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V O R R E D E .

E / b s ch o n  m eine vo r  neun Jahren erschienene A stro 

nomie in clrey B än den  mit grösserer G ü t e ,  als ich  für 

den E rstlin g  m einer öffentlichen A rbeiten  .fhWarten 

ko n n te ,  aufgenommen w u r d e ,  so scheint sie mir d o ch  

je tzt ,  als L e h r b u c h  dieser W issensch aft ,  zu  umständ

l ic h ,  etwas ziMhoch g e ste ll t ,  und ü berh aupt für den 

ersten S e lbstunterrich t n icht ganz angemessen. Da 

ich  aber n och  kein anderes W S rk  kenne, w elch es  jenes 

entbehrlich  m achen kö n n te ,  so ist der Z w e c k  des 

S f e n w ä r t f ä s i  n ic h t ,  das erste a u fzu h e b e n , sondern 

vielm ehr zu dem G ebrauch e desselben vo rzu b ere iten ,  

u n d  so jenem du rch  dieses le ich teren  E ingang und 

bessere  Aufn.älinte' zu verschaffen. A u c h  w ar  das frü 

h e re  W e r k  für ineine eigenen so w o h l,  als für die 

Bedürfnisse  meiner nächsten U m geb u n gen  in jener 

Z e it  b e re ch n e t:  allein diesfc Z e ite n  haben sich gerän

d e rt ,  u nd  mit ihnen auch meine A nsich ten , obschon 

im Allgem einen derselbe G an g,  an w elch em  ich  nur 

w enig  zu verbessern  fand, be^behalten Wurde. B ey-  

nahe jedes Blatt des vorliegend en B u ch e s  w ird  von 

diesen Ä nd eru ngen  B ew e ise  l ie fern ,  u n d  ich über-O '

lasse es d en en , die be.yde mit einander vergleichen



( *

w o lle n ,  zu  en tsch e id e n , ob diese m eine späteren 

Ansichten  auch  die b ö s e r e n  s in d ,  und ob ich  über

h au p t seitdem  mit der Z e i t  fortgegangen bin'. Mir 

ist n u r  n o c h  - übrig  zu  erw äh n en , dass H err D o cto r  

Iv., F . H a  ü b e r ,  einer der ausgezeichnetsten m einer 

frü h e re n  Z u h ö r e r ,  der d u rch  seine Talente u n d  

seinen regen E ife r  für die W issen sch aft  zu den 

schönsten Hoffnungen b e r e c h t ig e t ,  du rch  seine tliä- 

tige M itw irkung zur Vollendung* des gegen w i rtigen 

W e r k e s  w esen tlich  mit b eygetragen  hat.

W i e n ,  den 4 - N ovem ber  i8°,g.

I V

D e r  V e r f a s s e r .
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E i n l e i t u n g .

D a  der grösste T h e i l  der in dieser Schrift enthaltenen B e 
trachtungen auf die. sphärische Trigon om etrie  gegründet ist ,  

so wird es nicht unzweckm äss'g s£ yn , die vorzüglichsten 
Gleichungen derselben mit einigen verwandten Ausdrücken 
hier kurz zusam m en zu stellen. In dem F olge n d en  bezeich
nen A ,  W in k e l ,  und a , ß ,  y die ihnen ’ i dersel
ben O rdn un g gegenüberstehenden Seiten eines Dreyeckes.

S p l i ä r i s  d i e  D ß j e c k e .

i .  Gegeben a ,  /3, y. •
\  / S i n A G  +  ß —  7 ) f S i n i  ( c t + y  —  ß)

Sm i A  =  y  ------- --

Cos

S in  ß  S in  y

A S i l > ^  ( °  +  ß +  y )  S i n , r S ( ß + y — a )

S in  ß  S in  y 

C o s  a  —  C o s  ß C o s  y  
Cos A =  

ö̂ n i  p o m y

tang i  x =  tang -) (ß  +  a) tang p £/3 —  et) Cotg | y, 
Cos A  =  Cotg ß  ta n g ~ (y +  x) ,
Cos B =  C otg  a tang —  x).

2. G egeben A , B  , C.

 ̂ f — C o s ^ (A -|-B  +  C )  C o s  ^ (B C — A) 

S i n i a =  y  S i l l  B S in  C  '

^ / C o s  J (A +  B —  C )  C o s  J  (A +  C  —  B)
Cos v S i n  B S in  C  

C o s  A  +  C o s  B C o s  C  

C o s  a  =  B S in  C . 5

t g j x  =  tg A (B  +  A ) t g i ( B  —  A ) t g ^ C ,  
Cos a =  C o t g B  Cotg 7 ( C —  x ) ,  
Cos/S =  C o tg  A  Cotg 7 (G -f—x).

i



3 . G egeb en  a ,  /3 , C.

C o t g  a S in  ß  —  C o s  ß C o s  C  
C o t g A  =  -------------- s M i -------------- ’

C o t g  0 S in  a —  C o s  a C o s  C
C o t g B  == _

C o s | ( a  —  ß)

t g l ( A + B ) |  d E x i  C o t g i C ’
S i n  | ( a —  ß)

^ ( A - B ) = ^ (a +  ß) C o t g f C .

Cos y  t= Sin a Sin ß  Cos C  -J- C os a Cos /S; tg x s= Cos C  tg «.
C o t g  C  S in  ( ß — x) C o s  a C o s  (ß —  x). .

Cotg A  =   , Cos j> = -------- — -------- ,

S i n *  (a —  ß)

t s y = ‘ ' . s , i n | ( t4 ß)
S in  i  ( a - f - ß )  S i u J  C  S i n * ( a —  ß) C o s  \  C

ö i n v > ! =    — 77v  =  Tr   ,
“ 0 C o s  y  t>jn y

■ C o s ^ ( a - ß )

C o s ,*  (a +  ß) S i n *  C  C o s ^ ( a — j3) C o s * C  

C o * p r  =  • S i n z  a n d

S in y  Sin B  =  Sin/3Sin C  )
Sin y  Cos  B  =  S'n  a  C o s /3—  Cos a  S i n ß  Cos C>- 

C o s y  =  Cos a C o s/3-}- Sin aSin/3C o s C

4 . G egeb en  A  , B , y.

C o t g  A S i n  B +  C o s  B  C o s  y 
C o t g a =   g —

C o tg  B S i n  A +  C o s  A C o s  y

Gotg/3= • s i ^  ’
C o s  * ( A  —  B) 

t g *  +  Ä =  C o s  i  ( A +  B) t a n S U ’

S i n *  ( A — B) 
tg^Ca - ß ) =  s iE ;.(A +  B) t a n g l y ,

Cos C  =  s in  A  S in B  C o s y  —  Cos A  Cos B.
C o t g  A  

t g X =  Z Ty”’
tg  y  C o s  x  Co s A S in  (B —  x)

t 8 “ =  C o s  (B — x ) ’  C o s C =  s ü A  ’

C o s  J (A —  B) 

fg y =  C o s i ( A  +  B)



C o s  \  (A -f- B) C o s  i  y  C o s J ( A  —  ß ) S i n ^ y  

, n > ^  =  C o s y  =  £ i n y

S i n f ( A - B )  

t S Z —  S i u § ( A  +  B) t g

S i n | ( A  —  B ) S i n | f y  S i n f  (A. +  B) C o s a  y 
G os^ G  —  Siuz —  Cosz ,

Sin G Sin ß  —  Sin B Sin y 
Sin G C o s /3 =  Cos A  Sin B C o s y  4 - Sin A G o s B  

C o s G = S i n  A S i n B C o s y —  G o s A C o s B

f .

5. G egeben a ,  ß ,  A .

S i n  A S in  3 C o j A f a — 3)

S ; n B =  ~ S ^ ~ 'M 8 t C  =  c 0s i (a.n'p)Cot6 f . C A + B ) ,  
C o s ^ ( A - } - B )  C o t g A

t g ^ , } , =  C o s  i  (A —  B) t 8 » ( a + / 3) ;  l g x  =  C o s ß  ■’  

t g  ß C o s  X

Cos (C  —  x) =  — — — , tg y  =  C o sA tg / 8 ,

C o s  a C o s  y
G o s ( y  — y) =

6. G egeben A ,  B ,  a.

S in  a S in  B C o s J ( a  —  ß)

S i n ^ =  S i n A  ’ #  C  H f e r  J ( a  +  ß)  C o t g f ( A  +  B ) ,

C o s  f  ( A  -f- B)

t g i y  =  c~sT (A -  B) t g ^ u +<g) ; C o tg x  =  C ° S g tg B »
Co s  A  S i n x

Sin (C  —  x) =   Co s  B ’ tg y = C ° s B t g " 5

t g B S i n y

y ) = - tg a  ■

7- D  er F a l l  in 3 , w o  zw ey  Seiten m it  dem em geschlos- 
senen W i n k e l  a , /§, C  gegeben s in d ,  lässt sich auch durch 
folgende G leichungen auflösen :

C o s f  ( A  +  B) Cos Ay —  C o s +  /3) Sin a C '
Sin f ( A 4 - B )  Cos Ay —  Cos j ( a — /3) C o s a C  

Cos a (A  —  B) §in  Ay =  Sin A (a4 -/3) Sin f C  
Sin a (A  —  B ) Sin Ay =  Sin a(« —  ß )C o s ^ G  

oder endlich durch folgende R e ih en , in w elchen 
m  =  tg A/S Cotg Aa , und 
n —  t.gA|3tgArt ist,



i. (A  -f- B) r=  go"— i  C  +  n Sin C  —  —  Sin 2 C +  —  Sin 5 C  — i

m’ in3 (
-i ( A  —  B ) = g o ° — f C  — m  Sin G —  "^ S in  2 C —  ~3~S‘ n 3  ®  —  1 

oder

f ( A  +  B ) =  — 9 0 ° + -  — - S i n c  +  — C in 2 c — — S i n S e + j  

i ( A  —  B ) =  —  g o ° + J + ^ S i n C  +  -  ; S i n 2 C +  3^ S i n  3 C  + j

lo g  C o s  J  y — log C o s  5 a  C o s  J  j3 +  n C o s  C ---------C o s  2 C  H—  — Co s 3C —  j

... m3 I
lo g  Sin J y —  lo g Sin J a  C o s  | ß — m C o s C ---- -̂ '̂os 2 ----— C o s  3 C — J

oder

lo g  C o s  J y  — lo g  S in  J  a  S in  |  j3+ — Cos C — ^ f C o s  2 C  + y ^ G o s j  3 C  — ^

lo g  S i n i v  =  lo g  C o s  J a  S in  4 8 C o s  C --------- Co s 2 C  C o s  3 C  —  1
z ' 0 z m ffiÖI 3nl3 '

Setzt man in diesen Ausdrücken
statt A ,  D ,  G und a ,  ß , y  

die Grössen a s 180 —  ß  , y  und A  , 180 —  B  , C  , 
so erhält man die ähnhchen Ausdrücke für den F all  in 4 5 
w o  zw ey  W in k e l  A ,  B mit der eingeschlossenen Seite gege
ben sind.

8. Hier können noch folgende V e r ä n d e r u n g e n  
d e r  s p h ä r i s c h e n  D r e y e c k e  bemerkt werden.

I. Ist A  und y constant, so hat man
da d ß Sin a d C
— = C o s  C , ^ g  =  S iur ,  J ^ = — C o s a

d a  dC
"  =  3 in a Gotg C  , ‘J l j =  —  Sin C  ^ 0,S a

d a
- ~ =  —  t g a C o t g C .

II .  Ist ß  und y  constant, so ist 

d ß  tg ß  d a  d a
■d̂ ==tg~C’ d_B == S i n a t g G ,  ^  =  - S i n a t g ß ,

d a  d A  SI11 a
I \ =  S i n y S i n B ,  Sin  ß Co s C ’

d  A 1 S i n  a



II I .  Ist B und C  constant, so ist

d ß  tg  ß  d A  d A
=  ^ = S i n A t g y ,  =  S in A t g / 3 ,

d A  d a  S in  a  d a  S m  a

d a Sin f  Sin B ,  ̂̂  S i n  ß  C o s  y ’  d y  C o s  ß  S i n  y '

I V .  Ist endlich A  und a constant, so ist 

d y  C o s  C  d C  C o s  y  d  y

T ß  =  —  Cos B ’ d~B =  —  C o s ß ’ d C = t g J , C o t S  C ’
d ß d y tg ß Cos C
J ß  =  tg ß  Cotg B  ’  d B  =  Sin B ’ 

d ß Sinß

dC tg B Cosy

S p h ä r i s c h e  r e c h t w i n k e l i g e  D r e . y e c k c ,

g. Gegeben A ,  ß ,  y  w o  im m er A  =  go° ist.

tg  ß  tg  y
B  =  SiV^’ ' 8 C =  S m ß ’ Cos a =  C o s  ^ Cos y.

10. Gegeben A , a ,  ß.

S i n ß  tg ß Cosa
S i n B  =  —— , C o s C = r — , C o s y =  f — r .Sin. a tg« Cosp

11. G egeben A ,  B , ß.

S i n  ß tg ß Cos B

S i n a =  s O ’  S f f g *  t g b ’  S i n C =  c ^ T ß -

12. Gegeben A ,  C ,  ß-

tgß ^
t g a =  - , tg y  =  Sin ß  tg C ,  C o s B  =  C o s ß  Sin C.

13. G egeben A , B ,  u. 

n /3=  Sin a Sin B , t g y  =

14. Gegeben A ,  B ,  C.

C o t g  B
-u 1 /3=  Sin a Sin B , t g y = t g a C o s B ,  t g C =  Qos

C o s  B C o s  C
C ö s a  =  C olg B C olg  C  , Cos/3 =  , Cos y =  gr ^ .
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E b e n e  D r e y e c k e .

15 . G egeb en  a ,  /3 , y.

/ (ct +  0 — y)tet-f-y — ß)
S-n - - A =  V ------------^ -----------

^  \ / ( a ’+ ß + y ) ( ß + ' y — a)
C o s 7 A =  V  -----------^ ----------- .

16. G egeb en  A ,  ß •, y.

v  —  ß  C o s  A 1 ß — v C o s  A

Cots B =  -J s ^ A ~  ;  Gots c = - ^ —  1

a 2e=/32 +  y '  —  2 ß y  Cos A ,

ß — y j ß Sin A
* & ( B - C )  =  ^ C o t g i A ,  « = ~  -  =

17. G eg eb en  A ,  B ,  y.

Sin A y Sin B
C  =  i 8 o _ r ~  +  B ) , «  =  y g T ^ - ,  ß  =  - s ~ ^ :

C o s i f A — B) S i n i f A - . Ba +  ß==Y  _ _  , , a_ / 3 = y _ _ _ .

, 18. G eg eb en  a ,  /8, A .

ß
S i n B _ =  — 3m A ,  C  =  i8 o  —  ( A - J - 3 ) ,

Sin C SinC Sin ̂  C
y ~ ß  SinB =  a SinA =  &  Co s ’ (A — B) ’

y = ß C o s A - 4-  V  a 2— ß 2 Sin ’ A. 

ig .  G egeb en  A  , B ,  «.

Sin B
C =  180 —  (A -J-B ,) ,  ß  =  a A ,

SinC ^  S i n i C
?  ~  “  Sin A +  Co5;4 ( A _  B) •

y  S i n  A  

S i n C

*



2o. Zun. Gebrauche der vorhergehenden Ausdrücke gehören 
noch folgende einfache Gleichungen :

Sin (go" +  A )  = 
S in ( i8 o  +  A )  = 
Sin (270 + A )  = 
Sin (5 60 +  A ) = 

t g ( g o  ± A )  =  : 
tg (180 +  A) =  
t g ( 2 7 ° ±  A )  =  

tg (56o + A )  =

Gos A  

-t !Si'i A  
—  Cos A  
+  Sin A  

-’C o t g A  
K t g A  

+  C o t g A  

± t g A

Cos (go + A ) = - + S i n A  
C o s ( . 8 o  +  A )  =  —  C o s  A  

( As (270 +  A )  =  +  Sin A 
C os (36o +  A ) —  Cos A  

C o tg  (go +  A ) =  +  t g A  
C o tg  (?8o +  A )  = +  C o tg  A  
C otg (27 o +  A )  =  +  tg A  
C otg  (36o + A )  =  +  C otg  A

G o n  io  m e  t r  i s  c h  e F o r m e l n .

tga
2 1 . S in a  =  V̂  1 —  C o s 2a =

ct
2 t S 2

C o s e c  a
; y G  +  tg’ a i-f-tg*“

C o s  a =  V  1 —  Si.lJ a =* g eca
V n - t g m

Sin ver a =  1 — C o s a = 2 S . n

Cos ver a =  1 —  Gin a =  2 S in
go —  a

1 Sin a 
^ £t Cotga Cosa

T.
2 t § 2 Sin 2 a j — Cos 2 a

" i- t-C o s2 a  Sin 2 a

22. Sin 2 a =  2 Sin a C o s  a =
3 t g ' ;

1 +  tg» a ’

Cos 2 a =  1  —  2 Sin 2 a == 2  C o s 2 a —  l  —

2 tg a
tg 2 a = ----- — —  .

ö  1 —  tg» a

a .  /  1 —  C o s  a
23. Sin j  =  y  —

‘ __ « / 1  -
C os » —  V  —

2
S  .  / 1  —  C o s  a  1 —  C o s  a

'  i + C o s a  Sin a

1 —  tg" «

1 +  tg* a ’

2

-  C o s  a

Sin a i g a

H -Cosa 1 +  v 7 ^ ’



Cos 2 a Cotg3 a — 1 Cos 2 a 
1 —  Cos 2 a 2 ’ l — Sin 2 a ^lotg (45 er) ,

l  + Sin 2 a
7 ^ 771=  tg= (45 ± n )  

i - J - S i n a =  2 S in 3 ( 4 5 ^ . ^  — 2 Cos3 (4 5 — ,

1 —  Sin a =  2 C o s3 (45 +  ̂  =  2 S in3 (45 —

25. S in (a +  ß) =  Sin a C o s  ß +  C o s  « Sin ß ,
C o s ( a J ^ ß )  = C o s a  C o s ß  +  Sin a S i n ß ,  

tg a + tgj3 
* S (a i  ß l T t g a t g ß ’

Sin(a+_ß) Sin (ß -t a)
tg a ±  tg ß  = J ^ c ^  ß » C otg  a +  C o t g /3 =

Cos ( a +" ß)
C o t g « ± t g ß = - ? .— C o s5 i

tg o +  tg ß _ Sin(a +  ß) _Cotg a —  tg (3 Cos(a +  ß)

tg a —  tgß Sin (a— ß) ’ Cotga +  tgß • Cos (a —  ß)'

a -h ß a —  ß''
26. Sin a-J-Siri ß =  2 S i n  Cos

2

2
a • t- ß _ a —  

Sin a —  S i n ß = 2 C o s — " Sin —

, a +  ß a
C o s  ß - f -  C o s  a =  2 C o s —  |  Cos —

a +  ß _ a — | 
C o s  ß  —  C o s  a =  2 Sin -------  Sin

2

2 2
Sin (a -J-ß) -f- Sin (a —  ß ) c=  2 S i n a  C o s /3 
Sin (a ~\~ß) —  Sin (a —  ß) = 2  C o s  a Sin ß 

C o s  ( a  —  ß) -J— Cos ( a - J - / S )  t =  2 C o s  a  C o s /3 j 
C o s  ( a —  /9) —  C o s  (a -{-ß ) =  2 Sin aSin  ß



w — . - a \ f -

2 "j.Sina-
t a V - > + r a f

~ 77 " ' " ~ i Cos  a = ---------------
a V  -—  I  2

=  Cos a V"—  l  . Sin a ,

Sin n a =

Cos n a =

a \ f  —  i

e a ^  1 =  Cos a — V — i . Sin a ,
w o  log. nat.. e = i , a l s o  e =  2 . 7182818 

und log. 1 rig. e e=  o . 4342g4 5 1 

(Cos a -f- \ f —  1 , Sin a)n -— (Cosa —  —  1 . Sin ja)1

2  V  —  1

( C o s  a -t \ f  —  l . S in  o)11 +  (C os a —  \/ l . S in  a)n

Cos n c t^ \ f  —  l . Sin n a =  (C o s  a + V —  i  • Sin a)n,

1 r------a —  ------. Jognat (Cos a - J - V —  i . S i n a )  =
V - i

*  i  ' " i  +  V  —  i - t g a 'l  / - 1 + V _ i . t g a x
— ;   log nat — ----- —  1?
2 V — I M —  \ f —  i  • l g  a'

Sin (n - f - M j  =  2 Sin (n -{- l )  a Cos a —  Sin n™ , 
Cos (n +  2) a =  2 Cos a C o s  (n +  i )  a —  Cos n «,

a 3 a 5 a? f *+
28. Sill a =  a — ---------4---------- I -----

1 . 2 . 3  1 . 2 . . 5  1 . 2 . . 7

a2 Va.4 , a6
Cos a =  1 — ----- -J-

1 . 2  1 . 2 . 3 . 4  1 . 2 . . 6  ’
a 3 2 a 5 17 a" 62 aO

ts a -I-- — “|-   h~ — : I-  E z " 15 ‘ 3 3 . 5  5 5 . 7  5 . 7 . 9
X «

Q i g “  =  ä  —  3 ' 3 2 • 5 3 - 5 . 7 .  9 3 . 5 2. 7 . 9

1 1 • n _ s
a =  Sina-J-  ~  Sin a-4-  — r S i n  a-J-

’ 2 . n 2 . 4,̂ 5
1 . 3 . 5  1 . 3 - 5 . 7

Sin7a-J- V— —5—- S i n ö a-}-?
2 . 4 • 6 . 7 2 • 4- ö • 8 • 9

i=2=go°—  Cos a —  ~ C o s 3 a2 .3  
1 . 3 .5

2 . 4 • 6 ■ 7

1

2 . 4 .5 C o s 5« —

C o s 7 a — ,

a =  t g a  —  S t g 3 a +  | t g i a —  f t g 7« + .  
2g. Sin2« =  -j- (1 —  Cos 2 a) ,

S in3« =   ̂ (5 Sin a —  Sin 3 «) }!+' 
Sin'J« =  $ f 3 —  4 C o s  2 n +  Cos 4 «) ?



S i n V ^ - p g ^ i o S i n a  —  5 Sin 5 a - | - S i n 5 a) ,

S in °a  = ^  ( i o  —  l 5 Cos  2 a - j -  6 C o s  4 « —  Cos 6 a) ,
S in 7 a =  (55 S in a  —  2 x Sin 3 a +  7 Sin 5 a —  Sin 7 a) ,
S in 8 a = - j g  (35 —  56 C o s  2 a +  28 C o s  4 a —  8 C o s  6 « +  

C o s 8 a ) ,

C o s 5 a =  (- (1 -|- Cos 2 a) ,
C o s3 a =  j- (3 Cos a +  C o s  3 a) ,
Cos4 a - g -  (3 —f- 4* Cos 2 a —J— Cos 4 a_) ,
C o s 5 a =  Tij ( i o  Cos a +  5 Cos 3 a +  Cos 5 a) ,

C o s  ̂a —  (10 +  l 5 C o s 2  a - j -  6 C o s  4 “ +  Cos 6 a) ,
C o s 7 a (35 C o s  a - j - 2 x  C o s  3 a +  7 C o s  5 a - j -  Cos 7 a) ,
C o s8 a =  + f  (35 +  56 Cos  2 a - j -  28 C os  4 a +  8 Cos(> 1 -f- 

Cos 8 a).
Ist n eine ganze Z a h l , so hat man

+  2 n ~ ‘ S in “ a =  S in  n a  —  n Sin (n —  2) a +
11.11 —  x n .n  —  l . n  —  2

1 - 2 "  Sin (n - 4) <x -  ■--------------------Sin (n —  6) a +  ,

wenn n ungerade is t ,
+  2 n “  ' S in “ a =  Cos n a —  n Cos (n —  2) a - j -  

u . 11 —  x n .n  —  x ■ n —  2
C ° s (n — 4) a —  T m >  C o s ( n  — 6 ) a  +  ,

w en n  n gerade is t ,  und überhaupt 
2 " ~ 1 C o s” a =  Cos n a +  n Cos (n — 2) a +  

n .n  —  1 n .n  —  x . n  —  2
- x ; 2 Cos (n —  4) “ +  C o s ( n  — 6 ) a  +  ,

w o  alle drey Reihen so lange fortgesetzt w e r d e n , bis man 
a u f  einen negativen B o g e n  k o m m t ,  und w o  in den beyden 
letzten Reihen , für ein gerades n , nur die Hälfte des Coel-  
ficienten- von C o s  o” genom m en wird.

5o. U m  einen in Secunden ausgedrückten Bogen in T h e i-  
len des Halbmessers auszudrücken, m uhiplicirt  man den B o 
gen durch Sin  1" ,  w o  man hat

TT
S i n x " = ' ißo go2= o .  00000 4848a 36809,

lo g S in  1”=  4 .68557 48668 und Sin  a =  a Sin  1", wenn a sehr 
kleii ist

i 4'VSg 26536 , i  =  o . 3 i 83o 98862, 

lög ;r =  0. 49714 98727.

I O



E R S T E  A R T H E I L U N G .

Theoretische Astronomie.





V o r l e s u n g .  I .
I

Eiriüicllung der Oberfläche des Himmels.

1. §. D e r  H im m el erscheint uns als eine hohle Kugelflä- 
che, auf welcher w ir  die Gegenstände, die er uns darbiethet, 
zu betrachten glauben. D ie  Richtun g der S ch w ere  a u f  unserer 
E rd e  n dem Orte des Beobachters trifft, verlängert, jene K u 
gelfläche in zw ey  Puncten, deren oberer, uns sichtbarer, das 
Z e n i t h , u n d  deren unterer, uns unsichtbarer, das N a d i r  
des Beobachters he>sst. D ie  K reise, durch deren M ittelpuncte  
jene R ichtun g unter rechten W in k e ln  geht, sind A l m i c a n -  
t a r a t ,  und unter diesen d e r ,  welcher durch den Beobach
ter geht,  der s c h e i n b a r e ,  und d e r ,  welcher durch den 
Mittelpunct der E rd e  g e h t , der w a h r e  H o r i z o n t .

2. §. D ie  tägliche B ew eg u n g  der H im m elskörper geht in 
unter einander parallelen K reisen  vor s i c h , deren sämmtli- 
che Mittelpuncte n einer geraden L in ie ,  d e r W e l t a x e ,  lie
gen. D ie  zw ey  P u n c te ,  in welchen diese A x e  die F läche des 
H im m els  tr ifft ,  sind die W e l t p o l e ,  und zw ar der in u n 
seren G egenden sichtbare, der n ö r d l i c h e ,  und [der entge
gengesetzte, uns unsichtbare, der s ü d 1 i c h  e P  o 1. Unter die
sen P a r a l l e l k r e i s e n  ’st der von den beyden Polen  gleich
weit abstehende der Ä q u a t o r ,  der den H im m el in 2 gleiche 
T h eile  , die nördliche und die südliche H e m isp h ä re ,  theilt.

D e r  Durchschnitt des Äquators m it dem  wahren H o ri
zon te, a u f  der Seite, w o  die Gestirne in ihrer täglichen B e
w egung sich über den H orizont e rh eb en ,  heisst O s t  oder 
M o r g e n ,  und der diesem entgegengesetzte Durchschnitt  
beyder K reise  W e s t  oder A b e n d .  A u f -  oder U n t e r 
g a n g  bezeichnet den A u g e n b lic k ,  in w elchem  ein Gestirn  
au f  der Ost- oder W estseite  durch den H orizont geh t,  und 
die Entfernung des a u f-  oder untergehenden Gest rns vom  
Ost- oder W estpun cte  , im Hjorizonte gezählt, heisst des G e 
stirns M o r g e n -  oder A b e n d  w e i t e .



5. §. D e r  grösste Kreis  durch die W eltp ole  und durch 

das Zenith oder Nadir eines Beobachtungsortes ist der M e 
r i d i a n  dieses Ortes. D e r  Augenblick  des Durchganges eines 
Gestirns durch den M eridian  ist die C u l m i n a t i o n  des 
Gestirns. D er  Durchschnitt  der Eben e des Meridians mit dem 
wahren Horizonte ist die Jn i 1 1 a g s  I i n i e. Ihr  E n d p u n ct in 
der siid1 chen Hemisphäre he'sst S ü d  oder M i t t a g ,  und 

1 der entgegengesetzte N o r d  oder M  i t t  e i n a c h t.
Grösste K re ise  durch die W e ltp o le  und ein Gestirn 

sind dieses Gestirns D e c l i n a t i o n s -  oder A b  w e i 
c h  u n g s - ,  oder auch S t u n d e n k r e i s e .  Grösste Kreise 
durch das Zenith und ein Gestirn sind dieses Gestirns H o 
lt e n -  oder S c h  c i t e 1 k r e i s e  D ie  ersteren stehen also a u f  
dem Ä q u a to r ,  die anderen auf  dem H orizont senkrecht. D er 
W 'in kel  am W c l t p o le  zwischen dem M eridian und d e m D e -  
clinationskreise eines Gestirns ist dieses Gestirns S t u n d e n 
w i n k e l ,  und der W in k e l  am Zenith zwischen dem M e ri
dian und dem Scheitelkreise eines Gestirns ist dieses G e 
stirns A z  i m u t .  B e y d e ,  Stundenwinkel und Azim ut , w er
den in der R ichtun g der täglichen B ew eg u n g des H im m els, 
von Süd nach W e s t ,  bis 3 j o  G rade gezählt.

D  er T h e i l  des Declinationskreises, der zwischen dem 
Gestirn  und dem Ä quator enthalten is t ,  heisst des Gestirns 
D e c l i n a t . o n  oder A b w e i c h u n g ,  und der T h e i l  des D e 
clinationskreises , welcher zwischen dem Gestirn und dem 
N ordp ole  enthalten s t ,  die P  c 1 d i s t a  n z des Gestirns. D e r  
T h e i l  des Scheitelkreises zwischen dem  Gestirn und dem H o 
rizonte ist die H ö h e ,  und zwischen dem Gestirn und dem 
Zenith die Z e n i t h  d i s  t a n z  des Gestirns. Steht das G e 
stirn unter dem Ä q u a to r ,  so ist seine Declin;uion südlich 
oder n egativ , und steht es unter dem H o riz o n te ,  so ist seine 
H ö h e  negativ.

4 . §. Unter den K ö rp e rn  des H im m els  dringt sich dem 
Beobachter vor allen die S o n n e  auf. M an  bemerkte sehr 
früh , dass sie nebst der täglichen B ew eg u n g von Ost nach 
W e s t ,  die sie m it allen übrigen Gestirnen gemein hat,  noch 
in einer e i g e n e n  B ew eg u n g von W e s t  nach Ost in einem 
K reise  fortzurücken sch ein t,  welcher den Äquator in zw ey  
einander gegenüberstehenden Puncten  schneidet. Dieser
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grösste K r e i s ,  die scheinbare B ahn der S o n n e ,  heisst die 
E c l i p t i k .  Ihre A x e , d. h. die durch den 'Mitfelpunct die
ses Kreises auf seine E b e n e  senkrechte L in ie  bezeichnet in 
der nördlichen Hemisphäre des H im m els d e n N o r d p o l  und 
in der südlichen den S ü d p o l  d e r“E  c 1 i p t i k. E in  gröss- 
ter K reis  durch diese P ole  und ein G e s d r n  ist des Gestirns 
B r e i t e n k r e i s ,  und der T h e i l  desselben'^wischen dem 
Gestirn und der E cl ip tik  heisst die B r e i t e ,  so w ie  der 
zwischen dem  Gestirn  und dem N ordp ol der E cliptik  die 
E c l i p t i k - P o l d i s t a n z  des Gestirns. D ie  Durchschnitls-  

puncte der E cliptik  m it  dem Äquator sind d :e Ä q u i n o c -  
t i a l p u n c l e  oder die Puncte der N a  c h  t g l e i c h e  n, deren 

je n e r ,  von w elcherrfdie  Sonne sich in die nördliche 1 emi- 
sphäre;-” er h e b t, der F r ü h l i n g s p u n c t ,  und der entge
gengesetzte der H e r b s t p u n c t  heisst. D e r B b g e n  des Ä q u a
tors zwischen dem Frühliugspuncte und dom Declinations- 
kreise eines Gestirns ist des Gestirns R e c t a s c e n s i o n ;  
und der Bogen der E c l ip t ik  zwischen dem Friihling'spunctc 
und dem Breitenkreise eines Gestirns ist des Gestirns L ä n 
g e .  Rectascension und L ä n g e  w ird  in einer der täglichen 
B ew eg u n g des H im m els  entgegengesetzten R ic h tu n g ,  also 
von Süd nach O st  bis 36o G rade gezählt. Ist das Gestirn 
unter der E cliptik  oder au f  der Seite des Südpols der E c l i p 
t ik ,  so ist die Rreite desselben südlich oder negativ.

D e r  Parallelkreis durch den N ord- und Südpol der E c l ip 

tik ist der nördliche und südliche P o l a r k r e i s .  D e r  P a 
ralle lkreis, der in der nördlichen und südlichen H em isphäre 
eben so w eit  von dem Ä quator absteht, als die Polarkreise 
von den W eltpolen  des Ä q u a to r s , heisst der nördliche und 
südliche W e n d e k r e i s .  D er  Declinationskreis durch die 
Äquinoctialpuncte ist der C o l u r  d e r  N a c h t g l e i c h e n ,  
und der von diesen um go G rade in L än g e  oder Rectascen 
sion entfernte Declinationskreis ist der C o l u r  d e r  S o l -  
s t i t i e n  oder der Sonnenwenden.

5 . §. E s  w ird  jetzt nicht n othw en d 'g  seyn , hier alle 
Beweise umständlich anzuführen, welche man für die K u 
gelgestalt der E rd e  gegeben hat. Sie folgen ans der allmähligen 
Y e rsc h w in d u n g  der unteren T h e i le  hoher G egen stände, von 

denen man sich entfernt; aus den E rsch ein u n g en , welche



uns die Gestirne darbiethen, wenn wir unsern Standpunct aul 
<ler Oberfläche der Ende gen Süd  oder N ord verändern; aus 
unsernjt.sogenannten Reiggn um  die W e l t ;  aus dem Schatten 
der Erde, bey den Mondesfms.ternissen; aus unmittelbaren 
M essungen ihrer Oberfläche, und endlich âus derAnalogie mit 
ändern ihr ähnlichen H im m c ls k ö r p e r n ^ P o p .  Astr. I. p. 5-) 

D iese kugelförmige E rd e  scheint, u n s ,  wegen der U n - 
ermessl'chkeit deasielumge.benden H im m e ls ,  in dem  M itte l
puncte desselben befestfg.etBu s,eyu , und m it dem H im m el 
-selbst eine concentrische Tvugel zu bilden , daher auch die 
meisten der oben erklärten Kpeise des H im m els  d o r t ,  wo 
ihre E ben en  d;e Oberfläche der E rd e  sch n eid en , ähnliche 
ivreise erzeugen , die m it denselben N ahm en  des Horizonts, 
Ä q u a to r s ,  Meridians u. f. bezeichnet, und zum Unterschiede 
m it  je n e n ,  die i r d i s c h e n  genannt werden.

ü. §. E b e n  so w en ig  werd'ep yvir uns bey der U ntersu
chung aufhalten, ob die tägliche B ew eg u n g des Him m els von 
O st  gen W e s t  um die ruhende E rd e  eine jjwihre B ew eg u n g 
desselben oder nur ein Schein ist, der durch die tägliche R o -  
tadon der E rd e  von W e s t  :gen Ost um  ihre A x e  entsteht, w el
che von der oben erwähnten W eltaxe  gleichsam nur e in T h e i l  
ist. In den blossen äussern E rscheinungen diesöfc B ew eg u n g 
liegt n ichts , was uns zu dgj? A n n ah m e der einen oder der 
ändern diesgj beyden H ypothesen vorzugsweise bestimmen 
könnte; vielmehr hängt diese W a h l ,  so lange wir bloss bey 
den äussern E rscheinungen stehen bleiben , allein von un
serer W il lk ü r  a b ,  wi-e w ir  denn auch in dem F o lg e n d e n ,  
w en n  auch nur der einfachem  Darste llung und des bisher üb
lichen Sprachgebrauches wegen, die Ausdrücke brauchen w er
d e n ,  w elche sich auf die B ew eg u n g des H im m els um die in 
dem Mittelpuncte desselben ruhende E rd e  beziehen. E s  ist 
aber bereits allgemein a n g en o m m en , und cs darf nicht weiter 
üfcrkannt w e r d e n ,  das5 die bloss scheinbare:,.Bevj$egung jdes 
H im m els  von O st  nach W e s t ,  von der wahren täglichen R o ta
tion der E rd e  m e i n e r  entgegengesetzten Richtung von W est 
nach O st  heryorgebracht wird. D ie  Bew eise  dafür folgen b e 
kanntlich aus der äussersten Unwahrsclnunlichkeit,  dass so 
v ie le ,  so grosse, und so sehr unter einander und von uns 
entfernte H im m elskörper sich mit jener allen gemginschaltli-
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ehcn Relgelmüssigkeit um fliesen, in Beziehung auf  sie , ganz 
unbedeutenden P unct der E rd e  bew egen sollen; aus der durch 
die Schwungkraft der Rotation entstehenden Abplattung der 
E rd e  an ihren beyden P o len ;  aus der Verschiedenheit der 
Pendullänge in verschiedenen Entfernungen von dern irdi
schen Äquator;  aus unmittelbaren Fallversuchen von hohen 
T hürm en , und endlich aus der Beobachtung m ehrerer,  uns in 
mehr als einer Beziehung verwandten G e s t irn e ,  die durch die 
uns sichtbare B ew eg u n g der Flecken au f  ihrer Oberfläche eine 
ähnliche Rotation  um  ih reA xe  verrathen. Die E in w en d u n g en , 

welche man gegen diese B ew eg u n g der E rd e  um ihre A x e  in 
früheren Zeiten gemacht hat, verdienen jetzt weder eine W i 
derlegung , noch selbst eine E rw ähn un g. (Pop. Astr. I. p. i o 5 .)

§.7 . G an z  eben so werden w ir  endlich auch m it der drit
ten der oben erwähnten Erscheinunge'n, m it  der jährlichen 
B ew eg u n g der Sonne von iVest nach O st  in einem K reise  
verfahren, in dessen M ittelpunct die E rde ruhen soll. Diese 
Erscheinung wird offenbar dieselbe s e y n , wenn auch die S o n 
ne r u h e n , und dafür die E rd e  in der Peripherie jenes K r e i
ses, der E c l ip t ik ,  jährlich’ einmahl von W e s t  nach O st  um 
die in dem Mittelpuncte diei>es Kreises“ stehende Sonne sich 
bewegen sollte. D ie  beynahe ungeheuretGrösse der Sonne ge
gen die E rde  m acht die letzte Voraussetzung sehr w ahrschein
l ich ,  und die durch diese Annahm e erhaltene Vereinfachung 
aller übrigen, sonst so verwickelten  Phänom ene unseres Son- 
nensystem'si so wie die A nalogie  mit mehreren ändern uns 
nahen H im m elskörpern , die sich ebenra!ls um die Sonne be
wegen , und endlich die bald zu erklärenden Erscheinungen 
der Aberration des Lichtes lassen über die Richtigkeit dieser 
Voraussetzung keinen Zweiüd mehr übrig$»(P. Astr. I. 122.) 
D a  überhaupt dieHJberzeugung von der täglichen B ew eg u n g 
der E rd e  um  ih r e A x e ,  und von der jährlichen B ew eg u n g 
derselben um  die Sonne schon längst ohne W iderstand , selbst 
ausser dem G ebieth e der W isse n sc h a ft , sich Bahn gemacht 
hat, so scheint es dem gegenwärtigen Zustande unserer K e n n t
nisse nicht m ehr angem essen, sich denIrrthüm ern verflosse
ner Jahrhunderte h in zugeb en , und von einer bereits lange 
als irrig erkannten M einun g sich nur allmähiig zu einer be
reits allgemein angenommenen W a h rh eit  zu erheben; ein 
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V erfah ren ,  welches wohl in die G es ch ic h te ,  aber nicht in 
das System der W issenschaft  gehört.

8. §. E h e  w ir  aber die mannigfaltigen V erb in du n ge n , 
welche die Gestirne m it den verschiedenen oben erwähnten 
K reisen  e iogehen, näher betrachten, wollen w ir  die vorzüg
lichsten derselben, zur leichtern Ü bersich t ,  sinnlich darzu
stellen suchen.

Sey also (flg. i . )  Z  der obere P ol des Horizonts H A R  
oder das Zenifh ; W der obere P o l  des Äquators A O Q  oder 
der W e ltp o l ;  L  der obere P o l  der E cliptik  P O E ;  fern erR , 
A  und H S ü d ,  W e s t  und W ord, und H Z R  der Meridian 
des Ortes der E rd e , dessen Zenith in Z ist. Z ieht man durch 
einen Stern S die grössten K reise  Z S a ,  N S b ,  L S c  nach 
der O rd n u n g  durch die P ole  Z ,  W u n d L ,  also in derselben 
O rd n u n g  senkrecht auf  H R ,  A  Q  und E P ,  so ist 

S a die H öh e des G e s t irn s ,
S Z  die Zenithdistanz,
S b  die D e c l in a t io n ,
S W  die Poldistanz in B eziehung auf den Ä q u a to r ,
S c die Breite ,
S L  die Poldistanz in Beziehung auf  die Ecliptik  ,
O N b  oder O b  die Rectascension od. gerade Aufsteigung, 
O L c  o d e r O c  die L ä n g e ,
R Z a  oder R a  das A z im u t  und 
E W B  oder Q  b der Stundenvviukel des Sterns 
E n d lich  ist Ö  der Frühlings - N ach tg le ich en p u n ct; der 

K re is  durch N  und O  der C o lu r  der Nachtgleichen ; H N  die. 
H ö he des W eltp o les  über dem Horizonte oder die P  o 1 l'i q-,- 
h e  des O r te s  der E r d e ,  dessen Zenith in Z i st ,  und der 
W in k e l  Q  O E ,  unter welchem  die E ben e der E cliptik  und 
des Ä q u ators  gegen einander geneigt s i nd,  die S c h i e f e  
d e r  E c l i p t i k .

Z u r  grösseren Bequemlichkeit w ollen  w ir  von den vor
hergehenden Grössen noch folgende Bezeichnungen einfiiii- 
rfcn , die w ir  auch im F o lg e n d e n ,  w en n  nicht das Gegen- 
theil ausdrück’ ich bemerkt w ir d ,  beybelialtcn.
Rectascension O b  =  a

Poldistanz in Bezi ?hung auf den Ä quator S N  =  p, 
D ec'ination  S b  =  9 0 —  p =  5 ,
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L än ge  ü c  =  X ,

Poldistanz in Beziehung auf die E cliptik  S  L  =  «■,
Breite S e =  go —  nr =  ß ,
Stundenvvinkel Q  b =  s ,
Zenithdistanz  S Z  — z ,

A z i m u t  R  a —  co ,
P olhöhe H N  =  f> und deren C o m p le m e n t , die Ä qua- 

torhühe N  Z  =  Q  R  =  f ,
Schiefe der E cliptik  E  O  Q  =  e,
g. §. O ft  ist es vortheilhafter, statt der dureh diese ver

schiedenen gtössten K reise  unmittelbar gebildeten D reyecke, 
diejenigen zu betrachten, welche 1011 den Polen dieser K reise  

gebildet werden.
Bezeichnet man die grössten K reise  A  V  Q ,  V  C B  und 

F D N  (hg. 2) in derselben O rdn un g durch (I),  (II)  und ( I I I ) ,  
und sind P, L  und G  nie P ole  derselben, so wird man zu
erst b estim m en , w ie  das Polardreyeck P L  G  von dem gege
benen D reyecke y  D  G abhängt.

D a  P ,  L  , G  d ie P ole  der drey erwähnten K re ise  s in d , 
so steht P R  auf A Q  sen krecht, und die W in k e l  von P R ,  
A  Q  und y  B m it A  P Q ,  so w ie  die B ogen y P  =  y ß  =  
y  Q ,  sind gleich go G rad e n .  E b e n  so steht

die Fortsetzung von L  P senkrecht au f  (I)  und (II)  
G P  - - - (I) und (III)
G L  - - - (II)  und (III) .

Aus derselben Ursache sind in den folgenden Dreyecken
die genannten W in k e l  und die ihnen gegenüberstehenden
Seiten gleich go G r a d e n ,  näm lich :

in dem Dreyecke y  L  P  die W in k e l  L  und P
D  G P  - - - G  und P
C G  L  - - - G  und L .

E b e n  so sind endlich folgende B ogen gleich go  G raden ,

nämlich der Bogen
y  D  fortgesetzt bis zu dem Durchschnitte der L P  m it (I)   ̂
y ß  -  -  - - - - - L P  mit (II) $

U B - -  - - - - - - G L  mi t  ( II )I
C N - -  - -  - - -  - G L  mi t  ( I I I )  S
D Q  - - - -  - - - - G P  mi t  (I)

D N  - - -  - - - -  - G P  mit ( I I I )  5
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I. N ennt man daher in dem D re ye eke  V  C D  die W in kel 
D nf C  =  A ,  Y C D = B ,  V D C  =  C 

und die ihnen entgegenstehenden Seiten 
C D  =  a ,  r f D ^ ß ,  Y C  =  y ;  

so folgt soiort aus dem V orh erg eh e n d e n , dass in dem Polar- 
dreyecke G L P  die W in k e l

L G P = a , L P G  =  J8 , G L P  =  i 8 o - y ,  
und die ihnen gegenüberstehenden Seiten

L  P  =  A ,  G L  =  B ,  G P  = 1 8 0 —  C  sind.
M a n  nennt aber

A  die Neigung der E ben en  (I) . (II)  ,

B  - - - -  ( I I ) . ( I I I ) ,
180 —  C  - - ( i J ( I I I ) ,

und eben so
a die D istanz des K n o te n s  der Ebenen ( I I ) .  ( I I I )  von dem 

K n o ten  der Ebenen ( I ) . ( I I I ) *  
ß  die D istanz des K n oten s der Ebenen (I) . (II) von dem 

K n o te n  der E ben en  ( I ) . ( I I I ) ,  
y die D istanz des K n oten s der E ben en  (I) . (II)  von dem 

K n o te n  der E ben en  ( I I ) .  (111) ,  
und die A uflösung des D reyecks fy > C I )  oder G L P  ze ig t ,  
w ie  diese Grössen A ,  B ,  C  und a , / 3 , y von einander ab- 
h'ängen.
I I .  N en n t man überdiess

(1 )  die E b en e  des grössten Kreises..A  tY > Q  -= (I) 1
( 2 )  -  -  - -  -  p y n ,
(3) - - - P Q R ,

und bezeichnet m an durch
A '  die Neigung der E bene I I I  gegen (3) ,
B '  -  -  -  - I I I  -  ( 2 ) ,

C' - - - II I  - ( r ) ,
und durch

a die D istanz des K n oten s der Ebenfeu ( I I I ) .  (II) von dem 
K n oten  der E ben en  ( I I I ) .  (3) ,  

ß ' die Distanz des K n oten s der Ebenen ( I I I ) .  (II)  von dem 
K n o te n  der E ben en  ( I I I ) .  (2 ) ,  

y die D istanz des K n oten s der Ebenen ( I I I ) .  ( II )  von dem 
K n o te n  der E ben en  ( I I I ) .  ( 1 ) ,  
so i: t G K B  =  A' und a C  =f§ a' ,
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R E C  =  B' und E C  =  ß ’,
N D Q  =  C ’ und C D = y'.

R enn t man daher z. B. die Grössen  A ,  B, y, also auch, 
nach I ,  die Grössen a, ß , G, so \ / r d  m an auch die Grössen 

A ',  a durch die Auflösung des D reyecks B N C ,
B ’,/3' - - V C E ,

C - - - - -  T C D
bestimmen , und dadurch die Abhängigkeit der Grössen A , 
B ',  C' und a\ ß\ ■/ von den in I. betrachteten Grössen A ,  B , 
C  und a ,  /3 , y angeben können. W i r  werden auf diese B e 
trachtung in der F o lg e  w ieder zurückkommen.

i
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V o r 1 e s u n g II.

Bestimmung der scheinbaren Orte der Gestirne a u f der Ober
flä ch e  des Himmels.

1 . § . D a  alle bisher betrachteten K re ise  des H im m e ls ,  
Almicantarat und Parallelkreiso au sgen om m en , sogenannte 
g r o s s t e  K r e is e ,  d. h. solche s in d ,  deren M ittelpunct zu
gleich jener der K ugelf läche  des H im m els  oder der E rd e , also 
a u c h ,  wegen der K le in heit  der E rd e  gegen die Ausdehnung 
des W e ltr a u m e s , das A u g e  des Beobachters ist ,  so bilden 
diese K reise  unter einander s p h ä r i s c h e  D r e y e c k e .  D ie  
Verbindungen dieser D reyecke geben zu verschiedenen P r o 
blemen Veranlassung, von denen w ir  hier die vorzüglichsten 
näher betrachten wollen.

2. §. Stellen w ir  uns ein Instrument v o r ,  welches aus 
zw ey  eingctheilten K r e is e n ,  einem vertikalen und einem h o 
rizontalen besteht.. W i r  werden unten dieses und ähnliche 
Instrumente und den Gebrauch derselben näher kennen ler
nen. B ringt man die E b en e  des vertikalen Kreises in die G e 
sichtslinie des G e s tirn s ,  und kennt man au f  dem horizon
talen Kreise den P unct desselben, w elcher  dem M eridian 
des Beobachters entspricht, so wird  man mit diesem Instru
mente die Zenithdistanz Z  und das Azimut, oo des Gestirns 
beobachten können. Bringt man aber den vertikalen Kreis  
selbst in die E ben e des Meridians, so wird man dadurch die 
Zeit des Durchganges der Gestirne durch den M eridian, oder 
die Zeit ihrer Culmination beobachten , und diese Zeiten mit 
denen einer Uhr vergleichen können.

5 . §. Ist dieses Gestirn  die Sonne, so wu'rd man dadurch 
jeden T a g  die U hrzeit  des Mittags haben, und so den Stand 
und G a n g  der U h r  für alle M itta g e ,  also a u c h ,  wenn die 
U h r  gleichförmig geht, für leucn zwischen diesen Mittagen lie

genden Augenblick  erhalten, oder man wird, da dadurch die
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A bw eichung (1er U h r  von der Sonnenzeit bekannt is t ,  diese 
w ahre  Sonnenzeit durch die U h r  selbst, wenn man ihre Cor- 
rection berücksich ig e t , erhalten. U m  dieses sogleich durch 
ein Beyspiel deutlich zu m achen, nehm en w ir  a n ,  dass man 
durch die erwähnten Beobachtungen erhalten habe:

Uhrzeit der Culm in ation  der Sonne.
T a g  I  - - - o1 3 ' i 5”,

I I  - - - o 3 2 7 ,
I I I  - - - o 3 39 ,
I V  - - - o 3 5 x ,

und dass man an dem zweyten T a g e  A b en ds um  «U 2 i '  3 7 “ 
U hrzeit  eine andere Beobachtung gemacht habe, deren w a h 
r e  S o n n e n z e i t  man sucht. D ie  U h r  gab an dem Mittage 
des zweyten T a ges  3’ 27” zu v ie l ,  oder ihre C o rrecn on  ge
gen wahre Zeit w ar  in diesem Augenblicke gleich — 3' 27” . 
Da ferner die U h r  in jedem Son n en tage , d. h. in der U h r 
zeit von 24’’ o ' 12” um 12" accelerirt, und da r1 e zvveyle B eob 
achtung um 4h 18 '10 '’ U hrzeit  nach dem zweyten Mittage an
gestellt wurde , so hat man

24ho’ 12” : i 2 ,' =  4 t 18' 10” : x" oder 
241’ : 12" = 4 ’’ 18' 10" —  x":  x" 

oder x =  2" 18.
D ie  Acceleration der U h r  zur Zeit der zw eyten  B eob  

achtung war also 5 '® " - } -  2". i 5 =  3 '29 '' i 3 ,  und man hat 
daher

U hrzeit  der Beobachtung 41 2 x' 3 7 ‘ '
C orre jt io n  der U h r  —  3 2 9 .  i 5 

W ah re Sonnenzeit der Beobachtung 4'’ 18 '7" .  85 
M an  sieht, dass diese wahre Sonnenzeit der Beobachtung 

nichtls-'anderes , als der Stundenwinkel der Sonne in dem A u 
genblicke der Beobachtung ist.

4- §• W i l l  man aber die-Uhr nicht nach der Sonne, son
dern , was in der T h a t  bequem er ist2, nach den Fixsternen 
regulircn , so wird  m a n ,  da die Zeit zwischen zw e y  näch

sten Culininationen eines Sterns um  nahe 3 ' 56" kürzer is t ,  
als die Zeit zwischan zw ey nächsten Gulminationen der S o n 
ne , welche letzte in dieser Zeit durch ihre eigene B ew eg u n g  
um nahe einen G rad  gegen Osten vorrückt, und daher spä
ter in den Meridian tritt —  so wird  man das Pendel der



U h r  so lange verkürzen , bis die U h r  zwischen zw e y  näch
sten Culminationen desselben Fixsterns nahe 24 Stunden zeigt. 
Stellt man dann d L  Zeiger der U h r  so, dass sie nahe o1 o' o" 
ge b e n ,  w en n  der F rühlin gspunct durch den Meric’ ian geht, 
so wird  diese U h r  nach S t e r n z c i t gehen, und man wird, 
w ’ e v o rh in ,  die Correction derselben gegen Sternzeit für je
den Augenblick  finden, wenn man aus den Beobachtungen 
die Uhrzeiten kennt, zu w elchen jeden T a g  die Culmination 
des Frühlingspunctes Statt hatte. M an  bemerkt auch h ie r ,  
dass unter dem W o r t e  „Sternzeit einer Beobachtung“ der 
Stundenwinkel des Frühlingspunctes in dem Augenblicke die
ser B eobachtun g verstanden wird. W i r  werden unten sehen, 
w ie  man diese beyden Z eu m asse ,  Sonnenzelt und Sternzeit,  
m it der grössten G enauigkeit  b estim m en , und wie man 
durch eine einfache R e chn ung jede dieser Zeiten in die an
dere verw andeln  kann. Hier ist es genug, die M öglichkeit 
dieser B estim m un g gezeigt,  und dje A r t ,  wie sie vorgenom - 
me.h w i r d ,  im Allgem einen angedeutet zu haben,

5 - §. Probl. T  le Polhühe 9 eines Ortes , die Zenithdi
stanz z und das A zim u t <a eines Gestirns für eine gegebene 
Z e it  ist aus einer Beobachtung bekannt: man suche den Stun
denwinkel s und die Poldistanz p und die Rectascension a 
des Gestirns für dieselbe Zeit.

1) das Gestirn  , so hat man in dem sphäri
schen D reyecke N Z S .

N Z  =  go —  9 = ij> ,  Z S  =  z ,  N S  =  p und 
Z N S  =  s ,  N Z S  =  i8 o  —  ca.

M an  findet daher nach den bekannten Vorschriften der 
sphärischen Trigon om etrie  die beyden Grössen s und p durch 
folgende Glcichungän.wsFinl. §. 3 .J  ̂ ' «5,

Sin s Sin p =  Sin cü S in z  ,
Cos s Sin p =  Gos.co.§in z Sin 9 -f- Cos z Cos 9 ,

Cos p = —  Cos co Sin z C o s  9 Cos z Sin 9.
D ie  Division der beyden ersten Gleichungen gibt den 

gesuchten W e r th  von s aus tang s ,  und die dritte G leichung 
gibt p. Ü b e rd :ess kann jede der beyden ersten Gleichungen 
zur P rüfung der R e chn ung und zugleich zur Entscheidung 
dienen, in w elchem  der vier Quadranten der Peripherie des 
Äquators die G rösse s genom men werden soll.
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N och haben wir keine Rücksicht auf die absolute Zeit 
der Beobachtung g e n o m m e n , die^uns, w ie v,ir  sogleich se
hen werden, zur Bestim m ung der dritten unbekannten G rösse 
a dienen wird.

Ist nämlich t =  E O = E N O  die bekannte Sternzeit 
der B eob achtun g, so hat in a n ,  w ie  man leicht sieht,

t  ■ 3. “ I — S ,

und da s bereits aus dem V orhergehenden bekannt ist ,  so 
findet man die R.ectascension a des Sterns durch die Glei* 
chung

a =  t —  s.
W en ige r  einfach wird  dieser letzte T h e i l  der Auflösung, 

wenn, statt der Sternzeit t, die Sonnenzeit  T  der Beobachtung 
gegeben wäre. N ennt man nämlich , analog m it  dem V orher
gehenden , S den Stundenwinkel und A  d le Rectascension 
der S o n n e, so is t ,  da die G leichung t =  a - j - s  für alle G estir 
ne gilt ,  auch für nie Sonne.

t =  A - f - S ,
also auch, wenn man beyde W e r th e  von t einander gleich setzt, 

a-J-s =  A  +  S.
D a  aber, nach dem Vorhergehenden , der Stundenwinkel 

S der Sonne mit der Sonnenzeit T  der B eobachtung gleichbe
deutend i s t , so findet man die Rectascension des Gestirns aus 

folgender G leichun g
a —  A  -[- T  —  s.

M an sieht daraus, dass m a n ,  w e n n ,  statt der Sternzeii,  
die Sonnenzeit der Beobachtung gegeben ist ,  auch noch die 
Rectascension A der Sonne für dieselbe Zeit kennen muss, um 
die Rectascension a des beobachteten Sterns zu finden. W ie  
man aber die Grösse A  für jeden gegebenen Augenblick  fin
den kann , werden wir weiter unten sehen.

I. B ey allen Aufgaben der praktischen Astronom ie ist es 
aber nicht ge n u g ,  die Aufgabe selbst nur überhaupt a u fg e 
löst zu haben , sondern man muss auch zugleieh die V e r 
hältnisse angeben , unter w elchen diese Auflösung für die 
A n w en d u n g günstig oder n ach th e ifg  ist. D a  nämlich in un
serem Falle  die gegebene G rösse y , z und oo des Probleme* 
aus B e o b a c h t u n g e n  abgeleitet sind, und Beobachtungen, 
wie alle M e n s c h e n w e r k e , auch w en n  sie m it  den vo llkom 
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mensten Instrumenten und mit der grössten Vorsicht ange
stellt w e r d e n , doch im m er noch , wenigstens kleinen F e h 
le r n ,  unterworfen s in d ,  so müssen alle die Fälle  sorgfältig 
vermieden w e r d e n ,  in w elchen diese F e h le r e in e n  vorzüg
lich schädlichen Einfluss auf  die gesuchten Grössen haben.

U m  daher zu finden, w elchen Einfluss die F ehler  d y ,  
d z ,  d 00 der als bekannt vorausgesetzten Grössen 9 ,  z , t» 
auf die gesuchte G rösse s und p haben , wird  man die vo r
hergehenden Gleichungen  in Beziehung auf diese Grösse dif- 
ferentiiren , w odurch m an erhält (Einl. §. 8)

d p =  d z Cos v —  d e > S in i 'S in z  —  d 9 Cos s ,  
d s Sin p =  d z Sin v-\- d -a Cos v Sin z +  d y  Sin s Cos p, 

w o  v der W in k e l  Z S N  des Vertikalkreises mit dem D e -  
clinationskreise ist.

M a n  findet diesen W in k e l  v durch folgende Ausdrücke

„ .  S in  s C o s a  S in  u  C o s  u
Sin V  ~   T-  =  57:-------------T-

S111 /. Sm p

Sin  a —  C o s  p C o s  z
C o s v  = --------  t---- ------Sin p Sm z

oder auch durch

n  rt . . Sil! 111 tfr st g m  =  Cos s Cotg 9 tg v r= ——-— 5—
S in ( i—111'

n   ̂ S i n  n tg  utg n =  Cos cb Cotg 9 t g v =   —
0 S m  (7 .+ n )

D iese  Grösse v ist für S t e r n e , die auf der Südseite des 
Zeniths culminiren, im m er kleiner als go°, und im dritten 
und vierten Quadranten von s ist für s'c v negativ. F ü r  die auf 
derNordseite des Zeniths culminircnde , oder für die Circum- 
polarsterne aber ist v ebenfalls im dritten und vierten Q ua
dranten von s negativ, und überdiess im ersten und vierten Q u a 
dranten zwischen 90° und 180% so w ie  im  zw eyten  und dritten 
Quadranten von s zwischen o° und go°. M an sieht aus diesen 
G leichungen z .B .  dass, we.ijn das Gestirn nahe am M eridian, 
also s nahe an o oder 180° ist,  ein Feh ler  d y  der P olhöhe den 
grössten Einfluss au f  p und den kleinsten auf s hat; dass s 
überhaupt desto schw erer mit Genauigkeit zu bestimmen seyn 

wird , je kleiner die Poldistanz p ist u. s. w.
I I  W o ll te  m a n ,  u m gekehrt, aus den Grössen 9 s und p



die Grössen  z und a> suchen , so hätte man die mit den vor
hergehenden analogen Gleichungen 

Sin w Sin z —  Sin s Sin p ,
Cos ca Sin z =  Cos s S in p  Sin 9 -—  C o s p  Cos 9 ,

Cos z =  Cos s Sin p Cos 9 -J- Cos p Sin 9 , 
und wenn man sie differentiirt

d z  =  d s S i n j ' S i n p - J - d p C o s v - | - d 9 C o s ü i ) ,  
d 00. Sin z =  d s  Cos v Sin p —  d p  Sin v —  d'9 Sin 00 Cos z. 
E x . : Sey s =  5 o°, p =  100” und 9 —  5 o° so ist

z =  65° 28' 7"- 2 , oj =  32° 46' 10'' 3 und 
v —  2o° 4 1 '  17". 7.

6. §. P robl. A u s  der Rectascen: ion a und der Poldistanz 
p eines Gestirns nebst der Schiefe der E c l ’ptik e ,  die L än ge  
% und d ieP oldistanz 1z desselben in Beziehung auf  die E c l ip -  
lik finden.

D iese Aufgabe reducirt sich auf die A uflösung des sphä
rischen Dreyecks N S L  (fig. 1) , w o  N  der P o l  des Äquators, 
L  der P ol der E cliptik  und S das Crestirn ist. —  W i r  w o l 
len daher zuerst die allgemeine B ezeichn ung dieses D re y 

ecks festsetzen.
W a s  die Seiten desselben betrifft, so ist o f f e n b a r N L = e ,  

N S  =  p und L S  =  ir. A llein  die W in k e l  S N  L  und S L  N 
fordern eine nähere Betrachtung.

W e n n  man den B ogen L N  übcr-N hinaus fortführt, so 
wird er zugleich senkrecht au f  die E cliptik  O E  und au f  den 
Äquator O  Q  S te h e n , und diese beyden K reise  in den z w e y  
Puncten schneiden, die beyde von dem Durchsclinittspuncte 
O  dieser Kreise selbst um  90 G rad e  entfernt sind. Daraus 
fo lg t,  dass, wenn man die Bogen L O  und N  O  zieht ,  der 
W in ke l  O L N  s o w o h l ,  als auch de?r W in k e l  L N O  eben
falls go G rade beträgt. —  Ist also das Gestirn S im ersten 
Quadranten der L änge oder Rectascension, so ist O  c =  O  L  c 
=  A,, also auch S L N — qo —  X;  und eben so ist O b  
=  O N B  =  a ,  also auch S N  L  =  qo -{- a

W e n n  aber S in ändern Quadraten der L än g e  oder der 
Rectascension liegt ,  scheinen die W in kel S L N  und S N L  
auch andere Bezeichnungen zu erhalten.

