleichen

Entfernungen von demselben gleich viel Beobachtungen neh-
t

men, weil die Grosse Cot% > nach der Culmination ihr
Z richen &ndert. Solche Ges.irne endlich, fur welche p nahe
gleich ipist, missen ganz vermieden werden, weil fur sie
der allen vorhergehenden Ausdricken von d3z gemein-
schafiliche™'Factor dz zu gross wird , aus welcher Ursache
aucli Uberhaupt alle zu grossen Stundenwinkel vermieden
werden sollen.

1. Bey Fixsternen fallt das erste Glied p'— p dei Redu
rion weg.

Die Stundenwinkel t jeder einzelnen Beobachtung sind
die Differenz der Uhrzeit der Culmination (die also bekannt
seyn muss), und der Uhrzeit der Beobachtung. Diess setzt
voraus, dass die.Uhr zwischen zwey néachsten Culmina.ionen
des Gestirnes genau vier und zwanzig Stunden gebe. Ist a
die tagliche Acceleration der Uhr in Secunden gegen die
Zeit des Gestirnes (fur Retardat.ooeri st a negativ), so muss
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der vorhergehende Werth von dz noch durch i—o0.000023ia
t
2nS'n2—, oder

multiplicirt werden. Denn es war dz =

nt’ at

dz= Ist aber x = die Acceleration der Uhr in

2 24 .60’

der Zwischenzeit t, so sollte die letzte GHchung eigent-

lich seyn
nt’ 2xdz
N n . t

n (t— 5)*
VA N

oder wenn man den Werth von Xx substituirt,
2a 'S

Beobachtet man z. B. die Sonne an einer Sternuhr, so
ist nahe a= 236", also jener Factor von dz gleich 0.qq45.
Beobachtet man aber Fixsterne an einer mittleren Uhr, so
ist jener Factor gleich i.0055. Bey kleineren Stundemvin-
nie ohne Noth

keln, die man nach dem Vorhergehenden

Uberschreiten wird , kann diese Rucksicht Ubergangen wer-
den , wenn der Gang der Uhr nicht zu unméssig von der
Zeit des Gestirnes abweichf.

Ex.

Circum-Meridianhdéhell der Sonne genommen.

Den 11. Marz 1794 wurden in Gottingen folgende
Die
Uhrzeit des wahren Mittags aus correspondirenden Sonnen-
iV. Die Poldistanz

héhen war o1 1 der Sonne im wahren

Mittage p'= ¢g3° 50' 38", und die vorlaufige Aquatorhohe
t>j= 38° 28'. Es ist daher
Sin p Sin
0§ Sio(p — +)= 9-879~°-
Uhrzeit Zenithsdistanz des obgren Slunden- 25in92
der Sonnenrandes vom Colfima- —winket . R
Beobachtung tionsfehler befreyt w Sin 1
23h 57" 30" 54° 45" 45" — 3" 39 28."6
23 58 82 54 45 02 — 2 47 15.2
o] o] 54 45 20 + 0 *g 0.2
o 25 54 45 o927 + 2 6 8.7
0 28 54 45 35 4 5 19.5
) 55 54 45 5o + 4 36 415
jrSumme 54° 45 34" @Summe 18."g5
Dessen Log. x.27761
g .8794°
log dz= i.15701
dz2= 14.'5
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Wir haben daher

Mittel der beobachteten Zenithdistanzen 54° 45'34.”8
Mittel der Reductionen — i4-3

54 43 20.5
Dafur Refraction + 1 20.5
Halbmesser -j- 16 8.1
Hohenparallaxe — 6.8
Meridian - Zenithdistanz des Mittelpunctes z'= 55 2 42.3
Poldistanz im Mittelpuncte p'=/ g3 30 38.0
Gesuchte Aquatorhéhe ' 38 27 55.7
Polhdhe 5i 32 4*3

Bey Fixsternen fallt die Rucksicht auf den Halbmesser
und die Parallaxe weg. Bey der Sonne aber soll noch auf die
Anderung der Poldistanz Riicksicht genommen werden.
Ist A das Mittel der Stundenwinkel vor, und B nach dem
Mittag in Zeitminuten, und dp die Zunahme der Poldistanz
der Sonne wéahrend einer Zenminute (fur abnehmende Pol-
distanzen ist dp negativ), so ist die corrigirte mittlere
Zenilhdistanz der Sonne

z' ~f- (A — B) dp.
In unserem Beyspiele ist d p= — 0."q7, da die Pol-
dislanz abnimmt, und A = 2.3, und B = 3.5, also auch
(A— B)dp= + 0."5, und daher
z'= 55° 2" 42."3
+ 05
55 '2 42.8
p'— g3 30 38.0

Aquatorhéhe 38 27 55,2
Wenn man sich von der Richtigkeit der einzelnen
Beobachtungen uberzeugen, und die fehlerhaften ausschlies-
sen will, so wird man die Reduction, nicht wie zuvor an
dem Mittel , sondern einzeln an jeder besondern Beobach-
tung anbringen. So héatte man in diesem Beyspiele

beobachtetet Zenithdistanz Reduction Meridian-Z. D.
54° 45' 45 21."7 54° 45' 23."3

32 ii.5 20.5

20 0.2 19.8

27 6.6 20.4

35 148 20.2

50 3i .4 18.6

Mittel 54 45 20.5
wie zuvor.
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7. §. Das vorhergehende Verfahren der Circummeridi
hihen setzt, wie wir gesehen haben, eine genaue Renntniss
der Zeit und eine wenigstens gendherte Renntniss der Pol-
hohe des Beobachtungsortes voraus. Man kann sich aber
auch von diesen beyden Voraussetzungen frey machen , wo-
zu uns die Ausdriicke des 8§ 6 selbst Gelegenheit geben
werden.

Setzen wir voraus , dass man in der N&he der nur bey-
nahe bekannten Culminationszeit des Gestirns drey Hohen
mit den Uhrzeiten der Beobachtungen genommen habe,

und seyen
die beob. Héhen die Uhrzeitcri
H T
H-f-h T+t
H+ h' T+1".

Die unbekannte mittdgige HOhe des Gestirns sey H + x
und die ebenfalls unbekannte Uhrzeit der Culmination T + e .
Da nach §.6 die in der Nadhe des Meridians beobachteten
Héhen sich wie die Quadrate der Zwischenzeiten andern,
so hat man
x= As’ )
Xx— h= A(e— t)a . . . (1)
x— h'=A(6 —t')" ]
wo A eine constante Grdsse bezeichnet. Drickt man die HO-
henanderungen h, h’ und x in Bognnminuien, und die Ande-
rungen t, t' und S des Stundenwinkels in Zeitminuten aus,
so hat man fir Cuiminationen auf der Sudseite des Zeniths
p Sin
A= 0.032725 ~ 1" ~) o,
und fur die Nordseiie bey oberen Cuiminationen
Sin p Slnk
A = — 0.032725 fg’)—z ------

O(B2726S|np8|nk
und bey unteren A — |- — Slu(.p pk) _______

Elimiiiirt man aus den beyden ersten Gleichungen | die
Grésse 6, so erhalt man
(h+ k)*
* = e o o (H)
*vo k= A C ist. Durch diese Gleichung (11) findet man daher
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die Grosse x « also auch die mittdgige Hohe Il + x bloss aus
der Differenz h von zwey Circummeridienhéhen und der
Differenz t der beyden Uhrzeiten , und zwar ohne alle vor-
hergehende Zeitbestimmung. Will man sich auch noch von
der vorlaufigen Kenntniss der Polhdhe (die man zur Berech-
nung von A oder k brauchte) unabhdngig machen, so wird
man aus den drey Gleichungen (1) die beyden Grdssen O und
A eliminiren, wodurch man erhélt
Mlt'— Mty
* = Ji |:) * 1% n
woM = th' und M'= t'h ist, und dieser Ausdruck enthalt
bloss die Differenzen der beobachteten Héhen und der Uhr-
zci'en. Man wird ihn einfacher machen, wenn man, was
immer in der Gewalt des Beobachters steht, zwey der drey
Hohen gleich gross annimm). Sind z.B. die beyden ersten
Hohen gleich gross, so ist
h'. t
X 4t (E—t)

Man wird sogleich sehen, dass diese Ausdrucke, be-
sonders fiur Circumpolarsterne, selbst bey betréchtlichen
Stundenwinkeln noch sehr brauchbare Resultate geben, und
dass es daher hinreichend ist, die Uhrzeit der Culnaination
nur beynahe zu kennen; eine Kenntniss, die man sich ubri-
gens leicht durch die Beobachtungen selbst erwerben kann,
wenn man mit dem Instrumente das Gestirn so lange ver-
folgt, bis die Hohendnderungen desselben sehr klein werden.
Aus dieser Ursache wird dicss Verfahren zu Breitenbes Kim-
mungen auf der Sec sehr anwendbar seyn.

Ex. I. Den i. August i803 wurden in Seeberg folgende
Héhen des Mittelpunctes der Sonne genommen:

Beob. Hbohen Uhrzeiten

1 - 56°5i'5¢9".¢g 231 44" 3*

. - - 57 1g.6 49 *3

i, - - -- 920.6 55 8
IV, - - - - 14 57.8 24 o 58
Vo - j8 8.8 6 5i

vVi.178.1 18 20
VIl. - -- -12 i3.2 24 57

Darauswurde, nach der Methode des §. 6 die mittagige ,
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von Refraction und Parallaxe noch nicht befreyte Hohe der
Sonne gleich 87° i8'53"ija gefunden. (Mon. Corresp. Vol. X.
Seite i3.)

Wendet man aber die Gleichung (Il) auf je zwey die-
ser Beobachtungen an, so hat man, wenn die vorlaufige
Aquatorhéhe «*= 3g° 3'. 54" und die Poldistanz p = 7«”45'. 30"
gesetzt wird, A = 0.036262, und damit gibt die Beobachtung

1. und VI. 111, und 1V.
1= 29.117 t= 5.853
h=»59g75 h=5.620
k= 30 743 k= 1.234
x= 17.748 x==9 3i8
also rr ttagige Hohe
H-j-x = 57°18'54/5 - - H-J-x = 57°18'5i."7

Wendet man aber auf dieselben Beobachtungen die Glei-

chung (111) an, so erhdlt man

. 1v. VI. . 1v. Vv. l. 1V. VII.

M = 187.64 5i. 3o 342.10

M '= 401.86 65. 87 939. 27

x= 17.712 g .535 26.859
H-]-x = 57°18'52"3 - - 57" 18'52."7 - - 57° 18'01."4

Immer noch sehr brauchbare Resultate, besonders fir
Beobachtungen zur See (da die einzelnen Beobachtungsfeh-
ler mit Sextanten oft zehn und mehr Secunden betragen), ob-
schon die Stundenwinkel dieser Beobachtungen bis auf 27
Zeitminuten gehen, und man daher die Uhrzeit des Mittags
nur bis auf eine halbe Stunde zu kennen braucht.

Ex. Il. An demselben Orte sind denl0. Janner 1804 fol-
gende Beobachtungendes Polarsterns in der Nahe seinerun-

tern Culmina‘'ion gemacht worden.

Beob. Hohen Uhrzeiten

. - - 4g°22'38".7 11111'19"

1. -17 4g-1 11 41 44
11 i532.7 12 1 48
V. i310.6 12 47 i3
1 V. i5 g.3 12 52 54
VI, - i3 26.0 i3 9 4
VI1l. i552-7 i3 42 10
VIl - 17 49. * *4 2i4

[ Q— 22 38.7 14 3239



205

DiePoldistanz desSterns war p = i°43' 50'und die vor-
laufige -Aquatorhéhe i>— 5g°3'54"und daher A = — 0.000g53.
— Daraus wurde nach der Methode des § 6 die mittégige
Hohe des Polarsterns gleich 49°13' 9'« 3 gefunden.

Die Gleichung (I11) aber gibt

1. VII. 1. VI.

h= o0 - 2.112

k- 9.601 — 4-3i3

X= 2.400 — 2.303
H-J-x= 49°*3 8y. 7 - - 4¢°i3'g"-1.

Die Gleichung (Ill) endlich gibt

1. 1V, VIII. . 1V. IX.

t= 65.483 95.90°

t'= i40.500 201.333

h= — 4.642 - 8

h'= 0 0
X = — 4-663 — 9.489
Il -]-x = 49°i3'9".4 - - 490i3'9" 4-

also diei Abweichungen von der wahren mittag.gen Hdhe
H-(-x=490 9-"3 sBhr klein, obschon die Stundenwin-
kel bis ljj 40' und ihre Differenzen bis 5h21' gehen. Es ist
Ubrigens klar, dass man, wie die Gleichung(lll) ze>gt, sol-
che Beobachtungen vermeiden muss, fur welche die Zwi-
schenzeiten zu klein, oder in welchen die Differenzen der
Zeiten sieb nahe wie die Differenzen der Hdhen verhal-
ten, weil in dem ersten Falle nahe t'— t= o und in dem
zweyten M’'=M ist. ,

8. §. Ein dem vorhergehenden &ahnliches Verfahren
man endlich auch anwenden, um durch blosse beobachtete
Differenzen der Azimute und der Hohen, ganz
ohne Ilulfe einer Uhr, die Polhdhe zu bestimmen.
Sind n&mheh die wieder in der N&he der Culmination an
dem Instrumente abgelesenen Azimute 6, S+ a und 6-f-a'
und die dazu gehdérenden Héhen H, H-f-h und H-J-h', und
sind dieselben Grdssen fur den Meridian selbst 0-J- a und
H + x, so hat man

Xx= Aa’
XxX— h= A (a— a)’
Xx— h'=A(a— a')s

ki
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Siu t) Sin (p — p)
_Zg'in p

und fur die Nordseite bey oberer Culmination

wo A = Sin 1" flr die Sudseite des Zeniths,

Sin  Sin (p — p)
A= — ) Sin I"
2Sinp
und bey unterer Culmination
Siu mSin (p + ijd
A= — [(-mmmmmmmmem Sm i st
Hat man also z. B. nur zwey Beobachtungen, so findet
man die Grosse x, von welcher die Polhéheunmittelbar

abhéangt, durch die Gleichung

i + kV P
x= " fl=-, wok = ATalist.

Hat man aber drey Beobachtungen , so ist
(IW'a'— Map

X~ 4aa' (a'— a) (M'— M)’
wo M = ah'" und M'=a'h ist. Durch den letzten Ausdruck
findet man die Polhdhe bloss durch die Differenzen der an
dern Instrumente gelesenen Azimute und Hdhen, ohne diese
Azimute und HOhen selbst, ohne die Lage des Meridians
und ohne die Zeit des Mittags zu kennen.

g. 8. Es wurde oben (8. i) gezeigt, dass die Polhdhe am
sichersten aus Beobachtungen nahe an dem Meridian abge-
leitet wird. Allein wenn die Poldistanz des Gestirns sehr
klein ist, so ist es nahe gleichglltig, in welchem Puncte des
Parallelkreises man den Stern zu dieser Absicht nehmen will.
Diess zeigt der :n §. i angefihrte Ausdruck fir dp, den man,
fur kleine p, auch so darstellen kann

Sin z

do= dtSinttgp— dp Cost— dz C039Z705p'
woraus folgt, dass ein Fehler in der beobachteten Zeuithdi-
stanz nahe denselben Fehler in der Polhdhe hervorbringt,
wie im Meridian (weil z nahe = go — 9 und Cos p nahe
gleich der Einheit ist), und dass ferner ein Fehler in p durch
grossqre Stundenwinkel sogar verkleinert wird. Wasr»endlich
den Fehler d t der Zeit betrifft, so wird, wie der letzte
Ausdruck zeigt, wenn d t eine ganze Zeitsecunde betréagt,
und p = 1°tyo ist, fur die
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Stundenvvinkel ol 21 4h 6T

der Fehler d9 seyn o0"-0 0".2 0".4 0".5,
also d 9 noch immer kleiner, als die nur zu gew6hnlichen
Beobachtungsfehler selbst an unsern vorzuglichen Instru-
menten. Auch wird man den von einer nicht ganz genauen
Zeitbestimmung entspringenden Fehler d 9 vermeiden kon-
nen , wenn man auf der &ndern Seite des Meridians in glei-
cher Entfernung von ihm eine zweyte Beobarhtung nimmt,
fur welche Sin t dieselbe Grosse aber mit entgegengesetzten
Zeichen ist. Daraus folgt also, dass man nie dem Pole nahen
Sterne in jedem Puncte ihres Parallelkreises mit nahe glei-
cher Sicherheit zur Breitenbestimmung anwenden kann.

Sey also z die beobachtete , von dem Collimationsfeh-
ler und der Refraction befreyte Zemthdistanz eines solchen
Sterns, dessen scheinbare Poldistanz p und Stundenwinkel t
ist, so findet man die Aquatorhdhe f aus den Gleichungen

lang a=. tangp Cost,
Cos aCos z
Cos (lp— a) = Cos p

Um die Berechnung dieser Ausdricke durch Logarith-
men mit sieben Decimalstellen zu vermeiden, kann man fi
in eine Reihe entwickeln , die nach den Potenzen der klei-
nen Grosse p fortgeht. Zu diesem Zwecke sey x = ~— z, so ist

Cosz— Cosp Cos (z x) — Sinp Sin (z-f- x) Cost= o.

Lést man in dieser Gleichung Sin (z-J-x) und Cos(zA-x)

auf, und setzt

2*S | 1—
Sin X = —----mm- und Cos X = - ,
+tg’ - +tqg’ -
I+19°5 i+tg
so erhalt man
tg’ “+2 atg -=b,
folglich tg ~= — a-f- ~a2-j- ba
b b’ b3
= — aJ-a (1l A-_ —— )
b b3 1 b 1

aa' 8a" a 16 a3' a3
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wo der KiUrze wegen gesetzt wurde
Cos p Sin %— Sinp Cosz Cos t
a Cos z-f- Cos p Cos z -{-Sillp Sin z Cos t *
Sin p SinzCos t— Cos z -f- Cos p Cos z
and b Cosz-j-Cos pCos z-j-Sill pSinzCost

b Sin p Sin zCost—Cos z + Cos pCos %
Demnach ist\a;= —_

=-]Sinp Cost-j-jSin2p Cotgz (i — 2Sinat)
+ j Sin3p Cost[Cosec2z — 2 Cotg2z Sin21],

wenn man di' vierte und die hdéliern Potenzen von p Ver-
nachlassigt ; ferner

ba 1 . N
— m = — jrSin2pCos’t-|-S-ri p CostCotgz(i— 2 Sin2!)*..]

X L2Cotgz + Sinp Cos t(i-J-2 Cotg2z)...]
= — j Sin2p Cotg z Cos21
— ~Sin3p [Cos3t-f- 2 Cotg2z Cost (2 — 3 Sin21)];
b3 i
und+ T~j- - = + i Sin3p Cos31Cotg2z.
Addirt man diese Ausdricke, so erhélt man

X

tg =7SinpCost— j Sin2p Sin21Cotg +,
-i-Sin3p Cos t (i -|-Sin21),
und daraus durch eine einfache Verwandlung
x= pCost— -~p2Sin2tCotgzSin i"
-f-~Ap3Sin21Cost.Siii2i". ... (A)
Entwirft man sich also eine kleine Tafel, welche mit
dem Argumente t die beyden Grdssen
M = tp 2Jin2tSin i" und
N ~jp Sin2tCostSin2T

gibt, so erhdlt man sofort die gesuchte Grdsse f durch den
Ausdruck
iP= z-J-pCost— M Cotg z -|—IN.
Die Werthe von M und N gibt die Tafel XIII.
l. Fur einen fixen Beobachtungsorl lasst sich auch
Gleichung (A) von der beobachteten Zenithdistanz z ganz un-
abhéangig machen. Es ist namlich
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Cotg 4>+ tg x

I — Cotg ~tgx
X

nahe = Cotg”™ + Si?j;

Cotgz= Cotg(f— x) =

da Cotg z durch p3 multiplicirt wird, so karrn man die fol-
genden Glieder der Entwicklung von Cotg z weglassen, wenn
man wieder die vierten Potenzen von x oder p vernachldss'gt

Es ist daher auch
pCost

Cotg z= Cotg
und wenn man diesen Werth von Cotg z in (A) substituirt,
so erhalt man
x=.pCost — -~paSin2l1 CotgPSin i"
+ ip 3Sin21Cos tSin31"
, SinatCost.Sinai"

Hat man also eine Tafel, welche fur jeden Werth von
t die Summe S der drey letzten Glieder dieser Gleichung
gibt, so ist
f— z+ x oder
f= z-{-p Cost-j-S.

. Wenn man mehrere auf einander folgende Zenit

distanzen beobachtet, so wird man das Mittel derselben als
die Zenithdistanz ansehen kdnnen, welche zur Zeit der Mitte
aller Beobachtungszeiten Statt hatte , vorausgesetzt, dass die
einzelnen Beobachtungen nicht in zu grossen Intervallen auf
einander folgen, und dass man daher die Anderungen der
Zenithdistanzen den Anderungen der Zeit proportional an-
nehmen kann, eine Voraussetzung, die meistens in der Macht
des Beobachters stehen wird.

W ill man aber auch weiter entfernte Beobachtungen ver-
binden, oder hat man diese Beobachtungen mit einem Mul-
tiplicationskreise gemacht, so kann man so verfahren.

Seyen z, z', z"... die beobachteten Zenithdistanzen und

t, t,)t"...ihre Stundenwinkel und N die Anzahl derBeobach-
tungen. Die arithmetischen Mittel dieser Grdssen seyen
7+ zZ-f-7" A

und T =
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und endlich 2 diejenigeZeni.hdistanz, welche zu dem Mittel
T der Stundenwinkel oder zu der Mitte der sd&mmtlichen Be-
obachtungszeiten gehort.
Sin p Sin t)
Ist dann m = m<ginz 'mSir T und n= mCotg T,
so hat man (S. 4g) fur di: erste Beobachtung
(T—1)5
<?=:z-{-m(T— t)+ (h— m’Cotgz) — — Sin i",
oder wenn man T — t= O setzt,
0s
1= z+mo64-(n— m3Cotgz) . “ Sin 1",

und eben so

e/a
5= z'-{-m 0+ (n — m3Cotgz).- Sini",
6"3
5= z"-f-m0"-{-(n— m3Cotgz).— Sin i" u.s.w.
woO=T —t,e'=T —1t, 0=T—1t".. .oder wo0,0,0"...

die Unterschiede der einzelnen Beobachtungszeiten von dem
Mittel aller dieser Zeiten sind.
Addirt man diese Gleichungen, und bemerkt man , dass
nach der Bedeutung der Grossen 0,0, 8" .
0——s -4-0 “T e« o —1dhist,
so erhélt man
N2— z+ 72'-3-2"+ ..

Sin x'*

+(n — m3Cotgz) (03+ 0'3+ 0"3+) - j - ’

oder wenn man der Kirze wegen annimmt

2 8ins 2
sinx" ©sini" 2
@®+p "+ o) Co= e
2Sin2-
z2-f-2'+ z24-Hf- 2
2= +(n — m3Cotgz).

z+ 7'+ z"-t-
oder endlich, da n = Z ist,

2 Sin»
2= Z+ (n— m3Cotg z). 2

Kennt man so den Werth von 2 aus der letzten Glei-

chung, so suche man noch x aus
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x= p Cost— -jp’Sin’1Cotg zSin i*-]-! p3oin’tCost.Sin31",
und man hat
~N= £+ X, wie zuvor.
Allein in den meisten Féllen wird man, wie bereits oben
erinnert wurde, €= Z setzen kdnnen, weil die Grosse
2Sin’ -
2
(n— m’ Cotg
fiir dem Pole nahe Sterne sehr klein ist, wenn iiian nicht
die Beobachtungszeiten zu unméssig ausdehnt.

Ex. Den 22. August 1821 wurde in Wien die von dem
Collimationsfehler bcfreyte Zeniihdistanz des Polarsterns
z= 41°47'5 "9 um Ig'lo' 12". 7 Sternzeit beobachtet. Die
scheinbare Rectascension des Sterns war 0l5-j' 10"; o und die
scheinbare Poldistanz p = i°37'40/-

Es ist daher Stundenwinkel t= Sternzeit —”~ReCtascen-
sion= i8b3'2". 7 oder t= 270°45' 40'k5. Mit dem genaher-
tenWcrthe b= 41347,30" findet man

S= 7p’SinllCotg iji Sin 1
— | p3Sin’tCos tSin31"
Siuat Cos tSiuai”
v eis sunt 1
oder S= 90 .01-
Wir haben daher i>= z-f-Rclr. -]-p Cost— S,
und es ist z= 4*47'57-9°

Refr. 34 <30
pCost -J- 117 .98
S — 133.01

f ss 4i°47'23/i /
gesuchte Polhohe 48 12 34-85.
io. 8. Die Polhdho :kann auch auf eine sehr einfa
Art durch zwey Sterne gefunden werden , von welchen man
jeden zu beyden Seiten des Meridians in gleichen, ubri-
gens unbekannten Zenithdistanzen beobachtet. Seyen t und t'
die Uhrzeiten der vor- und nachmittdgigen Beobachtung des
ersten Sterns, dessen Poldistanz p ist, und dieselben Grds-
sen fur den zweyten Stern r, r' und pk Ist ferner T die Zeit
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der Uhr zwischen zwey néchsten Culminationen der Fix-
sterne, so sind

180 180
s= (t'—1t) unds'= (V— t) —-

di >Stundenwinkel der zwey beobachteten Sterne, und wenn
z die ihnen gemeinschaftliche, unbekannte Ze, lithdistanz die-
ser Sterne bezeichnet, so hat inan

Cosz= CostiCos p-f-Sin Sinp Coss und
Cos z= Cos Cos p'-f- Sin I»Sin p' Cos s'.

Die Differenz dieser beyden Gleichungen gibt

Cosp'— Cosp
“f gjnp Cos s— p/Cos s’

Man sieht, dass diese Bestimmung der Polhéhe unab-
héngig ist von der Kenntniss der Refraction und des Colli-
mationsfelders, dass aber die Poldistanzen der Sterne ge-
nau bekannt, und uUberdiess sehr von einander verschieden
seyn mussen, damit geringe Fehler in s oder p keinen nach-
theiligen Einfluss auf den gesuchten Werth von ip &ussern.

11. 8. Noch muss hier der Breitenbest'mmung mitte
des Mittagsrohres erwdhnt werden. Vorausgesetzt, dass die
Drehungsaxe dieses Instrumentes horizontal und dass die
optische Axe des Rohres auf dieser Drehungsaxe senkrecht
ist, stelle man das Instrument so, dass die Drehungsaxe
nahe in der Ebene des Meridians liege, und dass daher das
Fernrohr einen Vertikalkreis beschreibe, der nahe durch den
Ost- und Westpunct des Horizonts geht, also auch die Paral-
lelkreise aller Sterne, die zwischen dem Aquator und dem
Zenithe culminiren, zweymal durchschneide. (M. s. Astr.
Nachr. Vol. Il1l. und VI.)

Seyen T und T' die Uhrzeiten der Durchgénge eines
Sterns durch den senkrechten Faden des Rohres und t, t’
inre Correctionen zur Sternzeit, alle diese Grossen in Gra-
den, Minuten und Secunden ausgedrickt. Ist dann a und p
die scheinbare Rectascension und Poldistanz des Sterns, so
sind die beyden Stundenwinkel desselben (die dstlichen ne-
gativ genommen) t= T-{-z— a und I'= T'-|]-r'— a. Dieses
vorausgesetzt, hat man fur die beyden Beobachtungen ge-
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meinschaftlicheCotangente des Azimuts den doppelten Aus-
druck
Cos tSiup Sin9— Cosp Cos 9 Cos t'Sinp Sin 9— Cos p Cos 9
Sinji Sin t Sin p Sin t'
woraus sofort folgt

Cot Cot
tgp (Cotgt—Cotgt)= = ~-t,,
Cote p (Sin t' — sSin t)
odertgp= ----- SA-t)-——
t'+t
Cotg p Cos m
Pt 1 oder auch

Cos----.z.-.