Ist z .B .  der S te r n S '  (fig. 3) im zweyten Quadranten der 

Länge oder dei R ectascen sion , so hat man



O  L  S' =  X , also N L S '  =  X  —  90 und O  N  S =  a , also 
L  N S' =  3 6 o —  a — 90. Tin dritten Quadranten ist eben so 
Ü L S "  =  A ,  also N  L  S"  =  X —  go und O  N  S "  =  a ,  also 

L  N  S " =  3 6 o —  a —  9 0 ,  
und endlich im vierten Quadranten O L S ' " — X, also 
N  L  S " '—  3 6 o +  90 —  X  =  90 —  X und O  N  S ' " =  a'", also 

L  N  S'" =  90 +  a — 56 o.
A lle in ,  w en n  man die beweglichen Bogen L S  und N  S 

um die E ndpun cte  L  und N der f e s t e n  L in ie  L N  sich 
drehen lässt ,  und die verschiedenen V erw an dlun gen  sucht, 
welche durch diese D rehung das sp h ärsch e D reyeck  L N S  
a n n im m t,  so ist o ffenbar, dass m a n ,  der nothwendigen 
Gleichförm igkeit  des Verfahrens wegen , diejenigen Seiten 
der beyden Bogen L N  und N S ,  die man in dem ersten Q ua- 
dranlen gewählt hat, auch durch alle übrigen Quadranten b(jy- 
behalten m ü s s e ,  um in d e r T h a t  i m m e r  d as  s e 1 b e D re y 
eck zu betrachten. Hat m an also, z .B .  als der Stern S im er
sten Quadranten w a r,  die in der fig. 3 b e z  e i c h  r i e t e n  i n 
n e r e n  Seiten g e w ä h lt ,  so werden diese bezeichneten Sei
ten für den zweyten und diitten Quadranten die ä u s s e r e n  
Seiten der Dreyecke L N S '  und L N S "  w e rd e n ,  und nur 11 
dem vierten werden sie w ie d e r ,  so wie in dem ersten , die 
inneren Seiten des Dreyecks L N S ' "  seyn. —  E s  gibt n äm 
lich zwischen je drey Puncten auf einer Kugelfläche im m er 
z w  e y  D reyecke , der ändern nicht zu erwähnen , nämlich 
erstens das D reyeck , welches man gewöhnlich zu betrachten 
pflegt,  und zweytens jen es,  dessen F läche  die F läche des 
ersten zur ganzen Kugelfläche ergänzt, und welches letztere 
man das Supplementardre,yeck nennen könnte. B eyde D rey
ecke haben zwar ganz dieselben S e i te n , aber die W in ke l  des 
einen sind die Ergänzungen der W in k e l  des ändern zu vier 
rechten W in ke ln .  D ie  sämmtlichen bekannten Ausdrücke de: 
sphärischen Trigon om etrie  bleiben aber, selbst in Beziehung 
auf  ihre Zeichen , ganz dieselben , wenn man auch in den
selben die Seiten a ß  y des Dreyecks unverändert lässt , und 
dafür die W in ke l  A ,  B ,  C  desselben in 36 o —  A ,  36o —  B ,  
56 o— C  übergehen lässt, £0 dass also alle jene F orm eln  eben 
so gut für das gewöhnlich betrachtete, als für das Supple- 
montardrcyeck gehören.
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D a  a lso,  wie die Zeichnung zfrigt, l'n dem zweyten und 
dritten Quadranten das Supplementardrcyeck genom men \Vgr- 
deti m u ss ,  um in der T h a t  im m er dasselbe D re ie c k  zu neh
m e n ,  so müssen wir die für diese beyclen Quadranten gefun
denen Ausdrücke der W in ke l  an L  u n d f N f ^ s t  von 36o sub- 
trahiren, um  die w a h r e n  Bezeichnungen dieser W in k e l  zu 
erhalten. E s  war aber im zweyten Quandraten 
N L S " = A —  90 und dessen Supplem ent 36o • + g o — A oder 

endlich go —  A., weil zw ey  W i n k e l ,  die nur um 36o° ’ er- 
sclneden s in d ,  als identisch betrachtet w % den . E b e n  so ist 
von L N S ' = 36o —  a —  90 das Supplement 90 +  a. Im  drit
ten Quadranten erhält man eben so für die wahren W erth e  der 
W in k e l  N L S "  und L N A "  die Ausdrücke go —  X und 90 
+  a. Im  vierten Quadranten endlich w u r d e  oben gefunden 
N L S ' "  =  360-+-90 — S ,  das heisst g o — X und L  IN S " ' =  go  
_j_a —  36o , o d e r ,  wenn man zu diesem Ausdrucke 060 ad- 
dirt, w odurch der W in k e l  selbst nicht geändert wird, L N S ' "  

=  go +  a.
W i r  haben daher a l l g e m e i n e n  w elchem  Quadranten 

der L än ge oder der Rectascension sich auch der Stern befin

den m ag,
für den W in k e l  an L  . . . . S L N  =  g o —  A ,  und
für den W in k e l  an N  . . . . S N L  =  go +  a.

N achdem  so die Bezeichnung für das D re ye ck  L N S  
(h 1) festgesetzt ist,  erhält man sofort durch die bekannten 
Ausdrücke der sphärischen Trigon om etrie  für die Auflösung 

unserer Aufgabe die Gleichungen (E in l.  §. 3)

Cos A Sin n =  Cos a Sin p ,
Sin A. Sin jt =  Sin a Sin p Cos e -J- Cos p Sin e ,
Cos jt =J —  Sin a Sin p Sin e -f- Cos p Cos e.
I.  CJm diese Gleichungen zur Öl^echnung mit Logarith

m en bequem er zu m achen, kann man einen Hülfstvinkef m 
so annehmen , dass man hat tang m  —  tg p Sin a , so ist 

tang a
tang A =  - J ^ r S in (m +  <0 ,

C o s  p
Cos tt =  n  '  Cos (m -f- e).

L o s  m K

Zur Prüfung der R e chn ung kann man sich der vorher
gehenden G leichung C o s  A Sin x  =  C o s a S in  p bedienen, die
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zugle ich  ze igt ,  in w e lc h e m  Q u a d ra n te n  die G r ö s s e n  A u u d  t z  ge

n o m m e n  w e r d e n  m ü s s e n ,  da -  nie grösser als i 8 o ° s e y n  kann.

I I .  U m  zu  u n t e r s u c h e n ,  w e lc h e n  E in flu ss  F e h l e r  in a ,  

p  un d  e a u f  die daraus b e st im m te n  W e r t h e  v o n  X u n d  tz ha

ben  , w ir d  in an  d u r ch  die D if feren tiat io n  der v o rh e rge h e n d en  

G l e i c h u n g e n  pi;halten

d T i =  d p Cog }/-J-d a S in  17 S in  p -j-  d e Sin X , 

d A . S i n p  =  —  d p  S in  37 - j - d  a C o s  17 S i n  p -J-d e C o s  t z  C o s  A., 

w o  37 der W i n k e l  L S N  des D e c lin a t io n s k re is e s  m it  dem  

B re iten k re is e  ist. M a n  findet a b er  diesen  W i n k e l  17 aus den 

G le ic h u n g e n
C o s a S i n e  Co s  X S i n e 

S i n n —   g  =  ,
' S i n  71 S i u p

Coti» e S in  p +  C o s  p  S in  a C o t g  e S in  31 —  Co s 31 S in  X
C o t g i 7 =  -  C()sa J  ^  ‘

I I I .  E b e n  so w  rd m a n  , w e n n  m a n  die R e ctasce n sio n  

a' und die P o ld is t a n z  p ' des Z e n ith s  Z  ffig. 1 )  k e n n t ,  die 

L ä n g e  A' u n d  P o ld is ta n z  t z '  desselben gegen die E c l i p t i k  be

s t im m e n .  E s  ist aber die R e c ta s c e n s io n  do srZ en i 'hs  für jeden  

ge ge b en en  A u g e n b l ic k  g le ich  der S t e r n  z e i t  t dieses A u g e n 

b lick s ,  u n d  die P o ld is ta n z  des Z e n ith s  ist g le ich  N  Z  =  g o  —  9. 

M a n  h a t  d aher die G le ic h u n g e n

C o s  A  Sin 7t '' =  C o s  t . C  os 9 ,

Sin  X  S in  * ' =  S in  t C o s  9 C o s  e -J- Sin  9 Sin  e ,

C o s  —  S i n  t C o s  9 S in  e -|~ S in  9 C o s  e.

-y.§. U m  eben so aus A., tz und c die Grössen  a und p zu 
finden , hat m an

C o s  a Sin  p =  C o s  A S in  tz ,
Sin  a Sin  p =  S in  A S in  x  C o s  e —  C o s  t z  Sin  e ,

C o s p  =  S k t A  Sin  tz S i n  e - ( -  C o s  tz C o s  e , 

o der  b e q u e m e r  für  L o g a r i t h m e n  

tg n =  tg  t z  Sin A ,

l § a =  ’
C o s  TZ

C o s  p =  "Tr C o s  (n  —  e).
r  C o s  n v '

Z u r  B e u rth e i lu n g  der F e h l e r  aber  i s t ,  w ie  z u v o r ,  

d p =  d tz  C o s  37 —  d A Sin  37 Sin tz  —  d e  Sin a , 

d a . S i n p  =  d 3r Sin  37 -J- d A C o s  37 Sin t z  —  d e  C o s  a C o s p , 

w o  37 die v o r ig e  B e d e u tu n g  hat.



E x. X  —  i 2 g ' 58 ' 5o ' g ,  ä =  j o 4° 58 ' 16" 6 u n de =  23° 27 '42". 6 
g ib ia  =  i 2 8 ° 7 ' 5 7 " . g , p = 8 6 n3 6 '2 6 " . 7 u n d r / =  — i 4°44' 54"-6.

8. §. F iir  die S o n n e  werden die vorhergehenden A u s 
drücke einfacher, wenn m a n ,  da sie sich in der E ben e der 
E cliptik  b ew eg t,  die G ie s s e  ?r gleich go° setzt. M a n  erhält 

so die Gleichungen
tg a =  Cos e tg X  und tgi; =  tg e Cos X ,

Cos p =  Sin e Sin X  Sin j/ =  Sin e Cos a ,
C otg  p —  tg e Sin a ,

C o s  X  =  Cos a Sin p.
Bezeichnet* endlich L  die L än g e  der E r d e , w ie  sie aus 

dem Mittelpuncte der Sonne gesehen w ird , so ist L  =  180 + X  

oder auch X  =  180 -f- L .
g. §. D ie  D r e ie c k e  N Z S und L N S  biethen noch m eh 

rere andere P roblem e d a r ,  von welchen w ir  einige der vor
züglichsten , da sie in der A n w en d u n g selten Vorkom m en, 

nur kurz anzeigen wollen.
I.  Sind die Grössen p ,  z und f  gegeben , so findet inan 

s und üo durch die G leichungen
C o s  z  —  S i n  9 C o s  p

O o S  S  ~ C -  ^  1C o s  9  b in  p

S i n  9 C o s  z  —  C o s  p
Cos cd =   7; .

C o s  o  b*n z

I I .  Sind die Grössen s, z und p gegeben, so findet man 

w und f  aus den Gleichungen
S in  s S in  p

Sin co =  — — 7bin z
C o s  x  C o s  z

tg x =  Cos s tg p und Sin (?  +  x) =  Cos p •

I I I .  A u ch  kann man die G leichungen  des §. 5 und 6.1 
unter einander verbinden, und dadurch u n m i t t e l b a r  die 
Lage eines Gestirns gegen die E cl ip t ik  su c h e n , w en n  die 
L a g e  desselben gegen den H o -izo nt gegeben is t ,  und u m ge

kehrt. r
Setzt man näm lich in den drey ersten Gleichungen des 

§. 5 . die Grösse s = t  —  a ,  w o  t die Sternzeit der Beobach
tung is t ,  und löst man dann die Ausdrücke Sin (t —  a) und 
Cos (t —  a) a u f ,  so gehen diese G leichungen in  folgende 

über:
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Cos a Sin p =  A  Sin t +  B Cos t- 
Sin a Sin p =  — A  Cos t -J- B Sin t ,

Cos p =  Sin 9 Cos z —  Cos 9 Sin z Cos co, 
wo der Ivürze w eg en  gesetzt wurde 

A =  Sin oo Sin z und 
B  =  C o s  co Sin z fiin 9 +  Cos z Cos 9.

Substituirt man aber diese Ausdrücke von Cos a Sin p ,  
Sin a Sin p und Cos p in den drey Gleichungen , welche in 
§. 6. unmittelbar von N . I  hergehen , so hat man, wenn man 
noch weiter abkiirzend

C  =  —  Cos co Sin z Cos 9 +- Cos z Sin 9 
se tzt ,  folgende A usdrücke:
C o s  X-Sin 7t =  A  Sin t-J- B  Cos t ,
Sin k  Sin it =  —  (A  C o s  t —  B Sin t) C o s  e +  C  Sin e ,

C o s  7t —  (A  Cos t —  B Sin t) Sin e +  C  Cos e , 
und d’ ese G leichungen geben die Grössen ül und n aus co, z, 9 
und der Sternzeit t.

I V .  Dieselben Ausdrücke kann m anjen dlich  auch auf 
folgende m erkwürdige Art finden.

- Bestimmt man den O rt  des G estirn s  gegen den Mittel- 
punct der E rd e  durch drey unter einander rechtwinklige 
Coordinaten x y  z ,  von welchen x in der M ittagslin ie ,  und 
die E b e n e  der x y  in dem Horizonte liegt, so hat m a n ,  
wenn man die E ntfern ung des Gestirns von der E rd e  gleich 
der E in h eit  voraussetzt.

x =  C o s  00 Sin z , 
y  —  Sin co Sin z , 
z =  C o s  z.

D e n k t  man sich durch die A xe  der y  eine E b e n e ,  w e l
che gegen die E b en e  des Horizonts um den W in ke l  90 —  9 
geneigt is t ,  so ist diese neue E b en e  der Ä q u a t o r .  N im m t 
man dann die rechtwinkligen Coordinaten x' y' z ' ,  welche 
ebenfalls die L a g e  des Gestirns gegen den Mittclpunct der 
E rd e  in Beziehung auf den Äquator bestimmen sollen , so, 

dass x ' im  M eridian u n d x 'y '  in der E b en e  des Äquators hegt, 
so hat man

x' =  x Sin 9 +  z C o s  9,

y = y , _
z' =  z Sin 9 —  x C o s  9.



Verrückt man die A xe  der x' im Äquator s o ,  dass die 
neue A x e  der x" in der L in ie  der Nachtgleichen und x "  y" 
noch in der E b en e  des Äquators liegt, so ist, wenn t die Stern
zeit bezeichnet,

x" =  x' C o s t - f - y  Sin t , 
y "  =  x' Sin t — y ' Cos t , 
z"  =  z'.

V errückt man endlich die E be n e  der x"  y"  s o , dass x'"  
noch im m er in der L in ie  der Nachtgle c h e n , aber x '"  y " ' i n  
die E ben e  der E cliptik  k ö m m t, und daher z'"  a u f  der E c l ip -  
t.k senkrecht s te h t , so ist 

x '"  =  x " ,
y '"  =  z' Sin e +  y"  C o s  e ,  
z '"  =  z C o s  e — ~y'jSin e.

Überuiess hat man auch
x'"  =  C o s  il Sin f f , 
y '"  =  Sin A-Sin ff, 
z" ' =  C o s  ff.

E lim in irt  man aus diesen fü n f  System en, deren jedes 
drey Gleichungen enthält,  die z w ö l f  Coordinaten x y z . . . .  
x ' " y " 'z " ' j  so erhält man

C o s  A, Sin ff =  Sin w Sin z .  Sin l -f-
(C o s  ca Sin z Sm 9 -J- C o s  z C o s  9) C o s t ,

Sin X Sin x  —  — • Sin ca Sin z C o s  e. C o s  t
+  ( C  os z C os  9 +  Sin z Sin 9 C o s  ca) C os  e : Sin t 
- f - (C o s  z Sin 9 —  Sin z C o s  9 C o s  ca) Sin e ,

Cos ff =  Sin ca Sin z Sin e . C o s  t
—  (C os z Cos 9 - j-S in  z Sin 9 C o s  ca)Sin e .S in  t ,
-f- (Cos z Sin 9 —  Sin z Cos 9 Cos ca) C o s e  , 

und diess sind dieselben G le ic h u n g e n , w elch e  w ir  in Nr.
II I .  erhalten haben. Setzt man in :hnen e : = o  und 1 = 9 0 ° ,  
X = g o  —  s und 5r =  p ,  so erhält m an die Gleichungen des 
§. 3 . , welche s, p durch ca, z un d  9 geben. Setzt man aber in 
diesen allgemeinen Ausdrücken 9 =  90 , ca =  s und z =  p , 

so erhält man
C os X Sin ff =  Cos ( t —  s) Sin p ,
Sin X Sin ff =  Sin (t —  s) Sin p Cos e Cos p Sin e ,

Cos ff =  —  Sin (t —  s) Sin p Sin e -J- C o s  p Cos e , 
welche Gleichungen mit denen des §, 6 übereinstimmen.

I *2
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V o r l e  s u n g  III.

S o n n e n z e i t  u n d  S t e r n z c i t .

§. 1.  ]M an suche die wahre Sonnenzeit T  der Culmina- 
tion eines G e s t irn s ,  dessen L a g e  am H im m el gegeben ist.

Sey a die bekannte Rectascension des G estirns und 0  
die Rectascension der Sonne für den M ittag des gegebenen 
T ages und d a ,  d 0  die ebenfalls bekannte V eränderung d ie
ser Grössen  zwischen den zw ey  nächsten , die Culm tation 
des G estirns einschliessenden Mittagen , alles .n Ze’ t oder so 
ausgedrückt, dass 24  Stunden gleich 5 6 o G r a d e n ,  also eine 
Stunde gleich i 5  G raden  ist. (Zur V erw an dlun g des Bogens 
in Zeit und umgekehrt dient die T afe l  I I I .  und I V .  am E n 
de des W erkes.)

N im m t m a n ,  w ie  hier vorausgesetzt werden k a n n ,  die 
Ä n derungen d a und d 0  gleichförm ig an , so w ird  für dii
gesuchte Zeit T  der Culmination des Gestirns seyn : die Reet-

da
ascension des G estirns a ' =  a - f - T  ~  und die der Sonne 0  

d 0
=  O + T .  "2  ̂ D a  aber die Sonnenzeit gleich dem Stun

d enw inkel der Sonne i s t ,  so hat man T =  a' —  0 ', oder 
w en n  man in di sem A usdrucke die vorhergehenden W erth e  
von a' und 0 ' substituirl, für die gesuchte Sonnenzeit T  der 
Gulminati«n des Gestirns

__ 24y  — Q )  _  a ~ O
24- t - ü Q  —  da l  +  i . ( d 0 — d a ) ’

für die Zeit der  nächstfolgenden Culm ination  des Gestirns 
hat man eben so

( a + d « — © —  d©.)- 
24  +  T '  =  24  +  ,  j_ (d 0  _  d a) ’ 

un d  daher die Sonnenzeit  zwischen zw ey  nächsten Culmina-
tionen des Gestirns gleich 24  +  T ' — T  oder gleich 

 24______

» + 74((ir©|—  da).



G e h t  das Gestirn  in seiner eigenen Bew egung von O s t  
nach W e s t  oder r ü ck w ä rts ,  so ist d a  negativ, und für F i x 
s tern e, die keine eigene B ew eg u n g haben , ist d a =  o.

Ex. Den 2o. M a y  i 83 i ist 0  =  3 ''45 ' 45" . o  und d ©  =  
o1’ 3 ' 5g". 6. F ü r  M erkur aber ist an demselben T a g e  a =  4h 23 ’ 
und d a =  —  o ' ^ ’- Bringt man alle die Zahlen a u f  Stunden 
und T h eile  vo n  S tu n de n , so findet man für die Sonnenzeit 
der Gulmination Merkurs an diesem T a g e

0 02083   h d / ’Z  ti T ' r*" d__ -------------. =  o . 617400 =  oh37 2 .6ö
1 + 0  i3322 

24

2. §. V iel einfacher w ird  die Auflösung dieser A u fg a b e ,  
wenn man nicht die Sonnenzeit T ,  sondern die Sternzeit t 
der Culmination eines G estirns sucht. Ist nämlich a d ie R e c t-  
ascension dieses Gestirns und s der Stundenwinkel dessel
ben , so hat man (S. 25)

t ^  a -f* s j
und da für die C ulm ination  s =  o is t ,  so hat m a n ,  wenn 
das Gestirn unbeweglich oder a u ch ,  wenn a die Rectascen- 
sion desselben für die Zeit der Culm ination  selbst ist

t =  a

oder die Sternzeit der Culmination eines Gestirns ist gleich 
der Rectascension des Gestirns für dieselbe Zen

3. §. Diese beyden Ausdrücke von T  und t werden uns 
ein einfaches Mittel verschaffen, eine gegebene Sternzeit in 
die ihr entsprechende Sonnenzeit und umgekehrt zu verw an 
deln , eine A ufg abe, die für die practische A stro nom ie  von 
dem grössten Nutzen ist.

N ach den Beobachtungen beträgt die Zeit, während w e l
cher die Sonne zweymahl in dasselbe Ä q uino ctium  tritt, oder 
das t r o p i s c h e  S o n n e n j a h r  365.242255  Son nen tage, 
in welcher Zeit also die Rectascension der Sonne 11m volle 
56o G rade zugenom m en hat. N ehm en  w ir  an , dass diese 
Zunahme der Rectascension durch das ganze Jahr g l  e i c h -  
f ö r m i g  Statt h a b e ,  so folgt daraus, dass die Rectascension 
der Sonne in einem Sonnentage um  

36o°

365 .242235 ~  0 ' 
zunehmen w ir d ,  und Zahl auf Zeit gebracht, oder

T *
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durch j 5  divid irt ,  i s p e s ,  welche \ i r  oben durch d 0  be
zeichnet haben , so dass man also hat

o°. 0856472 
d Q  =   —  =  oh. 06570981,

oder endlich

J  S i  1  1

24 ~  ° - oo27*79 —  365.242255 ‘

2
Setzt man daher der K ü r z e  wegen m , und nimmt

man für Fixsterne d a =  o an , so ist unsere vorhergehende 
G leichun g

a  — ©
T  =  — :—  o d e r ,  da a =  t w a r ,

und diese G le ic h u n g w ird  uus die S o n n e n z e i tT g e b e n ,  wenn 
die Sternzeit t bekannt i s t ,  und umgekehrt.

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

T  =  ! _jlm ’ woraus fo lg t ,  dass der m ittlere Sonnentag 

8 6 4 o o ( 'i - f -m )=  86636.55456 Sternzeitsecunden h a t ,  und dass
86400 r

d erSterntag  —  ~ =  8 6 1 6 4 .o g i 33 Sonnentagsecunden h a t ,

und dass endlich das Sonnenjahr oder 365 . 242255 Sonnen
tage gleich 365 . 242255 ( 1 + m )  =  366 . 242255 Sterntage ist, 
oder dass nach der B een oigun g ei les jährlichen Umlaufs 
der S o n n e ,  der Fixstern genau einen täglichen U m la u f  mehr 
gemacht h a t ,  als die Sonne. (Zur bequemeren V erw an d lu n g  
der M inuten  und Secunden in G rad e  oder Stunden und in 
ganze T a g e  sehe man T a f .  V .  und V I . )

4. §. M a n  kann diese Gleichungen zu ihrem b equ em em  
Gebrauche auch so stellen

t =  ©  - ) - T  +  n a T  und )

I ’

oder in Zahlen

t =  © - | - T  + 0.0027379 T  und ^

T  =  t — ©  —  0.0 027304 (t —  O )  \ ’ ,



und in diesen Ausdrucken bezeichnet 0  die Rectascension 
der Sonne für den M ittag des gegebenen T a g e s ,  T  die S o n 
nenzeit und t die ihr entsprechende Sternzeit an demselben 
T age.

I. Z w ar  ändert die Sonne ihre Rectascension durch den 
L a u f  des ganzen Jahres keineswegs g le ic h fö rm ig , w ie  w ir  
oben vorausgesetzt h a b e n ; aber die Unterschiede ihrer tägli
chen Änderungen sind nur gering, und w ir  w erden erst spä
ter die Mittel kennen lernen , darauf Rücksicht zu nehmen. 
Hier wollen  w ir  jene in Rectascension gleichförmig fort
schreitende Sonne die m i t t l e r e  S o n n e  und ihre Stun
denwinkel die m i t t l e r e  Z e i t  n e n n e n ,  zum  Unterschiede 
der w a h r e n  S o n n e n z e i t ,  w elche B enenn ung v i r  für 
die Stundenwi kel der wahren, in der E cl ip tik  und zwar in 
derselben sich ungleichförmig bewegenden Sonne aufbewah
ren werden.

5 . §. M an sieht, dass die Berechnung der zw eyten  G le i 
chung in § .4  durch eine kleine T a fe l  sehr erleichtert w ir d ,  
welche

für jede Stunde die Zahl o1 . 0027304 =  9 " . 82g , 
für jede M in ute  - o " . i ö 4 ,
für jede Secunde - o " .o o 2 r] gibt.

Ja dieselbe T afe l  wird sich auch für die e r s t e  G le i
chung in §. 4 anwenden lassen . wenn m an b em erkt ,  dass

m
für ju =   diese G le ich u n g die F o r m  a n n im m t,

“  m + 1  0

t =  O H - T + j a T  - j ' / i . / i T + ^ - f i 1 T--(-,

so dass m a n , wenn man die Sternzeit aus der mittlern Zeit 
su c h t ,  nebst der durch die Tafe l  gegebenen R edu ctio n  f i T  
für T  nur noch die durch dieseloe T a fe l  gegebene R e d u c 
tion p  T  für /r T ,  und die /i 3 T  für fi T  u. f. suchen darf.
M . s. T a f.  V I I .

E x .  Sey für den i 3. Sept. 1827 die Sternzeit t =  l o ^ ß '  
17"  23 gegeben: man suche die mittlere Sonnenzeit T ,  F ü r  
diesen T a g  ist die Rectascension der mittleren Sonne im A u 
genblicke der C ulm ination  dieser mittlern Son n e in W ie n  
gleich 0  =  u i  26' 3 7 " .  61. M an  hat daher nach der zweyten 

Gleichung in §. 4
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t =  i o ^ ö  1 7 " .2 3  
0  =  »i  26 37 .6 1  

23 2 i  39 .62

R e d  3 49 -63
T  =  23 17 49 *99 

D ie  T a fe l  V I I .  g ibt:
für  23h. . .  3 ' 46". 08 

2 l ' . . . 3 .44
39 ” . 6 . . . . 0  . 1 1  

5  4 9 -6 3
Ist  aber umgekehrt diese mittlere Z e it  T  =  23'117' 5o"oo 

gegeben , so hat m an nach der letzten G leichun g 

T  = 23* i 7' 5o ' ' .o o  

R e d   5 4p *62

2.3 21 5g  .62 
O  . . 11  26 37 .6 1

t =  10 48 17  .23  w ie  zuvor.

3 46 .0 8 
2 .7 8  

o .  14

38

3 49 .00 

0.49
o . i 5

3 49 .6 2.
D ie  Rectascension der mittleren Sonne aber findet man 

aus deiselben T a fe l  auf folgende A r t :

1 8 2 7 . . . .  i S 11 37' 28". 01
o S e p t  i 5 58 2 . g 5

i 3 . . . .  o 5 i  i 5 .22 
N u t a t . . . .  + 0  .65

11 26 46 .83 
R ed. a u f  W ie n  — g .22

0  =  11  26 37 .61 
D ie  kleine Colum ne der N u t a t i o n  w ird  erst unten 

erklärt werden.



M a n  findet sie fdr jeden T a g  des Jahres s o :
D e r  i 3 . September ist der o .7 o t e  T h e i l  des Jahres.

1 8 2 7 . .  .N u t a t io n - f -o .8 5 . . . jäh rl.D ifferen z 0 .2 8  
(o .  70) (o. 28) = 0 . 2 0

Nutat. . . 0 .65  w  : zuvor 
Alles  Ü brige der T a le l  ist für sich klar. A u c h  lässt sich 

kürzer d e r W e r th  von © für jeden M ittag aus den sogenannten 
astronomischen E phem eriden  nehmen.

Dieselbe T a fe l  w ird  sich endlich auch anwenden lassen, 
um  ein blosses in mittlerer Zeit gegebenes Intervall in Stern
z e it ,  und u m gekehrt, zu verwandeln. Ist  z. B. die Sternzeit 
8 b4o ' 3o". 1 gegeben, so hat man

Sternzeit 81 4 0 '3o " .  1 1' i 8’’ .64
1 25 .2 7  , , . . . 6  .55

o .08

59

Mittl.  Zeit 8 39 4 - 8 3
1 . 25  .2 7 .

U n a  ist diese mittlere Ze.t gegeben, so hat man 
Mittlere Zeit 8 3 g 4-83  1 18 64

1 2 5 . 2 7 .................... 6 .3 9

Sternzeit 8 4o  3 o . i o  w ie zu v or:  o . o i

2 5 . o 4 i

o . 16  

0 .0 7

1  2 5 . 2 7



V o r l e s u n g  IV.

A u f -  u n d  U n t e r g a n g  d e r  Ge s t i r n e .

i.§.W ir erhielten oben (S. 27) die G leichung
Cos z =  Cos s Sin p Cos y  -f- Cos p Sin f .

F ü r  den A u f-  oder Untergang des Gestirns ist z =  o, also 
auch C o s s  —  —  t g y C o t g p  oder

C os  (180 —  s) =  1
v '  tg I>

w o  also s den Stundenwinkel des auf- und untergehenden G e 
stirns oder die Zeit ausdrückt, w elche zwischen der C u lm i
nation und dem A u f-  oder Untergange des Gestirns enthalten 
ist. M a n  nennt diese Zeit den h a l b e n  T a g b o g e n  des G e 
stirns. W i r  wollen ihn d u r c h s  b eze ich n en , so dass man hat

tg  O
C os (180 —  S) =  ~— . 

v t g p
K e n n t  man also die Zeit der Culmination eines S terns, 

so w ird  man von ihr die Grösse S subtraliiren, um  die Zeit 
des A ufgan ges,  und zu ihr S addiren , um  die Zeit des U n 
terganges des Sterns zu erhalten.

E x. In dem vorhergehenden Beyspiele (S. 35) war für 
M e rku r  die Sonnenzeit der Culmination ol 37 3“. E s  ist aber 
für jenen T a g  die Poldistanz M erkurs p =  68° 33 '. Nim m t 
man daher f  = 4 8 °  12' so ist

log f g f  =  0.04861 
l o g t g p =  0 .4 0 5 7 1  

9 .64290 
180 —  S =  63° 56 '

S =  1 16 0 4 oder nach T a f.  I I I  in Zeit S =  7 h 44' 16"
Culmination o 37 3 

Sonnenzeit des Untergangs 8 2 i  19 Abends 

des Aufgangs 16 02 47 oder

4 52 47 Morgens.



E b e n  so w ürde man die Sternzeit des A u f - u n d  U n ter

ganges Merkurs erhalten, w en n  man in dem V orh erg eh e n 
den statt der Sonnenzeit ol 0 7 '3 ' der Culmination, die Stern
zeit der Culmination d. h. die Rectascension a =  4I,23 ' M e r 
kurs setzt (S. 35). F ü r  die Sonne endlich 'st S zugleich di 

Sonnenzeit ihres Unterganges und 2 t±h —  S die des Aufganges.
2.§. W i r  wollen  nun die erhaltene G le ich u n g

tg  O
C o s ( i 8 o ^ - S ) =  — 1 

. *8 P
und die aus ihr folgenden Um stände des A u f-  und Untergan
ges der Gestirne näher betrachten.

I. Zuerst ist k la r ,  dass, w en n  p klt ner als g o ° i s t ,  S 
grösser als go° seyn w ir d ,  und u m g e k eh rt ,  so lange 9 posi
tiv ist,  d. h. dass Sterne über dem Äquator für uns länger 
ü b er ,  als unter dem H o rizo n te ,  und dass Sterne unter dem 
Äquator länger un ter ,  als über dem Horizonte bleiben. p =  

go° gibt S =  go oder ein Stern im Ä q uator  bleibt für alle 
Orte  der E rd e  eben so lange ü b e r ,  als unter dem Horizonte. 
Ist dieses Gestirn die S o n n e , so werden für u n s , für die 
B ew ohn er der nördlichen H em isphäre, die T a g e  in unserem 
S om m er (w o p go) län ge r ,  und in unserem .W inter (w o 
p ) > g o )  kürzer seyn ,  als die Nächte, F ü r  die B e w o h n e r  der 
südlichen Halbkugel (w o 9 negativ ist) ist aber ihr T a g  län
ger,  w en n  der unsere kürzer i s t ,  oder sie haben S o m m e r ,  
wenn w ir  W in te r  h ab e n , und umgekehrt. I m  F rü h lin g  und 
Herbst aber ( w o p  =  go ist) haben a l l e  B e w o h n er  der E r d e  
T a g  und Nacht gleich.

II .  Ist p = 9 ,  so ist S =  i8 o ° o d e r  das Gestirn geht nicht 
m eh r a u f  und unter, sondern berührt nur in seiner untern 
C ulm ination  den Horizont. F ü r  die Sonne ist diess der A n 
fang der Jahreszeit ohne N a c h t , w o  die Sonne im m er  über 
dem H o rizon te  b le ibt,  und zw ar  so lan g e ,  als p 9 ist. 
D a  die Schiefe der E cliptik  e =  23° 28' b eträgt, so ist die 
Poldistanz p der  Sonne im m er zwischen den G renzen b6° 32 
s = g o —  e und n 3° 2 8 ' =  go +  e enthalten. D ie  B e w o h n er  
der E r d e , für w elch e  die Son ne nur einen T a g  im Jahre 
nicht a u f  und, nur einen nicht untergeht, haben eine nörd
liche oder südliche P olh öh e , die gleihü go  —  e is t ,  und sie 
sind die B ew oh n er  der beyden P olarkreise , die von den P o 
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len des Äquators um die Grösse e entfernt sind. D ie  noch 
näher bey den Polen wohnen, haben in ihrem Som m er (w o 
g o — p und <p gleiche Zeichen haben) die Sonne desto mehr 
T a g e  ununterbrochen über, und in ihrem W in te r  desto län
ger unter ihrem  H o rizon te ,  je näher sie selbst den Polen 
stehen. F ü r  sie ist die kleinste m ittägliche Zenithdistanz 

z =  f  —  e ,
w ie  m an aus der ersten G leichun g des §. 1 findet, w en n  
man in ihr s = o  und p =  g o —  e setzt, also desto grösser, 
oder die Sonne steht selbst^in der M itte des Som m ers desto 
t iefer, je grösser die P olhöhe f  oder je naher der Beobach
ter bey dem P o le  ist. F ü r  den Polarkreis ist <j> =  go e , 

also z =  go —  2 e =  43” 4" un<  ̂ für den P o l  selbst ist f  =  go, 
also z =  g o — e =  66°52 '. F ü r  den B ew oh n er  des Poles ist 
5>.= g o 0, also w ie  aus der ersten G le ic h u n g des §. i .  fo lg t,  
z — p oder die H ö h e  der Gestirne bleibt durch den ganzen 
T a g  unverändert, so lange ihre Poldistanz sich nicht ändert: 
sie bleiben sichtbar, so lange p -< (go  is t ,  und w erden un
sichtbar, w en n  p > g o  wird. F ü r  den B ew oh n er  des Ä q u a 
tors aber ist y  =  o ,  also für alle Gestii ne S =  go oder sie 
sind alle eben so lange über als unter dem H o rizo n te ,  weil 
ihre Parallelkreise von dem auf  ihnen senkrecht stehenden 

H orizon te halbirt werden.
I I I .  Ist  S' der halbe N a c h t b o g e n  oder das C om p le-  

m ent von S zu i8o°, so hat man S =  180 —  S'. Substituirt man 
diesen W e r th  von S  in unserer G h i c h u n g ,  so erhält man

C o s f i S o  —  S ) = 7  9 und
 ̂ '  ‘ S P

£ I' Eb-C o s b  = - T
t g p

G ib t  man in diesen beyden Gleichungen  der Grösse 
l> gle iche , aber entgegengesetzte. W e r t h e ,  so erhält man 
C o s ( i 8 o — S ) = — C o s S 'o d e r  S =  S ' d .h .  d e r T ag b o g e n  ei
nes O rtes derO berfläch e  d e -E r d e  im Som m er ist gleich dem 
ihm entsprechenden Nachtbogen im W in te r :  z .B .  der län g
ste T a g  im S om m er ist gleich der längsten Nacht im W i n 
ter. G ib t  man eben s o ,  ohne p zu ä n d e rn ,  der G rosse f  
g le ic h e , oben entgegengesetzte W e r th e ,  so erhält man eben
falls S = S '  d .h .  zw ey  von dem Ä quator zu beyden Seiten
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desselben gleich weit entfernten Beobachtern ist der T a g 
b ogen des einen gleich dem N achtbogen des ä n d e r n ; der 
eine hat z .B .  den kürzesten T a g ,  w en n  der andere die kür
zeste Nacht hat; der eine hat S o m m e r ,  w en n  der andere 
W in te r  hat. M an  nennt diese B e w o h n er  desselben Meridians 
unter gleichen , aber entgegengesetzten Breiten, P  e r i o e c i ; 
die B ew oh n er  desselben Parallelkreises aber unter entgegen
gesetzten M eridianen A n t o e c i ,  und endlich die einander 
diametral gegenüberstehenden Beobachter A n t i p o d e n .  D ie  
Perioeci haben gleiche Tageszeiten , aber entgegengesetzte 
Jahreszeiten; die An toeci  haben gleiche Jah reszeiten , aber 
entgegengesetzte Tageszeiten ;  und die An tipoden  haben ent
gegengesetzte T a g e s  - und Jahreszeiten.

I V .  M a n  nennt h e i s s e  Z o n e  den T h e i l  der O b e r 
fläche der E r d e ,  der zwischen den beyden W en dekre isen  
enthalten ist ,  und dessen B ew o h n er  daher die Sonne zw ey -  
mahl im Jahre in ihrem Zenithe sehen. D ie  beyden k a l t e n  
Z o n e n  erstrecken sich von den beyden P olen  des Ä q u a 
tors bis zu den beyden Polarkreisen und für ihre B ew oh n er  
geht die Sonne mehrere T a g e  im Jahre n ’ctit auf  und m eh 
rere T a g e  nicht unter. Zw ischen  den beyden kalten und der 
heissen Zonen liegen die zw ey  g e m ä s s i g t e n ,  deren B e 
w ohner die Sonne nie über ihrem Scheitel sehen, und denen 
sie alle T a g e  des Jahres auf- und untergeht. D ie  heisse Zone 
erstreckt sich also von 9 =  0 bis y  =  e =  23 c28 ' in beyden 
H em isphären; die gemässigten von 9 =  e bis 9 =  90 —  e 
=  6 6 ° 3 2 'u n d  die kalten vo n  9 =  90 —  e bis 9 = 9 0 .

W ä r e  die Schiefe der E cl ip t ik  grösser und z .B . e =  45% 
so würde die heisse Z o n e  von 9 =  0 bis 9 =  45 und die bey
den kalten von 9 =  45 bis 9 = 9 0  g e h e n ,  und es w ürde in 
der obigen Bedeutung des W o rte s  keine gemässigte Zone ge
ben. W ä r e  aber e =  go oder stünde die E cl ip tik  senkrecht 
auf dem Ä q u a to r ,  so würden alle drey Zonen von 9 =  0 bis 
9 =  90 gehen, oder jede derselben w ürde sich über die gan
ze E rd e  verbreiten.

V .  U m  die Zeit zu  finden, während w elcher für jeden 
P unct der kalten Z o n e die Sonne nicht u n te r-  oder nicht 
a u fge h t, hat man für den Anfang oder für das E n d e  dieset 
Zeit die G le ichun g



P =  ?  • ■ • (I)-
C o s  p

A u ch  ist a llgemein für die Sonne ('S. 3 i i  S i n / 1 =  —:— ,°  v '  am e
w o  /l und  p  die Länge und Poldistanz der Son n e  bezeichnet. 
M an  hat daher auch für den Antang oder das E n d e  jener Zeit 
die G le ichu n g

Cos o
SinA  =  -  . ( I I ) .

Ist also z .B . durch die E phem eriden  die Poldistanz oder 
die L än g e  der Son n e  für j ;den T a g  des Jahres gegeb en ,  so 
kann man mittelst der G leichungen  I  o der  I I  den Anfang 
oder  das E n d e  jener Zeit bestim men.

Ist z. B. y = g o ,  so is t ,  nach der G le ichu n g  I ,  auch 
p =  g o ,  also der Anfang  jener Zeit der 2o. M ärz  und 22. 
S e p te m b e r ,  oder  in den P o len  st’ ein halbes Jahr T a g  und 
eben so lange Nacht. F ü r  y = 8 o °  ist p =  8 o ,  also geht die 
Son n e  v o m  i ( . April  bis 27. August für diesen Parallelkreis 
in der nördlichen kalten Z o n e  nicht unter, und in der sü d 
lichen nicht auf. F ü r  f  =  66° 32' ist p = 6 6 ° 32' oder  für diese 
beyden Parallelkreise geht b l o s s  am 2 i .  Juny  die Sonne 
nicht unter und in der südlichen H em isphäre nicht auf. 
K le inere  W e r th e  von  <p als 8 8 "32' geben (nach I I )  u n m ö g li 
che W e r th e  von p ,  oder  für die B ew oh n er  der gemässigten 
und der heissen Z o n e  geht die Son n e  täglich auf und unter, 
w ie  zuvor.

A nders  w ürde  sich diess alles verhalten, w enn die 
Schiefe der Ecliptik eine andere wäre. F ü r  e = o  z .B .  fällt 
die Eclip tik  mit dem Ä quator  zusam m en, und die Poldistanz 
p  der Son n e  wäre durch das ganze Jahr constant und gleich 
go .  H ie  G le ichu n g

tg 9
C o s  (180 — S) =  -----

'  tg  P

w ürde  daher S =  go° geben , oder  für e =  o würde au f  allen 
Orten der E rd e  durch das ganze Jahr T a g  und Nacht einan
der gleich seyn.

W ä r e  aber e =  g o ,  oder  stünde die Ecliptik senkrecht 
auf den Ä q u a to r ,  so  geht die vorhergehende G le ichung  

Cos j>
Sin /l : =  -g." in fo lgende über
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ä, =  uO —  p ,
oder die L än ge  der Sonne w ürde im m er derD eclination  der
selben gleich seyn. D a  auch hier für den Anfang oder das 
E n d e  der Z e i t , w o  die Sonne für einen gegebenen Parallel
kreis nicht m ehr unter- oder nicht m ehr aufgeht, p = y s e y n  
m u ss ,  so ist auch

A =  q o —  &

F ü r  9 =  0 ist i l = g o ,  oder für den Ä quator geht die S o n 
ne nicht au f  oder nicht unter an den zw ey  T a g e n ,  w o  sie iu 
den Solstit'en oder w o ihre L än ge 90 oder 270 ist. F ü r  9 =  90 
ist A .=  o oder für die Pole ist der A n lan g jener Z e it ,  w en n  die 
Sonne in den A q nin octien  oder wenn ihre L ä n g e .o  oder 180 
i s t ,  so dass also auch hier die P o le  ein halbes Jahr T a g  und 
eben so lange .Nacht haben. F ü r  jeden ändern ö r t ,  dessen 
E ntfern ung vom Äquator 9 ist,  hat der Anfang und das E n d e  
jener Zeit Statt, w en n  die L ä n g e  dei Sonne gleich 90 —  9 oder 
gleich 270 —  9 ist.

3 . §. U m  den P u n ct  des H orizonts zu finden, in w elchem  
der Stern auf- oder un tergeht, wird  man in der G le ichun g

CS. 24)
Cos p =  C o s  z Sin 9 —  Sin z Cos 9 Cos o  

die Grösse z =  9 0 setzen , w odurch  man erhält
Cos p

C o s o o  = —  —------ ,
L o s

w o  00 das A zim u t des Sterns b e y  seinem A u f -  oder Unter
gänge ist. M an  nennt M o r g e n -  oder A  b e n d w  e i t e die 
Entfernung des a u f-  oder unlergehenden Sterns von dem 
wahren Ost- oder W e s tp u n c t e ,  im H orizonte gezählt. B e 
zeichnet also 0  diese M o r g e n -  oder A b e n d w e ite ,  so ist 

a> =  g o - | - 0  und daher
Cos p

Sin 0 =  7;------- .
L o s

E b en  so nennt man die s c h i e f e  A u f s t e i g u n g  A  
eines Sterns die E ntfernung des Früblingspunctes von dem 
Puncte des Ä q u a to r s ,  der mit dem Sterne zugle:ch auf- oder 
nntergeht, und die Differenz zwischen der schiefen A u f
steigung und der geraden Aufsteigung (der Rectascension a) 
heisst. die A  s c e  n s i o n a 1 - Differenz A .

Ist a der untergehende Stern, und zieht man den Bogen



P  a ,  der den Ä q uator  in d unter einem rechten W in ke l  
schneidet, so ist O d  =  a , O A  =  36o —  A u n d  A O d = A .  
In  dem bey d rechtvi mkeligen D reyecke ist d a  =  p — go und 

a A d = g o  —  f  also auch
S i n A  =  — t g ? C o t g p ;  

und da A Q = g o  is t ,  der halbe T agb ogcn  des Sterns a oder 

d Q =  S =  9 o — A .
In  d er Zeichnung ist der Stern a unter dem Äquator an

gen o m m en  worden. F ü r  nördliche Sterne ändert Cotg p ,a lso  
auch Sin A  das Zeichen , daher hat m an für Sterne über 
dem Ä quator oder überhaupt für alle Sterne 

Sin A = t g ?  C o tg p  ^

S =  9o -f-A  $
4. §. Gehen w ird  w ieder zu der Betrachtung der allge

meinen G leichun g
C os z =  Cos s Sin p Cos f  -f- Cos p Sin 9

z u r ü c k ,  aus welcher w ir  die vorhergehenden Bemerkungen 
über den Auf-  und Untergang der Gestirne abgeleitet haben.

I. Diese G leichun g zeigt,  dass zu gleichen Höhen eines 

Gestirns zu beyden Seiten des Meridians auch gleiche (oder 
ei >entlieh um 36o" verschiedene) Stundenwinkel gehören , 
wenn die Poldistanz des Sterns unveränderlich ist. J e  näher 
der Stundenw inkel an N ull  oder an 36o is t ,  desto kleiner ist 
die Zenithdistanz; und je näher der Stundenv.inkel an 180 
is t ,  desto grösser ist die Zenithdistanz. D ie  kleinste Zenith
distanz, wenn die Poldistanz constarit ist, hat für s =  o in  der 
o b e r e n  Culmination d.h. in dem D urchgänge des Gestirns 
durch den über dem N ordpole  liegenden T h e i l  des Meridians 
Statt; die grösste Zenithdistanz aber hat das Gestirn  in der 

u n t e r n  Culmination fü r s  = 1 8 0
II .  Ist aber die Poldistanz p verän derlich , so hat die 

kleinste oder grösste Zenithdistanz a u s s e r  dem M eridian  

Statt. Setzt man in der vorhergehenden Gleichung das D iffe
renzial von z ,  in B eziehung auf s und p genommen , gleich 

N u l l ,  so erhält man
d p

S i n s = —  ( C o t g p C o s s  — t g y ) ,  

und dieser Ausdruck gibt den Stundemvinkel s Jer grössten
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H öhe: wenn ■j j  das gegebene Verhältniss der Än derung der

Poldistanz zu der Ä n derung des Stundenwinkels ist. Ist  z .B .
d p  . . .

d s eine Zeitsecunde, so bezeichnet ^ “ dieÄnderung der P ol-  

aistanz während einer Ze tsecunde. D a  bey alien G esti n e n ,
dp

die vvir k en n en , dieses Verhältniss —  nur sehr klein ist, so
7 d s

wird auch S in s  seh- klein, und Cos s nahe g'eich der E in heit  
seyn , so dass man für den Stundenwi nkel der grössten oder 

kleinsten H öhe hat
d f

( C o t g p  — t g ? ).

III .  Vernachlässigt man diese Ä n derung der Poldistanz, 
so hat m an für Culminationen au f  der Südseite des Zeniths 
für die Aquatorhöhe 90 —  f  den Ausdruck

90 —  ?  =  p —  z.

F ü r  die auf der Nordseite desZ em ths culminirenden, oder 
für die sogenannten Circumpolarsterne wird man in diesem 
Ausdrucke für die obere Culmination z und für die untere 
Culmination sow o hl z als auch p negativ setzen , und daher 
haben

obere Culmination 90 —  9 > = p -f-  z , 
untere Culmination g o — 9 =  — P + z -

M an  sieht aus diesen A u sdrü c ke n , dass ein S te rn ,  für 
w elchen  p < g o - f  ist, auf  der Nordseite des Zeniths culm i- 
nirt. F ü r  p =  g o — <p culm  lirt er im Z en ith e  selbst. Ist  ferner 
p ; > i 8 o  —  9 ,  so geht der Stern für den Beobachter, dessen 
P o lh ö h e  <p ist,  nicht m ehr auf, und ist p < T y ,  so geht er nicht 
m ehr unter (S. 4 0 -

I V .  D ie  in Beziehung au f  den Ä q uator  gleichförmige B e
w egung der Gestirne wird  in Beziehung au f  den H orizont 
schon ungleichförmig erscheinen. W a n n  erreicht aber z. B . 
die Änderung der Zenithdistanz ihren grössten und kleinsten 
W e r th  ?

Lässt  m an in dem  D reyecke Z P  S die beyden Seiten 
Z P = g o  —  p und P S = p  constant seyn ,  und nennt man 

den W in ke l  Z S P = v ,  so erhält man (S. 4)-



——  =  Sin v Sin p oder auchd s 1
d z

——  — Sin oo Cos 9.d s 7
Daraus fo lg t ,  dass die Än derung der Zenithdistanz d z 

am kleinsten und zw ar  gleich Null ist ,  für v  =  o oder 00 =  0 
und 00 =  180, also in der E ben e  des Mei idians. Die grösste 
Än derung der Zenithdistanz aber hat dann S tatt ,  wenn Sin v 
oder v  am grössten , oder wenn Sin 00 am grössten ist,  d. h. 
w en n  oo =  go oder 00 =  270 ist,  also in dem sogenannten er
sten Y e rt ika lkreise ,  dessen E ben e  senkrecht au f  der Ebene 
des M eridians steht. v

Y .  W e n n  man aber die v o l l s t ä n d i g e  Än derung d z  
der Zenithdistanz eines G estirns für j e d en  F u n c t  seines P a 
rallelkreises su c h t ,  so w ird  m an nach dem bekannten T a y -  
lorschen L ehrsätze  haben

/ d  i \  S A 5 zN ds1 /”d 3 z \ d s 3

z - ä +  ( Ä ^ J ' i ^ + ( d ^ 7 - r i 3  +  - - -

w o  z ' — z =  d z  die gesuchte Än derung der Zenithdistanz, und

(d zN rA  1
J l )  1 ( J 7 7  )• • • ersten und zweyt.en . . . .

Differential n der G rösse  z in B eziehung auf s sevn werden, 
w elch e  Differentialien man auf die gew öhnliche A rt  aus un
serer vorhergehenden G leichun g

Cos z =  Cos s S in p  Cos 9 -J-Cos p Sin 9 
erhalten wird.

Setzt m a n ,  um  ab zu k ü rzen ,
Sinp Cos <p

m  =  — ^ ----- , Sin s undSin z

4 8

d z

S i n  p C o s  9 

S i n z
C o s s ,

so ist sofort

G £ > = ™

(d mN
—  J = n  —  m ’  C o ig  z ,

= - m - m n  C o t g z  ,
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A D A  lA<\
»ucli —  V d 7 y  =  n_~  n i ’ G o tg tz ,

/ d
also

/ A z %\ Z'A n \  ^dinN

V u 7 v  ~~ V d 7  )  ~ 2111V ä T y Cotg z *
Sin :

di
das heisst, w enn  man die vorhergehenden W erth e  von j = ,
du dz
q und “ — substituirt, d s d s

M s * \
l j j r  ) =  tn1 (r.i, -f- 3 Cotg  3 z) — 5 m n Cotg  z — • m.

Fahrt, man so fort,  so erhält m a n ,  w enn  m an  der K u r 
ze \tegen9 =  Cotg  z setzt,

d s 3
z' =  z m d s +  (n —  m 3 S) — ~ ■>

d s3
- p  ( fn 3 —  m —  3 m  n p  -f-  3 m 3 $3) r  “ ~ ,

- h ( 6 m ! n — ■ n -|- (4  m 3— 3 r r — 901 ')  S-J-
d s*.

-J- 18 m ’ n S2 —  i 5 m'* ä3) —----- ;—  . . .
1 y 1 . 2 . 3  s *

ein A u sd ru ck ,  der in der F o lg e  n och  nützlich seyn wird .

5. §. W i r  w ollen  diese Betrachtungen noch  durch einige 
verwandle Mullaheil hescldiessen , die in der practischerf 
A stronom ie  öftei ihrF-AnwAndung finden werden.

Sey A G - ( f ig .  4) ii?gend-'£ine gferade L in ie  von  unbekann
ter L änge oder A{*r~=x. Es  sey gegeben I. die Lage dieser 
L in ie  gegen den Pol P des Ä qua tors ,  also die Poldistanzerf 
A P  =  p und C P  =  P und I I  die Sternzeit t ,  w e lche  diese L i 
nie A  C  braucht,  durch einen Dechnationskreis  zu ge h e n ,  
also z. B. die Zeit ,  welche" ein Stern braucht ,  durch den dem 
Äquator parallelen Bogen A B  zu 'gehcn. Alan suche x.

D a  d ie s jZ e i t  t durch den W in k e l  A P  C der beyden P o l -  
distanzen A P  , C P gemessen w ird ,  o d er  da A P  C =  r5 t ist,’ 
so kennt man in dem  sphäriscberf D reyecke  P  A  C zw ey Sei
ten mit dem eingeschloSsenen W i n k e l ,  und hat daher 

C o s x =  C o s p  C o s P  +  S inp  Sin P Cos i 5 t; 
oder au ofi"

x p — p ltit
Sin3 -  =  Sin3  +  Sin p Sin P Sin3 ■
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I. Ist also die L in ie  oder  der Rogen  A C  schon mit dein 
Äquator  paralle l,  so ist p =  P  und daher

x i5 1
Sin -  — Sin p Sin  ----- ,

2 1 2
ein A u sd ru ck ,  der für jede G rösse  der L in ie  A C  =  x gilt.
Ist aber x  sehr k le in , so kann man dafür annehmen

x =  i 5 t . Sin p.
D  ie letzte G le ich u n g  w ird  man z. B. brauchen , um die 

L än g e  (Anzah l der  B ogen secun den ) eines in dem SSgfijnn- 
puncte  e ’ nes Fernrohres ausgespannten, d em  Äquator  paral
lel gestellten Fadens zu bestimmen.

6. §. D ie  M ultip lication  der G rösse  t durch i 5 in den 
vorhergehenden  G le ichu n gen  gibt die R edu ction  der b e o b 
achteten Z t ' t  au f  Bogen. D a  nämlich  die ganze Peripherie des 
K reises in 36o° oder  in 241 eingetheilt. w i r d ,  so w ird  jede 
beobachtete  Zeit t ,  die zu dem  B ogen  x geh ört ,  geben 

36o : 24 =  x ft  oder 
x =  i 5 t.

A lle in  diese einfache M ultiplication durch i 5 hat nur 
dann Statt, w enn  die U h r  genau nach Sternzeit geht, und 
w en n  liberdiess der S tern ,  den man zur Beobachtung ge
braucht h a t ,  keine e i g e n e  B ew egun g  hat oder  ein F ix 
stern ist.

N eh m en  w ir  a n ,  dass die U hr in einem Sterntage, d .h . 
in 24 Stunden Sternzeit gebe 24'1 +  0i w o 8 in Secunden 
ausgedrückt,  die Acceleration  derjTJhr in einem Sterntage 
bezeichnet. W e n n  die U hr retardirt,  so ist 0 negativ. —  
N e h m e n  w ir  ferner an ,  dass das beobachtete Gestirn eine .ei
gene B ew egung  in Rectascension  habe, und dass es in e:nem 
mittleren T a g e , d. li. inj 24 Stunden mittlerer Zeit sich um 
A  a R a um secun den  vorwärts oder  gön Ost b e w e g e ,  so  dass 
für eine B ew egun g  gegen W e s t  A a negativ seyn wird.

D ieses vorausgesetzt, suche m an zuerst die Bew’egung ( A a )  
des Gestirns in R aum secunden  während einem Sterntage.

D a  (S. 36)  der mittlere T a g  86636.55 Sternzeitsecunden 
h at ,  so ist

86636. 55 : A  a =  86400 : ( A a ) ,
86400

0 d e r ( A a ) = - - 6633. 5 5 A a .



D a  min 241“ +  9 der U h r  gleich 24'“ Sternzeit s in d ,  und 
da in 241 Sternzeit sich der Stundenwinkel um  36o — f-Ai-a') 
ä n d e r t , so ändert er sich in einer Secunde Uhrzeit 11m 11; 
l lau m sp cu n d en , w o  m so gefunden wird 

24'“ +  G : 36o° ■—  (A  a) =  1" : m " 
oder alles in Secunden ausgedrückt

86400 +  9 :1296000 —  ( A  a) =  1 : m 1 
also auch, wenn m an statt ( A a )  den oben gefundenen W e rth  
substitu.. t ,

A  a \  86400
in =  ( i 5 —  86636 55 J  864oo+ e ,

oder en d lich , wenn man den letzten Ausdruck en tw icke lt ,  
«nd die zweyten und höheren.P otenzen der gew öhn lich  sehr 
kleinen'•J&rössen 0 und A a  weglässt,

m s = i 5 —  0.00017365 —  o . o o o o n 5 A a  • ° • ' ( ! ) •  
Dies'e Grösse m  tvird man also, statt der oben der K ü r z e  

wegen angen om m en en  Z ah l i 5 . brauchen, ivenn die Uhr 
nahe nach Sternzeit ge h t,  und da ist 6 die A cceleration  der 
U h r  gen Sternzeit in einem>Sterntage, und A a  die eigene B e 
w egung des Gestirns von O st  in einem mittleren T a g e  6 in 
Zeitsecunden und A a Raum secunden ausgedrückt.

I. G e h t  aber <iie U h r  nahe nach mittlerer Z e it ,  und ist 
w ieder 6 die Acceleration de? U h r  gegen mittlere Zeit in ei
nem  m ilt leren T age , und A a die eigene öst licheB ew egun g des 
Gestirns ebenfalls in einem mittleren T age  , so 1 rwd m an so 
■verfahren.

D a  in einem mittleren T a g e  von dem Ä q uator  (S. 55) 
36o \ 9856472 =  1299548".33  durch den M eridian  gehen , so 
hat m a n ,  wenn in einer Secunde U hrzeit  sich der Stunden
winkel um  m  Secunden ändert,

864oo +  9: 1 2 9 9 5 4 8 .3 5 — A a  =  i : m ,
also auch

A  a >. 86400

m =  ( i 5 . 04107—  g64ooJ  864oo + e . 

oder abkürzend
m  =  i 5 . 04107 —  0 . 0 0 0 1 7 4 1 9 — o . 0000116 A a .  . . ( I I ) ,  
und diese Grösse m  wird  man der oben gebrauchten Zahl i 5 
subsutu;r e n , wenn die U h r  nahe nach mittlerer Zeit geh t,  

und da ist 9 die Acceleration der U h r  und A  a die östliche
/. *
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B ew eg u n g des G estirns in einem mittleren T a g ,  6 in Zeit- 
secunden und A  a in Raumsecunden ausgedriickt.

7. §. M an  suche die Uhrzeit t ,  die der gegebene Halbm es
ser r der Sonne braucht, durch einen Declinationskreis zu 
gehen.

Ist T  die U hrzeit  zwischen zw ey nächsten Culminationen 
der Sonne und p ihre Poldistanz, so wird  der Halbmesser der

r
Sonne, a u f  den Ä q uator  projicirt, (S .Ö o .I )  gleich seyn,

und man w ird  daher haben, w en n  r, t und T  in Secundcn aus
gedrückt w ird ,

36o . 6o’ : T . =  ,-jrr—  : t oder 
S i n p

’  T r

1 36o . 60’  Sin p ’

und 2 t ist zugleich die U hrzeit  des Durchgangs der Sonne 
durch den M eridian an dem T a g e ,  an w elchem  ihre P o ld i
stanz gleich p ist.

I.  M a n  suche die Uhrzeit t', die der Halbmesser der Son
ne brauch t,  durch einen Höhenkreis zu gehen.

Ist z die Zen hdistanz der S o n n e, so ist der Halbmesser

r
derselben a u f  den H orizont projicirt (S. 5o) gleich

N en n t man aber s den S tu n d e n w in ke l , na das Azim ut der
Sonne und v den W in k e l  ihres Vertikalkreises mit dem D ecli-

d Sin p Cos v
nationskreise, so ist —:— — — — ;

d s a m  z

r 36o . 6o a t'
und da d 00 =  77t— und d s = - „ ----- is t ,  so hat manSm 1 r

T r    t

36o . 60’ Sin  p Cos v Cos v ’ 

w o  t die vorige Bedeutung hat.
I I .  Man suche die Zeit t", die der Halbmesser der Sonne 

braucht, durch einen gegebenen Alm icantarat (S. i 3) zu gehen.
M an  hat 

d z
~r~ = S i n p S i n v .d s 1

36o.  60’ . t "
A b er  d z = r  und d s =   , also ist
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Tr t

* 36o . 601 Sin p Sin v S i n v  ’

w o  t die vorige Bedeutung hat.
Ist dieser Alm icantarat der H o rizo n t  selbst, so ist 

Sin
Cos v =  r —  , also! j p

Tr

55

36o . 601 \ / S in 1 p —  Sin 1 <p
für die Z e it ,  w elche der Halbmesser der Sonne braucht, auf- 
oder unterzugehen.
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V o r l e s u n g  V .

E l l i p t i s c h e  B e w e g u n g  d e r  S o n n e .

§ . . .  w  ir haben bisher a n g e n o m m e n ,  dass sich die 
S on n e  jährlich um  die E rd e  , oder eigentlich die E rd e  um 
die Sonne in einem Kreise  bewegt. Allein  nach den von 
u nserem  grossen K e p l e r  entdeckten G esetzen bew egt sich 
die E r d e ,  nebst m ehreren ändern W e ltk ö rp e rn  , die unter 
der B enennung  der Planeten und C om eten  bekannt s ind ,  
in einer E l l ip se ,  deren einen Brennpunct die Sonne ein- 
n im m t , und zwar s o ,  dass die von dem Radius Y e cto r  (der 
D istanz der E rde  von der S o n n e )  beschriebenen Flächen 
sich w ie  die Zeiten verhalten, in w elchen  diese F lächen be
schrieben w e r d e n ,  und dass sich endlich die Quadrate der 
Um laufszeiten  dieser W et tk ö rp e r  um die S o n n e ,  w ie  die 
W ü r fe l  der grossen Axen  ihrer elliptischen Bahnen ver
halten.

Sey P M A  (F ig .  5.) diese E l l ip se ,  A C  =  C P  =  a ihre 
halbe grosse A x e , und C F  =  C F '  =  a i  ihre E x een tr ic i tä t ; 
F M = r  der veränderliche Radius Y e c t o r ,  und der W in k e l  
P F M = v ,  so ist die bekannte G le ichu n g  der EHiose

r  » l'1 —  ta)
1 - J - t C o s  V *

D enken  w ir  uns um  die Sonne F  als Mittelpunct einen 
K reis  m it e inem willkürlichen Halbm esser besch r ieben ,  
und nehm en w ir an , dass sich in der Peripherie dieses 
K reises ein P u nct  g le ichförm ig  und so b e w e g e ,  dass er mit 
d em  Planeten zugleich durch die grosse Axe A P  der Ellipse 
gehe. Sey T  die Umlaufszeit dieses Punctes in dem  K re ise ,  
die also auch gleich der Umlaufszeit des Planeten in der 
Ellipse scyn w ird ,  und sey rn der W in k e l ,  w elchen  der be -
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weglichc Halbmesser des Punctes mit der L in ie  F P  in t 
T a g e n  nach dem Durchgänge dieses Punctes durch den 
P u n c t  P  bildet, so hat m a n ,  w egen der gleichförfnigen B e 
wegung dieses P u n ctes ,

t
rn =  56o

M an  nennt diesen um den B renn pun ct der E llipse sich 
gleichförmig bewegenden P unct den m i t t l e r e n  Planeten. 
R e n n t  man also die Grösse T  und überdiess die Zeit des 
Durchganges des P u n ctes  oder des mittleren Planeten durch 
den Punct P  der A xe  A P ,  so kennt m an auch t, und sonach für 
jede gegebene Zeit die G rösse m ,  die w ir  daher als bekannt 
annehmen wollen. U m  aber eben so für jede Zeit t, oder, was 
dasselbe is t ,  fiir jeden W e r th  von m  die G rössen  r und v ,  
d. h. den wahren O rt  des™ ahrcn Planeten in der Peripherie 
der E llipse P  M A  zu finden, werden w ir  so verfahren.

Sey f  f  die Fläche P  M F ,  welche der Radius r in  d erZeit  t, 
und eben so  ̂F  die F läche, welche er in der Z e itT b e sc h re ib t ,  
also -j- F  die F läche der ganzen E l l ip s e ,  so hat m a n , da n ach 
dem Vorhergehenden diese F lächen  sich w ie  ihre Zeiten ver

halten ,
i f : - i F  =  t : T  oder 

F
f =3 ^ T .t ,

oder auch , da jr F  a3 1 —  e’ ist, w o  £3 =  3 . 1 4 1 5 9 2 6 ,

2 (3  a “ y i — ^  
d l =  —  - d t .