CotgpCos |[(T'+ t'4 T + t— 2a)
ts 2= Cosi(T; pr'_ T — t) e 2 0
und diese Gleichung gibt die gesuchte Polhohe.
Um zu sehen, welchen Einfluss die Fehler von a, p,
t und .- auf die Bestimmung von 9 haben, differentiire man
die Gleichung

Cotg p COS ---------
2 .
tg9 = — ; S0 erhdlt man

Sin

Cotg p Cos -
-J--jd.(t' — t) Cos29 t/ t -tg-

Cos39 tg 9 t'+t

= -dPss~,~ - i d-~" g Gos> t] ?2tg-M
t'~t
+ id (t'— 0 Cos29tg9tg~—
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Es ist aber d.(t'-f-t) = d w-f-dr — 2da,
und d.(t'— t)= dr'— dr;

'+t
demnach ist der Factor von da= Sin2 tg _ ,
Sin 29
der von d;g— ~ sin3p 7
t+ t t'—
der von dr= — |Sin 29 (tg - j- +tg—— J
Sin 29 Sin t' Sin2 9 Sin t'
4 t+ t t—t “Cost'+ Cost’
[of o Cos -
2 2
t+ t tt\
endlich der von dr'= — ~Sin29(tg —;~ — tg ——
Sin 29Sint
F~ 2 Cost'+ Cost"
Nji amt man alles diess zusammen so ist
t'+ t Sin29
dy=idaSin2?tg— — dp.
Sin29Sint' Sin 29 Sint
ad7. t'+ COS 't a ™ e CoS + CosSt ‘'’

Setzt man voraus, dass das Instrument etwa bis auf eine

Minute genau sich von Ost nach West bewegt, so kann
t'+ t
Cos — =1 gesetzt werden, und dann gehen die beyden

Gleichungen (A) und (3) in folgende einfachere Uber:

tgy = Cotgp.Seci (T-\~r'— T — r) und
Sin2'
dy>= i(d r'— d7)Sin2?2tgi(T'+r'— T — r)— dp.
Daraus folgt, dass ein Fehler in dem Unterschiede der
CorrecT'onen derUhrzeit einen desto geringeren Einfluss hat,
je kleiner T'— T .st, d.h. wenn der Stern nahe bey dem
Zenith culminirt, fur welchen Fall die Methode allein ange-
wepdet werden soll. Da fur Zenithalsierne 9= go— p ist,
so ist auch Sin2 9= Sin2p und daher dy = — dp oder
der Fehler der Polh6he wird genau eben so gross, als der
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man daher diese Methode nur, um die Differenz zweyer
Breiten (etwa an den beyden Endpuncten einer geoddatischen
Messung) durch denselben Stern zu finden, so erhalt man
f ganz unabhéngig von dem Werthe, den man der Grosse
p beygelegt hat. Man bemerkt von selbst, dass dieses Verfah-
ren auch dann noch ein richtiges Resultat gibt, wenn auch
die optische Axe auf der Drehungsaxe nicht genau senkrecht
steht, wenn die beyden Endcylinder der Axe ungleiche
Durchmesser haben, oder wenn das Fernrohr oder die Axe
einer kleinen Biegung ausgesetzt ist, nur muss dann an den
folgenden Tagen die Beobachtung mit umgekehrter Axe
wiederholt, und aus beyden Beobachtungen das Mittel der
Grosse y genommen werden.

|. Beobachtet man zwey verschiedene Sterne, den einen
ostlich und den &ndern westlich vom Meridian, so wird
inan in dem zweyten Theile der ersten der vorhergehenden
Gleichungen p' statt p setzen, wodurch man erhélt

CotgpSint'— Cotgp'Sint
shTp~jfc)— oder
Cotgp Siu(T'+ t;— a') — Cotg p'Sin (T + t— a)
lgo = A

Wenn man also mit dem nahe senkrecht auf den Meri-
dian gestellten Mittagsrohre einen Stern auf der einen Seite
des Meridians beobachtet hat, kann man sogleich einen zwey-
ten auf der dndern Seite durchgehen lassen. Die SternzeitT
und die Zenithdistanz z dieser Sterne , die man zur Stellung
des Rohres braucht, findet man aus den Gleichungen
Cos (T—a)= Cotgf Cotgpund Cos (T'— a')= CotgyCotg p'

Cosp Cosp’
Cosz= tw— ; Cosz'=-r,-
Lm 9 3in 9

Il. Wird dieses Fernrohr mit einem kleinen Hohenkreise
zur Einstellung der Sterne,-und sein Stativ mit einer um ei-
nen vertikalen Zapfen beweglichen , und etwa in Zehntel-
Grade eingetheilten horizontalen Platte, welche die beyden
Stutzen des Fernrohrs tréagt, versehen, so kann man damit
nach §.8 zuerst die Zeit oder diu Correction der Uhr bestim-
men, wo das Fernrohr nahe in die Ebene des Meridians ge-
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bracht wird. Dreht man dann das Fernrohr im Horizont nahe
um go», sowird man damit, nach dem in (I) gezeigten Verfah-
ren, auch die Polhdhe bestimmen, wo man, der grésseren Si-
cherheit wegen, zwey Sternenpaare mit umgewendeter Ro-
tationsaxe des Fernrohrs beobachten kann. Ist das Fernrohr
stark genug-; etwa von 18Zoll Focalldnge, so wird man damit
auch Vergleichungen des Mondes mit benachbarten Sternen
im Meridian und selbst Finsternisse beobachten, oder die geo-
graphische Lange des Beobachtungsortes bestimmen kdénnen,
daher ein solches kleines Mittagsfernrohr sich vorziglich fur

astronomische Reisen eignet.
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Vorlesung Il

Bestimmung der Zeit und der Polhdhe zugleich.

i.§. A.uf Reisen oder auf der See, wo man den Stand
der XJhr oft nicht mit Genauigkeit kennt, und auch, ihn zu
bestimmen, nicht immer Zeii und Gelegenheit hat, wird eine
Methode winschenswerth, Zeit und Breite zugleich zu
bestimmen. Die Aufldésung dieser Aufgabe ist schwer, wenn
sie zugleich die fur die Schiffer nothige Einfachheit und
Kirze haben soll.

Ist P der Pol des Aqua'ors und Z das Zenith , und ist
ein bekannter Stern in A und einige Zeit darauf ein anderer
in B beobachtet worden, so soll man aus den beyden Zenith-
distanzen ZA = z, ZB = z' und der gegebenen Zwischenzeit
der beyden Beobachtungen die Aquatorhdhe PZ=i/> und
den Stundenwinkel ZP A = tdes ersten Sterns zur Zeitder er-
sten Beobachtung finden.

Ist a p die gegebene scheinbare Rectascension und Pol-
distanz des ersten, und a p des zweyten Sterns, und T, 1
die gesuchte Sternzeit der beyden Beobachtungen, so sind

die Stundenwinkel der Sterne T — a=t und T'— a'= t', und
beyder Differenz t— t'= (a — a)— (T'— T) ist eine be-
kannte Grosse, da al— a bekannt und auch T'— T, oder

die Sternzeit der Zwischenzeit beyder Beobachtungen gege-
ben ist. Sey also aiese bekannte Grodsse
(a—a)-(T'—T)= 0,

so istt— 1'= O oder fl= t— O

Man kennt also in dem Dreyecke AP R zwey Seiten
PA=p,PB = p'mitdem eingeschlossencn Winkel APB = 0O,
und kann daher daraus die dri*te Seite A B und den Winkel
PAB finden. In dem Dreyecke ZA B sind dann alle drey
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Seiten bekannt, also wird auch der Winkel ZA B und da-
her auchZAP— ZAB — PAB gefunden. Endlich sind in
dem Dreyecke P ZA die beyden Seiten PA=p und ZA =1z
und der eingeschlossene Winkel ZAP bekannt, also kann
auch daraus der Winkel APZ = t und die Seite PZ =nj> ge-
funden werden.

Allein diese Aufldsung dreyer sphérischer Dreyecke ist
fur die Ausibung beschwerlich. Wir wollen daher sehen,
wie sich diese Betrachtungen durch die Analyse vereinfachen
lassen. (Berl. Jahrb« i8i2.)

Es ist, wenn z und z' die beyden beobachteten Zenilli-
disianzen sind,

Cos z = CospCosSin pSinfCost . . .()

Cos z — Cosp'Cos-"-4-Sin p'Sin”~i Cos (t— 0) . (2)

Aber es ist auch

(Cos p Cos i/i-f- Sin p Sin ~ Cost)2
+ (Sinp Cos — CospSinipCost)2
= Cos2J-Sin2~Cos21,
und daher wird die Gleichung (i)
(S np Cos™>— Cosp Sinf Cos t)2-f- Gin2ij Sin21— Sin2z = o.
Sinp Cosi),— Cos p Sin tjCos t
Ist also Cos € = --——--mmmmmmmmmmommmee , SO ist
Sin t Sini|> = Sin z Sin c,
und wenn man in der vorletzten Gleichung den Werth
Cos z— Cos p Cos t
Sin p Cos t
fuar Sin  aus (i) substituirt, oder auch, wenn man in der-
selben Gle hung den Werth
Cos %— Sin p Sin JCos t
Co%p
fur Cos m substituirt, so erhédlt man

Cosy -mCospCosz Sin p Sin z Cos ¢ oder

Cos tSinip= Sinp Cos z— Cos p Sin z Cos c.

Die Gleichung (2) gibt ferner

Cos z'= Cos p'Cos -f- Cos 8Sinp’Sin ~Cost

-j- Sin 0Sin p' Sinf Sin t
und, wenn man n dieser Gleichung die vorhergehenden
Werthe von Cosf, Cos tSin™>und Sin tSinf substituirt, und
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SinBSinp"
*8a= Sinp Cosp'— Cosp Siap'Cos g
setzt, so erh&lt man

Cosz'— Cosz Cos p Cosp'— CoszCosP Sinp Sinp'
= Sin z Sin 0Sin p' (Cos c Cotg a-J- Sin c).

Setzt man daher a— c=Db, so ist
Sin a(Cos z'— Cos zCosp Cosp'.— Cos zCos 0Sin pSin p'.

Cosb= S_inzgi'nog\mp'7 --------------------- 4
Hat man aber so die Werthe von a und b gefunden, so
kennt man auch c=a — b, und sonach t durch die Glei-

chung i
Sin z Sin ¢

NN Sinp Cosz — Cosp SinzCos c
woraus T = « + t oder d:e Sternzeit der ersten Beobachtung
folgt, die, mit der Uhrzeit dieser Beobachtung verglichen,
den gesuchten Stand der Uhr gibt. Die Aquatorhdhe iji end-
lich findet man durch die Gleichung
Sin t

Cotg”Nr="wn (Cosp Cos z-\-Sinp SinzCosc). . .(6)

Die Gleichungen (3) bis (6) enthalten die Auflésung un-
serer Aufgabe. Man kann sie durch EinfiUhrung dreyer Hulfs-
inittel A, B, C etwas bequemer machen.

EsseytgA=-",

Cos AtgO
tg ai=— cos(A+ p)’
Sin A Cos z*'
tgc . )
Cos z Cos p'Sin (A -f-p)
CosacCotg z Sin (45“— C).\f2
Cos b==
Cos C Cotg (A +p)
Cotg z
CotgB = Cos(\._b),
so hat man
Sin B tg (a— b)
6" Sin(p — B)
Cotgf = Cost.Cotang (p— B).

Ex. 1809 den 17. May wurde in Goéttingen beobachtet-
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Uhrzeit Zenithdistanz
aBootir 16* 8'25" 59°55'0" im Westen vom Meridian
aAquilae 16 3~ 49 56 25 o0 im Osten vom Meridian
39”55'0" 56° 25'««"
Collfr,+ 32.5 + 32.5
Refr.+ 48.8 +1 2-7.5
z =59°56 2j".3 Z'=56°27 0".0

Fur die scheinbaren Orte beyder Sterne hat man

a— 2n° 44'54%388 p= 6p°4g' 3".98
<= 295 22 17.50 p'=8i 5j 24.55

T'— T = o0h29'24"= 7021 0"
6= 76° 16'22". 62.
V 'ir haben daher

A= 3i°49 14'.i3
a= 86 4°5i .11
b= 56 2 48 <29
B= 35 46 13.27
t= 3i 43 42.45

T = t+ a= 161i3 54 «4g

Uhrzeit 16 8 25

Corr. der Uhrx= + 5'29".49

und eben so T'= a'— a— g+ T = 16x43 18" 4g
16 37 49

x=r-+ 5'29". 49
und endlich ~= 38°27'54".47

2. §. Die numerische Entwicklung der vorhergehen
Ausdricke wird aber, besonders fur den ungeibten Schiffer,
wenn er sie, wie es erfordert wird, oft vornehmen soll,
noch immer beschwerlich seyn.

Sehen wir daher, ob man nicht durch eine indirecte
Auflésung des Problems unserem Zwecke naher kommen
kénne.

Beh&lt man die vorige Bezeichnung bey, und setzt die schon
beynahe bekannte Aquatorhéhe gleich x, so findet man die
beyden Stundenwinkel t und t' aus
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p+ X+X p+ x—2Z
bin bin
Cosft = / Sin p Sin x
g + Z p'+ X
glhB 58 Sin
Cos|t’= \/- ) )
Sinp'Siux

War x gut gewéahlt, so ist
T= a-f-t= a-J-t'-]-0 und
T —a tmm3}t— O,
wo, wie zuvor, 0= (a'— a)— (T'— T) eine bekannte Gros-
se ist.
Ist aber x fehlerhaft, so werden auch diese beyden fiir
T und T' gegebenen Ausdricke nicht gleich seyn. Man su-
che dann, nur in Minuten, die Azimute oa, cd aus den
Gleichungen

Sin p Sin t _ sin p'sin t'
Sina@a= — —-——- , Sin00= — — — und
Sinz Sinz'
Cotg u Cotg a'
Sin x Sinx

Ist dann dx der gesuchte Fehler m dem oben angenom-
menen Werthe. von x, so ist
dt= Adx und dt'==A"'dx

und daher die verbesserten Werthe von T und T*

T = a-f-t-f-Adx=a + tt+ O0-{-A'dx und

T1L a“J-tfrndXx &-j-1 — 0-j-AdX,
und aus beyden folgt

t'— 1+ O

A— A
also auch die wahre Aquatorhéhe >= x-(-dx.

Ex. Fur das vorhergehende Beyspiel hat inan, wenn
man x= 30°20 10" setzt,

t= 3i044'3"34 und t'= — 44°3s'57".02 ;
aber ca= 50°i5'.¢g ca':=— 56°23’.09
A = 1.3362 A'= — 1.0686
alsodx= - 2~ j = - i5"69g3,

wahre Aquatorhohe f = x + dX= 38°27'54". 31wie zuvor.
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Weiter ist
T 1243°28'37".25_=16'-13"54"48
Uhrzeit 16 825. o
Corr. der Uhr gegen Sternzeit + 629.48
oder T '= 250°49'37".25= i6h43'18".48
Uhrzeit 16 37 4g- o
Corr. der Uhr -f- 5 29.48 wie zuvor.

Hatte man anfangs die hypothetische Aquatorhohe
x = 38°18' 0" also gegen 10 Minuten zu klein angenommen, so
hatte man gefunden

t= 3i°30'20" t= — 44°z22' o“
0= 49 4918 00= — 56 6 23
A = j.36245 A'= — 1.08395
t'— t-t-e 1442-62
dx= A-A”'= = 589;'7 =°°09'49"-7t

also wahre Aquatorhéhe = x-J-d x= 38°27'4g". 7 nur mehr
5" zu klein.
T = a-f-t-t-Adx= 243328'38”.3 — 16"iS’54 -5
Uhrzeit 16 825 .0
Corr. derUhr -{- 5 2g .5 wie zuvor.

Sollte aber, hey einem anfangs zu fehlerhaft angenom-
menen Werthe zon x, der gefundene Werth voni> 1lon je-
nem x zuverschieden seyn, so wirde man die Picchnung
mit diesem neuen verbesserten Werthe von x wiederholen.

3. §. Setzt man die Poldistanzen p und p' einan
gleich , oder beobachtet man denselben Stern zweymal,
so hat man, wenn man die beyden Gleichungen

Cos z= Cos p Cos ip-j- Sin pSiniCost
Cosz'= CospCos -f-SinpSinf Cost
subtrahirt, folgenden Ausdruck
Siffi (iz 2)eS-iu_/\A(z'_—z£ o

Sin|(t'+t)Sinx(t'— t) )

Liegen die beyden Zenithdistanzen auf derselben oder
auf entgegengesetzten Seiten des Mcfidians, so ist im ersten
Falle 7 (t'— t) und im zweyten 7 (t'-{-»), namlich die halbe
Zwischenzeit der Beobachtungen, bekannt, also wird man
auch in beyden Fallen aus der Gleichung (1) die Grosse
t sowohl als t' finden, wenn bekannt ist.
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Hat man aber fUr ip nur einen gendherten Werth ange-
nommen , so werden auch die Werthe von tund t' nicht der
Wahrheit geméss seyn; allein die erste der beyden vorher-
gehenden Gleichungen gibt

t

Cos(p— p)= Cosz 2Sinp Sin ipSin2-,
und daraus folgt, dass, wenn die erste Zeniihdistanz z nahe
an dem Meridian genommen wurde, also t nur klein ist,
der Fehler von ip das letzte Glied dieser Gleichung nur un-
merklich andern wird, und dass man daher, des oben erwéahn-
ten unrichtigen Werthesvon j> und tungeachtet, doch diewah -
re Aquatorhthe t/) nahe genug aus der Gleichung finden wird

t
Cos (p— ili') = Cos z-J-2 Sin p Gin$ Sin2-

oder auch aus
"

Cos (p— ip) = Cosz'+ 2 Sin p Sin-Ji Si.n2-
wenn die zweyte Zen'thdisianz z' nahe an dem Meridian ge-
nommen worden ist. Rennt man aber so den wahren Werth
von t/, so wird man ihn statt ip in der Gleichung (1) substi-
tuiren, und dadurch auch die Zeitbestimmung, oder die
Werthe von tund t' verbessern.

Ex. Uhrzeit Z.D. Mittelp. der Sonne
oh5"i2" z= 27038'10". 2
521 50 z'= 48 36 4° <5

Beyde Beobachtungen wurden auf der Westseite des
Meridians und die erste nahe an demselben gemacht. Die
scheinbare Poldistanz ist p = 69" 24' 321 und die angenomme-
ne Aquatorhoéhe ip = 4i°8o0-

Es ist also —~ = {138'9" = 24°32"i5"
Sini (z'+z) Sini (z'— 2)

108 SmpOinl(t'-t) '™= g.4609838
log Sin ~ = 9.8241037

logSin —-— = g.656880i
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t'+t
also — — = 25°40'58”.7

t t
es war ----- = 243?1i5.0

alsot= i 843 <7
Damit gibt die Gleichung (II)

t
2Sin p Sin ipSin2* = 0.0001248

Gosz 0.835giio

Cos (p— t/) = 0.8860358

. P—i"— 147>6

p= 6924 32.0

verbesserte Aquatorhohen'= 4147 11 <4
Geht man mit diesem Werthe von i* wieder zur Glei-

chung (1) zurtck, so :st
wie zuvor, g.4609838

log Sin = 9.8237210
t'+ t
Sin —-— = 9.6372628
t'+ t
—r— = 25°42'26".1
t'— t
= 24 32 i5.0
also auch t= i°10'11". i tt= 50°14'41”7- 1
o 4140”.74 3 20'58”.74
Uhrzei o 5 12 Uhrzeit 3 2i 30
Corr. der Uhr — 5i .26 — 3i .26

Sollte der neue Werth der Aquatorhéhe von dem fru-
her angenommenen f zu sehr verschieden seyn, so wi.d
man die Rechnung mit dem verbesserten Werthe von ij) wie-
derholen. Die zwey vorhergehenden Zenididistanzen wurden
unter der Voraussetzung von

ii= 4»°47'20” und t= i° 10" io",
t'= 50°i4' 40" und p= 69°24' 32~
nach der Formel berechnet

Cos §Cos (p — x)
tgx= Cost.tgf, C0Sz = —-m-m-- S — ,
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so dass also die oben gefundene Aquatorhohe

i'= 4i047'17"-4
um 2".6 zu klein ist.

Dieses zuerst von Douwes vorgeschlagene Verfahren
ist das einfachste, welches man bisher fur den Gebrauch zur
See gefunden hat. Wenn man aber bey der Sonne, die sich
vorziglich zu Breitenbestimmungen zur See eignet, bey weit
entfernten Beobachtungen (die, wie die Gleichung (l) zeigt,
gewéhlt werden mussen) die Poldistanzen in beyden Beob-
achtungen gleich setzt, so kann dadurch die gesuchte Aqua-
torhdhe i oft betrachtlich fehlerhaft werden. Es scheint da-
her das Seite 202 gegebene Verfahren, aus zwey oder drey in
der N&dhe des Meridians genommenen Zenithdisfanzen, unab-
héngig beynahe von allen &ndern Vorkenntnissen, die Breite
zu bestimmen, fur Seefahrer vorzuglich empfehlungswerth
zu seyn. Wie man aber, wenn die Breite bekannt ist, die
Zeit selbst durch eine einzelne Zenithdistanz in der Nahe
des ersten Vertikalkreises finden kann, ist aus dem Vorher-
gehenden Seite 170 bekannt.

Ubrigens wiirde es nicht schwer se}n, auch auf die
erwahnte Anderung der Poldistanz der Sonne Riicksicht zu
nehmen.

Multiplicirt man namlich von den beyden anfénglichen
Gleichungen des §.3, nachdem man in der zweyten p' statt
p gesetzt hat, die erste durch Sin p' und die zweyte durch
Sin p, so gibt ihre Differenz

Cos zSin p'— Cos z'Sinp = Cos i) Sin (p'— p)

+ Sinp Sinp'Sinf (Cost— Cos tl).

Setzt man in dem ersten Gliede dieser Gleichung
Cusz Sin p'= Cos zSin (p -f-p'— p) — Cosz Sinp Cos (p'— p)

-f-Cos zCosp Sin (p'— p, und Cos (p'— p) = 1,
so hat man

- %-4~ Y2,
Siu Sm ----ome-
t'-J-t tt—t 2 2
Sin p'Siu 4
Siu (p'— p) [Cosp Cos.* — Cos 4]
2 Sin p Sinp'Sin 4
welche Gleichung man statt der vorhergehenden (l) brau-

chen wird.
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4-8 Wir wollen nun noch sehen, wie man aus drey
beobachteten gleichen Zenithdistanzen dreycr verschiede-
ner Sterne die beyden Grdssen ipund t finden kann.

Sind aa a"die-'schcinbaren Rectascensionen , undjjp'p"
die Poldistanzen dieser Sterne, und 6 6 0" die Uhrzeiten der
Beobachtungen, so hat man, wenn k die Correction (Acce-
leration) der Uhr gegen Sternzeit ist, fur die Stundenwinkel
der Sterne die Ausdrucke

6— k— a, 6— k— a', 0"— k— a",
also auch , wenn man der Kirze wegen

6— a= r, e— ct'=z', und 6"— a"=r" setzt,

Cosz= Cosp Cosi|>-}-Sinp Sini|>Cos(r— k),

Cosz= Cos p' Cosip-}- Sin p' Siniji Cos (r' — k),

Cosz= Cosp" Cos-i*+ Sinp"Sin Cos (r*— k).

Die Differenz der beyden ersten dieser Gleichungen gibt

T'— V p + li /'y '+ T

Cotg >= Cos Cotg — — Cos ~k)

T* T /T + T

P p'
+ Sin — - Cotg — Sin — — k).
Ist daher

y'—y p— p'
ASinB = Sin —-— Cotg— -—-,

y — t p-t-p’ y'-t-y
ACosB = Cos 2 Cotg 2 ,undC= 2 — B,
so ist d’ 2 letzte Gleichung
Cotgi|>— A Cos (C — K).oeoveeene ().
Auf dieselbe Art erh&lt man
y"—y p— p"
A'SinB'=Sin— Cotg—- -,
yr—y p+op"
A'CosB'= Cos . Cotg--—-é--,
y" y
Cotgi)= A'Co0s (C'— K) wooeverrren (1).

Beyde Werthe von Cotg f geben
0=ACos(C — k)— A'Cos(C'— k), oder
o= f(A'— A)— (A'+ A)]Cos(C — k)

+ [(A'— A) + (A'7A)] Cos (C'— k), oder
o= (A'— A) [Cos~(C— k)-]-Cos (C'"— K|

— (A" ff-A) [Cos (C— k)— Cos (G — k)],
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oder endlich

/C + C' cC'— 6
o= (A'— A) Cos — k) Cos
C I Pt Pt' p
(—— -— k) Sin — — .
Sefzt man also
A
— = tgx, und

tg(45°— x) Cotg— > = tgy,
A'— A

so ist Af AT tg(45°— x), und dahdr

K=i(C'"+ (| -VY v (HI).

Die Gleichung (1) oder (Il) gibt die Aquatorhdhe,
und (I11) die gesuchte Correction der Uhr.

Berechnet man dann mit diesen Werthen von und k
als einer der drey ersten Gleichungen die wahre Hdhe Z
so gibt dieser Werth von Z mit der beobachteten Zeniih-
distanz verglichen den Collimationsfehler oder den Thei-
lungsfehler des Instrumentes, oder die wahre Refraction, als
die dritte der zu suchenden unbekannten Grdssen. Bey der
Auswahl der Sterne hat man vorzuglich daraufzu sehen,
dass die Azimute derselben so verschieden als mdglich sind.
(M. s. Mon. Corr. 1808 October und 1809 Jan.)

Ex. 1808 den 27. August wurde in GoOttingdn unter der
gemeinschaftlichenZenithdistanz 57° 20'32.”5 beobachtet

a Andromedae zur Uhrzeit 211 33" 26"

a Urs. mii . 2i 47 3o
a Lyrae 22 5 21
D ie scheinbaren Positionen dieser Sterne sind
Rectascension Poldistanz
a Andromedae 23'1 58* 33."33 6j2 Sy 452
n Urs. min. o 55 4-70 1 42 54.3
a Lyrae 18 3o 28.96 5i 22 53-4

also, ist
7 =2x" 34" 52*'6 75231 40" 10.'0
rr= 20 52 25.30= 3i5 6 rg-0
3 34 062.04— 53 43 0.0
c *
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log A= 0.207202g log A '= 0.8806657
Be=: 354° 19'22.“04 B'= 266° 30 55."07
G =—35 5%487-27 C'e=— 77 47  4g.75
X= 11 5341.28 y= — 5g 35 14*71

k =+ 2° 44'i*"20 = oh 10' 56."08
(Acceleration der Uhr)
C — k= — 38° 38" 38."47
C'— k= —80 3i b50.95, also
m= 38° 28' 8."4q.
Mit diesen Werthen von # und k findet man aus den
drey ersten Gleichungen

z 37" 22' 38."7
Refraction 42 7
wahre Zenithdistanz 37 21 56.0
beobachtete ZenithJistanz 37 20 32.5
bekannter Collimationsfehler 1 45.0
wahre beobachtete Zenithdistanz 37 22 17.5

also Theilungsfehler 21 .5



Vorlesung IW

Bestimmung der geographischen Liange.

i. 8. Wenn man die Ortszeit (wahre, mittlere of
Sternzeit) kennt, welche zwey Orte der Oberflache der Erde
in demselben Augenblicke zahlen, so ist die Differenz
dieser Ortszeiten auch sofort die Differenz der geographi-
schen Langen dieser Orte. Beobachtet man also an beyden
Orten eine solche Erscheinung, die fur beyde in demselben
Augenblicke Statt hat, z. B. Mondesfinsternisse, Ein- und
Austritte der Jupiterssalelliten, Feuersignale u.s.w., und ist
die Correction der Uhr oder die Zeitbestimmung an beyden
Orten bekannt, so ist dadurch auch die Langendifferenz
dieser Orte gegeben.

Die Mondesfinsternisse geben wenig Genauigkeit, da
der Schatten der Erde auf dem Monde nur sehr unvollkom-
men begrenzt erscheint. Etwas genauer sind die Beobachtungen
der Ein- und Austritte der Flecken des Mondes in und aus
dem Schatten. Auch die Jupiterssatel'iten gewdhren nicht die
gewilinschte Ubereinstimmung, selbst wenn man nur die bey-
den dem Jupiter nachsten, als die zu diesem Zwecke taug-
lichsten , und von ihnen nahe gleich viel Ein- als Austritte,
wenn man an beyden Orten mit nahe gleich starken Fern-
rohren beobachtet, wenn man d' : der Oppo: ition zu nahen
Finsternisse als ungewiss ganzlich ausschliesst u. s. w.

Sehr genau sind die Pulversignale (die durch die plotz-
liche Entzindung von vier bis sechs Loth gemeines Schiess-
pulver gegeben werden), aber sie sind ihrer Natur nach nur
auf geringe Distanzen (von funf bis zehn deutsche Meilen) ,
beschrankt. Da die Geschwindigkeit des Lichtes fur solche
Distanzen als unendlich angesehen werden kann, so wird



man diese Erscheinungen fur alle Orte, wo sie sichtbar sind,
als tautochron betrachten. Durch Verbindung mehrerer sol-
cher Signale lasst sich diese Art der Langenbes immung sehr
weit fortfdhren. Dass eine genaue Zeitbestimmung an den
beyden Endpuncten dieser Signalkette erfordert wird, ist
far sich klar. Man theile eine gerade Linie AG in den
Puncten B, C , D,E ,F in sechs Theile,wo A und G die
beyden Endpuncte derlvette, und B, D, F drey Berge be-
zeichnen, auf welchen man die Signale geben soll, und wo
dir Zw’schenorte C und E so gelegen sind, dass man in
C die Signale von B und D, und eben so in E die S gnale
von D und F sehen kann. Drucken die Gréssen AB, BC,
CD ... zugleich die noch unbekannten L&ngendifferenzen
a,b,c... der Orte A und B, Bund C, C und D... aus,
und sind t, t' und t" die Ortszeiten, zu welchen die Signale
auf den drey Bergen B, D und F gegeben werden, so sieht
der erste Ort A das erste Signal in B um die Zeit t— a= 0
seines Ortes; der dritte Ort C aber sieht dasselbe Signal in B
um die Zeit t-J-b = O seines Ortes. Eben so wird das zvveyte
Signal in D von dem Orte C um t'— c=0"
E um t—%+d= 6"
und das dritteSignal in F von dem Orte E um t"— e= OT
G umt"+ f= 0
gesehen.
Es Ist aber die gesuchte Langendifferenz der beyden
aussersten Puncte
L = AB:= (a4b)-fF~(c—Hd) -j- (¢5F),
das heisst, wenn man die vorhergehenden Werthe von
a, b, c. .. substituirt,
L= (0O— 6)+ (0"— 6+ (O — 0),
oder endlich
L= O— (0OC— 0")— (0"— 9)_ o0,
und dieser Ausdruck zeigt, dass man an den inneren Beob-
achtungsstationen C und E nur den Gang, aber nicht den
Stand der Uhr zu kennen braucht, dass aber an den bey-
den Endpuncten A und G der Signalkette eine genaue Zeit-
bestimmung unerlasslich ist. Den blossen Gang der Uhr
wéhrend den Signalen aber kann man fur die Orte C und E
finden, wenn nach der Vollendung der ganzen Unterneh-;
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mung die Zwischenzeiten der verschiedenen in B und F
gegebenen Signale von den beyden Hauptbeobachtern in
A und G gegeben werden, so dass also in den Zwischen-
stationen G und E nur Uberhaupt ein gleichféormiger Gang
der Uhr vorausgesetzt wird. Beyspiele dieser Langenbestim-
mungen findet man in den ersten Banden der Annalen der
Wiener Sternwarte.

2. 8. Die grosse Vollkommenheit, mit welcher jetzt
tragbare Uhren (Chronometer) verfertiget werden, setzt uns
in den Stand, die Zeit eines Ortes unmittelbar mit der eines
anderen zu vergleichen. Ein Beyspiel wird den Gebrauch
derselben deutlich machen.

Den 2g. May 1786 fand Zach die Correction seines
Chronometers gegen die mittlere Zeit in London im Mittag
dieses Tages gleich x=-j-2."i (die Uhr zu wenig) , undaus
den Beobachtungen der vorhergehenden Tage fand er, dass
diese Uhr taglich o0."i7i5 gegen mittlere Zeit zuruckblieb.
Den 27. Junius kam er mit derselben auf der Sternwarte
Seeberg an, und fand daselbst aus correspondirenden H6hen
die Uhrzeit des Chronometers am 27 Junius im wahren
Mittage Seebergs T = 231 igf 3."40.

Allein die mittlere Zeit im wahren Mittage Londons
fur den 27. Junius ist (aus den Tafeln oder den Epheme-

riden) gleich ol 2' 54f 3
Es war aber x = — 2.1
In 2g Tagen Verspatung der Uhr (0. 1715) 2g = — 4*97

also am 27. Junius Uhrzeit des Chronometers
im wahren Mittage Londons T'= o 2 27.23
woraus sofort die Langendifferenz zwischen London und
Seeberg folgt

T'— T = o] 43" 23.m83.

3. § Da die Rectascension des Mondes sich so schnell
andert (bis i5° in einem Tage) , so werden diese Rectas-
censionen zur Zeit seiner Culminadon in zwey verschiedenen
Meridianen selbst verschieden seyn, und ein Mittel geben,
die Langendifferenz der Beobachtungsorte zu bestimmen.