E s  ist aber auch d f = r 3d v ,  also hat m a n ,  w en n  man 
diese beyden Ausdrücke von d f  gleich setzt,  und für r  den 
oben durch die Gleichung der E llipse gegebenen W e r t h ,  so

T . d m  T  d i

36o

d m  d v

wie für d t  seinen W e r th  —27— •— ■ c ä s u b s t i t u ir t ,
060 2 c3

(i + ‘ c °svr

Diesen Ausdruck  leichter zu integriren, kann man ihm  
folgende Gestalt g e b e n :
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d y

Setzt man also

s ) ! p o s ’  — +  (1 —  e.) Sin 2 —"l 
2 2 —!

dv

( i  +  e) ’  C o s 4 ^ [ i +  j ] 2 '
L 1 _|_ e -!_1

•*g'J5 =  tS21 +  E & 2 2 ’

1   6 1 C o s ’
s{lso auch 1 +  |  tg2v =       = ~  — — -  und

1 +  C o s . H ’  C o s a u i _ * C o S u

d u C os2 — /

i v = —  # / , *

d u C os22 .  /  .  I ,

, so  erhall man
Cos’ -  1 - 6

(1 u C o s ’ ”
2

— oder

und v aus

( l — E’ ) !  ( l  —  E) 2 ( i  +  Ä a C o s ’  |  

d m  =  d u ( i  —  e C o s  u) ; 
p nd dieser G le ichung  Integral ist 

m  u —  £ Sin u ,
>venn m  zugleich m it u verschwindet.

36o t
Hat man also m aus m  =  - ^ — gefun den , so eihält man 

n aus m =  u —  s Sin u ,
V U » / l  - 1-6

. tt>,- —  tg -  • V /  ---------,
2 b 2 V 1 — E

a'f i —  £’ )
und endlich r a u s  . . r = — ;—   = a f i — s C o s u ) ;1 + 6  Cos v s y 1
und diese Grössen v und r geben den Ort M  des wahren
Planeten in der Peripherie seiner E lhpse  für jede Zeit, t nach
dem  bekannten Durchgänge des Planeten durch d e n P u n c tP .

M a n  nennt m  die mittlere , u die excentrische und v
die wahre Anom alie  des Punctes M ,  und P  das Perilielium,
so \vii A  das A p h e lium  der E lhpse  P M A .

2. §. Differentiirt man den vorhergehenden Ausdruck
V

von tg -  in Beziehung au f v ,  u und £, so erhält man , w enn

man der K ürze  w egen  s =  Sin <$> setzt, 
du d v d tp

Sin □ Sin y Cos <f



E b en  so gibt die G leichung ni =  u —  £ Sin u ,

d m — ( i  —  £ C o s  u) d u  —  Sin u Cos y .d  f .

Jlliminirt man aus diesen Leyden Ausdrücken die Grösse 
d u , so ist

i ’ d v  r (a r ■— a s ’ )
d m  =  — p;-1— K  ■ Sin v . d ©; und eben so er-

a 2 C o s  cp a 2 C o s 2 cp ‘

hält man
a 2 (2  +  e C o s v )

d v =  “ ' Cos a . d m - f    7;--------  Sin v . d © und
r 2 1 C o s  ip 1
r

d r  =  ~ d a a tg 9 S in  v . d m  —  a C o s  <p Cos v .  d <p.

3 . §. Die transcendente G le ich u n g m  =  u —  £ Sin u , oder 
eigentlich

 ̂ r\m H ^
m =  u —  Ttt 7, Sin u  w o  Sin i  ' =  —-— —  u i s t ,

■Sia i "  180 . 6 o 2

kann nur durch Näherungen oder durch unendliche Reihen 
aufgelöst werden.

D a  die G rösse £ bey den meisten H im m elskörpern nur 
sehr klein is t ,  so kann man anfangs

u =  m-J- e S i n m  setzen. Ist also 

U  =  m -J- « Sin m und 
U ' =  m -|- e S i n U  und 
U " =  m s. Sin U ' u. s. w.

so w i d jeder der W e r th e  U ,  U ' ,  U" dem wahren W erth e  
von u desto näher s e y n , je weiter man fortgeht.

A uch kann man die bekannte indirecte M ethode zur 
Auflösung dieser G leich u n g a n w e n d e n ,  indem man m it ir
gend einem W erth e  \ on u den W e r th  von

■tj m — u — £ S in u  =  o sucht. Se id also 
u = a , u = a '  die beyden H ypothesen von m  und 
?; =  «,?/ =  a' die Fehler  dieser H y p o th e se n , so hat man 

für den verbesserten W erth  von u gleich 

a  (a —  a' )  

a ~ ~  a — a '  '
E x. I. Sey die mittlere Länge 1 = g o °  49 4"-2 eines P la n e

ten , und die L änge P  =  i 2 i ° 4 36 ’ 5 seines Perihelium s ge
geben, so ist

57
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m  =  I—  P =  32g l' 44" 27". 7 und 1 =  0. 2455i 62 , so ist 
u =  32o° 52 ' i 5". 5 und v =  5 io° 55 ' 29". 6 und 

log r =  0 .5 0 0 7 6 4 , also auch di wahre L ä n g e  des P la 
neten 1' =  v - f - P  —  72° o' 6 '. 1, w odurch daher der wahre O rt  
des Planeten in seiner Bahn gefunden w ird , wenn der mitt
lere O rt  desselben bekannt ist.

E x .  II .  U m  das ganze hier zu beobachtende Verfahren 
zu ze ig e n ,  nehmen w ir  folgende E lem ente  der Sonnen
bahn an.

F ü r  den mittleren Mi: tag des 1. Jänners 1828 sey die 
mittlere L än ge  der Sonne =  280° 4'. 37". 27 (also auch die mitt
lere L än ge  der E r d e ,  w ie  sie aus dem M ilte lpuncte  der Son
ne gesehen w ir d ,  gleich io o °4  57'' . 27) und die L an g e  des 
A p o g e u m s der Sonne oder des Perigeum s der E rde  9 g0 
07' 16". D ie  tägliche Zunahm e der mittleren L än ge  der Son
ne sey o°5g' 8". 33o i 8 und die ihres A p oge u m s o° o' o". i6g86, 
also auch die B ew eg u n g der Sonne in einem gemeinen Jahre 
von 365T agen  gleich 35g° 4& 4o”. 5 i7 4 o  und in einem Schalt
jahre von 366 T agen  gleich 36o° 44“48". 84758.

, 1 )  ie B e w e g u n g  des ^Apogeums aber in einem gemeinen 
Jahre gleich 0° i ' 2 " .  D ie  E xcen tr ic ;tät der Sonnenbahn end
lich sey 0.016793.Daraus w ird  man leicht für jede andere ge
gebene Zeit die mittlere L än ge  der Sonne und des A p ogeum s 
finden. Sucht man z .B .  diese G rössen für den 10. August des 
Jahres i 833 um  5 , U h r  3s ' 20'' mittl. Zeit von W  ie n , so 
hat man

M ittlere L än g e  der Sonne

1828 . . . .  280° 4 '3 7 ' ' . 2 7  .
3 gemeine Jahre . 35g 17 1 .55
1 Schalhahr . . o 44 48 .85
1 gemeines Jahr . 35g 45 4o .52
222 T a g e  . . . 2 1 8 4 8 4 9  . 3o
0 .2 30 7 8  T a g e .  . o i 3 38 .90

m itt l .L än ge  d. Sonne i 58°54 ' 56 '".5g 
L ä n g e  d e sA p o g .  . 100 3 3

mittl. Anom, m =  5 8 5 i 53 .3g



L än g e  des A po g e u m s
5 g

1 8 2 8 ................... • 99° 57' 16'"
3 gemeine Jahre 3 6
1 Schaltjahr . 1 2
1 gemeines Jahr . 1 2
222 T a g e  . . 0 37
0 .2 3 0 7 8 0 0

L änge des A po g e u m s i o o °  5 ' 3".

M it  diesem W e r th e  v on  m  und dem  angegebenen von e 
findet man die wahre A n om a lie  v s =  37° 4° ' 1 l "  • *4

i o o  3 3

wahre L änge der S o n n e  137 47 20 .1 4  
und den R adius  Y e cto r  der Sonne oder die E ntfernung der
selben von  der E rd e  R = i . o i 3 i 85.

W i r  w erden  später Mittel kennen le rn en ,  diese w ied er 
holten A d d it ion en  zur B estim m ung der mittleren Orte und 
selbst der Berechnung der G rössen  v und r durch T afe ln  sehr 
abzukiirzen.

4- §• W i r  w o l len  nun auch die bekannte Reversion  
Lagranges auf die vorhergehenden Ausdrücke  anw enden .

Vergleicht inan den Ausdruck  m  —  u - } - «  Sin u = .  o  mit 
dem allgemeinen y — t —  x f y  =  o , und setzt man 

u , m , e , Sin u , S in m  ,, m  und u 
statt y ,  t ,  x ,  f  y ,  f t ,  ^ t u n d - ^ x ,  

so erhält man
e* d . S i n ’  m  t e3 d ’ . S in 3 m  

n =  m -|- g Sin m   -j----------- r  ~ “  . — j  +
1 * 1 . 2  d m  1 . 2 . 0  d m 2

oder
e2

u =  m -4-  s Sin m -f- — v—  • 2 Sin 2 rn-|- 
1 ' 1 . 2 . 2  1

E3

  — 7 (3 ’  Sin 3 m  —  3 Sin m )  ,
1 .  2 . 3  • 2 * v '

E4 ,  ,

+  !  . 2 . 3 . 4 . 27  (4 Sin 4 m  —  4 • 2 Sin 2 m )  + ,
w od urch  man u aus m  findet.

I. E b en  so gibt die G le ichung
r
~ — x —|— c d o s  u =  o  die Reihe



r e1 d * Sin’ ni
=  1 —  f C o s  m - 4-  c" S i n 3 m  - f -  7  +  oder

a ' 1 1 . 2  d  in 1

v e5
-  =  1 —  £ C o s  m  —  — ~ ( C o s  2 m  —  1) —

e3
 1 “ “  (3 C o s  3 m  —  3 C o s  m) —

64
—  ; 3~"^r C4a C o s  4 m  — 4 . 2 ’  C o s 2 ni) —

wodurch man r aus m  findet.
5 . §. Ist überhaupt

x y 
t g  5  = a t g  2 5

so ist auch , w en n  e die Basis der natürlichen Logarithm en  
a —  1

und b s=  — ;—  ist,  a + 1 ’

— 1 y \f— 1 r i  —  b e ~ y ^  '
e =  e -rrr—  I

L i —  b e y V̂— 1

N im m t man von den Ausdrücken 1 —  h e ' J ' V - ' m u l  

1 —  b ey\^— 1 die L ogarithm en  nach der bekannten F orm el

Z 2 Z 3

I o g ( i  +  z) =  z —  -  + 3  +

so erhält man

“ —   ̂ +  b S in y - f- - j  b 3 Sin 2 y + | b 3 Sin 3 y  +  und J

2 ~  2 E Sin y  ^ 7  Sin 2 y  — S i n3 y  j

und eben so

2 ==2 — 8 Sin x +  i  b 2 Sin 2 x —  4 b 3S i n 3 x +  1

y x i 1 . 1 1 o- -  \- = = ---+  r S i n x — Si n 2 x 4 - -7778in o x —  )2 2 b 2 b 2 3 b ä

und alle diese Reihen lassen sich auch unmittelbar auf die

Leyden Gleichungen anwenden

x  —  y  b S i n y   ̂ x - ) -  y    — F S i n y



x  y  .
die m it der gegebenen tg -  =  a t g  ~ idem isch  sind.

I .  Dies s  v o r a u sg es e tz t ,  g ibt  die G l e i c h u n g
v n .  /  \ +  E

tg -  = t g -  y  ,o 2 l —  £
£

wenn man der K ürze  wegen 0 = ---------—  se tz t ,
i + V i  — e=

-  =  -  — 0Sin v - J - i  0’ Sin 2 v — 1 0 3 S i n 3 v +  und

— 1 — —|— 0 Sin u 0 Sin 2 u -j— ^ 03 Sin 3 u —|—

w elche Reihen  u durch v und v durch u geben.
II .  D er  letzte W erth  von  0 gibt auch

2 0 (Jj| S in  v    g S in  v
£ = — ;— r und daher—7— 7;—  —  — 7— ----------7-------

1 + 0  1 +  e C o s v  1 +  0 4" 2 0 C o s  v

QSinv
S e y — —— - — —  —  A S in  v — B Sin 2 v + C  Sin 3 v — ,

1 +  0 +  2 0 Cos v 1 ’
so bat m a n ,  w enn man diese R e ih e  durch 1 + 02 -f-2 0 Cos.v 
m ultip lic irt , die Bedingungsgleichungen

A  (1 - j -  0 !) =  6,.(i +  B)
B ( i + 0 2) =  0 ( A  +  C )
C ( i + 0 2) = 0  ( B - j - D )  u. f . ;  

also auch A  =  6 ,  B  =  0% C = 0 3 u. f. und daher 
e S in  v

 — ' =  2 0 5Sin v —  0 Sin 2 v + 0 3 Sin v — 0- S in gC -I - f .
1 +  e C o s v  '  1 ’

Allein  die letzte G le ichu n g  des §. 1 gibt
t + C o s v  _ S i n v  \ x — e’

C os u =  — ,—  - -  o d e r S i n u = =  . , das heisst,
1 + e C o s v  1 t l.OS v

eSuiv 20 Sinu
i + e C o s v  1 —  ßa ’

also ist auch
Sin u =  ( i  — 0’ ) (S inv  —  0 S in 2  v -| -9’ S in 3 v — ) , 

und dieser Ausdruck gibt Sin u durch v. V erb indet  man ihn 
mit dem  Ausdrucke in I I ,  der u selbs t durch v g ibt ,  so fin
det man nach der G leichung

m  =  u —  £ Sin  u folgende R eihe  , ehe m  durch v g ib t :
111 =  y —  2 £ Sin v - f -  2 0 ( f  —  7 0) Sin 2 v 

1 ' — 2 6’ .(£ —  - j0) S i n 3 v
+  26 ( e — 10)  Sin 4 v —  

w odurch  man m  aus verhält.

6 i
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I I I .  A u s  der letzten Reihe erhält man endlich durch U m -

•4- —7 ( — -— - Sin 5 m  —  —  Sin 3 m 4 - Sin m) -j- . .
1 2 . 3 . 0  2 * 3

W o llte  m a n , w ie  die alteren A stro n o m e n , die drey A n o -  

m alien m , u  und v  nicht vom  Perihelium  P ,  sondern v o m  
A p h eliu m  A  zäh len , so würde mar. in allen vorhergehenden 
Ausdrücken bloss d e G rösse e negativ setzen.

6 . § . U m  dieselben Aufgaben auch für die Parabel aufzulö
sen, w ollen  w ir  das oben erwähnte K e p le r ’sche Gesetz zu Hülfe 
nehm en , nach w elchem  sich bey den verschiedenen um die 
Son n e b ew egten  K ö rp e rn  die Quadrate der Umlaufszeit wie 
die W ü rfe l  der grossen Axen ihrer B ahnen verhalten. Ist also 
für einen dieser K ö r p e r  a die halbe grosse A xe  und T  d e 
U m laufszeit ,  so ist nach diesem Gesetze

H ie  B ew eg u n g dieser H im m elskörper um die Sonne ist 
a ls o ,  w ie  die letzte G le ich u n g ze ig t ,  so beschaffen, dass bey 
jedem  derselben die von dem Ifadius V ec lo r  beschricbe-

kehrurig
5

v  =  m  4 - 2 e Sin m 4 -  “  e2 Sin 2 m1 1 2q

S g  —  (-y-Sin 3 m — Sin m)

, i o 3
+  7777 C^T Sin 4-m — n  Sin 2 m)

eä iot)7 _ 43 5

3.
a i

w o  M  eine beständige G rösse  bezeichnet. 
D ie  F läche der ganzen E llipse ist aber

w o  p =  a (1 —  ea) der halbe Parameter derBahn  ist.
3 F

Substituirt man diesen W e r th  a  ------ -  7?~  in der vor-2 C0\/ P

F

hergehenden G le ic h u n g ,  so ist
F

F f
also a u ch ,  da —  7 i s t ,

F f



nen Flächen  sich zu den Zeiten, in welchen sie beschrieben 
w e r d e n ,  wie die Quadratwurzeln  aus dein Parameter ihrer 
Bahnen verhalten , oder dass man hat 

f

65

t V p >

6)̂  a m 
wo auch ji =  2 a j M = — eine constante Grösse i s t .U m  den

W e rth  dieserConstante n  zu finden, bemerken w i r ,  dass man 
z . B .  bey der E r d e ,  wenn man die halbe grosse A x e  a ihrer 
Bahn gleich der Einheit  nimmt, für die wahre Umlaufszeit der 
E rd e  in ihrer Balm hat T  =  565 . 256384 , woraus sofort für 
alle um die Sonne sich bewegenden K ö r p e r  folgt

2 co 6 .  2 8 3 i 853 

* * =  T" =  365 . 256384 =  °  ' 0 1 1 2 ° 21 > ^  =  8 . 235ü8 l 4 ,

oder in Secunden ju —  3548 ' * 9 i  log/i =  3 . 55ooo65.
I. D ie  G le ichun g der Parabel erhält m a n , w en n  m an in 

der vorhergehenden G leich u n g der Ellipse

_____ P__
r  1 + 6  C O S  V

die Grösse e —  i  setzt,  so dass man für die Parabel hat

4 P
r = ~  ;»

C o s a -

w o p der halbe Parameter des Kegelschnittes, also 4  p die D i 
stanz des Brennpunctes von dem Scheitel der Bahn ist. N ennt 
man daher wieder j  f  die F läch e der Parabel zw ischen dem 
Radius Vector und der grossen A x e ,  so ist

f  =  / P d v  =  i p ’/ ( i - l - t g 5 - )  d . t g  "  =  f p a (tg “ + i t g 3p .

Ist aber t die Zeit (in T a g e n ) ,  die seit dem D urchgänge 
des Com eten  durch sein Perihelium  verflossen is t ,  so hat 
man nach dem Vorhergehenden

f = j u t . \ / p ,

also a u ch , wenn man beyde W e rth e  von f  einander gleich 
setzt,

o . o344°42 2 (i t

2 "  5 ™  2 p 3 p .
Aus dieser G le ic h u n g  w ird  m an für jeden gegebenen



W e r th  von t, die w ahre parabolische A n om alie  v, und daraus 
r durch die G leichung

r —  f  P S&.e7 i  v
finden , und so den wahren O r t  des K.örper’s in seiner para
bolischen Bahn bestimmen. D a  die kubische G leichung

“  =  S “ ® - “

nur eine m ögliche W u r z e l  h a t ,  so kann man aus ihr den 
W e r th  vtfn v für jedes t auf  folgende bequeme W eise ,  .suchen.

P t  \  x
S e y t g x  =  —  u n d t g y  =  V  t g - ,  so ist

V

Coi s  2 y-

Ex. Ist log i  p =: g . o38 63 2o und t =  7 2 . g g 4g3 die A n 
zahl der T a g e  seit dem D urchgänge durch die Sonnennähe, 
so ist die wahre A nom alie  v =  i 4cP̂ ?^'56 .9.

7. §. W i r  haben in der drittel] V orlesung gezeig t,  wiö 
man jede gegebene Sternzeil in mittlere Sonnenzeit und u m 
gekehrt Verwandeln kann. Allein diese m utiere Son.npnzeit 
bezieht sich auf eine bloss imaginäre S o n n e, die sich gleich
förmig und im Äquator b e w e g t ,  während die w a h rt r jo n n e  
sich ungleiidiTörmig in der E cliptik  bawegt.

Im  Anfangs der gegdij'vvärtigen Vorlesung haben w ir  
einA andere ^eb en falls  imaginäreU Sonne , unter der Benen
nung de£ mittleren S o n n e ,  gebraucht,  um aus ihrem Orte 
den der wahren Sonne in der E cl ip t ik  abzuleiten. Diese 
mittlere Sonne bewegt sich , wie dort ervPahrit wurde, in der 
E b en e  der Ecliptik  gleichförmig und s o ,  dass sie mit der 
wahren Sonne zugleich durch die Puncte A  und P der gros- 
sen A xe geht. V o n  ihr ist daher die.in  der dritten Vorlesung 
a n g en o m m en e,  oder die zwqyte mittlere Sonne dadurch ver
schieden, dass diese, die zw ev te ,  sich in der Ehr^ne des. 

-Äquators ebenfalls gleichförmig' und zwar so b ew eg t,  dass 
siö mit jener, ersten mittleren Söhne im m er zugleich durch 
die beydcn Puncte der Nachtgleichen geh t,  woraus also folgt, 
dass die Län ge der ersten mittleren Sonne gleich der R e ctas
cension der zwejyien mittleren Sonne ist.

W i e  n u n ,  w en n  L  die L än ge der ersten oder die R e c-
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ascension der zvveyten mutieren Sonne b ezeichnet, die m itt
lere Zeit gleich dem Stundenwinkel der zvveyten mittleren 

S o n n e ,  oder
mittl. Zeit +  Sternzeit —  +  L  

i s t ,  so w ird a u c h ,  wenn A  die Rectascension der wahren 
Sonne bezeichnet, die w ahre Zeit gleich dem Stundenwinkel 

der wahren Sonne oder
wahre Zeit =  Sternzeit —  + A  

seyn. Aus diesen beyden Gleichungen folgt
mittl. Zeit =  wahre Z e i t + 7 j ( A —  L )  , 

und man nennt die G rösse x =  +  (A  —  L )  die Z e  i t  g l  e i 
ch  u n g ,  die daher, m it  ihrem Zeichen,, zur wahren Zeit ad- 
dirt,die oben erwähnte mittlere Zeit geben w i-d . D a  man für 
jede gegebene mittlere Zeit die L än ge  L  der ersten mittleren 
Son ne (nach S. 58) leicht finden k an n , so w ird  man daraus 
nach den Gleichungen der S. 56, die L än g e  1 der wahren Son
ne und daraus durch die G leichung (S. 3 i ) ,  w en n  e die Schiefe 
der E cliptik  bezeichnet,

tg A  =  C o s e . t g  1 
die Rectascension A  dieser wahren Sonne ableitcn, also auch 
für jede gegebene mittlere Zeit die Zeitgleichung 

x =  -(5 (A  —  L )  bestimmen können.
D ieser  A usdruck von x lässt sich auch leicht in eine 

Reihe auflösen, deren G lieder bloss von der wahren L ä n g e  1 
der Sonne abhängen. Setzt man n äm ''cb  A — 1 =  R ,  so gibt
die letzte Gleichung, wenn m an sie nach § . 5 . S. 6o behandelt,

e
und der K ü rze  wegen k =  tga “  s e t z t ,

R  =  —  kSin  2 l + i k JS i n 4 l — | k 3S i n 6 1-J-- 
N en nt man eben so VS die L än ge des Perigeum s der S o n 

n e , o d e r ,  was dasselbe ist,  die L ä n g e  des xipheliums der E r 
de, also 1 —  VS die wahre Anom alie der S o n n e ,  so ist ( § .5 . I I )  

L  =  1 —  2 «Sin (1— *g| +  2 6 (e — j-ß) Sin 2 (1 —  VS)

—  65(e — 19) Sin 3(1 —  C )  +  5
e

w o  6 =  ■   :st.
1 -p \  \  -

E s  war aber x =  (A  —  L )  =  (5 (1 —  L  + R ) .  L  t j  in 
diesem Ausdrucke die L än ge 1 der wahren Sonne s o w o h l , 
als auch die Rectascension L  der zvveyten^ mittlern Son n e 

1 5
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von dem  scheinbaren Äq uinoctium  zu n e h m e n , wird  man 
der G rösse  1 die Nutation der L än ge , und der Grösse L  die 
Nutation der Rectasccnsion hinzufiigen. D ie  Nutation der 
L ä n g e  aber ist (Vorles. V I I . )  g l e ic h -  16"- 78 Sin  ß , u n d  
die Nutationder Rectascension für ein Gestirn im Ä q u a to r  ist 
gleich —  i 5". 3g Sin S l , so dass man daher hat

x =  7% (1—  16". 78 Sin S l —> L  -|- i 5". 39 Sin 0 +  R )  oder 
x =  75 (1 —  L  R )  —  p o ' I  og3 Sin ß -
Substituirt man in diesem A usdrucke die vorhergehenden 

W e r t h e  von R  und L  , so erhält man

2 e Sin (1 — to) — 2 6 (s —  78) Sin 2 (1 — to) +  i
2 8 2 (s —  f  8) Sin 5(1 —  G ) —  |

—  k S in  2 1+  j k ’ S in 4 l — 7 k3 Sin 61 +
—  o". o g3 S in ß  .

Ja selbst dieser Ausdruck lässt sich noch auf  einen än
dern zurückführen, der bloss von der L än g e  L  der ersten 
mittleren Sonne abh än gt,  da man hat (S. 62)

1 =  L  +  2 £ Sin ( L  —  tö) + 1 e'1 Sin 2 ( L  —  tö)

\
+  ~ ( f S i n  3 .(L— to)— Sin (1— c ö ) ) + .

F ü h r t  man diese Reductionen aus , und n im m t man an 
für 1800 

£ —— O.O1679O7
e =  23° 27' 56" .7  
cö =  279" 29' o" .0 

für 1900

£ =  0 .0 16 7 4 5 1  
e =  23° 27' 4 ” .6  

co =  281° 12' 36 '' .0
so findet man

für 1800
x =  7g'' . 36 Sin L  - f -435". 82 Cos L  
—  5g 7 .08 Sin 2 L  -f- 1 . 5 7  Cos 2 L

—  3 .42  S in 5 L  —  1 8 .8 0  C o s 3 L 
- f -  i 5.25 S i n 4 L —  0 . 2 0 C 0 S 4 L

+  o . i 5 Sin 5 L  -f- o .  88 Cos 5 L
—  o . 4 0 Sin 6 L —  0.0 1  Cos 6 L
—  0-01 Sin 7 L —  0.04 Cos 7 L

—  o " . o g 3 Sin ß



für 1900 

x =  g3" . 38 Sin L  -f- 432" .  27 C o s  L  
—  5g6 . 2o S i n 2 L - f -  1 .85  Cos 2 L

—  4 -o2 Si n3 L —  i 8 .6 2 C o s3 L  
+  i 3 . 2 o S i n 4 L —  o . 2 i C o s 4 L

—  0.17  Sin 5 L +  0.87 C  os 5 L
—  o . 4 o S i n 6 L +  o . o i C o s ö L
—  o . o i S i n 7 L —  0.04C0S7L1

—  o " .o g 3 Sin
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V  o r ) e s u  ti g ^ T.

P r a e c e s s i o n .

l .  §. W i r  beziehen gew öhnlich  alle Orte  der Gestirne 

entweder auf den Äquator oder die lrE~(‘ liptik. Allein  diese 
beyden E ben en  sind selbst nicht unbeweglich im R a u m e , 
und es ist daher sehr w ic h t ig ,  die Veränderungen ihrer L a 
gen kennen zu lernen.

Sey S E  (Fig. 6) die L ag e  der Ecliptik  für irgend eine 
gegebene E p o c h e,  z. B. ,für den Anfang des Jahres 1^5o. W i r  
wollen  sie die f e s t e  E cliptik  nennen. D er Äquator habe für 
dieselbe E p o ch e  dir L ag e  S A ,  so dass er die feste E cl ip l ik  
in dem Puncte S schneidet.

Nach t J ah re n ,  also in dem Jahre 1760 +  t sey die 
E cliptik  in die Lage S "  E '  und der Äquator nach S "  A ' ,  und in 
dem  Jahre 1780 - f - t ' j e n e  nach ^ ' " E "  und dieser nach 2 " A "  
übergegangen, so dass also der wahre Frühlingspunct in die
sen drey Zeiten in S ,  S 'u n d  2 '" ist.

Nach diesen, den Beobachtungen gem'ässen Darstellun
gen geht also der D urchschnlltspuncf des Äquators mit der 
f e s t e n  E cliptik  r ü c k w ä r t s ,  oder der Äquator geht auf 
der festen E c ü p ’ ik in t Jahren von S nach S ‘, w odurch da
her die L än ge n  ui.d Rectascensionen aller Sterne mit der Z dt 
im m er w a c h s e n ,  ohne dass, w en n  mau von der in d e rT h a t  
viel langsameren B ew egung der E cliptik  abstrahirt, die B re i
ten der Sterne eine Änderung leiden. M an nennt diese B e w e 
gung S S' des Äquators auf der festen Ecliptik die L u n i -  
s o l a r p r a e c e s s i o n ,  weil s ie ,  wie wir später sehen w er
den , bloss eine F o lg e  der An ziehun g der Sonne und des 
M ondes au f  die abgeplattete E rd e  ist. Bezeichnet man diese 
Lunisolarpräcession in t Jahren oder den Bogen S S  durch y  , 
so hat m a n ,  den neuesten Untersuchungen zu F o l g e ,

ij> —  5o". 5 j 5 j  t —  o". 0001217048 t° i



w o t die Anzahl der seit 1750 verflossenen Jahre bezeichnet. 
F ü r  Zeiten vo r  1760 ist t negativ.

Allein  in Beziehung auf d’ e b e w e g l i c h e  E cliptik  wird  
in t Jahren nach jener E p o ch e  der Frühlingspunct nicht :n 
S ' ,  sondern in S "  seyn , so dass, w en n  in der beweglichen 
Ecliptik S " E '  der Punct S  derselbe is t ,  der in der festen 
Ecliptik S ' E  ebenfalls durch S bezeichnet w u r d e ,  der B o 
gen S S "  = f / die rückgängige B ew eg u n g des Äquators in 
d e r Z e i t  t auf der b e w e g l i c h e n  E clip t ik  S " E '  darstellt. 
M an nennt diesen Bogen S S"  —  die a 11 g  e m  e i n e P  r ä- 

c e s s i o n , und man hat

—  5o". 2 n 2 g t - l -  o” .o o o i2 2 i4 8 5 t \

E s  ist k la r ,  dass bey diesen B ew egungen  beyder E ben en  
auch die Neigung derselben gegen einander, oder dass auch 
die Schiefe ddPEcliptik geändert werden müsse. Zur Zeit der 
E p o ch e  i y 5 o war diese Schiefe E  S A  =  23° 28’ 18”. o. Nach 
t Jahren aber seit dieser E p o c h e  wird  die™. Schiefe in Bezie
hung auf  die feste E cliptik  E S ' A ' =  e und in Beziehung auf 
die bewegliche E cliptik  E ' S ” A '  =  ei s e y n ,  und m an h at,  
den neuesten Untersuchungen zu F o lg e ,

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

M a n  sieht daraus, dass die j ä h r l i c h e  Lum solarp/ä- 
cession

d
j Y  =  5 o". 3757 —  o o o o 24358g o t  

und die j ä h r l i c h e  allgeme oe Präcess on 

<%
=  5o". 2 1 12 9 + 0 .0 0 0 2 4 4 2 9 6 6  t ist.

D a s  Vorhergehende w ird  genügen , den Einfluss zu be 
stimmen, welchen diese B ew egungen  der beyden E ben en  auf 
die Rectascension und Declination der Fixsterne haben.

2.§. Zu diesem Zwecke wollen  w ir  zuerst den kleinern 
Bogen S' S ” =  0 suchen. —  In  dem sphärischen D reyecke  
S 'N S "  kennt m an N S ' S "  =  e , N S " S '  =2 180 —  e, und die 
Differenz der Seiten N S '  —  N S "  =  ̂ (— Ma n  hat aber in 
jedem D reyecke A ,  B ,  C ,  wenn die diesen W in k e ln  gegen- 
überstchenden Seiten durch a ,  /3 , y  bezeichnet w e r d e n ,
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a—0 A+B

t g   Sin -------
y  °  2 2

* s m  1
Sin — ■

also ist auch

+ „  e' 
tg — —  luos —

9 * n m
2

E s  ist aber naclr dem Vorhergehenden

2

e, —  e
=  0 . 0 8 2 2 t—  0.000122 t2

' = — o . 2 4 1 8 t  —  0.00000628t1

" =  23° 28' 18". o — 0.2418 t-4-o.ooooo35612,
also hat m a n ,  w en n  m an die höheren P otenzen von t w e g 
lässt ,

e, — e
2 0.1644 t —  0.000244 t1

8 = ( i f> e, +  e “  Cos 23° 28' 18» ' 0 J F  .
Cos

0 =  O". 1 7 9 t  —  o". 00027 t2.

3 . §. Sey  nun die Rectascension a und die Poldistanz p 
.ines Fixsterns für irgend eine Z e it  1 7 6 0 -(- t  gegeben M an  

suche die Rectascension a' und die Poldistanz p' desselben 
für eine andere gegebene Zeit 1760 -f-t\

Nennen v i r  % und tz die L ä n g e  und die D istanz des 
Sterns von dem P ole  der festen E c l ip t ik ,  w ie diese beyden 
G rössen  für die E p o ch e  1750 Statt hatten, und suchen w ir  
zuerst X und jt aus den gegebenen G rö sstn  a und p.

D a  sich die L än g e  A, in der festen E cliptik  S E  auf den 
Früh lin gsp unct S ,  und die Rectascension in dem Äquator 
S ' A '  auf  den Frühlingspunct S" b ezieht ,  so verlängere man 
die B ogen  E S  und D S "  rückw ärts ,  bis sie sich ’n S' legeg- 
n e n ,  und zähle nun die L ä n g e n ,  sowohl als die Rectascen- 
sionen von dem gemeinschaftlichen Puncte S', so hat man 

sofort durch die G le ichun gen  der S. 29 da S ' S ” =  6 un d 
S  S' =  i|> bekannt i s t ,



Sin j tC o s  (A, +  ij>) =  Sin p C o s (a  +  6) 1
Sin ?r Sin ( A - f - i y  =  S in p S in  ( a + 0 ) C o s  e + C o s p S i n  e [ (A) 

Cos tz = — S i n p S i n  (a -f- 0) Sin e + C o s  p Cos e )
Substituirt man in diesen G leichungen die vorhergehen

den Ausdrücke von t/> und 0, indem  man für t seinen gege
benen W erth  setzt, so erhält m an die gesuchten W e r th e  von 
A und tz zur Zeit der E p o c h e  für l 'jb o .

M an  suche jetzt aus diesen Grössen A und tz für i^ öo 
die Rectascension a’ und die Poldistanz p' für die Zeit 1760 
-f-1\ Ist für diese Zeit die E c l ip .  < in S 1" E "  und der Ä q u a 
tor 2 "' A ”, so zählt man die L än g e  51, w ie  z u v o r ,  auf  der 
festen E cliptik  S E  von d e m P u n c te  S, und die Rectascension 
a' auf  den Äquator 2 "' A "  von dem  Puncte in w elch em  
der Äquator jetzt von der b e w e g ’ ichen E cliptik  S ’" E ' '  ge
schnitten w ird. Verlängert man also auch hier den B o g e n  
E  S und D  2 "' r ü ck w ä rts , bis sie sich in dem  gemeinschaftli
chen Puncte begegnen, und bezeichnet man für diese Zeit 
1750 — t' alle Grössen f ,  e und 0 durch einen obern Str ic h , 
so hat man wieder (wie S. 3o_)
Sin p 'C o s  ( a '- j - 0) =  Sin tt Cos (A-J-iji') 1
S in p 'S in  ( a ' + 0' )= :S in  Sin (A +  ij/) Cos e'— C o s jr S in e '  , (B) 

C o s p '= S i n  x  Sin (A -f- iji’) Sin e '-f-Cosn-Cose 
w o == 5 0 .3 7 6 7  t' —  o .0 0 0 1 2 1 8 t '2 

0 ' =  o .  1 7 9 t ' — 0.00027 t j  und 
e1 =  23° 28' 18". 0 + 0 .0 0 0 0 0 9 8 4 2 1'2 ist.

D a  man soi£',0', e 'u n d  aus den vorigen G leichungen  auch 
A und tz ken nt, so erhält m an die gesuchten W e r th e  von 
a' und p'.

4. §. D ie  sechs angeführten G leichun gen  des §. 3 lösen 
daher unsere Aufgabe vollständig. D u rc h  die Elim in ation  von 
A. und tz lassen sie sich auch auf zw ey  andere zurückführen , 
die a' und p' unmittelbar durch a u n d  p geben. E in e  andere 
A uflösung dieser Aufgabe lässt sich aus dem D re v e c k e S ’ .2 ,’ D  
ableiten, w o  =  f  S ' D  =  e, D  =  e ' i s t ,  und
daher S’ D ,  ^?'D und der W in k e l  S 'D - 5 ’’ durch jene ersten 
drey Grössen  bestimmt werden kann. D a  aber für geringere 
Zw ischenräume t' —  t der beyden gegebenen Zeiten die D i f 
ferenzen a' —  a =  d a  und p'—  p =  d p meistens nur klein sinp, 
so wird man aus jenen G l 0,chungen ein sehr einfaches, o b 
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schon genähertes, aber in den meisten Fällen  anwendbares 
V erfahren ableiten, um die Grossen d a und d p  zu  bestim
men.

D ie  dritte der Gleichungen (B) gibt
d p  Sin p =  —  d-̂ i C o s  (A-ri-Tj)) Sin p Sin e 

d. h. nach der ersten der Gleichungen  (B) 
d p  =  —  d -jt C os  a Sin e ,  

w en n  man die zweyten und höheren D '.nensionen der sehr 
kleinen G rösse d i/>i 0. . .  vernachlässigt.

E b e n  so geben die zw ey  ersten der Gleichungen  (B)

S in  71 S in  (X +  'p) C o s  e —  C o s  7t S in  e
» g ( a  +  e , ~  S in  7t C o s  (X +  <p)

also auch, w en n  man in Beziehung auf a -f- 0 und ij> difle-

rentiirt

==d7/>rCose +  t g ( a  +  5) t g ( A - f t / , ) ]  

o d e r ,  da nach den Gleichungen (Ä)
C o t g  p S in  e 

tg(A.-H) =  t g a C o s e + —  ist,
d a +  (1 J S in  a Cotg p S in  e

Co.* (a +  ef =  d + (Cos e +  tg’ a Cos e + ------ )

W i r  haben daher für die gesuchten Ausdrücke

d a  d 0 d ip
= —  -j— +  —  (C o s  e -J- Sin e Sin a C o tg p )  und

d r  S  ^ c --3—=  — T~EosaSine dt d t

N en nt man also
d 0 d tp

m =  —  ~r— +  C o s  e undd t  d t *
d

n = i r s i n e ’
so hat man für die Präcession in Rectascension und P o ld i

stanz
d a
“  =  m -f-n  Sin a C o tg p  

dp
•7 i  =  —  n Cos a d t

und diese Grössen d a ,  d t  werden m it  ihren Zeichen zu den
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mittleren W erth e n  von a und p ge setzt , um  die wahren 
W e r t h e  von a und p zu erhalten, 

d
E s  ist aber —  =  5 0 .3 7 5 7  —  o .o o o 2435g t ,

d g » /  « f. t*
j Y  =  o . i 7 g  —  o .o o o 5 4 t und 

e =  23‘!2Ö ' i 8",
also hat man auch *

m =  46.0282 -j- o . ooo3og t , 

n =  2o 0644 —  o-o o o o g 7  t ,  
wo t die Anzahl Jahre nach 1760 sind.

E x. F ü r  a B o o tis  (Arctur) ist im  Anfänge des Jahres 1821 
nach den Beobachtungen

a r = 2 n 052' 26". o ,  
p =  6g 52 5 o . 5.

H ier  ist t =  1821 —  1750 =  71 , also m =  4 6 .o 5o i  und 
n =  2 o .o 5 7 5  und daher 

d a
= 4 6 . 0 6 0 1  — 3 .8 7 g g  =  4 2 . 1702 ,

d p
= i 7" .o 3 3 ,

oder die Rectascensiou dieses Sterns wächst mit jedem Jahre 
seit 1821 um  4: " .1702 und die Poldistanz um 17". o33

5 . §. W i r  haben in dem Vorhergehenden (S. 63) die 
Hmlaufszeit der E rd e  gleich A  =  5 6 5 .256334 , und früher 
(S 35) a 'eselbe Umlaufszeit B =  365.242255  angenom m en. 
D ie  erste A i s t  die w a h r e  Umlaufszeit oder die Z A t ,  in 
welcher die E rd e  in der T h a t  ihre ganze Peripherie von 56o 
G rad en  um die Sonne zu rü ck leg t ,  oder in w elcher sie w ie 
der zu demselben fixen Sterne zu r ü c k k e h r t , daher sie auch 
di° s i d e r i s c h e  U m l a u f s  z e i t  oder die siderioche R e v o 
lution heisst. D ie  zweyte B aber ist die Z e it ,  in welcher die 
E rd e  w ieder zu demselben A q u in o ctiu m  zurlickkehrt, und 
d a , w ie  w ir  gesehen haben , die Äquinoctien verm öge der 
Präcession rückwärts gehen, so w ird  die E rde, von der Son 
ne aus gesehen, das Ä q u .n octiu m  frü h er,  als den fixen Stern 
erreichen, oder B  wird  kleiner als A  seyn. M a n  nennt B  die 
t r o p i s c h e  R e v o l u t i o n  der Erde, die unserem bürgerli

chen Jahre gleich i s t ,  da die Rückkehr der Sonne zu den



Aquinoctien und Sols iiii-n unsere Jahreszeiten bestimmt. 
U m  die Abhängigkeit, dieser Grössen A  und B von einander 
zu b est im m e n , sey überhaupt A  die Revolution der E rd e  
oder irgend eines ändern Himmelskörpers um die Sonne in

36°
B eziehung a u f  irgend ernen P u n c t ,  also die tägli

che B ew eg u n g des K örp ers  in Beziehung auf denselben Punct. 
S e y  ferner m  die tägliche B e w e g u n g  eines zweyten Punctes

36o
in Beziehung a u f  jenen ersten, so ist auch — m die täg

liche B ew egung des K örpers  in Beziehung auf  diesen zwtiy- 

ten P u n c t ,  und daher die Revolution B  des K örp ers  in B e 
ziehung auf diesen zweyten Punct 

56o

B  =  "ifo  ’
 m

A
welches die gesuchte G leich un g zwischen A  und B  ist. G eh t 
der zweyte P u n ct  in Beziehung auf den K ö r p e r  rü ck w ärts ,  , 
so ist m negativ.

Sey a ls o , um  dieses auf  unsern Gegenstand an zuw en 
d e n ,  der bewegte K ö rp e r  die E r d e ,  der erste P unct ein F i x 
stern und der zweyte das Aquinoctium , so ist die Revolution 
der E r d e  in Beziehung auf  den ersten Punct oder die side- 
n’sche R evolution  A  =  565 . 256384- D ie  jährliche allgemeine 
Präcession für das Jahr iÖ2Ö ist nach dem Vorhergehenden 
üjj =  5o". 22 96 , also die tägliche P räcesFon  in G raden  gleich

yrr:— —  =  o.  oooo532. Setzt man daher m  =  — o .o o o o 382
( 3 6 5 . 25)36oo

so ist
36o 36o

B  = -----— ---- ;----------- —  =   -----— ——  , oder die tro-
o . g 85b09 - f - o  . 0000382 o. 9806472

pische Revolution B =  565 . 24225 , w ie  zuvor. Das tropi
sche Jahr ist also kürzer als das siderische und zwar u m  die 
Z e it ,  welche die E rd e  b raucht, den Bogen zurückzule
g e n ,  welcher der jährlichen Präcession gleich i,sjj D a  aber 
dieser Bogen oder die Grösse V veränderlich is t ,  so ist auch 
die L än ge  des tropischen Jahres veränderlich , während die 
des siderischen J a h re s ,  so w ie  die des Sterntages, im m er 
constant bleibt.
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7 5

V o r l e s u n g  k,I I .

N  u t a t i o n.

1. §. D i e  bisher betrachteten , mit der Zeit fortgehenden 
oder doch in sehr langen Perioden von v ielen Jahrtausenden 
eingeschlossenen B ew egungen  der Ä quinoctien  und der 
Schiefe der E cliptik  sind noch anderen Störungen unterwor
fen , die aber in nahe l g  Jahren periodisch w iederkehren , 
und unter dem Nahm en der N u t a t . o n  bekannt sind. D a  
die K n o t e n  der M ondsbahn d .h .  die Durchschnittspuncte 
dieser Bahn mit der E b en e  der E cl ip tik  in derselben Zeit 
ihren U m la u f  vollenden, so wurde man sehr bald au f  die ge
gründete V erm uthung geführt, dass die Nutation von der L a 
ge jener K n oten  abhänge. E in e  genauere U ntersuchung gab 
für diese Störungen der L än ge  d A  aller Fixsterne und der 
Schiefe d e  der E cliptik  folgende A u s d r ü c k e , in w elchen <3

'  die L ä n g e  des aufsteigenden d. h. desjenigen K n oten s der 
M ondsbahn, von w elchem  sich der M o n d  ü b e r  die E cliptik  
erhebt, Q  die Länge der Son ne und endlich d die L än ge  
des M ondes bezeichnet.

d A =  —  16".783 Sin ß  +  0. 1 61 S1 1 1 2 ß
—  1 . 336 Sin 2 ©  —  o .201 S in  2 (£ und 

d e =  8". 977 Cos ß  —  o . 088 Cos 2 ß  

+  o . 58o Cos 2 0  +  °-  087 Cos 2 (f .

2. §. S e y  a und p die Kectascension und Pold'stanz ei
nes S te r n s , w ie  beyde ohne R ücksicht auf Notation Statt 
haben. D urch diese Nutation aber sollen diese Grössen in a' 
und p' verändert werden.

U m  a' und p' zu finden, suche man zuerst die L än ge A 
und die Distanz jt des Sterns vom  P ole  der E cliptik  durch 
die Ausdrücke (S. 2g)



Sin x  C o s A =  Sin p Cos a )

Sin ar Sin A =  S i n p S i n a C o s e + C o s p S i n e  1 1 
Cos  tt =  —  Sin p Sin a S i ne  +  Cos p Cos e ] 

w o  e die von der Nutation noch befreyte Schiefe der E c l ip 
tik , also (nach S.6g), wenn t die An zahl Jahre seit 1760 be
zeichnet , w o

e —  23° 28' 18”. o —  o". 48368 t ist.
Vernaehrt man dann die so gefundenen W e rth e  von A 

und e um  die in §. 1. angegebenen Grössen d A  und d e ,  so 
findet man aus der L än ge  A +  d A ,  aus der Breite jt und aus 
der Schiefe e +  d e  d ie gesuchten Grössen a' und p' durch 
aie Gleichungen (S. 2g)

Sin p' Cos a' =  Sin x  Cos ( A  +  d A.)
§ m p '  Sin a' =  Sin x  Sin (A +  d X )  Cos ( e + d e )

—  Cos Sin (e +  d e )
C o s p '  =  Sin x  Sin (A. + d  X) Sin (e +  d e )

+ c  os x  Cos (c? +  d e )  
w odurch  unsere Aufgabe aufgelöst ist.

3 . §. D a  aber die Änderungen d l  und d e  nur klein sind, 
so w ird  es in den meisten Fällen besser seyn , aus den vori
gen Gleichungen  abgekürzte Ausdrücke für d a = a ' - r - a  und 
d p = p '  —  p abzuleiten.

Z u  diesem Z w ecke  hat. man
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a' = a +  G1 ) ^ + © ^
JFd’ a-v /" d3 a /'dj aN

+  3 d ^ +  \ ^ ) d* A e + i ( j z ) dl +
und eben so 

E s  ist aber

g d
:C os e +  Sin e S :n a Cotg p ,

( j  . )  = — C o s a C o t g p ,  

d p'X
l ' I = :  —  Sin e Cos a ,

,d~~0 “  Sin a.



Vernachlässigt man also die zweyten und höheren D i f -  
ferentialicn von a und p ,  so hat man
a —  a —  (Cos e +  Sin e Sin a Cotg  p) . d A, —  C os a Cotg  p . d  e , 
p ' —  p  =  —  Sin e Cos a. d A, —  S i n a .d e .

Substituirt man in diesen beyden G le ichungen  die in 
§. 1 gegebenen W e rth e  von  d X und  d e ,  und setzt der K ü r z e  
wegen e =  25° 2 7 '55" für das Jahr 1 8 0 0 ,  und lässt man end
lich die G lieder  unter o " . 5 w eg, so erhält man 
a' —  a =  —  i 5". 3g Sin ß  —

— (6". 68 Sin Q Sin a -f -  8" .  g8  Cos Q Cos a) Cotg p , 
—  1 . 22 Sin 2 ©  —

— (o .53  Sin 2 0  Jin a-J-o .58  Cos  2 © C o s  a) C o tg p ,  
p' —  p =  4-6”. 68 Sin O C o s a  —  8.98 Cos ß  S i n a ,

4 -  o 53 Sin 2 0  Cos a — o .58 Cos 2 0  S; n a.
D ie  scheinbare Schiefe der Ecliptik endlich  ist (S. 6g )  

für jedes gegebene Jahr T  unserer Zei 'rechnung  
e =  23° 28' 18". o —  o". 48568 ( T  —  1760) 4 - 8". 977 Cos ß , 
oder
e =  23" 2 7 '53". 8 —  o". 48368 ( T  —  1 8 0 0 ) 4 - 8 ” . 977 Cos ß .

4- §. U m  diese W e rth e  vön  a' —  a und p' —  p bequem  in 
eine T afe l zu br in gen ,  bem erke man , dass man einem A u s 
drucke der F o r m

A  (a Cos ß  C os  y +  S; n ß  S in  y) 
im m er  die Gestalt

x C os  (ß —  y + y )  - 
geben k a n n , w enn man die G rössen  x und y gehörig  b e 
stimmt. Setzt man nämlich die F actoren  von  Sin y u n d  C o s y 
in beyden  Ausdrücken einander g le ich ,  so erhält man 

A  a Cos ß =  x (C os  ß  C o s y  —  S i n ß  S in y )  und 
A S in /3 =  x (S in  ß  C os  y 4 - C os /3S in y )  , 

und aus diesen beyden G le ichungen  erhält m an für x und y 
die W e r th e

(1 —  ct) Sin 3 Cos S .
*8)' =  ~ 7r - c 9 Cos’ j3 u n d  X  =  A . \ ^ 1 — ( 1 —  a2) C o s 2/3.

W e n d e n  w 'r  diess auf den vorhergehenden Ausdruck an 
8 .9 8  Cos ß  C os  a - f - 6 . 6 8  Sin Q  Sin a oder 
6 . 6 8  ( 1 .5440U 0S ß  C o s a -J -S in  £2 S ina )  und setzen w ir  ihn 
gleich x Cos (y - f -  & —  a) ,
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w o  also A  =  6 . 63 , a —  i  .3443 i ß —  ß  und y =  a i s t , so hat 
man

0.3443 Sin £2 C o s  $2
t g y = - - r + ö : . M 43 v.o,-<;>-111,(1

x =  6.68  1 +  0 -8° 71 C o s 2 <2 -
Hat man also eine Tafel ( T a b . I X ) ,  w elche für jeden W e r th  

von  <2 die W e r th e  von  x und y ,  und überdiess die G rösse  
z = — i 5 3 g Sin £2 g ibt,  so w ird  man daraus sehr beq u em  
die von  £2 abhängige Nutation durch die beyden G le ichungen  
finden

a '— a =  —  x C o s ( £ 2 + y —  a ) C o t g p - j - z  und 
P —  p =  x S i n ( J 2 +  y —  a).

W i l l  man auch n och  den von  0  abhängigen T h e i l  oder
die Solarnutation , so w ird  man in dieselbe T afe l  statt mit £2
m it d em  A rgum ente  2 0  e in geh en , u nd  die so erhaltenen 
W e r th e  von  a’ — a u nd  p '— p durch die constante Zahl o .0 8  
multipliciren.

Ex. Sey a =  3o ° , p  =  5o , £2 =  io o °  und 0  =  2oo°  so ist 
für die Lunarnutation y =  3° 2o',  z =  —  i 5 . 16 

lo g x  =  o . 83o 2 n . . o . 8 3 o 2  

l o g S i n ( £ 2 + y —  a ) = g . 4576 . . . 9 . 9 8 1 4
lo g C o t g p  =  g . g 238 o  .8 1 1 6  =  log 6''. 48 

o . 2116  =  log  —  i " . 63 , 
also auch a ' =  a — 1” . 63— i 5". 16 =  2g 05g ' 43".21 

p' =  p  +  6 " . 48  = 5o° o '  6 " .48 .

7 b
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V o v  1 e s u n g *1 11.

A b e r r a t i o n .
\

i . § .  S e y  S ein -Stern (fig. 7) und A  die E r d e ,  die sich 
in ihrer Bahn von  A  nach B bewegt. W e n n  die E rde  keine 
oder doch  nur eine gegen die G eschw indigkeit  des L ichtes  
ganz unmerkliche Bew egung h ätte , so w ürde  sie den Stern 
in der w ahren R ichtung B S  oder in der durch A  m it B S  pa
rallelen Richtung sehen. W e n n  aber die G eschv  indigkeit der 
E rd e  mit der des Lichtes für uns noch  vergleichbar is t ,  u n d  
z .B .  das Licht den W e g  a B  in derselben Zeit zurücklegt, in 
welcher die E rde  den B ogen  A B  = B C  beschreibt ,  so  wür
den w ir den Stern , bey der Ankunft seines L ichtes  in unse
rem Auge , nicht m ehr in der wahren  R ich tu ng  B a ,  son 
dern in der R ichtung  der D iagonale  B b  des Parallelograms 
B G  ab  se h e n ,  und der W in k e l  S B S ' ,  w e lch er  die R i c h 
tung des scheinbaren Strahles B S 'm i t  d e m  wahren B S  b ildet,  
heisst A b e r r a t i o n .

Suchen wir zuerst das Verhältniss p der G e sch w in d ig 
keit der E rde  zu jener des Lichtes.

Nach den Beobachtungen k o m m t das L ic h t  von  der S o n 
ne zur E rd e  in 4 9 3 .2 1 8  Secunden  mittlerer Zeit. Nach den 
G le ichu n gen  (S. 67) ist aber

r  1
r d v =  y  1 —  e ,

w o  r den Radius V e c to r ,  e die Excentricität der Erdbah n
und d v ,  d m  die wahre und mittlere B ew egun g  der E rd e
bez ichnen. D ie  mittlere siderische B ew egun g  der E rd e  in
einem mittleren T a g e  ist 3548". 19) also in einer Zeitsecunde
3548 . i q  i i - i
— — —  und daher in 4q3 . 2i 8 Zeitsecunden gleich
24-00’ u

(4q 3 . 218) (5548 . 19)
-— ---------  =  20 . 255 =  d m ,

24 • 60



A lso  ist auch die w a h r e  B ew eg u n g der E rd e  in dersel

ben Z eit  =  r d v  oder gleich

„ , - V | i - £3
p =  2o . 255—----------

r
und diese G r ö s s e ,  in T h e ile n  des Halbmessers ausgedriickt, 
oder p Sin 1" —  o .0000982 gibt das gesuchte Verhältniss der 
G eschw in digke  der E rd e  in ihrer jährlichen Bew egung um 
die Sonne zu der G eschw in digkeit  des Lichtes.

I .  E b e n  so können w ir  auch das Verhältniss p 'der  G e -  
s c h w n d ig k e it  jedes Punctes der Oberfläche der E rd e  in ihrer 
t ä g l i c h e n  B ew eg u n g  zu der des Lichtes bestimmen.

Ist nämlich H der Halbmesser der E rdbahn und h der 
des E rd p a ra l le ls , in w elch em  sich der Beobachter befindet, 
so legt die E rd e  durch ihre jährliche B ew eg u n g in jedem 
mittleren T a g e  den R aum

2 55 H
TVT — ---------- —

~  365 . 25638’

und durch ihre tägliche B ew eg u n g in e lern mittleren T a g e  
den R a u m

2 CO h

8o

0 . 9 9 7 2 7

zurück. Ist aber <p die P olhöhe des Beobachters, und bem erkt 
m a n ,  dass der W in k e l ,  unter w elchem  der Halbmesser der 
E rd e  in dem Mittelpuncte der Sonne erscheint, oder dass 
die Sonnenparallelaxe gleich 8". 55 i s t ,  so hat man 

h = .  8" 55 Sin 1". H  Cos <f 1 und da
m

p ' =  20.255  ^" i s t ,  so ist auch

(365 . 25638) (8 55) S in  1 " .  C o s  p
p' =   ------------------------------------------• 20”. 255 oder

0 . 9 9 7 2 7

p' =  o". 3 i  Cos<p.

I I .  N ennt man endlich 1j> den W i n k e l ,  welchen der R a 
dius V ecto r  der E rd e  mit d erT a n g e o te  der elliptischen E r d 
bahn b ildet, so ’ st

d  r

tg (90 —  i )  =  7^7,

oder da , wegen der geringen Excentricität der E rdbahn , der 

W in k e l  go ■— ^ nur klein ist,



m

9 =  9° -

Allein  die Gleichungen (S. 57) ge b e n , wenn man die ho

h e m  Potenzen von £ w eg lässt, 

d r
—7— = £ S i n  v. 
r a v

Nennt man also 7T die L än ge  des Apheliuins der E r d 
bahn und L  die L än ge  der S o n n e ,  so ist v =  L  —  71 und da
her jener W in k e l

t  S iu  ( L  —  It)  

f  ~ 9 °  S iu  x "  ’

W i r  wollen künftig d,$? K ü r z e  wegen die Grösse 

e S in  ( L  —  n )
L —  — setzen , und b em erken, dass man liir dieS.11 1"
M itte des gegenwärtigen Jahrhunderts hat I I  =  280° und 
£ = 0 . 0 x 6 8 ,  die halbe grosse A x e  der E rdbahn a ls ,Einheit  
angenomnjen.

2. §. Dieses vorausgesetzt, wollen w ir  nun den Einfluss 
bestim m en, welchen die jährliche und tägliche A b e r ra t io n , 
oder welchen die Grössen p und p 'a u f  die scheinbaren Orte 
der Gestirne haben.

E s w erde die Lage des wahren O rtes des Gestirns gegen 
den Beobachter.^aualog mit S . 32) durch die beyden W in k e l  
a und b angegeben, wo z. B. a L ä n g e ,  Rectascension oder 
A z im u t ,  und b die Distanz des Gestirns vom  P ol der E c l ip -  
l i k,  des Äquators oder des Horizonts bezeichnet. E b en  so 
MHyde die Lage des senainbaren Orts des Gestirns durch die 
analogen Grössen a 'b ',  und endlich die L ag e  des-.Punctes des 
H im m els von B nach A ,  nach w elch em  die Tangen te der" 
Bahn des Beobachters gerichtet ist, durch die W in k e l  A  und 
B  angegeben. W i r  wollen dieäcn letzten P unct der K ü r z e  
wegen den E rd p u n ct nennen. B ezeichn et man durch r  und 
r ’ die wahre D istanz des Gestirns von dem A n f a n g s - u n d  
Endpuncte des T h e i le s  der T a n g en te ,  welchen die E rde  in 
der Zeit v o n 4g 5". 218 beschreibt, und nennt man R  diesen 
T h eil  der Tangen te se lb st,  so hat man für die drey senk
rechten G oordinaten , w elche  die L a g e  des wahren Orts des 
Gestirns gegen den Beobachter ausdrücken,

r n

d r



x =  r Sin b C o s a ,  y =  r S i n b S i n a ,  z = r C o s b ,  

und eben so für den scheinbaren O rt
x' =  r' Sin b' Cos a', y' =  r'Sin b' Sin a', z' =  r' Cos jfc , 

und endlich für den E rdpun ct
X  =  R  Sin B Cos A , Y  =  R  Sin B Sin A , Z = : R C o s B ,  

w o  zwischen diesen Coordinaten die G leichungen Statt haben

x' —  x -f- X  =  o 
y ' —  y - j -  Y  =  o 
z ' •—  z -J- Z =  o.

E s  ist k la r ,  dass man in diesen Ausdrücken auch alle 
drey W in k e l  a ,  a' und A  um  eine willkürliche Grös>e N  ver
mehren k a n n , und dass vvegen der sehr kleirj^eji G rösse R  
die beyden E ntfernungen r und r' sehr nahe gleich seyn

R
werden. Setzt man also r =  r' und p =  — , w o  p offenbar die

vorige B e d e u tu n g .b a t ,  so gehen die drey letzten G le ic h u n 
gen in folgende ü b e r ,

Sin b' C o s  (a + N )  —  Sin b C o s  *
+  p Sin B C o s^ A  +  N )  —  o )

Sin b 'S i n  (a' +  N ) — Sin b Sin (a +  N ) >

-j-p  Sin B  Sin (A -[ -  X )  =  o 1 
C o s b ‘ —  C os  b -f- p C o s  B =  o '

und aus diesen drey G leichun gen  w ird man die Grjfäsen a', b ’
aus a , b  oder um gekehrt  a u f  verschw-dene A rt  bestimmen
können.

3 . §. D ie  Division der beyden ersten dieser drey G le i 
chungen g.bt

 ̂ S in  b  S in  (a — N ) — -p S in  B Sin»(A N )

tg (a  - j -  N )  =  jjiu b Cos (a +  N) _  p Sin J} Cos(A;H_K) un(i

S i n  b 'S i n  (a' -f- N ) +  p S in  B Sin  (A
tg ( a ~f" 1 1 S i n  b  C o s  ( ä *  +  N) -)- p S i n  ti: C u s  (A -f- IN)

Setzt m an in dem ersten dieser Ausdrücke N =  —  a und 
in dem zw eyten  N =  —  a', so ist

p S i n  B C o s e c  b  S in  ( A — a)

Li ' ( - a )  j — p S in  B Q o se c  b C o s  ( A — a)

p S in  B C o s e c b ' S i n  (A —  a') 

t g  ( a  a )  i - j -p  S in  B  C o s e c  b ' C o s  ( A — u')

rÖ 2
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D  ie Division der beyden letzten jener drey Gleichungen 
gibt eben so

(Cos b —  p C o s  B) Sin  (a' -1- N)
C o le b ':

S i n  b S i l l  (a +  Pi) —  p S in  ß  S m  (A N ) f

(Cos b ' - | -  p C o g & f a i n  (a-|-  N )  /  (A-)
Cotg b . g ,  y ; u â, _ JN) p> S i u  B S in  (A +  N ) ’

oder wenn man N  =  — A  setzt,
(Cos b —  o C o s  B) S iu  (A —  a')

C o t g b ' =   "ö iul i  S iu  (A. —  a)---------

( C o s  b'-{- o C o s  B) S i n  ( A  —  a)
C o t g b = =  c . I (C.

D o m  b '  S m  (A —  a'J

Aus den beyden Gleichungen (A) aber erhält m an, wenn 
man sie in dem bekannten Ausdrucke

C o t g  b' — C o tg .b
t!l b C o tg  b' C o tg  b

substhuirt,  und w en n  m an der K ürze  wegen setzt 
tg B C o s  | ( 2  A  —  a '  —  a) ^  (a' +  a)

tg u =  - C o T ^ T ^ j  und R “  ~2 1

folgende zvvey Gleichungen

p C o s  B S e c  u  Sin  (b —  u) 

C o tg ( b  8 )  i  —  p C o s  B S e c  u C o s ( b — u)
. ( I I )

p C o s  B S e c  u S iu  (b '  —  u)

C o t g  ( b  b )  i p  C o s  B S e c  u C o s  ( b '— u)

I. D ie  G leichungen (I) und (II)  lassen sich auch in con- 
vergirende Reiben aullösen. M a n  hat nämlich aus der G le i 
chung

x — v  a  S i n  y
tg ------ = -------- -x—  die Reihe

°  2 1 —  a  C o s  y

2 =  - + “ S i n y + - -  Sin 2 y +  ~ S i n 3 y + .  

A lso  erhält inall auch aus den G le ichungen  ( I )  

a —  a' =  m  Sin ( A — a) +  Sin 2 ( A  —  a)

*4 ~ ~  Sin 3 (A  —  a) -f-

i —  a ' = m '  Sir- ( A — a ')—  "  S in 2  ( A — a') 

111'3
+  —  S i n 5 (A  —  a') —

( I )

w o m =  p Sin B  Cosec h und m  =  p Sin B  Cos*e b' ist.



Eben so geben die G leichungen (II)
na \

b' —  b =  n S i n ( b —  u) +  —  S i n 2 ( b  —  u) i

n 3 I
—  Sin 3 (b —  u) +  —  Si n 4 (b —  u) — !

)  ( I r )
b' —  b =  n £ i n ( b '— u) —  ~ S i n 2 ( b '— u) (

n 3 n 4 1
+  ~  Sin 3 (b'—  u) —  “  Sin 4 (b'—  u) -f- ] 

w o  in beyden Reihen n =  p C o s  B Sec u ist.

D a  das Gesetz das F ortgan ges dieser Reihen offenbar 
is t ,  so sind alle vorhergehenden Ausdrücke vo llkom m en ge
nau. W i l l  man sich aber, was in den meisten Fällen genügt, 
mit bloss genäherten Ausdrücken b e g n ü g e n , so wird  man 
von den vorhergehenden Reihen nur die ersten G lieder neh
m en, w odurch man erhält

a' —  a =  —  p Sin B C osec  b Sin (A  —  a) . . (I")
b —  b' = — p Cos B S ec  u Sin (b —  u) . . ( I I ”),
w o  tg u =  tg B  C o s  (A  —  a) , also auch 
b — b ' =  p (C os b Sin B Cos ( A — a ) — Sin b Cos B) . . ( I I ”).

4-§• W e n d e n  w ir  nun diese allgemeinen Ausdrücke auf 
eine der in der A stronom ie gewöhnlichen E ben en  z. B. auf 
die des Äquators a n ,  d .h .  suchen w ir  die W ir k u n g e n ,  w e l
che die Aberration auf die Rectascension und Poldistanz der 
Gestirne hat.

Sey also a die wahre Rectascension und b =  p die P o l
distanz und eben so a' die scheinbare Rectascension, und 
b' =  p' die scheinbare Poldistanz des Gestirns. D ie  L än ge 

des firdpunct.es ist (S. 8 i)  gleich go  -|- L '  und die Breite 
desselben =  o. Sey  die Rectascension dieses Erdpunctes 
A  =  go  + L '  +  y  und die Poldistanz desselben B  =  P.

Substituirt. man diese W erth e  von A  und B in den zw ey 
Systemen (I) , (I') und (II)  , (II ')  , so erhält man die g e~ 
n a u e n  Ausdrücke der Aberration in Rectascension u n d P o l-  
diotanz. D ie  abgekürzten Gleichungen (I"),  (II") aber geben 

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

N ennt man dann in einem bey A  rechtwinkligen D rey-



ecke A B  C  den W in ke l  A B  C = e ,  und die Seiten B C = g o - | - L ' ,  
B  A  =  g o  +  L ' - f - y  und A C  =  g o —  P ,  so hat man

Sin P  Cos (L '  + y )  =  Cos L '  Cos e 
Sin P Sin ( L '  +  y) = S i n  L '

C os P =  Cos L '  Sin e , 
also auch, w en n  man diese W e rth e  in den vorhergehenden 
Gleichungen substituirt,

P

a' —  a =  —  Sinp (^’ n a ^ os ^  *~‘0S a ^ OS e-̂

p' —  p =  p Cos p (Sin L '  C o s a  —  Cos L '  Sin a C o s  e)
-f-p Sin p Cos L '  Sin e ,

und diess sind die Ausdrücke , w elche m an mit ihren Zei
chen zu den mittleren Grössen a und p setzen muss, um die 
durch die jährliche Aberration veränderten Grössen a' und p 
zu erhalten.

I. N im m t man in diesen Ausdrücken e =  o und setzt 
a =  A. die L än ge  und p —  jt die Distanz des Sterns vom  Pol 
der E c l ip t ik ,  so erhält man

A.' — A = —  ■ (Sin L 'S in  Cos I / C o s  X)

SiiTi C o s (L  
ic — jt =  p Cos ic (Sm L '  Cos X —  Cos L '  Sin 5t)

= j  p Cos 3r Sin (L '  —  5V) ,
und diese beyden Ausdrücke geben die Aberra;ion der Ster
ne in L ä n  g e  und B r e i t e ;  für die Sonne ist *  =  90“ und 
U  i = 5t . , also auch

X  —  A, = —  p und
tc' —  jr =  o.

I I .  W e n d e t  man auf niese A usdrücke  die Reduction der

S. 77 an , so ist
S i n ’ A e  S i n 2 L '  r— -— — — -— —— — -

tg y =    t T T i— n— r r  u n d x = p  V  1 — Si n e C o s  L  w o -
D J 1 —  2 S i n ’  i  e L o s ’  L '  1

durch die vorhergehenden G leichungen in folgende übergehen

a' —  a = — Siiip Cos ( L ' —j - y — a) und

p '—  p =  x Cos p Sin ( L ' - J - y —  a) p Sin e Sin (p -j- L )

+  -  p Sin e Sin (p — L )  

und nach diesenAusdriickcri ist diuTaf. V III .berechn et worden.
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E x. Ist a = = 26i ° 3 j ’ , p =  7 7 ° i 7 ' ,  L ’ = 4o“52 ' ,  so ist 
log x =  1 .  2859 , y =  2 ° 28' also 
a '— a =  - f - i 5”. 6 und 
p' —  p = 2 " .  6 — 2". 4 + 5". 6 = — 8". 6.

5 . §. Suchen w ir  eben so die t ä g l i c h e  Aberration in 
Beziehung auf  den Äquator. —  Nennt, man T  die Sternzeit 
der B eob ach tu n g , so geht die. R ic h tu n g ,  welche der R ic h 
tung der täglichen B ew eg u n g des Beobachters auf der E rd e  
entgegengesetzt ist, nach einem Punct des H im m e ls ,  dessgn 
Rectascension gleich T —- g o ,  oder wenn man diesen B ogen  
um  36o° verm ehrt, =  270 + T ,  und dessen Poldistanz gleich 
90° ist. E s  ist daher *

A  =  270 + T  und B =  go.
Setzt m an überdiess a =  a und b =  p und p —  p ' , und 

substituirt man diese W e rth e  von A ,  B ,  a ,  b ,  in den G lei-  
ohungep (II)  oder ( I I ’) , so erhält man die vollstärtd'gen 
A usdrücke der täglichen Aberration in Beziehung auf den 
Äquator. D ie  Gleichungen (I") und ( I I ”) aber geben 

t C o s  ( T  —  a)
a ’ —  a =  p  rn ,

' 0111 p

p —  p’ =  p'Sin ( T  —  a ) C o s p ,
oder da p' =  o”. 5 i Cos 9 w a r ,

7 C o s  ( T  —  a) C o s  <p
a'—  a =  o 3 i  —  —  ,

a m  p

p'— p =  —  o”. 3 i Sin ( T  —  a) C o s  p C o s y .
6. §. Bisher haben w ir  das Gestirn  als ruhend vorausge

setzt. S ey  nun S der O rt  des beweglichen Gestirns zur Zeit 
T ,  in welcher der Lichtstrahl von ihm  ausging, und O  das 
A u g e  des Beobachters oder der Ort des Oculars des F e r n 
rohres für dieselbe Z e it  T .  Sey eben so t und t' die Zeit,  in 
w elcher jener erste Lichtstrahl von dem Gestirn in das O b -  
jectiv a und in das O c u la r B  des nach Wem scheinbaren O rte  
des Gestirns gerichteten oder des beWogüchen Fernrohrs A a  
oder B b  kommt. Diess vorausgesetzt, ist also O S  die R ic h 
tung des w a h r e n  Orts des Sterns z u r Z e i t  T ,  und A a  oder 
B b  ist die R ich tu n g  des s c h e i n b a r e n  O rts  des Sterns 
zur Z c k  t oder t’ , (welche beyden 'letzten Zeiten t und t 
nur unendlich w enig von einandfi* verschieden sind).

N im m t man die B ew egung des Lichtes gleichförm ig an,



so verhalten sich , da S ,  a ,  B  in einer geraden L in ie  l iegen, 
die L in ien  S a  und a ß  w ie  die Z e it e n ,  in welchen das L ich t  
diese Linien durchläuft, oder es ist

S a :  a ß  =  t — T :  t' —  t.

Nim mt man eben so d ie B e w e g u n g  d e r E r d e  in d e r T a n -  
geijte O B  ihrer Bahn während der im m er sehr kleinen Zeit 
t —  T  als gleichförmig und geradlinig a n ,  so w erden auch 
die Puncte o ,  a ,  b :n einer geraden L in ie  l ie g e n ,  und man 
wird haben

o a :  a b  =  t —  T - t '  —  t.
D araus folgt

Sa o a 
a B a b

D a  iiberdjpsg der von  den eben genannten Seiten einge
schlossene W in k e l  S a o  =  B a b  is t ,  so sind die D reyecke  
S a o  und B a h  ähn'ich , oder es ist der W in kel a S o  gleich 
dem W in ke l  a B b ,  das heisst, es ist B b  oder A a  mit O S  
parallel, oder mit ändern W o r te n :  der scheinbare O r t B b S ’ 
zur Zeit t, ist gleich dem wahrem Orte  O o S  zur Zeit T .

Sey also /I die Distanz des Gestirns von der E rd e  in 
Theilen  der halben grossen A x e  der E rdbahn ausgedriiekt, 
und m die tägliche B ew eg u n g des Gestirns in Secunden aus

gedrückt, so ist

i : A = 493 -2 18 : 6,  
oder das L ic h t  braucht 6 =  4 9 3 * 2 i8  /I Z e itsecu n d e n , von 
dem Gestirn zur E rde zu kom m en.

Fern e r  ist
86I400 : Q—  m : x , 

oder d ’e B ew egung des Gestirns in dieser Zeit 0 ist gleich
m g

x =  =  0.00871 m  und dieser W e r th  von x ist

also a u ch ,  nach dem Vorhergehenden, der Unterschied z w i
schen dem wahren Orte des Gestirns zur Z e i t T ,  und dom 
scheinbaren O r te  desselben zu der Beobachtungszeit t. Ist  
daher a die w ahre L än ge  oder Breite oder Rectascension . . 
des Gestirns und a' die scheinbare oder 'beobachtete L än ge  
oder Breite . . desselben , und ist m die tägliche V erän d e
rung dieser L ä n g e ,  Breite . . so hat man 

a =  a’ - f - 0.00671 m /1.
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N im m t die L ä n g e ,  Breite . . des Gestirns ab , so ist in 
der letzten G 'e ich u n g  die Grösse m negatw.

F iir  die Sonne ist z / = i  und m  =  3547’ 3 7 also 
wahre L än ge  0  scheinb. L än ge Q  20". 255 

w ie zuvor.
UnserejySonnentafeln geben schon diese sc h ein b are , 

durch die Aberration veränderte L än g e  der Sonne an. Hat 
m an also die scheinbare L ä n g e ,  B r e ite ,  Roctascension . . . 
eines beweglichen Gestirns oder die Grösse a' zur Zeit t be
obachtet, und w ill  man fiir dieselbe Zeit t die wahre L än ge 
oder die G rösse a des Gestirns haben , so ist 
a =  a ' - f - 0 .0 0 5 7 1  m  /I und für dieselbe Z e it  t gehört die 
w ahre L än ge L  der Sonne

L  =  L '  +  2o". 255 , 
w o  L' die für die Zeit t aus den Tafeln  berechnete oder die 
tabellarische L än ge  der Son ne bezeichnet.

7. §. W i r  wollen  nun , zum bequ em em  Gebrauche bey 
den B eo b ach tu n g en , die bisher betrachteten Ä n d eru n g en , 
welche die Piectascension und die Poldistanz der Pixsterne 
durch die P r ä ce s s io n , Nutation und Aberration erfahren, 
zusammenstellen.

N ennt man a und p die mittlere Rectascension und P o l
distanz eines Sterns, w ie  man sie in den sogenannter*. Stern
katalogen verzeichnet findet, und ist eben so a' und p' die 
scheinbare oder beobachtete Rectascension und Poldistanz 
dieses S tern s ,  ©  die L än ge  de* Sonne und Q die Län ge des 
aulsteigenden K n oten s der M o n d sb a h n , so hat ma n ,  wenn 
m a n ,  was im m er h in reich t,  die Excentrrcität s. der Erdbahn 

gleich Null se tz t ,
a '—  a —  (Iß ". o 5 4 5 -f-2 o ” - o562 Sin a Cotg pj. t 

C o s  e C o s  a 
—  2 0 . 2 5 5  C o s 0 ,M  p

S in  a Sin  Q

—  o ,.58 C os  a Cotg p Cos 2 ©  ,

—  (1 . 2 2 - J - o . 53 C o tg  p Sin a) Sin 2 ©  ,
—  ( 1 5 . 3 9 +  6 . 68 Cotg p Sin a) Sin ß  1 
— ■ (8 .9 8  C otg  p Cos a Cos £) ,

p' —  p = — 2o . o 5 62 C o s a . t ,



+  2o.  255 C o s p  Sin aSin  © ,
+  2o . 255 (tg e Sin p —  C o s  p Sin a) Cos e C o s  Q  > 
-J -o .53 C o s a  Sin 2 0 ,
—  o .58 Sin a Cos 2 ©  ,

— 6 .68  Cos a Sin (2 ■>
—  8 .9 8  Sin a C o s  ß .

V o n  diesen beyden Ausdrücken enthalten die zw ey  er
sten Zeilen die Präcession für das Jahr i 835 , die m it  der 
Anzahl t der seit der E p o c h e  der T afe ln  verflossenen Jahre 
multiplicirt werden muss. D ie  zw eyte  und dritte Zeile ent
hält die A b errat io n ,  und die drey letzten die Nutation. D ie  
Schiefe der E cliptik  für i 855 ist e =  23° 27 ' 39".

E x. M an suche den scheinbaren O rt von y Pegasi für den 
i 5 . M a y  1827. F ü r  diesen T a g  ist die L ä n g e  der Sonne 
©  =  52° 53 ', und die des aufsteigenden M ondknoten s 
,< ^ =  223" 53 '. D er  Sternkatalog gibt für den A n fa n g  des J a h 
res 1828 den mittleren O rt  dieses Sterns 

a =  i ° 5 ' 52" 5o 
p =  75° 4-6 ' 23". 9 o.

Hier ist t =  1827 .37  —  1 8 2 8 =  —  o . 63 . M a n  hat daher 
nach den vorhergehenden Gleichungen

a = i ° 5 ' 52" 5o .  . . p =  75°46' 23" 9 o
Präcession — 2 9 .0 8  +  12.63
V o n  ©  abhängig. G lieder — i 3 . o 5 +  9 -3 °
V o n  ß  abhängig. G lied er  ~ \-i2 . 5 o —  4 -5 o

a' =  i ° 5 ' 22/;.67 p ' =  7 5 ° 4 6 '4 1 '.33
und diese scheinbare Rectascension a 'u n d  Poldistanz p' hatte 
der Stern am i 5 . M a y 18 2 7 ,  daher auch der an diesem T a g e  
beobachtete O rt  desselben mit diesen Grössen a' und p' ver
glichen w erden  muss. (Eine T afe l  dieser Reductionen für die 
vorzüglichsten Sterne findet man im  V I I I .  T h eile  der A n n a 
len der Sternwarte von W ien .)
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V o r l e  s u n g  IX.

P a r a l l a x e .

i . § .  D a  w ir  die Gestirne von verschiedenen Puncten 
der Oberfläche der E rd e  b eobachten, so ist e s ,  zur V e r g le i
ch u n g dieser Beobachtungen, n oth w en d ig , sie alle auf einen 
gemeinschafthchen P unct,  für welchen man den M ittelpunct 
der E rd e  gewählt h a t ,  zu reduciren. M an  nennt den U n te r 
schied der L ä n g e n ,  Breiten , . . der G e s t irn e ,  \i>ie sie aus 
einem P u n c t  der Oberfläche und aus depi Mittelpuncte der 
E r d e  gesehen w e r d e n ,  die P a r a l l a x e  der L ä n g e ,  Breite 
des Gestirns für den O rt des Beobachters.

W i r  wollen  die E rd e  als einen K ö r p e r  annehmen , der 
durch die U m drehung einer Eil in se um ihre kleine Axq ent
standen ist. Sey  2 a die grosse, und 2 b die kleine Axe dieser 
E ll ipse  und r  die E ntfern ung des Beobachters von dem M it
telpuncte der E rd e  , 9 der W in k e l  der r m it a und endlich 9' 
der W in k e l  der N orm ale  des Ellipsoids in dem Orte des B e
obachters m it  a ,  also 9' die P olhöhe des Beobachtungsortes 
(S. x8) und 9 die sogenannte geocentrische Polhöhe.

M a n  fälle ein L oth  y  von dem Beobachtungsorte senk
recht auf  a ,  und nenne x das Stück der grossen A x e  zwischen 
dem  Mittelpuncte der E llipse und dem L o th e  y ,  so wie z 
das Stück der grossen A x e  zwischen der N orm ale und dem 
selben L o th e  y ,  so hat man

b1 x y  y  a3 v
* =  —  , tg ?  =  - u n d t g ? , =  7 =

w oraus folgt
1>«

i g ?  =  i r t g f j f i

a3 —  b3
oder auch wenn m =  , , . . i s t , a3 +  b3



m’ m3
<p —  9' —  rn Sm  2 9 ‘ +  ~  Sin 4 9 ’ —  ~  Sin 6 9 '  +  ,

und durch diese Ausdrücke findet man 9 aus der beobachte
ten Polhöhe 9'.

W eiter  ist die bekannte G le ich u n g der E ih use

9 1

b’
oder da man hat y =  -7 x tg ’9',

a ’

x =  . ... ;>
V  a’  +  b ’  t g ’

1 - f-  t g 2
; Iso auch r s = x 2 +  y a ==   t----  — . a 2 oder endlich

J 1 +  9 ?

  . r  C °s <j‘  _  r a- + b 4tg’ y'
r  '  C o s  y  C o s  (<p' —  ip) a ’ +  b ’ t g ’ i p ' ’

und durch diese G leich u n g findet man die Entfernung r  des 
Beobachters von dem Mittelpuncte der E rd e .

Nach den neuesten Bestim m ungen ist a =  6376606 und 
b —  6356215 M e te r ,  also die Abplattung der E rd e

a —  b  1
— r—  “  *1 . Ist  also z. B.

b 0 1 1  .72

r
9 so findet man 9 — 9' . . . . l o g -

4 ° ’ i o ' 5o" 9 .999429
5 o 10 5 i g . g g g i 38 ———

60 9 33 9 • 998.939

I. Sey p die Entfernung des Gestirns von dem M itte l
puncte der E rde und p' von dem Beobachter a u f  der O b er
fläche der E r d e ,  und , w ie z u v o r ,  r  die E ntfernung des B e
obachters selbst von dem M ittelpuncte der E rd e . N im m t man 
die Verhältnisse der drey Grössen  a ,  r  und p so a n ,  dass 
man hat

a  r
Sin 77 —  -  und S in G  —

p k P

so ist,  wÜej man sicht,  U  der W in kel,  unter w elchem  aus dem 
M ittelpuncte des Gestirns die halbe grosse A xe  a der E rd e  
gesehen w i r d ,  so w ie  G  die aus dem Gestirne gesehene 
scheinbare Grösse von r  bezeichnet, vorausgesetzt,  dass in



beyden Fällen  das Gestirn  in dem Horizonte desBeobachters 
steht. M an  nennt 77 die H o r i z o n t a l p a r a l l a x e  d e s  

Ä q u a t o r s ,  und tö die H o r i z o n t a l p a r a l l a x e  d e s  Be -
r

o b a c h t e r s , u n d  man hat Sin £3= ~ Sin 77.
a

I I .  N ennt man eben so zl  den W i n k e l ,  unter w elchem  
der Halbmesser des Gestirns aus dem M itte lpun cte , und zl'  
unter w elchem  er von dem Beobachter auf der Oberfläche 
der F.rde gesehen w ird ,  so ist p Sin A x= .p  Sin z l' oder

p S in  A '

p '  S in  A

2. §. E s  w erde n u n ,  w ie  bey der Aberration, die wahre, 
oder geocentrische d. h. aus dem M itte lpun cte  der E rd e  gese- 
h e n e L a g e  des Gestirns durch die b e y d e n W in k e l  a und b; die 
scheinbare oder von der Oberfläche der E rd e  gesehene L age 
desselben aber durch a'u. b' und endlich die L'ige desB eobach
ters gegen den M ittelpunct der E rd e  durch die analogen W i n 
kel A  und B  gegeben , so hat man , wie d o r t , w en n  man auf

r  Sin  A '  p
die in §. i  gegebenen G leichungen Sin tu — -  und =

R ücksicht nim m t, u n d N  einen vr illkürlichenWi...cel seyn lässt, 

S in  b ' C o s  ( a ' — . N )  S iu  b C o s  ( a — IN)

S in  A '  S i n A

Sin  35 S in  B C o s  (A —  IN)

+  '------------- S i n A --------------- =  0 ’

S i n b ' S i n ( a '  —  IN) S in  b S in  (a —  IN)

92

S in  A '  Sir. A

Sin  oj S in  B Sin  (A —  IN) 

S in  A

C o s b '  C o s  b S in  Io C o s  B
+S in  A' S in  A S in  A

und daraus werden sich n u n ,  wie S. 82 alle hieher gehören
den Aufgaben auflösen lassen. U m  W iederholungen zu ver
m eiden , w ollen  wir hier nur die vorzüglichsten dieser A u f
lösungen kurz anzeigen.

3 . §. Ist a —  co,  a '  =  oo'das w ahre und scheinbare A z i
mut und b =  z ,  b ' =  z 'd i e  wahre und scheinbare Zenithdi
s ta n z ,  so ist B  =  f — f  u n d ,  da der Beobachter im m er in



seinem Meridian ste h t , A  =  o ,  und man h a t ,  wenn man

7 . B.  N  =  9 0 ° setzt
Sin z Cos &) —  Sin 00 Sin (9'—  9)

C otg  w' =  -------------r: >ö bm zbin w
( C o s  z —  Sin öS C o s  —  9)) Sin u'

C o t g z  =  SinTslü > ’

Sin A Sin u' Siu z'
Sin z/ =   ---- = — ^ ---------'Sm % Siu o)

Diese G leichungen  geben also co z aus co und z. F ü r
cp —  y = o  d. h. für die k u g e l f ö r m i g e  E r d e  ist o '  —  ca
oder die Parallaxe des Azim uts ist N ull  und

(Cos z —  Sin EÖ) .
Cotg z ' =  ------ ~r. oder ann ähern d, w en n  to nur kleinö Sin z
ist,  z' —  z = c ö S in z 'u n d  eben soz/' =  4 ( i  - j-S in  töCosz).

I.  N ach den drey letzten Gleichungen kann man z' nur 
aus z a  und go'  f inden, und die Berechnung von z/' setzt so
w ohl g o '  als z bekannt voraus. M an  kann aber auch andere 
Ausdrücke finden, welche die scheinbaren Grössen go' z und z/ 
bloss durch die wahren go z und \d geben. W e n n  man nämlich 
die drey letzten Gleichungen des §. 2 quadrirt und addirt,  so 
erhält man sofort

Sin A
Sin z/’ =  —  ~ • ...

\ f  i + S in a C3 — 2 Sin cö Cos 9 
w o Cos i|> =  C o s  z Cos (9 '—  9) -J- Sin z Sin (9' —  9) Cos co ist.

K e n n t  man eben so Zf,  so findet m an co' und z aus den 
Gleichungen

Sin A'
Sin z' Cos (co’ —  N) — ’gi ^ (öin z Cos ( go — N )

—  Sin go Sin (9' —  9) C o s N ) ,

Sin A'
Sin z'Sin(Gt>' —  N) =  7 = - ^ - (Sin z Sin ( g o — N)

+  Si 11 ,o5 Sin (9' —  9) Sin N).

II .  D  as Verfahren in I  führt gleichsam von selbst au f  
die Auflösung der umgekehrten Aufgabe. Ist nämlich aus den 
unmittelbaren Beobachtungen die Grösse g o ’  und z  und z/'und 
iiberdiess (da p nicht beobachtet werden kann) aus den Tafeln

r
die Grösse o =  j. bekannt, so findet man die Grössen  go,r SinEJ ' 1
z und /I auf folgende A r t :
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D ie  Sum m e der Quadrate der drey letzten Gleichungen 
in §. 2 gibt auch

pa =  p'a -f- r* -[- 2 p' r Cos t]/\ 
w en n  Cos =  G osz ' C os  (9' — 9 ) -} - Sin z' Sin (9'— 9) Cos oo'ist.

L ö s t  m an diese in Beziehung au f  p' quadratische G le i
chung a u f,  so ist

— Sin ato S in ’ V — Sin J3 C os  t/>' und

r SiuJo \/4 — Sin2 Jö Sin’ q>'—J— Sin"1 J3 Cos 9'.

p' Cos^jo i
p' r

w odurch  also die Verhältnisse —  und - - g e g e b e n  werden. 

Setzt man d a n n , analog m it  dem Vorhergehenden
r

— 1 = S i n E o ' ,  so erhält man

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

8̂ C® Sinz'Cos (w'— 5N) -f-Sm Jo' Sin (oC—  9) Cos N ’

(Cos z' +  Sin Jo' Cos (9' —  9)) Cos (w —  3V)
C o tg  z (jos û/ —  _|_ Sin JÖ'Sin (9' —  9) Cos N unt^

p' Cos z —  Sin Jö Cos (9'— 9)
Sinzy =  Sinz/' =  -------------p;  ------   .S in z / '

p  V j O S  Z '

Cos Z.
C o s  z ' -{- S in  cö' C o s  (<?' —  <p) * ^ i n  ^

E x. Sey üd =  8o ° , z =  60, J3 =  5° und z/ =  3" gegeben ,
un d  die angenom m ene sehr starke Differenz der beyden P ol-  

höhen 9 '— 9 =  i°. N im m t man die beobachtete Polliöhe
a —  b x

$>' =  5o% so ist die Abplattung — "—  =  -g  ^  und daher

r =  o . 9899 und p =  1 1 . 358.
M i t  diesen gegebenen W erth e n  von <b, z ,j3 , 9'—  9 und z/, 

findet m an nach den ersten Gleichungen  des §.3 
scheinbares A z im u t a>'= 8o° 5 ' 5 rj" .o

-  -  Zenithdistanz z ' =  64 3o 17 .5
-  -  H albm esser Z/' =  5 7 40 .3

N im m t inan aber diese scheinbaren Grössen uo', z',z/' als

gegeben a n ,  so findet m an nach § . 3 I I
ij>' =  64“ 20' i 3"
p'

—  =  0 .9591640 und damit
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go =  7g" 5g ' 5q". 86 
z =  6o° o' o" .o8  
A  —  5° o' o" w ie  zuvor.

II I .  Da aber für alle uns bekannten Gestirne die G rösse  
G  nur klein is t ,  und da sie selbst bey  dem M o n d e ,  dem uns 
nächsten H im m elskörp er,  nur i°  z' 32" betragen k a n n ,  so 
wird es vortheilhaft seyn, die vorhergehenden P rob lem e durch 
Reihen aufzulösen, die nach Potenzen von G fortgehen.

A us den Gleichungen des § .2  folgt

Sin G Sin (9' — 9) Sin a 
tö(co g o )  Sinz —  SinG  Sin (9' —  9) Cos w

W en d en  w ir  darauf das bey der L e h r e  der Aberration.
S. 85 gegebene Verfahren a n ,  so hat man

g o '  —  üo =  P  Sin uo-j-^P2 Sin 2  c o - J - jP 3 Sin 3 oo-J-.. . .

Sin G Sill (9' — 9)
wo P  =  TT.-----------  ist.

Sin z

E ben  so geben die allgemeinen G leichungen des §. 3 > 
m '+ B

w en n  m an N  =  setzt,
2 7

ti)# W(Cos z — Sin G Cos (9'—9)) Cos . -
C o tg z '  =   --------------------------------------------------

9'1

Sin z Cos   — Sin G Sin (9'—9) Cos -
2

tg  z  —  tg  z '
Sucht man daraus tg ( z —  z') =. 1— r~ r— : ,

o v '  x 4 -  tg z  tg  z '  7

so erhält man
SiixG C o s  (9' —  9)

— s m-J — - C o s ( * + ^ )
tg (z  — z )  =  —

S11. G  C o s  9' —  9)
 3 ^ Sin(z +  ̂ )

wenn man der Kürze wegen setzt
_Cos —

— 72 3 5  CotsC?' — ?)>
Cos :------

Vergleicht man diesen Ausdruck von tg ( z —  z') mit den 
in S. 83 gegebenen G le ic h u n g e n , so erhält man



z — z' =  Q Cos (z +  ̂ - j - ^ Q 2 Sin 2 (z—f—t/>) — f  Q3 Cos3 (z+f) 
— jQ  ^in 4(z Hhlf) +  ,

S i n  o5 C o s  (9' —  9)

W ° Q =   SiiTJjj  i s t

Kennt man so 00' und z' durch Hülfe der beyden vorher
gehenden Reihen, so hat man auch M' aus

S in  cd' C o s  z
Sinz/ =  SinZ/

9 g

S in  cd C o s  z

Ähnliche Reihen könnte man auch für die umgekehrte 
Aufgabe finden, bey der wir uns aber hier nicht länger auf
halten wollen.

4. §. Ist in den Gleichungen des §.2 a —a, a' =  a' die 
wahre und scheinbareRectascension des Gestirns, und b == p, 
b' =  p' die wahre und scheinbare Poldistanz desselben, so ist 
die Poldistanz des Beobachters ß  =  go — y  und dessen Rect
ascension A =  t ,  wo t die Sternzeit der Beobachtung ist.

Setzt man dann N =  o, so ist
Sin p Sin a — Sin oj*Cos 9 Sin t
SinpCosa — SintöCos 9 Cost ’

(Cos p — Sin öd Sin 9) Cos a'
Cotg P g;u p cos a — g jn jjjSCos 9 Cos t ’

Sin A Sin p' Cos a'
Sin ZJ SinpCosa.—■ Sin-4>, Cos 9 Cos t

Setzt man aber N =  t — go°, so hat man
Sin p Cos (t.— a) — Sin to Cos 9

Cotg(t-— a ') = - ---------S pHH  —-—  ,
0 v '  S m  p S i n  ( t — a) ’

(Cos p j—Sin Jo Cos 9) Sin (t — a')
Cotg p . Sin p Sin (t — a) ’

Sin A Sin p'Sin (t-—a')
Si 1 Zj’ =  1—  ----...--------- r------

S i n  p  S m  (t  —  a)

I. Auch hat man unmittelbar
Sin A

Sin Zl‘ —
V 1  +  S i n 5 o3 —  2 S i n  öd C o s  41 

wo C osiji =  Sinp Cosf Cos (a — 0  +  Cos p Sin $ ist, und 

dann ist



Sin A'
Sin p 'C o sg a '  —  N) =  ^ 7 ^ - [ S i n p  C o s (a  — N)

— Sin G Cos 9 C o s ( t—N ) ] ,

/ . Si nA'  •
S m p  S m ( a ' - N )  =  QSjnp Sin (a —  INJ

— Sin G Cos 9 Sin (l— I^Cf], 
wo N  eine willkürliche Grösse bezeichnet.

II . F ü r  die A uflösung derselben Aufgabe durch Reihen 
endlich hat man

a' ~  a =  P S i n ( a  —  t) 4 ~  P ’ Sin 2 (a —  t ) - f - ^ P 3 S i n 3 (a— 1) +
( J

p —  p ' =  Q  Cos (p +  f )  4 -  — Sin 2(p  +  î)

— t Q  ’’ C ° s (p +  1/’) —  \ Q  'S in 4 (p +  f )  4 - + ,
Sin o5 C o s  ^

9 7

Sinp
a'-

C o s

tg^ = ------------------ ,tg? undQ
Cos (t - a'+  a\  Sin 9a ' +  a ~\ 

2 )
ist,

oder endlich , wenn man bey der ersten Potenz von G ste
hen bleibt,

G Cos tp Sin (a — I)
undSin p

p' — p =  G (SinpSin 9 — Cosp Cos9 Cos (t •—a)
5.§. Ist in den allgemeinen Gleichungen des §.2 a =  , 

a/= s X ' die wahre und scheinbare Länge , undb =  sr, b —  tu1 
die wahre und scheinbare Distanz des Gestirns vom Pole der 
Eclipt’k, so sey auch A t=L  und B =  B die Länge und Pol
distanz des Zeniths oder des Punctes des Himmels, nach 
welchem die verlängerte Listanz r des Beobachters von dem 
Mittelpuncte der Erde gerichtet ist. Setzt man dani>N =  o, 
so erhält man

Sin n Sin X— Sin G Sin B Sin L 
^ Sin 71 Cos X — Sin G Sin li Cos L ’

(Cos 71 — Sin G Cos B) Cos X'
Cotgir Sin7iCcsX — Sin G,öin B CosL ’

Sin A Sin 7t' CosX'
^in ^  Sin 7: CosX — Sin GSiuB Cos L

I. 7



Setzt man aber N = L — gc , so ist
Sin 7r Cos (L — X) — Sin tt Sin B 

C o t g ( L  —  A )  =  Sin 7r Sir. (Ti —  X) ’
(Cos rr— Sin ooCos B) Sin (L — X') 

C otg  Tr =  Sin Ti Sin ( L — X) ’ ’
Sin A Sin 7r' Sin (L — X')

Sin /!'■=. —31----—77 77 u.s. vv.
S i n 7 r S i n  (L  —  A)

I. Auch hat man unmittelbar
Sin A

98

Sin Zl' =
V  1 ■+ S i n 1 J3 —  2 S iu  55 C o s '(1 

w o  Cos ip =  Sin Tr Sin B  Cos ( X — L )  -J- Cos 7t C o s  B  is t ,  
und dann

S in A ' .
Sm  7r' Cos (%'—  N ) =  's , n Ä  £8*n x  Cos (X  — N)

—  Sin Sin B  Cos (L  — N ) ] ,

Sin A '
Sin»-' S in ( X ' ~  N ) =  <77^-[Sin TrSin ( A  —  N)

—  Sin to Sin B Sin ( L  —  N)].

I I .  F ü r  die Auflösung dieser Aufgaben durch Reihen 
aber ist

A' —  A =  P S i n ( A  —  L ) 4 - i P 2 Sin 2 (A. —  L )
+  S in 3 ( A  —  L )  +

■x— • 7r’ =  Q  Cos {x  +  7 Q 2 Sin 2

—  f 0 3Cos3(5T +  il>)— j  Q 4 Sin 4 (*r+i>) + .

Sin töSin B
wo P =  

Cos

Sin 7t
X ' - X

2 Sinai Cos Btg^ =   . Co . g Bu n d Q=— ist,
C o . s ( L — - J

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

A ' — A  =  ------- 37-----------  und
S m  *

7r' —  7r =  to (Sin 7r CosB— Cos Tr Sin BCos ( A — L)).
III. Die Länge L und Poldistanz B des Zeniths findet 

man (nach S. 3o) aus den Ausdrücken



Sin B Cos L  =  Cos t Cos'^oS
Sin B Sin L — Sin t Cos 9 Cos e +  Sin 9 Sin e

CosB =  — Sin t Cos 9 Sin e -f- Sin 9 Cos e, 
wo e die Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Zur Rechnung be
quemer sind folgende Gleichungen (S. 29) 

tg m =  Sin t Cotg 9 
S in  (m -f-  e)

tg L =  —~ - tg t,
D S m m  0

9 9

C o s  (m e)
CosB — — — Sin 9.

C o s  m J

IV .  A uch  kann man die Berechnung d e r G i ü s s e n L  und 
B ganz übergehen. Substituirt. man näm lich  die Verthe von 
Sin B Cos L ,  S i n B S i n L  und Cos B aus I I I  in den drey er
sten G leichungen des §. 5, so erhält m a n , wenn man der 

K ü r z e  wegen
tg x  =  C o tg 9  Sin t setzt,

S in  x  S iu  X — S in  o5Sin 9 S in  (e —|—x) S r c  x 

S i u  x  C o s  X —  S in  Jo C o s  9 C o s  t  ’

[ C o s  x — S in  Jo S in  9 C o s  (e -f- x) S e c  x j  C o s  

C o t g  JT —  S in  7T C o s  I  — S in  So C o s  9 C o s  t  ’

S in  A  C o s  S iu  r.‘
Sinz/ . y  _ C o s  —  S iu  Jo C o s  9C0S t

Vor wandelt man in diesen drey G leichungen die G r ö s 
sen A., x  und e in a ,  p und o ,  so erhält m an die drey er-
stenAäkuchungen des §. 4 ; und verwandelt man die G r ö s 
sen X und x  in 90 —  00 und z ,  und setzt überdiess t =  go" 
und g o - [ - e  =  9' so erhält man die drey ersten Gleichungen 

des §. 3
E x. Sey X —  1810 4(i' 22". 5 , x  =  87° 42' 35". 8 

=  o° 5g '  2 7 7  , e =  23° 2 8 'o". 8 ,  Z/ =  0° 16' i 5". 5 und 

t. =  209046' 7". 9 , 9 =  49” 53' 43". 9 gegeben, so findet man 
nach den drey letzten Gleichungen

■A.'Sr 1 8 1° 48' 5". 4 ,  -x —  88 ' 3o '58". 7 und z/’= o » 16 25 ’ 5
(i. § . E n d l ic h  kann man auch aus der wahren Lage A, x  

des Gestirns gegen die E cliptik  unmittelbar die scheinbare 
L a g e  ja, pr desselben gegen den Äquator ableiten. D a  diese 
Ausdrücke in der A n w e n d u n g  oft nützlich sind , so wollen 
w ir  sie zum Beschlüsse dieses Gegenstandes aufsuchen.

7*



Aus den drey senkrechten Coordinaten 
X =  pSin irCos X, Y =  p Sin jt Sin X , 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 Äquator 
bestimmen , durch die Gleichungen finden 

X' =  X
Y' =  Y Cos e — Z Sin e 
Z' =  Z Cos e-J-Y Sin e.

Die Lage des Beobachters gegen den Mittelpunct der 
Erde aber wird, ebenfalls in Beziehung auf den Äquator, 
durch die den 3 Y' Z' parallelen Coordinaten bestimmt.

x =  r Cos 9 Cos t , y =  r Cos 9 Sin t , z =  r Sin 9 
und daraus folgt unmittelbar für die Bestimmung der schein
baren Grössen a' p' und p oder / }'

X' — x =  p Si n p' Cos a'
Y' — y =  p Sin p' Sin a'
Z — z =  p ' Cos p'.

Setzt man also der Kürze wegen tgu =  tg tt Sin A ,  so er
hält man

C o s  71 Sin  (u —  e) S e c u  —  Sin  ZS C o s  9 Sin  t

a S in  Ti C o s  X — Sin  55 C o s  cp C o s  t  ’

£Cos 7i C o s  (u — m  S e c  u-—  S in  CS S in  <p]Cos a 1 

S i n  7t C o s  X —  S in  55 C o s  cp C o t  t  ’

f S i n  A  . C o s  a' S i a  p '

S in  7i C o s  X —  S iu  S5 C o s  9 C o s  t

E x .  I s t  X  =  9 3 °  3 7 '  2 6 " ,  Tr =  8 8 ° 5 g ' 3 i "  ,  G  =  i ° o ' B k ,  

e  =  20° 2 7 '5 g ' 1, z l—  o° 55 ' 12”, i 8 3 ° 1 7 ' 5 i ' ' u n d

9  =  4 9 ° 5 3 't4 4 /, g e g e b e n ,  s o  f i n d e t  m a n  d u r c h  d i e  d r e y  l e t z 

t e n  G l e i c h u n g e n

a' =  g3“ i 5 ' 5 i " ,  p' =  66" 1 6 '  5 4 ,( und J  —  o°33' 2 4 ’',

1 0 0
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o  r  1 e  s  u  n  r  X .

R  c f  r a c t i o n.

i . § .  "VN^ens man die die E rd e  um gebende Atm osphäre 
als aus concentrischen Schichten bestehend a n n im m t,  deren 
Dichte nach einem gewissen Gesetze veränderlich ist, so w ird  
ein L ic h ts tra h l , wenn er einer dieser Schichten sehr nahe 
k ö m m t ,  von derselben m. einer Richtung angezogen werden, 
w elche auf der Oberfläche dieser Schichte in dem P u n cte ,  
ln welchem das L ich t  der Schichte begegnet, senkrecht steht, 
wenn die W irk u n g  der K ö r p e r  auf  das L icht nur in sehr 
kleinen E ntfernungen m erkbar ist. Sind also x und y die 
senkrechten Coordinaten eines L ic h tp u n c te s , w odurch  die 
Entfernung desselben «eon einer jener atmosphärischen 
Schichten ausgedrdckt w ird , und nim m t man die A xe  der x 
parallel m it  der die Schichte in dem Einfallspuncte berüh
renden E ben e und die E b e n e  der x y als diejenige a n ,  w e l
che durch die Normale der Schichte in dem Beriihrungs- 
puncte und durch die R ichtun g des Lichtstrahls geht, so hat 
m a n ,  nach den ersten G rü n d en  der M e c h a n ik ,  die G le i 
chungen

d=x 

d’ y
— -  —  P

w o  P  die K r a f t  b ezeichn et, m it  welcher das L ic h t  in der 
Richtung der y  von der Schiefe angezogen wird, und wo d t  
das E lem ent der Zeit ist’. Multiplicirt man die erste dieser 
Gleichungen durch d x  un d  die zvyeyte durch d y ,  so gibt 
die Summe ihre Integrale 

d x3 +  d y 2
  ---------= .  2 / P  d y - f -  Conslant.



wo die Gonstante die Geschwindigkeit des Lichtes n der 
Entfernung von der Schichte ausdriickt, in welcher die Wir
kung der Schichte auf das Licht noch nicht angefangen hat, 
oder für welche t. =  cj ist. Nennt man also c die Geschwin
digkeit des Lichts im leeren Raume und v die Geschwindig
keit desselben in irgend einem Puncte der Atmosphäre, so 
geht die letzte Gleichung in folgende imer 

v' =  ca +  2 /P  d y.
Das Integral/ P d y  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

v’ =  c’ +  4 k p- 
Tst nun u das Loth aus dem Mittelpuncte der * rde auf 

die Tangente der Curve , welche der Lichtpunct in der At
mosphäre beschreibt, so hat man, da sich bekanntlich bey 
allen Bewegungen durch Centralkräfte die Geschwindigkeiten 
verkehrt, wie die Lothe aus dem Centralpuncte auf die Tan
gente der Bahn verhalten

S S
u =  ~ oder u — — ---------- 1

V -t- 4 k p
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 berührt, u’=aSin z und zu
gleich, wenn die Dichte der Atmosphäre an der Oberfläche

S
der Erde gleich der Einheit gesetzt wird, u' =  - -

\/V -t-4 k

Setzt man beyde Ausdrücke von u' gleich, und nimmt man 
auch den Halbmesser der Erde für die Einheit der Entfer
nungen an , so ist

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

Sin z . V i +  —_
u _

^  c*
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N ennt m an aber d r  den W in k e l ,  w elchen  zw ey  nächste 
T angenten  der Curve unter sich b Iden , so hat man.

d u

V ( H - x ) 5 —

w o  die Entfernung des Punctes der Curve von  d e m
Mittelpuncte der E r d e ,  und  d r  das E lem en t  der K r ü m 
m ung jener C u rv e ,  also auch das E lem en t  der gesuchten 
Refraction r bezeichnet. Substituirt man in der letzten G le i 
chung den vorhergehenden W e r t h  v on  u ,  so  hat m a n ,  da 

2 ku d p
d u = —  t t :  i s t ’

C a '

fck « /  4 k
d p s i n z .  y  i  +  —  

d r = ------------------------------------------------------------------------
4 k p ,  /  4 kp 4 k ~

V  C1 + x) ’ —  ( l + ' ^ 7 ) S m ' 1 z ,

und das Integral dieses Ausdruckes w ird  die gesuchte R e 
fraction r geben.

I. U m  diese G le ichu n g  leichter zu in teg r iren , sey
l  2k 4k 2 a

— ;—  =  i  — s und —77 =  a o d e r  —; —   ■, so hatl  +  x c* +  4k c2 i — 2 a ’
man

1 / 2 0
dp Sin z. \ f  i  4 -  ---------' v l —  2 a

2 a p . /  l  2 a o 2a
( l  + “--------------- '/-------r, f l  +   ------) — f i + ----------) S i n 3z
'  i  —  2 a  ’  ( i  —  s)  ̂ x —  2 a  i  —  2 a

s.
oder wenn man Zähler und Nenner durch ( i — s) ( i — 2 a) > 
multiplicirt

—  a d p (i —  s) Sin z
d r  =  -

(i — 2 a- t -2 ap )yrx —  2 a-t- 2 a p—  (l — ■ s)2 Sin2.z 

Da aber die Grösse a gegen die Einheit sehr klein ist 

(man hat nach den Beobachtungen nahe a =  o.ooo2g), so ist 

von f i — 2 a - f - a 2 p )  der grösste We rth gleich ä  für p =  i 

und eben so der kleinste Werth gleich i — 2 a fürp =  o,  

so dass man statt dieser Grösse f i  —  2 a - f - 2 a p )  ohne merk

lichen Fehler das Mittel aus jenen beyden äussersten Wer-



theri, oder  die G rösse  (1 —  a) nehm en kann. D a endlich 
auch s gegen die E inheit  sehr klein is t ,  so w ird  man die 
G r ö  ssen a s und s3 vernachlässigen k ö n n e n , und daher statt 
der letzten G le ichu n g  die fo lgende erhalten

a
—  —  d p S i n zx —  ct *

d r =     ---------------  oder  endlich
\/1 —  2 a-f- 2 et p — (i — 2  s) Sin’ z 

a
—■ —  d o Sin z, i — et .

d r =     .

io4

v  2 s — 2 a ( l— p) +  (i —  2 s) Cos’ z

2. §. U m  diesen A u sd ru ck  zu integriren , muss man zu
erst die Abhängigkeit der G rössen  p und s oder man muss 
das Gesetz k e n n e n , nach w elch em  die D ichte  der A t m o 
sphäre v on  der H ö h e  derselben über der E rd e  abhängt. 
A l le in  dieses G esetz  ist noch  unbekannt. N eh m en  wir indes
sen an s = ß ( i  —  p ) , w o  ß  eine constante G rösse  bezeich
nen s o l l ,  so w ird  die letzte G le ichung

« d P 
—  ------- a m  z

d r —   oder
V 2 ß ( l  —  p) —  2 a ( l— p) -f- [ i  — 2 ß ( l  — p)] Cos’ z

d r = ------------------

:dp
— = am z

\/Cos’ z +  [2 ,3 Sin’ z ■— j a ]  (1 — p)

Integrirt man diesen A usd ruck  nach der bekannten 
F o r m e l

d x  2 ----------------
f ----------------=  — "fr V  A  —  B x .

so  erhält man
a

■ Sin 1
r = C o n s t - f  - —  a /C o s ’ z +  2 ß Siu’ z—s a — (2j3Sin’ z— 2 a )p ’

ß Sin’ z— a

N im m t man dieses Integral zw ischen  den beyden G re n 
zen p =  o und p — 1 , so erhält man

Sinz
: —---------- (\/Cos3 z4 - 2|3  S in3z —  2 a— Cosz) oder

P  S in ’ z  — 1 a



io 5

1 Sir) z

----------------------------  oder  endlich
■\f C o s 3 z +  2 ß S i n ’  z • 

2 a
( l  —  a) S i n  i '

Sie

C o s  z + \ / 2 (ß— a) +  ( l — 2 ß) C o s 1 z 

D a nach den Beobachtungen  die G rösse  ß  nur klein und 
nahe gleich o . o o 2  ist, so ist l — 2/3 =  o . g y 6  oder  nahe 
gleich d e r E ir m e it ,  und w ir  w erden  daher in d e m  N en ner  
des letzten Ausdruckes um so m ehr ( i  —  2 ß)  C o s 1 z =  C o s 3 z 
setzen können., da für grössere Zenithdistanzen der Einfluss 
dieses G liedes nur sehr klein ist. M an  hat sonach für uie ge
suchte Refraction  r den Ausdruck

S i n  z

J - “® "  . . .  Ci)
C o s z  +  V "  2 ( ß —  a) +  C o s 2 z 

N im m t inan nach den neuesten B esthnm ungen  die G rö s 
sen a = o . Q o o 2 g i 2 8  und ß  =  o . o o 2 2 g i 2 8  , so ist

120".  2 S i n z
r =  T  — ------- 5! • • ( - ' )

C o s  z  + y  o . o o 4 - + - C ° s ’ 7-

U m  diesem Ausdrucke eine zur R ech n u n g  bequem ere

\ /o .o o 4
Gestalt zu g e b e n ,  sey ta n g ij> ~ - ^  " — ) so ist

120". 2 <])
T—  —  ZL Sin z tang -  . . . ( I " )

V o . 004

und nach dieser letzten G le ichu n g  ist die T a fe l  X I X  von  
z =  o  bis z =  85° berechnet w orden .

3 . §. D ie  letzte G le ichu n g  der S. i o 3 , die w ir  so  eben un
ter der Voraussetzung s =  ß  ( l — p) integrirt haben, lässt sich
auch n och  in dem  Falle inlegri en , w enn  man zwischen s
und p d :e Bedingungsgleichung aufstellt

l  —  s = [ i —  2 | i  —  p )]m,

w o  m  eine vr illkürliche G rösse  ist. Setzt man nämlich der 
K ürze  wegen

3
[ l  — 2 « ( l  ---- p)] S ’ IZ =  Ci>,



so  gellt jene G l e ‘ ;hung in fo lgende über
—  d w

i o 6

d r =
(2 m —  i) \/i  — ua

Integrirt man diesen A u sd ru ck  von  p =  o bis p =  1 , 
das heisst,  v o n  <B =  S in z  bis

Sin % ä •
: ( i  —  2 a)  Sill z ,am—

2 a

so erhält man

a m— r
1 . * ä"~~

r =  — -  (z  —  A re  Sin [ ( i — 2 a) .S in z ] )  oder
am— i 

a .
S i n [ z  —  (2  m  —  i ) r ]  =  ( i —  2 a )  S i n z ,  

w o fü r  man der K ü rz e  w egen  setzen kann

M S i n z  =  S i n ( z —  N r )  . . . ( I I ) ,

w o  M  und N  constante G rössen  sind. D iese  F o r m  ( I I )  der 
Refraction  hat zuerst S im pson  gefunden. Sie gibt

Sin z : Sin (z —  N  r) =  i  : M  oder

Sin z - f - S i n  ( z — N r )  : S in z  —  Sin (z — N r ) = i  +  M :  i  — M  
oder

N 1 —  M N
‘ g 7  r =  —  7 r)  • • • ’

w e 'ch es  die von  Bradley aufgestellte F o r m  ijt ,  die sich auch 
au f  die Gestalt r =  A t g z —  B tg3 z - f - G  tg5 z — bringen lässt.

I .  A u ch  lassen sich die G le ichungen  ( I I )  oder  ( I I I )  durch 
eine einfache Transform ation  auf die G le ichung  ( I )  zurück
führen. D ie  G le ichu n g  ( I I )  gibt nämlich

M  Sin z =  Sin z G o s N r  —  C os z Sin N r .

Setzt man in diesem Ausdrucke Sin N r  =  N r  Sin l "  und 
Cos N r  =  i — f N Jra Sin ’ i ,  so  erhält man für r eine qua
dratische G le ic h u n g ,  und daraus

—  C o s z  -f- \ f  2 ( i  —  M) Sin ’ z -3 C us’  z
N  r Sin l "  = ----------------------------------'------------------------ ’

a m  z

o d er  w enn  man diesen A usd ruck  durch

C o s z + V ^ 2 ( i  —  M )  S in s z - f - C o s s z multiplicirt und  dividirt,
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2 (i — M) Sinz

N  S in  i "

C o s  z  +  \ f  2 ( l  ■—  M-) S i u ’  7, +  C o s’  7.

o d er  da M  nahe gleich der E inheit  ist, annähernd w ie  zuvor

Cos z - | - \ / 2  ( l  —  M) +  C o s’  z 

welches w ieder nie F o r m  (I )  ist. Setzt man 
2  (1 — 51)
' 3V S i n  i "  = = l 2 ° /- 2 u n ^ 2 C1 — M )  =  0 . 0 0 4 ,  so findet man 

M  —  0 -9 9 8  und N  =  6 . 864o 52 , 
und mit diesen W erth en  von  M  und N  gehen also die G le i 
chungen ( I I )  oder ( I I I )  ebenfalls die Zahlen der T afe l  X I X  
von  x =  0 bis z — 85 '.

4. §. D  iese W e rth e  von  a und ß  oder  M  und X  , also 
auch die daraus abgeleiteten Zahlen der T a fe l  beziehen sich 
au f einen bestimmten Zustand der Atm osphäre, für w elchen  
das Barometer 28 Par. Z o lle  und das Q u e c k s i lb e r -T h e r m o 
meter Reaum urs o G rade zeigt.

N ehm en  w ir  nun an , dass für einen ändern Zustand 
der Atm osphäre ,  für w elchen  die H öh e  des Barom eters gleich 
b  und d :e des T h erm om eters  gleich t ist, die Refraction  
gleich r' seyn s o l l ,  und setzen w ir  der K ü rze  w egen  B =  28 
Par. Zolle.

M an  hat daher

Setzt man diesen Ausdruck zur bequem eren  Berechnung 
durch Logarithm en  gleich

so w ird  man die W erth e  der beyden  E x p on en ten  n und n 
auf fo lgende W e is e  finden.

E s  ist (1 - f -  m  t) “  n=  1 —  n m  t +  und eben so

2 ( 1  —  M )Siu Z  

IS S i n  1 "
7

d r d r

und daher der letzte Ausdruck von  r'
, ( h

r' =  r —  m n r t + r n  ^  — 1).



Vergl ei cht  m a n  diesen Aus dr uc k mi t  dem vorhergehen
den oder mi t

d r /h  <1 rr'=r+t-dI+B (b —*)-db’
so erhält  man

i  . dr B # d r
n =  —  —  - r-  und n' =  “  rr-mr d t r d b

d  r
E s  ist daher nur noch übrig die W e r t h e  von —  und

d r*77 zu suchen, d t
I .  E s  w ar  (§. z)

2 a
( l - a )  S i m “ - 5 " * 2 

r — : -----------------   -   oder
C o s  z  +  y  2 (ß —  <z)4- C o s ’  z

i o 8

1 w  c . w *  (ß  —  a) +  C o s ’  z —  Co s  zl ,r= ; — * —Sinz-----  „----(l — a)Smi" 2 {?> —  a)

N i m m t  man a n ,  dass die Aus de hnu ng f n e ä  V o l u me n s  
atmosphärischer L u f t  für jeden G r a d R e a u m u r  gleich m  
• = o . o o 455 sey ,  so wird man in dem letzten Ausdr ucke von 
r, u m die wahre Rectascension von r zu erhalten, die Gr össe

a b
a i n  — ;--- r . 7  und

1 - f - m  t  B

ß in

verwandeln.  Bringt  man diese Ä n d e r u n g  vo n  a wegen der
2 a

Kl ei nhei t  von a nur  in dem Zähler des Ausdruckes — -an,
1 —  a

so erhält man aus dem letzten W e r t h e  von r für die wahre 
Refraction

8 a b Sin z l \ ^ 2 ( i + n i t )  ((3— a) +  C o s a z— Co s  z ^

( l — a )  Sin 1 "  (1 - f - m  t) F v 2 (1 - f -m t) (ß — a )  S

2 a b  S i n z

(1 —  a) Sin 1 "  (1 +  m t)1 B \ f  2 (j3 —  a) ‘ 1 ‘ l_^ nl 1 (ß —  o”)
C o s  z

V *  iß — a)



10

E s  wa r aber 7-------y-57— 7, =  i 2 o " . 2 und
(1 —  a) S i d  1 ' '

— : 5 . 8 i 1 4 ;

2 a

V  2 (|3 —  a) \ /o  . oo4 

also ist auch

ig o o " . 53 b Sin ^
(z - h m  t)* B { V  1 + m • 8n 4 C o s z ) 2— 15 . 8 n 4 C o s  z j . f

und daraus folgt,
d  t '

T b
d r' 2mr'  igoo/'. 53 m b Sin z

db = r und

i +  m t  j  ^ +  m t)aB \/1 +  m t +  (iS • 8 1 1 4  Cos’ z)a ’ 

also auch, wen n man in diesen Ausdrücken t =  o und b =  B 
oder  r ' =  r s e t z t , ^

d r  r d r  lgoo".  53 in Sin z

ä b  =  "b und T t = - 2 m r + '
2 \ A  +  ( i 5 . 8 i i 4  Cos z )» 

d r d r
Substituirt man diese W e r t h e  von t t  und ~  in den

d b  d t
vorhin gefundenen Ausdrücken von n und n',  so hat man

g5o Sin z
n =  2    -  u n d n == i ,

r y  1 +  ( i 5 . 8114 Cos z ) a

und daher wen n r die mittlere Refract ion der T a f e l  für 
B  =  28 und t = o  ist ,  die wahre Refraction

b

T T

(i  + m t ) >

I I .  N o c h muss bemerkt w e r d e n ,  dass die Höhe b des 
Barometers  durch die von dem an seiner Scala h ä ng en den,  
oder durch die von dem i n n e r e n  T h e r m o m e t e r  abbängen- 
de Cor rec ti on auf  die T e m p er at ur  des schmelzenden Eises 
gebracht wer den m u s s , indem ma n die Grösse b durch

i
— ;----------------- multiplicirt.  Ist  also m = o . o o 455 ,1 +  0.000225 t' r  ’
m'  =  o . o o o 225 , b die Hö h e des Barometers in Par.  Zolle 
und t t' die Höhe des äusseren und inneren T h e r m .  Reaum.  
so ist



1 IO

b , r _ - -  V Y  1 >
r ' B  \ i  +  m t  J  V i  +  m ' t v '

5 . §. W i r  haben bisher nur die Refracuon den Beob ac h
tungen gemäss bis z =  85° dargestellt. F ü r  grössere Zenuhdi -  
stanzen gibt die G le i chung (1) des §. 2 die Refraction gegen 
die beobachteten zu klein, und es scheint daher n ot hw en d ig ,  
die Refract ion für die letzten fünf  Gr ade unter einer weniger  
beschränkten Hypothese fiir die Abhängigkeit  der Grössen p 
und s ,  als in §. 2 geschehen ist ,  zu b es t i mm en ,  obschon 
auch dann die Beobachtungen der dem Horizonte zu nahen 
Gesti rne nicht ganz befriedigend dargestellt werden , da die 
Dünste und Ungleichheiten der untersten Schichten der A t 
mosphär e zu viele An oma li en  er zeugen,  die sich der R e c h 
n ung nicht  w ohl  unterwerfen lassen. B e s s e l  nimmt in sei-

 3  s

nem F u nd a m .  a str onomij e p =  £ 1 a n ,  w o  e die Basis
der natürl ichen L ogari thmen ist ,  und bestimmt daraus eine 
sehr umständliche F o r m e l ,  nach welcher  auch die I.e. S. 45 
enthaltene Refractionstafel berechnet worden ist. D a  diese 
T a f e l  die Beobachtungen sehr genau darstel l t ,  so ist es i n 
teressant , zu sehen , ob sie nicht auch durch eine einfachere 
F o r m e l  dargestellt werden kann.

D ie  Gl ei chu ng I  des § . 2  hat die Gestalt  

A B Sin z
r =  • • ( A) ,

C o s  •/. +  y A ’ +  C o s ’  i  

w o  A  und B  constante Grössen und zwar  B die Horizontal-  
Refraction für z == go° bezeichnet. N ac h Bessels erwähnten 

Taf el  ist B =  2 i6 6 ' ' .8.
D a  dieser Aus dr uc k die Refract ion von z = o  bis z =  35° 

sehr genau darstellt ,  so ist es wahrsc he in l i ch,  dass man da
durch auch die Refraction der f ün f  letzten Gr ade erhalten 
w i r d ,  wen n man in ihr die Gr össe  A  mit  den wachsenden 
Zenithdistanzen nach irgend einem Gesetze langsam abneh
men lässt. Sey z. B.  R  die mittlere Refraction der Tafel  der 

F und .  astr. und
A  =  a +  b R + c R 2+ d R \

U m  die Factoren a ,  b ,  c ,  d zu b est i mmen,  findet man 
zuerst aus jenen T af el n  für kleinere Zenithd' üanzcu,  w o  man 
die G rö ss en  b ,  c ,  d vernachlässigen k a n n ,  den W e r t h  von



a =  o . o 532 Ö. R enn t man dann fdr -gend einen gegebenen 
grösseren W erth  von z die Refraction r  jener T a f e l ,  so fin
det man den W erth  von A  unmittelbar durch die G le ich u n g 
(A ) ,  oder bequemer durch die A usdrücke 

B
tg iji—  ' S i n z  und A  =  — C o s z . t g 2 f .

So geben die T afe ln  für

z =  77° . . .  . R  =  2 4 4 '• ° 7  also auch A  =  o .o 5 2 7 i3
85  5 8 4 ". 61 o . o 5 o g4 x
8g 1478 ".20  0.044558

Suhstituirt man diese W e rth e  von A  und R  nebst
a =  o . o 5325  in der G leichung

A =  a + b R + c R ’ +  d R 3, 

so erhält m an drey G leichungen, aus denen man die W e r th «  
vo n  B ,  C  und D  finden wird. M an  w ird so erhalten 

B =  —  0.000000 60173 
C =  — o 000000 007138 

D  =  —  0.000000 000002412 

so dass daher ist

A  =  — o . o 5 3 2 5 —  ( o .7 7 g 4 o i 7  —  7)  R  
— (o.8535765 —  9) R 1 
+  (0 .3 8 2 3 773  >— 12) R 3 

w o  die Factoren  von R ,  R % R 3 schon Logarithm en  sind.
M it  diesem W e rth e  von A  gibt dann die G le ich u n g ( A )

tS x =  c ^ J T ’ R = 2 i 6 6 " 8 S : . i z . t g  - ..........(B).

P i e  folgende kleine T a fe l  ist nach den drey letzten G le i 
chungen berechnet worden.

111

z . . A R R DifFerei

nach den vorherge nach den Tafeln
henden Gleichungen in Fund. astr.

5 ° . . 0 . 0 5 3 2 4 7 . . . .  5 ". 0 4 ............. 5 " . 0 4 . . . .

1 0 . . . o . o 5 3 2 4 3 . . .  1 0 . 1 6 ............. 1 0 . i 5 . . . .

2 0 . . . 0 . o53 23 4 • • •  2o - 9 7 ............. 2 o . g 5 . . . .

3 o . . . 0 . 0 0 3 2 2 2 . . . .  3 3 . 2 6 ............. 3 3 .2 2 .......... O O 4*
»

4 0 . . 0 . o 5 5 2 o 5 . . . .  4 8 . 3 0 ............. 4 8 . 2 6 ..........

5 o . . 0 . 0 5 3 1 7 6 . . .  6 8 .5 4 ............. 6 8 . 4 8 . . . .

LOOO

6 0 . . O . o 5 3 l 2 2 . • • •  9 9 -4 * ............. 9 9 . 3 4 ------ O O



H 2

z .  • . A  R  R  Differenz

nach <]”n vorherge- nach den Tafeln
hend en G l e i c h u n g e n iu Fund.  astr.

7 0 " . . . 0 . o 5 2 g g o . . .  . i 5 6 ” . g o . . . . . .  i 5 6 ' . 7 5 . . .

8 0 . . . . 0 . 0 0 2 4 2 7 . . . , . 5 i 5  . 1 0 . . . .

8 1 . . . . 0 . 0 5 2 2 7 7 3 4 8  . i 3 ____ O O b-t

8 3 . . . . o . o 5 i 8 i 8 . . . . 4 3 8  . 2 5 . . . .

8 5 . . . . o . o 5 o g 4 i 5 8 4  . 5 7 . . . . . .  5 8 4  . 6 1 . . .

8 7 . . . . 0 . 0 4 9 0 1 8 . . . . 8 5 5  1 1 . . . . . . 0 . 8 6

8 9 . . . .  0 o 4 4 5 5 r̂. . *  * 1 4 7 8  1 6 . . . .

M a n  muss noch b emer ken,  dass diese Tafel  der F u n d .
astr. die mittlere Refract ion R  für b =  27 . 773 Par.  Zoll  und 
t = s +  7 0. 44 R e a u m u r  gi bt ,  und dass Bessel  später aus s e i 
nen eigenen Beobachtungen gefunden h a t ,  dass die sämmt-
lichen Zahlen dieser Tafel  durch i . oo328 multiplicirt  wer 
den sollen. Bringt ma n diese Verbesserung an und reducirt 
m a n  überdiess die Taf el  auf  b =  28 und t =  0 , so hat m a n ,  
w en n  R  die Refract ion der Ta fe l  F und .  astr. und r die R e 
fraction unserer Tafel  X I X  bezeichnet,

r  =  R .  ( 1 . o i 3 i i ) ( i . 033908)", 

w o  man R  aus der vorhergehenden Gl e i c hu ng  ( B)  erhält. 
Nac h r ' ; s e r  F o r m e l  sind die Ref raci ionen der letzten fünf 
G r ad e unserer Taf el  berechnet worden.  So ist z. B. f ur z  85 
N a c h  F u nd .  astr. . . . log R  =  2 . 76683 und n =  1 . i 25 

l o g i . o i 3 n  . . . o . o o 566 
n l o g i . o 33g o8 . . . 0 . 0 1 6 2 6

log r =  2 . 78875 

D i e  drey angehängten kleineren T af el n  zu Ta f .  X I X  ge
ben die W e r t h e  von 

b
1— für das Barometer b Par.  Zol le ,
28

1
— ; " f ü r  das äussere Therrn.  Reaum. I 1 + mt

1
— ;— für das innere T h e r m .  Reaum. t ’1 + m '  t'

so dass die wahre Refract ion r ;st.
b  1 /• 1 N11

r  1 '  28 ’ 1 -f- iu* t'  v i  +  iu t  J  -
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Ex.  I.  Sey z =  •76»45 ' o " , b 1 = 2 6 . 7 ,  t = + 2 o u n J .

(— 0.0468) n = — 0.0477 

log r' =  2 .3286
r' =  2 i 5 ". x = 3 ' 33". x.

Ex.  II .  z =  84° 23' 54" ,  b =  2 8 . 7 5 ,  t' =  —  x4°. o und 
t —  —  x8°. o

z gibt I o gr  =  2 . 7 4 7 6  und n^= 1 .o8x

t =  4 - 25°
z gibt l o g r = : 2 . 5g 8(} und n =  x . o 2 o

b
b -  - l o g g  — 9 . 9 7 9 4  t gi bt  —  0.0468

l ' '  '  l0S ; ^ ^ = 9 -99&0

b
t'

0 . 0 1 x 4  t g i b t  0 . 0 37 2
o .00x4

( o . o 5 7 2 ) n  - 0.0402

63x". g  =  10' 3 i " . g

m

8
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Y  o r 1 e s u n g XI.