Sey t der durch Beobachtung der Culminationen ge-
fundene Unterschied der wahren Rectascension des Mondran-
des, und eines nahen Fixsternes (positivgenommen , wenn d'e
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Rectascension des Mondes grosser ist, als die des Sternes)
an dem westlichen Beobachtungsorte, und r dasselbe fur den
Ostlichen Ort, beyde in Zeitsecunden ausgedrickt. Diese
Grodssen t und r dricken also den Rectascensionsunterschied
des Mondes und des Sternes, und zwar zur Zeit der
Culmination des Mondes an den beyden Orten aus.
Man muss aber diese Rectascensionsunterschiede nicht fur
die Zeit der Culmination des Mondes, sondern fur die Zeit
der Culmination des Sternes nehmen Da namlich die Rect-
ascension des Fixsternes wéahrend der Zwischenzeit sich
nicht andert, so culminirt der Fixstern an der.i westlichen
Orte um eben so viel (m Sternzeit) spater, als'an dem ost-
lichen , wie viel die Langendifferenz beyder Orte betragt,
und daher wird die Rectascension des Mondes zur Zeit der
Culmina on des Fixsternes an dem westlichen Orte grdsser
seyn, als zur Zeit seiner Culmination an dem d&stlichen, um
eine Grosse, die der Langenrhtferenz beyder Orte propor-
tional ist.

Sey also b in Bogensecunden die Anderung der Rect-
ascension des Mondes in einer Stunde Sternzeit, so ist fur
den Augenblick der Culmination des Sternes jene Rect-
ascensionsdifferenz in Zeitsecunden

bt
t— ~ —~— fur den einen Ort, und
i5.bo
bt
t— . — fur den anderen,
16.bo*"

also ist. auch beyder Unterschied , d. h. die wahre Anderung
der Rectascension des Mondes wahrend der Zeit zwischen

beyden Culminationen des Sternes

b(t— t)
t—r— —r ;- oder,
i5.602
wenn t— r = a ist, in Bogensecunden
ab "\

N =i5(a— i5 60,J"
Rennt man aber z/, so ist die gesuchte Langendiflerenz

X in Zeitsecunden b :5600"*=2z/:x, oder

5660 A
X = — — , oder endlich

x= i5(Goo)- a.
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Nimmt man auf die Verschiedenheit der scheinbaren
Mondeshalbmesser in beyden Beobachtungen Rucksicht, so
sey r und p der wahre Halbmesser und die wahre Poldistanz
des Mondes an dem ersten oder westlichen , und p x an dem
ostlichen Orte, so hat man

a= 1~ T+ ir Csi» p — ~No
das untere Zeichen, wenn der westliche, das obere, wenn
der ostliche Mondesrand beobachtet wurde.

Ist ferner Uberhaupt b in Bogensecunden die Anderung
der Rectascension des Mondes in einer Stunde einer ge-
wissen Zeit, und m das Verhaltniss der Stunde dieser Zeit

zur Stunde der Sternzeit, so ist

am
x =i5(@B3600) — — a............ ().

Ist z. B. b die Bewegung des Mondes in einer Stunde
Sternzeit, so ist, wie oben, m =i. Ist aber b die Bewe-
gung des Mondes in einer Stunde mittlerer Zeit, so ist
m= 1.00274 u. s. w. , und die beyden Gleichungen (1) und
(I1) geben den gesuchten Langenunterschied der beyden
Beobachtungsorte.

Ex. Man beobachtete die Sternzeiten der Culmination
des Mondes
in Gotha i3l 477 32."45 in Manheim 1a% 47° 53."0
a Virginis i3 14 17.87 i3 14 17.2

33 14-58 33 35.8
also t— r= a= 2i."22.

Die Anderung der Rectascension des Mondes in einer
Stunde Sternzeit ist 0° 54' 44-"99g8, also b=2084."998 und
m = 1, und daher gibt die Gleichung (I1)

i 5(3600) (21 .22)
T 26«21.\glgg

4- 8. Da besonders zur See die Gelegenheit, die geogra-

— 2i.22= 528,"56 = oI 8" 48."56.

phische Lange zu bestimmen, nicht oft genug gegeben wer-
den kann, so hat man zu dieser Absicht sehr vortheilhaft
die Beobachtungen der Distanzen des Mondes von Sternen
vorgeschlagen.

Die astronomischen Ephemeriden enthalten né&amlich
diese Distanzen des Mondes von der Sonne, von den gross-
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ten 1 ixsternen oder von den hellesten Planeten von drey
zu drey Stunden jedes Tages, z. B. fur den Pariser Meridian
so berechnet, wie sie aus dem Mittelpuncte der Erde gese-
hen , erscheinen wirden. Hat man daher auf irgend einem
Puncte der Oberflache der Erde eine solche Distanz beob-
achtet, so wird man sie zuerst von der Refraction und
Parallaxe befreyen , d. h. sie ebenfalls auf den Mittelpunct
der Erde reduciren, und dann in den Ephemeriden die
Pariser Zelt suchen, fur welche der Rechnung geméss die-
selbe geocentrische Distanz Statt hat, welche Zeit mit der
Ortszeit der Beobachtung verglichen, sofort die gesuchte

Lange des Beobachtungsortes gibt.

l. Um die Hohenparallaxe sowohl, als die Refracti
beyder Gestirne zu finden, muss man ihre Hohen kennen.
Wir wollen also annehmen, dass man kurz vor und nach
der gemessenen Distanz D auch die Hohen beyder Ges rne
beobachtet habe, woraus man denn, da man die H6hen-
anderung derselben fur die gegebene Zwischenzeit der Beob-
achtungen kennt, durch eine einfache Proportion auch die-
jenigen Hohen derselben ableiten kann, welche fur die
Beobachtungszeit der Distanz D selbst gehtéren. Sey also fur
diese letzte Zeit b die beobachtete H6he des oberen Randes
der Sonne, und B die des oberen Randes des Mondes, wo
wir hier und im folgenden die kleinen Zeichen b p.. fur
das Gestirn, und die grossen B, P. . fur den Mond beybe-
halten wollen. FuUr dieselbe Zeit der beobachteten Distanz
sucht man aus den Ephemeriden die horizontalen Halb-
messer r R, und die Horizontalparallaxen p P beyder Ge-
stirne, so hat man fur die scheinbare Hohe des Mittel-
punctes (Seite 90)

der Sonne h'=b—-r— rpSin b.Sin 1",

des Mondes IT=B — R— RP SinB.Sin 1",
und wenn man fur diese Hohen h' und IT die Refraction
sucht, so erhalt man die wahre Ho6he des Mittelpunctes

der Sonne h= h'— Refr-j-p Cos h',

des Mondes H = H'— Refr+ P CosH".

Hat man den unteren Rand dieser Gestirne beobachtet,

so ist r und R negativ.
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Aus derselben Ursache, aus welcher man die H6hen
des oberen oder unteren Randes der beyden Gestirne beob-
achtet, misst man auch, nicht die Distanz ihrer Mittel-
puncte, sondern die ihrer Rander. Hat man daher die
Distanz D ihrer nachsten oder inneren Rander beobachtet,
so ist die beobachtete Distanz /]' ihrer Mittelpuncte

zi'= D -f-r (1 -f-p Sinh Sin 1") -f-R (i -|-P Sin HSin 1") ,
in welchem Ausdrucke r oder R negativ wird, wenn man
den ausseren Rand der Sonne oder des Mondes beobach-
tet hat.

I1. Rennt man so die Grossen hh', EH1lund zf,
kann man daraus die geocentrische Distanz /1l auf folgende

Art finden.
/

Ist o die Differenz des Azimuts beyder Gestirne,
so ist

Cosz/ =SinH Sinh -|-CosH Cosh Cosco, und

Cos z?'=Sin H'Sinh'+ CosH'Cos h'Cos

Setzt man der Kirze wegen

Cos H Cos h
M :
CosH'Cosh'”’
H'+(h'+A") H'+ (h'— A"
JV= Cos -—---—mmmzmmmmmeeo Cos
2 2
. A-+ (H'-h') _ A'-(H'-h")
i — Sin Sin '
2 2

so gibt die zweyte der beyden vorhergehenden Gleichungen
sofort

a \ / ? ol a \/ ®
sin = = y’ CosH:5~ und os — = y Cosh<Cosh'’

Die erste derselben aber gibt

Cos/lz= Cos (H— h)— 2Cos H CoshSinl— , oder

cos/l= 2 cCosH Cosh Cosl— — Cos(H-J-h), oder endlich

Cos”™ = Cos (Il — h) Cosl CosCH+”"Sinl— -«

Substituirt man in den drey letzten Gleichungen die

[0 u

vorhergehenden Werthe von Sin “2 und Cos—z-, so erhalt
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man verschiedene Ausdricke fur den gesuchten Werth von J.

So gibt der zweite Werth
Cosz/= 2MN — Cos (H+ h), oder auch

A H+ h

Sin2 — = C0S2 -------- — M S, und
2 2
A H+ h

Cos2 — r=Sin2 —"4+ MN.
2 2

Setzt man also der grésseren Kirze wegen

H+ h, / A H+h
SinA = Sec -m yM N, soistSin— = Cos CosAJ
2 v 2 2 /
oder >1.
H+ h / a H+ h
tgB=Cosec——VWy M,k somCos—= Sin " SecB]

Sucht man eben so aus dem ersten der drey vorher-

gehenden Ausdricke von Cos z/ die Werlhe von

A A
Sin2 — und Cos2— ,
2 2

so findet man auf gleiche Art

H— h, / A H — h s
SinC = Sec----z----'\<// M P und Cos = Cos-----z-----CosC?
oder - >11.

H—h, / A H—h (

th=Cosec-2—y M P und Sin > = Sin 2 Se/cD
Ex. In Seeberg wurde am g¢. September 1792 um
20 3' 2g."2 wahrer Zeit des Morgens die Distanz der bey-
den nneren Rander der Sonne und des Mondes
D —67° 56' 50"
beobachtet. Fur dieselbe Zeit war die beobachtete Hohe des
22° 58 34."4

oberen Randes der Sonne b

und des Mondes B = 55° 38 54-p0
Fir dieselbe Zeit ist endlich aus den Ephemeriden
Sonne Mond
horizontaler Halbmesser 987-"4 878."0
horizontale Parallaxe 7.8 3250.fi
Refraction i55.0 38.9

also Héhenparallaxe der Sonne p'= 7.8 Cosb= 7."2
des Mondes P'= 3abo.6 CosB = i330"
vergroésserter llalbmesier der Sonne
gO7 .4 (*+ P Sinb Sin 1") = 967."4
des Mondes
878 (1 -f- P SinB Sin t") = goo."0.
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Wir haben daher
A'— D4-957.4+900.0 = 58° 7 47"
h'= 22° '2' 37" H '= 55° 43° 54~
h=j h'— Refr+ p'= 22° 40 29"
11= H'— Refr+ P'= 56° i3' 45",
Mit diesen funf Grossen findet man aus der ersten der

Gleichungen 1
log M = 9.9955246

log N= g.4570226
A = 43° 3i' 55", und
N=68"° 5 11¢
gesuchte geocentrische Distanz der Mittelpuncte.
In den Ephemeriden findet man aber

wahre Zeit Paris Distanz der Mittelpuncte
i6h o 68° 45' 50"
2xo0 67 24 28
~n \ 0°40'3g/)31 ,
Daher ist x = —---g-------ﬂj)— = 1]' 29’ 55.6
1° 21" 22" jQ
wahre Zeit Paris 19 29 55.6
wahre Zeit Seeberg 20 3 29.2
gesuchte Langendifferenz o 33 35.6

1. Das vorhergehende Verfahren hat noch die Unt
quemlichkeit, dass es nebst der Beobachtung der Distanz D
auch noch wenigstens zwey beobachtete H6hen der Sonne
und des Mondes voraussetzt. Man wird aber die vier letzten
Beobachtungen umgehen, wenn man die Werthe von h h’
und H H' unmittelbar durch Rechnung sucht, was um
so leichter ist, da man diese Grossen r'cht mit der ausser-
sten Scharfe braucht. Ist namlich t der Stundenwinkei, p
die Poldistanz, und i die Aquatorhiue, so hat man

tgx= Costtgi|>, und
Cos ) Cos (p—Xx)

und wenn man so h kennt, so ist die scheinbare Hohe des
Mittelpunctes der Sonne h'= h4-Refr — p.
Ganz eben so wird man anch fur den Mond verfahren.
D er Stundenwinkel t der Sonne ist bekanntlich gleich der
wahren Zeit der Beobachtung, und da man hat
t+Rectasc 0 = Reotasc <-f- Stundenw @,
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so ist auch der Stundem inkel des Mondes bekannt* In un-
serem Beyspiele ist fur die wahre Zeit

20" 3' 2g."2= 300° 02 i8"=t
Rectascension Q = 169° g' i5" Poldistanz 0 — 85° 19' 45"
Rectascension (f =100 40 30 Poldistanz 4= 72 o 10

6828 45
t= 30052 18

Stundenwinkel 4 = 9 21 3.

Die Aquatorhdhe von Seeberg endlich ist ij>=z=3g°3'43'S
also hat man fur die Sonne

x = 22°36'30", h = 22° 40' 29", h'=22"42 37",
und eben so *ur den Mond

x= 38°41"i5", H= 56°i3"46"1H'= 55°45" 64"
m\ie zuvor.

5. 8. In dem Vorhergehenden wurden die beobachteten
Distanzen des Mondes von anderen Gestirnen auf die aus
dem Mittelpuncte der Erde gesehenen Distanzen reducirt,
und mi den aus den Mondestafeln durch Rechnung gefunde-
nen, ebenfalls geocentrischen Distanzen verglichen, weil diese
letzten, wenn sie anders beobachtet werden koénnten, fir
alle Bewohner der Erde tautochrone Erscheinungen, die
allein zu Langenbestimmungen geeignet sind, seyn wirden.
Die schnelle Bewegung des-Mondes, und die dadurch ent-
stehenden schnellen Anderungen seiner Distanzen machen
ihn zu diesem Zwecke vorzuglich geschickt. Ganz auf die-
selbe Art kdnnte man nun auch die beobachteten Zeiten
des Anfanges und des Endes einer Sonnenfinsternis, oder
der Bedeckung e:nes Sternes von dem Monde auf die Zeiten
der geocentrischen Zusammenkunft der Mittelpuncte des
Mondes und des bedeckten Gestirnes reduciren, und diese
mit der aus den Tafeln berechneten, oder besser, mit der aus
der Beobachtung an einem Orte auf dieselbe Art gefundenen
Zeit der geocentrischen Zusammenkunft vergleichen, wo
dann die Differenz dieser beyden geocentrischen Conjunc-
fonen auch sofort die Differenz der geographischen Lénge
der beyden Beobachtungsorte seyn wird. Die beobachteten
Zeiten der inneren oder ausseren BerUhrungen sind namlich
ebenfalls die Zeiten von beobachteten Distanzen, auer uiese
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Distanzen lind erstens genau bekannt, da sie der Summe
oder der Differenz der scheinbaren Halbmesser der Gestirne
gleich sind, und zweytens lassen sich die Momente der Be-
rihrungen der R&nder, besonders bey Sternbedeckungen,
mit grosser Schéarfe beobachten, daher denn auch die Lan-
genbestimmungen bey Sternbedeckungen durch Genauig-
keit sich vor allen anderen auszeichnen. Die einfachste und
sicherste Art der Berechnung dieser B eobachtungen ist
folgende.

Aus den Tafeln oder aus genauen Ephemeriden sucht
man fir zwey Parser Zeiten, welche etwa eine oder zwey
Stunden von einander entfernt sind, und welche nahe die
ganze Zeit der Dauer der Finsterniss umfassen, die wahre
Ladnge und Poldistanz, den Halbmesser und die Horizontal-
parallaxe beyder Gestirne, und daraus nach Sr'te 97 auch
die scheinbare, oder von der Parallaxe afficirte Lange
und Poldistanz, so wie den scheinbaren Halbmesser bey-
der Gestirne, und daraus endlich die beyden Gréssen f und g

durch folgende Ausdricke
stiindliche Anderung (1 — stiindliche Anderung O

n 3600

in scheinbarer Lange,
stiindliche Anderung (T — stiindliche Anderung O

n 3600
in scheinbarer Poldistanz.

Diess vorausgesetzt, sey T die gegebene Ortszeit des
beobachteten Anfanges oder Endes der Finsternis, oder der
Sternbedeckung, und t die nur beynahe bekannte 06stliche
Lange dieses Ortes von Paris (fur eine westliche Lange ist
t negativ). Fur die Zeit (T — t) suche man aus dem Vorher-
gehenden durch eine einfache Proportion
die scheinb.Lange des Monds a, und der Sonne od. des Sterns a
die scheinb. Polf’'stanz p, X
den scheinb. Halbmesser r, - p
(fur Fixsterne ist p= o0).

Dieses vorausgesetzt, hat man in dem spharischen Drey-
ecke zwischen den Mittelpuncten beyder Gestirne und dem
Pole der Ecliptik

Cos (r+ p)= Cosp CosX+Sinp Sinx Cos (a— a),
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das obere Zeichen fur die dusseren, das untere fur die inne-
ren Berihrungen beyder Kdérper.
Diese Gleichung lé&sst sich auch so ausdriicken
r+ p P—n a— a
Sin2-—--2--- = Sin2 ) -41~ Sin[i Sin je Sin2 R
oder da r+ p,p— n und a— a nur kleine Grdssen sind ,
wenn man der Kiurze wegen SinpSinn= Sin P setzt,’
Ctx pY = (P— + (a— aY Sin2P ,
und diese Gleichung muss Statt haben, wenn alle vorher-
gehenden Elemente a,p ,r,a,jr,p, undauch die oben vor-
ausgesetzte Lange t des Beobachtungsortes richtig sind.
Nehmen wir nun an, dass die Grossen a, p, r und t
fehlerhaft, und dass die wahren Werthe derselben a-|-da,
p-f-dp, r-f-d r und t-j-dt sind, wo da, dp, dr, dt unbe-
kannte Grossen bezeichnen , die wir suchen sollen.
Nach dieser Voraussetzung wird also die vorhergehende
Gleichung in folgende uUbergehen
(r-J-dr+p)2=(p+dp— 5— gdt) ~j-(a-j-da— a— fdt)2.Sin'P
oder, wenn man die zweyten Potenzen von da, dp, dr und
dt weglésst,
(rep)'+ 2(rxP)dr= (p— *02+ 2(p — *0 (dp— gdt)
-1- (a— a)2Sin2P
-J2(a— a) (da— fdt)Sin’P.
Setzt man aber
p— T (a—a)Sin P
tgtB:-'lra—a) smp UNd A= — oo 7

. p—17
also auch Sin <30= —~— |,

so hat man

jdi= (p — %)2-[-(a — a)2c_n2P,
und daher geht der letzte Ausdruck von (r+ p)2in folgen-
den uber

B — = (fSin P Cos ca>-j-g Sin <»)dt— daSinP Cosca
— dpSin<a

+ 0xp) 7, s Cl)1
und dieses ist die Bedingungsgleichung, welche fur jeden
Ein- oder Austritt an jedem der Beobachlungsorte entwickelt

werden soll.
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Hat man an demselben Orte d’e beyden inneren und
ausseren Berihrungen beobachtet, so hat man vier Gleichun-
gen (1) der Form

M = Adt-f-Bda-f-Cdp-(-Ddr,
aus welchen man daher die vier Grossen dtgpda, dp und d-
durch Elimination linden wird. Hat man an dem einen
Orte nur zwey Beobachtungen, so hat man zwey Gleichun-
gen (1), deren Differenz eine Gleichung der Form

M= Ada-f-Bdp-f-Cdr

gibt. Eben so geben zwey Beobachtungen an zwey anderen
Orten die analogen Gleichungen

M' = A' da-j-B' dp-j-G' dr, und

M"= A"da-f-B'dp-J-C"dr,
und ausden drey letzten Gleichungen findet mandie Werthe
von da,dp und dr. Kennt man aber diese Werthe , so gibt
jede der Gleichungen (1) den Werth dt fur den einen, und
dt', dt" fur die beyden anderen Beobacbtungsorte u. s. w.

Sollte der Fehler dt der vorausgesetzten L&angendiffe-
renz zu gross seyn, um die Quadrate desselben vernach-
lassigen zu kénnen, so misste man mit dem durch das Vor-
hergehende gefundenen verbesserter™t die Rechnung wieder-
hohlen. Auch hat man, wenn man das Quadrat von dt noch
beriicksichtigen will, statt (1) folgende Bedingungsgleichung

A5— (r + p)2 dts
N e + (f2Sinl (fSin P Cos oo-f-g Ginoo) d t

-f-d a. Sin P Cos ta-J- dp .Sin co— (r +p)|—Ir = o

Ex. Den 8. August 1798 wurde in Leipzig beobachtet
. Zwillinge Eintritt n den Mondesrand i5h 55y

Austritt aus dem Mondesrand 14 19 5i .5
mittlerer Zeit Leipzig.

Die sonst schon sehr nahe bekannte MeriditndIffel
renz von Leipzig und Paris ist t= o" 40" 7.,6. Aus den
Tafeln des Mondes und den ParallaSengleichungen Seite go
findet mail fUr die mittlere Pariser Zeit

i2h55' io.”’0..i5" bg' 25."8
scheinbare Lange des (f 96° 5i' 452 97° 20" i."0
scheinbare Poldistanz des (f 87 52 17.5 87 47 27.q
scheinbarer Halbmesserdes t o iR 5.8 o 16 7.bl
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wobey vorausgesetzt wurde Polhdhe: 5i° io" 11" und Jlori-
zontalparallaxe des (f fur Leipzig o° 58' 46-"8..00 58" 48-"4-
Aus der schi inbaren (durch Préacession , Aberration und
Nutation verénderten) Rectascension und Declination des
Sternes findet man fir den Tag der Beobachtung dessen

scheinbare Lange a= gj° 7 5-"2
scheinbare Poldistanz k= 87 b7 11.9
Halbmesser p= o.

D ie Differenz der zwey Poldistanzen des Mondes ist
— 4’ 49-76, fur dted Zwischenzeit
oh 44" i3."8 9 o0h. 73717,
also ist die stiindliche Anderung der scheinbaren Poldistanz

28g-"6
des Mondes = — - o= — 3%3 :
und daher
Sg3
s= — r6”n = -°*10916"
und eben so .
2001

f=+ i~ =+ 0'63916-
W ir haben daher fur den Eintritt des Sterns, wenn
t= ol 4°" 7-"5 gesetzt wird,
a— n= — 920."0 p— jt= — 2g4."4
P = 87°55', <»=17» 45' 20", A = — 965."4
r-j-p = 965.'8,
also auch die Gleichung (1), wenn man dr = o0 setzt,
0.4= o0.5gdt— o.go6da— 0,30dp (a).
Eben so ist fur den Austritt
a— «=4-775."8, p— jt= — 584-"0
P = 87° 52', ®= — 36° 59' 3i", //=970."6
r-j-p = un<l daher nie Gleichung (1)
2.7= 0.57dt— o0 8oda-J-0.60dp (b).
Hat man sonst keine anderen Beobachtungen , so kann
man nebst dt nur noch eine der'zwey Grdssen da und dp
finden. Setzt man da= o, so hat man
0.4=0.5gdt— o0.30dp |
2.7 = 0.57dt-|-0.60dp |’

woraus folgt
dt

dp

-J-2."0, und
4-2."6,
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oder die oben angenommene Poldistanz des Mondes muss
um 2."6 vergrdssert werden, um die wahre Poldistanz des
Mondes zu erhalten , und eben so muss die oben angenom-
mene L&-qgendifferenz t=0'"4° 7-5 um 2."o Zeitsecun-
den vergrdssert werden, so dass die wahre Lange Leipzigs
von Paris gleich ol 4°' g."5 ist. Hatte man dp und da gleich
Null vorausgesetzt, so gédben jene beyden Bedingungs-
gleichungen

0. 4— o°<5gdt

2.7 = 0.57 dt

Im Mittel i.5= 0.58dt,

also dt = 2."67 nahe wie zuvor.
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Vorlesung V.

Bestimmung des Azimuts, tcjxr Schiefe der Ecliptik u. s. te.

I. 8. E s wurde bereits oben (Seite 178) gezeigt, wie
man aus zwey beobachteten Distanzen eines Gestirnes v in
einem terresti isclgjn Objecte die Lage des letzteren gegen
den Aquator, oder auch gegen den Horizont finden kann.
Wir wollen nun sehen, wie man auch aus einer einzelnen
Distanz A eines Gestirnes von dem Objecte das Azimut
des letzten bestimmen kann.

Ist ndmlich t der bekannte Stundenwinkel des Gestir-
nes zur Zeit der beobachteten Distanz, so findet man das
Az mut co des Gestirnes, und die Zenithaistanz z dessel-
ben durch die Gleichungen

Cotg p
| m = Costtg!/., oder tgnAATrA -,
Cos Cos lltg t
Cosz= —(’OsmCos(m— p), tgcﬂ|—7co—sa-j_|_?)_.
SintSinp _ Sin p Sint
SinooN=— — . Sinz = ' )
Sin z am u

wo i die Aquatorhéhe , und p die Poldistanz des Gestirnes
bezeichnet.

Aus dieser berechneten wahren Zenithdistanz z fin-
det man die scheinbare Zenithdistanz z' durch die Gleichung
z’= z— Refr + Hdhenparallaxc ,
wo aber, wie Seite 175, die Refraction fur die anfangs ge-
suchte gendherte Zenithdistanz zwdéicht fur z) genommen

werden muss.

Hat man nun , nebst der Distanz A des Gestirnes yon
dem Objecte, auch noch die Zenithdisfanz Z des Objectes
beobachtet, und nennet man A' die auf den Horizont redu-
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cirte Distanz des Gestirnes vun dem Objecte ,~,0 findet man
dju aus der Gleichung

A w— Z A —2z2'+ Z

Sin V - . .
2 Sin z' Sin zZ

Ist j-A' nahe an go°, so wird man besser den &hnlichen

Ausdruck fur Cos —'; wahlen. Kennt man aber so das

Azimut ca des Gestirnes, und die horizontale Distanz /!" des
Gestirnes von dem Objecte.” so ist das gesuchte Azimut des
Objectes gleich der Summe oder Differenz der Gréssen
@ und /7.

l. Setzt man in dem Dreyecke zwischen dem Pol ,
Zenith und dem Gestirn die Seiten und z constant, so er-
halt man

Sm p
dm= dt. b~inz_7C;A05y'
wo v der Winkel des Declinationskreises mit dem Vertikal-
kreise ist. Setzt man eben so in dem Dreyecke zwischen
Zenith , Gestirn und dem Objecte die Seiten Z und z' con-
stant, so erhéalt man
dA= dA’Sin z Sinu,
wo u der Winkel an dem Gestirn , also
SinuSinA= SinZSinJ"*,
und daher
d A Sin A
NN Sin z' Sin Z SinA "'
ist. Beyde Ausdricke fur d &und dz/'zeigen, dass man,
um die Beobachtungsfehle'r dt in der Zeitbestimmung,
und dAin der gemessenen Distanz unschadlich zu machen,
das Gestirn nahe an dem Horizonte, wo Sinz nahe gleich
der Einheit ist, beobachten soll.

Ex. Sey die wahre Zeit 51 17' 26."8 der beobachteten
Distanz A = 78° 28' 3" des Mittelpunctes der Sonne von
emem Objecte,

und f = 46° 02' 58", p= 93° 17' r6"
so st
t= 79 21' 42", m— 11° ¢ 11."9,



246

Refraction =8>" Hohenparallaxe = 8."o, also schein-
bare Zenithdistanz des Mittelpunctes der Sonne

z — 84°22'56.,'2, und

0 = 80°17' 36."4.

Die Zenithdistanz des Objectes sey
z N 88°46'0" , so st
zj' = 78°33'3.74,
und daher das gesuchte Azimut des Objectes
ca — [/} E= 1° 44" 33" o.

2. 8. Wenn man das Azimut eines Objectes mit gros:
Schéarfe verlangt, so wird man, statt des Sextanten, die zu
diesem Zwecke mehr angemessenen Theo.doliten brauchen,
und mit diesen unmittelbar die horizontale Distanz”'
des Gestirnes von dem Objecte messen, und aus der gege-
benen Beobachtungszeit, wie zuvor, das Azimut <a des Ge-
stirnes durch Rechnung ableiten, wo dann wieder die Sum-
me oder Differenz von zf und ca das gesuchte Azimut des
Objectes seyn wird. Hat man mehrere solcher horizontalen
Distanzen gemessen, oder multiplicirt der Theodolit, so
\,'rd man mit ihnen auf eine &ahnliche Art, wie Seite 2o0g,
verfahren.

Auch zu den Azimutalbeobachtungen eignen sich be-
sonders die Beobachtungen des Polarsternes in irgend einem
Puncte seines Parallels. Man hat fiir das Azimut ca desselben

Sin @Cost— Cotg p Cos @
Oo'Sfc’— gnj ~-Sm / ’
wo 9 Polhdhe, t Stundenwinkel, und p Poldistanz des
Sterns ist. Aus dieser Gleichung folgt sofort
tgp Sin tSec (f
1—mg p tg fCerst?
oder in einer Reihe aufgeldset
pSint fi 4+ptgfCost-f~p3(l+tg’9 Cos2t) |
tg® Cos? | _[ p tgep Gost (& -J-tg29 Cos31).... |’
und endlich daraus
p Sint p* tgcfSin 2t Sin 1"
Cos ¢ 2 Cos o

p3Sint
— =3 (GosX-}-3Sin39 Cos31—Sin3t)Sin31".
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Dieses vorausgesetzt, wird man also, analog mit S.2io,
so verfahren.

Sey A das arithmetische Mittel der beobachteten Uhr-
zeiten, und B das Mittel aller auf dem Instrumente gelesener
Azimutalvvinkel des Sternes. Vor und nadh diesen Winkel-
beobachtungen des Sternes bringe man den vertikalen Faden
des Instrumentes auf das irdische Object, und nenne C den
gelesenen Aziinutalwinkel des Objectes.