HeUocenti'ischer und geocenlrischer Ort der Planeten und  
Kometen.

i . § .  A u s s e r  unserer E r d e  gibt es noch viele andere 

Hi mm e l s k ö r p e r ,  die sich in elliptischen Bahnen u m die S on 
n e ,  die einen der beyden Brennpuncte  dieser El l ipse ein
n i m m t ,  bevffigen , und die unter dem Namen der Planeten 
und K o m e t e n  bekannt sind.

D i e  Puncte , in wel chen die E be n e der Bahn des P l a 
neten oder K o m e t e n  die Ecl ipt ik durchschneidet,  heissen die 
K n o t e n  der Bahn (S. 7 5) ,  und z w a r  der a u f s t e i g e n 
d e  <2 (flg. 5) der, von wel chem der Planet sieh über die E c l i p 
tik oder gen Nor de n e r he b t ,  während der andere entgegen
gesetzte der n i e d e r s t^ i gfe-n d e K n o te n  y  ist. D i e  beyde 
K n o t e n  verbi ndende,  durch den Mittelpunct der S onne g e
hende Ge r ade  ist die K n  o t e n 1 i n i e. D m  W i n k e l  der E ben e 
der Bahn mit der E be n e der E cl i p ' i k  ist die N e i g u n g  der 
Bahn.  D i e  grosse Axe A P  der Ell ipse heisst auch die A p s i 
d e  n 1 i n e oder die d o p p e l t e  m i t t l e r e  E n t f e r n u n g ,  
und von ihren beyden End pu nc ten  ist der P ,  welcher  der 
Sonne am nächsten l iegt,  die S o n n e n n ä h e  oder das P  e- 
r i  h e l i  u m ,  der andere entgegengesetzte A. aber die S o n 
n e n f e r n e  oder das A p h e l i u m .  D i e  ^Entfernung des 
P er ihe ku ms von der S onne Mi ttel punct  ist die k ü r z e s t e  
D  i s t a n z  F P ,  die Entf ernung F M  =  r jedes anderen P un c-  
tes M  der B ahn  von der Sonne Mi ttel punct  aber ist der Ra- 
d i u s V e c t o r ,  so w ie  der W i n k e l  P F M  =  v die wahre 
A nom al ie  (S. 56) dieses Punctes M.

Sey F  Y  diß' L i n i e  der Frühl i ngsnacht gl ei chc, also,  da 
F  'Y* und F  ß  in der E be n e der Ecl ipt ik l i egen,  V F ß  die 

L ä n g e  des aufsteigenden K n o t e n s , die wir  künlt  g durch k



bezeichnen wollen.  M a n  nehme eben so in der E b e n e  der 
Bahn selbst,  von F  <J> rückwärts einen W i n k e l  ß  F B  

=  ß  H  Y i  also f i  F  ß  =  k ,  so heisst der W i n ke l  B F  P  =  TI 
die L  ä n g e d e s P  e r i h e 1 i u m s und B F  M  =  1' die L  ä n g e 
d e s  P l a n e t e n  i n  d e r  B a h n  , und der W i n k e l ,  tvelchen 
F y  mit dem a uf  die Ecl ipt ik proiicirten Radius V e c t or  r 
bildet,  die r e d u c i r t e  L ä n g e  oder die L ä n g e  des Pl ane
ten in der E c l i p t i k ,  wel che letzte w i r  durch 1 beze.chnen 
wollen.  D e r  Unterschied 1' —  1 heisst die Re du ct io n.  D e r  
Wi n ke l  des Radius Vectors  F  M  mi der A x e  der Ecl ipt ik 
heisst die P o l d i s t a u z  p des Planeten und sein CompIjK 
ment zu go die B r e i t e  desselben. E nd l i c h  nennt man noch 
den W i n k e l  ß  F  M i Ä i  das A r g u m e n t  d e r  B r e i t e  und 
( j F P  =  b  die Distanz des Perihel iums vo m Kn oten .  D i e  
Nei gu ng der Bahn gegen die E cl i p t i k ,  wel che w i r  durch n 
bezeichnen w o l l e n ,  nehmen wi r  i mmer  zwischen den G r e n 
zen o° und i8o° a n ,  so dass alle K ö r p e r ,  deren Nei gung 
kleiner als go° ist, eine rechtläufige Be we g ung  (von W e s t  geil'  
Ost)  ha be n,  während alle übrigen Sich rückläufig odei von 

Ost  gen W e s t  bewegen.
2. §. Dieses vorausgesetzt ,  hat man 

Distanz des Perihel iums v o m  K n o t e n  ua =  n — k 
Ar gument  der Breite - u =  v-j-ea =  v- J- Ä— l
L än g e in der Bahn - l' =  u k =  \-\-Tl
Reduct i on - - - - - - - F —  l = u - f - k  —  1,
w o  man auch für rückläufige Beweg ung en <io =  k —  TL' und 
ii —  v —  77- f -k  und für die Reduction u +  1 —  k setzen kann.

D as  sphärische Dreyeck aber,  wel ches von den V er lä n
g e r u n g e n  der Linien F  u n d w o n  der Projection der
h M  in der Ecl iptik,  gebildet w i A ,  gibt folgende Ausdrücke :

• b ä p l  —  k) =  C o s  n tg u
C o t g  p =  tg n Sin 71—  kJ 

C o s  p =  Sin n Sot u  

Cos u
n p "—- .i 7  ̂ ^r  Co s  ( i  — kJ

w o  p die ans der S o n n e  gesehene Distanz des Planeten von 

dem Pol e der Ecl ipt i k bezeichnet.
Auch hat man für die Reduction

S i n ( u —  (1 —  k)) =  S i n u C o s  (1 —  k) —  Cos u Sin (1 —  k).
R*

n 5
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A b er  C os  u Sin (1 —  k) =  Sin u Cos (1 —  k_) Cos n und
C o s  p

Sin u =  Tr , also ist auchL..11 n
n

Sin (u - f - k  — 1) —  tg Cos p Cos (I —  k)

n
=■ tg “  Cotg p C o s  u und eben so

n
S i r ( u - f - l  —  k ) = C o t g ; ; Cos p Cos (i —  k)

n
=  Cotg'a C o t g p  C o su .

E x.  Ist u =  i 2 7 0 5 55” und k =  r i 2 °  i ’ 3o" und
n =  2° 2g’ 47” so ist u - p  k ■— l =  o° i '  34” . 2 
1 =  23g ” 8’ Og". 2 und p =  88°o 32” . 8.

3 . §. D i e  Gl ei chung en , wel chg . wi r  S. öGjfür  die Erde 
gegeben haben , w er den  hier auch für die Best immung des 
wahren von dem Mittelpuncte der Sonne gesehenen oder 
des h e 1 i o c e n t r i s c h e n Ortes  der Planeten und K o me t e n 
gelten. Ist  also T  die Umlaufszeit  des Planeten um die 
S o n n e ,  t die Zeit  seit dem Durchgänge des Planetpn durch 
sein P e ri he l iu m,  a und a s  die halbe grosse Axe seiner Bahn 
und die Excentricität  derselben,  so hat man

r = a  (1 — 1 C os  u'9 ,* 1

wodur ch man v und r oder die wa hre  Anoma li e  und den 
Radi us  V ec tor  findet.

Au s v aber findet ingn das A r g um e nt  dep,Breite u und

w o  1 und p die aus dem Mittelpuncte.  der Sonne gesehene 
oder die heliocentrische wahre Län ge und Distanz des Plane

ten \on dein P ol e  der Ecl ipt ik ist.

t
m = 36o ~  

m  =  u' —  £ Sin u

daraus 1 und p durch die Ausdr ücke des §. 2 

u =  v -j- TL —  k 
t g ( l —  k) =  C o s n  t g u

C o t g  p =  t.g n Sin (1 —  k) ,



4- §. E s  sey nun eben so  A. und n  die wahre v on  dem 
M ittelpuncte der E rd e  gesehene oder  die g e o c e n t r i s c h e  
L än ge  und Distanz des Planeten von dem  P o le  der Ecliptik  
und p die Entfernung desselben von der Erde.

U m  die Grössen  A ,  jt und p aus 1, p und r zu finden , 
muss man offenbar auch die Lage der E rd e  gegen die Sonne 
kennen. Sey a lso , analog m it dem  V o r h e rg e h e n d e n , L  und P 
die von der Sonne gesehene o der  die heliocentrische L än g e  
und Distanz der E rde  von dem  P o le  der Eclip tik  u nd  R  die 
Entfernung der E r d e  von  der Sonne.

Bezeichnet man der K ü rze  w egen  die P ro je c t ion  der 
Grössen r ,  p und R  au f die Ecliptik  durch r ',  p und R '  oder 
setzt man r' =  r Sin p , p' =  p Sin it und R '  =  R S in  P , so hat 
m a n ,  w ie  S. 82 , w en n  N irgend einen willkürl.chen W in k e l  
beze ich n et ,  die G leichungen

p' Cos (A N )  == r' C os  (1 —  N ) — R '  Cos (L  —  N )
p 'Sin  (A.—  N )  =  r' Sin (1 —  N )  —  R 'S in  ( L  —  N ) 

p Cotg  «• =  r' C o tg  p —  E.' Cotg  P.

Setzt man in diesen Ausdrücken z .B .  N  =  f ( l - J - L ) ,  so 
erhält man

' r - Z R f t g K 1 — L ) ’

S i n  i  (1 —  L)  
p =  (r ' +  R )  — ^ ( l + l g g

r '  C o t g  p  —  R '  C o t g  P 
C otg  *  = --------------   ,

und  durch diese G leichungen  findet man den geocentrischen 
O rt  A 7t p der Planeten aus d em  durch die T a fe ln  gegebenen 
heliocentrischen Orte 1 p r derselben.

Ex. Seyu  =  212° i 3' 2Ö''. 9 ,  l o g r  =  9 .6 6 8 7 4 7  
k =  46" 3' 7". 7 , n — 70 o ' g ” . 1.

Daraus findet man durch die G le ichungen  des §. 2 
1 =  258° 4' 5g” . o und p =  g 3 1 bfi  38”. 3.

Ist überdiess L  =  i 5° 5g 35". 9 ,  log R  =  g . 999077 und 
P c = g o 0, so findet man nach den G leichungen des §. 4 
geocentrischen Ort des Planeten in Beziehung auf die Ecliptik  
A, =  2i 4° 41' o " .  3, Tr =  91°21 ' 1 1 " .9  und  lo g p f =  o . i o 833638

n 7



Sucht man endlich aus A, und jt die geocentrische R e c t 
ascension a und Distanz p von dem  P ole  des Ä quators ,  so 
findet man nach S. S o ,  w enn e =  23° 27' 52 '. 4 die Schiefe 
der Eclip tik  ist,

a =  2 i  1° 56' i 3". 2 und p =  i o 4 I>2 2 ' 11". g.

5 . E h en  so kann man auch umgekehrt, den he liocen - 
trischen O rt  u und r des Planeten f inden , wenn der ge o ce n 
trische O rt  % tzp und der heliozentrische O rt  L  P  R  der E rd e  
gegeben sind. D a  aber die G rösse  p nicht durch die B e o b ach 
tungen unmittelbar gegeben w i r d , so w ollen  w ir  an ihrer 
Stelle die bekannten G rössen k und n substituiren. Setzt man 
dann P  == g o , da die E rd e  sich im m er  sehr nahe in der 
E c lip tik  b e w e g t , so hat man

r C o s u  —  R  C os ( L  —  k)  =  p Sin a  Cos (A, —  k) 

r S i n u C o s  n —  R  Sin ( L  —  k )  =  p Sin n Sin (A. —  k) 

r Sin u Sin n =  p Cos ic.

D  ie D ivision  der beyden letzten dieser drey G le ichu n 
gen gibt

r  S i n  u Co s  n  —  R S i n  ( L  —  k)

n 8

r S i n  u  S i n  n
: tg  3T Sin (A. —  k) oder

R S i n  (L ■— k) 
r  Sin U C o s n  —  S i n n t g 7 t S i n ( X —  k) ’ ’

E h en  so gibt die D ivision  der ersten und di 'tteu  dieser 
G le ichungen

r  Co s  u  —  R  C o s  (L —  k)
¥ '■ = t g 5rCos (A. k ) ,

oder  w enn  man den W e r th  von  r S i n u  aus ( I )  substit lirt,

R  ( S i n  n tg 71 Sin (L—  X) -)- C o s  n C o s  ( L —  k))  

r Cos U C o s n  —  Si n n tg 7t S i n ( A —  k) ’ ‘ ’

D ie  beyden  G le ichungen  ( I )  und  ( I I )  geben daher die 
beyden  gesuchten G rössen  u und r.

C o s  ( L —  k) C o t g  7t
Setzt man der K ürze  w egen  t g A =  —  un<^

C o t g  7t
— , so erhält man



i m. /
S i n  A t g ( L  —  k)  ̂ R  S i n  B S i n  ( L  —  k)

t g u = ‘ ' “ ■=, u n d r =  ■ /p — ----- ,
°  S i n  (A + 1 1 )  C ' n  ( B — n) S i n  u

R Si n  B S i n  ( L  —  k) Si n n r S i n  u  S i n  n
und daher auch p =  ---- —  -rr. —7r~ : 3 t — —---------

' C o s  7i S i n  ( d —  n) C o s  n

Ex.  Ist A =  8o°, 3T =  80", n = 5°, k =  i 5 °, L ^ G o ” u nd 
R  =  1 ,  so findet man u =  Ö2° 52 ' 12". 4 1 Iogr  =  o . 2o8g 25 
un dI og p =  g . 8 n  i 56 .

I. W ä r e  nebst den geocentrischen Grössen A und 7r und 
dem heliocentrischen Orte  der E r d e  L  und P  noch aus den 
Tafeln der Radi us  Y e ct o r  r ge ge be n,  so hätte m a n  die G l e i 
chungen

r S i n p  Cos 1 =  R  Sin P  C o s L - J - p S i n  j t C o s A  
r Sin p Sin 1 =  R  Sin P Sin L  +  p Sin tt Sin A 
r Cos p =  R  Cos P  -J- p C o s  n 

un d daraus w ür de  man den heliocentrischen O r t  des Pl ane
ten oder die Grössen 1 und p a u f  folgende A r t  finden.

Quadrirt  und addirt man diese drey Gl ei chungen , und 
setzt der K ü r z e  wegen

Cos i/’ =  S i n P  Si n tc C o s  ( L  —• A ) - { -  C o s  P  Cos jt , 
so erhält man

r 2 =  R 2 +  p3 -j- 2 R  p C os  t]>, also auch

p =  V r 2 —  R 2 S i n’ î— R  C os  - f

D a  so die Grösse p bekannt ist ,  so hat man
R  C o s  P  +  p C o s  Tz 

C o s p =   ---------- ------------ ,

R  S i n  P  S i n  L  -f- p S i n  jr S i n  X
Sin 1 =  ^  und

r a m  p

R  Si n  P  C o s  L  +  o  S i n  71 C o s  X 
Cos i =  -----------------^ ------------------ .

r  S i n  p
I I .  Zwischen den Grössen L ,  1, A und R' ,  r', p', d e n P r o -  

jectionen von R ,  r ,  p auf  die Ecl ipt i k,  haben überhaupt fol
gende Gl ei chung en Statt:

R" Sin (1 —  L )  =  p' Sin (A —  1) 1 
R ' S i n  (A —  L ) = r ' S i n  ( A  —  1) | und 
p' Si n (A —  L ) = r ' S i n ( l — L )  J 
R ' C o s ( l — L ) - | - p ' C o s ( A — 1) =  r' 1 
r ' C o s ( A  —  1) — R ' C o s ( A  —  L )  =  p' /• 
r' Cos  (1 —  L )  —  p' Cos (A —  L )  =  R '  J
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End li ch  ist in dem ebenen D r e y e c k e ,  welches von den 
drey Seiten R '  r' un d p' gebildet w i rd  ,

der W i n k e l  zwischen R '  und r' an der Sonne oder die C o m-  
mutation = 1  —  L  

der W i n k e l  zwischen r ' u n d p ’ an den Planeten oder die jähr

liche Parallaxe e = A —  1 
der W i n k e l  zwischen p’ u n d R  an der E rd e oder die E l o n g a 

tion =  180 —  (A —  L) .

6- §. U m  noch zu untersuchen , wel chen Einfluss klei ne 
Änder ungen in der hel iocentrischen L ag e des Planeten au 
die geocentnsche L a g e desselben h a b e n , und umgekehrt  
werden w i r  die drey ersten Gl ei chungen des §. 4 in Bezi e
hun g a uf  alle in ihnen enthaltenen Grössen ausser R '  und L  
differentiiren. M a n  erhält s o ,  wen n man ! N = o  setzt,

d p ' =  d r '  C os  (1 —  A) —  r' d 1 Sin (I —  A)

r ' d  1 d  r '
d A  =  ~ -;  Cos (1 —  A) +  — r S i n ( l  —  A)

? ? 
d r'

d j t s = —  ■ ~ S i n2 -K ( C o t g p  —  C ot g ic C os  (l— A))

<U
—  ~  Sin 7t Cos 7t Sin (l —  A)

?
1' d p Sin 3 Ti 

p' ’ S i n 3 p

und eben so für den heliocentrischen Or t

d r'  =  dp'  Cos (A —  1) —  p' d A Sin (A —  1)
d p '  p ' d A

d l = —  Sin (A —  1) +  - ^ - £ 0s ( l  —

d p'
d p =  — ~ ^  Sin2 p (C o tg  7t —  C o t g p  Cos (A —  1)) 

p' d  A
— — —  Sin p Cos p Sin (A —  1) 

p'  d jr Sin 3 p 

1' Sin 3 rt'

Setzt man den ersten dieser drey Gl eichungen auch 
noch die Ausdr ücke hinzu , wel che aus den DiiTerentialien 
dei Gr össen R '  und L  in den Gl eichungen des §. 4 folgen , 
so wi rd man die Änder ung en des geocentrischen Or t s  oder



121

d p' , d \  und d ?r erhal len,  w en n  d 1, d L  . . die gcgebe- 
nen l ieliocenfrischen Änderungen des Planeten und der E r d e  
in derselben Zwischenzeit  bezeichnen.

7.§.  Beschliessen wi r  diesen Gegenstand noch durch tine 

andere Auflösung des schon in § . 4  betrachteten P r o b l e m s ,  
und suchen wi r  aus dem heliodentrisohen Orte  des Planeten 
oder aus den Grössen r ,  u ,  n ,  k und aus dem gegebener) 
Orte L  , B  , P  der E r d e  , u n m i 11 e 1 b a r die geocentrischc 
R  ectascension a und Distanz p von de&i Pol e des Äquators 
und die Entfernung p des Plapeten von der Erde.

Best immt man zuerst die L a g e  des Mittelpuncts der E r 
de gegen den der Sonne durch die drey rec ht wi nk l i gen Coor -  
dinaten X , Y ,  Z , w o  X  in der L ini e der Nachtgleichen und 
X Y  i m Äquator liegt., so hat m a n ,  wen n e die Schiefe der 
Ecl ipt ik bezeichnet,

X  =  R  Sin P  C o s L
Y = R  Sin P  Sin L  Cos e —  C o s P  S i n e
Z = R  Sin P  Sin L  Sin e C o s  P  Cos e.

Seyen nun x y z  die den vorigen parallelen C oo r d i n a t e n , 
welche die L a g e  des Planeten gegen den Mht el puncl  der 
Sonne bestimmen , so dass man hat 

x — X  =  p £ i n p C o s a  
y —  Y  =  p Sin p S i n a  
z —  Z —  p Cos p.

U m  die Grösse x y z zu f inden,  bestimme man anfangs 
die L a g e  des Planeten gegen die Sonne durch die drey C o o r 
dinaten x" y" z"| w o x" in der Rn otenl ini e d e r  Bahn mi t  der 
E cl i pt ik  u n d x " y ' '  in der E cl ipt i k selbst l i egen,  so ist 

x ' = r C o s u ,  y"  =  r Sin u C o s  n , z" =  rSi n  u Sin n.

G e h e n  aber diese Coordinaten in andere x' y' z- über ,  
wovon x' in der L i m e  der Nachtgleichen,  und x' y ’ in der 
Ebene der Ecl i pt ik  liegen , so ist

x' =  x"  C os  k — y" Sin k 
y '  =  x " S i n  k - ) - y " C o s k  
z' =  z".

'ergleicht man endlich noch diese Coordinaten mit 
den zuerst eingefiihrten x , y ,  z, von welchen x in d e r L i n . e  der



Nachtgleichen und x y  in der Ebene des Äquators l iegen,  so 
hat man

x  =  x'

y  =  y‘ Cos e — z 'Si n e 
z = y '  Sin e +  z' Cos e.

Substiiüirt man in den letzten Gl ei chung en die vorher
gehenden W e r t h e  von x', x" . . . so erhält man die Grössen 
x y z  durch r u k n  und e ausgedrückt. Zur bequemeren Ber ec h
n ung dieser Ausdrücke wol len w i r  folgende Hülfsgrössen ein
führen :

Cotgk  ̂ Cos k tgn
t8-Ä- =  —  » Sin a =  , tgg| =  Cosk ,

Sink Cos e Sin _ Cos e Sink
® Sin n Cos G  + e) ’  ̂ SinB ’

Sink Sin e Sin i|j Sine Sink
^  ’ Sin n Sin Gafc e) ’  c  Sin C

Di eses vorausgesetzt ,  erhält man die einfachen A u s 
drücke

x =  r S i n a  Sin ( A - f - u )  
y  =  r S i n  b Sin (B-J-u)  

z =  r S i n  c S i n ( C - f - u ) .

D a  man also die Grössen x y z  und X Y Z  kennt,  so er
hält man die gesuchten W e r t h e  von a, p und p durch die G l e i 
chungen
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z — Z 1 — Z
Cotg p =  ,r Cos a =  ---- — Sin a ,D r x — X  y —  Y

z — Z y — Y x — X
 ̂ Cos p Sin a Sin p Cosa Sin p

E x.  Sey gegeben u =  2i 2°  i 5 ' 2 6 " . g  , l o g r = g . 6087470

k =  46°3  7’'. 7 , n =  7 » o ' g " .  1 ,  e . 2 0 ' 2 7 ' 52".4 u n d
L  =  i 5°5g ' 55". 9 ,  log R = =  9,99 90770 und F  =  go°.
M i t  diesen Gr össen findet man

A =  i 35° 5o 16". 1 l og Si n a =  g . g g 832o6
B =  48 32 5 2 .4  log Sin b =  g  .g45o52g

C =  36 35 3 5 . 9  l o g Si n  c — 3 . 682o55g
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und daraus folgt

X  =  o. 9592530 x = —  0.0961018

Y = o .  2522046 y = — 0 . 4 0 5 6 O 7
Z = o .  1094761 z = —  0. 2091 32 3

also auch geocentrische Rectascension a =  2 n ° 56 ' i 3'\2 
geocentrische Poldistanz p =  i o4“ 22’ 12".  1

p — i .  2837618
(Vergl.  S. 118)

8. §. Das  zuletzt an gezeigte Verfahren ist besonders dann 
sehr vortheilhaft,  w en n  man mehrere geocentrische Or te  des
selben Planeten oder K o m e t e n  , z. B.  für eine E p he me r iü e  zu 
berechnen hat. (Vergl .  Calendariographie S. 223 u. fFj

V o n  den angeführten Hülfsgrössen sind a, b,  c resp. die 
Neigungen der E b e n e  der Planetenbahn gegen die coordmir-  
ten E be ne n der y z , x z und x y , und eben so A , B , C  die 
W i n k e l  der Knotenl ini e der Bahn in der Ecl ipt i k mit  den 
Knotenl inien der Bahn in denselben coordinirten E b en e n der 
y z ,  x z  und x y ,  w o  x y  die E b e n e  des Äquators x z  die des 
Colurs der Nachtgleichen und y z  die des Colurs der Solsti-  
tien ist. U m  diess zu zei gen,  sey (fig. 2) P  der P o l  des Ä q u a 
tors A  Q  , so w ie  y B  die Ecl ipt i k und F D N  die Planeten
bahn , also P  Q R ,  P  y  R  und A  y  Q  resp. die E b e n e  der y z 
x z und x y ,  und daher auch

E R F  =  D Q R = y ß Q  =  E (Y> D  —  go» und eben so 
y  P  =  y  8  =  y  Q  =  900 und 

Q  y  B =  e ,  B  C  N = n  , l y  C  =  k. Dieses vorausgesetzt ,  ist 
C N B = a , F C = A ,  R E C = b ,  E C = B ,  N D Q  =  c und 

C D  =  C ,

also hat  man in dem sphärischen D re ye c ke  B N G

G o t gk  _ C o s k
tg A  =  —  —   , Sin a =  7,:— -  , C o s  5 a s S i n  k Sin n ,

0 C o s n  7 in A

in dem D re ye c ke  y  C E

S i n k  Sin k Cos  e
^  ®  ~ ~  Cos  k C o s n — S i n n i g e ’  ^ i n h  — '  Sin B ’

C o s b  =  —  C o s  n Sin c —  C o s k  Sin n C o s e  , 

und in dem Dreyecke C  y  D



Li n  k S i n  e S i n  k

^  — “ C o s  k  C o s  n -f S i n  n C o t g  e ’  C S i u  C  ’

C os c =  Cos n Cos e —  C o s k  Sin n S i n e ,  

welche Aus dr üc ke  m i t  den vorhergehenden übereinstimraen.

Zwi sc hen  diesen Grössen A ,  B ,  C  und a,  b ,  c gibt es 
mehrere Bedingungsgleichungen , die man durch die A uf l ö 
sung der Dreyecke F E R ,  Y E D  und Q N D  finden kann. 
M a n  erhält nämlich

Sin ( A —  B )  Sin a Sin b =  C os  c 
Sin (B —  C )  Sin b Sin c =  Cos a 
Sin ( C  —  A )  Sin a Sin c =  Cos b 

C o tg  ( A  —  B )  Cotg ( C  —  A )  =  C o s 2 a 
Cotg (B —  C)  Cotg ( A  —  B )  =  C o s 2 b 
Cotg (C —  A )  Cotg (B —  C ;  =  C o s 2 c

C os  ( A — E) =  —  C o t g a  C ot g b =  Sin ( C — A )  Sin ( C — B )  Si n2 c 
Cos ( B — C) = — Cotg b Co t g c == Sin ( A — B) Sin ( A — C) Si n2 a 
Cos  ( C — A )  = — C o t g a  C o t g c  s = S i n  (B — C) Sin ( B — A )  S i n ’ b

g. §. Addi rt  ma n zu den Grössen A ,  B ,  C ,  die L än g e  
des P e lhel iums weniger  der L ä n g e  des aufsteigenden K n o 
tens der Bahn in der E c l i p t i k ,  u n d nennt man die so verän
derten Grössen a ,  ß , y ,  und bezeichnet man endlich die 
halbe grosse Ax e  der Bahn und ihre Excentricität  durch a' 
u nd a ' e ,  so w ie  die wa hre  Anoma li e v o m  Perihel ium durch 
v , so hat man

a'  (1 —

x = 7 T r c ^ s i n a S i n (a + v ) ’

i ? ti ; sinbSiS - v)i
a'  ( l  —  C )

— -  - Sin c S i n  (y +  v).
1 +  6 C(JS v  W  I /

N oc h  einfacher w er d en  diese Ausdrücke für parabolische 
B a h n e n ,  w o  sie die F o r m  annehmen

S i n  ( M +  v)
x =  m ,

C o s ’ ^ v

S in  (N  +  v)

y =  n ’ U s ’ i v  ’
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S i n ( P  +  v 

Z =  P '  C o s ’  4 y  '

So hat man für den K o m e t e n  von 1827 L ä n g e  des Peri-  

hels 25o° 58 '. 2 ,  k = i 4 9 “ 39'. 1 ,  n = : 54“ 3 '. 3 , e — 23» 27'. 7 
und den kf  msten Abstand desselben von der Sonne o.  1374991 
also auch

x =  o . 12547 Sin (187° 58 '. 9 +  v) Sec3 f  v 
y =  0.06667 Sin (33 i ° 36 '. 2 - J - v ) S e c 3^v 
z =  o . 13276 Sin (270" 42’. 3 +  v) S e c 3 j  v.

D  iese Darstel lung der Aus dr üc ke  von x y  z ist auch sehr 
geschickt,  die Änderungen der Coordinaten zu b e s t i m m e n ,  
die aus irgend einer Änder ung der E lement e der Bahn ent
springen. So findet man,  wen n a , ß , y  die vorhergehende B e 
deutung haben,

/ =  x (Cos A  Cotg a —  Sin A  C o tg  a C ot g (a - j-  v)) 1

—  y (Cos B C ot g  b —  Sin B Co t g  b Cotg (ß +  v))

( [ j “̂ )  == z (Cos C  Cotg c —  Sin C  Cotg c Cotg (y v)) j

(d x"\ Cos n
d k j  =  x V l s i ^ T —  0  C o t g  ( a + v) — S i n n  Sin A  C o t g  a) |

f d A  /  /Cos c Cos e I
l d k j  =  y  C (  siu»h —  ^ Gots 03+ v )  I

—  Sin n Sin B  C o t g b )  /•
/ d z \  s / C o s  b Si n e i

\ J V  =  2 C (— sl^ c -  0  Cot 8 I
—  Sin n Sin C  C ot g  c) »

F er t ie r ,  wenn a' die halbe grosse A x e  un d a’ e die E x -  
2 e C o s  v

r.entricität bezeichnet,  u n d  r H ; 7; = < a  ist,
’  1 —  C  1 - 1-  e C o s  v  '

i 2 5

d H ) (in) =~xw )

II 1 u,ld GD =—y.“ >
gS) =_z“ 1



welche Ausdrücke sich leicht fortsetzen lassen. Hat man so 

die v o  11 s t ä n  d i g e n  Werthe von

dx=O dn+ O dk+^i;")da'+ • •
und eben so von d y  und d z  erhalten,  so kann man daraus 
und aus den Differentialien der in §. 7 gegebenen Aus dr üc ke 
von x —  X ,  y — Y ,  z —  Z auch die durch jene Änder ung en 
der El e me nt e  entstandenen Änder ung en der Element e der 
geocentrischen Rectascension a und Poldistanz p erhalten,  
n ä m l i c h :

d y Cos a — J x  Sin a 
d a  =  '---------- r.:  und? > n  p

d x  d y  d z
d p =  —  C o s a  C os  p +  ~  S i n a C o s p  —+ i n p .

1 26
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V o r l e s u n g  XII.

Bestimmung der Elem ente der P laneten und Kom eten aus den  
Beobachtungen

r. §. D i e  wesentl ichen Eigenschaften der "Bahnen der 

Hi mmelskörper,  wod ur ch man sie unter einander mit  Si cher
heit unterscheiden kann,  oder die E l e m e n t e  dieser Bahnen 
sind i m Al lgemeinen sechs,  nämlich i )  die Grösse der gros- 
sen A x e , oder ,  was dasselbe ist,  die Umlaufszeit  des P la n e
ten in die Sonne , da nach dem S. 54 erwähnten Gesetze die 
eine dieser beyden Grössen durch die andere gegeben ist. 
2) Die L än ge  77 des Periheliums.  3) Di e  Excentricität a & der 
Bahn. 4) Di e Nei gung n der Bahn gegen die Ecl iptik.  5) D i e  
L än g e  k des aufsteigenden Ivnotens dieser Bahn in der E c l i p 
t ik ,  und endlich 6) die E p o c h e  oder die wahre L ä n g e  des 
Planeten in seiner Bahn für irgend eine bestimmte Zeit.

Unsere Aufgabe ist nun aus blossen Beobachtungen der 
geocentrischen L ängen A. und Distanzen jt von dem P o l e  der 
Ecl ipt ik d iese sechs El ement e der B ahn  abzuleiten.

W i r  behalten auch hier dieBezei chnungen der vorherge
henden X I .  Vorlesung b e y ,  i ndem w i r  die zu dem heh’ocen- 
t r i sch enOrt e des Planeten gehörenden Grössen mit  den klei
nen römischen Buchstaben l p r x y z ,  die zu dem heliocen- 
trischen Orte der E rd e gehörenden Grössen aber mit  L P  R. 
X Y Z  und endlich die zu dem geocentrischen Orte  des P l a 
neten gehörenden Grössen durch X x p & v Z  bezeichnen.  D i e  
Project ionen de r Di s tan ze n r R p  auf dieEcIintik wol len w i r  
durch d D  5 anzeigen,  und endlich dieselben zu einer z w e y -  
ten oder dritten Beobachtung gehörenden Grössen mit einem 
oder zwey Strichen unterscheiden. Di e  Grössen 0 0' und 0" 
sollen nach der O r d n u n g  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. §. D a  alle diese Bahnen in Ebenen l i egen,  welche 
durch den Mittelpuuct  der Sonne gehen,  so hat man für die 
Gl e ic h un g dieser E b e n e ,  wenn der Anfang der heliocentri- 
schen Coordinaten im Mittelpuncte der Sonnediegt ,  

z =  A x  +  B y  

und eben so für die z w e i t e  und dritte Beobachtung 

z' A x ' ~ ( - B y '  und z" =  A x " - J - B y " .

E l i mi nir t  man daraus die Grössen A u n d  B , so  erhält ma n 
o =  x (y" z'  —  y' z") —  x' (y" z —  y z")-J-x" (y' z —  y z') , 

welche Gl ei chung also ausdri ickt,  dass die Bahn des Pl ane
ten in einer durch den Mittelpunct der Sonne gehenden E b e 
ne liegt. Diese Gl e i c hu ng  kann auch so geschrieben wer den :  

0 =  y ( x ' z "  —  x " z ' ) — y' (x z — x"z) + y "  ( x z ; — x'z) 
o =  z (x" y ’ —  xly") —  z' (x'| yi —  x y " )  -f- z" (x'  y  —  x y').

I.  Sind aber f "  f ' f  die F läc hen  der ebenen Dreyecke , 
Welche zwischen d em Mittelpuncte der S o n ne ,  den B.adien 
r r ' r "  und den geradlinigen Sehnen in der i .  2. ,  in der l .  3. 
und in der 2. 3 . Beobachtung enthalten s i nd,  und nennt man 
a b c die Nei gung der E be n e der Bahn gegen die drey coor-  
dinirlen Ebenen der y z , x z  und x y ,  so hat man für die P ro -  
jeet ien des Dreyeckes  f "  in denselben drey E be ne n 

f 1" C o s  a =  (y’ z —  y z') 
f " C o s b  =  7>(xz' —  x’ z) 
f " C o s c  =  - j ( x ' y —  x y' )  

und ähnliche Aus dr üc ke erhält man auch für f '  C o s  a . . . 
u n d f C o s a  . . Substituiit  ma n sie in den vorhergehenden 
drey G l e i c h u n g e n ,  so ist

o =  f x —  f '  x' +  f "  x"  

o = f y  —  f y ' + f " y "
o =  f z  f '  z ' 4 - f ’ z"

und w e n n  ma n eben so F' '  F '  und I1' die Flächen der gerad
linigen Dre ye ck e zwischen dem Mu t e l p u n c f e  der Sonne und 
den drey Or t en  der E r d e  in der i . 2 . , m  der i. 3. und in der 
2 . 5 . Beobachtung n e n n t ,  so ist eben so

o =  F X - F X + F X "  1 
o = F T - F Y + F " Y  [. 
o =  F Z - F Z '  + F " Z "  )



II .  E s  ist aber x =  <£-f-X= :5  C o s a - J - D  C o s L
y = u - | - Y = f > S i l  a  -j- D  Sin L  
z =  <; +  Z  —  b CotgTt-J- D C o t g P

und eben so für x', x" u. f. Substituirt inan diese Ausdrücke in 
den zwey letzten Systemen v o n  (I)  und setzt,  da die E rd e 
sich in d er E b e n e  der E cl ipt i k bewegt,  P  =  g o , so erhält man 

für den Planeten

o =  f  (5 C o s +  D  Cos L )  —  f'  (6 C o s  a'  +  D '  C os  L ' )
- f - f '' (&" C o s  a "  -J- P'  C o s L " )  #

o = f ( 5 S i n a  +  D S i n L )  — f  ( S ' S m a '  +  D ' S i n  L ' )  V . ( A )  

jjfef" Sin g ' - J -  D "  Sin L " )  V
o =  f .  b Cotg 7t —  f'. b' Cotg jt'-J- f ' C o t g  7t" '

und eben so für die E rd e

o =  F  . D  C o s L —  F D '  C o s L ' + F  ' D  C o s L  t 
o =  F . D S i n  L  —  F ' D ' S i n L ' - l - F " D ' ' S i n L  t

III .  D e r  Abkürzungen wegen wol len wi r  nun folgende 

Bezeichnungen einführen

a =  Cotg tr Sin (X" —  a')  —  C ot g 7t' Sin Ja," —  ä.)
-J- C ot g  7t" Sin ( a '—  a) und 

A  =  C ot g  7t' Sin ( L  —- a " )  — - Cotg tt" Sin ( L  — a')
B =  C ot g  7t"  Sin ( L  —  a ) —  C o t g  7t Sin ( L  —  a ")
C =  Cotg 7t Sin ( L  —  a')  — C o tg  7t ' Si n  ( L  —  a)

und geht in diesen drey letzten Aus dr üc ken

L  über in L  so soll A B C  übergehen in A  B C'

L  L "  - - - A B C ------------------ A ’ B C".

Dieses vorausgesetzt,  multipl ici .e man u m  den Glei  
chungen (A)  die erste durch ( S i n a ' C o t g  tt — S i n a  CotgTt) ,  
die zweyte durch (Cos-A" C ot g 7t' —  C o s a  C o t g  7t ) und die 
dritte durch ( C o s A ' S i n a " —  C o s a " S i n a ) ,  so gibt die S u m 

me dieser drey Producte

0=7 f  (a ö-f-  A D )  —  l ' . A  D ' - f - f  . A  D

und eben so erhält man
o =  f , B D  —  f' ( a 6' +  B ' D ' )  +  f". B "  D "  

o =  f. C  D  —  f'. C'  D'  +  f" (a b" +  C "  D " )  

und von diesen drey Gl ei chung en geben z. B.  die beyden 

ersten
r. q
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ä A ' f '  ( B ' A -  B A ' ) D f - p  ( B ' A "  —  B " A ' ) D " f "  f'

J ‘  =  ~ ”  L1' ( B  D l —  3 ' LV v +  B "  D "  f " )  f  >

S‘ S"
und ähnliche Ausdrücke erhält man auch für und ■y .

3 . §. E h e  wi r  weiter ge hen ,  wol len wi r  zuerst den ge-
S

fundenen W e r t h  von jjp näher untersuchen.

D a  das P r o b l e m ,  dessen Betrachtung uns hier beschäf
tiget,  für den gegenwärtigen Zustand unserer Analysis zu 
sc hwer  ist ,  u m  eine ganz strenge und directe Auflösung des
selben zu unternehmen,  so müssen wir durch irgend eine der 
Sache angemessene Voraussetzung diese Auflösung zu er 
leichtern suchen. E i n e  solche Erleichterung besteht dari n,  
dass wir  die z w ey  Zwischenzeiten der drey B eobachtungen,  
oder vielmehr die während diesen Zwischenzeiten durchlau
fenen B o ge n  X " —  X' und X'— X sehr-klei n annehmen. Se
tzen wi r  voraus,  dass diese Grössen X" —  X ' , X' —  X, also 
auch die ihnen entsprechenden Grössen L "  —  L ' , L '  —  L  
der e r s t e n  O r dn u ng  seyen,  und suchen wi r  n u n ,  welcher  
O r dn u ng  die Grössen a , A , B , C ,  . . . .  und ( A B '  —  A'  B)  , 
( A "  B'  — A'  B")  . . . .  seyn werden.

I.  Sind X Y Z  die rechtwinkl igen Goordinaten eines er
s t e n,  £' v ‘ S! eines zweyten und E“v"S'' eines dritten Punctes 
im R a u m e ,  so ist bekanntlich der sechsfache körperliche I n 
halt der P y r a m i d e ,  welche zwischen diesen drey Puncten 
und dem gemeinschaftl ichen Anfangspuncte dieser Goordi
naten enthalten i s t ,

6 P =  £' ( Y  £." — X u " )  —  ei" ( Y ! ' - X v ' ) + Z  (£' v"—  £" v') 
und wen n der erste dieser drey Puncte in der E ben e d e r X Y  

l iegt,  so ist Z =  o oder
6 f  =  a' ( Y  £" —  X  v") —  a" (Y £' —  X  v ) .

Substituirt man aber die W e r t h e

£ =  S C o s X  und X  =  D G o s  L  
u = 5 S i n X  Y  =  D 3 in L  

2 =  ö C o t g j r  Z = D G o t g P  =  o

in dem vorhergehenden Ausdrucke von A ,  so erhält man

| ( Y  X u " ) — £ " ( Y  X  u') _  t ' ( Y  l “ — X  « " ) — g"'  ( Y  X  u')

 ̂ j  . Sin n'Siu 7t" SiuP



oder endl ich,  wenn man p' —  p —  R =  i  a nni inmt,
A . Sin n Sin x "  Sin P —  2  ( Y —  X  i>") —  2"  ( Y  S! —  X u ' ) .

Daraus folgt,  dass jede der oben eingefiiiirten Grössen 
A ,  B ,  C,  A'  . . . mulliplicirl  in die Sinus der drey in ihr 
enthaltenen Poldistanzen gleich ist dem sechsfachen V o l u m  
der P y r am i de ,  deren Scheitel  im Mittelpuncle der S o n n e ,  
und deren Basis das D re ye ck  ist,  welches die drey in ihr 
enthaltenen Orte  des Planeten und der E r d e  an der Sphäre 
des Hi mmel s bilden, wenn man die Halbmesser dieser S p hä 
re gleich der Einheit  nimmt.  So ist also A S i n j r ' S i n  n S.n P 
gleich dem sechsfachen V o l u m  der Pyr ami de zwischen der 
S o n n e ,  der E r d e  in der I.  und dem Planeten in der II.  und
III.  B eobac htung;  B  Sin % Sin n '  Sin P  das sechsfache V o l u m  
der Pyrami de zwischen der S o n n e ,  der E r d e  in der I. und 
d em Planeten in der I. und II I .  Beobachtung u . f . ; und eben 
so ist endlich auch aSi nTrSi n jr f i n i r "  das sechsfache olum 
der Pyramide zwischen der Sonne und dein Planeten in der

I. II. und III .  Beobachtung.
D a  wi r  nun %" —  V ,  V  —  A, L  ' —  L  • . als die G r ö s 

sen der ersten O r d n u n g - angenommen h a be n ,  so folgt ,  dass 

auch die Grössen A , B , C  , A '  . . als Grössen der ersten 
Or dnung zu betrachten seyn w e r d e n ,  während die Grösse 
a im Al lgemeinen eine Grösse der dritten O r d n u n g  vorstellt.

II.  U m  nun auch zu sehen,  zu welcher  O r d n u n g  die 
Ausdrücke ( A B '  —  A ' B )  zu zählen sind, so findet man durch 

Substitution

A B '  —  A ' B  =  Cotg»r' '. ( C ot g  tc Sin ( L '  —  L )  Sin (A." — A,') 1
| —  Cotg jr'Sin ( L ’ —  L )  Sin ( A , '— A) - 
( Cot g  j r ' ' S i n ( L — L )  Sin (A/ — A) )

oder
A B '  —  A ' B  =  a C o t g  n Sin (L '  —  L )  , 

oder da a der dritten und D — L  der ersten Or dnung i st ,  
so muss der Ausdruck ( A B'— A ' B )  und eben so (A ' B ' — A' B" )  
. . .  zu der vierten Or dn un g gezählt werden.

III.  Nach dem S. 54 angeführten Gesetze bewegen sich 
alle Kör pe r  unseres Sonnensystems so,  dass ihre Radi i  V e c -  
tores in gleichen Zeiten gleiche Rä u me  oder gleiche ellipti

sche Seetoren beschreiben.  Sind a be r,  der obigen V o r a u s 

i 3 i
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setzung gemäss,  die Zwi schenzeiten der drey Beobachtungen 
n ur  klein , so wi rd man annähernd annehmen können,  dass 
nicht die elliptischen Sectoren,  sondern dass die Fl ächen der 
ebenen Dre ye ck e f  f '  f ', welche zwischen diesen Radi en und 
den geradlinigen Sehnen enthalten sind, den Zeiten p rop or 

tional beschrieben w e r d e n ,  oder dass man hatf" s" f' e' f" e"_  =  _ ,  - und

S ehen w w  nun z u ,  welche F ol ge n  diese bloss genäher- f" f'
ten W e r t h e  von r " u n d  -  a uf  die daraus zu findenden W e r t h e  

von 6 , 6 ' und b" haben können
f' f"

I V .  Substituirt man diese Aus dr üc ke  von ~ und | {. in

der ersten der Gl ei chung en ( G ) , so erhält man 

0'  A ' D '  g "  A " D ' '  A D

0 o  0 a a ’

und da in dieser G l e i c h u n g ,  ausser 5 , alles bekannt ist ,  so 
k önn te kman aus ihr den W e r t h  Von 6 ,  und eben so aus den 
beyden ändern Gl ei chungen (C)  die W e r t h e  von o und b" 
f inden,  wodurch allerdings'schon sehr viel für die Auflösung 
u n s e a r  Aufgabe gewonnen wäre.  Al lein wi r  haben oben ge
sehen , dass die Grössen A ' , A "  . . der ersten,  und ct der 
dritten Or dn un g ist. W e n n  daher die bloss genäherten W e r -  

6' 6 '
the von und "“ auch nur einen Fehl er  der zweyten O rd-

0 0 J
n ung enthalten,  so entstehen d ar au s,  wi e die letzte Gl ei 
chung zei gt ,  für die Grösse b viel grössere Fehl er  der O rd-

| *.  . 0'  0“
n ung N u l l , so dass,  wenn der F e h l e r  in ~  oder —  auch

nur z . B .  als ein Differential  der zweyten Or dn un g angesehen 
wer den k an n,  doch der daraus entspringende Fehler  in b 
schon als einei’endliche Grösse betrachtet werden muss. Da 
sonach d i e ' F e h l e r  der Hypothese in den daraus zu suchen
den Wer the n von <5 s e h r  v e r g r ö s r  e r t  erscheinen, so sind 
diese Gl eichungen (C) zur genauem Best i mmung der G r ö s 
sen <5, b' und b" eigentlich nicht, mi t  Vorthei l  anwendbar.



V .  Anders  aber verhält sich diese Sache , wen n man aus 
diesen Gleichungen (C) nur die Verhältnisse der drey G r ö s 
sen 5 , 5', 5"  abzulritnn sucht. So gibt die erste dieser G l e i 
c hungen,  durch die zweyte dividirt ,  den schon oben ange
führten Ausdruck

5 A ' f '  f ( A B '  —  A ' B )  D f + ( A " B '  —  A ' B " ) D " f "  f '

S' == — F T  ß ' ( B D i  —  B D ' f '  + B ' D "  F )  ’ * f  ’

D a  aber nach dem Vorhergehenden die Grössen B  B ’ , 
B ' B ' ,  B ' B "  der z w ey t en ,  und ( A B '  —  A ' B ) ,  ( A ' ' B '  —  A ' B " )  
der vierten O r dn u ng  s i n d ,  so w i r d ,  wen n man in der Sub-

6“  q. f "  p ■;
stitution v o n —  und —  statt 7“  und -r selbst einen Fehl er

e q f  f
der ersten O r d n u n g  b eg e ht ,  der Ausdruck

(A B ' - A ' B )  D £, -4- ( A "  B'  —  A '  B " )  D "  0 "  0'

i o 3

B ' ( B  D 0  — ß ' D ' 0 ' + B " D " 0 " )  6

nur noch u m eine Grösse der dritten O r dn u ng  fehlerhaft
A'e'

seyn , während ß , ^ - u m  eme Gr össe der ersten Or dn un g feh

lerhaft ist ,  so dass man daher in der vorhergehenden G l e i 
chung den letzten Thei l  derselben,  bey einer ersten A n n ä h e 
rung , ganz weglassen k a n n ,  ohne dass dadurch der Fehl er

S
der Hypothese in dem daraus geschlossenen W e r t h  von

.ergrössert wird.  W i r  haben daher zur ersten Best i mmung 
der Verhältnisse der W e r t h e  von 5 , 5' und ö1' die unserem 
Zwe ck e sehr angemessenen einfachen Gl ei chungen 

5 A ' f '

ä' == — F 7
S'  B ' f " l

j , '  = — f t

S" C ' f

>

n welchen man in einer ersten Näherung

. ( D )

£' 0' f "  _

setzen wird.

VI.  Noch muss bemerkt werden,  dass man an den G r ö s 
sen f  f ' f ",  wen n bereits der Radius Vector  r' der mittleren



"Beobachtung gegeben ist,  eine kleine Verbesserung anbrin

gen kann.
Ist  nämlich ja— 0.0172021  (S. 63) ,  so hat man nach

den ersten G ründ en  der Mechani k

d’ V , p’ i '  duy' y ’ y'
=  o und -j—-•

»34

d t a r ' ä d t 2 r '  5

w o  d t  das E l e me nt  der Zeit bezeichnet.  Allein nach dem 

Tayl or 'scben Lehrsätze ist auch
d x' g" ’  d ’ x'

x =  x' - e" - ^ T + T T - ^ - 1,nd 1
d z 1 0* d’ x'

x " = x '  +  e - T r  +  —  • d F "  +

mi t  den analogen Ausdrücken für y y  und zz " .
Ist also , w ie  z uv or,  c die Nei gung der E be n e der Bahn 

gegen die E b e n e  der x y, so hat man

2 f  C os  c =  x' 'y'  x y =  C1 ~  6 v' 3)  

und eben so

2 f ' C o s c = x " y  — x y " = (1 —  ( E )

k e "  , ia” 6 " h *
2 f " C o s c  =  x ' y  —  x y ' =  d t  ( 1 —  6 r , ä J

w o k = y ' d x '  —  x ' d y '  ist.

4. §. Nach diesen Vorbereitungen wol l en  w i r  nun die 
Aufl ösung unserer Aufgabe vornehmen , und dazu die zweyte 

der Gl ei chungen (C)  benützen. Diese ist
« f o ' ’ =  B f D - B ' f ' D '  +  B " f " D " .

A n al o g mit  diesem Ausdrucke hat ma n auch für die drey 

Or te  der E rd e
o =  B F D  — B ' F ' D '  +  B " F " D " .

N i m m t  man dabey auch auf die Gleichungen (E) R ü c k 
sicht , so wer den von den beyden vorhergehenden Ausdr ü

cken der erste
B ' D '  B D  S +  B " D " H - a e e " N

“ F ' 4  0  +  2 r ' J J '

und da auch
k 0  (a’ S’ N .

2 F  C os  0 = ^ ( 1  —  6 ^ J  ist,
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so ist auch annähernd der zweyte jener Ausdrücke

H-2 0 0 " > ,
o =  B D  0 +  B "  D "  0" —  B'  D '  0' ( i  -  J.

I. Eliminirt man aus diesen beyden Gl ei chungen die 
Grösse B D 0 -J- ß' '  D "  0" und lässt man die höheren P ot en 
zen von ji w e g ,  so erhält man

2 a f  i  i  N  D '

V * )  T'  ~  0 —

Verbi ndet  man diesen Ausdruck mit dem bekannten’

r ' 2 =  D ' 2 -}- 5 ' 2 C osec 2 *■’ +  2 D '  5' C o s  (L '  — A ' ) ___
so wi rd man aus diesen beyden Gl ei chungen die z w ey  in 
ihnen enthaltenen unbekannten Gr össen r' und 5' finden k ö n 
nen , und dann ist nach den Gl eichungen ( D)

A ' 9 '
6 = -  g — . 5 und

C'0<

5 = —  BÖ)7' ‘ 5 ‘
II .  K e n n t  man aber 6 und 5", so kennt man auch r und 

r",  so wie die Coordinaten x y z  und x " y " z " ,  welche den he- 
liocentrischen O r t  des Planeten in der ersten und dritten 
Beobachtung angeben. E s  ist nämlich

r 2 =  D 2 + V  C osec 2 jt -f- 2 D  5 C os  ( L — A.) 
r " 2 =  D " 2 -J- S" 2 C o se c 2 n "  +  2 Ü "  &" Cos ( L "  —  A")

x =  5 C os  A - J - D  Cos L  und x" =  6" C o s  A " - f - D ,/ C o s L "  
y =  5 Sin A - j - D  Ein L  y "  =  <5" S i n  A " - f - D "  Sin L "  
z =  S C o l g j r  z " = ; 5"Cotgjr" .

I I I .  Ken nt  man aber diese G r ö s s e n , so w i rd  man auch 
die N ei gu ng n der Bahn gegen die E c l i p t i k ,  die L ä n g e  £> 
ihres aufsteigenden Knotens und endl ich die Differenz 
(u"-— u) der beyden heliocentrisclien L ä n ge n  des Planeten 
in der B a h n ,  oder,  was dasselbe i s t ,  die D'f lerenz der w a h 
ren An oma li en  oder auch der beyden Ar gu me nt e  der Brei-> 
ten (S. n 5) finden können.  E s  ist n äm li ch ,  wie man leich 

s iebt ,  '
x =  r Cos u C o s  £) —  r S i n u  Cos n Sin Q  
y  r Sin u Cos n Cos Q -J- r Cos u Sin Q und 

z =  r Sin u Sin n.



Entwickelt man die ähnlichen Ausdrücke von x"y" z" in 
der zweyten Beobachtung, so erhält man nach einigen leich
ten Transformationen

y z '  —  y" z =  r r ' Sin (S —  u) Si n n Sin & 
x z" —  x" z =  r r" Sin (u" —  u) Sin n Cos ß  
x y ” —  x' y =  r r" Sin (u" —  u) Cos n 

D i e  z wey  ersten dieser Gl eichungen geben die Gr össe J2 
und r r" Sin ( u"— u ) S i n n ,  also a u c h ,  da r r"  schon bekannt 
ist ,  die Grösse Sin (tVi —  u ) , S i n n ,  und die dritte Gl e i c hu ng  
gibt Sin (u" —  u ) C o s n ,  also findet m a n aus ihnen die drey 

Grössen (u” —  u ) ,  ß  und n.
5 . §. W i r  sind also durch das Vorhergehende in d “ n 

Stand gesetzt,  aus blossen Beobachtungen von drey geocen- 
trischen L än g en  und Poldistanzen eines Planeten die. Radii  
Vectores  r und r ' ^ u n d  die Dif ferenz der wahnen Anomalien 
u * —  u der ersten und dritten Beobachtung wenigstens annä

hernd zu finden.
U m  aber aus diesen drey S t ü c k e n ,  verbunden mit  der 

Zwischenzeit  0' =  t der B eobac htungen,  die elliptischen E l e 
mente abzuleiten (denn die beyden bereits gefundenen E l e 
mente n und ß  beziehen sich nur auf  die L a g e  der E be n e 
der Bahn),  wol len wir  zuerst die Differenz der beyden excen
trischen Anomali en , die v. ir e und e” n e n n e n ,  suchen.

u" —  u
Sey die bekannte Grösse  ̂ =  b und die unbe-

eif —  e 
kannte =  g.

Ist  a b e r,  w ie  S. 56, a die halbe grosse A x e  und ae die 

Excenlrici tät  der B a h n , so ist
r =: a ( i — « C os  e) ;

also auch
e " +  c

r" -J-r =  2 a ( i  —  e Cos “ Cos g).

Au s den Gl ei chungen S. 56 findet man abe r, w en n  v 

die wahre Anoma li e  bezei chnet ,

V e ,  7  a ( i + ‘e)
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also isl a u c l i , da h —  ---------=  — -  ist,* r> n ‘2

V

Cos h =  Cos Cos — 1- Sin Sin -  oder
2  2  ‘  2  2

C o s  li . \ f t  r 1' e " + e
  -------- == C os  g —  e C o s  — —  . . (I).

e//+ e
Substituirt man diesen "Werth von £ C o s   in der

2

vorhergehenden Gl ei chung , so ist

C o s  l i . \ f  r r "  \ /  r r "  C o s ’  h + 2 » ( 2 a  —  r  —  r " )
C o s g E =      oder

°  2 a

r-f-rn—  2 Cos h Cos e.v/'r r"

a =  —  ä s i v ,  —  • • m
Ist aber t die Zwischenzeit  zwischen der ersten und letz

ten Beobachtung und ji =  0 . 0 1 7 2 0 2 1 ,  so ist (S. 56) 

f1 1~  =  e"— e —  £ ( S i n e " —  bin e) oder

JJ. t  P.,i -I-  P
=  2 g —  2 £ Sin g Cos

a7
oder ,  wenn man in dieser G le i chung den W e r t h  von 

^ e" +  e
£ C o s --------

^  \ / r r "  
n g . V — ,

aus (I)  substituirt,  /

3 = 2 g  —  Sin 2 g 2 C os  h Si 
a ä

oder endl ich,  wenn man auch hier den W e r t h  der Gr össe a 
aus (II) substituirt,

w o  der K ü r z e  wegen gesetzt wuirde

v/ r " + v i

1 +  2 l =  — U n d m=
I.  Di e  G l e i c hu ng  (III) enthält bloss die unbekannte

e "  ■—  e
Grösse g =  — -— , und kann daher zur Best i mmung dersel

ben dienen. U m  dieses bequemer  zu thun , sey x =  Sin2i g ,  

also die Gl e i c hu ng  ( III)



■i i  / i  e —  Si n 2 g N

t = e + * v + < y + x y {  * si a. -  >

i 5 8

m:
2 g — S i n  2 g

M a n  setze X  =  ■— rp~t , so ist ,  wen n man diesen
i hin3 g ’ ’

Aus d ru c k differenl r t ,

2 ( x  —  x 2) —  =  4 — (3 — 6 x ) X

Setzt  ma n also X  =  | ( i  +  “  x +  ß x 3 - j - -)’ x3- J - . . ) ,  so er
hält m a n ,  w en n  man diesen W e r t h  von X  und sein Di ffe
rential  in der letzten Gl ei chung substituirt,  und die F ac t o-  
ren der gleichen Potenzen von x gleich Null  setzt,

6 8 a "  io ß 12 V
a = “  , ß  =  — ' , y = -------, 6 —  ~ ' . . .

5 1 7 9 11
also auch

4 , 4-6x i 4 -6 -8 x2 j 4 -6 . 8 . iox3 
X  =  3 HTö  ̂ 3 . 5 . 7 . 9  +

Setzt man daher wi eder  
1

X  =  "5-----4~7----r. , so hat man

5 10
£ =  x —  — —|- 
c  *  6 9 X ’

und aus diesem letzten Ausdrucke wird man für jeden k l e i 
n e n  W e r t h  von x die Gr össe  £ leicht finden. Substituirt man 
nämlich in i hm den vorhergehenden W e r t h  von X  , so er
hält m a n ,  wen n ma n die fünften und höhern Potenzen von 
x weglässt,

£ = 0 . 0 6 7 1 4 3  x’ - j - o . o 33o i 6 x3- J- o.o2o542 x'1 . . ( III)  

Unsere vorhergehende Gl ei chung ist aber

i  f Sen-syT.  
m  =  (l +  x) ’  + 7

Setzt man also

m ____  m’

so wird jene Gl e i c hu ng

(y-i)y’
Q =
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II .  U m  daher die G rösse  x =  Sin3-j g =  Sin3
e"

4-
finden , w ird  man so verfahren:

D a  £ mmer nur sehr klein is t ,  so vernachlässige man 
in einer ersten Näherung diese G rösse  £ gänzlich und setze 

m’
Q  =  r r r ;

(i *
dann suche man v  aus der G le ichung

I g P r  ■ •  < • >

ma
und x a u s x  =  ~  —  1 . . .  (2)

M it  diesem W e rth e  von  x suche man £ aus 
£ =  0 .0 6 7 1 4 5  x 3-J -o .  o 33o 16 4 “ o . ° 2o 542 x* . . (3)

und damit w ieder  Q  aus Q  =  — | . . . (4)

und dar>:t , .ieder  y aus (1 )  und x aus ( 2 ) ,  w od u rch  man ein 
verbessertes £ aus (3)  erhält, mit w elch em  man w ieder  Q  aus 
(4) und y aus ( 1 ) ,  x aus (2) . . erhält,  w elches Verfahren 
man so lange fortsetzen w i r d ,  ms der neue W e r th  von  £ 
von dem unmittelbar vorhergehenden nicht weiter verschie
den ist. K enn t  man so endlich den wahren W e rth  von x ,  so 
ist auch g aus der G le ichung  x = S i n 2^-g bekannt.

D ie  Auflösung der kubischen G le ichung  (1) zu erle:chtern, 
kann man , w enn  man einen ersten genäherten W e r th  von  
y kennt, aus der G le ichu n g  (1) den W e r th  von Q  für zw ey  
angenom m ene W e rth e  von y suchen, zwischen w elche  jener 
erste genäherte W e r th  von  y fällt.

U m  dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen sey 
h =  3 i ° 2 7 ’ 38" 32 , l o g r  =  0 .4 2 8 2 7 9 2  , l o g r "  =  o . 4oÖ2o33 
und t =  26 9 .88477  T age  , so ist 
l o g  m 3 =  9 , 353o65i  und 1 =  o  o 833565g.

D am it  erhält man den ersten genäherten W e r th  von  Q

Q =  7 —Y =  0 . 2 4 5 i 4 5 i ;
Cj

also auch aus (1 )  . . log  y3 =  o . 1722683
(2) . . . x =  0.06D2775
(3)  . . . £ = o . ooo253 i

(4)  . . . Q  = 0 . 2 4 5 0 7 7 9 ;



und mit dem letzten W e r t h e  von Q  wieder

aus (1) . . . log y 2 =  o . i7223o3
(2) . . .  x = 0 . 0 6 5 2 9 0 7 8
(3 )  . . .  £ = o . ooo2532

und da dieser W e r t h  von £ von dem vorhergehenden ni cht  

me hr  verschieden ist ,  so ist x =  Sin2 j g  =  0.06529078.
D i e  oben erwähnten z wey  W e r t h e  von Q  sind hier

Q * lo§y’
0 .2 4 5  0 .1 7 2 1 8 8 7
0 .2 4 6  0 .1 7 2 7 2 1 8

wod ur ch die Auf l ösung der Gl ei chung (1)  sehr erleichtert 
wird.

e ' — .e
6. §. N ac h de m nun so die Gr össe  g =  gefunden

i st ,  hat die B es t i mmu ng der elliptischen El ement e keine 
weitere Schwierigkeit.

Ma n  findet nämlich die halbe grosse A xe  a aus der G le i 
chung ( II )  oder aus

2 fl  -f- S i n ’ i  g) C o s  ) i . r "

8 S i n “ g

D  en halben Parameter  p findet man aus 
r r r". v . Sin 2 h

v ^ p =  —  — ’
P

und die Exeentricität c aus e 'z =  i  *
a

Aus den Gl ei chung en S. 56 erhält man 
v " + v  (r" —  r) Sin h

t g    —  = --------------  — -------------------------- -

2 2 Co s  g . \/*t  r" —  (r +  r") Co s  h
V" —  ▼

und da ma n schon h =  k e n n t , so kennt man auch
2

die beyden wahren Anomali en v und v", und daher auch die 
L ä n g e  IT des Periheüums.

Au s  den Gl ei chungen des §. 4- U I , erhält man nämlich 
das A r g u m e n t  der Bi eite u in der ersten Beobachtung durch 

z
Sin u =  ■ - — >.

r Bin n

oder wenn u nahe an 90" oder 270" ist,  durch

x C o s Q + y S i n ß  
L o s  u = -------------------------,

14o



und dann ist die Länge des Periheliums 
TI—  u —  v +  & .

e " +  e
D ie  G r ö s s e  —  aber findet m an  aus der G le ichu n g

e" +  e
r '  —  r =  2 a e Sin g Sin — -—  ;

e "  —  e
und da man bereits e =  ----------  ken n t ,  so kennt man auchö 2

e und e”.
E n d lich  ist die mittlere siderische B ew eg u n g  w ährend 

der Zeit t gleich , und  die mutieren A n om alien  des P lane-
a"!T

ten in den beyden Beobachtungen
M  =  e —  « S i n e  und M ” =  e ' —  « S in e " ,

F t
deren Differenz daher ebenfalls gleich —  seyn muss.

a T

In  unserem E xem pel findet man

log a =  o .4424661 log  p = 0 . 4 3 9 6 2 3 5  
« =  0,080768 # = 1 4 6 ' o 53 . 6
v =  28g°7 3g". 75 v" =  352° 2 ' 56". 3g

M  =  2g7°4x'  35”. 65 M' '  =  355° i 5 ' 2 2" .  49

und die tägliche siderische mittlere B ew egung  

—j  =  769", 6755.
a a

7. §. D ie  vorhergehende A u flösun g  kann nicht als eine 
ganz genaue gelten, well ihr die anfäng.iche bloss genäherte 
Bestim m ung von r' und &' aus den beyden G le ichungen  des 
§. 4-1 zu G runde li£gt.

In  d er A u sübung, w o  man von  e .nem  neu entdeckten 
H im m elsk örper  anfänglich bloss eine genäherte Kenntniss 
der E lem ente  sucht, wird man aber jene Auflösung meistens 
mit Vorthe il  anw enden  können. W e r  diesen Gegenstand w ei
ter verfolgen und unter gewissen Bedingungen eine ganz 
strenge A u flösun g  des P rob lem s kennen lernen w i l l , w ird  
sie 1 s Gauss T h e o r ia  M o t .  C orp or .  doel. finden. H ier  mag es 
hm reichen , den G ebrauch  der vorhergehenden Ausdrücke 
durch ein vollständiges Beyspiel zu zeigen. W ä h le n  w ir dazu 
folgende drey Beobachtungen  der Vesta.

i 4 i



1807 mittl. Zeit Paris geoc. L änge g eoc .  Poldistanz 
24.April 9“ 5' i 6".5 A . =  174" 7 ' 55.2 jr =  88° 22 '353 9
2g.April  8  43 4 2 .2  ^' =  173 44 21 3 j t ' = 8 8  40 17' .4

4 .M ay  8 22 0 1 . 2  A " =  173 35 3 3 .0  ä" =  88  59 20 .8
F ü r  diese Zeiten  geben die Sonnentafeln wahre Länge 

der O  +  20".

L  =  2 i 5° 42’ 55".5 log D  = 0 . 0 0 2 8 5 4 0
L ’ =  2 i 8  33 2 2 . 4  l o g D  = 0 . 0 0 3 4 2 4 0
L ”= 2 2 3  23 i5 .5  l o g D " = 0.0039670

und daher 0 =  4 -g8552o8 T a g e  
0' =  9.9706405 
0 " =  4.  985o i 97

D a m i t  findet ma n nach §. 3 
log a = 5 . 3 4 2 4 7 2 7
log A  =  7.62140.48,  l o g B = 7  . g 3685o4ri, log C  =  7 . 6 5 14254 
log A ’=  7 . 6 3 3 7 4 5 o , l o g B ' = 7 . g 65 i 452”, l o g C ' = 7 .6756959 
log A " = 7 .6808882, log B  ' =  7 .9887417% log L " = 7 . 6g56g i 8

D ie beyden Gleichungen in §. 4) 1. sind also 

1^757, — rl3g, — o.64836 i6= o

r’ 5 —  1 . o i 58g 5o —  o . i 5552 1 9 0 ' —  o .0170896 %
w o  die überstrichenen Zahlen schon Loga ri thmen sind.

A u s  diesen Gl ei chungen findet man (nach S. 57) 

l ogr '  =  o 3477013 und log t>‘ =  0.  i 3g o 7 5 5  
und daher auch

l ogö =  o .  12868 5 und log 6“ =  o . 1506780.

W e i t e r  geben die Gl eichungen des §. 4 i H .  
log r =  0.34883 l ogr"  =  0.34676
log x =  0 . 3 3 74 8 “ log x " =  o . 33o25"
l o g y  =  9 . 62 4 37 "  log y" =  g .  72797"
l o g z = g . 44191 l o g z " = g . 43977

Di e Gl ei chungen in §.4? III .  aber geben 

l o g ( y z ' ’ —  y"zj  = 8  . 5o46 i  also auch Q —  102» 18' 10" 
l o g ( x z "  —  x" z) =  7 . 84523“ n =  7° 8 ' i 5 '

l o g (x y"  —  x"y) = 9  • 41707 u" —  u =  3 2 ' 3 o 7

Hätte man auf diese drey Beobachtungen die oben er-
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wähnte genauere Methode der T he o r .  Mot.  Corp.  coei. a ng e 
w e n d e t ,  so würde man gefunden haben

I o gr  =  o .348o342, also jene B e s t i mm ,  zu gross um o . 00080 
l o g r " = o . 34636i 2 o . 00040

u" —  u =  3° 2' i 4*. 8 0°. o i 5”.2
Suchen wir  daher mit  dipsen verbesserten A nga ben  die 

chiptischen El em ent e  nach 5. 5 und 6 ,  so ist
-v

h =  — -—  = — -—  =  i° 3 i '  7". 4o , t =  g . 9705405 und da

her (nach §. 5) 1 =  0 . 0 0 0 1 7 6 6 ,  log m 2 = 6 . 5 2 4 3 7 4 9  und
m1

(nach §. 5 , 11.) Q  =  7  r =  o . o o o 4o i 2g 5
ü

D i e  oben erwähnte kleine Ta fe l  zwischen Q  und y  ist 
Q  log y2

o . o o o 3 0.0002894
0.0004 o . o o o 3858
o . o o o 5 0.0004821

so dass aus dem vorhergehenden W e r t h e  von Q  folgt 
log y 2 =  o . 00038705,  

ma
X =  — ----1= 0 . 00010758 ,

welches nahe £ =  0 gibt,  so dass man hat
l o g x  =  6 . 1975011  =  I o g S i n 2 i  g oder

g = —  =  1° 26' 18". 66b 2

Mi t  diesem W e r t h e  von g findet man aus § . 6  
log a =  o .3726028 
log p =  o .3689094 

£ =  0.0920261

-  -—  =  3o8° 8'27". i 3 also e = 3 o6° 42'8". 47

e ' = 3og 34 45-79

 = 3o3J52 ' o ”. 23 also v =  3o 2° 2o' 52". 832
v " = 3o5 23 7-63 

Mittl.  A n om . in der I. Beob. M  = 3 io° 55' 47 • i o 5
I I .  - -  M" =  3 i 3 38 3 5 . 8 2 7

Differenz 2° 1̂ 2 ' Iß". 7 22 = Q ’]6 8 ".’j 22



“ 1  =  9768". 722.
aa

D as  A r g um e nt  u der Breite in der ersten Beobachtung
x Cos ß  v Siu ß

findet man aus Cos u =  ------------------------  , also mi t dem vo-
r

rigen W e r t h e  von x , y ,  und ß ,  da log r == o . 348o54'2 ist,  
u =  8 8 ° 5 9 ' 4 o’' und daraus di 2 Länge des Perihel iums 
7I =  u —  v +  ß  = 2 4 8 ° 36 ' 87" .

Addi rt  man diese Lä ng e des Perihels zur mittleren A n o 
malie M  der ersten Beobachtung,  so erhält man für die Zeit 
der ersten Beobachtung die mittlere L ä n g e  des Planeten in 
der Bahn oder die E  p o c h e gleich

199° 32 ' 44" für 1807 A p .  1 2 4 . 3 7 8 6 6 3 i  mittl. Zeit  Paris.  

W i r  haben daher folgende Ele ment e der Vesta:

oder  mittlere siderische B ew egung in der Zwischenzeit

mittl. L än g e  für 1807 Apri l  24.  57866 - -  - - i 9g ° 32' 44"
halbe grosse Ax e a - - - - - - - -  -  2.35832
halber Parameter p - - - - - - -  -  -  2 . 53855,
Excentricität  e - 0.09203
L ä n g e  des Perihel iums 7 7 - - - - - -  - 248° 36 '57"
L än g e  des aufsteigenden Kn ot en s ß  - - - - 102 18 10
Nei gu ng gegen die E c' ipt i k n - - -  - -  7 8  i 5
tägliche tropische B e w e g u n g  - - - - - -  979". 896

8. §. Setzt man aber die Bahn des Kör pe r s  p a r a b o l i s c h  
v o r a u s , so w i rd  dadurch die Auf l ösung unseres P rob lems 
sehr erleichtert,  da die Best i mmung der grossen A xe ,  die hier 
unendlich ist,  weglällt .  Diese Voraussetzung ist,  wenigstens 
in einer ersten Näherung,  bey den meisten K o m e t e n  erlaubt, 
da ihre Bahnen gewöhnlich sehr excentrische, El l ipsen si.id , 
und da diese K ö r p e r ,  wegen ihres s c hw a ch e m Lichtes,  m ei 
stens nur in der G eg en d ihrer Sonnennähe von uns gesehen 
oder beobachtet werden können. N i m m t  man nämlich die 
Abscissen x von dem Perihel ium a uf  der grossen Ax e und 
nennt man p den halben Parameter der Bahn und a die halbe 
grosse A x e ,  so hat man bekanntlich für die Ell ipse

p x a
• j ^ = 2 p x  —  — , 

und lür die Parabel
y ‘ —  2 p x.



A u s  diesen beyden Gl ei chungen folgt, dass die Differenz 
der Quadrate der Ordinaten y in der Parabel  und in de. ; 
El l ipse gleich

px*

145

oder, wen n e die Excentricität  der Ell ipse bezei chnet ,  gleich 
( l _ eQ Y

i st,  und dass daher die El l ipse der Parabel  für denselben P a 
rameter um so näher k o m m t , je grösser aie grosse Ax e,  un d 
je grösser die Excentricität e ist ,  und dass endlich dieser 
Übereinst immung bcyder Curven in der Nähe des P eri he
l iums,  w o  x sehr klein ist ,  am grössten seyn wird.

I. E h e  wir  aber an die Aufl ösung unserer Aufgabe gehen^ 
wird es gut seyn,  zuerst einige Ausdrücke der Parabel zu ent
wi ckeln , die uns bey jener Auf lösung von Nutzen seyn w e r 
den.

Nen nt  man r den Radius Ye ct or ,  v  die wahre A n om al ie  
vom Peri hel ium und p den halben Parameter  der Parabel ,  sö 
ist die Gl e i c hu ng  dieser Curve ( S .  65)

2 C o s  _3
für eine zweyte Beobachtung ist also auch 

P

‘  —  2 C o s 2! '  ’3
Diese beyden Gl ei chungen geben sofort

C o s  -
ode

C o s  -

/  r  V '  —  v v' —  v  S
V ; = r; C o s  —  Sin  tg

Si n *

o d e r ,  wenn man lg =  ‘ s t *z G7 D 2 _P_
2 1 '

V '   V
Co t g  ----------

2  Y  2  1

S i n “

D i e  erste G le i chung aber gibt
i

2



i 46

V\“  . C os  ~ ~ r r -  1 p 2 V  r

2 V I

so dass ma n also durch die beyden letzten Ausdrücke die 
G rössen  p un d v finden k a n n ,  wen n man r ,  r" und v ' — v 
kennt.

II .  F ü r  die Ell ipse hat m a n , wenn u die excentrische 
A n om al ie  bezeichnet (S. 56)

a a r •
Cos v =  ~ (Cos u —  e)  und 5 in v =5 “  V  1 — **• ^ * n  u •>

also auch
-r r' C os  (v  —  v') s =  a2 (g—  Cos  u) (t  —  Cos u')

+  a2 (j  —  t 1) Sin u Sin u.

Ne n nt  m a n  aber k die geradlinige Sehne zwischen den 
E nd pu n c t e n  der beyden Radi en r un d r', so ist 

k 2 =  ra- | - r ' 2—  2 r r ' C o s ( v  —  v' ) ,  also auch
li/  —  u  —|— u

k 2 =  4 a2 Si n2 — —  ( i  —  M C o s 2 — — ) . . . ( i )

E s  ist aber (S. 63 und i 4 0
p. t
—̂  =  u £ Sin u , also auch
a 2

tt (V  —  t) u' +  u u/ —  u
'----- -— =  u ' —  u — 2 t  C o s  S i n “ ' . . . (2)

3  2  2  v  y
a :

r
E nd l ic h ist “  =  1 — t C o s u  oder

a

u' +  u u' — u
r ' - | - r  =  2 a —  2 a f C o s “~  C os  ---------,

1 2 2 ’
das heisst, w e n n  ma n der K ü r z e  weg en  y  =  2 a  —  r' —  r setzt,

u ' +  u  7
e C o s  = ----  ;----- ,

u ' — u  ’CI
O S  .

u/ + u
und w e n n  ma n diesen W e r t h  von s C o s — ~—  in (1) und (2)

substi tuirt ,  w o  6 =  t ' — t die Zwi schenzei t  der beyden B e 
obachtungen i s t ,



u '  U 1 —  C o s  ( u ' —  u)
E s  ist aber t g s----------—   — ----- — r und

a 2 i  +  O os (*i ' —  u)
u / U 1 -J- C o s  ( u '   Ll)

C o s 2   =        ,2 2 ’
also ist auch die erste der Gl ei chu ng en  (3)

+  2 G os û’ ~  l1̂  C o s 2 (u' —  u)

oder auch

c °s ( « ' - " ) =  O r r )  C t t )

w u ^ o m m
Setzt man daher

7  +  k  ^  7  —  k  ^

—  —’ =  Cos a und =  Cos ß , so ist
2 a 2 a '

C os ( u'—  u) =  Cos a Cos ß  -fr Sin a Sin |3 =  Cos (a — ß)  , 

und daher
7  —  k  7  +  k

u' —  u =  ß —  a =  A r e  C o s  — - A r e C o s --------:' 2 a 2 a
und überdiess

ß  —  a  S i n  ß  — - S i n  ct

»47

tg —  —  = t g ' C o s  3 +  C o s  a

7  —  k  , 7  +  k
S i n  Ar e  C o s ------------- Sin Ar e  C o s --------- -

j a  2 a

7  —  k  7  +  k

2 a 2 a

und daher auch die zweyte der Gl ei chungen (3)

f0 y ß — a ,
—  =, b —- a —- -  t g  oder
« 7  a 2

=  A r e  Cos —  _  Ar e C l ii  ' 2 a  2a
a

7  —  k  . 7 + k

—  Sin Arc-Cos   {-Sin A r c C o s   *.2 a 2 a

F0
I l l Mfctf/ai is  dem letzten Ausdrucke v o n ~ f n r  die Ellipse

a

m  *



den analogen für die Parabel  abzulei ten,  wi rd  man in ihm 
den W e r t h  von a unendlich g r o s s , also

y +  k  y —  k
C o s a  =  ■--------u n d C o s / 3 = ------

2 a 1 2 a

gleich d e r E i n h e  t a nnehmen,  und a —  Sin a = j  Si n3 a setzen.

E s  ist aber a =  A r e  C o s  —' und Sin a z=, Sin A r e Cos ,
2 a 2 a

also geht die Gl ei chu ng a — Sin a =z ~ S i n 3 a in folgende ‘iber 
y  +  k  y +  k

A r e  C o s  —  Sin Ar e C os  -------- =
2 a 2 a

y  +  k V l
= r a ( i  —  C o s 2 A r e  C o s  J 2 ,

=  I - ( Ä ’

/ y  +  l t A 2 A a - r '  — r  +  k V
da man nämlich hat l •- a - J  =  1  —  J

(r'  +  r — k ) V  2 (r'  +  r —  k) t (r '  +  r  —  1 +

2 a  J  1 2 a  4 a 2

( r ' + r  —  k)

i4Ö

( ^ ) f
G a n z  eben so findet ma n auch 

y —  k  y  —  k
A r e  C os  —  — —  Sin A r e  C o s  -------   :

2 a 2 a
und daher hat man für den gesuchten Aus dr uc k in der P a 

rabel
3. £

6 jj. 6 =  (r' +  r +  k) —  (r' +  r —  -kj£ 
g. §. Nehmen w i r  nun wi eder  drey beobachtete geocentri

sche L än ge n A ,  A', A" und Poldistanzen n" a n,  und su
chen wi r  daraus die El ement e der Bahn unter der Vorausse
t z u n g ,  dass diese Bahn eine Parabel  ist.

I. M it  der S. i 2 g  angenommenen Bezeichnung l o n  
A ‘ =  C o t g  Tz Sin ( L 1 —  A ” ) —  C ot g t z "  Sin (L'  — und 
C '  =  C o t g  t z  Sin (L'  —  A ')  —  C o t g  Y  Sin ( L '  —  A )  

suche inan
C ' 0

m = = + e 7; und b" ~ ’ 
so findet m a n ,  analog mi t  S. i 55



r’  == D '  -|-ö’ Cosec ’ ff-|-2 D  5 Cos ( L — A) . . . (1)
r"2 =  D " ’ -H in2 6’ C osec 2 ff" +  2 m D "  5 Cos ( L"  —  X") . (z)

und für die Sehne k zwischen den beyden äussersten B eo b
achtungen

k 2 =  (x" —  x ) ’ --j- !y" —  y )‘  4~ (z"— ■ z) 2 oder
k ’ .f= r 2 -|- r " ’ —  2 m ö2 [ Co s  (X —  A.'') -f- Cotg ff Cotg ir"]

—  2 m D  5 C o s  (X" —  L )  —  2 D "  6 Cos (A —  L " )

—  2 D D "  C o s  ( L  —  L ”) ..................................................(3)
E ndl ich bat inan n o c h ,  wen n 0' die Zeit  zwischen der

ersten und dritten Beobachtung bezeichnet und 
ji =  0. 017 202 ist,

1  s
6/i0' =  ( r ' + r  +  k) —  ( r " 4 - r  —  k) . . . .  (4)

D  iese vier Gl ei chungen (1)  . . (4) geben (nach S. 5 y) 
die Gr ös sen  r r" 5 und k ,  also auch &" —  in 5.

I I .  Daraus findet man die hel ioc entr schen L än ge n  1 1”  
in der Ecliptik und die heliocentrisclien Poldistanzen p p' 
durch folgende G l ei c h u n g e n

r S i n p C o s ( L  —  l) =  5 C o s ( L  —  A )- J -D  i 
r S i n p S i n  ( L  —  l) =  5 Sin ( L  —  A) 
r C o s p = 6 C o t g f f  I

und durch

r" Sin p" Cos ( L " —  1") =  5" C os  ( L "  —  A' ' )  +  D "  1 
r " S i n p ” Sin ( L ' ' — 1") =  ö" Sin ( L "  —  A' ' )  

r" C os  p“ =  6' Cotg ff” )

Ist  1” < ( 1, so ist der K o m e t  retrograd. D i e  Übereinst im
m u n g  der hier erhaltenen W a r t h e  von r und r" mi t  denen 
in (I)  wi rd  zur Prüfung d e ^ R e c h n u n g  dienen.

I I I .  Nennt  man dann ß  die L ä n g e  des aufsteigenden 
Knoten;S' der Bahn in der Ecl ipt ik und n die Nei gung dersel
ben gegen die Ecl i pt ik ,  so ist

tg n Sin (1—  ß  ) = j ±  C o t g  p 
tg 11 Sin (1"—  ß )  =  +  C ot g p" oder 

1g nSin*(l  —  ß )  =  +  Cotg p
j t  Cotg p" -p Cotq p Cos (1" —  1) 

tg n Cos (1 -  ß )  =  g|-----

das untere Ze ic he n,  wenn die B e w eg u ng  des K o m e t e n  r ück 

gängig (von Ost  gen W e s t )  ist.

i 4g



I V .  Sind dann u und u" die Ar gumente der Breite in 
den beyden äussersten Beobachtungen,  so ist

u  =  Co s  n u  =  — c ^ 7r  ,

w o  u und u" in demselben Quadranten mit (1 —  f i )  und 
(1"— ge no mme n werden müssen. Also kennt man auch 

u" —  u =  t ‘ — v oder die Dif ferenz der beyden wahren A n o 

malien.
V.  Ist  dann H die L ä n g e  des Perihel iums und v die 

wahre Anoma li e  in der ersten B e o b ac h tu n g, *S'o ist.

v =  u »fe J2 —  also auch (S. 146)

n +  Oj —  n  1
;  ~  — - - 7 ,

V \

C o t g

*  8 ,
-  • ^*n 2 Ü r v"  —  v . ’
P S i n -----------\ / r "

aus wel chen beyden Gl ei chungen man TI und den halben

Parameter  p findet.
V I .  E nd l i ch  ist die Zeit T  des Durc hgangs  des K o m e 

ten durch das Perihelium
s

p T v v
T =  Zeit  der I . B e o b , ' +  —  ( tg“  +  i t g  - )  oder

— 1 ll'x
T =  Zeit d e r I I I . B e o b .  + (tg a +  j t g  a )

die oberen Zeichen,  wenn bey dircctor B e w e g u n g  u +  J2 >■ ^

oder wenn bey retrograder B e w e g u n g
Di e Überei nst i mmung beyder W e r t h e  von T  w i rd  zur 

Prüfung der ganzen Re chn ung dienen.
E x .  A n  dem zweyten K o m e t e n  von i 8 i 3 hat man fol

gende Beobachtungen in Göt t i ngen gemacht:  

i 8 i 3 mittl. Zeit  scheinb. R .  scheinb. Poldistanz,  
Göt t i ngen

Apri l  7. i 3' * i2' 2" 271* 7 ' 1 9  .3  84" 25’ 2 3 '.3
14. i 3 7 36 266 44 5 5 9°  ^  0 . 8
21. 14 20 o 256 3 9 1 9  3 102 57 5 6 .o

Sucht man daraus nach S. 29 die Län ge il und die >i- 

stanz jt des K o m e t e n  von dem P o l  der E c l i p t i k ,  so it



i 5 i

Ze it e n. . .  7 . 55oo2 A =  271° 16' 38” jt =  60 58 o

14 • 546g 4 A ' =  266 27 22 * ' = 6 7  7 42
2 i . 5g g 3 l A " =  256 48 8 jt" —  80 6 48

und für dieselben Zeiten hat man

L  = i g 7 ° 4 7 ' 4 i "  l o g D  = 0 . 0 0 0 9 1
L ' =  204 38 48 l o g D ' =  0 . 0 0 1 7 5
L " = 2 i i  3 i  25 l o g D " =  0.00260

D a m i t  findet man

aus C1) .............. l o g m = r g . 75799
log  b =  g . 8o 364 l ° S r =  o . i 3g o o
l o g 5 ' = . g . 56i 63 l o g r " = o . 11070

aus ( I I ) . . .  1=  225” 4 22" h' =  233" 6 ' 55 ''

p =  75 8 21 p " =  87 10 32
log r =  o . i 38g 6 l og r"  =  0 . 1 1 0 6 8

und der K o m e t  ist retrograd
aus ( I I I )  ß  = 4 ^  4 0 '8 "

n =  8 i  1 3
aus ( I V ) .............. u = i g 5° 2 ' 5g''

u " =  182 5 i  24

aus ( V ) ...............H =  1 9 7 ° 3 7 ' 5 i "
l o g p  = 0 . 3 8 5 7 2

aus ( V I )  T =  7 . 5 5 0 + 4 1 . 9 6 8  =  4 9 . 8 1 8

T  =  2 1 . 5g o  +  2 7 . 9 1 8  =  4 9 . 5 1 7

I m  Mittel  Zeit des Perihels 4 9 - 8 1 7 5  Apri l
5 o  _____
1 9 . 5 1 7 5  May.

W i r  haben daher für die gesuchten El ement e 
Zeit des Durchgangs durch das Perihel  i 8 i 3 d e m g , 5 i 7 5 M a y  
L ä n g e  des Perihels . . . .  i g 7 ° 3 7 , 5 i

Länge des aufsteigenden Kn ot en s 42 4°  8
N e i g u n g ....................................................81 1 5
Halber Parameter  . . . .  2 -43o63

B e w e g u n g  retrograd.

10. §. Einfacher  wi rd die Auflösung dieses P r o b l e m s ,  
wenn man die B a h n des Planeten als kreisförmig vorausse- 
izen darf.



Ist a der Halbmesser  dieses Kreises lind substituirt man 
die W e r t h e  von

x =  p Sin nr C os  A +  R  C os L  
y  —  p S i n i r S i n  A- } -F -Si n L  
z =  p C os  x

in der Gl ei chu ng x2 + y 2 +  z 2 =  a !, 
so erhält man

}52

p =  \Aa2 — ( R 2— A 2) — A ;  
w o  A  =  R  Sin x  Cos  ( L — A) ist.

E b e n  so erhält man für eine zweyte Beobachtung

P' =  \/a 2 —  ( R' i^ 7 A 2) —  A' ,  
w o  A '  =  R '  Sin x  Cos  ( L ‘ — A') ist.

Heisst wi eder  k di ‘ S e hn e ,  welche die End pun ct e der 
Halbmesser in den beyden Beobachtungen verbindet,  so ist

k 2 =  (x' —  x)2 A- % f  —  j Y  +  (Y  —  z) 2 oder 
k 2 =  2 a 2 —  2 p p' (Sin x  Sin x ' C o s  (A—  \ ‘)  - | - C o s j r C o s j r ' )

—  2 p R '  Sin jtC os (L'*— A)
—  2 p ' R S i n  x  Cos  ( L  —  X')
—  2 R  R '  C os  ( L  —  L ') .

F er ne r  hat man für d i e F lä ch e s des Kreissectors zwischen 
den beyden Beobachtungen

k
s = ; a 2A r c S i n  — :

2 a 1
o . 0 1 7 2 0 2 1

und wen n p =  — ^7- -It — =  354o " .  1866 ist,  

s =  -j-/it. \/a;
also ist auch , wenn man beyde W e r t h e  von S wi eder  gleich 

s e t z t ,
k  (i t

—  —  Sin ■— ? =  o.
2 a i2 a 2

D i e  vorhergehenden Gl ei chungen enthalten nur die u n 
bekannten Grössen a p und p'. U m  sie daraus zu best:m- 
m e n , kann man so verfahren.

I. S e y A  =  R S i n j r C o s  ( L  —  A), A B 2 Sin x  Cos ( L '— A') 

R  =  2 R 'S in  x  C o s ( L '— (J.), R ' ~  2 RSin n C o s ( L — X') 
tg C =  Cos (A — -ü') tg x.

Hat man diese beständigen Hülfsgrüssen ber ec hne t,  so



findet ma n in einer ersten Hypothese mi t  einem a ng en om
menen W e r t h e  von a die Grössen m  m' p p' und k aus den 
Gl ei chungen

Sin m =  ^ \ Ö L R -  A B  Sin m'  =  j  R ' 3 —  A ' 3,
p —  a C os  m —  A  p ' = a C o s  m' —  A '

C o s  71 C o s  ( C  —  ?r')
k 2 =  2 aa —  2 p p' ------------  _ B p  — B ' p '

—  2 R R '  C o s  ( L  —  L ' ) ,
und wenn der so gefundene W e r t h  von k der Gl e i c hu ng  

k p. t
—  —  Sin r =  o
2 a i  '2 a  a

n cht genügt, so wiederholt  man mit  einem zweyten W e r t h e  
von a die-Berechnung von m m '  p p' k ,  wod u rc h man end
lich nach der bekannten Me t hod e (S. 5 j )  den wahren 
W e r t h  von a ,  welcluA der letzten Gl ei chu ng entspricht,  
findet

K e n n t  man so a,  p und p' ,  so findet man die hel iocen- 
trische Län ge und Breite aus

p a S i n  71
C o s p ^ ^ C o s j r  S i n ( L — I) —  ‘a ,^n Sin ( L —  A ) ,

o ‘ p ' S i n r c '
C o s p '  =  — C o s k  Sin ( L ' — 1') =   S i n f L '  —  A.'),

1 a  ̂ '  a S m  p> '

und daraus die L än ge  <2 des aufsteigenden Kn o te n s und die 
Nei gung n der Bahn durch die Gl ei chungen 

t g n  S i n ( l —  ß )  =  C o t g p ,

^ . Cofg;p'_ Cotgp Cos (! ' -  I)
tg n Cos (1 ß )  Sin(1' — 1)

E x .  W e n d e n  wir  diese Auf lösung a uf  die z we y  ersten 
jn §. 7. gegebenen Beobachtungen der Vesta  vo m 24. und 
2g. Apri l  1807 an,  so hat man 

t =  4. 9850197 
l o g A = g . 8807012 log B = o . 1492157

log A ' = ; g .  8457471 l o g B ' = o .  1797447
C  =  78° 2 2 '34"- 97

log R 3 —  A 5 =  g . 819.7078 log —  A ' 3 —  g  .8598422
2 C o s  71 C o s  ( C  —  n')  

log ^ ~cöjTc--------- =  o . 3 o i o i 47 und

2 R  R'  C o s  ( L  —  L ' )  =  2 . 0 2 i 8832.

i53



Ist dann ..1 cine'f'ersten Hypothese a =  2,  so findet man 
ni —  1 g 0 ] 6' 34". 8 Vit' =  2 H ' i S ’ 42". 2

logp =  o . o 5 2 3 3 6 7  logp = 0 . 0 6 5 6 7 0 0  

k" =  o . o o 35g 73

IoS -  = 8 ' 1 >59 283

log Sin —-7 =  8.  i 8o656g
2  a  2* ________________

F ehl er  0.0047286.

Is‘t für eine zweyte  Hypothese a —  2 . 2 ,  so ist 
m =  17° 2 7 ' 5 i " .  85 m'  =  19° i 3 ' 6". i/( 

l o g p = o . 1267106 l o g p ' = o .1387286
k a =  o , o o 33423 
k

, 0s 7 1  =  8 . 1 1 8 5 7 0 0

p* t
l o g S i n  3 = 8 . 1 1 8 5 7 1 7

ia> ________
F ehl er  0.0000017

Daraus folgt verbessertes a =  2.20007.55 und daraus 
l og p  =  o.  1 2 6 73 7 3,  l o g p ' =  o . 1387549.

M i t  diesen W er t h e n  von a ,  p und p' erhält man 

1 =  191° 12' 3g'".i 1' =  i ^ u 43’ 38". 9
p =  82 57 2 6 . 1  p =  82 56 26.  g 

n =  7° 4' 451"
f i  =  107° 3 ' 17".  8.

D i e  Nei gung ‘ st (vergl.  S. i 44) genau g e nu g,  die R n u -  
tenlinie aber wei cht  von der wahren beträcht' ich a h , weil  
das Ar gume nt  der Breite nahe an go° i st ,  w o sich der K n o 
ten nicht genau bestimmen lässt.

11.  §. Setzt  man endlich für sehr nahe Beobachtungen , 
in einer ersten noch unvol l kommenen Nähe run g,  die Bahn 
des K o m e t e n  als geradlinig v o ra u s , so w i rd  man die S. 128 
gebrauchten Grössen f ,  f ', f "  als die Flächen der geradlini
gen Dreyecke betrachten,  wel che zwischen der Ta ng ente  
der Bahn d. h. zwischen der Bahn selbst und den Radien 
der drey Beobachtungen enthalten sind , und da alle diese 
Dreyecke eine gemeinschaftl iche Höhe haben , wei l  ihr ge-

i 5 l
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meinschaftlichcr Scheitel in dem M' ttelpuncte der Sonne 
si cht ,  so werden sich die Fl ächen dies'er Dreyecke wie ihre 
Grundl inien verhalten. D a  db’er die B e we g u n g  in einer gera
den Lini e während einer kurzen Zeit als gleichförmig voraus
gesetzt werden kann , so verhalten sich diqscgjGrundlinien, 
also auch jene F l ä c h e n ,  wi e die Zwi schenzeiten 6 , 6', 0'' der 
Beobachlungen. Behält  man daher die oben S. 1 2g eingeführ- 
ten Bezeichnungen b e y ,  so erhält man 5 und 6" sofert aus 
den beyden Gl eichungen

0'  A ' D '  fi" A " D "  A D

^  6  ” <x Q  '  a  a  1

Ikennt man so 5 und 5",  so hat man 
x =7 5 Cos  A - | - D  Cos L  und x" B j s "  C o l  15 + D Z  Cos L "  
y  =  b Sin A -(- D  Sin L  y"  =  5" S-.i A "  -[- D "  Sin L "  
z =  5 Qotg >r z"  =  6" Cojgic"

und daraus erhält man ß  und n durch die drey letzten G l e i 

chungen des § . 4 ,  III .
Ex.  W e n d e n  wir  dieses a uf  die S. 142 gegebenen drey 

Beobachtungen der Vesta a n ,  so hat man mit  den bereits 
oben angeführten W er t h e n  von A ,  A' ,  A "  und C'

log 5 —  o . 1690281 und log 5" =  o . 1910246 5 
daraus folgt

x =  — 2^ 0534  x" —  —  2.2^607
y =  —  0.40769 y"  =  —  0 .5 1 9 0 8
l o g z = 9 -4Ö225 log z" — 9. 48012

y "  z  —  y z" — —  o . o5442
X z" — x "z  =  O . 00545
x y "  —  x ' ' y : = + 0.2687 3 

also ß  — 99° o' i 3' und n —  7 0 23' 22".

12. §. JVoch muss bemerkt w e r d e n ,  dass die geocentri- 
seben B eo b ac h tu n g en ,  wie sie von den Ast ronomen g e w ö h n 
lich angegeben werden , in Rectascension und Decl ination 
ausgedrückt und bloss von der B.efraction corrigirt sind. M a n  
w ird daher diese Beobachtungen (nach S. 29) zuerst mit der 
scheinbaren Schiefe der Ecl ipt ik (S. 77) a uf  L ä n g e  A und 
Distanz jt von dem P o l e  der Ecl ipt ik bringen.  Zu dieser
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L än g e  A w i rd  man die Gr össe  78 Sin ß  (£ setzen,  um
sie von der Nutation (S. 7 5) zu befreyen. Di e Nutation der 
Poldistanz x  ist Null.  Zu den aus den Sonnentafeln ge nom
menen L ä n g e n  der E r d e  a b e r , w o  man die Nutation 
(Taf .  X I V )  ganz weglässt ,  wird man die constante Aberration 

+  2o ”. 255 (S. 88  ̂ setzen,  und diese Grössen
/*,+• 16^78 Sin f) ([ und L - f - 2o” 255 

sind es,  die man in den vorhergehenden Ausdrücken unter 
den Zeichen A, und L  versteht. Eigentl ich sollten dip G r ö s 
sen A., x  und L  noch von der Aberration und der Paral laxe 
befreyt werden; da aber dazu die Ivenntniss der Entfernung p 
des .Körpers von der E r d e  gehört ,  die hier noch unbekannt 
i s t ,  so wird man bey« einer e r s t e n  g e n ä h e r t e n  Bahnbe-  
s i im mung die z w e y  letzten Correct ionen bequem ganz über
gehen. Ist  aber,  aus vorhergehenden R e c h n u n g e n ,  bereits 
ein genäherter W e r t h  von p b ek an nt ,  so wird man zu der 
beobachteten L än g e  oder Poldistanz,  um sie von d a  Aber ra 
tion zu befreyen, noch d i e ' G rö s se -f - 0. 00 5 7z  m p  hinzusetzen,  
w o  m  die tägliche Z un ah me der L än ge  oder der Poldistanz 
in Secunden ausgedrückt ist. (S. 87.) U m  eben so die b eob
achteten Or te  des Planeten von der Paral laxe zu befreyen , 

w ir d man der beobachteten L än g e  die Grösse 
Sin B  Sin ( L  —  X)

und der beobachteten Poldistanz die Grösse
-f-Eo(Sin B Cos j t C o s  ( L  — A,)—  Cos B Sin x) 

hinzusetzen,  w o  L  und B d i e L ä n g e  und Distanz des Zeniths 
von dem P o l e  der E cl ipt i k bezeichnet.  (S. cj8*) '



V o r l e s u n g  XIII.

Verbesserung der schon nahe bekannten Elemente.

i . § .  D i e  in der vorhergehenden V or le s un g aus drey 
geocentrischen Beobachtungen erhaltenen El ement e der Bahn 
werden im Al lgemei nen ans drey Ursachen noch einer oft 
nicht  unbedeutenden Verbesserung fähig seyn. Denn erstens 
wer den d.eT Beobachtungen selbst,  wi e alle Menscf i enwerke,  
nicht ganz fehlerfrey seyn , zweytens wer den d iese Fe hl er  bey 
kleineren Zwischenzeiten ® r ’  Beobachtungen (und solche 
musste man oben der Schwierigkeit  der Auf lösung wegen 
voraussetzen) einen desto grösseren Einfluss a u f  die daraus 
abgeleiteten Element e h a be n ,  je kleiner diese Zwi sc hen zei 
ten selbst sind , und endlich drittens ist die oben gegebene 
Auflösung des P r ob l em s,  wi e- wi r ' ge sehe n ha be n,  nicht di
rect oder s tr en g,  sondern nur  genähert,  un d daher aus die
sem G r u n d e  wieder rijjfocn F ehl er n ausgesetzt.

’ ^ m  sich zuerst die möglich sichersten Beobachtungen 
zu verschaffen, berechne man mit den aus Vorl .  X I I .  sclFon 
nabe bekannten Elementen die» geocentr.” hen Qrte für m e h 
rere auf  einander folgende Beobachtungszeiten,  so wfrd man 
die Unterschiede dieser berechneten und der in der T h a t  
beobachteten Orte in dem L auf e mehrerer  T a g e  als constant 
oder doch als der Zeit proportional  annchmen können.  
Seyen z. B. für die Zeiten t, t', t". . .  die beobachteten L än ge n  
oder Poldistanzen a, a', a” . . .  und die für dieselben Zeilen aus 
d B  E le ment en berechnotS-n LängerPoder  Poldistanzen a-f-3,  
a'-J-S' ,  a"-{-6" . . so würden die Grössen 6 &'6" . . als die 
F ol gen der fehlerhaften Elemente abgesehen werden können,  
wenn die B eobac htungen selbst als richtig vorausgesetzt wer- 
den. Sind daher diese Grössen 5 , £>', ö" . . . nahe oonsta nt ,



S +  ä' +  5» +
so wi -d z7= * i . - —ry-j— "r,— ?Vder wahrscheinliche Fehler  eines Anzahl der Deoi).
j eden einzelnen dieser aus den Element en berechneten geo- 
centrischen Orte  s ey n ,  und man wird daher für dieAvahren 
geocentrischen Län ge n oder Poldislanzen für djfe oben er
wähnten Zeiten annehrnen

a + 5  — zl für die Zeit t 
a' —f— b' —  ZJ - -  - t'
a,'-^-6,'— Zl -  -  t" n. f.

und die auf diese Ar t  corrigirten Beobachtungen wi rd man 
den nun folgenden Untersuchungen zu Gr unde legen , w o 
durch daher die erste der oben angeführten F ehl er qu el le n,  
so viel mögl i ch , vermieden wird,

2. §. U m  abec auch den F ol g e n  der zwey übrigen Fel\- 
lerquellen zu begegnen , wol len wi r  zuerst drey in der Zeit 
sehr entfernte und nach §. i bereits verbesserte Beobachtun
gen zu G r u nd e legeja.

F ü r  die beyden äussersten Beobachtungen suche man aus 
den bereits nahe bekannten Elementen die curtirten Distan

zen des Planeten vpn der E rd e oder die Grössen 5 und ö". 
M i t  diesen We r the n  von ö und öVfindet man 1 p und r

aus
r Sin p Cos ( L  —  1) =  5 C o s  ( L  — A) -|- D  
r S i n p S i n  ( L  —  f) =  5 Sin ( L —  A) 
r C o s p  =  5 C ot g  tr 

und eben so 1", p ' 1 und r 'j Daraus aber findet man ß  lC>d n 

aus
tg n Sin (1 —  & )  =  C o f g p ,

^  x, ^  C o t g p "  — C o t g  P C o s  ( I " — l) 
tg n Cos (1—  Q ) =  £iii l̂ = 7 }  ,

und endlich u und ti" aus

; t g ( l - ß )  ' „ t g ( h ' - ß )
*8 U — ' C o s n  t g  U C o s n

D a  sonach r ,  r” und u" —  u bekannt ist,  so kann ma n 
aus diesen drey Grössen alle übrigen Elemente der Bahn 
(nach Vorl .  X I I .  §• 5 und 6) s u c he n ,  und diese n e u e n  E l e 
mente werden jene z w e y  äussersten ßeobachtunsypi genau 

darstellen,  w en n  auch die anfangs angenommenen W e r t h e  
von 5 und 6“ fehlerhaft sind. M i t  diesen n e u e n  Elementen
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berechne man jetzt auch den geocentrischen O r t  M  für die 
dritte der oben zu Grunde,  gelegten Beobachtungen ( w o M  
diese berechnete L än ge  und auch die Poldistanz bezeichnet). 
Is t  dieser berechnete O r t  M  dem in der T h a t  beobachteten 
gcocentrischen O r t e  in deij dritten Beobachtung nicht schon 
nabe gleich (in wel chem Fal le  die ersten genäherten Ele.mente 
auch schon die wahren w ä r e n ,  bey denen man daher auch 
stehen bleiben könntejheso wiederhole man das ganze~so eben 
angezeigte Verfahren mit  ändern W e r t h e n  von 5 und ö", die 
wir  5 4 “  d 5 und ö" nennen wol len ( w o also die curtirtc D i 
stanz 5" der dritted Beobachtung dieselbe , wi e in der ersten 
Hypothese i s t ) , und suche mit  diesen aus <5 4 - d ö und 5" ab
geleiteten Element en wi eder  den geocentrischen Or t

G a n z  eben so siiche man endlich n c B i  in einer dritten 
R e c h n u n g  mit den Grössen 5 und ö’ -f-d 5" die El em ent e  ünd 
daraus den geocentrischen O r t  M - p d M " .

Da nun die Grössen d <5, d , d M  und d M" nur klein 
seyn w e r d e n ,  so kann man a nn e hm en ,  dass in einer vierten 
H y p o th e se ,  für welche man jene curtirten Distanzen gleich

6 4 “ x -d  ̂ u n d 6"4 “ y • dä*

a n n ä h m e ,  der aus dieser A n na h m e  berechnete geocentrisclie 
O r t  in der dritten Beobachtung gleich

M  +  x . d M 4 - y . d M ’

seyn wird.  Ist daher N  der jn der T h a t  b e o b a c h t e t e  geo- 
centrisclie O r t  dieser dritten Beob ac htun g,  so hat ma n

M 4 - x . d M 4 - y .  c l M " = N ,

un d da sowohl  die geocentrische L ä n g e ,  als auch die geo- 
centrische Poldistanz eine solche Glei 'ehung gi bt ,  so wird 
man aus diesen beyden Gl ei chungen d i e W e r t h e  von x und y,  
also auch die wahren curtirten Poldistanzen der z w ey  äusser- 
sten Beobachtungen oder 5 4 “ x - d 5 und f i " - f - y . d f i "  f i nden,  
aus welchen ma n dann die w a h r e n  d. h. diejenigen El e-  
mentejberechnen k a n n ,  wel che a l l e m  d r e y  Beobachtungen 
vol l kommen entsprachen.

I. Dieses Ver fahr en lässt sich auch a uf  mehr  als drey 
Beobachtungen ausdehnen. Sucht  man nämlich in der ersten 

Hypothese durch die aus & und 6" abgeleiteten Element e die
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geocentrischen Orte einer diitten , vierten,  fünften Beobac h
tu n g,  die M ,  M ' ,  M" . . heissen sol len,  und sind eben so 
die berechneten geocentrischen Orte in der zweyten H y p o 
these

M  +  d M ,  M + d M , ]  M  +  d M „  . . .
und in der dritten Hypothese

M  +  d M ” , M  +  d M" (, M  +  dM''((, . . .

so hat m an,  wenn N ,  N <? N „  . . . dife'in der T h a t  beobach
teten Orte s i nd,  für die geocentrischen O r i g e n  s owohl  als 
auch für die Breiten folgende Gl ei chungen 

M  +  x d M + y d f l i l "  = N  
M  +  x  d IM, +  y d M "  =  N, 
M - } - x d M )(- J - y d M " (( =  N (( . . . 

deren Anzahl  2 n ist ,  vyenn die An za hl  der Beobachtungen 
selbst gleich n ist,  und aus diesen Gl eichungen yvird m a n ,  

dann nach den bekannten Me th od e n  uie wahrscheinlichsten 
W e r t h e  der beyden Grössen x und y bestimmen.

3 . §. Suchen wi r  nun die Ä n d e r u n g e n ,  welche kleine 
Fehl er  der Element e der Bahn in der geocentrischen L än ge  
und Breite der Planeten hervorbringen.

Behält  man die früher a ngenommenen Bezeichnungen 
bey,  w o  u das Ar gume nt  der Breite und k die L än g ö  des auf- 
steigenden K no te n s i st ,  so hat man (S. 118) 

x —  X  —  p Sin x  C o s  (A —  k) =  r Cos u —  B  Cos ( L  —  k) 
y — 1  =  p Sin k Sin (A —  k) =  r Sin u C os  n —  B  Sin ( L  —  k) 
z — Z =  p Co s i r  = ; r S i n u S i n n .

DifFerentiirt man die ersten Ausdrücke von x — X ,  
y —  Y ,  z —  Z in Beziehung a uf  A —  k ,  x  und p,  so erhält 
m a n ,  wenn man d p el iminirt ,

d y C o s t X — k) —  d x S i n ( A —  k) 
d (A —  k) =  -J: , ̂ '  p; >m5t

d x  d y  d 1
d x  =  —  C os  PA— k) C o s  jt-4-  —  Sin (%— k) Cos x  —  —  Sin x  

P V P P
N i m m t  man also den O r t  der E r d e  als fehlerfrey a n ,  

so hängen die Coordinaten x y z bloss von den vier Gr össen 
u ,  r ,  n und k a b ,  und w i r  w er den  daher die partiellen Dif-  
ferentialien dieser Coordi naten in Beziehung a u f  diese vier 

Gr össen zu nehmen haben.  E s  ist aber



i6i

G§=
( t £ )  Cl4  — ~  ( d i ) Sin o — k)

p Sil l  7i

Sin u Co s  n Cd s  (X —  k) —  C o s  u S i n  (X —  k)

p S i u  ji

Setzt man der Kürze weg.en 
tg (X — k)

tK«’ s=t
so ist

X d X\ Siu (X — k) Si« (<p—- u)
-\ d r /  pSiunSiit^

mul eben so erhält man
f  d X \  r S i n (X —  k) C o s  (<p —  u) 

\ d u /  p Siu 7i Siu (p

( £ M
R  C o s  ( L  —  X) 

p S i n  ?

Xd X N r S i n  u S i n  n C o s  (X —  k)

\ d  u J  p S i u  n

ü b e n  so ist ferner
' 'd tc \  R C o s  7i C o s  ( L  —  X)

m ) 1 p
und wenn tĝ > =  Sin (A,—  k) tg n ist,

x d  71 \  r

\ d u )  =  °  ^ ° S ^   ̂ ^ ° S ^  ^  ^?
r

+  ~ Sin (<p— u) Cos (ij> ,
/ d 7C
\ d k j —  p

r S i u  n C o s  u S i n  (*J> +  tt)

( - - £ )  =  —  - C « * « S i n ( L —  X),

c c - p Co s  tp 

M a n  hat daher

*■* =  ( , , l |  l lr l ( , l u ) | 11

Cri )d k+ Gl)d n und+

d * = ( J p J  d; % U T j  du
X <i 7t X d 7t \
X i i - d  <Ik +  C ■* ,n

und in diesen Gleirlimigt>n müssen noch die Grössen d r  und
I. i i



d u  durch die Variationen der Elemente der Bahn ausge

drückt werden. Ist a die halbe grosse A x e,  as die Excentri

cität, v und m die wahre und mittlere Anomalie, 77 die L än 

ge des Periheliums, 0 die tägliche Bewegung des Planeten in 

mittlerer Länge , M  diese mittlere Länge selbst für irgend 

eine Epoche, die t T a g e  vor der gegenwärtigen Beobachtung 

vorausgeht, (folgt L e  Epoche der Beobachtung nach, so ist 

t negativ) so hat man , da

2 a d 0
0 . a 3 =  o . 017202 ist, d a —  —  —— — und überdiess

 ̂0
u _  v —|—77 —  k , also auch d u =  d v -J- d 77 —  d k 

m = : M 10 —  I I  - - - - d m  =  d M - | - t . d 0 —  d  TI. 

Allein die Grössen d v und d r haben wir schon oben
2  a  d  0

(S. 57) durch d m ,  de und d a = —  -  ausgedrückt.Ö tj

Setzt man nämlich

a t S i n v  aa ------ -
P =  — = r ,  Q  =

V 1 —

( 2 +  e C o s  v) Sin v
R  =   : i und S B= a Cos v , so ist

1 --

dr =  —  —  . d 0 - j - P . d  m — S . d e ,
O 0

d v =  Q  . d m - | - R . d e , also auch 

du =  Q  . d m - f - R  d e -J-d TI— dk oder
du =  Q . ( d M - f - t d  0— d/7) + R  d e +  d/7— d k und eben so

d r =  —  — . d0 +  P . ( d M - | - t d 0  —  d/7) —  S . d e .
3 0

Substituirt man diese Werthe von d u  und dr in den 

beyden vorhergehenden Ausdrücken von dH und d x , so er

hält man

1 Ö2



4. §. Ist der Planet mit der Sonne in Opposition, d. h. 

ist 1 =  A, =  L  , so werden die vorhergehenden Ausdrücke ein 

facher. Bezeichnet nämlich wieder p die heliocentrische Pol
distanz des Planeten , so ist überhaupt

r Cos 71 - > R Sin ( p —  n)
~ =  7; und für die Opposition —  =  ■— „----------*
p  Cos p 11  p  Cos p

Berücksicht:get man aber die Gleichungen Zwischen ü , 

p , 1 —  k und n , die wir Vorles. X I . , §. 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



Man bat daher für Oppositionen 
2 Cotg 7t Cos n

d/l=: { Q t . d S  +  Q . d M  +  (i  —  Q ) d 77 +  R d £} ,

2 Cotg 7t Cos n
+  S;n 2 p P —  n) d k —  Cos p Cos u, d n }

und

d T =  ( ~  . C  —  E t )  de —  E . d M  +  (E —  D) d J7 ,

D tg (I — fc)
+  ( C S  —  D R ) d s  +  T ) . d k  —  -  £ -------- - d n ,

v  ö i n  n  7

Cos 7t Sin (71 — pj
WO C  =  --------7t------------  ,r Cos p

Cos 7t Cos (7t— p) Cos n Cotg (1 — k)
D  = ------------------------ tr.-------------------------------undbin p
E  =  C  P +  D  Q  is tt

Verwandelt man in den letzten Ausdrücken die Grössen 

1 =  A. in A  

p =  7r in P 

n in e 

und k in N u l l ,

so erhält man die Ausdrücke für die Veränderung der Rectas- 

cension d A  und der Poldistanz d P  der S o n n e ,  die aus 

einer Änderung d M , d ?T, d e . . . der Elemente der E r d 

bahn entspringen. Vergleicht man aber bloss die beobachtete 

Länge L  der Sonne mit der aus den Sonnentafeln berechne

ten Sonnenlänge, so hat man zur Correction der Elemente 

der Erdbahn die einzige Gleichung

d L  =  Q t . d S  +  Q d M + ( i  — Q ) d t l + R d e .
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V o r l e s u n g  I .

Bestimmung der Z eit durch Beobachtungen.

i . § .  D a s  einfachste Mittel zur Zeitbestimmung gehen 

die c o r r e s p o n d i r e n d e n ,  d. h.  die auf beyden Seiten 

des Meridians gleich grossen Höhen eines Gestirns. Da näm

lich zu gleichen Höhen auch gh iche, bloss in ihren Zeichen 

entgegengesetzte Stundenwinkel gehören, (S. 46 § 4 ) so wird 

die Mitte zwischen den beyden Beobachtungszeiten auch 

sofort die Zeit der Culmination des Gestirns seyn.

Hätte inan z. B. von einem Gestirn , dessen sche’nbane 

(von Präcession, Nutation und Aberration veränderte) Rect-  

ascension a =  5 ’' 4 o' 10" ist, zwey gleiche Höhen beobachtet, 

die erste vor der Culmination um 3 ’1 17' 2o" Uhrzeit 

die zweyte nach dcrCulmin. um 7 26 3o

so ist 10 43  5o

Mittel T  =  5 21 55  Uhrz. d. Culmin 

at=i 5 4°  10

x =  -|- 18 i 5 Correction der 

Uhr gegen Sternzeit um 5 '1 2 i ' 5 5 " Uhrzeit.

Hätte man eben so von der Sonne zwey gleiche Höhen 

beobachtet, die erste Morgens um 20*40' 12 "  Uhrzcit

die zweyte Abends um 3 2i 18

so ist o 1 3o

Mittel T 1= o o 45 Uhrz. d. Culm.
Da die wahre Sonnenzen der Culmination der wah-  

g n  Sonne gleich o’1 o' o" ist, so ist die Correction der Ühr-  

zeit gegen wahre Zeit im Augenblicke des wahren Mittags 

x = —  o'-o'45 ''. Ist aber für den wahren Mitiag des Beobacli-  

tungstages d mittlere Sonnenzeit 231, ö-j' 24“) so ist die Cor-



rection der U h r  gegen mittlere Zeit x =  — 3’ 2 , und ist end
lich für denselben wahren Mittag die Reötas^ension der w a h 
ren Sonne 4l 35' 5", so ist dit? Gorre;t:(ion der Uhr  gegen Stern

zeit x =  -j- 41 3 4 ’ 2o".
M a n  sieht,  dass man zu diesen Best i mmungen weder 

d i e D  eclination des beobachteten Ges ti rns ,  noch die P ol h öh e 
d e s  Beobachtungsortes,  noch auch die absoluten Höhen selbst 
zu kennen braucht,  und dass man bloss von der G i  ei  c h  h e 1 1 
der beyden Höhen und von dem gleichförmigen G a n g  der 
U h r  versichert, seyn muss. Beobachtnngsfehler zu vermeiden,  
oder die unvermeidlichen wenigstens zu vermindern , wi rd 
ma n a u f  beyden Seiten des Meri di ans m e h r e r e  Höhen 

nehmen.
2 . §. Das  V or her gehe nd e setzt, voraus,  dass die P ol di 

stanz p w ähre nd der beyden Beobachtungen dieselbe bleibt.

E s  wa r (S. 27)
Cos z =  Sin 9 C os  p +  C o s  9 Sin p Cos  s 

wen n z ,  s und 9 die Zenithdistanz und den Stundenwinkel  
des Steins und die P ol h öh e des Beobachtungsortes bezeich

net. Differentiirt man diesen Ausdruck in Beziehung auf p 

und s ,  so erhält man

d s  =  d p ( C o t g s C o t g p —

Ist also p die Poldistanz der Sonne in der ersten, und }>' 

in der letzten B eob ac ht un g,  undv^st T ,  wie z u \ o r ,  das Mi t 
tel aus bürden Beobachtungszeiten,  so ist die verbesserte 

Uhrzei t  der CuIminat;on

T + Ä | r  ( S h  - Co,ss Co's H r1)  -
w o  s den Stundenwi nkel  der letzten Beobachtung bezeichnet. 

Ist  4  die Änder ung der Poldistanz in einem T a g e ,  und 6 die 
ganze Zwischenzeit  der Beobachtungen in S t u n d j u  d e r  

U h r  z ei  t ' ausgedrückt ,  so ist

24 -./! =  6 : p / —  p

also auch

P ' ~ P =  2 $ ’
welcher  Ausdruck für p' <" p negativ wird.

i 6 8
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M a n  findet die t ä g l i c h e  Än d er u ng  dê r Poldistanz der 
S o n n e  aus folgender T a f e l ,  dqren Ar gu me n t die wahre L ä n 

ge der Sonne ist.

0 d p O d p 0 d p © d p

0° 23 .70 9°° 0.00 1800 23;.43 270° o'.oo
6 — 23 .5o 96 2.60 1Ö6 23 .4» 276 — 2.77

12 — 23 .og 102 5 . 1 $ - 192 23. 16 282 — 5 . 5o
18 — 22.47 1 08 7.61 198 22 . 69 288 — 8. i3
24 — 21.63 114 9 -96 2Ö4 21-99 2 94 T10.62

3o 20.57 120 12.16 210 2l .07 3oo 12.95
36 — xg.Si X 26 14.19 2.6 *9 -9° 5o6 -- 16.07
42 — 17.85 i 32 16 • 04 222 18.60 312 -- 16. Q7
4® — 16.16 i 38 17.69 228 16.85 3 i8 - 18.(55
54 14.2ö 144 19.14 234 14.97 324 - 20.08

60 12 .23 , i5 o 20.58 240 12.88 33o 21.27
66 -- 10.00 i 56 2l .40 246 10.57 336 - 22.22
72 --- 7 .63 162 22 . 25 252 8.10 342 - 22 . g5
78 -- 5 . i 5 168 22.84 258 5.48 348 - 25.41
84 - 2.60 174 23. 2/jj 264 2.77 354

36o
-* 23.66 

23 .70
Ex.  D en  10. M a y  1828 wurden in W i e n  folgende corre- 

spondirende Sonnenhöhen g e no mme n :

U  h r z e i t 
Morgens  . . . .  A ben ds  . . . .  Mittel

2 o l 44 ' (j/i” - 2 • • ■ 41' 1 8' 1  x". o . . o,' 5 x ' i 2” 6
20 47 32 . 3  . . . 4 14 53  . 7 . . o 3 x i 3 . o

20 5 o 44  • o . . . 4 1 1 4 °  ■ 8 , o 3 i 1 2 . 4

Mittel  T  =  o1’ 3 i '  12.67 

Die-.Zwischenzeit der beyden mittleren Beobachtungen 
ist 6 =  7 ’’. 456  und die tägliche Ab na hm e der Poldistanz 

P ' —  P
zt! =  g38". 5 also ■— — — =  —  g ” . 7 1 g  und 9 =  48° 1 2 ' 35”

so wie s =  4'’ x4' 53 ". 7 —  o' '3 x 12". 7 = . 3 ,' 4 3’ 4 i "
=  5 5 ° 5B? x5".



p‘ +  p
E n d lich  I s t  oder  die Poldistanz der Sonne im  M it 

tag gleich 72° 19'. M a n  hat daher

p ’ - - r  t g ?  

So " Sin s =  — 13 . 12

—  3o • Cotg s Cotg a =  + 2 . 11

Correction —  —  11"..0,1
T  = o1’ 3 1' 12 .67

Verbesserte Uhrzeit  des Mittags = o‘ S . ' 1' 66
Mittlere Zeit  im wahren Mi ttag = 23 36 10 . 0

Correction d e r U h r g e n  m i l t l . Z e i t x  = — 34 ’ 5 i ”-66

E s  ist für sich k l ar ,  dass man durch denselben A u s 
druck auch die verbesserte Mitternacht findet, wenn man die 
ersten Beobachtungen Abends und die correspondircnden am 
folgenden Mo rg en  nimmt.  D a  die Grössen p und zi von der 

L ä n g e  der Sonne abhängen , so lässt sich der Ausdruck 
A . ß (  tg

( 1 ^ )  VsüTs — C o t S s C o t 8P.)
in zwey Tafel n bringen , deren Ar gu me nt  die L än ge  der 
Sonne und die Zwischenzeit  6 ist,  und von welchen die er-

a  e
ste die W e r t h e  v o n   . —  und die andere die W e r t h e

720 S i n s
A 0

von “ • C ot g s Cotg p g i b t ,  w o d u rc h die Berechnung der

Correction des Mittags sehr erleichtert wird.  F ü r  einen be
stimmten Beobachtungsort  können beyde Tafeln in eincTein- 
zige zusammengezogen werden.  E i n e  solche T a f e l  ist die 
T a f . X I .  der Sammlung.  F ü r  unser Beyspiel  ist'«die halbe Z w i 

schenzeit 3 1' 40'. 7 und die L än g e  der S on ne i ‘ 2o° =  5 oa, also 
nach der Tafel

I" T h e i l  —  1 1 .  6g tang <p —  — 13 ''. 09

I I "  - - - - - - - - +  2 . 0 9 ,

Correction — 11".  o wie zuvor.
3 . §. Di e  Z G t  lässt sich auch aus einer einzigen b eob ac h

teten Zenithdistanz,finden , wenn die Poldistanz des Gestirns 
und die P ol höhe bekannt ist. Man hat nämlich



2 S in  iJj S in  p

w o =  90 —  <p die A quatorhöhe bezeichnet.
Ist das beobachtete Gestirn die S o n n e ,  so ist auch s 

unmittelbar die wahre Zeit der Beobachtung. F ü r  Fixsterne 
aber muss n ocb  die Rectascension  a derselben bekannt seyn, 
w o  dann (s - { -  a) die gesuchte Sternzeii der Beobachtung gibt, 
die man nach S. 37 in mittlere Zeit verw an d e ln ,  und so 
die U h r  m it Stern- oder mit mittlerer Zeit vergleichen kann.

In  den vorhergehenden Ausdrücken sind a und p die 
s c h e i n b a r e  Rectascension  und Poldistanz des Gesth  as , 
w ie  sie durch Präcession , Nutation u nd  Aberration  bereits 
geändert sind. D ie  beobachtete Zenithdistanz aber muss z u 
erst von dem (durch andere Beobachtungen bek a n n ten )F eh 
ler des Instrumentes befreyt, und um die Refraction  (S .1 10 )  
verm ehrt ,  und endlich um die Höhenparallaxe (S. 93) ver
mindert werden. Hat das Gestirn einen merklichen D u rch 
m esser ,  so beobachtet man sicherer den R a n d  als den 
M ittelpunct desselben. Ist dann Z  die von den Fehlern des 
Instrumentes befreyt&Zenithdistanz und r die Refraction  für 
die scheinbare Zenithdistanz Z ,  so w ie  jt die H ö h  enparallaxe 
und h der Halbmesser des G estirn s ,  so ist 

z =  Z  +  r —  3r -+ h 
das obere  Zeichen von h, w enn der obere Rand des Gestirns 
beobachtet wurde.

Ex. D en  i2 .  September 1828 w urde in W ie n  beobachtet 
um 1''34’ 10” Uhrzcit

Zenithdistanz des obern Randes  d erS on n e  48” 34’ 34,' 
Fehler des Instruments —  1 i 5

48" 33' 21 "

Barometer 2 8 . 8  Par. Zo ll ,  äusseres T herin .  Reaum . - f -  i 4 -o  ,
inneres i 5 . o ;

M ittlere Horizontalparallaxe der Sonne 8 “. 8 ,



Polhühe f  =  48° 12' 55 '’
Poldistanz der S o n n e  im  M 'ttag 85" 55' i 5" ,
T äg liche  V erm ehrung  o ü 23' o".

Es ist daher Z  =  48° 33' 2i "  
wahre Refraction  +  1 14 .0  

Höhenparallaxe —  6 .7
Halbmesser -f~ i 5 5 5 -9

; Z =  48° 5 « ' 24" 2
W e n n  der Siand der Uhr schon  nahe bekannt ist ,  so 

w ird  man für die daraus ebenfalls schon nahe,bekannte w ah
re Zeit der Beobachtung die Poldistanz p der Sonne f in d en ,  
und daraus mittelst der vorhergehenden G leichungen den 
W e r th  von s bestim m en. Ist aber dieser Stand der Uhr noch 
unbekannt ,  so kann man für p die Poldistanz der Sonne für 
den wahren Mittag d iesesT ages ,  also p =  85° 53' i 3’ ' nehmen. 
M it  diesem W e r th e  von  p und den vorhergehenden W e rth en  
von  f  und z findet man

log Sm ”  =  9 .5 2 7 2 6 5 8

-  =  12° i 5' 58". 2o

s =  24° 5 i ' 56". 4 in Bogen 
s =  i 1’ 58' 7". 76 in Zeit.

D  ieser W e r t h  von s ist aber selbst nur genähert, da p 
nicht für die n och  unbekannte Z e it  der Beobachtung gefun=- 
den w erden  konnte. D a  ab er ,  nach dem  V o rh erg eh en d en ,  
die Poldistanz der Sonne in l ’138' 7 ". 76 um o° 1 ' 54 " wächst, 
so  ist der wahre W erth  von p =  85° 54 47" und damit gibt 
die obige G le ichung

s

log  Sin ”  =  9 .5 2 6 1 0 5 7 ,  also

s =  i ,157' 5 i " .  84 in Z e it ,  
und  dieses ist die wahre Zeit der B eob ach tu n g ,  also C orrec 
tion der U hr gen wahre Ze'* x =  - f -  5' 4 i '  - 8pVi$

Es ist ferner die Zeitglemhung im  wahren Mittag 
des 12 . 'Sept. o'1 3' 53". 1 di? mittl. Zeii kleiner 

i 3. - - - o 4 i 4  ■ o 
also ist für die gefundene wahre Zeit der Beobachtung die
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Zcitgleiclmng oh 3 ' 54"'. 52 
w ahre Zeit l  f f iä ö i  .^4 

mittl. Z e it  der Beob. i  33 5 7 .3 2  

U h rze il  1 34 10.00 

Corr. der U h r  gen mittlere Zeit  x — —  12". 68

W il l  man endlich die Correction der U h r  gen Sternzeit 
so hat man (nach S. 38)

mittl. Zeit i h3 3 ' 5 fj ' '52  
Acceleration + i 5 . 4o 

mittl. Rectascension Q  im M ittag 11  25 44 .60 

gesuchte Sternzeit. 121' 5g ' 57".32 
und daher Corr. der U h r  gen’:Sternzeit x =  -f-  1 11 25 47”. 32t 
D a  man aber den Stand der Uhr gegen eine dieser drey Zeiten 
gew öhnlich  schon sehr nahe k e n n t ,  so kann man gGich an
fangs mit dem sehr nahen W e rth  von p die G rösse s berech
nen, wodurch die zweyte Berechnung von s überflüssig wird.