Die Uhrzeit A bringt man (durch die bekannte CorrOc-
tion der Uhr) auf Sternzeit, so ist der Stundenwinkel t der
Mitte der Beobachtungen t = Sternzeit — scheinbare Rect-

ascension.
dso>
Mit diesen Werthen von t suche man w und UFS aus den

Gleichungen
Sin t p5tgy

M= — p X 77 Sin2t.Si"i", und
cos it 21'0S9
d" w pSintSini" 2p2tg LSin2tsSin2 1"
dta Cos Cos '

so ist das Azimut ca des Sternes zur Zeit A gleich

i da ZSin'l—2

+ digg 'Sini/
wo N die Anzahl der Beobachtungen, und 6, €, g.". die
Differenzen der Uhrzeit der i, 2, 5 Beobachtung von dem

Mittel A der sammtlichen Uhrzeiten, und wo endlich 2 das
bekannte Summenzeichen ist.
Die Grosse oo mit der Grosse B — G verglichen , gibt
sodann das gesuchte Azimut des irdischen Gegenstandes.
Ex. Den i.April 1817 wurde in Mailand beobachtet:

Uhrzeit horizontaler lvreis

6h45 ~8' 173" 6'n."g

50 48 173 6 i5.i

54 48 173 6 18.4

A = 6 50 21,3 B= 173 6 i5.1

Correction der Uhr m 27.0 C= nb5 42 53.3
Stcrn?eit 6 47 54.3

Scheinbare Rectascension 0 55 21. 1

t5= 5"52 33.2
88" 8 18.0
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scheinbare Poldistanz p = iu4°" 3."6
p Sint
— — — 8555. 9
Cos o
p3tgp Sin 2 ¢ Sin i if
. . 8.2
o - — 8564.1= — 2°22'44°'T
d2 25Sin2g = + 12
Welt“ * 2 Siu 1" —2 22 420,
=30
J77 57 17.1
B—C= 57 20 21.8

Azimut des Objectes 120 iS 55.3

2Sin3—
2
Siu i
4 55 46.”8
27 0.4
27 58.g
f — 45" 28
dJo )
777 = 0.04i5.
3. 8. Ist su das Azimut eines irdischen Objectes gen

best irnnt, so ist dadurch auch die Richtung der Mittagslinie
des Beobachtungsortes gegeben. Diese Richtung der Mittags-
hnie kann man auch unmittelbar durch einen Theodoliten
finden, wenn man vor und nach der Culminaiion der Sonne
oder eines Sternes gleiche Zenithdistanzen desselben beob-
achtet, wo dann die Mitte zwischen beyden Beobachtungen
oder dieMitte des von dem Fernrohre auf dem horizontalen
Kreise des Instrumentes durchlaufenen Bogens die gesuchte
Richtung der Mitlagslinie gibt, die man dann durch dieAuf-
stellung.eines entfernten irdischen Signales bezeichnen kann.
Die Correction clgg so gefundenen Mittagspunctes des Instru-
mentes wegen der Anderung der Poldistanz der Sonne ist

dea— —=x- ‘

wo p die Poldistanz der Sonne im Mittag, und p zur Zeit
der nachmittdgigen Beobachtung ist
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Das einfachste und sicherste Mittel, die Miltagslinie
auf grosse Distanzen zu bestimmen, gibt das Mittagsrohr,
von welchem weiter unten gehandelt werden wird. Ein an-
deres Verfahren s. m. Mor. Corr 1801 u. i803.

4 gmDa die Schiefe der Ec’'iptik eines der wich-
tigsten Elemente der praktischen Astronomie ist, so ver-
dient ihre Beobachtung eine besondere Rucksicht.

Man beobachtet zu diesem Zwecke mehrere Tage vor
und nach dem Solstitium die mittdgige Zenithdistanz der
Sonne (nach Seite 186). Es sey a die mittdgige Rectascen-
sion der Sonne fur diesen Tag, d ihre Declination, < die
Polhdhe, e die Schiefe der Ecliptik, so ist die beobachtete
Zenithdistanz z= yljla, und die Meridian-Zenithdistanz
zur Zeit desSolstitlums Z =y + e (das obere Zeichen fur das
Sommer-, das untere fur das Winter-Solstitium), also die
Reduction der beobachteten Zenithdistanz z aufdas Solstitium

dz= jz+ 2= e— 5.

Es ist aber (Seite 3i) tg6= tgeSina, woraus nach

(Seite 60) folgt

) e &. . €
e— 6oderdz = 6 Sin 2e————25|n 4e+5—S|n6e—4—S|n 8 e+

wo 0= tg 93-:—61, und e die schon nahe bekannte Schiefe
der Ecliptik bezeichnet. Dieses vorausgesetzt, hat man fur
die Zeit des Solstitiums die wahre Schiefe der Ecliptik

im Sommer e'= y— (z— dz),

und im Winter e'=(z-j-dz)~ 9.

Man erhélt so eben so viele Werthe von e', als man
Beobachtungen hat. Das Mittel aus allen gibt dann die ge-
suchte wahre Schiefe E , und daraus folgt (Seite 76) die
mittlere Schiefe E — 8-"g8 Cos B tfl .

Ex. Im Jahre 1818 wurden folgende, bereits (nach
Seite 19g) auf den Meridian reducirte Zenithdistanzen des
Mittelpunctes der Sonne erhalten

Juny igz= 24° 2' 45."i6
20 24 1 61.46
24 24 2 25.54.
INimmt man e= 23"27' 55~ so ist
dz= 5.17806 0>— 5.01241 & + 4-538i261,
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wo die numerischen Coefficienten schon Logarithmen sind.
Daraus erhalt man fur die Beobachtung des

Solstitial- Zeniihdistanz

Juny 19 dz= 1" 27."3i z—dz= 24° 1' 17."85
20 - (o] 33.gi 24 1 17.55
24 1 8.25 24 1 17.29

Mittel z— dz= 24 1 17.06
Polhdhe 47 29 12.50

wahre Schiefe e'= 23 27 54-94

Den 22. Junyist 8 d = 35°58', als08.9g8Gos& d =7.66
und daher mittlere Schiefe E — 23“ 27" 47- 28.

5. 8. Nicht minder wichtig ist die Bestimmung
ersten absoluten Rectascension irgend eines Sterns, aus
welcher sh h dann die Rectascensionen aller tbrigen durch
blosse Beobachtungen der Rectascen»ions-Differenzen ablei-
ten lassen.

Zu diesem Zwecke wird man zuerst die Culminationen
mehrerer Sterne wiederholt an dem Mittagsrohre beobach-
ten, wodurch man also die Rectascensions-Differenzen
derselben mit aller Schéarfe erhdlt. Nimmt man nun die
Rectascension A eines dieser Sterne, aus den Beobachtungen
anderer, als gegeben an, so sind dadurch auch die Rectas-
censionen aller Ubrigen Sterne gegeben. Ist aber diese Rect-
ascension A des ersten Sternes, wie wir annehmen wollen,
um die unbekannte Grosse dA zu klein, so werden auch
die Rectascensionen aller Ubrigen Sterne (da wir ihre Rectas-
censions-Differenzen schon als genau betrachten kdénnen),
um dieselbe Grdosse dA zu klein, oder der gemeinschaftliche
Fehler des ganzen Catalogs dieser Sterne wird gleich dA
seyn.

Hat man nun an mehreren Tagen einen oder mehrere
jener Sterne und zugleich die Sonne an dem Mittagsrohre,
und Uberdiess auch die Zenithdistanz Z der Sonne an einem
Kreise beobachtet, so geben erstens die Beobachtungen
des Mittagsrohres (wenn man die Rectascensionen jener Sterne
aus dem Cataloge nimmt) die.Reetascension der Sonne, die
wir a nennen wollen, und die also auch um denselben Ich-
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ler (1A zu klein seyn wird. Aus dieser Rectascension a, und
der scheinbaren Schiefe e der Ecliptik findet man die Pol-
distanz p der Sonne durch die Gleichung

Cotgp — Sinatge.

Ist aber f die Aquatorliohe, so findet man aus dem so
eben bestimmten p auch die Zenithdistanz z der Sonne durch
die Gleichung

z=p—f

Sind aber, wie wir voraussetzen wollen, die Grdssen
p und f nicht ganz genau bekannt, und sind die wahren
Werthe derselben p dp und f-j-df, so hat man
eigentlich

z= p-J-dp — ip— aijj.

Allc:n die vorhergehende Gleichung Cotgp = Sin o.tge

gibt

—dp de Sina
Finp - da Cosatge-k- ~. - oder
da, wie gesagt, d« = dA ist,
dASu 2p de Sin2p
—dp = 1-—51—-,
2tga 1 SinZe

wodurch also der vorhergehende Ausdruck von z in den
folgenden ubergeht
dASin2p Sin 2p

2= p— iPp—dib— i, degy
Diese Zenithdistanz z ist also aus den Beobachtungen
an dem Mittagsrohre durch Rechnung abgeleitet worden.
Allein an demselben Tage wurde auch zweytens Hie unmit-
telbare Zenithdistanz Z der Sonne durch Héhenbeobachtung
an dem Kreise gefunden, und da Z =1z seyn muss, wenn

sonst die Beobachtungen richtig sind, so hat man

dA Sin2p Siu2p

0= Z— (p—"-j-d™-t- — t— + deW
und diess ist die Bedingungsgleichung, deren man so viele
erhéalt, als man Tage hat, an welchen die Sonne an beyden
Instrumente«: beobachtet worden ist, und aus iwelchen man
dann durch die Methode der kleinsten Quadrate die Grdssen
tlii, de, und den gesuchten Fehler dA der Rectascension ,
also*-auch die wahre,Pceetuscension aller beobachteten Sterne

ableiten wird.
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6. §. Da uns eine umstandliche Auseinandersetzu
dieser Methode h.er zu weit fuhren wurde, so wollen wir
nur das Nothwendigste davon ohne Beweise kurz zusam-
menstellen.

l. Es sey aus einer Anzahl von Beobachtungen die C
rection x einer schon nahe bekannten Grdsse zu bestimmen,
von welcher die unmittelbar durch” die Beobachtungen
gegebene Grdsse eine Function ist, deren Werth sich von
einer Beobachtung zur &ndern &andert. A sey der durch Rech-
nung gefundene gendherte Werth dieser Function, welcher
der ersten Beobachtung entspricht, A-f-ax der verbesserte
Werth derselben, wobey vorausgesetztwird, dass die gesuchte
Corrcction x so klein sey, dass man die héheren Potenzen
derselben vernachléassigen kénne; B sey der durch die Beob-
achtung gegebene Werth derselben Function , und der Unter-
schied B— A zwischen dem durch Beobachtung und dem
durch Rechnung gefundenen Werthe sey — 5. FUr die zweyte
Beobachtung werden dieselben Grdssen durch A., a,, B,, 5
bezeichnet, fur die dritte durch A,, aa, B,, a3 u. s w.,
Uberhaupt fur die (n-f-i) te durch Au, a,, B, , 5.

Werden die Beobachtungen als Tehlcrfrey vorausgesetzt,
so erhalt man aus der ersten Beobachtung die Gleichung

B = A +a x, oder o= a x— 6,
und eben so aus der zweyten

B,=A1l-{-a,x, oder o= a.x— 0,,
aus der dritten

BfirrrAn-J-a”x, oder o= a,x—
und so weiter, wo.d'i,?;. Gréssen A, B, A,, Bi u. s. w., oder
5, 5 u.s w., so wie die Factoren a, a u. s. w. bekannt
sind. Jede dieser Gleichungen gibt die gesuchte.Gorrection Xx;
aber wegen der Unvollkommenheit der Beobachtungen wer-
den die so erhaltenen Werthe von x nicht identisch seyn.
Es kommt nun darauf an, den wahrscheinlichsten Werth
von x zu finden.

Bezeichnen t, £,, e,....«, u. s. w. die unbekannten
Fehler der ersten, zwoyten, dritten.... (n+ i)ten u. s. w.
Beobachtung, so ist eigentlich

B-|-t=A-[-a x, oder t =En x— 'S

Bi fm= Ai -p-ajx, oder fm=a, X u. s. w.
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Unter der Voraussetzung, dass die Wahrscheinlichkeit
desselben Fehlers bey allen Beobachtungen gleich gross sey,
und dass zugleich die positiven und nega.iven Fehler gleich
wahrscheinlich seyen, lésst, gich durch die Wahrscheinlich-
keits-Theorie beweisen, dass man den von den Bcobach-
tungsfehlern unabh&ngigsten Werth von x erhéalt, wenn
man setzt

o= x-5,a2,— oder
>,
X= T N r o, (A)>
wo -2V IH= a\-f-a34-a\-F ...
und Nansn=a6-|-a, §+a, 5 -J ... ist.

Bestimmt man x so, dass die Summe der Quadrate der

Fehler der Beobachtungen ein Minimum, oder dass
d-S6“n _
d x 0

wird , so hat man , da

£u -(a,x— 6n) ist,

-5'(a,x— §,)an= o, oder

X #*Sa jj— a,. bum o,
welches wieder die vorige Gleichung ist. Desswegen heisst
dieses Verfahren die Methode der kleinsten Quadrate.

I1. Hat man den Werth von x auf die angegebene
thcilhafteste Art bestimmt, so wird die Wahrschehdichkeit,
dass der in Beziehung auf diesen Werth zu beflrchtende
Fehler zwischen den Grenzen + u liege, ausgedruckt durch

vT?2/*" — <S>
wo e die Basis der naturlichen Logarithmen, jt— 3.1415926. .,
und das Integral voti ;u= o anzunehmen ist. Setzt man
2hr

so ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen

2 Ur
"I . falle iy
vV ft*
= vV /c_'""-dr (O .

und der mittlere zu befirchtende Fehler, in dem Sinne, in
welchem L ap lace il seiner Theorie analytique des Probab.,
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Livre IT, Chap. IV ., diesen Ausdruck gebraucht, d. h. die
Summe der Producte jedes Fehlers in seine Wahrschein-
lichkeit, ist

=+ J Jue Cdrs=+ —2"
-V *J - -y/r.*

re- .dr,

N~

d.h.=+ — ... (D).

In diesen Ausdricken héngt der Factor h eigentlich von
dem Gesetze der Wahrscheinlichkeit der Fehler jeder Beob-
achtung ab, welches gewdhnlich unbekannt ist. Wird nédm-
lich die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler einer Beob-
achtung zwischen /1 und falle, durch <pd.dd aus-
gedruckt, so ist

h'=+f~94 .dJ,.
das Integral zwischen den Grenzen der mdglichen Fehler
einer Beobachtung genommen. Man kann aber auch h aus
den Beobachtungen selbst bestimmen, vorausgesetzt, dass
diese zahlreich sind. Es ist namlich nahe

ash’l ~ G (E),
wo s die Anzahl der Beobachtungen, und e, den Werth be-
zeichnet, den a,x— £ erhalt, wenn man darin fir x seinen
Werth aus der Gleichung (A) setzt; demnach ist

h, ifli
2s 2s2 a’n

und der mittlere zu beflirchtende Fehler ist

Z«,, 1 |
=+
257r 3
Wenn man in dem Ausdrucke (B) setzt
. 2@)
Pu’ fure . .

so ist P das, was Laplace das Gewicht des Werthes von x
nennt. Dieses Gewicht ist also

2 as s2a’,,

mithin desto grdsser, je grosser die Anzahl der Beobachtun-
gen ist, und je kleiner dst, d, h. je Oenauer uie Beob-
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achtungen sind, endlich je grosser die Factoren a, a,, a3und
so weiter sind.

Die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen den
Grenzen +u liege, ist

=2V ™~ /e -p"du.... (G),

das Integral wieder von u= 0 an genommen.

Oder die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen
r

~ \Tp falle’ ist

=7;/c "dr..... 8>

bey derselben Wahrscheinlichkeit sind also die Fehler den
Quadratwurzeln der Gewichte umgekehrt proportional.

r
Das Integrale dr lasst sich fiir kleine Werthe

von r ndherungsweise durch folgende Reihen ausdriicken:

5 1 r7 i r9
3 1.2 5 1.2.3 7 1.2.3.4 ' 9
o 91
ot}er r.e—//(, . 2r2 (2r")! (2@3_ A

FlOr grdssere Werthe von r kann man setzen, da

2
J e - dr:fyrx ist,

r 2 i 0 a
J'c_1"r=~ 1" f te 1
1, e—r2
=2« X 2r R
1 1-3 1.3.5
WO R= 1— 2—],5 +1 DFLT 2 rsC +1 ............ 1
oder = 1
i+ q
1+2 4
1+3 q
1+4 q
1+-
1

ist, wenn gq=; — ; gesetzt wird.



Die Briche, zwischen deren je zwey auf einander fol-
genden der Werth dieses Kettenbruches enthalten ist, sind

1 1 i+5qg i+ gg-f-8ga

1* 1+ g’ I-t-6q+3qgJ’ I+ iog+iSq’ u. s w.
2 r rr

Der Ausdruck {’/F."‘/ e dr wird t=- for
KJ o

r= o0 .4769363,
also ist nie Wahrscheinlichkeit, dass der Felder zwischen

den Grenzen +u liege, oder der Wahrscheinlichkeit
des Gegentheiles gleich fur
0.477q363
u= NP— e (K), oder fur
u= 0.4769363"7"~-= 0.6744897"7T N ——m- L);

diesen Werth von u wollen wir den wahrscheinlichen Fehler
des Besultates nennen, und durch p bezeichnen.

2 pi ra
For r= 1wird 77 edr= 0.8427008 , also ist
1
die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehlerzwischen + ~7 falle,
=j 0 .8427008.

Eben so ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler
zwischen den Grenzen + u 8cge,

6 0-5g5n6i

= T7~ fdru = 1:27779° p -
7 O .7328601

= fur u = ---—---———-. = i.5566i8 p,
8 o.goGig5g

= "77" fur u = — 717— = 1.900032 P,
Q 1-163%872

= — ~firu= —  -——- = 2.408664p,
99 . 1. 82364
100 fuoru = — = 3.818900 p,
[s[¢[s} 2.3276754

= ><™ furu= — TP— = 4-880475 p, L s w.

FUr u= co ist sie = 1, d. h. die Gewissheit.

Der mittlere zu befurchtende Fehler in dem obigen

Sinne st



Hat man-'einc grosse Anzahl von Beobachtungen in
mehrere Gruppen getheilt, und fur den Werth der gesuch-
ten Grosse die partiellen Resultate x, x', x" u. s. w.,

mit den Gewichten P ,P','P " u. s. w.
erhalten, so ist das Resultat aus der Gesammtheit der Beob-

achtungen

X = ~p+ -+ E£*+7.7" ... w
und das Gewicht desselben
=P+ P'+ P "+ ...

Man bemerkt hier die Analogie mit der Theorie des
S.chwerpunctes.

Setzt man den Grad der Genauigkeit mehrerer Bestim-
mungen den gleich wahrschc'nlichen Fehlern derselben um-
gekehrt proportional, so ist der Grad der Genauigkeit der
Quadratwurzel des Gewichtes proportional. W.rd also bey
den partiellen Resultaten X, X', X"
der Grad der Genauigkeit respective durch ¢, ¢, ¢
ausgedrickt, so ist das Endresultat

¢ jx——c'7x"+ c" Tx"-t- .. ..

X== C+ ¢+ ¢c" "+ .h e

und die Pracision desselben
—\fci-f-c*-f-c*“ -f-, .

Is das Gewicht P, oder die Pracision c fur alle par-
tielle Resultate gleich, so ist das Endresultat

X + X'+ x"-f ..
“ N )
(wo N die Anzahl der partiellen Resultate bezeichnet) , das
heisst, das arithmetische Mittel aus den partiellen Resultaten ,
und das Gewicht desselben ist=P .N, also der Anzahl N
der partiellen Resultate proportional.

Die Préacision desselben ist — c\ N, also der Quadrat-
wurzel von N proportional; folglich ist dann der zu beflrch-
tende Fehler bey gleicher Wahrscheinlichkeit der Quadrat-
wurzel von N umgekehrl proportional
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Ist der Factor ain Nro. I. fur alle Beobachtungen der-
selbe, so ist das vortheilhafteste Resultat (nach A)

das arithmetische Mittel aus den Resultaten der einzelnen
Beobachtungen. Die Grenzen des zu beflrchtenden Fehlers

mit der Wahrscheinlichkeit e —r dr sind
2rh

+ U= + “77-8 (nach G)
— - — ay s

ry 2£¢en
= + — -(nach E),

wo 2Vn die Summe der Quadrate der Abweichungen der
einzelnen Resultate vom Mittel bezeichnet.
Diese Wahrscheinlichkeit wird = \ far
0.67449 Y/Zfn . TP
u= (nach Li).
Das Gewicht P ist hier

aasJ<'
_, (nach F) u.s. w.

Das hier vom arithmetischen Mittel Gesagte gilt auch
dann, wenn die zu bestimmende Grésse durch die Beob-
achtungen unmittelbar gegeben ist; in diesem Falle bezeich-
nen 5, 5,, Sa u. s. w. die durch die erste, zweyte, dritte
u. s. w. Beobachtung gegebenen Werthe dieser Grdsse, und
aist= 1.

11, Wenn die Voraussetzung, dass gleiche positive 1
negative Fehler gleich wahrscheinlich seyen, nicht gilt, so
ist der wahrscheinlichste Werth der gesuchten Grdésse

*

N
— Z,\ R C*Vv>

wo x=///y4 .a/l ist, das Integral zwischen den Grenzen
der moglichen Fehler einer Beobachtung genommen ; ( ind die
pos'tiven und negativen Fehler gleich wahrscheinlich , so ist
dieses Integral = c¢). Hier wird also 2 (su— k)2 za einem
Minimum gemacht.



Die Grenzen des in Beziehung auf diesen Werth von x
zu befurchtenden Fehlers mit der Wahrscheinlichkeit

N [ fc radr
sind wieder

-2rh
+ ~ Z Z (wie in Q,

wo h2=i(/z/’'?z/.dz/— k') ist.

D er Werth von k hadngt, wie man sieht, wie'der von h,
von dem unbekannten Gesetze der Wahrscheinlichkeit der
Beobachtungsfehler ab. Ubrigens lasst er sich, wie Poisson
(in der Gonnoiss. des tems pour 1827 p. 298) gezeigt hat,
nédherungsweise aus den Beobachtungen selbst bestimmen,
wenn nicht die CoefEcienten a, a,, adu. s. w. einander gleickK
oder nur wenig von einander verschieden sind. Bezeichnet
man namlich die Summe der Quadrate der Differenzen je
zweyer von ihnen durch D2, so st

2anZanSn— S1ASS1
k nahe = p i — (Q),

und es ist eine Wahrscheinl chkeit

= ~nfe~rdr
vorhanden, dass der in Beziehung auf diesen Werth von k
zu beflurchtende Fehler zwischen den Grenzen

Srh\/S;e,
+ ~— u— lu?s e-

Um dann den Werth von h2zu bestimmen, hat man nahe

h2-K k’= = ~z(aux— on%
woraus folgt, wenn man fir x seinen Werth aus der Glei-
chung (P) setzt

h = ¢ (R)
Sind die Beobachtungen von verschiedener Gite, so
werden die Gréssen k und h nicht fur alleldenselben Werth
haben; bezeichnet man allgemein ihre Werllie fur die
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(n -J- »)te Beobachtung durch k, und h., so ist der wahr-
scheinlichste Werth der gesuchten Grosse

a, al k
+ — ML (S),
h'n h>n

und die Grenzen des zu beflirchtenden Fehlers mit der
Wahrscheinlichkeit

mfe —r dr sind

vV
2r
(T).
W k'’
1V. Nun sey die durch die Beobachtungen gegebe
Grosse eine Func.ion mehrerer schon beynahe bekannter
Grodssen, deren Gorrectionen x,y, z.... gesucht werden,

wobey wieder vorausgesetzt wird, dass die Function in Be-
ziehung auf diese Correctionen linear sey. Haben A, B, 5, a

u. s. w. wieder dieselbe Bedeutung, wie in Nro. I., und
sind b,c...., b,, Ci.... u.s.w. die Factoren vony, z.. ..,
die den durch a, at... . bezeichneten Factoren von x analog

sind, so erhalt man, ohne Rucksicht auf die Beobachtungs-
fehler, aus der ersten Beobachtung die Gleichung

B=A-J-ax-|-by+cz+ ' -
oder o= — 5 ax—$byFcztn
und eben so aus der zweyten
o= — Si-J-a.x-J-b, y-J-Ci z-J- u.S. W.

Hat man solcher Gleichungen so viele, als unbekannte
Gréssen x, y, z.... find, so lassen sich daraus die Werthe
dieser Grossen durch Elimination bestimmen. Istaberidie
Anzahl der Beobachtungen, und daher auch die Anzahl die-
ser Gleichungen, grosser als die Anzahl der unbekannten
Grossen, so kommt es darauf an, die wahrscheinlichsten
Werthe von x, y, z. ... zu finden. Unter denselben Voraus-
setzungen , die irf Nro. I. gemacht worden sind, besteht nun
wieder die vorthedhafteste Methode zur Bestimmung der
gesuchten Correctionen darin, dass man die Summe der
Quadrate der Fehler der Beobachtungen zu entern Minimum
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machl. Es istaber, wenn wieder en den Fehler der (n+ i)ten
Beobachtung bezeichnet,
«n=— Su+anX-J-boy+ ¢, z-J- ;
gdi.2E N
setzt man also ( —j— /= o, so erhdlt man
~(— 5, + anx+ bny-f-cnz---—- )a, = o, oder
0 = — ®faabu-f-x.2V n-]-y.2 £llbn-{-z~'ancn-f- - ;
'd.Z £
= 0 gibt eben
*2'C— 5n+ anx-f- b,y-f-cuz )ba= o0, oder
0= — ~bp6,+x -2bnan-}-y-2'b20-|-z.2'bllcn+ --—-—-- ;

(~o=-° gt
o= — 2 cnén-f-x 2 cnan-f-y.2'cnbir-|-z ~*Cn2+ — .U.S.W.
Man erhalt solcher Gleichungen so viele, als unbekannte

Grossen sind, und aus ihnen wird man die wahrscheinlich-
sten WerLhe von x, y, z.... durch Elimination finden.

Fur zvvey zu bestimmende Elemente hat man

2b'nSanpfn-Za f fbE n

X— ~~277 V n_(2a bB>*
. | (V).
Sa'n2b; Sn-2 a Dbn2an;
y — 2a'u b'n— anbu)’
Das Gewicht P ist dann
s 2 ain2 b’'n (2 anbn)*
fur x=
s z.a-az. u-n— iz.a, u,j i
fur y= rt? n
und daher der wahrscheinliche Fehler (nach K)
fur , = 0.6,449\/"~-' m (w))

fur t= 0.6, 449

wo e, den Werth von aax+ b,y— 5, bezeichnet, nachdem
man fur x und y ihre wahrscheinlichsten Werthe gesetzt hat.
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Sind drey Elemente zu bestimmen, so ist das Gewicht P

S M
fur x= Fo (X)’
wo M= -2vVn2b\ 2 ¢c\ — 2a\ (2anbn2— 2 b~ (2ancu2
2c¢cn by) “j-2 anb,2 anca2 buCn,
und NEs~b2,c2n— (~“bncn%
und wo en= anx-|-b, y-f-c, z — ist, wenn man fir

X, Yy, z ihre durch die Methode der kleinsten Quadrate ge-
fundenen Werthe setzt.

Wenn man in dem Ausdrucke des Gewichtes von Xx
a statt b, und b statt a setzt, so erhalt man das Gewicht
von y; setzt man a statt ¢, und c statt a, so erhalt man das
Gewicht von z.

Eine allgemeine Methode zur Bestimmung des Gewich-
tes bey einer grdsseren Anzahl von gesuchten Grdssen hat
Laplace in dem ersten Supplement & la Theorie analytique
des Probabilites gegeben.

Hat man P gefunden, so gelten allgemein die Gleichun-
gen (G), (H), (K.), (M) u. s. w. Bey derselben Anzahl von
Beobachtungen ist P desto kleiner, je grosser die Anzahl der
zu bestimmenden Elemente ist.

Beyspiel. Aus 129 Beobachtungen wurden zur Be-
stimmung von zwey Elementen nach derMethode der klein-
sten Quadrate folgende Endgleichungen gefunden:

4172 .g5= 48442x+ 48020y,
— 17i465.2 = 48020x-J-57725227 y,

und J't'n= 3iog6.
Hier ist also
s=i2g, @a,bn= 4i72-s5 2'ba3n= — 171455.2,
2a\ =48442* = . 57725227,
-2faubn=48020 ,

und man findet

*ox= 0.08916,
y= — 0.00305, und (nach \).
s /e (2 a bPN
P fur x=7£~ (|ljp log P = 2-0013595

Pfary=jjy («bn— "log p = 5.0778624.



Daraus folgt (nach M) mittlerer zu befurchtender Fehler

fur x= H = +0.02817. und fur y= + 0.0008i56,
—  2\AtP ~
(nach K) wahrscheinlicher Fehler
0.476936
fur x= + — — = +0.04762, und fur y = + 0.0013709.
VAP
Setzt man r :"rﬁo , so ist die Wahrscheinlichkeit, dass
1
dcrFehler von y zwischen den Grenzen +; ~ liege (nach H),.
2 f r2 e r2 )
==7—/ e dr= 1— —f— . R = i— 0.000001,
V N« v~/
10000Q]
oder nahe —

oder es ist eine Million gegen 1 zu wetten, dass der Fehler
) 1
von 5/ kleiner als 706 seg.
Die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler von x zwischen
+ ~ falle,

) 2508
ist = g
und die Wahrschein ichkeit, dass er zwischen + j falle,
25.6
ist = 2_16.é€'
Y. Gauss hat inderTheoria motus corporum coelestium
Lib. Il. Sect. Il1l., und in der Zeitschrift fir Aslron. Band 1I.

Nro. X1l ein bestimmtes Gesetz der Wahrscheinlichkeit der
Beobachtungsfehler angenommen, ndem er
H H2A2
?z/=7"e Y)

voraussetzte, und hat unter dieser Voraussetzung das Ver-
h'altniss der Précision der nach der Methode der kleinsten
Quadrate gefundenen Resultate zu der Précision der ein-
zelnen Beobachtungen, und die Genauigkeit der Beobach-
tungen selbst, oder den wahrscheinlichen Fehler jeder
Beobachtung bestimmt. Auf eine andere Art hat er diese
Gegenstande in seiner Theoria combinationis observationum
error_aus minimis obnoxiae behandelt.
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Fi.nmt man das angefuhrte;cesetz (1) der Wahrschein-
lichkeit der Beobachtungsfehler an, so ist der wahrschein-
liche Fehler einer Beobachtung

0 .4769063

d. h. die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen die
0.4769
Grenzen-t- —|7|7“ falle, 'st= -, oder der Wahrscheinlich-
keit des GegenthcMeS gleich. Es kommt nun darauf an , den
Werth von H zu bestimmen." Bezeichnet -c'r3, die Summe
der Quadrate der Fehler, die bey s wirklich gemachten
Beobachtungen begangen worden sind (diese Fehler sind,
streng genommen, nicht bekannt; in der Praxis setzt man
dafur die Differenzen der durch die einzelnen Beobachtun-
gen gegebenen Werthe von den aus der Gesammthei der
Beobachtungen nach der vortlieilhaftesten Methode durch
Rechnunggefundenen), so ist der wahrscheinlichste Werth

von H

also der wahrscheinlichste Werth von v, den wir durch V
bezeichnen wollen,

oder die wahrscheinlichen Grenzen des wahren Werthes

d. h. esi tlgegen i zu wetten, dass der wahre Werth von
v zwischen

Will man ein etwas weniger genaues, aber bequemeres
Verfahren anwenden, wobey man nicht die Summe der
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Quadrate von s Beobachtungfehlern, sondern nur die Summe
dieser Fehler selbst, alle positiv genommen, zu ken-
nen braucht, so kann man setzen

Véa= 0.8*53473

die wahrscheinlichen Grenzen des wahren Werthes von v
sind dann

D as Verhéltniss der Genauigkeit der durch die Methode
der kleinsten Quadrate erhaltenen Resultate zu derGenauig-
keit der einzelnen Beobachtungen lasst sich (nach Theoria
mot. corp. cgel. p. 219, Theor. comb. obs. p. 28 sq.) so
bestimmen : Es sey

X = — "an -f-y-2lanbll'J-z SEanc ,, + .. *.»
Y = — 2'buBu+ x”~buan -j-y*b’'n + z2'b,cn-f-—--
Z— — 2 Cj.ot+ x~'Cn a,-f-y ~Cnbn +

und so weiter.