II .  E x. Einfacher wird die Auflösung für Fixsterne. D en 
1 1 .  O ctober  1761 um  io* 36' 25” Uhrzeit w urde in A le x a n 
drien beobachtet

die Zenitdistanz von a Tauri  6 11' 27' 3o”
F eh ler  des Instruments —  3 o

61 24 3o 
Refraction -f- 1 44-2

Z  =  61 26 l 4 ■ 2 

D es Sterns scheinbarer O rt  für diesen T a g  ist 
a =  4'"22' 16". 35 und p j= 70^5^'20”. 35 

und die P olhöhe f  —  3 i°  12' i 3". M it  diesen Grössen gibt 
die vorhergehende Gleichung

s =  65°56 i 5". 93 =  19 ’’ 36 ' i 5". 074 
a =  4 2 2  i 6 . 3 5 o  

Sternzeif der Beob. 231' 5.8 '3 i ".424 
Hätte also z .B . die nach Sternzeit gehende U h r  23’’ 58 '20" 

gezeigt, so w äre die Correction der U hr gen Sternzeit 

x =  +  1 1 “. 424.
D a  sie aber nach mittlerer Zeit g in g ,  und i o 1' 36 ' 20" 

zeigte, so muss die gefundene Sternzeit (nach S. 3 y) in mitt

lere Zeit verwandelt werden.

i 7 3



* E s  ist aber Sternzeit 23'" 58 ' 5 1".424 
R ectasc. der Q  im mittleren Mittag i 5 20 43 926

10 37 47 *498 
—  1 44-485

mittlere Zeit der Beobachtung 10 36 3 , .o i5 
Uhrzeit 10 36 25 . o 

Corr. der U h r  gen mittl. Zeit x = —  2 1 .9 8 7

4. §- D e r  grösseren Sicherheit w e g e n ,  wird man auch 
hier m e h r e r e  Beobachtungen der Zeitbestimmung zu G r u n 
de legen. Folgen diese in kleineren Intervallen von z .B .  vier 
bis sechs Zeitminuten au f  einander, so w ird man von je 
zw ey oder je drey au f  einander folgenden Zenithdistanzen 
lind Beobachtungszeiten das M ittel nehmen , und so dieses 
M ittel derZenithüistanzen als eine einzigeBeobaclitung anse- 
lien , die zur Zeit des Mittels jener drey oder vier B eobach
tungszeiten gemacht worden ist. Diess setzt voraus, dass sich 
die Höhen des Gestirns m it  d erZ eit  g l e i c h  f ö r m i g  ändern, 
eine V oraussetzun g, die bey kürzeren Intervallen in den 
meisten Fällen  ohne Nachtheil angenommen werden kann.

W il l  man genauer verfahren, so wird man jene beobach
teten Zenithdistanzen auf eine gemeinschaftliche Zeit reduciren, 
und zw ar am bequemsten au f  die Zeit T ,  der M ilte  aller je
ner Beobachtungszeiten. Sind t, t ' ,t" .  . .d ie einzelnen Beobach- 

t + 1 '+  t" +  . . 
tungszeiten, also T  =  ^—r-------- , w o  N  die Anzahl

der Beobachtungen ist ,  so hat m a n ,  wenn man die B e d e u 
tung der Grössen m und n aus S. 48 b e y b e h ä lt , für die Re- 
duction der ersten Zenithdistanz z ,  d\e" zur Zeit t angestellt 
w u r d e ,  a u f  die gesuchte Zenithdistanz Z  z u r Z e i t  T  

Z =  z +  m ( T  —  t) - f - i  (n —  nF Co tg z) ( T  —  t) ’ + .
Eben so gibt die zweyte und dritte Beobachtung 

Z =  z' +  m ( T  —  t ) +  7 (n —  m 2 Cotg z) ( T  —  t')2 +
Z =  z " +  m ( T  —  t") +  -i (n —  m 3 C otg  z) ( T  —  Ä 2 +  u. s. w.

m t + t '  +  t " +  .
D a  a b e r T  = - : ^ is t ,  so hat man

( T - t )  +  ( T - t ' ) + ( T —  t " ) + . . . =  o ,  
und d ah er,  wenn man die vorhergehenden Gleichungen 
a d d ir t ,
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+ V " — N { ( T  -  t ) ’ + ( T  -  t y + ( T - O j

und dieses ist die Zenithdistanz Z ,  welche zur Zeit 
t +  t' +  t" +

T  =  s -------

gehört, und m it w elcher man daher den W e r th  von s nach 
der G leichung des §. 3 suchen wird.

I. A uch  kann man Lese A rt  der Zeitbestim m ung zur 
Ausübung bequemer m a ch e n ,  wenn man für mehrere w i l l
kürlich gewählte Stundenwinkel che scheinbare (durch R e-  
fraction und Parallaxe veränderte) Zenithdistanz z' des G e 
stirns durch R echn ung b estim m t, und dann das Instrum ent 
au f  diese Zenithdisfänz stellt und abw artet,  bis das Gestirn 
an dem Faden des Fernrohres erscheint, w o  dann die U h r
zeit der B eobachtung, mit dem anfangs angenommenen 
Stundenwinkel verglichen, sofort die Correction der U h r  gibt.

M an  sucht nämlich für den gewählten Stundenw inke1 
s die Zenithdistanz z durch die Gleichungen

tg x =  Cos s Cotg 9 ,
Sin tf

C o s z  =  “̂osx Cos (x —  p).

Ist dann z' die Zenithdistanz des oberen Sonnenrandes, 

so ist
z' =  z —  Halbmesser 0  — R efract ion-f-  Höhenparallaxe , 

w o  die Refrac tion nicht für die scheinbare sondern für die 
wahre Zenithdistanz z •—  Halbm esser Q  gesucht werden 
muss W äre  z .  B. diesq wahre Zenithdistanz gleich 68° 3o', 
so gibt die Tafel die Refraction 2' 3 i". 5 , also die scheinbare 
Zenithdistanz 68° 27' 28“. 5 und mit dieser letzten findet man 
in der T a fe l  die w a h re ,  in der letzten G leich un g anzuwen
dende Refraction 2 '5 i" .  2. Berechnet man für seinen B eob -

Siu  <p
achtungsort in einer Tafe l  die W e rth e  von x und log —----

0 0 Cos x
etwa von 10 zu 10 Zeitminuten für die gewöhnlichen B e o b 
achtungsstunden, so wird  dadurch d-e Berechnung der Zeit
bestimmung sehr erleichtert.

5 .§ .  U m  zu seh en , welche Gestirne und an w elchem



Orte des H im m els sie vorthrilhaft. zur B estim m ung der Zeit, 
f in d ,  wollen w ir  die Gleichung

Gos z == Sin 9 Gns p +  Cos f  Sin p Cos.s 
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grijssen differentii- 
ren. M a n  erhält ,  w en n  v der W in ke l  des Declinalions- mit 
dem Vertikalkreise und das A zim ut ist ,  

d z  —  dp  Cos v —  d^Costo
d s =   ttt :   oder

om v tun p
d z  —  d p Cos v — d cp Cos u 

d s =  m -p, •
D i l l  U  C O S

Diese Gleichungen zeig en , dass man alle dem Pole  na
hen G e s t irn e ,  für die Sin p klein is t ,  zur Zeitbestimmung 
vermeiden mijißse, weil der geringste F eh ler  in z , p oder <p 
schon einen sehr beträchtlichen F ehler  in der gesuchten 
G rösse s hervorbrihg-Q'n kann. E b e n  so müssen die dem 
Äquator näheren S tern e , die allein zur Zeitbestimmung 
schicklieft s in d ,  nicht in der Nähe des M erid ians, w o  Sin oa 
sehr klein is t ,  sondern so w eit  als möglich von dem M e ri

d ian , am besten in ihre.rh ersten Vertikalkreise, wo so gleich 
q o°od;:r  gleich 270? is t ,  gewählt werden. Je grösser übri
gens dieäPolhöln;, des Beobachtungsortes, desto misslicher 
ist die Zeitbestimmung durch Hölrenbeo.liaebtungen, und un
ter dem P o *  ist sie ganz unbrauchbar, w eil  dort Cos <p =  o 

is t ,  und weil  für die B ew ohn er  des Polcs  die GestirneAhre 
H öhe nicht mehr ändern.

6. § D ie  letzte B em erkung m acht eine M ethode noth- 
w e n d ig ,  auch in höhere:]« Birgiten die S o n n e ,  di&'sich be
sonders auf  Reisen zur Zeitbestimmung vorzüglich eignet, 
a u f  eine andere A rt  zu denselben Z w e ck e n  anzuwenden. W ir  
wollen dazu die Distanzen der Sonne von irgend einem sei
ner Lage nach bekannten terrestrischen O bjecte  wählen.

Sey Si und Z das als bekannt vorausgesetzte Azim ut und
die Zenithdistanz des terrestrischen Gegenständes z.B. einer
entfernten Thurm spitze . Daraus findet man den Stundenwin
kel S und die Poldistanz P  desselben Q-egenstandes durch 
folgende A u sdrü c ke , w o  ij> —  go —  f  die Aquatorhöhe des 
Beobachters bezeichnet:

S i u ± ( $ — Z)
tg x =  tc— f— —“ w. tg 1 S2 ,0 Sm J G  +  Z,) 02 ’

1 ? 6



Sin S =  — — -
am, 1

Hat man nun die Distanz /i eines bekannten Gestirns 
von dem irdischen O bjecte beobachtet, so findet man den 
Ä in d e n v v in k g  s des Gestirns, dessen Poldistanz p ist, durch 

die oben S. 171  gegebene analoge G leichung

.  /  S in  | ( A  +  P  —  p) S in  §  (A +  p —  P )
S m i ( s  S ) =  V  Sin ;Sinp

Ist v ( s — S) nahe an go°, so w ird  matt besser den be
kannten ähnlichen Ausdruck von Cos -5w s —  S) zur B est im 

m ung von s wählen..
N och ist es n öthig , auf die Refraction des irdischen O b 

jects so w o h l,  als des Gestirns Rücksicht zu nehmen. D ie  
irdische StrahlenbrechungjsT aber viel zu ungewiss und ihre 
Variation, besonders wenn dasObje'eft nicht zu weit entfernt 
ist, viel zu gerin g, um sie nicht in den meisten Fällen  ver
nachlässigen zu können. Man wird daher dieäGrössen S u n d P  
im Allgemeinen als constant annehrnen. Die Refraction des 
G e s t ir n s ,  oder vielmehr die W irk u n g  dieser Refraction a u f  
die Distanz J  kann auf folgende A r t  berücksichtiget werden.

Nennt inan in dem sphärischen D reyrcke zwischen dem 

Zenithe, dein Gestirne und dem Objecte den W in k e l  an dem 

ÖAslnne O  , so ist. (S. 4) 
d A
-7— =  C o s  O :

(1 7.

das heisst
( C o s  Z —  C o s  a  C o s  z) 

d % 1=  d z W y - srrtl/süfcffilfe»

oder e n d l ic h , da Z nahe gleifch go° is t ,
d zl —  —  d z .  C o tg  J  Cotg z , 

w o  d z  die durch die Tafeln  gegebene Refraction für die Ze

nithdistanz z ist.

Ex. S iy  i> —  3g° 3' 43”, & =  35° 47' 4” und
Z = g o » 2 4 '2 S "  so hat man 
S =  43° 4 ' 3 i ''.5  und P  =  i 2 i ° 6 ' 43" .2.

U m  die U hrzeit  2 i h i 5 ' 4o" am H .  Februar  1801 bat
I. 12



man die D istanz des Mittelpuncts der Sonne von diesem O b 

jecte zl =  7 8 ’ 9' 58" beobachtet. M an  suche die Correction 
der Uhr.

Die^irn dieselbe Zeit heohachtete oder auch durch R ech 

nung gefundene Zenithdistanz der Sonne ist z =  74° 25’. 2 , 
also auch d zlz= s—  11". 4 und daher die wahre D istanz 

zJ =  78° g' 26". 6.
D ie  wahre Poldistanz der Sonne aber ist 

p =  io4° 7’ 1 4 '. 7 ,
woraus folgt:

- ^ ^ =  —  42« i 5 ' 5 i ' . 9 

S
- ■ =  2x 32 i 5 .h 52  1_

S

~ =  —  20 43 5 6 . i 5
2

s =  —  4 x 27 1 2 . 3o 
oder in Zeit s =  2 i ' 114' 11 ' .  18 

U hrzeit  21 i 5 4o
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Correction der U h r x =  —  1 28. 88

7 .  §. D  as Vorhergehende setzt das A zim u t des irdischen 
Objects als gegeben voraus. E s  kann aber schon hier bemerkt 
werden , dass man die Grössen S  und P  eines terrestrischen 
Objec'tes, auch ohne ß  und Z zu ken n en , ebenfalls aus blos
sen zwey beobachteten Distanzen zJ und zl' des Gestirns von 
diesem Objecter, verbunden mit der Zwischenzeit der Be
obachtungen ableiten kann.

D a  die directe Auflösung dieses Problem s umständlich 
is t ,  so wollen w ir  ihr folgende indirecte Methode, die G rös
sen S  und P  zu bestim m en, vorziehen.

M it  einem genäherten W e r t h e  von P  suche man die 
Grössen x und x' aus den Gleichungen

*  .  / S m  \  (P  - f - p - t  ) f n  4 (P 4- p —  A)

C ° S 2 V  S in  P  S in  p

^  x '   ̂ / S in  5  (P +  p ' +  A')  S in  J  (P -f- p '  —  A')

C ° S r  V  Sin  P  S in  p '  ’

wo z i und Ä  die zwey beobachteten Distanzen dei beyden



Gestirne, und p p' die Poldistauzen der Gestirne sind. W u r 
de d a s s e l b e  Gestirn zweyinal beobachtet, so i s t p '  =  p.

Sey (fig. 8) Z das Zenith , N der P ol und A  das terre
strische O b ject ,  S und S' das G e s t irn ,  also 
Z N A  =  S ,  Z N S  =  s ,  Z N S ’ —  s' und A N S — x ,  so wie 

A H S '  =  x'.
W urde in der vorhergehenden Annahm e der W e rth  von 

P  gut gewählt, so ist S —  s +  x und auch S == s'-J-x'.  Ist aber 
P  fehlerhaft, und ist d P  der noch unbekannte F eh ler  von P , 
so hat m a n , da in dem Drdy'ecke N S A  diu zwey Seiten p 
un & zl constant si id (Einl. S . 4, II.)

*79

C o t g  w C o t e u '
d x  =  J P  c-— u n d d x '  =  d P -

S in  P  r S i n  P  &

wo co und &>' die W in k e l  ah A  s in d, so dass man hat
S i n p S i u x  S in  p '  S in  x '

Sin cm =  — ~ — T—  , und Sin oo' =Sin A ’ —  Sia A , ’

und dann sind die wahren W a rth e  von S
Cotg w Cotg CO

s  =  s - f  x +  d P .  s— und S =  s' +  x' +  d P .  ^ ~

Setzt man beyde einander gle ich , so findet man den 
W erth  von d P ,  da s' —  s =  t gleich der gegebenen Z w i 
schenzeit der Beobachtungen ist.

M an wird  daher so verfahren: man suche zuerst die 
Grossen oo und IB d u rc h  die Gleichungen

Sin p Sin x Cotg u
Sin oo =  — *.— j— , A  =  c . und eben soSin A Siu P

Sin p'  Sin x'  Cotg c
S in o o '=   ri ~T,—  i A ' =S iu  A '  "  S in  P

so hat man d P aus
; —  x; —  t

d P  =  - A — A' ’
und die w ahre Poldistanz P '  =  P - j - d P ,  so w ie  endlich dert 

wahren W e r th  von
s —  S = x  —  A . d P  oder 
s'—  S i x ' -  A ' . d P .

E x .  U hrzeit  wahre Distanz

2h2 ' i o "  d  —  52” i4 '  19".02
18 2 10 d ' =  go  o o". 00

p =  45° und P  nahe ==■ 89° 56’.
1 2  *



Da aus ändern Beobachtungen bekannt w a r ,  dass die 
U h r  in beyden Beobachtungen um i ' 4o" accelerirte, so sind 
die Stundenwinkel s =  21’ o' 3 o” =  5o° 7' 3o" was’tiich und 

s =  18'’ o' 5o“ =  — 89° 52' So” östlich.
W i r  erhalten also

- jx  — i 5° 5' 5g". 47 =  — 45° 2 ' o “. o
co =  26 4 o ’ *öo" üo' —  —  45 o o
A =  1 .9 8 9 9 6  A ' =  —  1

718 • 94
und daher d P  =  - ^ ^ ^ g  = 2 4 0 " .  45x4 ;

also auch wahres P' =  8g° 56' +  d P =  go°  o '  o ”. 45 
A  d P =  7' 58". 4g i 
A ' d P —  —  4' o” 45 und 

s —  S =  3o° c j". 45
s' —  S — —  89 5g 5g . 55

oder  wahres S =  o° 7 ' 2g". 55
M an  hätte aber in diesem bloss fmgirten Beyspiele fin

den sollen P =  go° o'o' und S =  0° 7' 3o".
U m  zu sehen, in welchen Fällen man die Grössen P und 

S m it Schärfe bestimmen kan n , hat man in dem D reyecke 
S N A ,  wenn S N A  =  S —  s und p constant ist (E in l .S .  4),

d J  —  d P  Cos ua , 
und wenn p und P constant ist,

=  d S S i n P S i n c o ;

also ist auch
d J  — d P Cos co) - f-d  5 Sin P Sin a>,

und e b e n so  d zj' —  d P Cos oa'-f-d S Sin P Sin w ',
und aus diesen beyden G leichungen folgt sofort 

d Ä S i n  — d A ' S i n c i )
d P  =  -------S7“ —  r------

(5111 ( u '  —  u )

d A Co s u '  —  d A '  C o s  o  

^ ^ 'Sin P Sin (o'  —  u)

also die B estim m un g von P  und S  desto sicherer, je näher 
(ub'— üo) an go oder 270° und je näher P  an go° ist.

8. § D  as einfachste und zugleich sicherste M ittel zur 
Zeitbestim m ung ist das M  i t t a  g s r o h r , d .h .  ein F ernrohr,
welches sich au f  einer horizontalen Axi? in der E b en e  des M e 
ridians bewegt. W i r  werden unten sehen, wie man die F eh 
ler dieses Instrumentes und ihren Einfluss auf die Beobach

i 8o

l
\



tungen finden kann. Hier wollen w ir  es von diesen Fehlern 
frey voraussetzen, und bloss b em erken, dass man die U h r 
zeiten des Durchgangs der Sterne durch den im Brennpuncte 
des Fernrohrs vertikal gestellten Faden beobachtet, w o  dann 

der Unterschied dieser Uhrzeit von der bekannten Slernzeit 
oder mittleren Zeit der Culmination dieses Gestirns die Cor- 
rection der Uhr gibt.

W e n n  die U h r  nach Sternzeit ge h t ,  so ist die Correction 
x der Uhr sofort gleich x =  a —  t, w o  a die sehe "nbare R ect
ascension des Sterns für den Beobachtungstag und t d u  U h r
zeit der Beobachtung ist.

G eh t  aber die Uhr nach mittlerer Zeit, so wird  man die 
Sternzeit der C u lm in a t io n ,  die (S. 25) im m er gleich der 
scheinbaren Rectascension a is t ,  zuerst nach S. 67 in die 
mittlere Zeit m der Culmination verw andeln , und dann ist 
die Correction der U h r  gegen mittlere Zeit x =  m  —  t.

E x. I. Den i 5 . Decem ber 1828 wurden in W ien  an ei
ner Sternuhr folgende Culminationen m it dem Mittagsrohre 
beobachtet.

Uhrzeit. t scheinb. Rectasc. a

a P e ga si  22l,57 10". 75 22L 56 ' 14 .8 9
ttA ndrom . o o 3o . 22 23 5g 34 -4<>
«A riet is  i  58 3o - 06 1 57 3 4 - 2 1

Daraus folgt

a P e ga si  Correction der U h r  x =  a — 1 =  — 55 '' 86
a A n drom . - - -  - -  - -  - -  — 5 5 . 82

a A r ie t is  - - - - - - - -  -  - — 5 5 .8 5
I m  Mittel x =  —  55". 84 um  o1’ 18'. 7 Uhrzeit.

E x. II . Den 10. M ärz 1828 w urden eben da folgende C u l
m inationen an einer mittleren Uhr beobachtet:

Uhrzeit t scheinb. Rectasc. a
ä Orionis 61’ 32 ' 4”. 35 51’ 45 ' 53". 02

a G em in. 8 g  53 .7 1  7 23 38 . 4 1
a Ilydrae 10 4 46 • 63 9 i g  10 . 2o

D ie  Rectascension A  der mittleren Sonne für den m itt
leren Mittag W ie n s  am io- M ärz ist A =  23l 12' 2o". 80.

M an  hat daher für a Orionis (S. 38)



Sternzeit 5 '1 45’ 53". o2 
A  =  25 12 2 o .80

6 33 32 .22 
Acceleration —  1 4 -4 8

m =  6 32 27 .7 4  mittlere Zeit 
und eben so findet m an für

a G em in . m =  8l 9’ 5 7 ’'. 12 

a H ydrae m =  10 5 10 . 00 

E s  ist dalier di.e Correction x der IJlir aus 
a O rionis x =  m  —  t =  —|— 23". 3g 

' a G em in . - - - - -  23 , 41
a. Hydrae - -  - - - 23 . 37

Im  M ittel x = - f - 23 ’'. 3g für 81115'. 6 Uhrzeit.

K e n n t  man eben so den W e r th  von x für irgend eine 
Stunde der vorhergehenden oder nachfolgenden T a g e ,  so 

w ird  man dadurch jede beobachtete Uhrze'it in Stern- oder 
mittlere Z e it  verwandeln können.

I. M a n  sieht, w ie v ie l  bequemer eine nach Sternzcit ge
hende U h r ,  als eine mittlere U h r  ist,  aus welcher Ursache 
auch jetzt, au f  allen Sternwarten die Sternuhren allgemein 
im  Gebrauche sind.

I I .  D ie  so erlangte K enntniss des W erth e s  von x; wird  
zugleich das M ittel geben, die Rectascensionen der an diesen 
T a g e n  an dem Mittagsrohre beobachteten Planeten zu b e 
stimmen. W u r d e  z. B. den 16. D ecem b er  1828 M erkur um 
1611 36 ' 5". g6 Uhrzeit beobachtet, und ist die tägliche Zunah
m e  von x gleich o". 70 , so hat m an nach Ex. I.

i 5. D ec. u m o l i 8 ' 7  Corr. der U h r  — 55". 84 
Zun ah m e in i 6l 55 '5  - -  - -  0 .4 7

u m  i 6’' 36 ' -  - - - - -  x =  — 56".3 i

E s  ist daher

beobachteteUhrzeit  i 61’ 36' 5"96 

x =  —  56 .3 i

gesuchte scheinbare Rectasc. «§ e e  16'’ 35 ' 9";65 in Z e i t ,

248° 47' 24". 75 in Bogen.
Sucht man endlich noch die mittlere Zeit dieser B e o b 

achtung M e rc u r s , so ist für den Mittag des 16. Decem bers

»8 ?
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A  =  171’ 40' 12". 60 
Sternzeit a =  16 35 9 . 65

22 54 57 . o5 
Acceleration 3 4 5 -2 6

gesuchte mittlere Zeit d B eob .  £  = 2 2  5 i 11 . 79

9. §. W e n n  man aber mit keinem Mittagsrohre versehen 
ist, so kann man die Zeitoestirom ung, nach O l b e r s  V o r 
sch lag ,  durch die Beobachtung der V ersch w in d u n g der F i x 
sterne hinter senkrechten terrestrischen Gegenständen erhal
ten. Dass dieser Gegenstand eine bestimmte E ntfern ung von 
dem Beobachter und eine beträchtliche H öhe haben, und dass 
der Beobachter sein nur schwach vergrösserndes F ern ro h r  
im m er in dieselbe Lage z. B. in denselben W in k e l  seines 
Fensters bringen s o l l , ist für sich klar.

R e n n t  man nämlich durch eine der vorhergehenden Be- 
obathtunge.n die Sternzeit der V ersch w in d u n g eines Sterns 
hinter dem terrestrischen Gegenstände für irgend einen ersten 
T a g ,  so wird der Stern, so lange sich seine L ag e  am H im m el 
nicht ändert, auch alle folgende T a g e  um dieselbe Sternzeit 
verschwinden. Gebraucht man aberSeine mittlere U hr, so w ird  
der Stern i ulen folgenden T a g  um  o1' 3' 55". 908 mittlere Zeit 
früher verschwinden.

So fand Olbers die Correction der nach mittlerer Zeit 
gehenden U hr aus correspondirenden Sonnenhöhen (S. 169) 
am 6. Septembör 1800 gleich x = - { - 8 ' 5 7 " .  6. A n  demselben
T a g e  beobachtete er die V ersch w in d u n g von 5 C o fo n ae  um
1 1 1 14' 2o". 7 Uhrzeit,  also um n 1' 23 ' 18".3  mittlerer Z e i t ,  
und daraus findet sich die Sternzeit der V ersch w in d u n g 

(S. 38) gleich 221’ 26' 21". 78.
D e n  12. September w urde die V ersch w in d u n g beobachtet 

um 101 49' 21". Die Acceleration der Fixsterne für sechs T age  

ist 6 (3 ' 55". 9 0 8 ) =  23' 35". 4 ; man h at daher,

r r 23 ' 18'. 3 
23 35 .4

10 5g 42 . g mittlerer Zeit den 12. September
io  4g 21 . o Uhrzeit

-f- 10 2 i  . q  Correction der Uhr.



U m  nicht im m er von demselben Sterne abzuhängen , 
kann m an noch m ehrere andere zu versch'edenen Stunden 
d erN ach t beobachten, und aus der bereits bekannten Sternzeit 
der V ersch w in d u n g von 5 Coronae und dem Unterschiede 
der B eobachtungszeiten, die Sternzeiten der V ersch w in d u n 
gen der übrigen Sterne ableiten.

I. U m  das A z im u t  ca des Sterns und den W in k e l  v sei 
nes Declinationskreises m it dem Vertikalkreise zu f in d e n , 
hat man für den 6. September 1800

£ Coronae scheinbare Reetasc. jf3=4 i' i 3".58 
scheinbare Poldistanz p =  63° 18' 2g". o 

D ah er ist der Stundenwinkel s des Sterns zur Zeit seiner 
V ersch w in d u n g  s =  22l!26! 2 i " .  7 8 —  a ^=6'“ 45 8”. 20 oder in 
B ogen  s =  10 10 1 7 '3 " .  A us  s , p und der Polhühe y =  53° 4’ 38" 
findet man (S. 27) das A zim u t des Sterns zur Zeit seiner 
V e rsch w in d u n g  ca =  64 56’ 21". 4 und den W in k e l  v =  37° 3 i'.

Ist  dann nach einiger Z e it ,  wenn sich die L ag e  des 
Sterns ä n d e r t , die neue scheinbare Rectassension a' und die 
Poldistanz p', so ist die neue Sternzeit der V ersch w in d u n g

lang v
gleich der alten -f- (a —  «) +  CP —  P) • —  • 80 hat man

für den 6. September 1801 für 5 Coronae a' =  i 5l 4 i ’ 16 '".38 
und p' e= 63° 18' 42"- 2 , also a' —  a =  -J-2".8o und p' —  p

tg v

gleich ind dajger tS p ’ —  p) lshTp= = °  7^’ a ŝ0 auc^

Sternzeit der Verschw in dung 6. Sept 1800 221' 2 6 '2 1".  78
+  2 . 80 
-}- o . 76

Sternzeit der V erschw indung 6. Sept. 1801 22 26 25 . 34
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o r 1 e s u n g II.

Bestimmung der Polhöhe aus Beobachtungen.

1. §. U m  vor allem zu seh en , in welcher G egen d des 
H  immels man die Gestirne zur vortheilhaftesten Bestim m ung 
der P o lh ö h e  wählen so l l ,  hat m a n ,  w en n  man die G le i
chung

C os  z =  S i n y C o s p - f - C o s y S i n p C o s s  
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grössen lifFerentiirt,

d z  C o s  v C  os 9 S iu  w
d 9 =  ■— ■ —  d p  ------—  d s — r. - —  ,

J Uos o) 1 Oos w Uos o>

w o co das Azim ut und v der W in k e l  des Vertikalkreises mit 
dem Declmationskreise ist. A us dieser G le ic h u n g folgt im 
A l lg e m e in e n , dass die Polhöhe am sichersten aus Beobach
tungen in der Nähe des M e rid ia n s,  w j  nahe 0 0 = 0  oder 180 
is t ,  gefunden wird.

W i r  werden uns also zuvörderst auf die irr dem M e ri
dian selbst beobachteten Zenithdistanzen beschränken, um 
daraus die P olhöhe abzuleiten.

2. §, Hat man die Zenithdistanz z des oberen Sonnenran
des im Meridian beobachtet, so ist die verbesserte Zenitluli- 
stanz z' des Mittelpuncts derselben

z ‘  _ /. j - I ch], d. Instr .  -g Refr. -t- H alb m . 0 —  H öbenp aia l laxo  

das untere Z e ich e n , wenn man den unteren Rand der Son
ne beobachtet hat. Die Höhenparallaxe ist gleich 

8 ".  55
   Sin z ,

r

wo r die E ntfern ung der Sonne von der E rd e  ist. K e n n t  man 
so z' so ist die gesuchte Äquatorhöhe ij> =  p —  z', w o  p dip. 
bekannte Poldistanz der Sonne bezeichnet.

Ex. D en 10. August 1828 wurde in W ie n  die, M eridian-
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Zenithdistanz des obern Sonnenrandes z =  32» 23' 38". 72 be
obachtet, Barom eter  b =  27*.5 , äusseres T h e r m .R .  t =  2o". o , 
inneres T h e r m . Reaum . t' =  -J-i8°. o , Poldistanz der Sonne 
p = 7 4 °  2 7 '58" Halbmesser der Sonne i 5' 48" 80. 
log r =  0 .00571 , F eh ler  des Instruments (der sogenannte 
Collimationsfehler) —|— 36". 52 .

W i r  haben daher

des obern Piandes z =  52° 23 O
l

CO ' 7 2
Instr. Fehler + 5 6 . 52

32 24 i 5 . 24
wahre Refraction + 34. 76

Halbmesser + i 5 48. 80
Höhenparallaxe — 5 . 62

z' =  32 40 33 . 18

P =  74 27 58
f  =  41 47 24 • 82 

P olhöhe f  —  go —  f  =  48° 1 2' 35". 18 

Hat man statt der Sonne einen Fixstern beobachtet, so 
fällt die Berücksichtigung des Halbmessers und der H ö h e n 
parallaxe weg.

Dass man a u f  dieselbe W eise  , w en n  die Aquatorhöhe tj> 
bereits aus ändern Beobachtungen bekannt ist, die Poldistanz 
p = *  +  z' des beobachteten Gestirns finden k ö n n e ,  ist für 
sich klar. So wurde an demselben T a g e  beobachtet 

a Lyrae' z =  g* 33 ' 44' ■ 61 
Collimationsfehler -f- 56 . 52 

9 34 21 . i 3 
Refraction -+- 10 . 10

z ' =  9 34 5 i  . 23
A quatorhöhe von W ie n  tji z=  41 47 2f).. 00

p =  5 x 21 56 . 23
und diess ist die s c h e i n b a r e  Poldistanz von « L yra e  für den
10. August 1828. U m  sie au f  die m :t tlere Pohl.stanz P fü r  den 
A n fang des Jahres 182g zu bringen, wird man Hie Aberration 
und die beyden N utation en, s o w i e  die Präcession (S. 88) 
n  it verkehrten Zeichen zu dem vorhergehenden W e r th e  von 

p hinzusetzen. E s  ist abpr den 10. August 1828 L ä n g e  der



Sonne 0 =  7 und L än ge desM ondknotons Q  = s  i9 9 <’.9
und die jährliche Änderung der Poldistanz = —■■ 2". 96.

W i r  haben daher 
scheinb. Poldistanz 10. August  1828 p =  5 i° 2 i ' 56". ?3 

Aberration und Solarnutation -f- 11 .9 9
Lunarnutation  -|- 8 . 70

Präcession —  1 . 10

P =  5 i° 22' i 5". 82
mittlere Poldistanz für 1829.0

5 §. Ist z die beobachtete und von dem Fehler  des I n 
struments und der Refraction befreyte Zenithdistanz, so hat 
m a n ,  wenn man die Grössen  z ,  p und ij> im m er positiv 
n im m t (S. 4 7 ))

für Culminationen auf der Südseite des Zeniths ^ = p  —  z 
und auf  der Nordseite des Zeniths für untere

C ulm'nationen - - - - - - -  1fi =  z —  p
und für obere Culnrnation en  -  - -  - -  ‘-̂  =  z - f - p

Nennt man also a den constanten F ehler  des Instru
ments und r die Refraction und endlich 2 die an dem Instru
mente abgelesene ZenithJistan z, so ist

fiir die Südseite - - - ^ =  p —  <2— a —  r   I
für untere Gulm ina'ionen -i/j =  —f-a —|— r' —  p' . . . .  I I
und für obere Culminationen i|) =  p " - f ^ ' + a - f - r "  I I I

D ie  halbe Sum m e von I und I I  oder von I  und I I I  giüt

i  —  —  a) ~  t J S  —  P) +  f ( r ia g f )  j
oder ' ............ (Ä )

^ =  T (5' ' - ^ ) + T C p "  +  P) +  K r ,' - r )  ]

D ie  zwey letzten G leichungen zeigen, wie man 1 ie w a h 
re P olhöhe ohne Kenntniss der G rösse a finden kann. W ä h lt  
man die heyden Sterne so ,  dass ihre Zenithdistanzen 2' 2 oder 
2“ 5 nahe gleich s in d ,  so braucht man nur die Differenzen 
der Refractionen r — r oder r" —  r zu ken nen , und diese 
Differenzen kann man im m er mit grösser Sicherheit aus je
der bessern Refracfionstafi-ln n ehm en , wenn gleich die ab
soluten W erth e  von r und r' noch vielleicht einer beträchtli
chen Verbesserung bedürfen.

Diese M e th o d e ,  die Polhöhe aus zwey nahe in gleicher 
H ö h e, im Norden und Süden vom Zenithe culminirenden
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Sternen zu  bestimmen st zuerst v o n H o r r e b o w  vorgeschla- 
geri worden. Sie ist, w ie  man sieht, von dem F eh ler  a des In 
struments unabhängig, und setzt bloss die Ivenntniss derDiffe 
renz der b e y d e n ,  einander nahe gleichen R efractionen, aber 
dafür die ge naueK cn ntn iss  der beyden Poldistanzen voraus. 
D e r  Fehler  a kann dann zw ar aus denselben Beobachtungen ge
funden w e r d e n ,  da djiefl halben Differenzen der G leichungen 
I ,  I I  und I ,  I I I  geben

a = “ (p' +  p) —  H a' + a) ~  i O '  +  O odar
a = —  7 (p”— p) —  j ( ä  +  <?)— r ( r” +  r) i  

aber nicht mit derselben Sicherheit,  da hier die Kenntniss 
der absoluten Refractionen und der Poldistanzen vorausge
setzt wird.

D ie Sum m e der G leichungen I I  und I I I  gibt

i  =  ■; (a" +  a') +  f  (P" —  p') +  t  +  0  +  a 
eine zur B estim m ung to n  f  nur dann vorthei]hafte_{Glei- 
cliun g, wenn die beyden absoluten Refractionen und der 
Fehler  des Instrumentes genau bekannt sind. Hat m an den
selben Stern über und unter dem P ole  beobachtet, so ist 

* p "  =  p' und daher

f  —  T (£”  + 7  (r” +  r ) +  a  (^)
woraus man die P olhöhe des Beobachtungsortes ohne K en n t-  
niss der Poldistanzen der Sterne finden kann, w en n  r r"u n d  
a genau bekannt ist.

4-§. Die Gleichungen  (A) zeigen , dass man die P olh ö-  
he^unabhängig von dem Feh ler  a des Instrumentes findet, 
wenn man zw ey  Sterne von bekannter Poldistanz au f  den 
beyden entgegengesetzten Seiten des Zeniths beobachtet, und 
die G leich un g (B) zeigt., dass man die P olhöhe unabhängig 
von der Poldistanz des Sterns finden kann , wenn man den
selben Stern über und unter dem P ole  beobachtet.

U m  beyde Vortheile  zu vereinigen, wird man daher e i 
nen dem Pole nahen Stern in seinen b e y d e n  Culminationen 
und zw ar  sow o hl in der gewöhnlichen senkrechten L ag e  des 

K re ise s ,  ais auch in der um 180 im Azimute geänderten 
Stellung desselben beobachten. Alan hat nämlich, da durch 
die U m w e u d u n g  des Kreises der Fehler  a sein Zeichen än 
dert,  für die o b e r e  C u l m i n a t i o n ,  wenn die getheilte 
Seite des Kreises z .B . gegen Ost gerichtet ist,  oder



K reis  O s t , . =  £ + a - f - r  4 - p -  • • - ( 0
W e s t .  . .4 = 2 '— a +  r-4- p .  . . .(2) 

und eben so für die u n t e r e  C u l m i n a t i o n

K reis  O st .  . . i|> =  2 " - f -a  r' —  p . .  . (3)
W e s t .  . . t/>=<?'"—  a -f- r' —  p . . . (4)

D ie  Sum m e dieser vier Gleichungen gibt

i = i ( a" ' +  - + ^ + B C r' • •(a)
und die Sum m e der 1. und 5 . , w en iger  der 2. und 4. G le i 
chung gibt

a =  i ( 2 ' "  — 2 " ) + 2 ( 2 '  — a )  Cb)

und durch die beyden letzten G leichungen erhält man die 
wahren W erth e  von t|> und a ohne K enntniss der Poldistanz 
p des Gestirns, die vielmehr durch diese G leichungen ( 1 ) . . .  
(4) selbst gegeben wird. So gibt die G leichun g (1) 

p s5  4  —  2 —  a —  r , 
oder wenn man die beyden vorhergehenden W e r lh e  vön 4  
und a substituirt,

P —  T (a"  a") - i - | ( r' —  r)>
und eben so gibt die G leich u n g (2)

p ~ t - ( a ' " _ a ' ) - f - i ( r ' -  r) , 
also im M ittel

P =  \ (2'" +  2’' ) - * ( *  +  2) ä f - | ( r '  -  r) . . . (c)

I. D iese A usdrücke setzen v o ra u s ,  dass alle vier B eo b 
achtungen an einem einzigen T a g  gemacht worden s in d ,  
weil sonst die W erth e  von r 1 (1) und (2) so w ie  die von 
r' in jK yund (4) wegen der Constiiution der Atm osphäre und 
die W erthe von p wegen der Präces=ion u. f. an verschiedenen 
T a g e n  auch verschiedene W e r th e  erhalten würden. E s  w ird 
daher vortheilhafter seyn, die einzelnen Beobachtungen eines 
jedep T ages  für sich zu reduciren, und die Resultate dieser 
R eductionen zur Bestimmung von t)> sowohl , als auch von 
ändern E lem enten der R e chn ung zu benützen. Nehm en wir 
z. B. an , dass nebst der gesuchten Äquatorhöhe auch noch 
die der R ech n u n g zu G runde gelegte Poldistanz p sow ohl 
als die rrittleqKRelYaction r einer kleinen Verbesserung be-*- 
dürfen. Sey der wahre W erth  der Poldistanz g le ich  p - f - d  p, 
und der der wahren Refraction r - J - d r .  N im m t man bloss auf 
den vorzüghehsten Coefficienten der Retraction R ü c k s ich t ,

i 8 q



so ist ( S . n o ) r  =  A . M . t g z ,  wo M  der von dem Barometer 
und T h erm o m eter  abhängige F a c to r ,  oder wo

b

M =  B ( l + m  ty* (S - 109  ̂ ’ 
und nahe A = 58" ist. Nehm en wir diesen Coefficienten A  
der mittleren Refraction um  d;e Grösse d A  zu klein a n ,  so 
ist die wahre Refraction gleich ( A - j - d  A )  M . t a n g z ,  und da
her die Correction  der den Rechnungen zu G ru n d e gelegten 
mittleren Refraction d A . M t a n g z .

Sind daher wieder <? und <?' die mit um gew endetem  
K reise  beobachteten Zenithdi itanzen in der oberen, und S'\  

2!" in der unteren C u lm in a tio n , und setzt man der K ü rz e  

wegen
v* I~ s * ,

N  =  -—   +  r + p ,  und

N ' =  ~ — +  r ' - p ' ,

w o  r u n d  p die den Rechnungen zu G ru n d e gelegte Refrac“- 
tion und Poldistanz in der oberen, und r ' , p' in der unteren 

C ulm in ation  sind , so hat man
+ d  p +  M  t g z  .d  A  , und 

t/> =  N '— d p  +  M ' t g z ' . d  A ,  
also a u ch ,  wenn man beyde W e r th e  von iji einander gleich 

se t z t ,
o = N  — N' +  2 d p  +  ^ I t g z — M ' t g z ' ) . d A ,  

und dieses ist eine der B edingungsgle ichungen, welche man 
für jede doppelte Beobachtung der oberen und unteren C u l
mination findet, und aus denen man dann durch das be
kannte Verfahren die gesuchten Correctionen d p  und d A  
der mittleren Poldistanz und der mittleren R e fra ct ion , so 
wie die wahre Äquatorhöhe f  ableiten wird.

U m  dieses durch ein Beyspiel deutlich zu m ach en , 

wollen w ir  folgende Beobachtungen des Polarsternes in 

W ie n  w ählen:

igo
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D ie  geringe Ü bereinstim m ung der aus den oberen  und aus 
den Unteren Culm inationen  gefundenen Äquatorhöhen  ze igt,  
dass p oder  A  unrichtig angenom m en wurde. D a aber die 
Zenithdistanzen des Polarsternes in seinen b ^ d e n C u lm in a t io -  
nen nur w enig  verschieden s in d ,  so ist der F actor  ( M t g z  —  
M ' t g z ' )  des letzten Gliedes unserer Bedingungsgleichungen 
sehr k le in ,  und dieser Stern daher zur Bestim mung von  d A  
nicht gesch ickt ,  da man zu dieser Absicht einen anderen 
Stern wählen m üsste ,  der in seiner oberen Culmination nahe 
durch das Zenith und in seiner unteren nahe durch den 
H or izon t  geht.

Unsere Bedingungsgleichung ist daher 
o = N  —  JN' — 2 d p , 

das heisst ,  w enn  man die D ifferenzen der 1 .4  7 der 2.5  und 
der 5.6  Beobachtung n im m t ,

0 =  —  2 .8 -|— 2 g p 
o fc= —  2 . 9  +  2 d p 
0 =  —  3.2  — 2 d p.

I m  M ittel aus allen drey Beobachrungspaaren 
o =  —  2 .96 6  2 d p ,

[oder d p  =  —|— 1."48.
D ie  an genom m en e  mittlere Poldistanz des Sternes muss 

daher um i .''48  vergrössert w e r d e n ,  und dann sind die 
W e r th e  der

Ä qua torhöh e  Collimationsf.
aus der Beobachtung I .  4 i °  47* 25, '28  34-" 2o

I I .  25.38 34 . 3o
I I I .  * 2 8 .1 8  34.25
I V .  2 5 .1 2  3 4 .2 0

V .  25.32 34-32
V I .  2 5 .4 2  3 4 .2 0

Mittel 4 i °  47' 25 ” 28 34.'24

5. §. D  as V orh ergehen d e  setzt voraus ,  dass man die 
beyden Beobachtungen m it verkehrtem Instrumente zur Zeit  
d e r s e l b e n  C u lm in a t io n ,  a lso - in  demselben Augenblicke  
gemacht habe. Z w ar  ändern diö Sterne , besonders die dem  
P o le  nahen, zur Zeit der Culmination ihre Zenithdistanz 
nur äusserst w e n ig ,  aber d em  ungeachtet wird es w ünschens-
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werth se y n ,  den Fehler a des Instrumentes auch unabhängig 
von dieser Gleichzeitigkeit der Beobachtungen zu erhalten.

Zu diesem Zwecke wird man die Zenithdistanzen eines dem 
P ole  nahen Sternes unmittelbar auf einander in beyden L agen  
des Kreises beobachten. Ist  daun d t  die gegebene halbe Z w i
schenzeit dieser zw ey  B eobachtungen, und d z  die gesuchte 
Änderung der Zenithdistanz in dieser Zeit d t ,  und endlich 

Sin p Sin tji 
m =  ■ ... Sin t ,

a m  z

wo ij> die Äquatorhöhe und t der Stundenw inkel des Sternes 

is t ,  so hat man (S. 4g) 
d z =  goo m . d t-J-iCgoo)2 (rn C o tg t  —  m ^ C otg z)  Sin 1."  d t2, 

w o  d t  in Z e itm in u te n , und d z  m R a u m & c u n d e n  ausge
drückt ist. Dieser W e r th  von d z  an die beyden beobachteten 
Zenithdistanzen mit verkehrten Zeichen angebracht, gibt 
zw e y  g l e i c h z e i t i g e  Zenithdislanzen, deren halbe D iffe
renz daher der gesuchte Collimationsfehler ist. Stellt der 
Stern nahe am P ol , so wird m a n , w en n  anders die Zw ischen 
zeit d t  nicht zu gross ist, das zw eyte  in d t 2 multiplicirte 
G lied  der Reduction d z  im m er weglassen können.

E x. D en  22. August 1821 w urden in W ie n  folgende 
Zenithdistanzen dos Polarsternes beobachtet.

Sternzcit. Beobacht. Zenithdistanz. 
K reis  O s t :  181 11 ."2  4o° o' 3q."o

5b i .3  40 o 1 7 . 0
58 4 8 .5  3g 5g 54 .5

Kreis  W e s t :  l g  1 23 . g 4 34 23 . o
2 3 1 . 1  45 33 5 2 . o
3 2o .3  45 33 3o . o

D ie  Änderung der Zenithdistanz in einer Zeirnnnute ist

nach dem Vorhergehenden
Sinp Sin 

d Z = g o o  — — ’ Si nt ,

E s  w a r  aber p =  1° 38 ' ,  und wenn w ir  alle Beobachtungen 
auf das M ittel T = i g ' ‘ o' aller se&hs B eobachtung^
zeiten reduciren, so ist

T =  l g 1’ o' 12."7 
scheinbare P.ectascension o 5 "j 38 .-5 .

Sluiidenwinkel t —  .181' 2' 34 "2
also auch d Z  = —  25."6.
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D ie  Differenz der ersten Beobachtungszeit v o n T  ist 
o11 3' i ."5 =  3.'o25 , und
3 .or ,5 d Z = —  77-"45

und diese letzte Grösse von der ersten beobachteten Zenith
distanz ab g ezog en , gibt

3g° 5g' 2 i ."6
für die Zenithdistanz, w elche man zur Zeit T  beobachtet 
haben würde. Behandelt man eben so alle sechs B eobach
tungen, so erhält man

die Zenithdistanz für die Zeit T  

K re is  O s t :  3g° 5g' 2 i . " 6
2 o .g  i Vlittel: 3g° 5g' 2o. ' 3 7 = z  

1 8 .6  J

K reis  W e s t :  43° 34* 53."4  )
5 i . i  | M i t t e l : 43° 34 ' 5 i . " 5o — z'. 
5o . o  J

D ie  halbe Su m m e dieser M ittel gibt die w a h r e  Zenith
distanz für die Zeit T  der M itte

— —  =  41° 4 7 ' 5 ."g3 5 ,

und ihre halbe Differenz gibt den gesuchten C ollim ations- 
fehler des Instrumentes

- = i °  47' 45 ."5 65 ,

w elcher  letzte zu allen östlichen Zenithdistanzen addirt,  und 
von allen westlichen subtrahirt w erden  m u s s ,  um die w a h r e  
Zenithdistanz zu erhalten.

Ist man von der Ü bereinstim m ung der einzelnen Resul
t a t e , das heisst, von  der G üte  des Instrumentes oder der 
Beobachtungen schon sonst ü b erzeugt,  so kann man kürzer 
nur d.e M i t t e l  der östlichen und westlichen Zenith
distanzen vergleichen. So geben die angeführten B eobach
tungen im Mittel

Sternzeit. Zenithdistanz.

K r e is  O s t :  181“ 58 ' o ."3 4°° 16.''8
K reis  W e s t :  i g  2 25. 1 l\b 33 55. o

Mittel T =  1g  o 1 2 .7 .



D  ic Differenz jeder dieser zw ey  Beobaclitungszeiten 
von dem Mittei T  Lt

I. D a  die Zenithdistanz z von t abhängt, w ie  die 
G leich u n g Cos z =  Sin ^ Sin p Cos t - f - C o s  Cos p zeigt,  so 
w ird rnan für ;dgn Polarstern eine kleine T a fe l  entwerfen 
kön n en , welche die Ä n derung d Z  der Zen thdistanz fiir eine 
Zcitminule mit dem blossen Argum ente t gib t,  in welcher 
Tafel zugleich auf die kleine Ä n derung von p für mehrere 
Jahre Rücksicht genommen werden kann.

II .  Ist man von der Beständigkeit dieses Coliim ations- 
fehlers durch längere Zeit versichert, so kann man mehrere 
Sterne, auch auf beyden Seiten des Zeniths, durch einige 
T a g e ,  und dann in den folgenden T agen  wieder dieselben 
Sterne mit LmgcwendäjfiyH Instrumente im Meridian beob
achten , w o  dann die halbe Difftifienz der M ittel beyder 
Bcobachtungsä*ten desselben Sternes im m er einen mittleren 
W e r t h  des Collimationsfehlers für die Periode dieser Beob
achtungen gibt.

I I I .  W  iö man in II .  den Collimationsfehler des Instru
mentes in Beziehung auf das Z en ith ,  oder wie man den 
w a h r e n  Z e h i t h p u n c t  des Instrumentes durch Beobach
tungen derselben Culrninationen eines Sternes, aber mit 
umgewendetem In strum en te, gefunden h a t ,  so kann man 
a u c h , ohne das Instrum ent uinzukeliren, durch Beobach
tungen der Zem thdislanzen desselben Circumpolarsternrs in 
seiner oberen und unteren C u lm in a tion , den w a h r e n  P o l -  
p u n c t  des Instrumentes bestimmen. Bringt man dann die

2' i2 .”4 — 2'. 2oy , und w ie zuvor 
d Z  =  —  25."6 , also auch 
2.20 7 d Z =  —  56."5 ,

und daher
4o° o’ 16."8

—  .56.5
43° 33' ■ 55."o 

+  56.5
z =  3g° 5g' 2o ."3

also wieder
Z '- J -  Z

z —  43° 34" ö i ."5

— = 4 i° 47' 5 "g , und

Z '   Z

45."6  wie zuvor.



sen Colhm aiion sfehler  des Instrumentes in Beziehung auf 
den Pol an die beobachteten oberen und unteren Culminationen 
mit verkehrten Zeichen a n ,  so erhält man sofort die wahren 
Poldistanzen der beobachteten Gestirne. Dass man in I I .  und
I I I .  die beobachteten Zenithdistanzen zuerst \on der Refrac
tion befreyen m u ss ,  ist für sich k la r ,  so w ie ,  dass man die 
wahre P olh öh e durch das Verfahren in I I . ,  aber nicht durch 
das in I I I .  erhalten kann.

6 . §. U m  die mittägige Zenithdistanz, und also auch die 
daraus folgende P olhöhe m it grösserer Schärfe zu erhalten, 
beobachtet man das Gestirn m ehr als einmal nahe vor 
und nach der Zeit seiner Culmination. D a  aber diese B eob 
achtungen nur in der Nähe des M erid ians,  nicht in dem 
M eridian  selbst gemacht werden könn en , so müssen sie vor- 

. hrst alle auf den M erid ian , oder auf die eigentlich mittägige 
Zenithdistanz reducirt werden.

M an  könnte diese Reduction d z  einer in der Nähe der 
C ulm in ation  beobachteten Zenithdistanz a u f  die mittägige 
Zenithdistanz unmittelbar durch die Seite 49 gegebene E n t
w icklu n g  finden. Setzt man nän lich a . a . O .  den Stunden
winkel t = o ,  so ist auch m = o  und

S in  p S in
n =  ----- ~ --------- ,

o i u  z

und daher die gesuchte Reduction

d ta d t4
d z  =  — n . “ 2 + n ( i + 3 n C o t g z ) .  -  2 3 -

I d t6
—  n [ i + - i 5 n (n +  Cotg z + 3 n C o tg ’ z)] . 3 . 4 . 5. 6 +  •

U m  aber diese Reduction noch a u f  einem anderen W e g e  
zu erhalten , sey überhaupt

S in  a —  S in  b
'  =  &),
C o s  a

so ist auch

S in  a -f-  S in  (a —  b) C o s  a —  C o s  (a —  b) S in  aGD_  _____

Substituirt man in diesem Ausdrucke für S in ( a  —  b ) , 
und C o s  (a  —  b) ihre W e r th e  durch die Potenzen vo n  (a —  b) , 
so erhält man
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} =  (» — b)-J-
( t  — b ) » t g a  (a —  b ) J (a —  b ) 4 tg a
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1 .2  1 . 2 . 3  1 . 2 . 3 . 4
(a —  b )5 (a  —  b j 6 tg a

i . 2 .  5 . 4 - 5 1 . 2 . 3 . 4 . 5 . 6 ’

und wenn man diese Reihe um kehrt,

a —  h =  oo _ — t g  a+ 7 ^ ( l  4-3  tg ’ a) ^  (g tg a +  i 5 tgH a)

fcd5
+  r : r . 5 . 4.5 ( i o 5 t g4 a + 9o t § 2 a + 9)

(g 4 5 tg5a - f - i o 5o t g 3a - f - 225 tg a ) - f -  .
1 . 2 . 3 . 4 -5-6 

E s  ist aber überhaupt
Cos z =  Cos p Cos if> -f- Sin p Sin 4 ( d s  t.

Ist nun z und p' die Zenitb- und Poldistanz des Sternes 
im M it t a g , und z • -  z —  d z , also auch z =  p' —  ij> —  d z ,  so 
w ird  die vorhergehende G leichung

Cos (p' — 1[> —  d z )  —  Cos p Cos ip Sin p Sin f  C o s  t , 
oder auch

t
C o s ( p '—  -f —  d z)  = C o s  (p — f̂>) —  2 Sin p S i n S i n 2— ,

t
C o s  ( p  —  ’i.) —  C o s  (p '  —  —  dz)  S in  p  S in  S i n J—

oder en d lic h ------------------ :------- £ = 2 — ——y— ,,
S m ( p —  iS) S .n  ( p —  ip)

Vergleicht man diesen A u sd iu c k  mit dem vorherge
henden

Sin  a —  S in  b

Co s a —  ’

so erhält man

a =  g o ° —  (p —  >̂) , b = g o °  —  ( p '— 1]> —  d z ) ,  und
t

oo =  2 n Sin2 — , wenn 
2

S i n  p S in  t}>
n =  jr:— ------ rr ist.

S in  (p —  <p)

Substituirt man diese W e r th e  in der oben entwickelten 
Reihe für a —  b , so hat man

t
2 n  S i n 2—

d z = p ' — p --------------- 1-J-  JL25— C o tg ( p  —  iGSin* _L
S in  i "  S i l l "  2

~  ( i  +  C otg a ( P  —  f ) ) - S i n 5 - + ,



und diess ist die gesuchte Reduction d z. Substitu!.-t man in 
t

ihr für S in2 —  seinen W e r th  
2

d t 2 d t,4 d t8

~J 48 i 44o _
so erhält man die zuerst für d z gegebene Reihe wieder.

D ieser  Ausdruck  von d z  gilt unmittelbar für Culm ina- 
tionen auf der Südseite des Zeniths. A u f  der INordseite w ird 
m an für obere Culm inationcn die G rösse z n egativ ,  und 
für untere Culminationen z sowohl als p negativ setzen.

L ässt  man aber die Grössen z und p im m er positiv 
seyn , so hat man für Culminationen auf der Südseite des 
Zeniths

S in  p  S in  <p

n ~ ~  S i u ( p  —

d z  =  p ’- p —  - ^ 7 , Sin2 -  +  ŝ TT“" Cotg (p f ) .  Sin^ - 1

für obere Culminationen

S i u p  S in  vp 

11 Sin(tp —  p )  ’
211 t 2 n2 t

d z  = —  t-. — . S i n 2 — —  -jtt— -  Cotg (p —  i t ) S in '— ,
S in  1 “  2 S in  1 "  0 v r  2

und für untere Culminationen
S in  p S in  <p

Dl S in  (p +  ’

d z= +  slfc Sin’ 7  +  shT7 CotP  +  ̂  • Sin4T '
Sind die Beobachtungen sehr nahe an dem Meridian 

angestellt w orden  , so w ird man n den mi isten Fällen das 
. , t

z w e y t e , von Sin4 —  abhängige G lie d  dieser Reduction weg-

t
2 S i n 2 —

2
lassen können. D en  W e r th  von ______ aber findet man in

S i n  1 "

der T a fe l  X .

I. U m  die Brauchbarkeit dieser M e th o d e ,  und die 
Grenzen derselben in der A n w e n d u n g  kennen zu lern en , 
wollen w ir  bloss die F eh ler  des ersten, als des beträcht

lichsten Gliedes der vorhergehenden Reihe suchen , die aus

ig8



irgend einem F eh ler  in den drey G rössen  t., p und f  ent
stehen. Setzt man also

t
S in  p S in  <p S i n ’  —

d z  = — 2 __------------- ----- — ,
Sin (p — Sin 1 "

so erhält man für einen fehlerhaften Stundenwin kel
t

d ’  z  =  dB. d t . C o tg  — ,

für e.ne fehlerhafte Poldistanz

d z 2 . d p S i n  i "
d ’ z =  ----------------

2 S i n 2 p S i n 2—

und für eine fehlerhafte vorausgesetzte P olhöhe
d z 2 . d d> S in  1 "  

d*z =  —  —  ■
2 Sin21p Sin2 —

2

M an sieht daraus, dass man vorzüglich für eine gute
t

Z eim estim m ung Sorge tragen m u s s ,  da C otg  ~  sehr gross

ist. Urn F ehler  der Zeitbestimmung unschädlich zu machen, 
w ird  man zu beyden Seiten des Meridians in nahe gleichen 
Entfernungen von demselben gleich viel Beobachtungen neh-

t
m e n ,  weil  die G rösse  C otg  — nach der Culmination ihrö 2

Z n’chen ändert. Solche G es .irn e en dlich , für welche p nahe 
gleich i|> is t ,  müssen ganz vermieden w e r d e n ,  w eil  für  sie 
der allen vorhergehenden Ausdrücken von d3 z gemein- 
schafiliche^'Factor d z zu gross wird , aus welcher Ursache 
aucli überhaupt alle zu grossen Stundenwinkel vermieden 
w erden sollen.

I I .  B ey Fixsternen fällt das erste Glied  p ’— p dei R e du c-  
rion weg.

D ie Stundenwinkel t jeder einzelnen Beobachtung sind 
die Differenz der Uhrzeit der Culmination (die also bekannt 
seyn m u ss) ,  und der Ührzeit der Beobachtung. Diess setzt 
voraus, dass d ie.U hr zwischen zwey nächsten Culm ina.ionen 
des Gestirnes genau vier und zw a n zig  Stunden gebe. Ist a 
die tägliche Acceleration der U hr in Secunden gegen die 
Zeit des Gestirnes (für Retardat.ooeri st. a negativ), so muss
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der vorhergehende W e r th  von  d z  noch  durch i — o . o o o o 23ia

t
multip lic irt  werden. D e n n  es war d z  =  2 n S ' n 2 — , oder

d z =  •
n t ’

Ist aber x =
a t

die Acceleration  der U hr in2 24 . 6o’
der Zwischenzeit  t ,  so sollte die letzte G H c h u n g  eigent
lich seyn

n (t — 5)* n t ’  2 x d z
z  ̂  ̂ n : . t ,

oder  w en n  man den W e r th  von  x substituirt,
2 a2 a 'S

d z'  =  d z f  j  — ■ :——  l =  d z f i  —  o . o  
v 2 4 . 6 0  V  v2 4 . 6 0 V ------- ^ ................ o o o 23 ia ) .

Beobachtet man z. B. die Son n e  an einer Sternuhr,  so 
ist nahe a =  236" , also jener F actor  von d z  gleich o . q q 45. 
B eobachtet  man aber Fixsterne an einer mittleren U h r ,  so 
ist jener F a c to r  gleich i . o o 55. Bey kleineren Stundemvin- 
k e ln ,  die man nach dem  V orh ergehen den  nie ohne N oth  
überschreiten w ird  , kann diese R ücksicht übergangen w er
den , w enn  der G an g  der U hr nicht zu unmässig von der 
Z e it  des Gestirnes abweichf.

E x .  D e n  11. M ärz 1794 wurden in Göttingen fo lgende 
C i r c u m -  M  e r i d i a n h ö h e 11 der Sonne genom m en . D ie  
U hrzeit  des wahren Mittags aus correspondirenden  Sonnen
h ö h en  w ar o 1' 1' i V .  D ie  Poldistanz der Sonne im  wahren 
M ittage p '  =  g 3° 5o' 38" ,  und  die vorläufige Aquatorhöhe 
t)> j=  38° 28'. E s  ist daher 

Sin  p S in

l o §; S i ö ( p  — +) =  9 - 8 7 9 ^ ° -

U h r z e i t  Z e n i t h s d is ta n z  des oberen
d er  So n n en r an de s  vom  C o l f im a -

S l u n d c n -  2 S i n 9 2

Beobachtung 
23h 57 ' 3o" 

58 ‘

t io n sfeh ler  b e f r e y t

54° 45' 45"
23

o
o
o
o

32
o

25
28
55

54
54
54
54
54

45
45
45
45
45

02
20
27
35
5o

jr Su m m e 54° 45' 34 ”

-winket S in  1 "

—  3 ' 49 ' 28."6
—  2 47 l 5 .2
+  0 *9 0.2

+  2 6 8 .7
4  5 9 1 9 .5

+  4 3 6 41 .5
(J S u m m e 18."g5

Dessen L og .  x . 2 7 7 6 1

9 .8 7 9 4 °
log d z =  i . 15701 

d z 2= 14. '5
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W i r  haben daher

Mittel der beobachteten Zenithdistanzen 54° 45' 34.”8
M itte l  der Reductionen — i 4-3

54 43 2o .5
D afü r  Refraction +  1 2 0 .5
Halbmesser -j-  16 8 . 1
Höhenparallaxe — 6 . 8

Meridian - Zenithdistanz des Mittelpunctes z ' =  55 2 4 2 .3
Poldistanz im M ittelpuncte p'=^ q3 3o 3 8 .o

Gesuchte Äquatorhöhe ' 38 27 5 5 . 7
P olhöhe 5 i 32 4*3

B ey Fixsternen fällt die R ücksicht auf  den Halbmesser 
und die Parallaxe w eg. B ey  der Sonne aber soll noch au f  die 
Än derung der Poldistanz Rücksicht genom men werden. 
Ist A das Mittel der Stundenwinkel v o r ,  und B  nach dem 
M ittag in Zeitm inuten, und d p  die Zunahm e der Poldistanz 
der Sonne während einer Zenm inute (für abnehmende P o l
distanzen ist d p  n egativ),  so ist die corrigirte mittlere 
Zenilhdistanz der Sonne

z' ~f- (A  —  B ) d p.
In  unserem Beyspiele ist d p =  —  o."q7 , da die P ol-  

dislanz abn im m t, und A = 2 . 3 , und B = 3 .5 , also auch 
(A  —  B) d p = +  o."5 , und daher

z' =  55° 2' 42."3
+  o 5

55 '2  4 2 .8
p ' —  g 3 3 o 3 8 .o

Äquatorhöhe 38 27 55,2
W e n n  man sich von der R ichtigkeit  der einzelnen 

Beobachtungen überzeugen, und die fehlerhaften ausschlies- 
sen vvi 11 , so wird man die Reduction , nicht w ie  zuvor an 
dem Mittel , sondern einzeln an jeder besondern B eobach
tung anbringen. So hätte man in diesem Beyspiele 
beobachtetet Zenithdistanz R edu ction  M e r id ia n - Z .  D .

54° 45 ' 45 21. "7 54° 45 ' 23 ."3
32 i i .5 2 0 .5
20 0 . 2 1 9 .8
27 6 . 6 2 0 . 4
35 1 4 8 20.2
5 o 3 i  .4 1 8 .6

Mittel 54 45 20 .5
wie zuvor.
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7. §. Das vorhergehende Verfahren der Circum m eridian- 
hühen setzt,  w ie  w ir  gesehen haben, eine genaue Renntniss 
der Z e it  und eine wenigstens genäherte Renntniss der P o l-  
höh e des Beobachtungsortes voraus. M an  kann sich aber 
auch von diesen beyden Voraussetzungen frey machen , w o 
zu uns die Ausdrücke des §. 6 selbst Gelegenheit geben 
werden.

Setzen w ir  voraus , dass man in der Nähe der nur bey- 
nahe bekannten Culminationszeit des Gestirns drey Höhen 
m it  den Uhrzeiten der Beobachtungen genom men hab e , 
und seyen

die beob. H öhen die Uhrzeitcri
H  T
H - f - h  T + t
H  +  h' T + t ' .

D ie  unbekannte m i t t ä g i g e  Höhe des Gestirns sey H + x  
und die ebenfalls unbekannte Uhrzeit der Culmination T + e .