Da solcher Gleichungen so viele sind, als unbekannte
Grodssen x, Yy, z...., so kann man aus ihnen durch Elimi-
nation dieWerthe von x, y, z.... durch X, Y, Z ... . aus-
gedrickt finden, wodurch man andere Gleichungen erhalt
von der Form :

x=L +A X-f-B Y fC Z

y=L " +A'"X+RB"Y+ C Z+

z= L"+ A"X+ B Y+C"Z + .... U. S W.;
dann sind (nach Nro. 1Y, wo X, Y . Z= o gesetzt wurden)
die wahrscheinlichsten Werthe von x, y, z....

z=L" u.s w.;
und die Préacision dieser Werthe, die der einzelnen Beob-
achtungen zur Einheit angenommen , ist

fur y= -~7 (BB) «-s. w.

fir z = »
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Wenden wir dieses auf unser obiges Beyspiel an, so
haben wir
= — 4172 .g5-j-'48442x+  48020Yy,
Y = 171455.2 -3-48020x + 5772522y.
Daraus findet man durch Elimination
X = 0.08gi6-f-0.00002066X — 0.0000000172 VY,
y = —0.00305— 0.0000000172X"-0.0000000173Y,;
daher den wahrscheinlichsten Werth
von x= 0.08916
von ys=0.00305,
und d:e Praci ion dieser Werthe, die der einzelnen Beob-

achtungen = 1 gesetzt,
fur x= V/ — = 220.0,
r” 0.00002060
. « / 1 ,
fur y= 10.0000000173 T = 175sq4-17

Der wahrscheinliche Fehler einer jeden Beobachtung
ist aber (nach 2)

« / 3iog6
Y =0.67449 V = 10472>
folglich der wahrscheinliche Fehler

Y
von x = —=10.0476

220 .

wie oben.
\

von y= 75"~ = °-joi379
Die wahrscheinliche Unsicherheit von V ist (nach AA)
o . 476936
=+ Vv -—V'Tii- = ztc*4397.
Ist nur ein Element zu bestimmen, so hat man

X
X 2 Sa'/
also ist hier

YA — V  -S'a2»!
und der wahrscheinliche Fehler

\Y%
von x= — ,

d. h. (nach Z) = 0.67449 V s'za”"'’

Ubereinstimmend mit Nro. 11, Gleichung (L).
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Sind zwey Elemente zu bet immen , so ist
/ 2«u2b»n-(Sa,bn)

Wik V! 21rn und
\fB> V Sa-n;

und der wahrscheinliche Fehler
von x= V' A
= 067240 V' *" «  xpn GaC
" — nm/
von y = V \"B'
/s £an
= 0.C;449 V — eiir 2b.n_ ;2anbj a,
Ubereinstimmend mit Nro. IV (W).

Wie man bey einer gréssern Anzahl von gesuchten Gros-
sen die Werthe von A. B', C" u.s.w. bequem finden kdnne,
hat Gau ss in der Theoria comb. obs. p. 40 sqqg. gezeigt.

m'Ubrigens ist zu bemerken, dass hier nur zuféllige, nicht
constante Fehler der Beobachtungen in Betracht kommen.

Hat man aus Beobachtungen von verschiedener Glte,
bey denen der Grad der Genauigki it respective durch die
Zahlen H, Ili, H,.... ausgedriuckt wird, Bedingungsglei-
chungen von der in Nro. IV. angegebenen Form erhalten,
so wird man die wahrscheinlichsten Werthe der Grdssen

X, Y, z. ... finden, wenn man an die Stelle dieser Bedin-
gungsgleichungen folgende setzt:

0= — 1l 5-)aH x-[-b Hy+ ¢cH z-J-....,

0= — Hib5.-]-a,Hix b,H,y-j-c,H, z-|-.... u. s.w.,

und nun bey diesen letzteren Bedingungsgleichungen das in
Nro. 1V. gezeigte Verfahren anwendet, oder wenn man
-S'H’ ne’n statt! zu einem Minimum macht.

V1. In der Theoria comb. obs. versteht Gauss unter
dem mittleren Fehler der Beobachtungen die Grdsse m,
wenn das Integral f yzj.dZIl, von x= — co bisx = -"-a,
genommen, = m2 gesetzt wird. Dieses m2 ist also dasDop-
pelte-von dem, was wir in Nro. Il. und Ill. durch h2 be-
zeichnet haben, oder das, was Gauss den mittleren Fehler
der Beobachtungen nennt, ist = h\f2, wenn man die
Grosse kt=fZly4l.d d, die Gauss den constantcn The:l des
Fehlers nennt, =0 setzt, wie in Nro. | und Il. Die Ge-
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nauigkeit einer Beobachtung oder eir.cr Bestimmung setzt
Gauss dem mutieren Fehler, das Gewicht derselben dem
Quadrat des mittleren Fehlers umgekehrt proport; onal.

Kennt man eine bedeutende Anzahl zufalliger von ein-
ander unabhéangiger Fehler, die wirklich vorgekommen sind,
so kann man daraus einen gendherten Werth des mittleren
zu befurchtenden Fehlers m finden. Bezeichnetnamlich wie-
der die Summe der Quadrate dieser Fehler, s die An-
zahl derselben, so ist nahe

ml'l= - p , e (cc),

welche Gleichung mit der Gleichung (E) in Nro. Il. iden-
tisch ist; und der mittlere bey dieser Bestimmung zu be-
furchtende Fehler in Beziehung auf das Quadrat ma Ist

'n4— m4
(DD),

Um die Genauigkeit der Bestimmung von m 2einiger
Massen beurtheilen zu kdénnen, wird man eine Hypothese
in Betreff der Function /1 annehmen duriern. Nimmt man
z. B. die obige Hypothese (Y) an, so ist

Jm+ o H .+ CO Ai 1
mwW _co ~?~n~dZ/=vi/n/l_co ZIV~ dz/= TIF"’
H /mEco HaAs 3
und nt= Vrrjt/—co /fe d-7= Zﬂz
also n+= 3 m1,
/ n4— m4 / 2
folglich y ~ = M2y  — e (EE).

Auch kann man einen gendherten Werth von n” aus
den Fehlern selbst finden. Ist namlich die Summe der
vierten Potenzen derselben, so ist nahe

Kennt man den mittleren Fehler m einer jeden Beob-
achtung, so findet man, wenn die Grdssen x, y, z ... nach
der Methode der kleinsten Quadrate bestimmt worden sind,
den mittleren zu befurchtenden Fehler (nach BB;



und die Gewichte der Best mmungen von X, y, z .. .. sind

1 1 1
— , -97, eesee das Gewicht einer ieden Beobachtung
= i gesetzt.

In dein obigen Beyspiele ist (nach CG) m2= 24i.05,
also der mittlere Fehler der Beobachtungen m = i 5.5s6,

und der mittlere bey der Bestimmung von m2zu beflrch-

tende Fehler ist (nach EE) — m2 y/"— = 30.0i5.

Nun ist (nach GG) der mittlere Fehler

i55s6
far x :jrr;V-%--: o.onodj,
22 1

i5.626
far y — 7594_—7—3 0.002044-
H — H*A’
Setzt man wieder 9 e , so verhélt sich

der wahrscheinliche Fehler zum mittlern Fehler
= 0.6744897: i«

In unserem Beyspiele ist also der wahrscheinliche Fehler
jederBeobachtung =0.6745X16.626 =10.472 wie oben;
der wahrscheinliche Fehler

vonx =0.6745 X 0.0706 =0.0476 1 .
vony =0.t>745 X 0.002044 = 0.0010~791> wvie oben,

Sind die Beobachtungen, deren Fehler t,e,, e, ........
man kenntvon verschiedener Gute, und ist das Verhalt-
niss der Genauigkeit derselben bekannt, so kann man die
rp'ttlern Fehler derselben auf folgende Art finden :

Es sey e der Fehler einer Beobachtung von der Art, fur
welche der mittlere zu befirchtende Fehler = m ist; man
nehme die Factoren a:, u s. w. den relativen Gewichten der
Beobachtungen , zu denen die Fehler e,, e, u. s. w. gehdren,
gleich, das Gewicht der Beobachtung, deren Fehler t ist,
= 1 gesetzt; so ist der gendherte Werth von m2
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und der mittlere in Beziehung auf diesen Werth von m’ zu
befirchtende Fehle-, unter der Voraussetzung, dass der
Werth von n fur verschiedene Beobachtung .n dem Werth
von m proportional sey, (wie es z. B. bey der obigen Hy-
pothese fur 9 D der Fall ist) , wieder

(wie m DD).

Kennt man m, so kann man leicht, auch die mittlern
Fehler fur die uUbrigen Beobachtungen finden, da die relative
Genauigkeit bekannt ist.

Weitere Untersuchungen Uber diesen Gegenstand s.
Theor. comb. obs. p 50 sqq. 1

§. 6. Zum Beschliusse dieser Gegenstande wollen wir
noch sehen , wie man aus der Beobachtung der Sonnenfle-
cken die Lage derRotationsaxe und die Geschwindigkeit der
Umdrehung der Sonne finden kann.

Zu diesem Zwecke besnmmt man zuerst durch Beob-
achtungen die Differenzen der Rectascension und Poldistanz
des Fleckens und des Mitfelpunctes der Sonne. Braucht
man dazu den Kreismikrometer, und nennt t die Ze t zwi-
schen den &dusseren Berihrungen der Sonne und des Kreises,
und t' die Zeit z\ sehen dem Ein- und Austritt des Fleckens,
r den Halbmesser der Sonne, und r' den des Kreises, so wii
p die Poldistanz der Sonne, so sucht man die Gréssen d und
d' aus

/i5t _ Y /15t . Y

d = (r-J-r')3— f— SinpJ und d 2= r'2— f Sin pJ ,
so ist d— d'=dp die Differenz der Poldistanzen des Mit-
telpuncts dei Sonne und des Fleckens; die Differenz da
der Rectascension dieser beyden Puncte aber ist der halbe
Unterschied zwischen der Summe der Ein- und Austritts-
zeiten der Sonne und der Summe der Ein- und ~.ustrilts-
zeiten des Fleckens. Aus diesen Wertheq da und dp findet
man die Differenz d/I und d jener beyden Puncte in geo-
centrischer Lange und Distanz vom Pole der Ecliptik durch
die Gleichungen (S. 30)

dA.= da CosuSnp — dpSinu
d jt= — daSin uSinp— dpCosu,
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wo u der Winkel des Breitenkreises der Sonne mit ihrem
Declinationskreise ist, und.;yvo daher (Seite 3i) tg, u =
— CoslLtang e ist, wenn L die Ladnge der Erde, und e die
Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Man hat daher
geoc. Lange des Fleckens A,= i8c, -f-L-|-d/t,
geoc. Poldistanz m= go -f-djc.
l. Um daraus die heliocentrische Lange lund Poldistze
p des Fleckens abzuleiten, sey R die Entfernung der Erde

von dem Mittelpuncte der Sonne und pvon dem Flecken,
und L, P die Ladnge und Poldistanz der Erde,:so ist

r(SinpCos (= iN)=R SinPCos(L— N)+pSinnCos (A—N),
r SinpSin (:N)— R SinPSin(L— N)-j-pSinjrSin(A.— IN),
rCosp— =RCosP Costa,

wo N eine willkurliche Grdsse ist.

i“uadrirt und addirt man diese drey Gleichungen,
und setzt

Cos Tj>=zCos P Cos 5T-J- Sin P Sin itCos (L — X),
so erhéalt man

p— — R CCBIp-f-\/V — R 'Sin2if>,

und ist so p gefunden, so geben jene drey Gleichungen auch
die Werthe von 1und p.

Kirzer wird diese Auflésung, wenn man bedenkt, dass
immer sehr nahe p= R und P= go istt Dann hat man

namlich

R
Sinp Cos (1— IN)= “ [Cos(L— N )+ Sink Cos(A.— N)],

SinpSin (1— N) = —[Sin (L — N)+ SinjrSin(.k — N)1,
R
Cos p= ~ Cos »

R
Ist z. B. N=A, so hat man Cos p= — Cos « und

RSm(L— X

Sin 11— Ry= — r_ém"ﬁ.' ————— -

oder auch fur N =1L , «

R Sin 7 Sin (X— L)

Sin 1— L) rSinp ,
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1. Auf Fese Weire findet man also aus jeder beobac
teten Differenz der Rectascension und Declinatioii des Fle-
ckens seine heliocentrische Lange 1und Pokb tanz p, und
damit die Gleichung

x Sinp Cos 1y SinpSinl4—z— Cosp= o,

in welcher 1le drey Gréssen x, yundz noch unbekannt sind.
Eben so geben noch zwgy andere Beobachtungen desselben
Fleckens

xS np' Cos 1 -|-ySinp Sinl -j-z— Cos p' — o0 und

xSinp" Cos I"+ ySinp"S:nl -j-z— Cos p"=~.0,
und «us diesen drej Gleichungen wird man dig. Werthe von
X, Yy und z durch Elimina’ion finden. Nennt man dann n
die Neigung des Sonneu - Aquators gegen die Ecliptik und
k die Lange des aufsteigenden Knotens des Sonnen-Aqua-
tors in der Ecliptik und endlich TI die constante heliocen-
trische Distanz des Fleckens von dem Pole des Sormen-
Aquators , so ist

tgn = \fx'-{-y%
tek = — — und
0 y

Cosll=Z Cosn,

und dadurch ‘st die Lage der Rotationsaxe des Fleckens, so
wie der Ort desselben auf der Oberflache der Sonne be-
stimmt. Ist endlich S die Zeit zwischen der ersten und drit-
ter Beobachtung, C die Sehne zwischen beyden Orten des
Fleckens, d derHalbmesser seines Parallelkreises , mde
Winkel am Mittelpuncte des Parallelkreises, den der Fle-
cken zwischen der ersten undd ttenBeobachtung beschreibt,
und T die Rotationszeit der Sonne, so ist

C=ry2(@—SinpSinp"Cos (I'— ) CospCosp )7
@=r Sinm,

- m C- /\— SulpSinp" Cos (I"- ).— Cosp Cosp".
und Sin 2 2d v 2 siu 1l

Dann ist die gesuchte Rotaunnszeit

ff
T = 560k --
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Rennt man so die Werthe von x, y und Z, die bloss
aus drey Beobachtungen abgeleitet, und also wahrscheinlich
noch einer bedeutenden Verbesserung fahig sind, so wird
man dann die wahren Werthe derselben x-J-dx, y-f-dy
und z-f-dz setzen, wodurch man fiur jede einzelne Beob-
achtung erhalt
(x+dx) SinpCosl -+-(y+dy) Sinp Sin }j-z+ dz— Cosp=o0
oder wenn man die bereits bekannte Grosse
xSin p Cos |+ y SinpSin 1+ z— Cos p gleich A setzt,

A-j-dx SinpCos I-j-dySinpSinl-j-dz= o
welches die gesuchte Bedingungsgleichung dieser Beobach-
tung ist. Man w.rd solcher Gleichungen so viele erhalten ,
als man Beobachtungen hat, und dann aus ihnen durch die
so eben gegebene Methode der kleinsten Quadrate die
wahrscheinlichsten Werthe von dx, dy und dz bestimmen.



274

Bestimmung der Entfernungen der Himmelskdrper von
der Erde.

§. m enn man die Lage eines der Erde nahen Ge-
stirns gegen die unendlich entfernten Fixsterne aus zwey
gegebenen Puncten der Oberfluche der Erde beobachtet, so
laset sich daraus die Entfernung des Gest’ -ns von dein Mit-
telpuncte der Erde bestimmen.

Sey L (Fig. g) das Gestirn , B und B' die beyden Beob-
achter, deren Normalen ZB, Z'B' verlangert den Aquator
CA der Erde unter den Winkeln BbA= y,B'b'A =y’ und
die Linie CL wunter den Winkeln BB L=y, B BL=y'
schneiden, wo C der Mittelpunct der Erde ist. SeyCL = TI,
CB=r, CB'=r=r" und CBb = w, CB'b'=w'. (wo die
Grdssen r, r', w und w' aus den Gleichungen der S. gi gefunden
werden). Sind nun die beyden beobachteten Zeniihdistanzen
des Gestirns LB Z= zund LB'Z'= z', so ist|.BC = i80°
— (z— w) und LB'C= i80°— (zZ— w'). IstalsoCLB = x
und CLB'=x", so hat man

Sin (z— w) Sin(z' — w')
R=T-"T~=T— sw - W -
Ist aber L CA = u, soistz= y-|-x undy= y+ u, also
Xx= z— y-f-u und eben so x'= z'— y'— u Die Summe
dieser beyden Grdssen x-J-x', die wir m nennen wollen,
ist daher x-f-x'= m= (z-f-2z') — (y-J-y'), also m eine

bekannte Grdsse. Substituirt man diesen Werth von
x'= m — x in den Gleichungen fjjj so erhalt man



Sinx— 7Sir* (z— w) und Sin(m — x)=r 1M1 (z — w) <

und beyder Gleichungen Division gibt
rSin(z— u)Sinm
A®X  r'Sin(z'— w') + rSiii (z— W)
r' Sin (z'— w') Sinm
*nX rSin(z — w) + r'Sinfz'— w') Cosm '’

und dann findet man R durch die Gleichung

rSinlz—w) r'Sinfz'—m
R = rr oder R =. )
Sin x Sm (in—-x)

Ist dann 6 die Horizontalparallaxe des Gestirns fin-
den Aquator und A der Halbmesser des Aquators , so ist
) A
Sin zo = -H
oder sehr nahe, da m nur klein ist,
A.m
0 r'Sin (z' — w') + rSin (z— w)

Dieser Ausdruck setzt voraus, dass die Beobachter auf
verschiedenen Seiten des Aquators stehen. Sind sie auf der-
selben Scte, so ist

m=x"—x= (Z—-z)— (?—9),

rsin (z— w) Sinm

tgx r'Sin {%'e+- w') — rSin (z— w) Cos m
A A X Am
w R rSin (z— w) r'Sin(z' — w)— rSin(z— w)

Liegen die beyden Beobachtungsorte nicht genau in dem-
selben Meridian, wie bisher vorausgesetzt wurde, so wird
man, da d:e Beobachtungen nicht mehr gleichzeitig sind,
von der Anderung der Declination des Gestirns wéahrend
der Zeit zwischen beyden Beobachtungen Rechnung tragen.
Durch dieses Verfahren hat Lacaille am Vorgebiige der gu-
ten Hoffnung mit Lalande in Berlin die Parallaxe des Mon-
des und des Mars bestimmt.

2. 8. FuUr den Mond kann man, da er der Erde so nal
ist, seine Parallaxe auch aus den Beobachtungen eines und
desselben Ortes ableiten. Ist namlich a und p die wahre

Reefascension und Poldistanz des Mondes, und a'die schein
O *
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bare, durch die Parallaxe verminderte Rectascension des-
selben, A die Sternzeit der Beobachtung, f die geocentrische
Polhdhe (S. 90) und r die Entfernung des Beobachters von
dem Mittelpuncte der Erde, der Halbmesser des Aquators
als Einheit vorausgesetzt, so ist (S. 97)

Cos p
a— a =c>r Sin (A— a')'giu 1

wo E3 die Horizontalparallaxe am Aquator bezeichnet.

Ist also
Cos cf
rSin(A— a')-prr*= bunda— a'= da,
so ist da= bto und eben so fir eine zweyte Beobachtung
da'= b'. B, also auch
(la'— da
Gs= -b '~ W -

Man sucht ndmlich in zwey Beobachtungen, die auf ent-
gegengesetzten Seiten des Meridians in grossen Entfernun-
gen von demselben gemacht worden sind, die Differenz der
Rectascension des Mondes von einem oder mehreren ihm
nahen Fixsternen, woraus man die scheinbaren Rect-
ascensionen des Mondes erhélt, deren Differenz rn' seyn
soll. Aus den Mondestafeln aber findet man die Bewegung
des Mondes in Rectascension fir die Zwischenzeit der Be-
obachtungen , oder die Differenz m der beyden wahren
Rectascensionen desMondes, so dass also da'— da=m — m
eine bekannte Grdsse, und daher der Werth von durch
die Gleichung

gegeben ist.

5. 8§ Auf die Sonne lassen sich diese Methoden nicht
anwenden , da sie zu weit von uns entfernt oder da ihre
Parallaxe zu klein ist, um durch jenes Verfahren mit Sicher-
heit bestimmt zu werden. Fir s e hat man die Durchgédnge
der unteren Planeten (Merkur und Venus , besonders der
letzteren) vor der Sonnenscheibe als vorziglich geeignet zur
Bestimmung ihrer Parallaxe vorgeschlagen. (Pop. Astr. Il.
S. 29))
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Ist, T die Ortszeit des beobachteten E .i- oder Austritts
der Venus und t die Ostliche Lange des Beobachtungsortes
von Paris, so suche man fur die Pariser - Zeii (T — t) der
Beobachtung die wahre geocentrische Rectascension a und
Poldistanz p der Venus mit ihren stindlichen Anderungen
Da und Dp, sammf ihrem Halbmesser r und ihrer Hori-
zontalparallaxe x. Fur die Sonne seyen dieselben Grdssen
ax p und £

Ist s der Stundenwinkel der Sonne und <p die geocen-
trische Polhdhe des Beobachtungsortgs, und

Cos 0 Sins
Sin 7,
— C= Sinf Sin x— Cos9Cos x Coss,

so ist fur dieselbe Zeit T — t (vergl. S. 97)
die Differenz der scheinbaren Rectascension A'= a— a— Bq,
die Differenz der scheinbaren Poldistanz P '=p—x— Cq,
wo der Kiirze wegen q= x— £ ist.
Ferner ist cle relative wahre Bewegung der Venus in
einer Secunde in Rectascension und Poldistanz
Da— Da Dp — D

f= —d6o— und % 3600

wenn Da, D p u. s. w. die stundlichen Verédnderungen der
wahren Rectascension und Poldistanz bezeichnen.

Wi ill mai daraus die scheinbare relative Bewegung der
Venus f und g' wahrend einer Secunde ableiten, so ist

Cos Cos S
f'==f — 0.000072 Sinp----- un”»
g'= g-J-0.000072 g Cos f Cos p Sins.

Nimmt man aber an, dass die bisher gebrauchten Gros-
sen t, a, p und r noch um die unbekannten Correctionen
dt, da, dp und dr zu klein sind, so hat man (wie S. 240)
(a—a— B qg-(-da— f'dt)j Sin3jr-J-(p— x— C q4~&P—8 ~0’

= [(P+ dp)x(r'+ dr)]\..(1)
das obere Zeichen fur die &ussere Beruhrung der Rédnder.
Setzt man der Kirze wegen
(a— a)3Sin3p+ (p— tt)3= /F oder
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und entw.rkelt man die vorhergehende Gleichung, indem
man die zweyten Potenzen an dt, da weglasst, so erhélt
man (wie Seite 240) ,
Aa— (pi r)2 ) .
oA d | (fSin TtCosco-J- g Sin co)
-J- q (B Sin jtCos a>-|-C Sin %)
— da SinirCos
— dpSin®

+ (dp+ dr) 1pLn,

und diess ist die gesuchte Bedingungsgleichung, welche
fiir jede einzelne Beobachtung entwickelt wird. Ist dieLange
des Beobachtungsortes genau bekannt, so ist dt= o, und
man erhélt dann so viel Gleichungen zwischen ¢, da, dp
und dp+dr, als man Beobachtungen hat. Entwickelt man
aus ihnen die Werthe dieser Correctionen, so erhalt man
auch den Werth ton g= x— £ Indem man so die Di f-
ferenz der beyden Parallaxen erhé&lt, hat man zugleich,
durch die Theorie der elliptischen Bewegung der Sonne und

X
der Venus, auch das Verhaltniss - der beyden Parall-

axen , und daher diese Parallaxen selbst durch die Glei-
chungen

q

und£ = tp—1

q'-B
l. Hatte man die Ecliptik statt des Aquators gewih

so ist a, a die Ladnge, und p, = go die Distanz der
Venus und der Sonne von dem Pole der Ecliptik, und
v3Snn L und P die Lange und Poldistanz des Zeniths ist
(Seite gg)

B= Sn P Sin(L — a)

C = — CosP.

4- 8. Dieselbe Gleichung (1) lasst sich noch auf folgende
Weise ausdriicken.
bs cE
Sey B= ~_gund C = —, also das vorhergehende
Bg= bE und Cqg= c£, so dass man also fur die Zeit der
Beobachtung hat: relative Parallaxe
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der Rectascension (x— £) — — = bE,

der Poldistanz
(x— £)(Sin f Sin jr— Cos 9Co0s jtC osS)= — CE,

und daher fur dieselbe Zeit die Differenz der
scheinbaren Rectascension A'= a— a— b£,
scheinbaren Poldistanz P'= p— x— c£.

Dieses vorausgesetzt, wird die GleichungB*(l) ~ wenn
man 111 sie noch die unbekannte Correction d £ der Sonnen-
parallaxe aufnimmt , oderJ£-|-d£ statt <£€setzt,

(a— a— bE— bdE-|]-da— fdt)'Sin’jr
-l-(p— x— ¢c5— cdE-f-dp— gdt)§
= [(p+ dp)+ (r+ dr)]", oder
(A'— bd£E-j-da— fdl) Sin' (P'— cdS-J-dp— gdt)’
= [(P+ <Ip)x(r+ dr)]2

F
w0 man statt Sin’ rt etwas genauer Sin’ —-— setzen kann.

Lasst man die zweyten Potenzen von dt, da, d£....
weg, und setzt der Kiirze wegen

S1= A" Sin X—I—P und h = X0 9,8 H';g’
so geht die letzte Gleichung in folgende uber

= S'-]-2A’Sin’ 7rda-|-2P dp — 2 (A'b Sin’jr-f-P'c) d£
— (p+ r))— 2Sd(p-1-r), oder da nahe

§*- (px r)’=[S + (px N].[S- (pxr)] = 2S[S-(p-#)]ist,

dt-f-liS[(p+r)— S]= hA'Sin' jt.daff-hP'.dp

— h(A"'bSin" r—4-P'c™ .dE£— hSdJI(p.fbr)....(Il),
und diess ist die zweyte Form der BedingungsglcOhung, die
fur jede einzelne Beobachtung entwickelt werden soll. In
ihr kann man dt= o setzen, wenn man die Rechnung fur
die Zeit der Beobachtung gemacht hat, und die Differenz der
Meridiane bereits genau kennt. Man kann aber auch , wenn
die Lange des Ortes bekannt ist, und mehrere Beobachtungen
desselbenEin- oder Austrittes von verschiedenen Beobachtern
an demselben Orte gemacnt wurden, die vorhergehende
Rechnung, z. B. fiir das Mittel aller Beobachtungszeiten
machen, und dann in der letzten Gleichung dt= T — T'
setzen, wo T die Zeit der Berechnung, und T' die Zeit der
wirklichen Beobachtung ist.
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Ex. Fur den Durchgang der V nus den 5. Junius im

Jahre 1761 hat man aus den Tafeln

nrttlere Zeit

Paris Sonnel a/enus
a

141 74° jjj' 52."8 67°19'27."3 74°29' 4-"3 67°25'u."9

17t 19 36.4 18 40»9 24 i3.2 27 27.6
201 27 20.1 17 54-7 19 22.2 2g 43-4
log Rad. Vect. © =0.006661 ) h

log Distanz £ £=9.461078 1

wahrer Halbmesser © = pc=0g46."8

¥= r= 29"
llorizontalparallaxe der Sonne fur die mittlere Entfernung
derselben von der F.rde 8."56, also fur den 5. Junius
£= 8."4297, und X= 2g0."6068, und X— £= 21."1771.

Noch ist
log f= 8.844425n J
log g= 8.227387 |\ fur d,e Ze,tder

log f =8.844270n

log g= 8§ 228170 §  fhr8l0 Zeitder Austritte,

Beobachtungen.

Am Vorgebirge der guten Hoffnung
Austritt innere Beruhrung 211 38" 3."3 mittlerer Zeit
aussere 2i 55 34*6.

Ir. Petersburg
Austritt innere Berihrung 221 17' i2."8

aussere 22 35 g.o
Lange von Paris Polhohe

Vorgebirg der guten Hoffnung -f-il1 420" — 33° 55 40,
Petersburg +1 5ib54 + 5g 56 23

Um die erste dieser Beobachtungen zu berechnen, ist

1
mit der Abplattung - - die geocentrische Polhdhe
$— — 33° 45 9"

Das Mittel der am Cap angestellten Beobachtungen
ist T= 2ih 38" o" mittlerer Zeit, also auch
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Mittlere Zeit. Paris 2oh 33' 4°"

Sternzeit Paris i 33 26.2
Sternzeit des Ortes 2 37 46.2 = 3g0 26' 33~
74° 14 21" — 74 14 2i
p==67 35 5 s= — 34 47 48
a— a= — 10" ig.”08 bE = — 10.”86
p—Tr=+12 22.68 cE= -(-i6.37
A'= a— a— b£f= — 608722
P'= p— x— c£= -f-726.73i
p+ X
logA'Cos —-— = 2.74955n
logP' = 2.86112
S= gi8."045
(p—r)— S=—o0 23
A'fCos2 ) 36.2x58
P'g = 12.2261

h = 48.4419 »
oder log h = 8.31478.

Dividirt man die vorhergehenden Werthe von b£ und

c£ durch £= 8.56, so erhalt man

log b= 0-i032gn, und log O= 0.28168
iSf(p— r)— pl= — 0.23hS= — 4.4
T = 2ih 38" o"
T'=2i 38 3.3

dt= — 3.3 _ 3.3
dt+ hS[(p— r)— S]= 7.7
P+71
hALCos3 —— = 13.578 logh = 8.31478

hP'c = 28.687 logS = 2.96286

Factor von d£ = + 42 .265 1.27764
Factor von d(p— r)= +-i8.g54

logA'Sin2 — = 2 71463n,l,0gP'= 2.86112
logh = 8.31478 logh = 8.3i478

1.02941 1.17590
Factor von d a = — 10.699 Factor vondp= -J- 14 .998
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und daher die Bedingungsgleichung (lI1) iur die erste der vier
vorhergehenden Beobachtungen

-|-y."'7=42.",265d £+10.699 da— 14.998 d p-f-i8 g54 d(p— r),
und eben so erhdlt man fur den &usseren Austritt am Cap
— 11.9=59.4688 £+10.947 da— 10.971dp + i8.525d (p+r),
fur den inneren Austritt in Petersburg

+ 233= — i8553d£+i0.48id a— i5.go5dp+ig.04i d(p—r),
und flar den &usseren Austritt in Petersburg

— 3.3= — 17.462d£+10.761 da— i4-743dp+18.794 d(p+r).

Hat man so die Bedingungsgleichungen aller Beobach-
tungen entwickelt, so sucht man daraus durch die Methode
der kleinsten Quadrate die wahrscheinlichsten Werthe von
d£, da, dp und d(p + r). Man sehe: Entfernung der Sonne
von der Erde, vonEncke. Gotha 1822. Der Verfasser die-
ses Werkes fand aus der Discussion sammtlicher Beobach-
tungen von 1761 und 176g Aquator: Horizont: Parallaxe der
Sonne fur .he mittlere Entfernung £= 8."'5776, woraus die
mittlere Entfernung der Sonne von der Erde folgt 20666800
geographische Meilen.

Man bemerkt, dass die Coefficienten von d£ in den
vorhergehenden Gleichungen gegen die Ubrigen Factoren von
da, dp und d(p+ r) sehr gross sind. Die erste Bedingungs-
gleichung allein gdbe, wenn man da= dp= d(p—r)= o
setzt,

d£= A = °-102’
woraus folgt, dass die Beobachtung, d. h. die Zahl 7.7 um
volle 5 Zeitsecnnden fehlerhaft seyn musste, um den Werth
von d€ um 0.1 einer Raumsecunde zu entstellen. Die Diffe-
renz der ersten und dritten Beobachtung gibt eben so
i5.6
dE= “ eoTeli = - °-256’

also wiirden hier erst 6 Zeitsecunden Beobachtungsfehler
einen von 0.1 Raumsecunden in df erzeugen. Da aber diese
Gattung von Beobachtungen der ganz dunkelschwarzen
Scheibe der Venus auf dem hellen Grunde der Sonne einer
sehr hohen Schéarfe fahig ist, so sieht man, dass sich durch
die vorgetragene Methode der Werth von d£ mit grdsser
Genauigkeit bestimmen lasst. (Pop. Astr. Il. S. 29.)
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T. Wie man die Wirkung der Parallaxe auf diese
Erscheinungen fur alle Puncte der Oberflache der Erde
finden kann, werden wir in der folgenden Vorlesung sehen.
(V. Pop. Ast.)

5.8. Die Parallaxe der Fixsterne -stviel zu klein, oder ihre
Entfernung gegen den Halbmesser derErdeAiel zu gross, als
dass sie durch unsere Instrumente bestimmt werden kénnte.
Man hat daher versucht, ob ihre Entfernungen wenigstens
gegen den Halbmesser der Erdbahn noch merklich sind.
INenrit man a, p die wahre, oder aus dem Mittelpuncte der
Sonne gesehenen Rectascension und Poldistanz des Sterns,
a', p' diese scheinbaren, oder von der Erde gesehenen Grdos-
sen , und A, P die Rectascension und Poldistanz der Sonne ,
und ist r die Entfernung des Sterns von der Sonne, r' von
der Erde, und R der Erde von der Sonne, so hat man,
(wie SePe n )

rCosaSinp+ RG 0sASin P= r Cosa'Sinp'
rSin aSinp+ R Sin A SinP =r' Sin & Sin p’
r Cos p +RCosP =r'Cosp".
D ie Division der beyden ersten dieser Gleichungen gibt
Sin aSinp + coSin 4 Siu P

N a Cos aSinp+ 55Cos ASiuP

wenn die jahrliche Parallaxe
R

gesetzt wird.

Aus dieser Gleichung folge, wie Seite gj, wenn
a'— a= da, und p'— p= dp
gesetzt wird,
SinP /'Jj Sin PN 2
da= dg|n"p-Sin (A—a)— ~{"™ g~"J Sin 2(A— a)Sin i"
PjéSinPx3
+ <-SnT7 ) SinSCA-aJSinV'-...
und wenn man bey der ersten Potenz von E3 stehen bleibt,
dp= c(CosP Sinp— SinP Cosp Cos (A — a)), oder

dp==G(Sin(p— P)+ 2SinpSinP Sin2—-—.

Man sieht aus diesen Werthen von da und dp, dass
dit Parallaxe dp der Poldistanz immer Kkleiner ist, als die
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absolute Parallaxe fu, w&hrend im Gegenthede die Parallaxe
da der Rectascension oft betrachtlich grdsser als 'Swerden
kann, dass es also auch vortheilhafter ist, die Beobachtun-
gen der Rectascension zur Bestimmung der Parallaxe P zu
nehmen. W&hlt man ein solches Sternpaar, die in ihrer
Rectascension a und a' nahe um i80° verschieden sind, und
nimmt man die Parallaxe da flur beyde Sterne gleich gross
an, so wird durch die erste Beobachtung dieser Sterne die
Rectascension des einen glei:h a-f-da, und des &ndern
gleich a'— da, also beyder Differenz gleichz/=a— a'+ 2da.
Nach t.nem halben Jahre aber werden die beobachteten
Rcctascensionen dieser Sterne a— da und a-j-da, also
beyder Differenz / ! ' — a'— 2da seyn, wodurch man
daher
/1— /I'= 4da,

oder die doppelte Summe beyder Parallaxen erhélt, die viel-
leicht fur unsere Instrumente merkbar ist, wenn auch die
einfachen Parallaxen dieser Sterne selbst nicht mehr unter-
sch: den werden kdénnen. Zu diesem Zwecke wird man aber
die beyden Sterne in jenen beyden Jahreszeiten beobachten,
wo die Parallaxen ihrer Rectascensionen den grdssten posi-
tiven oder negativen Werth haben, d. h. w:e aus den Glei-
chungen fur da folgt, wenn a gleich go+ A, oder gleich
270 -j-A ist.
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Vorlesung VII

Finsternisse.

l. 8. Sey a, p, r, x und m die wahre Rectascensit

Poldistanz, Entfernung von der der Erde, Aquatorial-
Horizontalparallaxe und Halbmesser des Mondes, und a, jt,
p, £, p dieselben Grdssen fiir die Sonne. Die stundlichen
Anderungen dieser Gréssen seyen da, da....

Diese Bezeichnung vorausgesetzt, wollen wir zuerst
sehen, wie man eine Mondes finstern iss voraus be-
rechnen kann, die bekanntlich entsteht, wenn die Erde
zwischen die Sonne und den Mond tritt, und ihren Schatten
auf den Mond wirft.

Fur die Zeit t der wahren Opposition beyder Gestirne,
fur welche also a==i8o0+a ist, sey p— « die Differenz
ihrer Poldistanzen.

Man suche die Gréssen n und e aus den Gleichungen

dtt'— dp
(da— da)Sinnb5
e= (?r— p) Cosn,
so ist offenbar n die .Neigung der relativen Bahn des Mondes
gegen den Aquator , und e die kiirzeste Distanz des Mittel-
punctes des Schattens von jener Bahn zur Zeit der Oppo-
sition.
Die stindliche relative Bewegung des Mondes in seiner

Bahn ist aber
dp —dT7
Sinu
i
die wir gleich ~ setzen wollen, so dass man hat
Sinn

h= Yp—=—ds'
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Schneidet, man endlich den Schatten der Erde durch
eine Ebene, welche durch den Mittelpunct des Mondes geht,
und senkrecht auf der Schattenaxe steht, und nennt man R
den von der Erde gesehenen Halbmesser dieses kreisformi-
gen Schattenschmltes, so ist

1= X-J-S— ji,
wovon man sich durch eine kleine Figur leicht tUberzeugen
wird, wenn man dabey bemerkt, dass der aus dem Monde
gesehene Halbmesser der Erde =.y, und der aus der Stnne
gesehene Halbmesser derselben = £ ist.

Das Vorhergehende reicht hin', alle Umstédnde derMon-
desfinsterniss zu bestimmen.

Es 'st ndmlich die Zeit O der Mitte der Finsterniss

0= t+ (ir— p)hSinn,
und die Zeit T, wo ein Theil vom Mond ve~finstert ist, der
sich zu seinem Halbmesser verhalt wifi.x": |,
T=0+ hetgU,
wo Cos U- R-4-(1— N). m’

So hat man fur den Anfang und das Ende der partiellen
Finsterniss N = o; fur den Anfang und das Ende der totalen
Finsterniss N =2 ; fur den Ein- und Austritt des Monds-
mittelpunctes IN= x u. s. w.

Endlich ist die grésste Verfinsterung des Mondes , zur
Zeit, wo er am tiefsten in dem Schatten der Erde steht,
gleich R+ m — e.

Wahlt man, was bequemer .st, die Ecliptik statt dem
Aquator, so bezeichnen a, a die Langen, und p,tt die Di-
stanzen von dem Pole der Ecliptik, wo also ji — go° ist.

Um endlich noch die Orte der Oberflache der Erde zu
finden, welche die Mondesfinsterniss sehen, nehmen wir
z. B. an, dass der Anfang der partiellem Finstermss um acht *
Uhr Abends Pariser Zeit Statt habe. Da der Mond in Oppo-
sition ist, so wird der Beobachte®', der 4'1= 60° &stlich von
Paris liegt, den Mond in seinem Meridian sehen. In diesem
Meridian n.'hmg&man den Punct, lessen geographische
Breite gieich go — p ist, so sieht der Beobachter i» diesem
Puncte den Mond in seinerg Zenithe. FUihrt man .daher die-
sen Punct unter den fixen Meridian des Globus, und stellt
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den letzten auf die Polhohe go° — p, so 6ehen alle Orte der
Erde, welche Uber dem Horizonte des Globus sind, den
Anfang der Finsterniss, wahrend dieser Anfang allen Ubri-
gen Orten der Erde unsichtbar ist. Eben so kann man die
grosstcn Kreise der Erde finden, in welchen alle.Orte e.n-
geschlossen sind, die den Anfang der totalen, oder das Ende
der partiellen Finsterniss u. s. w. sehen.

Ex. Fiur die Mondesfinsterniss des 3. Novembers 1827
ist die wahre Ze tWien der Opposition in L&dnge G1 17" 14"
Abends, und fur diese Zeit ist v
wahre Lénge des Monds und der Sonne

a= a= 40° 33 4%
Poldistanz des Monds
p= go° 28 5g", jr=go”,
dp= —-0° 2' 54{\ djr= o
da — da= o° 28" 48"
xn = ib 11" x = bb' 45",
i = i5 6."6 £= 0o g", also
R=x-f-£—
Nach den Erfahrungen soll man diesen Werth von R

stindliche Anderungen ,

um seinen sechzigsten Theil vergréssern, uni ihn mit den
Beobachtungen ubercinst mmender zu machen-, daher ver-
besserter Werth von R=40. 4*2) und R 4-m = 55.5g.

Weiter ist 1= 5°55' e= — 28/83, und h— 0.034065,

also (x— p)hSinn = — ol ioo3.
Zeit der Mitte der Finsterniss
6= t— o\ ioo3— 61 11' i3"

wahre/Zeit Wien,

fir N= o is~~ = 58° 471 uncl hetgU = 58" 11",
also Anfang der partiellen Finsterniss 4" 32' 42"
Ende - - - - - - - - - 7 49 441
Grosse der Finsterniss R-]-m — e= 26/72, oder der Mond
26. 72

wird um den ) =0.88sten Theil seines Durchmessers
m

verfinstert. Diese Finsterniss ist daher bloss partiell, daher
auch fur N =2 der Werth von U unmadglich ist.

,Um zu finden, ob diese Finsterniss fur W.en sichtbar
ist, berechnet man mit der Declination — i5°5' der Sonne
fur diesen Tag die Zeit des Sonnenunterganges 4h 50', und
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da nach dem Vorhergehenden die Zeit des Anfangs der Fin-
sterniss vor 4“ 50’ fallt, so ist der Mond zur Zeit des Anfangs
der linsterniss fur Wien noch nicht aufgegangen, also auch
dieser Anfang in Wien nicht sichtbar, aber wohl das Mittel
und das Ende der Finsternis. Fur ihssabon geht an diesem
Tage die Sonne um 5h 10' unter, und da diese Stadt um
ik42' westlich von Wien liegt, so ist der Anfang der Fm-
sterniss um 215i , und das Ende um 618' Lissaboner Zeit,
also sieht diese Stadt nur die letzten Erscheinungen dieser
Finsterniss, Uberhaupt ist diese Finsterniss in ganzAsien, im
o6stlichen Europa undAlrika, und auf allen Inseln clesstJdlen
Meeres sichtbar, wahrend fur das westliche Europa und far
Amerika der Mond erst wahrend der Finstern'ss aufgeht.

2. §. Auf eine dhnliche Art wird man auch lir Sonne
finsternisse verfahren, wenn man die Erscheinungen der-
selben bloss fiur die Erde im Allgemeinen sucht. Da eine
Sonnenfinsterniss entsteht, wenn der Mond zwischen die
Sonne und die Erde tritt, und uns dadurch das Licht der
Sonne entzieht, so hat man wieder, wenn p— k die Diffe-
renz der Poldistanzen beyder Gestirne zur Zeit t der Con-
Junction (wo a= a st) bezeichnet, und wenn n, e, h die
vorhergehenden Bedeutungen haben,

dtz—dp
1§n= (ga—dyTon und e=(ir —p)Cosn,

Sinn

Sind nun Fig. 10. L , S, T die Mittelpuncte des Mondes,
der Sonne und der Erde, A der Beobachter auf der Erde,
der Sonne und Mond in seinem Horizonte sieht, so ist

ALT=x, AST = £
(in der obigen Bedeutung), ferner u= LAS u. s w. die
scheinbare Entfernung der Sonne von dem Monde, und
y= LTS die geocentrische Entfernung derselben. Es st
aber z=zu-(-x==y-(-£, also auch y= u+ x— £ FUur den
Anfang der partiellen Finsterniss ist u= m + /i, also
) = m -f-ju-f-x— 4; fur den Anfang der totalen ist u= m — /i,
also y= m— jx+ X fur den Anfang der centralen ist

u=o0,al!so y=x — £ u. s. w.



Man hat daher fur die Zeit der Mitte der Finsterniss
0= t+ (/t— p)hSinn,
und fur die Zeit T, wo von der Sonne ein Theil Verfinstert
ist, der sich zu ihrem Halbmesser verhalt, wie N zu 1,
T=0 + hetgU
€ .
wo Cos | = ™+ (i— ;rrx_ést.
Fur den Anfang und das Ende der partiellen Finster”-
niss ist N = o, fur die totale ist N =2; fur diii centrale
m-f-u e
ist N = —p— oda Cos U= u.s. w. Istm so ist die
totale Finsternis”, eigentlich ringférmig.
Ex. FUr die grosse Sonnenfinsterniss des g Octobers
1847 hat man
M ittlere Zeit Paris

6" i2h
Sonne wahre Lange igh° 18" 57".4 i5g° 33" 48". 1
a 194 6 10.2 194 19 56.7
v 96 2 6.9 96 7 5g .7
P 16 3 .05 16 3 .05
£ 8 Jh 8 .81
Mond wahre Lénge 193° 50" 57".5 196“ 47" 50".3
Distanz v. Pol d. Ecliptik 89 37 36 .9 89 2x 40 .5
a 192 53 @r T icB 43 29 .7
P 95 7 24.9 96 0 55.7
m 14 41 .2 id Ar 2
x 53 54.x 55 55 .1

Schiefe der Ecliptik 23° 27" 22".5-
Daraus folgen die stundlichen Anderungen
da — 28" 2i“.433 dp=-j-8' 55'7i3
d«= 2" 17 .75 djr = -1-0 57.3.
Zeit der Gonjunction in Rectascension
81 47 387.688
und fir diese Zeit a— a— ig4° i2 35'V:06
p= g5 30 29.3
ir= 96 4 47ml
Mittlere Zeit -J-01 12' 32" = wahre Zeit.
Diess voCausgesetzt erhalt man
n= — 1774’24\ 1°8e ==1'3i3677 und logh = f
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Zeit der Mitte der Finsterniss O = gh9' 55 mittlere Zeit Paris

K=o gibt U = G7010'14” fur die parlielle Finsterniss
m + p.
N— %ibt U = 52 2523 fur die cenlrale Finsterniss
N = 2....gibt U = 5i 16 o fur die totale Finsterniss.
Anfang Ende
Also auch fur die partielle linst. 6'1 17' 38" - - i2h 2' 12"
. . . centrale Finst.7 35 41 ' - 10 44 10
totale Finst.7 3i 53 - - 10 47 07

und da m<7]/i, so ist nie totale Finsterniss ringférmig.

I. Da eineSonnenfinsternis fur irgend einen Ort der
Erde nur dann entstehen kann,wenn die scheinbare Di-
stanz der Mittelpuncte der Sonne und des Mondes kleiner
als m-J-i ist, und da der geocentrische Abstand dieser Mit-
telpuncte durch die Parallaxe hdochstens um xe £ vermin-
dert werden kann, so ist eine Sonnenfinsterniss nur dann
moéglich , wenn zur Zeit der Conjunction der geocentrische
Abstand der Mittelpuncte der Sonne und des Monds, oder
die wahre Breite des Monds, kleiner ist als Tn-J-/i-J-x— s,
oder wenn die~Enlfernung u des Monds, und daher auch
der Sonne, von einem der Mondsknoten kleiner ist, als
die durch die Gleichung gegebene;

Sin (m - a-|-x — Q

(wo n die Neigung der Mondsbahn gegen die Ecliptik
bezeichnet, s. S. 1*8§). Da die Grossen rn, ji, x, £, n
veranderlich sind, so &andern sich auch die Grenzen der
Moéglichkeit einer Sonnenfinstorni ;s. Ist zur Zeit der Con-
junction u kleiner als i5“24< so ist eine Sonnenfinsterniss
gewiss; ist u grosser als 18“22', so ist sie unmdglich; ist
uzwischen diesen Grenzen, so muss man durch genauere
Rechnung untersuchen , ob die Breite des Monds zur Zeit
der Conjunction Kkleiner ist als m-f-/r-f-x — &

Eben so kann eine Mondsfinsterniss nur dann Statt fin-
den, wenn zur Zi it der Opposition die geocentrische Di-
stanz der Mittelpuncte des Monds und des Schattenschnitts,
oder (da die Schattenaxe in der Ecliptik liegt) die Brei-
te des Monds kleiner ist als die Summe ihrer von der
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Erde gesehenen Halbmesser, d. h. (nach §. 1.) kleiner als
X-j-£— /r-f-m, oder wegn Sin u kleiner ist als

Sin  + ~— Ji.-f- m)

Sin n

Ist zur Zeit der Conjunction der Abstand des Monds von ei-
nem seiner Knoten , oder der Abstand der Sonne von dem
gegentiberliegenden Knoten, kleiner als 9” 3i', so hat ge-
wiss eine Mondsfinsterniss Statt; ist aber dieser Abstand
grosser als i2°4'i so ist keine Mondsfinsterniss maglich.

3. 8. Wir wollen nun tuber den Weg, welchen
Schatten des Monds bey einer Sonnen finster-
n;> auf der Oberfldche der Erde zuricklegt,
Untersuchungen anstellen.

Bestimmt man zuerst die Lage des Mittelpunrts des
Mondes gegen den der Erde durch drey rechtwinkelige Coor-
dinaten £, o, a, von denen £ in der Durch.schnittslinie des
Dcclinationskrei es der Sonne mit dem Aquator, und £, v
in der Ebene des Aquators liegen, so ist

£=rSinpCos (a— a)
v = rSinpSin (a— a)
£— rcCosp.

Legt man nun durch die vorige Axe der u eine andere
Ebene, welche gegen den Aquator um go" — jt, d. h. um
die Declioation der Sonne, geTieigt ist, und nimmt man
zur Axe der y wieder die vorige Axe der u, die Axe der X
in der neuen Ebene darauf senkrecht, und die Axe der z auf
dieser Ebene senkrecht, so wird die* Ebene, welche durch
die Axen der £ und x geht, auf der Axe der y oder v, und
daher auch auf dem Aquator senkrecht, und wird also
der Declinationskreis der Sonne seyn; die Axe der x wird
mit der Axe der £ einen Winkel — go°— iz machen, und
wird daher nach dem Mittelpuncte der Sonne gehen; die
Ebene der y z wird auf der die Mittelpuncte” der Erde und
der Sonne verbindenden geraden Linie senkrecht, und vy
wird mit dem Aquator parallel seyn.

Nun hat man fiir die neuen Coordinaten, welche die

Lage des Monds gegen die Erde bestimmen, die Ausdricke:
* N



x = £Si sr-f-fCosjr,
y—v,
z= 5Sin ssr— £ Cos ff;
oder x= r [Sin pSinffCos (a— «) + Cos p Cos jtj,
y = rSinp Sin (a— a),
z=r[GospSinff— Sinp Cos ffCos (a— a)].

Bestimmt inan eben so die Lage des Beobachters auf der
Oberflache der Erde gegen den Mittelpunct derselben durch
drey den X, y, z parallelen Coordinaten X, Y, Z, und be-
zeichnet R die Entfernung des Beobachtungsortes vom Mit-
telpunct der Erde, f die geocenlnsche Polhdhe, s den Stun-
denwinkel der Sonne, so hat man die den vorigen analogen
Ausdricke:

X R(Cos~Sinjr Cos s—3-Sin Cosn),
Y R Cos f Sin s,
Z=R(Sin<pSinjr — Cos”~CosffCos 5s).

Wir wollen nun (Fig. 11) durch den Mittelpunct L des
Mondes in der Ndhe der Conjunction eine Ebene senkrecht
auf die gerade Linie TS legen, welche die Mittelpuncte
T, S der Erde und der Sonne mit einander verbindet. Diese
Ebene werde von der geraden Linie S T i» C ,und von der
den Mittelpunct der Sonne und den Beobachtungsort ver-
bindenden geraden Linie .n B getroffen ; die geraden Linien
A CF, aBfin dieser Ebene seyen mit dem Aquator pa-

rallel, und LF, BE, DC aufjenen senkrecht.

Nimmt man r Sm 1" zur Einheit an, wo r= TL ist,
sp wird, weil der Winkel STL nur klein ist, auch die Ent-
fernung C T der Ebene j~om Mittelpunct der Erde nahe

1 . X
==yjjjl/seyn. TS ist= r.~, wenn x und £ wiener die Ho-
1 _alparallaxe des Monds und der Sonne bezeichnen,also,
Sin a1/’ i x
da wir r= %m | setzen, TS= Eﬁ]ﬂlt" und daher die Ent-

fornung der Sonne von der Ebene

B L ist der sche:"baren Distanz”/ der Mittelpuncte der Sonne
und des Mondes gleich (eigentlich = r Sin J)-, CL druckt die
geocentrische Distanz dieser Mittelpuncte aus.
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CF, FL, sind offenbar die vorigen Coordinaten y, z,

und es ist
Sin (a—@) Sin p

y = Siu1" '
Cosp Sin r— Sin p Cos tcCos (a— &)
z= ShTT"---mm e , oder nahe

z= (x— p)— ~(@a— «)'Sini”Sin 2s,

oder, wenn man das Quadrat vona— a vernachlé&ss'et,

z= 3— p;
und dies™.Coordinaten kann man fir jede gegebene Pariser
Zeit berechnen. Nimmt rnan an, dass der Mond einige Zeit
hir durch ii unserer Projectionsebene eine gerade Linie
A DL beschreibe, so findet man den Winkel LAF =n aus

der Gleichung
|

wenn man zwey Paare von Coord:uaten y, z und y"', z'fiir
zwey angenommene Zeiten berechnet hat. Nennt man dann
CD = P, so wird seyn

P=7—ytgn—2z— y tg n.

C E, EB aber werden sich zu den vorigen Coordinaten Y, Z
verhalten, wie SC : ST — X, odernahe = SC: ST = x— <EX;
demnach wird man haben, da R =r Sin x = x ist,

CE = (x— £)Cosf Sins
EB = (x—<*£)(Sinf Sin n— Cos $Cos tt Cos s).

4. §. Dieses vorausgesetzt, wollen wir die Lage
Orts auf der Oberflach~der Erde suchen, der, zu einer ge-
gebenen Pariser Zeit eine gegebene Distanz J der Mittel-
puncte der Sonne und des Mondes als grdsste Phase sieht.

Die grosste Phase einer Finsterniss fur einen Ort der
Erde hat dann Statt, wenn die an diesem Ort gesehene Di-
stanz zJ — B L 1am kleinsten ist. Fir diesen Fall ist offenbar
der Winkel BL'A ein rechter-, und, wenn L'f'F' auf AC
senkrecht ist, B L'F'— n, also EF' = Bf'= ASinn, und
L'f = zJCos ri; nun ist

CE=C b'-f-F'E =y-J-~Sinn,
BE=L'F —L'f-—z— 3 Cosn.
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Vermittelst dieser Ausdricke findet man CE, EB, da
man fur die gegebene Pariser Zeit y, z nebst n berechnen
kann.

Es ist aber auch ("nach §. 5.)

CE= (x— E)Cos9Sins,
und EB = (x— E)(Sin9Sinjt— Cos9 Cos x Coss),

CE EB
oder, wenn man r durch Y', und : durch Z' be-
zeichnet,
Y'= Cos?Sins,daherCossz \//i— Y7 ,
v Cos" @

und Z'= Siny Sin ;r— Cos<p Cos jtCos s,
woraus folgt
(Sin 9Sinx — Z')2= Cos2>(i — Sin29— Y'2) ,

daher Sin9:=Z"Sin x -f-Cos x \fi— Y'2— Z7'2
So findet man die gesuchte Polhdhe des Ortes.
Ist so 9 bekannt, so erhdlt man s aus der Gleichung
v

Sins=7 — ~-
CoS ¢op

So findet man die wahre Zeit des Ortes, welche mit der ge-
gebenen Pariser Zeit verglichen , die gesuchte geographische
Lange des Ortes gibt. - 1

I. Wir haben also die Gleichungen:
v+ ASinn

Sin 9= Z'Sinrr-J-Cos x \fl— Y'2— Z 25und Sins = ~V
Vi—Y"— 2z Z'Sin (x + 9)
oder tgrf = - ,Sin? = ,
- Y‘
und Sin s= [ vy

Zur bequemeren Berechnung kann man diese Gleichun-
gen auch so ausdrucken :

COSB= —mmmmr
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CATRV Sin(B+A)Sin(B — A).

Kennt man so A, B, f, so ist
Cos BSin (n+ 9)

Sin E? = 7— Cos 9und
Sin A
Sins= Tos .

Anmerkung. Bisher wurde vorausgesetzt, dass L'
noérdlich von B liege , oder dass fur den Ort der Erde die
Sonne auf der Nordseite verfinstert werde; fur den entgegen-
gesetzten Fall muss man zJ «egSfciv setzen.

Il. Setzt man in diesen Ausdriicken

2/=m-|-(i — N)/i,

so erhéalt man die Orte der Oberflache der Erde, welche zu
einer gegebenen Pariser Zeit eine Verfinsterung eines Theils
der Sonne, der sich zu ihrem Halbmesser verhélt, wieN: 1,
als grosste Phase der Finsterniss sehen, oder man erhdlt
den diesem Werthe von zJ entsprechenden Weg des Mond-
schattens auf der Oberflache der Erde, und zwar die sud-
liche oder nordliche Grenze dieses Weges, je nachdem man J
positiv oder negativ nimmt. So gibt N = ooder™~/= + (m -f-ja)
alle Orte der Erde, welche nur eine &ussere Beruhrung
der Ré&nder der Sonne und des Mondes sehen , oder
N = o gibt die beyden &ussersten Grenzen desScbattenweges.
zJz=z 0 gibt alle Orte, welche eine centraleFinsterniss sehen,
oder den Weg der Schattenaxe; J = m — /1 gibt die Orte
der inneren Beruhrungen der beyden R&ander u. s. w.

5. 8. Wir wollen nun noch die Orte der Erde suche
welche die Finsterniss zuerst und zuletzt sehen.

Ein solcher Ort liegt in der geraden Linie , welche die
Erde und die Sonne auf der einen Seite, und den Mond auf
der &ndern Seile beruhrt. Fir ihn sind also Sonne undMond
im Horizont, (denn die Horizontallinie berihrt einen Son-
nenrand und einen Mondraud), woraus (nach S. 40) folgt

Cuss= — tg9 Cotg T;
und die Mittelpuncte der Sonne und des Mondes liegen in
einerley Vertikalebene (die Erde als sphéarisch angenommen),
oder die geraden Linien SC, SB, SL liegen in einer
Ebene, und ihre Durchschnittspuncte C, B, L, mit unserer
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Projcc.i.tnsehene liegen daher in eir. er geraden Linie. Die
scheinbare Distanz /i der -'Mittelpuncte oder B L ist fiir den
Anfang oder das Ende der Einsterniss = m-j-p, die geo-
centrische Distanz D oder CL m m-E/i-f-x — 6; B C ist
= SC tgE€r=x — £ Zieht inan CG senkrecht auf AL, so
ist der Winkel DCG=n, also CG = P Cos n, und daher,
wenn man den Winkel CLG = W nennt,
P Cosn
gi.i &>=: - .
Da der Wmkel BCE = ®-J-n ist, so ist
BE = (x— £)Sin (ra-El)-
Es war aber auch (nach § 3.)
BE = (x— £)(Sin9finst— Cos 9Cos stCos s),
oder, wenn man fur Cos s seinen Werth = — tg 9'Cotg st
substituirf,
Sin a
b ® B 8X|5S-
welchen Ausdruck man auch einfacher so findet: die Ebene
T C D ist der Docknationskreis der Sonne, dennsieist aufder
geraden Linie A Ci und folglich aufdem Aquator senkrecht,
t*nnd geht durch den Mittelpunct S der Sonne.; die Ebene
T CL ist der Vertikalkreis der Sonne, also ist der Winkel
B C D dem Winkel vzwischen dem Declinafionskreis und dem
Vertikalkreis der Sonne gleich, m thin B E = (x— £) Cosr,
d. i. (nach S. 26, wenn man dort z =3 qo° setzt) ,
Sin'9
BE = (x— £)'g;n 1 wie vorher.
Die Vergleichung beyder Ausdrucke fur BE gibt
Sin 9 = Sin (ci -f- n) Sin st.
Man findet demnach die Polhdhe 9 des gesuchten Ortes

durch die Gleichungen :
P Cos n
Sin M= — g— ,

wo D =m-}-/i-|-x — £ ist, und wo man P und n nach § 5
finden kann;
und Sin 9 = Sin (&-f- n) Sin st
Kennt man 9, so gibt die .Gleichung
Coss— — tg 9 Cotg st,
die wahre Zeit des Ortes, welche, mit der nach §.2 gcfunde-
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nen Pariser Zeit derselben Erscheinung verglichen , die ge-
suchte Ldnge des Ortes gibt, welcher den Anfang dig Fin-
sterniss zuerst oder das Ende derselben zuletzt sieht. Es ist
klar, dass auf diese Art beyde Orte zugleich gefunden wer-
den , da Sin g einen doppelten Werth von g gibt. Diesel-
ben Gleichungen geben auch die beyden Orte, welche die
centrale Einsterniss zuerst oder zuletzt sehen, wenn man
D = x— £ setzt.

Noch kann bemerkt werden , dass man die Pa-iser Zeit
dieser Erscheinungen auch unmittelbar aus den Gleichungen

y = D Cos (gp-J-n), '
z = D Sin (go-f-im,

ohne Hulfe des §.2 ableiten kann. Durch diese Gleichungen
findet man namlich, da D, g und n bekannt sind, die
Werthe vony und z. Hat man daher eine kh >ne Tafel, welche
diese Werthe fur jede Stunde Pariser Zeit wahrend der Dauer
der Finsterniss gibt, so kann man daraus durch Interpolation
die Pariser Zeit der Erscheinungen finden.

In unserem Beyspiele (S. 28g) ist, wenn

D = m-f-jfa-fa*— £ und P — 1940" gesetzt wird ,

i P Cosn alsooo— ~58° 32" 51"i
SIMe= p o oder 21 27 2g,

Partielle Finstern iss

Anfang Ende
¥ = 58°17'8" Polhdhe y = 4°2i'io’
§ = 61 19W' wahre Ortszeit s = 17158 8"
6 30 10 wahre Pariser Zeit 12 14 44
a=— o'n'i" westl. LAnge v. Paris V= -f- 5t44'6sll.L.
Eben so gibt
Sin GO= P cos n den Werth go= 1440 54' 37"»
X— % oder 35 5 23
und daher
Centrale Finsterniss
Anfang Ende
P = 5i°45' 35" y = 17° 54’ 14'
s = 18 30 58 s = iS'l 7 55"
X = — 11 17 westlich X = -} 7" 11' 6stlich.
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Um den ganzen Schattenweg nach §. 5. 1 zu bestimmen,

hat man zuerst die kleine Tafel

(a—-et) Sin% t— p
Mittlere Zeit Paris ---------------- —

61 O — 1.345 -]-1.013
80 — 0.382 -J-0.719
10 o 0.580 + 0.423
12] o + i.540 + 0.126
Ferner ist
m+ n
Sin n= — o. 167
m+p.
X Cosn= -f- 0.545,
fur die Sudseite fur die NordseUe
Y = (s— “)SinT7t-t- ASinn Y — (a— a)Siunt— ASinn
X X
Z = (ir—p)— ACosn Z = (tt— p)+ ACosn
X X

wo /]= o den Weg des centralen Schattens, A— m— /t
tie sudliche und ndrdl.cbe Grenze des vollen Schattens,
40= m-j-/t die sidliche und noérdliche Grenze des Halb-
schattens u. f. gibt.

Man findet so den Weg der Schattenaxe oder den Weg
des centralen Schattens, wie folgt
Mittlere Zeit Paris noérdliche Breite 0stliche Lange v. Paris

7+ 35’ 48" 50’ 0" 4
7 45 45 0 12
3 0 40 5o 1 46
8 i5 37 20 2 16
8 bo 54 i5 2 38
8 45 3i 24 2 g9
9 0 28 49 3 i5
9 i5 26 25 3 29
g 3o 24 i3 3 45
9 45 22 10 K 2
10 0 20 39 4 20
10 i5 18 45 4 43
10 25 J7 48 5 3
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Um noch einige Puncte des Schattenvveges anzugeben,
so hat man fiir die stidliche Grenze des Halbschattens

mittlere Zeit Paris Breite L&ange von Paris
8F o -f- 5° n' nérdlich — 33" gstlich
g O — 4 17 sudl:_h -]-2  3i
10 O — 11 21 + 3 27
11 0 — 18 46 +5 3o

Fur die Orte, welche die Halfte der Sonne als erdsste
Phase der Verfinsterung sehen, hat man

mittlere auf der Sudseite mittlere aufder Nordseite
Zeit des centraleq Zeit des centralen
Paris Schattens Paii > Schattens
Breite Lange Breite Lange
71i5 + 33°3g" —9 0 8h12 + 72 4 + o b4y
8 0 21 3i + 147 8 30 60 47 2 50
9 o 11 ob + 2 5i 9 o 5i 55 3 i3
10 O 3 3g + 346 10 O 43 44 6 »3
11 O 0 8 + 558 10 10 41 48 7 18
und d’ese Angabenreichen hin, den Weg des Schattens

nach s tiner ganzenAusdehnung auf einer Karte zu ver-
zeichnen,

6. §. Um eben so die Erscheinungen des Durchgang
eines der unteren Planeten von der Sonne fur alle Puncte
der Oberflache der Erde zu finden, wollen wir zuerst, wie
oben Seite 288 bey den Sonnenfinsternissen, diese Erschei-
nungen fur die Erde Uberhaupt suchen.

Ist namlich wieder a, p, m , x die Rectascenslin, Pol-
distanz, Halbmesser und Hoi 'zontalparallaxe der Venus fur
die Zeit der geocentrischen Conjunction in Rectascension,
unda, jr, yr, £ dieselben Grossen fur die Sonne zu dersel-
ben Zeit, und da,da, so wie dp, dff die stundlicnen
Bewegungen beyder Gestirne in Rectascension und Pol-
distanz, so hat man fir jede gegebene Zeit t nach der Con-
‘'unction

(ftSinff)2+ (ff—p+ gt)’' = ~,
da— da dff-~dp
wo f= jr -, und g « - —

und 3 iie scheinbare Distanz der Mittelpuncte beyder
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Gestirne fur die Zeit t bezeichnet (t in Secunden ausge-
druckt).

Ist daher wieder

so hat man
Sin5n sinn. /
t= —.Cm— p) — V 4'— O — p)aCosan.

Setzt man in diesen Ausdricken .J= ju+ m, so erhalt
man die Zeiten der &usseren und inneren BerUhrungen der
Rénder, wie sie aus dem Mittelpuncte der Erde gesehen
werden. Setzt man aber d = p+ m-J-(x— £), so erhélt
man die Zeiten der dusseren und inneren Berlhrungen, wie
sie zuerst und zuletzt von der Oberfldche der Erde ge-
sehen werden.

I. Um aber diejenigen Orte der Oberflache der Erde zu
finden, welche den Eintritt von allen zuerst und zuletzt
sehen, wird man, wie Seite 2gb, bemerken, dass diesen
Orten die Sonne eben auf- oder untergeht. Nennt man
daher wieder P = 2r— p lie Differenz der Poldistanzen zur
Zeii der Conjunction, 9 die Polhdhe, und s den Stunden-
winkel der Sonne, so hat man (wie Seite 2g6)

P Cosn
Sinta= —g—-,
Sin 9= Sin irSin (ca-f- n),
coss= — Cotgrrtg <.
Setzt man in den letzten Ausdriicken
D=/i+m + (x-S),
so erhédlt man den Ort A, welcher den Eintritt vor allen
zuerst, und, wegen dem doppelten Werth von a> auch
zugleich den Ort B, welcher den Austritt zuletzt
sieht.
Setzt man aber
D=/i-3-m— (x— £),
so erhélt man den Ort a, welcher den Eintritt zuletzt
und den Ort b, welcher den Austritt zuerst sieht.

Ex. Fur den Durchgang der Venus, am 5.Junius 1761,
hat man aus den Tafeln folgende Elemente
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Sonne Venus geoc.
mittl. Z. Par. a X a p
14* 74°ii'53" 67'ig 27" T74u2p' 4" 67"25'i2"
17 74 19 36 67 18 41 74 24 i5 67 27 27
20 74 27 20 67 17 55 74 19 22 67 29 43
P = 947 £= P"4
m= 2g X= 29.6

wahre Zeit = mittlerer Zeit -f- 1' 5?7.

Daraus folgt
Conjunction in Rectascension 18F 6' 2.”4 mittl. Zeit Paris
und fur diese Zeit a= u= 7722' 20."2

p= 67 28 16.9
= 67 18 24*1
P=mw— p=— 592."8,
also auch
mittlere Zeit Paris (a— a) (a— o0)Sini (5r* “ P)
i4h —io5i" — g5i" — 345"
J7 — 277 — 256 — 526
20 + 478 + 44* — 708
da= — 97."0 da =+ i04."5
dp= -|-45.2 d?r= — i5.3
da-— da
f=  %00- = -° - 06986’
du—dp
=.— 0.0i6805,
5 3600
71+ p
wo fur Sin jrim Mittel Sin —— = Sin 67° 23 angenommen
wurde.

Es ist daher die Neigung der relativen Bahn
n== 14036' 22",
- -Sin'n Sinn . /

und t= — (Xx— p) 8 —OT “ Vv (*— P)2Cos’ n,

oder t = — 2243."2 + i5.0058i\ j — 32go065.
Diess vorausgesetzt, hat man fur den Mittelpunct
der Erde, &aussere BerUhrung der Rander
z2J— fj.-|]-m = 976 gibt t= — 3h54'652"' und + 2*40'6'r
Conjunction 18 6 2 18 6 2
Eintritt 14 11 10 Austritt 20 46 8

mittlere Zeit Paris.
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Fur die Oberfladche der Erde aber, und die ausseren
Beruhrungen der Rander hat man

D=/i-f-m + (x— £)= 997."2, gibt

t= — 41 F 25'm un8 +  2146' 3g"
18 6 2 18 6 2
erster Eintritt 14 4 3y letzter Austritt 20 52 41

mittlere Zeit Paris

fur den Ort A, fur den Ort B.
Eben so gibt
D=/i+ m— (x— £)= (g55"

— — 31 48' 20", uiid -4- '2h 33" 34"

18 6 2 18 6 2

letzter Eintritt 14 17 42 erster Austritt 20 3g 36
mittlerer Zeit Paris

fur den Ort a, fur den Ort b.

Die Differenz der beyden Eintritte, oder auch der bey-
den Austritte fir die Oberflache der Erde gibt 6= ol i3.'5,

0
und 5= 6.54 zZeitminuten.

Fur diese Orte aber erhalt man nach 1.

692 .8 Cos u

Siu (u = — p

Sin = Sin 67° 23'Sin(ta-J-n)

Coss = — Cotg 67° 23'tang f.

Istalso D — -J3-m -f-(x— £)=gg7."2,
so ist = — 35° 7= — 144° 53
= — 18° 52' y = — 44c 46’ sudl. Breite
s = 8149 s = 294 24
s = 5127' 16" wahrer Ortszeit s = 1gt 37" 4°n
14 6 2g wahrer Zeit Paris 20 54 33
a = i520 47 X—— 1 16 53
6stliche Lange von Paris, westliche L&énge von Paris,
fur den Ort A , fur den Ort B.

Da die Orte a und b den A und B nahe .diametral gegen-
uber liegen , so ist
f= 18> 52 f = 44° 46' nérdlicher Breite
X= 3h 20" 47~ 4.= iib 43 7" 6stlicher Lange von Paris
fur den Ort a, fur den Ort b.
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7. §. Es ist nun noch Ubrig, die Erscheinungen ei
Sonnenfinsterniss, wie sie fir einen gegebenen Ort der
Erde Statt hat, durch Rechnung voraus zu bestimmen.

Man suche fir zwey Zeiten T und T ', die den nur bey-
nahe bekannten Ortszeiten des Anfanges und des Endes der
Finsterniss nahe liegen, die scheinbaren, d.h. von der
Parallaxe verédnderten Orte des Mondes und der Sonne Seyen
a, p, m die scheinbare Rectascension und Poldistanz,
und der scheinbare Halbmesser des Mondes fur die Zeit T,
und a' p' m' fuar die Zeit T'. Fur die Sonne seyen dieselben

Grossen a, ff,/i, und aVff’, Sey ferner
A = (a— a) Sin ff, und A'= (@a'— a) Sin ff'
D=ff —p, D'= ff'— p',

so hat man fur die relative stindliche Bewegung in schein-
barer Rectascension und Poldistanz die Ausdrucke
A'— A D'— D
f-" rm, _ v, Und g - rpy___rp«

Nennt man dann T-|-t die verbesserte Zeit des An-
fangs, und T'-f-1' die verbesserte Zeit des Endes der Fin-
sterniss, so findet man diese Verbesserungen t und t' durch
die Gleichungen

(m £tM)'= (A+rt)’-KD +gt)’, und
(1,7 = (j{+ fth)Y*+ CD'+ gt)’.

Jede dieser beyden Gleichungen gibt eigentl.ch zwey
Werthe von t oder t', und man wird von innen den Kklei-
neren nehmen, da, nach der Voraussetzung, die Zeiten
T und T lschon nahe rich'ig sind. Hat man keine vorlaufige
Renntniss der Zeiten T und T ', so wird man dafir eine
willkirliche Zeit, z. B. von einer oder zw'ey Stunden vor
und nach der Coniunction nehmen , und wenn iln Correc-
tionen t, fi zu gross werden, die Rechnung mit den yerbesser-
ten Werthen von T und T' wiederholen. Dass man statt den
Rectascensionen und Poldistanzen a a p ff auch die Langen
und Ecliptik-Poldistanzen beyder Gestirne nehmen, und dass
man bey der Sonne die Wirkung der Parallaxe ohne merk-
lichen Fehler ganz vernachléssigen kann , ist fur sich klar.

Die vorhergehende Methode ist genau, aber umstand-
lich wegen der vorlaufigen Berechnung der scheinbaren Orte
fur zwey Ziehen. Da man sich aber bey Rechnungen d> ser
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Art nur mit gendherten Resultaten begnigt, so wird man
folgendes Verfahren vorziehen.

Man suche also fur eine dem Anfange der Finsterniss
fur diesen Ort nahe Ortszeit T die wahre Rectascension und
Poldistanz a p des Mondes und a x der Sonne. Ist x die
Horizontalparallaxe des Mondes, so hat man fur dre Dille*-
renz der scheinbaren Reclascensionen und Poldistanzen die
gendherten Ausdrucke (Seite gyl

A — (a— a)Sin x — xCos Sins,
Sin (9— u)
D= (IT— p)— xSirur — — — ,
WO tg @— Cotg XCos S,
und wo «der Stundenwinkel der Sonne, so wie y die geo-
centrische Polhdhe des Ortes bezeichnet.

FlOr eine Zeit von 0 Stunden spéater seven diese Gréssen

A" und D', und endlich
As— A D'— D
f= — und g= —

Nennt man dann die verbesserte Ortszeit T + t, so fin-

det man die Correction t aus der Gleichung
(m -fei)7= (j4-J-ft)1-j- (D + g t)l, oder aus

(fl+ g)tl+ 2~Af+Dg)t =(m+/i)7— A'— D%
und von dem so erhaltenen doppelten Werthe von t gehort
der eine fur den Anfang, und der andere fur das Ende der
partiellen Finsterniss, wenn man das obere, oder der totalen
E'insterniss, wenn man das untere Zeichen in (m+/i) ge-
wahlt hat. Am einfachsten wird man die GrijsscnA, D, 1, g
und m, A in Bogenminuten ausdricken, die Correction t
aber erhalt man in Theilen der Stunde.

Ist. dann O die so gefundene Zeit zwischen dein Anféange
und demEnde, oder ist O die Dauer derFinsterniss, und ist

R7= (m+,i)7- i 07(P~hg?,

so ist die grdsste Phase der Finsterniss gleich ji-|-m — R.

Um noch den Punct der Sonne zu finden, in welchem
die Finsterniss anfangt, oder aufhort, sey v der Winkel des
Declinationsk”eis”™s der Sonne mit dem Vertikalkreise, der

durch ihr 11 Mittelpunct gellt, so ist
Sins
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Ist dann a— a und x — p dieDiflereriz der scheinbaren
Rectascensionen und Poldistanzen zur Zeit des Anfanges
oder des Endes der Finsterniss, und u der Winkel des Decli-
nationskreises mit der Linie, welche die Mittelpuncte beyder
Gestirne verbindet, so ist

T—

Cos U= - , oder
m+ p
(@a—ct) Sinjr

wo die Winkel v und u, wenn sie positiv sind, vom Decli-
nationskreise der Sonne gegen Osten gezahlt werden ; und
daher der gesuchte Winkel W des VertiKalkreises derSonne
mit der .die Mittelpuncte verbindenden geraden Lime,
wW=U — 17,
wo der gesuchte Beriihrungspunct &stlich oder westlich von
dem Scheitelkreise liegt, wenn W positiv oder negativ ist.
Wenden wir dieses auf die Sonnenfinsterniss des g. Oc-
tobers 1847 an’ deren Elemente wir oben (Seite 28g) gege-
ben haben, und suchen wir die Erscheinungen dieser Fin-
sterniss, wie sie fur Wien Statt haben wird, so ist

Anfang beyuahe Ende
6" 25 gl 25 mittlerer Zeit Paris
o 56.2 o 56.2
2i.2 10 2i.2 mittlerer Ze'it Wien
-i2.5 12 5 Zeitgleichung
7 33.7 10 35-7 wahrer Zeit Wien ,
also auch
s= — 41 26/3 s—— 1ih 2073
— 66° 34.'5 — 21" 34.5.
FiOr diese zwey Zeiten ist
a= ig3° 5 10" ig4° 30" 14~
p= g5 11 8 gb 37 55
X = o 53.9 m = 14.68
<p= 48 12 6 /i =16.06.
Es ist daher fur den Anfang, wenn it— g6° genom-
men wird,
A= — 28.'84 f= ig.38
D = 10.07 g=— 8.62, und

(30*74) — (— 28.84 -fjig.33 tV-J-(m.07 — 8.62 tjj,
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woraus der kleinere Werth von t folgt
t= — o0'.00g = — ob 0.54
7 21.20

verbesserter Anfang 7 20.66 mittlere Zeit Wien.

Der zweyte grossere Werth von t wird fiir das Ende
der Finsterniss gelten. Doch ist es genauer , dasselbe eben
so, wie den Anfang, besonders zu berechnen Man er-
halt so

A = 29/26 f = ig.38
D= —1i5.81 g — — 8.62, also auch
(30.74)2= (29.26 +19,38t)2+ (— i5.8i — 8.621)2,
woraus der kleinere Werth von t folgt
t==— o0'/n = — 01 6'6
10 21.2
verbessertes Ende 10i4-6 mittlere Zeit Wien.
Grosse der Verfinsterung 26.67 Minuten.

Nach der ersten genaueren Methode findet man Anfang
der Finsterniss 7" 21' 26", und Ende 101 i3r53" mittlerer
Ortszeit, und eben so flr

Prag Anfang jh 17' 4'% Ende iol q' 25"

Berlin Anfang 7 15 55, Ende 10 1 5o.

Kennt man aber bereis die Zeiten fiar drey ihrer
geographischen Lage nach nicht'sehr von einander entfernte
Orte, so lassen sich daraus auch die Zeiten fur andere, jenen
naheOrte durch eine leichte Rechnung ableiten. Ist n&am-
lich t die Ortszeit des Anfanges oder des Endes-derFinster-
niss fur den einen jener drey Orte, dessen Léange X, und
Polhdéhe y ist, und nennt man dieselben Grdssen fur den
zweyten Ort t' V y', und fur den dritten t" %" y",
man annehmen, dass die Differenzen der Zeiten sich nahe
wie die Differenzen der Ladnge und Breite dieser Orte ver-
halten , oder dass man hat

t—t—A% —X)— By —VY)
t"— t- AO-— X)— B — ).

Da aber in diesen beyden Ausdrucken alles, ausser
A und B, bekannt ist, so wird man diese Gréssen A und B
daraus finden, und dann fur jeden &ndern, jenen benachbar-
ten Ort haben

T—1= AW — — B(£ — vy),

so kann
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wo A und 0 di? Lange und Breite des neuen Ortes, und T
die gesuchte Zeit des Anfanges oder Endes der Finsterniss
far diesen Ort ist. So ist, z. B. fur

Nn f t Eintritt
Wien 0".956 48.°"-2ii
Prag 0.805 0o0.0Bg 7.284
Berlin 0.736 527629 7.265

Substituirt man diese Werthe in den beyden vorher-
gehenden Gleichungen, so findet man
T —0.647 A-\-0.006'4-jJ 6.444
fur den Anfang der Finsterniss, und eben so fir das Ende
T'= 0.307A—0.045$-(- x2.164.
So ist z. B. fur Ofen
A-=i\n3, und &= 47°-500, also
T = 7" 26' 56" Anfang mittlerer Zeit Ofen
T'=10 22 8 Ende -
fiir eine bloss gen&herte Bestimmung in den meisten Fallen
hinreichend, da man dadurch nur den Beobachter aufmerk-
sam zu machen sucht, bgy Zeiten an sein Instrument zu
treten.

I. Setzt man die Summe oder Differenz der schein-
baren Halbmesser gleichp, so hat man nach dem Vorherge-
henden, um die verbesserte ZeitT-j-t des Anfanges oder
Endes der Finsterniss zu finden, die Gleichung

p2= (A + ft))+ (D+ gt)2
Diese Gleichung léasst sich bequem aullésen durch Ein-
fuhrung der Hulfsgrossen nt, M, n, N, indem man setzt
A= mSin M, f— nsin N,
D= inCos M, g = nCos]N.
Dann geht d-e Gleichung in folgende Uber:
p2=m2-{-n212-J-2mntCos (M — 1V),
woraus folgt

m VA m2
t= — - Cos (M — N)+ \/ — — Sin2(M — K),

oder wenn man

m
— Sin (M — N) ~ Cos i setzt,

p
— — Cos (M — N)+ ~ Sin i,
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wo das obere Zeichen fur den Anfang, das untere fiir das
Ende gilt, vorausgesetzt, dass man -f i80° genommen hat,
was immer geschehen kann.

Fir den Winkel u zwischen dem Declinationskreis der
Sonne und der Linie, welche die Mittelpuncte beyder Ge-
stirne verbindet,positiv genommen, wenn der Mond d&stlich
von der Sonne ist, hat man nach dem Obigen die Glei-
chungen :

Fuhrt man auch hier die Hulfsgrossen m , M u. s. w.
ein , und substituirt man fir t den so eben gefundenen Werth,
so erhélt inan
pSin u=m (Sin M — Sin N Cos (M — N)) + pSin NSin f,
pCosu= m (CosM — CosN Cos (M — N)) + p CosiN,Sim/>,

oder
pSin u = m Sin (M — N) Cos N+ pSin N Sini”®,
pCosu= — m Sin (M — N) Sin N+ pCosNSini|>,
oder, da m Sin (M — N) = p Cos-" ist,
Sin u = Cos(N + ),
Cosu= — Sin

woraus folgt u= N+2~>-f-goQ

8. §. Das von den Sonnenfinsternissen Gesagte lasst sich,
mit wenigen Ab&nderungen, auch auf Sternbedeckun-
gen vom Monde anwenden. Ubrigens wird es gut seyn,
noch eine Methode der Vorausberechnung der Sternbede-
ckungen kennen zu lernen. (Astronomische Nachrichten
Nro. i45))

Es sey A, D die scheinbare Rectascension und Declina-
tion des bedeckten Fixsterns; a, 5 die wahre, und u', &
die scheinbare Rectascension und Declination des Mondes, p
sein geocenlrischer, p sein scheinbarer Halbmesser, SJ seine
Aquatorial - Hoiizontalparallaxe; /1 die Rectascension des
Zeniths oder die in Grade u. s. w. verwandelte Sternzeit,
¢ die durch Beobachtungen gegebene , $ die geocentrische
Polliohe, r das Verhdaltniss der Entlernung des Beobach-
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tungsortes vom Mttelpunct der Erde zum Halbmesser des
Aquators,

Das sphéarischeDreyeck NL S zwischen demNordpolN
des Aquators, dem Mittelpuncte L des Mondes und dem
Sterne S gibt, wenn LS durch 2 , und der Winkel NSL,
von o bis 360" gezadhlt, durch P bezeichnet wird, (so dass
P zwischen o und i80° ist, wenn a'<(A, zwischen 180"
und 360", wenn a')>Aist), folgende Gleichungen:

Sin .2;'Sin P= — Cos5Sin(a'— A), i
Sin -2 Cos P = Sin 5'Cos D — Cos 5S.nD Cos (a'—A)}® '

Aber der scheinbare Ort des Monde&' wird durch den
wahren ausgedriiekt mittelst folgender Gleichungen (S. g6),
in welchen z/ das Verhaltniss der Entfernung des Mondes
von dem Beohachtungsorte zu seiner Entfernung vom Mittel-
punct der Erde bezeichnet:

z/Cos 6'Sin (a— A) = Cos5Sin (a— A)
rSin G Cos f' Sin tQz— A),
z/Cosb' Cos (a'— A)= Cos5Cos (a— A)
— rSin G CosW CosQi— A),
Z/Sin 6" = Sind— rSinsSi.19".

Substituirt man diese Ausdriicke in den Gleichungen

(1), so erhalt man :

z/Sin~Sin P= — Cos6Sin(a— A)
+ rSinto Cos (f1Sin (p— A),
zf Sin .S'Cos P = Sin 6CosD — Cos 5SinD Cos (a— A)

— rSinG [Sin9'Cos D — Cosy'Sin D Cos (ja—A) ]

Fir den Anfang oder das Ende einer Sternbedeckung
ist ~'=p"', und man hat (nach S. 92)

z/Sinp'= Sinp,
also auch
ziSin~=Siri p.

Da Sin p und Sin G beyde der Entfernung des Mondes
vom Mittelpunct der Erde umgekehrt proportional sind, so
kann man setzen Sin p=k SinG, wo die Constante k
nach Burckharts Mondstafeln = 0.2725, ihr Logaritlune
= 9.4555665 ist.

Setzt man demnach in den Gleichungen (I1)

z/ Sin2 = kSinG,
so gehen sie in folgende Uber:



Cos Ssin (et— A)

k Sin P = — r — # r Cos <¢Sin (p,— A)?,
Sin § Cos D — Cqg's 5Sin D Cos (af— A) \(IIT).
kCos P = ——-mmmmmmmeeeee e — -
oIn oo

— r[Sin9'CosD — Cos9'SinD Cos p — A) ]-

Quadrirt und addirt man diese Gleichungen, so er-
halt man:

tCos5Sin(a— A) )3
ka== }— _ SiiU3 '— rCos 9'Sin (p— A)£
1Sin 8Cos D — Cos 3Sin D Cos (3— A) i2
+ 1 Sin > (V).

(— r[Sin9"CosD — Co0s9°SinD Cos (p,— A)] ]

FUr eine Zeit T, wglche der gesuchten Zeit T-J-tdes
Eintritts oder Austritts des Sterns nahe liegt, sey der

Werth von
Cos 3Sin (a— A)

= ogu@ -t*®
Sin 0Cos D — Cos 5Sin D Cos (a— A)
Sin 6S A
rCos 9'"Sin(p— A)= u,
rSin 9°CosD — rCos 9'SinD G$s (p — A) = v;
fur nie Zeit T -f-1 seyeti die Werthe derselben Grdéssen
p p't,g-J-gtu-j-u't,v+ v't; sowird die Gleichung (1V)
ka— [p— u+ jp — u)t]z+ [g— v+ (q— V)t
Sct?t man
p—u= mSin M, p'—
q— v=111CosM, q — v'= nCosN,

u':=n Sin N,

m
und p SinPgVl — NI = Cosf ,
so erhalt man , wie in 8. 7, 1., die gesuchte Correction
ni k
t= — —Cos(M— N)+~Sinit.......... V),
wo das; ob.ere Zeichen fur den Eintritt, das untere fur den
Austritt giit.
Um den Winkel P zu finden, hat man vermdge der
Gleichungen (I11)
kSin P= — (p— u)— (p'— u")t,
kCosP= (qd— V) -}-(a'— V) t,
woraus, wie in 8. 7, |, folgt:



Sin P= — Cos(N + 7>),
CosP = — Sin (N+ t,
alsoP = 2jo° — N + Il
Will man den Ort des Eintritts und Ajrstirnts durch den
Winkel, welchen die vorn Mittelpuncte des'Mondes nach
dem Sterne und dem Nordpole gezogelfen groéssten Kreise
einschliessen, von"Norden links herum gezéahlt, angeben,
so hat man , da das Dreyeck N LS beynahc gleichschenkelig
ist, diesen Winkel sehr nahe
Q'+=i80°— P= N+ »— go° (V1).
Da bey diesen Rechnungen gewodhnlich kein» grosse
Scharfe verlangt wird , so kann man setzen:

a— A 4 »
p=——=Coss; p'= — Coso;
1o tu
S— D ( A3

N U> N (57

wo a, 5 die Rectascension und Declination des Mondes zur
Zeit T, und O«, S& ihre stindlichen Anderungen be-
zeichnen.

Ist ferner ja die Rectascension des Zeniths fir die mitt-
lere Zeit T , jJja die Anderung derselben in I'lmittlerer Zeit,
und Sin i", vio © ja=1i5°. 04107 (siehe Seite 5i)
= 54147".85 , also Log A= g.4ig2 ist, so hat man
r Cosy'Sin(p— A),
rSin € CosD — rCosf Sin D Cos (ju— A),

'=r Cosy'.ACos (ja— A),
v' = rCosy"'./t'Sin (ju—<A) Sin D.
Setzt man
a= rCosp’Sin (ja— A) ,
b rCos f Cos (ja— A),
c= rSin y'CosD, so ist
u= a u'=">b.%,

v=c — bSinT), v'=a.ASin D.

Substituirt man diese Werthe von p, u u.s.w. in den

c < c
I

obigen Ausdricken fiir die Hulfsgréssen in, M u. s. w., so
findet man tund Q vermittelst der Gleichungen (V) und (Vi).

Enckes Jahrbuch gibt vom Jahre 1801 an bey jeder
Sternbedeckung fur eine dem Zeitpunct der kleinsten Ent-
hirnung nahe Beili'fiSf~&e'il T die Werthe von p, g, p', q'»
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welche in der Rechnung fur einen andern Ort ungedndert
bleiben, ferner den Stundenvvi.ikel des Sterns h= — A,
welcher sich fur einen d&ndern Ortin h-J-d verwandelt, wenn
d die 0Ostlich positiv genommene Ladnge des Ortes von Ber-
lin bezeichnet, so dass man fur diesen Ort hat

a= rCos9 Sin (h+ d),

b= rCos9 Cos (h+ d),

Fuhrt man mit diesen Werthen die Rechnung aus, so
geben die beyden Werthe von t die Berliner mittleren Zei-
ten, zu welchen der Ein-und Austritt an dem Orte, fur
welchen gerechnet worden ist, Statt hat; und daraus findet
man vermittelst der bekannten Lé&ngendifFerenz die Orts-
zeiten.

Bey spiel. Fiir die Bedeckung von 82 Leonis am 5.
April i830 hat man um 71 Berliner Zeit

prs-r-o0.6656 p = + 0.5242

g=+o0. 520 q'= — 0108 NS S0tz
Man soll die Zeit und den Ort des Eintritts und des Aus-
tritts fur Altona finden.

Fir Altona ist
LogrCos9'= ¢.77485, Logr Sin 9'= 9.go34g,d= — 3°27

D = 4“ 14'.08.

Daraus folgt

u = — 0.4827 u' = +0.0916

v = + 0.7728 v'= — 0.0094

M = 219° 40 Logm= 9.4571

N 109° 3g'

t = + 01,214 +

Eintritt Austritt
7h i8'.4 Berliner Zeit

oder 6 53 .5 7 4-6 Altonaer Zeit

Q = 28“.7 io°. 6.



Vorlesung VIII.

Berechnung der Planetenbeobachtungen.

1. 8. D ie Beobachtung der Planeten hat zum Zwec
den beobachteten Ort derselben mit demjenigen zu verglei-
chen , der durch die Elemente oder durch die auf diese
Elemente gehanten Planetentafeln gegeben wird, und da-
durch diese Elemente oder diese Tafeln selbst immer mehr
zu verbessern. Da diess eines der wichtigsten Geschéafte des
praktischen Astronomen ist, so werden wir hier das dabey
zu beobachtende Verfahren n&her anzeigen.

Zuerst miussen wir die gewdhnliche Einrichtung der
Planetentafeln kennen lernen, von welchen in der Samm-
lung,am Ende dieses Werkes bloss als Beyspiele die der
Sonne und der Venus aufgenommen wurden, daher drey
Decimalstellen des Grades genlugten. Genauer und fir alle
Félle hinreichend werden vier Decimalstellen seyn, wobey
man n&amlich die sehr kleine Grdsse 0°.00005= 0".28 ver-
nachléassiget. Zur Erlauterung ihres Gebrauches wollen wi:
die Sonnentafeln wéahlen.

Die erste Tafel enthédlt dieEpochen oder die mittleren

langen fur :lie einzelnen Jahre, und zwar fur den mittleren

Mittag Wiens des ersten Januars jedes Jahres, wenn das-
selbe ein Schaltjahr ist, oder fir den oten Januar (d. h. fur
den 3i. December des vorhergehenden Jahres), wenn das
gegenwartige ein gemeines Jahr ist.

Die mittlere LAnge der Sonne fur den mittleren Mittag
Wiens am 1. Januar 1828 ist 280° 078104 und die miltlere
tagliche Be'wegung 0°.985647182 , also auch die Bewegung
in 565 Tagen 359°. 7612214 und in 366 Tagen 360°.7468686

Eben so ist die Lange des Apogeums der Sonnen-
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bahn oder des Periheliums der Erdbahn fur den 1. Januar
1828 gleich gg“.g54444 und die Bewegung desselben in
einem Jahre von Tagen gleich 0°.017222.

Daraus erkladren sich von selbst die drey ersten senk-
rechten Columnen der Sonnentafeln fur die Jahre, Monate,
Tage und Stunden. Man muss aber bemerken, dass man,
wenn das gegebene Jahr ein Schaltjahr ist, in den Columnen
der einzelnen Monatstage, aber bloss fur die beyden Mo-
nate Januar und Februar , einen Tag wen ger, also z. B.
den ig. Februar nehmen muss, wenn man die_ Ladnge der
Sonne fur den 20. Februareines Schaltjahrs sucht. Die ubri-
gen Columnen enthalten die Argumente der Stérungen, wel-
che die Planeten auf die Erde &ussern, Wird der grdssern
Einfachheit wegen die Peripherie des ganzen Kreises (statt
360 Graden) in 1000 gleiche Theile getheilt, und bezeichnet
man die La&nge des Mondes, der Venus, der Erde, des Mars
und Jupiters in derselben Ordnung durch die Zeichen
<t ?>'i) 45 so ist
A=f£f —d,B=$—£,C= &—cf,D=£«—4,E=7? — £,
F=2tf— £, G=4 und H= 3£—4%.

Kennt man so ie mittlere Lange der Sonne fir irgend
eine gegebene Zeit, so wird man dazu die Gleichung der
Bahn und die Stérungen der Lange setzen, um die wahre
Lédnge der Sonne zu erhalten. Die Tafel der Gleichung der
Bahn ist nach der Gleichung berechnet worden (S. 62)

— i°.g2432Sin M + 0°.0201QSin2M — 0.0002gSin3 M,
wo M die mittlere Anomalie der Sonne oder die mittlere
Lange der Sonne weniger der LAnge des Apogeums ist.

D en Tafeln der Langenstdrungen aber liegen folgende

Gleichungen zu Grunde,

.+ 0°.002i Sin (£ — d)

.+ 0 .0016Sin — £)— 0.00iSSin 2(£— J)

— o0 .0007Sin 2(£— rf)

..— o0 .0021Sin (£—4) + °-0°8Sin 2(~— 4)
..-J- o .0008Co0s2(? —

..-J- 0 .0004 Sin (2~ — =)+ 0.0004Cgs(2~— B)
o .0007Sin 4

0o .0006Cos (B3£—41)e

IOTMmMOO ®>

Lot
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Bezeichnet endlich B dielLange des aufsteigenden Kno-
tens der Mondesbahn, so ist (S. 76) die Nutation der Sonne
ili Ldnge 0°.00466 Sin und in Rectascension 0°.00427 Sin Q,
wornach diS. zwey letzten Columnen der Stérungen berech-
net wurden.

Man bemerke noch, dass die durch die Tafeln gegebe-
nen mittleren LA&ngen der Sonne schon die constante Aber-
ration 20".25 = 0°.0056 enthalten, oder, um diese Grdsse
zu kLin sind, daher man, um die von der Aberration be-
freyte Ldnge der Sonne zu erhalten, zu der tabellarischen
Lédnge derselben noch 0°.0056 addiren muss.

Die folgende Abtheilung der Sonnentafcln enthalt den
elliptischen Radius Ve'ctor nach de- Gleichung (S. 60)

1.000141 + 0.016790 Cos M — 0.000141 Cos 2M
+ °.000002 Cos 3 M,

und die Stérungen desselben nach den Ausdricken

A ...-—0.00004 Cos (180 —f"—(Q)

B...— 0.00001 Cos — £)-f-0.00002 Cos 2 ( £—
C...+ 0.00001 Cos2(£— <V
D...-}- 0.00002 Cos — 24)— 0.00001 Cos 2 (J — 24)

Die Tafeln der Venus sind im Allgemeinen eben so ein-
gerichtet, und bedirfen daher keiner eigenen Erklarung.
Die heb icentr'sche Breite und dieReduction auf die Ecliptik
ist nach den Gleichungen (S. n 5) in die Tafeln gebracht
worden.

2. 8. Es ist nur noch dbrig, durch einige Beyspiele d
Gebrauch dieser Tafeln zu zeigen.

Man suche den wahren Ort der Sonne fur 1829 den
g. August oL 5' 12" mittlere Zeit Greenwich, oder (da Green-
wich ih5'3i" westlich von W ien ist) fur i1 10" 43" mittlere
Zeit Wien.
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Ist dann ~/=0°266g7 der Halbmesser der Sonne fur

die mittlere Entfernung derselben von der Erde, so ist fur
jede andere Entfernung der Halbmesser

5 4
N =4a“ i+.Com™woe= 0.016780 ist.

Ist m = 0°.04107 d:e mittlere stindliche Bewegung der
Sonne, so ist fur jeden Ort derselben die wahre stundliche
Bewegung der Sonne gleich

m\/1—Ti* 0.9998b m
R» R-
Ist 3= 0».00238 die Horizontalparallaxe derSonnefur

die mittlere Entfernung, so ist fur jeden Tag des Jahres die
@ @

llorizontalparallaxe = ~und die Hdéhenpa-allaxe = g- Sin z
wo z die Zenithdistanz der Sonne bezeichnet (S. g5).

Die Rectascension A und Poldistanz P der Sonne findet
man aus der wahren Ladnge®© und der seht inbaren Schiefe e
der Ecliptik durch die Gleichungen (S. 3i)

tg A= tg© Cos e und CosP= Sin©Sin e
oder Cotg P= SinAtg e

Aus der ersten dieser Gleichungen findet man auch

(Seite 65)

A — © — tg3“ «Sin 20-f--tg *--Sin4© — “ tg6--Sin 6 0 +.

Die scheinbare Schiefe der Ecliptik ist endlich (S. 77)
e= 23°27 55"8 — 0".48368 (T — 1800) + 8".977 Cos £2
Fur unser Beyspiel ist
(360)
& =/'97T "™ = :i78054S e= 23°27 30".5,
und © = i36"33 18", also auch
der wahre Halbmesser der
Sonne 0 = o0°. 26344
die wahre stundliche Be-

wegung = 0°.03gg86
die Horizontalparallaxe = 0 °.002348 1
wahre Rectascension A = i3g°0' 50"3= g116'3".35

wahre Poldistanz P = 74°6'45".8.
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Weiter st (Seite 65), wenn L die mittlere Lange der

Sonne bezeichnet

wahre Zeit = Sternzeit — EA’
_ 1
miniere Zeit = Sternzei,. — i5-' ,]und daher
A— L
mittlere Zeit = wahie Zeit + i
A— L
wo —- —mdie Zeitgleichung heisst.

In unserem Beyspiele ist.
L = 137» 42' 46".8

A = i3g o 50 .3
A — L =*-j-i» 18" 3".5 also
mittlere Zeit = wahre Zeit 0l 5 i2".23
3. §. Auf eine &dhnjjche Art werden auch die Tafe

der Venus gebraucht. Um hier alle Stéorungen derL&ngeund
des Radius Vectors posiii\r_-zu erhalten, wird man von der
gefundenen wahren Lé&ange der Venus die Constante 0°0i2
und von dem Radius Vector die Constante 0 .00004 abziehen.
Ein Bevspiel fur dieselbe Zeit (182g den g. August i'110' \b
mittlerer Zeit Wien) wird den Gebrauch dieser Taleln

deutlich machen.
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Nennt man dann p die Distanz der Venus von der
Erde, in Theilen der halben grossen Axe der E.dbahn aus-
gedruckt, so ist der scheinbare geocentrische Halbmesser der

Yen us
8."3
0
und die Horizontalparallaxe derselben
8 "5
?

4- & Es ist also, wie man sieht, mit Hulfe solcher
Tafeln sehr leicht, den henocentrischen Ort der Sonne und
der Planeten fir jede gegebene Zeit zu linden. Wenn man
aber, wie dieses bey den vier neuen Planeten, und beson-
ders bey den Ivometen , der Fall ist, noch keine solchen
Tafeln hat, so muss der gesuchte heliocentrische Ort un-
mittelbar aus den gegebenen Elementen entwickelt werden.
Um auch dieses durch Beyspiele deutlich zu machen, wollen
wir den hehocentrischen Ort der Geres fiir 1810 den 30. Méarz
012g' 16."4 mittlerer Zeit Wien suchen, und unserer Rech-
nung folgende Elemente zum Grunde legen.

Die Epoche der CersJ fur den Anfang d. J. 180g, und
fur den Meridian von Gottingen , d. h. also die mittlere
Lange der Ceres fur den mittleren Mittag Gottingens des
3i. Decembers 1808 ist gleich343° 2' 33."4 »
mittlere tropische Bewegung in 365 Tagen 78° g’ 46."g

in einem Tage o 12 50.923
Lange des Perihels fur dieselbeZeit 146 42 10.7
jéhrliche tropische Bewegung des Per. jels + 2 i.3
Excentricuat £ 0.0784R5
jahrliche Abnahme 0.0000058
halbe grosse Axe a 2.767251
Ladnge des aufsteigenden Knotens k 80 53 45.7
jahrliche tropische Bewegung i.5
Neigung der Bahn 10 87 29-9
jahrliche Abnahme 0,4

Da Gottingen ol 25' 49" westlich von Wien liegt, so ist
die gesuchte miniere Zeit Géttingens 812g' 16.”4— oh25'4g-"o
= 8“3'27.'4- Von dem Mittage des 3i. Decembers 1808 bis
zu dem Minage des 5i. Decembers Sog sind 365 Tage,
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und von da b'c zudem50.Mé&rz 813'27."4 noch 89/8" 3*27 '41
oder-89.33573 Tage verflossen.
Mittlere tropische Bewegung der

Ceres in 3G5 Tagen 78”. 9' 48."9
in 89/33573 19 7 5i.o

97 11 37*9

Epoche fur 1809 340 2 33.4
also fur die gegebene Zeh mittlere

Ladnge der Ceres 80 20 11.3
Lange des Perihels fur dieselbe Zeit 146 44 41.7

mittlere Anomal.c 293 35 3 g

Fur dieselbe Zeit findet man aus den vorhergehenden

Elementen
£= 0.078478

n= io° 87" 2g."3
k= 8o 53 47.8.
Ist nun co die excentr ~che, v die wahre Anomalie, und

r der RaHius Vector, so hat man (Seite 56)
s o ~ [f1.4-¢
m=oo—£SinOO,122=t2 —2.\- ——————— , und
a(i — &
r 1+ £Cos V'
woraus man findet
= 289° ?°( 56."6
i>=285 2 45.6
r= 2.6g52g99,
und fur das Argument der Breite u=v — k + Lange des
Perihels , oder u= 350° 53" 3g."7.

5. 8§ Eben so wird man fur Kometen verfahren,we
die elliptischen Elemente derselben gegeben sind. Hat
man aber, wie gewo6hnlich, nur d;e parabolischen Ele-
mente einer Kometenbahn, so findet man die wahre Ano-
malie v des Kometen fur jede gegebene Zeit von t Tagen
nach dem Durchgénge des Kometen durch das Perihelium,
durch die Gleichungen (Seite 64)

=TT y= v’ &’ und's = 2Cots2y’

Mo p der halbe Parameter, und /c= 0,0172021 ist.
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Rennt man so p, so ist der Radius Vector

\%
Cos'i

Fur den Rometen von 1807 hat. man
Durchgang durch die Sonnennédhe 1807 ,

den 20. September 111 3' 40" mittlere Zeit Wien.
Lange der Sonnennahe 274° 55' 10"

Halber Parameter p= 1.348824
Lange des Rnotens k= 2040 27' 28"
Neigung n= 6r 5g 44Bewegung direct.

Sucht man daraus den Ort des Rometen fir den i5.0c-
tober 24' 16" mittlerer Zeu "Wien, so ist
t = 24t 20l 20" 36" = 24T.84764” und daher
x = 50° 41" 50."4, y= 37°56'17."9, und v= 53°25'33."8
r = 0.845202 , und das Argument der Breite
u= v— k-J-L&nge des Perihels = 63° 53" i5."8.

6. 8. Rennt man so den heliocentrischen Ort des Himme
kdrpers, so findet man daraus die geocentrische La4nge und
Ecliptik-Poldistanz durch die Gleichungen der Seite 117.

Ist ndmlich 1und p die heliocentrische auf die Ecliptik
reducirte Ldnge und die Poldistanz des Planeten, so hat man

tg(1— k) = Cosn tgu, und
Cos p= Sinn Sinu.

Nennt man eben so A und x die geocentrische, oder
von dem Mittelpuncte der Erde gesehene L&énge und Pol-
distanz des Planeten, und p die Entfernung desselben von
der Erde, so sucht man zuerst (wie in 8. 2.) fur die gege-
bene Zeit die wahre Lange Q der Sonne, und ihre Entfer-
nung R von der. Erde, und setzt L=i80» o' 20."25-3 0 .
Dann findet man die Gréssen X, jr und p aus den Gleichungen

(Seite 117)

rSin p -f-R
,S(*-i(i-H % =
Sin| (I— L)
p=(rSinp + R) Siul(X— @+ L))’
r Cos p
Cotgir= —— und

Sin Ti
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So war in unserem Beyspiele fiir du Geres 1810 den
30. Marz 81 2q' 16."4 mittlere ZeitWien,

Das Argument der Breite u= 350° 53" 5g."7
der Radius Yector r— 2.695299

Neigung der Balm n= 10 37 29.3
Lange des Knotens k= 80 63 47*6

also ist auch
heliocentrische reducirte Lange der Ceres 1= 71 56 40.1
heliocenlrische Poldistanz p= 91 40 19.4
Allein fur dieselbe Zeit geben die Sonnentafeln
0=9° 26" 22."6, oder L = 189" 26'42-"8,
und R = 0.9996534, also ist die

wahre geocentrische Lange der Ceres A= 56» i5 i.”o
wahre geocentrische Poldistanz qi 22 27.8
Entfernung von der Erde p= 3.27890

7. 8. Die so erhaltene geocentiischeLédnge A v ird off

bar von dem mittleren, bloss durch die Pr~cession afficirten
Erdhlingspuncte gezahlt, daher man bey der Aufsuchung des
Werthes von 0 aus ~Ln Sonnentafeln die letzte vom’'R ab-
héngige Grosse, oder die Nutation, ganz weglasst, um beyde
Langen , die der Sonne und des Planeten, von dem mittleren
Aquinoctium zu z&hlen.

Will man aber, was der gewd6hnliche Zweck dieser
Rechnungen ist, die gefundenen tabellarischen Orte des Pla-
neten mit den unmittelbar beobachteten Orten desselben
yergleichen, um dadurch den Fehler der Tafeln, und (nach
Seite 162) die Verbesserung der Elemente zu erhalten, so
wird man erstens der Grosse A die Nutation der Lange hin-
zufugen, die (Seite 75) gleich — i6."8 Sin ist, und
zweytens der Grdsse A sowohl als s die. Aberration hinzu-
setzen. Nennt man z/A und Ott die tagliche Anderung von
A und JU in Secunden ausgedrickt, so ist SfSei'te 87) die
Aberration der L&nge — 0.00671 p.z/A, und die der Pol-
distanz — 0.00571 p.zG, wo fur abnehmende Ladngen und
Pold:stanzen z/A und zG negativ wird. Wir IriAen daher tur
die scheinbare gAocen trisclte L&nge und Poldistanz des
PlanAen

A'= A— 16.”8 Sin J2 —0.00.071/). ziA,
jt= ¥— 0.00671 p.
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8. 8. Mit diesen scheinbaren Grdssen A' und jt' sol
nun die beobachteten Orte des Planeten verglichen werden.
Allein die Beobachtungen werden von den Astronomen,
nicht in Beziehung auf die Ecliptik, sondern in Beziehung
auf den Aquator, oder durch Rectascension und Declina-
lion, und zwar gewdhnlich so angegeben, wie sie unmittel-
bar aus den Beobachtungen folgen, indem sie dieselben bloss
von der Wirkung der Refraction befreyen. Diese beobachtete
Rectascension A und Poldistanz P enthalt daher noch die
Storungen, welche die Aberration, ehe Nutatmn und die
Parallaxe hervorbringen. Die beyden ersten dieser Stérun-
gen kdnnen hier unbericksichtigt bleiLen, da wir schon oben
(8. 7.) bey der Bestimmung der Grdssen A' und it darauf
Rucksicht genommen haben. Die Wirkung der Parallaxe aber
muss noch weggebracht werden. Nennt man t die Sternzeit
der Beobachtung, 6 die Horizontalparallaxe des Planeten,
und 9 die geocentrische Polhdhe, so erhdlt man die von
der Parallaxe befreyte Rectascension A' und Poldistanz P’
durch die Gleichungen (Seite 97)

Cos @Sin (A— t)
A'= A 6 SiuP ’
P'— p — 6(SinP Sinf — Cos P Cos 9 Cos (A — t)).

Ist die Beobachtung, wie gewdhnlich, im Meiidian an-

gestellt, so ist
ts=A, und daher
A'= A, und
P'=--P+65Cos (9 UP).

Um endlich die Resultate der Berechnung aus den Ta-
feln mit jenen der Beobachtung vergleichen zu kdnnen,
muss entweder die vorhergehende berechnete scheinbare
Ladngen und Eclintik-Pold stanz A" und 3 auf Rectascen-
sion und Poldistanz, oder die torhergehende beobachtete
Rectascension und Poldistanz A’, P' auf Ldnge und Ecliptik—
Poldistanz A" und x" gebracht werden, was durch die Glei-
chungen (Seite 2g folg.) geschieht, wenn man in ihnen die
scheinbare Scli‘efe der Ecliptik

e= 23°27" 53."8 — 0.48368(T — 1800) -1- 8."977 Cos O
setzt.
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In unserem Reysp sie fur die Ceres hat man

Lange des Knotens der Mondsbahn £2=ig 50i0'j
die tagliche Zunahme der geocentr. Lange A X = 353",
und der geocentrischen Poldistanz Aiz=.b,~b",
also ist

% e= 56" i5 i.70 jt = gD 22" 27."8
Nutation + 4-4 Aberration +8.9
Aberration — 6.7 jt= gr 22 36.7

%= 56 14 58-7
Die um die oben angefihrte Zeit erhaltenen Meridian-
beobachtungen aber waren
Rectascension A = 54° 16' 10."3
Poldistanz P= 72 o} 9*4 7

welcher Werth von P schon von der Wirkung der Refrac-
tion befreyt ist.

Die Horizontalparallaxe der Getes ist CS— 2.6, und
die Polhdhe 9=48° 12', also
csCos -fP)= — i."3,
und daher die von der Parallaxe befreyten beobachteten Orte
A'= A — 54° 16' i0."3
P'= 72 o] 8.1.
Die scheinbare Schiefe der Ecliptik aber ist
e = 23° 27" 43."0,
und daraus findet man die beobachtete LAnge 7" undEcliptik-
Poldislanz sr* durch die Gleichungen (Sfite 29)
tgm = SinA'tgP’,
Sin (e-t-m)

Cos (e+ mt

Cos n" Cos P’ 7
Cosm

Man erhalt m = 68° 11' i8."3, und

Lange Poldistanz
beobachtete a/'=56° i5 3o0."g ic'"= 910 22' 20."5
Eswartab.Lange/t,'’=56 14 58.7 * = 91 22 36-7

Correction der Tafeln + 32.2 — 16.2
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g. 8. Um das ganze Verfahren bey dieser Vergleichung der
Tateln mit den Beobachtungen zur bequemeren Ubersicht
darzustellen, wird man also zuerst fur die gegebene Beob-
achlungszeit aus den Tafeln suchen:

Fur die Sonne : Fir den Planeten:
cie wahre Lange O vom mitt- die wahre heliocentrische redu-
leren Aquinoctium, oder cirte Lange 1, ebenfalls vom
ohne Nutation, mittleren Aquinoctium,
den Radius Vector R, die heliocentr. Poldistanzp,
und L = 0 + i80° o' 20."2. den Radius Vector r,
die Horizontalparallaxe C3

Daraus findet man nie geocentrische L4&nge A und Pol-

distanz jt, und die Entfernung p des Planeten von der Erde

durch die Gleichungen

rSinp R
ts(W (lI+L))=
Sin|(1— L)
p=(rSinp + R) sin(BL_*(I+Lj)
CosJ (1— L)
= (rSInP-R) + ,
. rCosp [0}
Cotgjr= LIT- und p=/t—

Ist dann /JX und /I iz die tagliche Zunahme der Grdssen
X und iz in Secunden ausgedruckt, und R d‘e Ladnge des
aufsteigenden Knotens der Mondesbahn, so ist die schein-
bare geocentrische Ld&nge und Poldistanz des Planeten

X' — X— i6."8 Sin i — 0.00571 p./1X, und
' — &z— 0.00671 p. /lit.

Ist dann A und P die beobachtete Rectascension
und Poldistanz des Planeten , die bloss von der Refraction
befreyt ist, und bezeichnet t die Sternzeit der Beobachtung,
und f diePolhdhe, so ist

Cos9Sin (A—1t)
A C Sin 1> ’
P— 5 (SinP Sinf — Cos P Cos pCos (A — t)), und
= 23° 27" 53.“8— 0.4837 (T — 1800) -p8.7g8 Cos R ,
wo T das Jahr der Beobachtung, und c die scheinbare
Schiefe der Echo/Ut bezeichnet.

p

@
|
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Aus diesen Grdéssen A', P' und e findet man die beob-
achtete scheinbare geocentrische L&nge X", und Poldis'anz

' durch die Gleichungen

tgm =SinA'tgP’

Sin (e %~ m)
w = *§A" Sin in ' Und
Cos (e -1-m)
Cos*r"= CosP 7 —
os m

und dann sbhid die gesuchten Correcdonen der Tafeln
in geocentrischer Lange dX = X"— X',
und in geocentrischer Poldistanz dx = x'"'— jt'
Den g. Februar 1828 um 2hg' 22."3 mittlerer Zeit W en

wurde beobachtet:
Rectascension der Venus A = 23l s3' 47>°79 = 350° 56' 56."8
Poldistanz P = ¢fi® 12'02."i von der Refrac-

tion befreyt.
Far diese Zeit findet man aus den Sonnentafeln
1828 280°.075
o Februar 3o0.555
8 Februar 7.880

2h 82
9' 6_
3i8.603 0.98/£po
1.222 Gleichung der Bahn o Correction
— 1 Correction 1...A
— 2.. .A —1...B
—3...B 0...C
.C i~.D
..D R = 0.98701
..E
..F
..G
0...H

Q = 3ig.82i
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Eben so geben die Tafeln der Venus:

1828 &3r|dE 0.72688
o Februar 49-667 o Correction
8 Februar 12.817 0...A
al 0.i33 O0...B
9 10 — 4-+-Const
33.0gi r = 0.72384
— 0.781 Gleichung der Bahn
3 Correction Breite = — 2°304
f...A hei Poldistanz = p = ¢g2°.304
1LE Horizontalparallaxe xs= 6."2
C
D
1
1...F
0...J
o.. ,H

12 Constante
32.3i2 wahre Lange -n der Bahn
-J- 50 Reduction
32.362 wahre Lédnge in der Ecliptik.
W ir haben daher L = i3g° 49’ 55."6,
x(l_L) = —53°4356."5, a(i+ L)= 86°5" 3g."5,

rSinp+ R = 0.723255, rSinp— R = — 0.263755,
woraus folgt

%— 349°38'19. 3, J= 91012' 4.5, und log p= o0.i423g-6
Die Lange des Mondsknotens ist B — 2o0g° 3g’,
und aus den Ephemcriden erhdlt man

J A= 4-443°", und /]%z=.— 120",
also ist

X = 349' 38" ig."5 w= gio 12' 4."5
Nutation 4- 8.3 Aberration +°-9
Aberration — 35.1 N=091 12 5.4

A= 34g 37 52.5

Da die Beobachtung im Meridian gemacht wurde, so
ist t= A, und daher

zsCos (y-}-P) = — 5."0, also auch
A'=A = 350° 56' 56."8, und p'— q5° 12' 47."1,



329

die Grosse T = 1828.11 g.bt e — 23°27' 52."4, und daraus
folgt m = 59» 53" i3."g, und

beobachtete A" = 349° 38 5."i 3" = gk° 12' 8."6
tabellarisch A' — 34g 87 52.5 s'=91 12 5-4
Correction der Tafeln dA= -f-12.6 d'm= -)-5.2

ro. §. Auf eine &hnliche Art wird man auch die Con-
junctionen und Opposit onen der Planeten mit der Sonne
behandeln. Da diese Beobachtungen unmittelbar die helio-
centrische La4nge der Planeten geben, so sind sie zur Cor-
rection der Tafeln sehr gesc”:ckt, daher man sie auch vor-
zugsweise zu diesem Zwecke gebraucht. Um das hier anzu-
wendende Verfahren durch einBeyspiel deutlich zu machen»
wollen wir folgende Beobachtungen der Pallas wahlen,

mittlere Zeit beobachtete beobachtete

1804 Mailand Rectascension A Poldistanz P
2g August n 141< 35" 335° 19'58."1 84° 4g' 30."i
50 11 36 54 333 885.9 85 1 17.3
3i 11 32 i3 332 5717.7 85 i5 i4*3

Diese Beobachtungen sind bloss von der Refraction be-
freyt. Die Hohenparallaxe ist 2.”4, und o6ie scheinbare Schiefe
der Ecliptik 23° 27' 55."5. Damit erhélt man folgende schein-
bare beobachtete Ld&ngen und Ecliptik-Poldistanzen

A" K"
29 August 337° 11' 47-"6 74° 53" i8."7
50 336 56 23.8 75 o 5.9
3i 536 4° 5g.7 75 7 5.7

Um nun auch die tabellarische scheinbare Lange A
und Poldistanz " fur diese drey Beobachtungszeiten zu
erhalten, wollen wir folgende Elemente der Pallas zum
Grunde legen.

Epoche i803 221° 2g' 32. 0 Meridian von Seeberg
log halbe grosse Axe 0.4423790
Lange des aufsteigen-

den Knotens i803 172° 28 i3-7

Neigung der Bahn 34 38 1.1
Excentricitat 0.2457396
Lange d.Perihels i803 .. 12i 17 54 .4

tagliche tropische Bewe-
gung 770."0446
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Sucht man aus diesen Elementen die geocentrische
Ldnge und Breite, und bringt an dieselbe an
die Nutation der Lange — i3."7
Aberration der Lange — 12 4

Aberration der Poldistanz -}- 5.2,
so erhalt man

scheinbare tabellarisr.be scheinbare tabellarische

Lange Poldistanz
A e
2g August 357» 4'i8."5 74°  5i' 5."2
30 336 48 53.9 74 57 62.0
31 336 33 29.6 75 4 47-8
Man hat daher fur die Corrcction der Tafeln
dA = A"— A'E; -{-7" 2¢."1dn= jt'— 2 i3."5
7 29-9 2 15-9
7 3o.r 218.1
Mittel da — -f-7"  2g."7 Mitteld = -}-2' i5."2

Die Lange der Sonne aber ist fur dig Zeiten der zwey
ersten Beobachtungen
29 August © = i56° 1 33.'6
30 ©'e=i07 16 28.8,
also auch die Lange der Erde, od'ej L — O -j- 180° o' 20."5
29 August L =336° 18' 54.1
30 L'= 337 16 49.3
Differenz= o 574 55.2
Man sieht daraus, dass die Zeit der Opposition zwi-
schen die erste und zweyte Beobachtung fallt. Sucht man
daher fur diese beyden Zeiten die durch die bereits bekann-
ten Correctionen dA und d jt verbesserten Ladngen und Pol-
distanzen, des Planeten, so hat man

beobachtete verbesserte 'verbesserte
Zeiten Langen Poldistanz

29 Aug. t = 11141" 3fE- A =337"11'48."2 j&t —
30 t'=n 56 5% >— 336 56 2.3.6 *'=76 o0 7.2

Differ. Jt=20 55 19 OA= — 15 24.6 = + 6 46-8
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Diess vorausgesetzt, hat man fir die Zeit T der Oppo-
sition mit den letzten Werthen von A, % und x, x'
(1—L),At (V-L)At
T==t+ AL— Al =t + AL—aT "’
und fur diese Zeit der Opposition ist die heliocentrische

(oder was dasselbe st), die geocentrische Lédnge des Pla-
neten

AL AL
Sg= L+ (T—t)— =L +(T —
oder auch
Al A\
N (MT-t)---=~_(T-t")T7rr,
und die geocentrische Distanz vom Pol der Ecliptik
A X A X
nN=*+(T-t) r=-"+ (T —1t")-".

In unserem Beyspiele ist

%— L = 52.'go2, AL — Ha,= 73.'330, z/t= 23".g2:95,
also Zeit der Opposition T = 30.August £ 3."5

mittlerer Zeit Mailand.
heliocentrische oder geocen-

trische Lange A= 3370 o' 4>-"2
geocentrische Poldistanz 71= 74 58 i5.9
und diesen Resultaten kann man noch die beyden Bedin-
gungsgleichungen fur die Correctionen der einzelnen Ele-
mente hinzufiigen, welche vwr Seite i 63 gegeben haben.
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