D a  nach § .6  die in der Nähe des Meridians beobachteten 
Höhen sich w ie  die Quadrate der Zwischenzeiten ändern, 
so hat man

x =  A s ’ )
x —  h =  A ( e — t ) a . . . (I)
x —  h’ = A ( 6  —  t') ’  ]

w o  A  eine constante G rösse bezeichnet. D rückt man die H ö 
henänderungen h, h’ und x in Bognnminuien, und die Ä n d e 
rungen t ,  t' und S des Stundenwinkels in Zeitminuten aus, 
so hat man für Cuiminationen auf der Südseite des Zeniths

Sm p Sin
A =  0.032725  ^ 1" ^ )  ,

und für die Nordseiie bey oberen Cuiminationen

A  =  —  o . 0327 25 fc?—7------;'  Sm  ( p  1

Sin p Sin k
l (p —  | )

O . 032726 Sin p Sin k
und bey unteren A  — |— — — ;rr ; “ 77-------

- Siu(p-pk)
Elim iii irt  man aus den beyden ersten Gleichungen I  die

G rösse 6 ,  so erhält man
(h +  k)*

* =  —  • • • (H )

*vo k =  A  C ist. D urch  diese G leichun g (II) findet man daher
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die G rösse x « also auch die mittägige H öhe II  + x  bloss aus 
der Differenz h von zw ey  C ircum m eridienhöhen und der 
D ifferenz t der beyden Uhrzeiten , und zw ar o h n e  alle vor
hergehende Zeitbestimmung. W i l l  man sich auch noch von 
der  vorläufigen Kenntniss der P olhöhe (die man zur B erech
nung von A  oder k brauchte) unabhängig m ach e n , so wird  
man aus den drey Gleichungen (I) die beyden Grössen 0 und 
A  eliminiren, wodurch man erhält

(M! t ' —  M t)’

* =  J i  F )  * ' * ^
w o M  =  th '  und M ' =  t 'h  ist,  und dieser Ausdruck enthält 
bloss die Differenzen der beobachteten Höhen und der U h r -  
zci'en. M an w ird  ihn einfacher m a ch e n ,  wenn m a n ,  was 
im m er in der G e w a lt  des Beobachters s te h t ,  zw ey  der drey 
H öhen  gleich gross annimm). Sind z . B .  die beyden ersten 
H öhen gleich gross, so ist

h'. t ’

X 4 t' (t —  t')
M an wird sogleich sehen, dass diese A u sdrü cke , be

sonders für C ircu m p ola rs tern e, selbst bey beträchtlichen 

Stundenwinkeln noch sehr brauchbare Resultate ge b e n , und 
dass es daher hinreichend ist, die U hrzeit  der Culnaination 
nur beynahe zu kennen; eine Kenntniss, die man sich übri
gens leicht durch die Beobachtungen selbst erwerben kann , 
wenn man mit dem Instrumente das Gestirn so lange ver
folgt,  bis die Höhenänderungen desselben sehr klein werden. 
A u s  dieser Ursache wird dicss Verfahren zu Breitenbes Kim
mungen auf der Sec sehr anwendbar seyn.

Ex. I.  Den i .  August i 8o3 w urden in Seeberg folgende 

H ö hen  des Mittelpunctes der Sonne genom m en:
Beob. Höhen Uhrzeiten

]  - 56° 5 i ' 5g " .g  23l 44' 3“
II .  - -  57 1 g . 6  49 *3

I I I .  - - - - 9 20 .6  55 8
I V .  -  - - - 14 5 7 .8  24 o 58

V . ------- j8  8 .8  6 5 i
V I  . -1 7 8 . 1  18 20

V I I .  -  - - - 12 i 3 . 2  24 57
Daraus w u r d e ,  nach der M ethode des §. 6 die mittägige ,



von  Refraction  u nd  Parallaxe noch  nicht befreyte H ö h e  der 
Sonne gleich 87° i 8' 53"ijä gefunden. (M o n .  Corresp. V o l .  X .  
Seite i 3.)

W e n d e t  man aber die G le ichung  ( I I )  au f  je zwey die
ser Beobachtungen  a n ,  so hat m a n ,  w enn die vorläufige 
A quatorhöhe •̂ =  3g° 3 '. 54” und die Poldistanz p =  7 «” 45'. 3o" 
gesetzt w ird ,  A  =  o . o36262, und damit gibt die Beobachtung

II .  und V I .  I I I .  und I V .
1 =  2 9 .1 1 7  t =  5.853

h = » 5 g 7 5  h = 5 . 6 2 o
k =  3o 743 k =  1 . 2 3 4
x =  1 7 .7 4 8  x = = 9 3 i 8

also rr ttägige H öh e
H  -j- x =  57° 18' 54 /5  - - H - J - x  =  57° 1 8 ' 5i."7 

W e n d e t  man aber au f dieselben Beobachtungen die G le i
chung ( I I I )  a n ,  so erhält man

I I .  I V .  V I .  I I I .  I V .  V. I. I V .  V I I .
M =  1 8 7 .6 4  5 i . 3o 34 2 .  10
M ' =  4 0 1 .86 65 . 87 9 3 9 . 27

x =  1 7 . 7 1 2  g .535 2 6 .8 5 9
H  -| -x  =  57° 18' 52."3 -  -  57" 1 8 '52."7 -  -  57° 18 '01 ."4  

I m m e r  n o ch  sehr brauchbare Resultate, besonders für 
Beobachtungen zur See (da die einzelnen Beobachtungsfeh
ler mit Sextanten oft zehn und m ehr Secunden betragen), o b 
schon  die Stundenwinkel dieser Beobachtungen  bis auf 27 
Zeitminuten gehen , und man daher die Uhrzeit des Mittags 
nur bis au f  eine halbe Stunde zu kennen braucht.

Ex. II .  An demselben Orte sind den 10. Jänner 1804 fol
gende Beobachtungen des Polarsterns in der Nähe seiner u n 
tern C u lm in a 'ion  gemacht worden.

Beob . H öh e n  Uhrzeiten

I. - - 4g ° 22' 38".7 111’ 11 '19"
II .  -  -  -  - 17 4g - 1 11 41 44

I I I  . ----------------i 5 3 2 .7  12 1 48
I V  . --------- i 3 1 0 .6  12 47 i 3

1 V .  i 5 g .3 12 52 54
V I . --------i 3 2 6 .0  i 3 9 4

V I I . -  i 5 52-7  i 3 42 10
V I I I .  - -  -  -  17 4 9 .  * *4 2 i 4

I X . ----------22 3 8 .7  14 32 39

2o4
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D ieP o ld is tan z  desSterns w ar  p =  i° 43 ' 5o 'u n d  die vor

läufige -Äquatorhöhe ij> —  5g ° 3 ' 54" und daher A  =  — o . oo o g53. 
—  Daraus wurde nach der M ethode des §. 6 die mittägige 

H ö he des Polarsterns gleich 4 9 ° l 3' 9'• 3 gefunden.
D ie Gleichung (II) aber gibt

I I I .  V I I . I I I .  V I .

h  =  o —  2 . 1 1 2

k —  9 . 6 0 1 — 4 - 3 i 3
X =  2 .4 0 0 — 2 . 3 q 3

H - J - x =  49° *3  8 y. 7 - -  4 g° i 3 ' g " - 1.
D ie G leichun g (III)  endlich gibt

II .  I V .  V I I I . I. I V .  I X .

t =  6 5 .4 8 3 9 5 . 9 0 °

t '  =  i 4 o . 5 o o 2 0 1 . 3 3 3
h  = — 4 . 6 4 2

CO1

h' =  0 0
x =  —  4 - 6 6 3 — 9 . 4 8 9

II  -|- x =  49° i 3 ' 9". 4 - - 49 0 i 3 ' 9 ". 4 -
also diei A bw eichungen  von der wahren mittag.gen H öhe 

H - ( - x = 490 9-”3 sßhr k le in, obschon die Stun denw in 
kel bis ljj 4o' und ihre Differenzen bis 5 h 2 1' gehen. E s  ist 
übrigens k la r ,  dass ma n ,  w ie  die G le ic h u n g (II I )  ze>gt, sol
che Beobachtungen vermeiden m u s s ,  für w elche die Z w i 
schenzeiten zu klein, oder in w elch en  die Differenzen der 
Zeiten sieb nahe w ie  die Differenzen der H öhen  verhal
te n ,  weil in dem ersten F alle  nahe t ' — t =  o und in dem 
zweyten M ’ = M  ist. ,

8. §. E in dem vorhergehenden ähnliches Verfahren kann 
m an endlich auch a n w en d en , um durch blosse beobachtete 
D i f f e r e n z e n  d e r  A z i m u t e  u n d  d e r  H ö h e n ,  g a n z  
o h n e  II  ü l f e  e i n e r  U h r ,  die P olhöhe zu bestimmen. 
Sind nämheh die wieder in der Nähe der Culmination an 
dem Instrumente abgelesenen A zim u te  6 ,  S +  a und 6-f-a ' 
und die dazu gehörenden Höhen H , H - f - h  und H -J-h ',  und 
sind dieselben Grössen für den M eridian selbst 0 -J- a und 
H + x ,  so hat man

x =  A a ’ 
x —  h =  A  (a —  a) ’ 
x —  h ' = A ( a  —  a')s



S iu  t)j S in  (p —  p)
w o A =   — r..   Sin 1" für die Südseite des Zeniths,

2 S i n  p

und für die Nordseite bey oberer Culmination

S in  S in  (p —  p)
A  =  —   Sin l "

2 S in  p

und bey unterer Culm ination

S iu  ■); Sin  (p +  ijd 
A  =: —   rr.----------- Sm i  ist.

2 S in  p

Hat man also z. B. nur z w e y  Beobachtun gen, so findet
man die Grösse x ,  von welcher die P olhöhe unmittelbar
abhängt, durch die G leichung

i  +  kV , .
x =  ' 77----- , w o  k =  A  a! ist.4 k ’

Hat man aber drey Beobachtungen , so ist 

(IW 'a '—  M a p  

X ~  4 a a' (a' —  a) (M '—  M) ’  

w o  M  =  a h' und M ' = a ' h  ist. D urch den letzten Ausdruck 
findet man die Polhöhe bloss durch die Differenzen der an 
dern Instrumente gelesenen Azim ute und Höhen, ohne diese 
A zim ute  und Höhen selbst, ohne die L ag e  des Meridians 
und ohne die Zeit des Mittags zu kennen.

g. §. E s  wurde oben (§. i )  gezeigt, dass die Polhöhe am 
sichersten aus Beobachtungen nahe an dem Meridian abge
leitet w ird . Allein  wenn die Poldistanz des Gestirns sehr 
klein is t ,  so ist es nahe gleichgültig, in welchem  Puncte des 
Parallelkreises man den Stern zu dieser A bsicht nehmen will. 
D iess zeigt der :n §. i  angeführte Ausdruck  für d p ,  den man, 
für kleine p , auch so darstellen kann

S i n  z
d co =  d t Sin t tg p —  d p  Cos t —  d z    77 ,~ o r  r  C o s  9 C o s  p

woraus fo lg t ,  dass ein Fehler  in der beobachteten Zeuithdi- 
stanz nahe denselben F ehler  in der Polhöhe hervorbringt, 
wie  im M eridian (weil  z nahe =  g o  —  9 und Cos p nahe 
gleich der Einheit  is t) ,  und dass ferner ein Fehler in p durch 
grössqre Stundenwinkel sogar verkleinert wird. Wasr»endlich 
den Fehler  d t der Zeit betrifft, so wi r d ,  wie der letzte 
Ausdruck zeigt,  wenn d t eine ganze Zeitsecunde beträgt, 
und p =  1° tyo i s t ,  für die
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Stundenvvinkel ol  21, 4h 61“ 
der F ehler  d 9 seyn o"-o o". 2 o". 4 o".5 , 

also d 9 noch im m er k le in e r ,  als die nur zu gewöhnlichen 
Beobachtungsfehler selbst an unsern vorzüglichen In stru 
menten. Auch wird  man den von einer nicht ganz genauen 
Zeitbestimmung entspringenden Feh ler  d 9 vermeiden kön
nen , wenn man auf  der ändern Seite des Meridians in glei
cher E ntfern ung von ihm eine zweyte Beobarhtung n im m t ,  
für welche Sin t dieselbe G rösse 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 Breitenbestim m ung anwenden kann.

Sey also z die beobachtete , von dem Collimationsfeh- 
ler und der Refraction befreyte Zemthdistanz eines solchen 
S te rn s ,  dessen scheinbare Poldistanz p und Stundenwinkel t 
i s t ,  so findet man die Aquatorhöhe f  aus den Gleichungen 

lang a =. tang p Cos t ,

C o s  a C o s  z
Cos (il> —  a) =  -•v7 '  Cos p

U m  die Berechnung dieser Ausdrücke durch L ogarith 
m en mit sieben Decimalstellen zu ve rm e ide n , kann man fi 
in  eine Reihe entwickeln , die nach den Potenzen der klei
nen G rösse p fortgeht. Zu diesem Z w e ck e  sey x =  ^ —  z, so ist 

C os  z —  Cos p C o s  (z x) —  S in p  Sin (z- f-  x) Cos t =  o.
L ö st  man in dieser G le ichung Sin (z-J-x) und C o s ( z A - x )  

au f,  und setzt

2*S l  1—
Sin x = ----------  und C o s  x =   ---------- ,

i + t g ’ -  i + t g ’ -
2 2

so erhält man

tg ’ “  + 2  a t g  - = b ,

folglich tg ~ =  —  a -f- ^ a 2 -j- ba

b b’ b3
=  — a-J-a (1 A - _  — — . . . )

b b3 1 b" 1

' a a '  8 a“ a 1 ö a3 ' a3 ’ ' ’
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w o  der K ü r z e  wegen gesetzt wurde

C o s  p  S i n  % —  Sin  p C o s  z  C o s  t  

a C o s  z - f -  C o s  p C o s  z -{- S i l l p  S i n  z  C o s  t *

S in  p S in  z  C o s  t —  C o s  z  -f- Co s  p C o s  z 

and b C o s  z - j - C o s  p C o s  z - j - S i l l  p Sin  z  C o s  t

b S in  p Sin  z C o s  t —  C o s  z + C o s  p C o s  %
D em n ach  ist \  ~ =  — ----   — — —----- — -

a a 2 (Cos p a m  z  —  a m  p C o s  z  C o s  t)

= - ] S i n p  C o s t - j -  j S i n 2p C o tg z  ( i  — 2 S i n at)

+  j  S in 3 p Cos t [C osec2 z — 2 C o tg2 z S in21] , 

wenn man di' vierte und die höliern Potenzen von p Ver
nachlässigt ; ferner

b a 1 . , ^
—  ■ -  = — ir S in 2p C o s ’ t-|-S-ri p C o s t C o t g z ( i — 2 Sin2!)*..]

X  L2 C o tg z  +  Sin p C o s  t ( i -J-2 C o tg 2 z)...]

=  —  j  S in2 p Cotg z C o s21 

—  ^Sin3 p [C os3 t - f -  2 C o tg 2 z Cos t (2 —  3 S in21)] ;

b 3 i

und +  T^j- • -  =  +  i  S in3 p C os31 C o tg2 z.

A d d ir t  man diese A u sdrü cke , so erhält man

X

tg = ^ S i n  p Cos t —  j  S in2 p S in21 Cotg ±,

-i-Sin3 p Cos t ( i  - | -S in 21) , 

un d  daraus durch eine einfache V erw an d lu n g  

x =  p C o s t — -^p2S in 2 t C o t g z S i n  i "

- f - ^ p 3Sin21 C o s t . S i i i 2 i ". . . .  (A )

E n tw ir ft  man sich also eine kleine T a f e l ,  welche mit 
dem  A rgum ente  t die beyden Grössen

M = t p 2 J in 2tS in  i " und 

N ^ j p  S in2t C o s t S i n 2 T  

g ib t ,  so erhält man sofort die gesuchte Grösse f  durch den 

A usdruck
ij> =  z-J- p Cos t — M  C otg  z -|— IN.

D ie  W e rth e  v o n  M  und N  gibt die T afe l  X I I I .

I .  F ü r  einen fixen Beobachtungsorl lässt sich auch die 
G leichun g (A )  von der beobachteten Zenithdistanz z ganz un

abhängig machen. E s  ist nämlich
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C o tg  z =  Cotg ( f  —  x) =  -
Cotg 4» +  tg X 

l  —  Cotg  ̂tg x
X

nahe =  Cotg ^ +  S i ? j ;

da Cotg z durch p 3 m ultiplicirt w i r d ,  so karrn man die fol
genden Glieder der E n tw ick lu n g  von C o tg  z weglassen, w en n  
man wieder die vierten Potenzen von x oder p vernachläss'gt 

E s  ist daher auch

und wenn m an diesen W e rth  von C otg  z in (A ) substituirt, 
so erhält man

Hat man also eine T a f e l ,  w elche für jeden W e rth  von 
t die Sum m e S der drey letzten G lied er  dieser G leich u n g 
gib t ,  so ist

I I .  W e n n  man mehrere auf  einander folgende Zenith
distanzen beobachtet, so w ird  m an das M itte l  derselben als 
die Zenithdistanz ansehen können, w elche zur Zeit der M itte 
aller Beobachtungszeiten Statt hatte , vorausgesetzt,  dass die 
einzelnen Beobachtungen nicht in zu grossen Intervallen auf 
einander fo lgen, und dass man daher die Ä n derungen der 
Zenithdistanzen den Änderungen der Zeit  proportional an
nehm en kann, eine Voraussetzung, die meistens in der M acht 
des Beobachters stehen wird.

W i l l  man aber auch weiter entfernte Beobachtungen ver
bin den , oder hat man diese Beobachtungen mit einem M u l-  
tiplicationskreise gem acht, so kann man so verfahren.

Seyen z ,  z ',  z " . . .  die beobachteten Zenithdistanzen und 

t, t,' t " . . . ihre Stundenwinkel und N  die Anzahl derBeobach- 
tungen. D ie  arithmetischen M ittel dieser Grössen  seyen

Cotg z =  C otg
p Cos t

x = . p C o s t  —  -~pa S in 21 C o t g Tj> Sin i "  

+  i p 3 Sin21 C o s  t S in3 1"
, 5ina t Cos t . Sina i "

f —  z +  x oder 
f  =  z -{-p  C o s t - j - S .

7. +  Z' -f- 7,"  -{-
und T  =

I.



und endlich 2 d iejenigeZeni.hdistanz, welche zu dem Mittel 
T  der Stundenwinkel oder zu der M itte  der sämmtlichen B e
obachtungszeiten gehört.

S in  p S in  ti)
Ist dann m =  ■— <jin z  ’■. S ir  T  und n =  m  C otg  T ,

so hat man (S. 4g) für d i : erste Beobachtung
(T —  t)5

< ? = : z - { - m ( T —  t) +  ( n —  m ’ C o t g z )  — — Sin i ",

oder wenn man T  —  t =  0 setzt,
0’ S

1  =  z + m ö 4 - (n — m 3 C o tg z )  . “ Sin 1 " ,  

und eben so
e/a

5 =  z '- { -m  0' + ( n —  m 3 C o t g z ) . -  S i n i " ,

6 " 3
5 =  z ' ' - f - m 0" - { - ( n — m 3 C o t g z ) . — Si n i" u .s .w .

w o  0= T —  t , e ' = T  — t', 0'' =  T —  t " . .  .oder w o  0, 0' , 0" . . .  
die Unterschiede der einzelnen Beobachtungszeiten von dem 
M ittel aller dieser Zeiten sind.

A ddirt m an diese G leichungen , und bemerkt man , dass 
nach der B edeutun g der Grössen 0, 0', 8'' . .

0 —j— s -4- 0 “1“  • • —1 hi i s t ,
so erhält man

N  2 —  z +  z' -J- z" + . .  .
S in  x ‘ ‘

+ ( n  —  m 3 Cotg z) (03 +  0 '3 +  0" 3 + )  - j -  ’ 

oder w en n  man der K ü r z e  w egen  annimmt

o .  ö 
2 o i n 5 -

S i n x "  ©’ S i n i "  2

(8, +  p ” ! + - )  -  =  ^ - 5^ ’

2 S i n 2 -
z -f- z' +  z /y -f- 2

2 = -----------------  + ( n  — m 3 C o t g z ) .

z +  z'  +  z"- t -  
oder en d lich , da  ^  = Z  is t ,

2 Sin» ^

2  =  Z +  ( n —  m 3 Cotg z ) .  2

K e n n t  man so den W e r th  von 2 aus der letzten G le i

ch u n g , so suche man noch x aus

210



x =  p C o s t  —  -jp’ S in ’ 1 Cotg z Sin i *-]- !  p 3 o in ’ t C o s t  .S in 31", 

und m an hat
^ =  £ +  x ,  wie zuvor.

Allein in den meisten Fällen  w ird  m an, w ie  bereits oben 
erinnert w u r d e ,  <? =  Z setzen k ö n n en , w eil  die Grösse

2 S i n ’  -  
2

( n —  m ’ Cotg

fiir dem P o le  nahe Sterne sehr klein ist,  w en n  iiian nicht 
die Beobachtungszeiten zu unmässig ausdehnt.

E x .  D en  22. A u g u st 1821 wurde in W ie n  die von dem 
Collimationsfehler bcfreyte Zeniihdistanz des Polarsterns 

z =  41° 47 '5  ". 9 um  lg '1 o' 12". 7 Sternzeit beobachtet. D ie  
scheinbare Rectascension des Sterns war o1’ 5 -j' 10"; o und die 

scheinbare Poldistanz p =  i ° 37 ' 4o/-
E s  ist daher Stundenwinkel t =  Sternzeit —  ̂ ReCtascen- 

sion =  i 8 b 3 ' 2". 7 oder t =  270° 45' 4o'k5. M it  dem genäher- 
te n W c rth e  tj> =  4 1 ‘>4 7 , 3 o ’' findet man

S =  7 p ’ S in 1 1 Cotg iji Sin 1“

—  |  p3 S in ’ t Cos t S in 3 1"

S i u a t  C o s  t S i u a i "

+  * I ' 3 s ü ^ t  ’ 1

oder S  =  90 .01-

W i r  haben daher ij> =  z -f- Rclr.  -|-p Cos t — S ,  

und es ist z =  4 *° 47 ’ 5” - 9 °
Refr. 34 • 3o
p Cos t -J- 1 17 .98
S —  1 33.01

f  s s  4 i ° 47' 23,/' i  / 
gesuchte Polhöhe 48 12 3 4 - 85 .

io .  §. D  ie Polhöhö :kann auch auf eine sehr einfache' 
A r t  durch zw ey  Sterne gefunden w erden  , von welchen man 
jeden zu beyden Seiten des M eridians in g l e i c h e n ,  übri
gens unbekannten Zenithdistanzen beobachtet. Seyen t und t' 
die Uhrzeiten der vor- und nachmittägigen Beobachtung des 
ersten Sterns , dessen Poldistanz p i s t , und dieselben G r ö s
sen für den zweyten Stern r ,  r ' und pk Ist ferner T  die Zeit

2 l i



2 1 2

der U hr zw ischen zw ey  nächsten C ulm inationen der F ix 
sterne , so sind

180 180
s =  ( t ' —  t) und s' =  (V —  t) — -

di > Stundenwinkel der zw ey  beobachteten Sterne, und wenn 
z die ihnen gemeinschaftliche, unbekannte Ze, lithdistanz die
ser Sterne b ezeichn et,  so hat inan

Cos z =  Cos tji Cos p -f- Sin Sin p Cos s und
Cos z =  Cos Cos p' -f- Sin 11> Sin p' Cos s'.

D ie  Differenz dieser beyden Gleichungen gibt 

C o s  p '  —  C o s p  

"f g j n p  C o s  s —  p / C o s  s'

M a n  sieht, dass diese Bestim m ung der P olh öh e unab
hängig ist von der Ken n tniss  der Refraction un d  des Colli-  
m ationsfe lders, dass aber die Poldistanzen der Sterne ge
nau b ek an n t ,  und überdiess sehr von einander verschieden 
seyn müssen, damit geringe F ehler  in s oder p keinen nach

theiligen Einfluss auf  den gesuchten W e r t h  von i|> äussern.
11. §. N och muss hier der Breitenbest’ mm ung mittelst 

des Mittagsrohres erwähnt werden. V o ra u sg ese tzt , dass die 
Drehungsaxe dieses Instrumentes horizontal und dass die 
optische Axe des R ohres auf dieser Drehungsaxe senkrecht 
is t ,  stelle man das Instrum ent s o ,  dass die Drehungsaxe 
nahe in der E b en e  des M eridians l ie g e ,  und dass daher das 
F e r n r o h r  einen Vertikalkreis beschreibe, der nahe durch den 
O st-  und W estpun ct des Horizonts geht, also auch die Paral
lelkreise aller Sterne , die zwischen dem Ä quator und dem 
Zenithe c u lm in ire n , zw eym al durchschneide. (M . s. Astr. 
Nachr. V o l .  I I I .  und V I .)

Seyen T  und T '  die U hrzeiten der Durchgänge eines 
Sterns durch den senkrechten F ad e n  des Rohres und t , t ’ 
inre Correctionen zur S ternzeit,  alle diese Grössen in G r a 
d e n ,  M inuten  und Secunden ausgedrückt. Ist dann a und p 
die scheinbare Rectascension und Poldistanz des S tern s ,  so 
sind die beyden Stundenwinkel desselben (die östlichen ne

gativ genom m en) t =  T - { - z  —  a und l' =  T ' - | - r ' —  a. Dieses 
vorausgesetzt, hat man für die beyden B eobachtungen ge



meinschaftlicheCotangente des Azimuts den doppelten Aus
druck
C o s  t S i u  p  S i n  9  —  C o s  p  C o s  9  C o s  t '  S i n  p S i n  9  —  C o s  p  C o s  9  

S i n  ji  S i n  t  S i n  p  S i n  t '  ’

woraus sofort folgt
C o t g p  C o t g p

tg p (Cotg t — Cotg t') =   ^ ~ t, ,
C o t e  p  ( S i n  t '  —  S i n  t) 

oder tg p =  -----S ^ - t ) -----
t '+  t

C o t g  p  C o s  ■

2 i 5

— 1 oder aucht' —t
C o s ---------2

C o t g p C o s  | ( T '  +  t ' 4  T + t  —  2 a) 

t S ? =  C o s i ( T ;  p r ' _  T  —  t ) '  • ‘ ^

und diese Gleichung gibt die gesuchte Polhöhe.
Um zu sehen, welchen Einfluss die Fehler von a , p , 

t  und t '  auf die Bestimmung von 9 haben, differentiire man 
die Gleichung

t ' - j - 1
C o t g  p  C o s  ---------

2
tg 9 =   — ; so erhält man

C o s  ■---------
2

t ' +  t 
C o s   --------

C o s 2 9 ______ __
— d p ^ r -7 — ■ t' — tr  Siu2 p C o s ,---------------

2

t'-f-t
Sin

-d.(t '4 -t) Cos2 9 Cotgp —
t ' _  t

C o s --------
2

t '  +  t
C o t g  p  C o s  ---------

t '  —  t
- J - - j d . ( t '  —  t) C o s2 9 t/ t -tg-

C o s ---------
2

C o s 3 9  tg 9 t ' + t

= - d P s s ^ , ^ - i d - ^ g Gos> t|  ? t g - M
t ' ~ t

+  i  d.  (t ' — 0  C o s 29 t g 9 t g ~ —  •



E s  ist aber d . (t' -f- t) =  d ■/ -f- d r  —  2 d a , 

und d .( t '  —  t) =  d r ' — d r ;
t '  +  t

demnach ist der F acto r  von d a =  Sin 2 tg _ ,

S in  2 9
der von d p  = — ----- ,

r  S in  2 p 7

t' +  t  t ' —
der von d r  =  —  | S i n  2 9 (tg - j -  + t g — — J

S in  2 9 S in  t '  S in  2 9 S in  t'

4 t '  +  t  t '  — t “ C o s t '  +  C o s t ’
C o s  --------  C o s  ■

2 2

t' +  t t' _  t \
endlich der von d r' = —  ̂Sin  2 9 (tg — ; ~ —  tg — —

S in  2 9 S i n  t  

<7~T~ 2 C o s t '  +  C o s t "

N ji  amt man alles diess zusammen so ist

t ' + t  S in  2 9
d y = i d a S i n 2 ? t g — —  d p .

S in  2 9 S in  t '  S in  2 9 S in  t

a d 7 . t '  +  COS t  a ^ • CoS +  C o S t  ‘ ’

Setzt man voraus, dass das Instrum ent etwa bis auf eine 
M in u te  genau sich von Ost nach W e s t  b ew eg t,  so kann 

t' +  t
Cos — = 1  gesetzt w e r d e n ,  und dann gehen die beyden 

G leichungen (A ) und (3 ) in folgende einfachere über: 

tg y  =  C o t g p . S e c i  (T '-\ ~ r ' — T  —  r) und
S i n 2 ' °

dy> =  i ( d  r '—  d 7 ) S i n 2 ? t g i ( T ' + r '  —  T  —  r) —  d p .

Daraus fo lg t,  dass ein Feh ler  in dem Unterschiede der 
CorrecT'onen derU hrzeit  einen desto geringeren Einfluss h a t ,  
je kleiner T ' — T  .s t ,  d .h .  w en n  der Stern nahe bey dem 
Zenith cu lm in irt ,  für welchen F all  die Methode allein ange- 
w ep det w erden  soll. D a  fü r  Zenithalsierne <p =  go —  p i s t ,  
so ist auch S i n 2  9 =  S i n 2 p  und daher d y  =  — d p  oder 
der Fehler  der P o lh ö h e  w ird  genau eben so gross, als der
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Fehler der zu G ru n d e gelegten P o l ’.istanz des Sterns. Braucht 
man daher diese Methode n u r , um die Differenz zw eyer  
Breiten (etwa an den beyden E ndpuncten  einer geodätischen 
M essung) durch d e n s e l b e n  Stern zu finden, so erhält man 
f  ganz unabhängig von dem W e r t h e ,  den man der G rösse 
p beygelegt hat. M an  bemerkt von selbst, dass dieses V erfah 
ren auch dann noch ein richtiges Resultat g ib t ,  w en n  auch 
die optische A x e  a u f  der Drehungsaxe nicht genau senkrecht 
steht, w en n  die beyden E ndcylin der der A x e  ungleiche 
Durchmesser hab e n , oder wenn das F er n ro h r  oder die Axe 
einer kleinen Biegung ausgesetzt is t ,  nur muss dann an den 
folgenden T agen  die Beobachtung mit u m g e k e h r t e r  A x e  
w ied erh olt ,  und aus beyden Beobachtungen das M ittel der 
G rösse  y  genom men werden.

I. Beobachtet man zw ey  verschiedene Sterne, den einen 
östlich und den ändern westlich vom  M e rid ia n ,  so w ird  
inan in dem zweyten T h eile  der ersten der vorhergehenden 
Gleichungen p' statt p se tze n , w odurch  man erhält

C o t g  p  S i n  t '  —  C o t g  p '  S i n  t

 shTp^jfc)— oder

C o t g p  S i u  ( T '  +  t ; '— a')  —  C o t g  p ' S i n  ( T  +  t  —  a )

l g 9  =  ' , ^  '

W e n n  man also mit dem nahe senkrecht a u f  den M e ri
dian gestellten Mittagsrohre einen Stern auf der einen Seite 
des Meridians beobachtet hat, kann man sogleich einen zw ey
ten auf der ändern Seite durchgehen lassen. D ie  Sternzeit T  
und die Zenithdistanz z dieser Sterne , die man zur Stellung 
des Rohres braucht, findet man aus den Gleichungen 
C o s  ( T — a) =  C otg  f  C otg  p und Cos ( T '— a') =  C o t g y C o t g  p'

C o s p  C o s p '
Cos z =  tt.—  , C o s z ' = - r . -

L m  9 ’  3 in 9

I I .  W ir d  dieses Fernrohr  mit einem kleinen Höhenkreise 
zur E instellung der S tern e ,-u n d  sein Stativ mit einer um  ei
nen vertikalen Zapfen beweglichen , und etwa in Zehntel-  
Grade eingetheilten horizontalen P la tte ,  welche die beyden 
Stützen des Fernrohrs träg t,  versehen, so kann man damit 
nach § .8  zuerst die Zeit oder diu Correction der U h r  bestim

m e n , w o das F ern roh r  nahe in die Eben e des Meridians ge
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bracht wird. D reht man dann das F ern ro h r  im Horizont nahe 
u m  go», so w ird  man damit, nach dem in (I) gezeigten V erfah
ren, auch die P olhöhe b estim m en , w o  man, der grösseren Si
cherheit w e g e n ,  z w e y  Sternenpaare m it um gewendeter R o -  
tationsaxe des Fernrohrs beobachten kann. Ist  das F ernrohr 
stark genug-; etwa von 1 8 Zoll Focallänge, so w ird  man damit 

auch Vergleichungen des M ondes m it benachbarten Sternen 
im  M eridian und selbst Finsternisse beobachten, oder die geo
graphische L ä n g e  des Beobachtungsortes bestimmen können, 
daher ein solches kleines Mittagsfernrohr sich vorzüglich für 
astronomische Reisen eignet.
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V o r l e s u n g  III.

Bestimmung der Z e it und der Polhöhe zugleich.

i . § .  A .u f  Reisen oder a u f  der S e e ,  w o  man den Stand 
der XJhr oft nicht m it Genauigkeit  k e n n t ,  und a u c h ,  ihn zu 
b estim m en , nicht im m er Zeii und G elegenheit hat, wird  eine 
M ethode w ü n sch e n sw e rth , Zeit und Breite z u g l e i c h  zu 
bestimmen. D ie  Auflösung dieser Aufgabe ist s c h w e r , w en n  
sie zugleich die für die Schiffer nöthige E infachheit  und 
K ü rze  haben soll.

Ist P  der P o l  des Ä q u a 'ors  und Z  das Zenith , und ist 
ein bekannter Stern in A  und einige Zeit darauf ein anderer 
in B beobachtet w o r d e n ,  so soll man aus den beyden Zenith
distanzen Z A  =  z ,  Z B  =  z' und der gegebenen Zw ischenzeit  
der beyden Beobachtungen die A quatorhöhe P Z = i/ >  und 
den Stundenwinkel Z P A  =  tdes ersten Sterns zur Z e itd er  er
sten Beobachtung finden.

Ist a p die gegebene scheinbare Rectascension und P o l
distanz des ersten, und a p des zweyten S tern s ,  und T ,  1 
die gesuchte Sternzeit der beyden B eob ach tu n g en , 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 G r ö s s e ,  da a! —  a bekannt und auch T '  —  T ,  oder 
die Sternzeit der Zw ischenzeit  beyder Beobachtungen gege
ben ist. Sey also aiese bekannte G rösse

( a —  a ) - ( T '  —  T )  =  0, 
so ist t — 1' =  0 oder fl =  t —  0.

M an  kennt also in dem Dreyecke A P ß  z w e y  Seiten 
P  A = p , P B  =  p' mit dem eingeschlossencn W i n k e l  A P B  =  0, 
und kann daher daraus die dri*te Seite A  B und den W in k e l  

P A B  finden. In dem D reyecke Z A B  sind dann alle drey
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Seiten b ekan n t,  also wird auch der W in k e l  Z A B  und da
her auch Z A P — Z A B  —  P A B  gefunden. E ndlich  sind in
dem  D reyecke P  Z A  die beyden Seiten P  A = p  und Z A = z
und der eingeschlossene W in ke l  Z A P  b ek an n t ,  also kann 
auch daraus der W in k e l  A P Z  =  t und die Seite P Z  =nj> ge
funden werden.

A lle in  diese Auflösung dreyer sphärischer D reyecke ist 
für die A usübun g beschwerlich. W i r  wollen daher seh e n ,  
w ie  sich diese Betrachtungen durch die Analyse vereinfachen 

lassen. (Berl. Jahrb« i 8 i 2.)
E s  ist ,  w en n  z und z' die beyden beobachteten Zenilli-  

disianzen sind,
Cos z =  C o s p  C o s S i n  p Sin f  Cos t . . . (1)
C os  z —  C osp 'Cos-^-4-Sin  p'Sin^i Cos (t —  0) . (2)

A b er  es ist auch
(C os p C o s  i/i-f- Sin p Sin ^ C o s t ) 2 
+ (Sin p Cos —  Cos p Sin ij> Cos t)2 
=  C o s 21'j> “J- S in2-̂  C o s21 , 

und daher w ird  die G le ich u n g ( i )
(S n p Cos^> —  C o s p  Sin f  Cos t)2-f- Gin2 ij S in21 —  Sin2 z =  o.

S i n p  C o s  i), —  C o s  p S i n  tjj C o s  t 
Ist also Cos c =  ----------------------- , so ist

Sin t Sini|> =  Sin z Sin c ,  
und wenn man in der vorletzten G leichung den W erth  

C o s  z  —  C o s  p  C o s  t|<

S i n  p  C o s  t

für Sin aus ( i )  substituirt, oder a u c h ,  wenn man in der

selben G le  hung den W erth

C o s  % — S i n  p S i n  Jj C o s  t 

C o % p

für C os m substituirt, so erhält man
C os  y =■ Cos  p Cos z Sin p Sin z Cos c oder 
Cos tS in  ij> =  Sin p Cos z —  Cos p Sin z  Cos c.

D ie  G le ichun g (2) gibt ferner 
C o s  z' =  Cos p' Cos -f- Cos 8 Sin p’ Sin  ̂Cos t 

-j- Sin 0 Sin p' Sin f  Sin t 
u n d ,  wenn man n dieser G leichung die vorhergehenden 

W e r th e  von C o s f ,  C o s  t Sin^> und Sin t Sin f  substituirt, und



S i n  ß S i n p '

*8 a  =  S i n p  C o s p ' — C o s  p  S i a  p ' C o s  g '  ’  "

setzt,  so erhält man

C o s  z ' —  C o s z  Cos p Cos p' —  Cos z CosP S in p  S in p '
=  Sin z Sin 0 Sin p' (C o s  c C o tg  a -J- Sin c).

Setzt man daher a —  c = b ,  so ist

S i n  a ( C o s  z ' — C o s  z  C o s p  C o s p ' . — C o s  z C o s  0 S i n  p S i n  p ' .
C o s b =   — c . „ c\ 7--------------------- “ ' ( 4)

S i n z S i n 0S m p '

H at man aber so die W e rth e  von a und b ge fu n d e n ,  so 
kennt man auch c = a  —  b ,  und sonach t durch die G le i 
chung i

S i n  z  S i n  c  

^   ̂ S i n  p  C o s  z  —  C o s  p  S i n  z  C o s  c  

woraus T = «  +  t oder d:e Sternzeit der ersten B eobachtung 
fo lg t ,  di e ,  mit der U hrzeit  dieser Beobachtung verg lichen, 
den gesuchten Stand der U h r  gibt. D ie  Aquatorhöhe iji end
lich findet man durch die G leichung 

S i n  t
C o t g ^ r = ” w  ̂ ( C o s p  Cos z-\-  S in p  S in z  Cos c) .  . .(6 )

D ie  Gleichungen (3) bis (6) enthalten die A uflösung un 
serer Aufgabe. M a n  kann sie durch E in führung dreyer Hülfs- 
inittel A ,  B ,  C  etwas bequemer machen.

E s s e y t g A = - ^ ,

C o s  A t g 0  

tg a i = —  C o s ( A  +  p )  ’

S i n  A  C o s  z '
tg c
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Cos b==

C o s  z  C o s  p '  S i n  ( A  -f -  p )  ’ 

C o s  a C o t g  z  S i n  (45° —  C ) . \ f  2.

C o s  C  C o t g  (A + p )  

C o t g  z

C o t g B = Cos(\ . _ b) ,
so hat m an

S i n  B  t g  (a —  b )

ö ‘ “  S i n ( p  —  B )  ’

C otg  f  =  C o s  t . Cotang (p —  B).

E x. 1809 den 17. M a y  wurde in Göttingen beobachtet-
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Uhrzeit Zenithdistanz
a B o o t ir  16* 8 ' 2 5 " 5 g° 55' o "  im  W esten  v o m  Meridian
a A qu ila e  16 3  ̂ 49 56 25 o  im  Osten v o m  Meridian

39”55'o" 56° 25'««"
C o l l fr ,+  32.5  + 32.5

R e f r . +  4 8 . 8  + 1  2-7.5

z = 59°56 2j ".3  z ' = 56°27 o".o

F ü r  die scheinbaren Orte beyder Sterne hat man

a —  2 n °  44' 54<'- 88  p  =  6 p °4 g '  3". 98
<1 =  295  22 1 7 . 5 0  p ' = 8 i  5j  2 4 . 5 5

T '  —  T  =  oh 29 ' 24" =  70 2 1' o ”
6 =  76° 1 6 '2 2 " .  62.

V  'ir haben daher
A  =  3 i°  49  14'. i 3 
a =  86 4 °  5i . 11 

b =  56 2 48  • 29 
B =  35 46  1 3 .2 7  
t = 3 i 43 42.45 

T = t + a =  161 i 3' 54 • 4g 
Uhrzeit 16 8  25

Corr. der U h r x =  +  5' 2g ".49 
und eben so T '  =  a' —  a —  g +  T  =  l ö 1* 43' 18". 4g

16 37 49 

x=r- +  5 ' 29". 49
und endlich ^ =  38° 27' 54".47

2. §. D ie  num erische E n tw ick lu ng  der vorhergehenden 
A usdrücke  w ird  ab er ,  besonders für den ungeübten Schiffer, 
w e n n  er s ie ,  w ie  es erfordert w i r d ,  oft vornehm en so l l ,  
n och  im m er  beschw erlich  seyn.

Sehen w ir d a h er ,  ob  man nicht durch eine i n d i r e c t e  
A u flösu n g  des P rob lem s unserem Z w eck e  näher kom m en  
könne.

Behält man die vorige Bezeichnung bey, und setzt die schon  
beynahe bekannte Ä quatorhöh e  gleich x ,  so findet m an  die 
beyden  Stundenwinkel t und t' aus



Cos f t = ' /

p +  x + x  p +  x  — Z 
b i n  -------------- —  b i n ------------------

221

S i n  p  S i n  x

, c - „  P ' + 3 

C o s | t ’ =  \ / -

L-,.  P ' + X + Z '  p '  +  X -
S i n -------------------  S i n  ------------

S i n p ' S i u x  '

War x gut gewählt, so ist

T  =  a - f - t  =  a - J - t ' - | - 0 und 

T —  a t ■— ■ a —}— t —  0 ,

w o ,  wie zuvor, 0 =  (a '—  a) —  (T ' —  T )  eine bekannte Grös

se ist.

Ist aber x fehlerhaft, so werden auch diese beyden fiir 

T  und T '  gegebenen Ausdrücke nicht gleich seyn. M an su

che dann, nur in M inuten, die Azimute oa, ca' aus den 

Gleichungen
S i n  p  S i n  t _ S i n  p 'S i n  t'

Sin ca = — —------- , Sin 00' =  '— —— -— und
S i n z  S i n z '

C o t g  u  C o t g  a '

S i n  x  S i n x

Ist dann d x  der gesuchte Fehler m dem oben angenom

menen Werthe. von x ,  so ist
d t  =  A d x  und d t '= = A 'd x  

und daher die verbesserten Werthe von T  und T '

T  =  a - f - t - f - A d x = a  +  t' +  0 - { - A 'd x  und
T 1 —  a‘ “J- t —fr, n. d X & -j-1  —  0 -j- A  d X ,

und aus beyden folgt
t' — 1 +  0 

A — A '  ’

also auch die wahre Aquatorhöhe >̂ =  x -( -d x .

Ex. Für das vorhergehende Beyspiel hat inan, wenn 

man x =  3 ü °2Ö’ 10" setzt,

t = 3 i 044 ' 3"34  und t' =  —  44° 3 s '57".02 ; 
aber ca =  5 o° i 5 '. g c a ':= —  5 6 ° 23 ’. 09

A =  1.3362 A' =  — 1.0686

also d x  =  - 2- ^ j  =  -  i 5 ". 6g3 , 

wahre Äquatorhöhe f  = x  +  d x =  38 ° 27' 54". 3 1 wie zuvor.
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W eiter  ist
T 1 2 4 3 ° 28' 3 7". 25  _= 16'-13' 54"- 48 

Uhrzeit 16 8 2 5 . o

Corr. der Uhr gegen Sternzeit +  6 29.48

oder T ' =  25o °4 g '3 7 " .2 5 =  i 6 h 43 ' 18".48 

Uhrzeit 16 37 4 g- o 

Corr. der Uhr -f- 5  29.48 wie zuvor.

Hätte man anfangs die hypothetische Äquatorhöhe 

x =  38 ° 18' o" also gegen 10 Minuten zu klein angenommen, so 

hätte man gefunden

t =  3 i° 3 o '2 o" t =  —  44 ° z 2 ' o “

00 =  49 4 9 1 8  00' =  —  5 6  6  23
A  =  j . 36245  A' =  —  1 .08395

t' —  t-t-e 1442-62 
d x =  A - Ä ” ' =  =  589 ; ' 7 = ° ° 9 ’4 9 " - 7 t

also wahre Äquatorhöhe ij> =  x -J-d x =  3 8 ° 2 7 '4g". 7 nur mehr 

5 " zu klein.

T  =  a - f - t - t - A  d x =  243J 28'38”. 3 —  16'' i S ’ 54  ’- 5
Uhrzeit 16 8 25 . o

Corr. der Uhr -{- 5 2g . 5 wie zuvor.

Sollte aber, hey einem anfangs zu fehlerhaft angenom

menen Werthe zon x ,  der gefundene Werth von ij> 1 on je

nem x zu verschieden seyn, so würde man die Picchnung

mit diesem neuen verbesserten Werthe von x wiederholen.

3 . §. Setzt man die Poldistanzen p und p' einander 

gleich , oder beobachtet man denselben Stern zweymal, 

so hat man, wenn man die beyden Gleichungen 

Cos z =  Cos p Cos ij> -j- Sin p Sin if> Cos t 

Cos z' =  Cos p Cos -f- Sin p Sin f  Cos t' 

subtrahirt, folgenden Ausdruck
S i f f i  (iz' 2.) S i u   ̂ ( z ' —  z)

S i n | ( t ' + t ) S i n x (t' — t) e . - ^ -  1 . . . (I)

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’ -{-»), nämlich die halbe 

Zwischenzeit der Beobachtungen, bekannt, also wird man 

auch i n  b e y d e n  F ä l l e n  aus der Gleichung (I) die Grösse 

t sowohl als t' finden, w e n n  b e k a n n t  ist.



225

Hat man aber für ij> nur einen genäherten W erth  ange
n om m en  , so werden auch die W e r th e  von t und t' nicht der 
W a h rh eit  gemäss seyn; allein die erste der beyden vorher
gehenden Gleichungen gibt

t
Cos (p — 1 } > )  =  Cos z 2 Sin p Sin ij> S in2 - ,

und daraus fo lgt,  d a ss,  w en n  die erste Zeniihdistanz z nahe 
an dem M eridian genom m en w u r d e ,  also t nur klein ist,  
der F eh ler  von i j> das letzte G lied  dieser G leichung nur un 

merklich ändern w ird , und dass man daher, des oben erw äh n 
ten unrichtigen W erthes  v o m j >  und t ungeachtet, doch die w a h 
r e  Aquatorhöhe t/)' nahe genug aus der G leichun g finden wird

t
Cos (p —  i / i ' )  =  Cos z-J-2  Sin p Gin $ Sin2 -  

oder auch aus
t'

Cos (p —  ij > ' )  =  C o s z '  +  2 Sin p Sin-Ji Si.n2-

wenn die zweyte Zen'thdisianz z' nahe an dem  M eridian  ge
nom m en  worden ist. R e n n t  man aber so den wahren W e r th  
von t/>', s o  wird m an ihn statt ij> in der G leich u n g (I) substi- 
tu ir e n ,  und dadurch auch die Z e itb estim m u n g , oder die 
W e rth e  von t und t' verbessern.

Ex. Uhrzeit Z. D .  Mittelp. der Sonne

oh5 ' i 2" z =  270 3 8 ' 10". 2

5  21 5 o z' =  48 36  4 °  • 5

Beyde Beobachtungen w urden au f  der W estseite  des 
Meridians und die erste nahe an demselben gemacht. D ie  
scheinbare Poldistanz ist p =  69" 24' 321' und die angenom m e
ne Aquatorhöhe i j> =  4 i ° 8 o -

E s  ist also — ~—  =  i h 38' 9" =  24° 32’ i 5"

Sin i  ( z '+ z )  Sin i  ( z '— z)

lo8 S m p O in l( t ' - t )  "™ =  g .  4609838 

log Sin ^ =  9.8241037

logS in  — -— =  g . 65688 oi
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t ' + t
also —  — =  25 ° 4o' 58”. 7 

t' —  t
es war -----  =  24 3? i5 . o

also t =  i  8 43  • 7 

Damit gibt die Gleichung (II) 
t

2 Sin p Sin ij> Sin2 “ =  o .0001248 

Gosz =  o . 835g i i o

Cos (p —  t/j') =  o . 886o358
• P — i ’' —  14” > 6

p =  6g 24 32 . o
verbesserte Aquatorhöhe^'=  4 1 47 1 1  • 4

G e h t  man m it  diesem W erth e  von ij>' w ieder  zur G le i

chung (I) z u rü c k ,  so :st 
w ie  z u v o r ,  g . 46og838 
log  Sin =  9 .823 7210  

t' +  t 
Sin — -—  =  9 .6372628 

t' +  t
— r—  =  25° 42' 26”. 1

t ' — t 
 =  24 32 i 5 . o

also auch t =  i°  10'11''. i  t' =  5 o° 14' 4 1”- 1

o 41 40”. 74 3  20'5 8”. 74
Uhrzei o 5  12 Uhrzeit 3 2 i  3 o

Corr. der Uhr —  5 i . 26 —  3 i  . 26

Sollte der neue Werth der Aquatorhöhe von dem frü

her angenommenen f  zu sehr verschieden seyn, so vvi. d 

man die Rechnung mit dem verbesserten Werthe von ij)’ wie

derholen. Die zwey vorhergehenden Zenididistanzen wurden 

unter der Voraussetzung von

iji =  4 »° 4 7 '2o ” und t =  i°  10' i o " ,  
t' =  5o° i 4' 4o''  und p =  69°24' 32 ” 

nach der F o r m e l  berechnet
Cos t}> Cos (p —  x) 

t g x =  C o s t . t g f , Cosz = --------— ---------- ,
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so dass also die oben gefundene Äquatorhöhe 

i '  =  4 i 047' 17''-4
um  2". 6  zu klein ist.

Dieses zuerst von D o u w e s  vorgeschlagene Verfahren 
ist das einfachste, welches man bisher für den Gebrauch zur 
See gefunden hat. W e n n  man aber bey der S o n n e ,  die sich 
vorzüglich zu Breitenbestimmungen zur See eignet, bey  weit 
entfernten Beobachtungen (d ie ,  w ie  die G le ichun g (I) ze igt,  
gewählt werden müssen) die Poldistanzen in beyden B e o b 
achtungen g l e i c h  setzt, so kann dadurch die gesuchte Ä q u a 
torhöhe ij> oft beträchtlich fehlerhaft werden. E s  scheint da
her das Seite 2o2 gegebene V e r fa h r e n , aus zw ey  oder drey in 
der Nähe des M eridians genommenen Z enithdisfanzen , unab
hängig beynahe von allen ändern V orken n tn issen , die Breite 
zu bestim m en, für Seefahrer vorzüglich empfehlungswerth 
zu seyn. W i e  man ab e r,  wenn die Breite bekannt i s t ,  die 
Zeit selbst durch eine einzelne Zenithdistanz in der N ähe 
des ersten Vertikalkreises finden k a n n , ist aus dem V o rh er
gehenden Seite 170 bekannt.

Übrigens würde es nicht schw er se}n ,  auch a u f  die 
erwähnte Änderung der Poldistanz der Sonne Rücksicht zu 
nehmen.

M ultiplicirt  man nämlich von den beyden anfänglichen 
G leichungen des § . 3 , nachdem  man in der zweyten p ' statt 
p gesetzt h at,  die erste durch Sin p ' und die zweyte durch 
Sin p, so gibt ihre Differenz

Cos z Sin p' —  Cos z' S in p  == C o s  ij) S in  (p' —  p)
+  Sin p Sin p' Sin f  (Cos t —  C o s  tl).

Setzt man in dem ersten G lied e  dieser G leichung 
C u s z  S in  p' =  Cos z Sin (p -f- p' —  p) —  Cos z Sin p Cos (p'— p) 

- f -C o s  z C o s p  Sin (p' —  p ,  und Cos (p' —  p) =  1 ,  

so hat man
%' -4-* %<---- 2,

S i u  Sm  --------
t'-J-t t' —  t 2 2

Sin --------  Sin    —  ■ Sin p ' S i u  4»

Siu  (p' —  p) [C o s p  Cos.* —  Cos 41]

2  Sin p Sin p ' Sin 4 

welche G leichun g man statt der vorhergehenden (I)  brau

chen wird.



4 - §. W i r  w ollen  nun noch sehen, w ie man aus drey 
beobachteten g l e i c h e n  Zenithdistanzen dreycr verschiede
ner Sterne die beyden Grössen ij> und t finden kann.

Sind a a a" die-'schcinbaren Rectascensionen , u n d j j p ' p "  

die Poldistanzen dieser S tern e , und 6 6' 0" die Uhrzeiten der 
B eobach tu n g en , so hat m a n ,  w en n  k die Correction  (Acce- 
leration) der U h r  gegen Sternzeit ist, für die Stundenwinkel 
der Sterne die Ausdrücke

6—  k —  a ,  6' —  k —  a ' ,  0 " —  k —  a'', 
also auch , w en n  man der K ü r z e  wegen

6 —  a =  r ,  e' —  c t ' = z ' ,  und 6 "— a " = r "  se tz t ,
C o s z  =  C o s p  Cosi|>-}-Sinp Sini|>Cos(r—  k ) ,
Cos z =  Cos p' Cos ij> -}- Sin p' Sin iji Cos (r' —  k ) ,
Cos z =  C o s p "  Cos-i  ̂+  Sin p"Sin  C o s  (r" —  k).

D ie  Differenz der beyden ersten dieser Gleichungen gibt
T ' — V  p + l i  / ' y ' + T

C otg  j> =  Cos C otg  — —  C os  ~ k )

t ‘  T  p  p '  / ' T ' + T

+  Sin — -  C o tg  — Si n — —  k).

Ist  daher
y ' —  y  p  —  p '

A S i n B  =  Sin — -—  C o tg— -— - ,

y ' — t  p - t - p '  y ' - t - y
A C o s B  =  C o s  C o t g  , u n d C =  — B ,2 2 2 ’

so ist d ’ 2 letzte G leichun g
Cotgi|>— A  C o s  (C  — k ) ............(I).

A u f  dieselbe A rt  erhält man
y " — y  p  —  p "

A ' S i n B ' = S i n — C o t g — - -,

y "  —  y  p  +  p "

A 'C o s B '  =  C o s  — -— C o t g ------- ,% 2
y "  y
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C o tg  ij) =  A '  Cos (C ' —  k ) ................(II).
B eyde W e r th e  von Cotg f  geben 
o = A C o s ( C  —  k ) — A ' C o s ( C '  —  k ) ,  oder 
o =  f ( A ' —  A )  —  (A ' +  A ) ] C o s ( C  —  k)

+  [ ( A ' —  A )  +  ( A ' ^ A ) ]  Cos (C ' —  k) , oder 
o =  (A ' —  A )  [C os~ (C —  k )- | -C o s  (C ' —  k)[|

—  (A ' f f-A )  [ C o s  (C  —  k) —  Cos ( G  —  k ) ] ,
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od er  endlich

C ' —  6  ./ C  +  C'
o =  ( A ' — A) Cos — k) Cos

( C I Pt Pt  ' p

— — -  — k) Sin — — .

Sefzt man also
A
—  =  t g x ,  und

t g ( 45°— x) C o t g — — - = t g y ,
2

A ' — A
so ist - — t g (45° —  x ) ,  und dahdrA ' - f -  A "

k = i ( C '  +  ( | - y ................(H I).

D ie  G leich u n g (I) oder (II)  gibt die Ä q u a to rh ö h e ,  
und ( II I )  die gesuchte Correction der Uhr.

Berechnet man dann m it diesen W erth e n  von und k 
aüs einer der drey ersten G leichungen die wahre H ö he Z 
so gibt dieser W e r th  von Z mit der beobachteten Zeniih- 
distanz verglichen den Collimationsfehler oder den T h e i-  
lungsfehler des Instrum entes, oder die wahre R efract ion, als 
die dritte der zu suchenden unbekannten Grössen. B ey  der 
A u sw a h l  der Sterne hat man vorzüglich d a r a u fz u  seh en , 
dass die A zim ute  derselben so verschieden als m öglich sind. 
(M . s. M o n . Corr. 1808 O ctober und 1809 Jan.)

E x. 1808 den 27. August wurde in Göttingdn unter der 
gemeinschaftlichen Zenithdistanz 57° 2o' 32 .”5 beobachtet

a Androm edae zur U hrzeit  2 1 1' 33' 26"
a Urs. mii . 2 i  47 3o
a L yrae  22 5  21

D  ie scheinbaren Positionen dieser Sterne sind

Rectascension Poldistanz

a Andromedae 23'1 58 ' 33.''33  6 j*? 5y  45  "2

n Urs. min. o 55  4 -70  1 42 5 4 .3
a Lyrae 18 3 o 28.96 5 i  22 5 3 -4

also, ist
7 = 2 x ’' 34 ' 52 ,* ' 6 7 5231’ 40' 1 0 . 'o 
r' =  20 52 25 . 3o =  3 i 5 6 rg -ö

3 34 ö 2 . o 4 —  53 43 o . ö
5 *
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log A  =  0 .207202g log A ' = 0.8806657

Be=: 354 ° 19' 22.“04 B ' =  266° 3 o' 55 ."07

G = — 35  5*4 87-27 C 'e = — 77 47 4g.75

x =  11 53  41 .2 8  y = —  5 g 35  14*71

k = +  2° 4 4 ’ i*"2o =  oh 10' 5 6 ."o8
(Acceleration der Uhr)

C  — k = — 3 8 ° 3 8 ' 3 8 ."4 7 
C ' —  k = —  80 3 i  5 o . g 5 , also 

■# =  3 8 ° 28' 8. "4g.
M it diesen Werthen von # und k findet man aus den 

drey ersten Gleichungen

Refraction 

wahre Zenithdistanz 

beobachtete ZenithJistanz 

bekannter Collimationsfehler 

wahre beobachtete Zenithdistanz 

also Theilungsfehler

z 37" 22' 38.''7
42 7

37 21 5 6 .o 

37 20 3 2 .5  
1 45.0

37 22 1 7 . 5

2l .5



V o r l e s u n g  IV.
t

Bestimmung der geographischen Liange.

i. §. W e n n  man die Ortszeit (wahre, mittlere oder 

Sternzeit) kennt, welche zwey Orte der Oberfläche der Erde  

in d e m s e l b e n  A u g e n b l i c k e  zählen , so ist die Differenz 

dieser Ortszeiten auch sofort die Differenz der geographi

schen Längen dieser Orte. Beobachtet man also an beyden 

Orten eine solche Erscheinung, die für beyde in demselben 

Augenblicke Statt hat, z. B. Mondesfinsternisse, E in - 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 Längendifferenz 

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 gewähren nicht die 

gewünschte Übereinstimmung, selbst wenn man nur die bey

den dem Jupiter nächsten, 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 gänzlich ausschliesst u. s. w.

Sehr genau sind die Pulversignale (die durch die plötz

liche Entzündung von vier bis sechs Loth gemeines Schiess

pulver gegeben werden), aber sie sind ihrer Natur nach nur 

auf geringe Distanzen (von fünf bis zehn deutsche Meilen) , 

beschränkt. Da die Geschwindigkeit des Lichtes für solche 

Distanzen als unendlich angesehen werden kann, so wird



man diese Erscheinungen für alle O rte, wo sie sichtbar sind, 

als tautochron betrachten. Durch Verbindung mehrerer sol

cher Signale lässt sich diese Art der Längenbes immung sehr 

weit fortfdhren. Dass eine genaue Zeitbestimmung an den 

beyden Endpuncten dieser Signalkette erfordert wird, ist 

für sich klar. Man theile eine gerade Linie A G  in den 

Puncten B , C  , D , E , F  in sechs T h eile , wo A  und G  die

beyden Endpuncte der Ivette, und B ,  D ,  F  drey Berge be

zeichnen, auf welchen man die Signale geben soll, und wo  

dir Z w ’’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. Drücken die Grössen A B ,  B C ,  

C D . . .  zugleich die noch unbekannten Längendifferenzen 

a , b , c . . .  der Orte A  und B ,  B und 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 =  0' seines Ortes. Eben so wird das zvveyte 

Signal in D  von dem Orte C  um t ' — c = 0 "

E  um t' —1— d =  6'" 

und das dritte Signal in F  von dem Orte E  um t” —  e =  0,T

G  um t " +  f  =  0’
gesehen.

E s  Ist aber die gesuchte Längendifferenz der beyden 

äussersten Puncte

L  =  A  B : =  (a —j— b) -f— (c —j— d) -j- (e —j— f) , 

das heisst, wenn man die vorhergehenden Werthe von 

a ,  b ,  c. . . substituirt,

L  =  (0' —  6) +  (0'" —  6" )  +  (0’  —  0” ) , 
oder endlich

L  =  0T —  (0” —  0"') —  (0" —  9') _  0 , 

und dieser Ausdruck zeigt, dass man an den inneren Beob

achtungsstationen C  und E  nur den G a n g ,  aber nicht den 

S t a n d  der Uhr zu kennen braucht, dass aber an den bey

den Endpuncten A  und G  der Signalkette eine genaue Zeit

bestimmung unerlässlich ist. Den blossen G a n g  der Uhr 

während den Signalen aber kann man für 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 

Ä  und G  gegeben werden, so dass also in den Zwischen

stationen G und E  nur überhaupt ein gleichförmiger Gang  

der Uhr vorausgesetzt wird. Beyspiele dieser Längenbestim

mungen findet man in den ersten Bänden der Annalen der 

Wiener Sternwarte.

2. §. 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 Z a c h  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 täglich o ." i7 i 5  gegen mittlere Zeit zurückblieb. 

Den 27. Junius kam er mit derselben auf der Sternwarte 

Seeberg an, und fand daselbst aus correspondirenden Höhen 

die Uhrzeit des Chronometers am 27 Junius im wahren 

Mittage Seebergs T  =  2311 i g f 3 ."40.
Allein die mittlere Zeit im wahren Mittage Londons  

für den 27. Junius ist (aus den Tafeln oder den Epheme-  

riden) gleich ol 2' 54 f' 3
Es war aber x =  —  2 . 1

In 2g Tagen Verspätung der Uhr (o. 1715) 2 g =  —  4*97

also am 27. Junius Uhrzeit des Chronometers 

im wahren Mittage Londons T ' =  o 2 27.23
woraus sofort die Längendifferenz zwischen London und 

Seeberg folgt
T '  —  T  =  o1, 43 ' 2 3 ."8 3 .

3. §. Da die Rectascension des Mondes sich so schnell 

ändert (bis i 5° in einem Tage) , so werden diese Rectas- 

censionen zur Zeit seiner Culminadon in zwey verschiedenen 

Meridianen selbst verschieden seyn , und ein Mittel geben, 

die Längendifferenz der Beobachtungsorte zu bestimmen.

Sey t der durch Beobachtung der Culminationen ge

fundene Unterschied der wahren Rectascension des Mondran

des, und eines nahen Fixsternes (positiv genommen , wenn d'e
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Rectascension des Mondes grösser ist, als die des Sternes) 

an dem westlichen Beobachtungsorte, und r  dasselbe für den 

östlichen O r t ,  beyde in Zeitsecunden ausgedrückt. Diese 

Grössen t und r  drücken also den Rectascensionsunterschied 

des Mondes und des Sternes, und zwar z u r  Z e i t  d e r  

C u l m i n a t i o n  de s  M o n d e s  an den beyden Orten aus. 

Man muss aber diese Rectascensionsunterschiede nicht für 

die Zeit der Culmination des Mondes, sondern für die Zeit 

der Culmination des Sternes nehmen Da nämlich die Rect

ascension des Fixsternes während der Zwischenzeit sich 

nicht ändert, so culminirt der Fixstern an der.i westlichen 

Orte um eben so viel (m Sternzeit) später, als'an dem öst

lichen , wie viel die Längendifferenz beyder Orte beträgt, 
und daher wird die Rectascension des Mondes zur Zeit der 

Culmina on des Fixsternes an dem westlichen Orte grösser 

seyn, als zur Zeit seiner Culmination an dem östlichen, um 

eine Grösse, die der Längenrhtferenz beyder Orte propor

tional ist.

Sey also b in Bogensecunden die Änderung der Rect

ascension des Mondes in einer Stunde Sternzeit, so ist für 

den Augenblick der Culmination des Sternes jene Rect-  

ascensionsdifferenz in Zeitsecunden 
b t

t —  ~ —~—  für den einen O r t , und
i 5 . b o ’ 

b t
t —  —  für den anderen,

l ö . b o “

also ist. auch beyder Unterschied , d. h. die wahre Änderung 

der Rectascension des Mondes während der Zeit zwischen 

beyden Culminationen des Sternes
b (t  — t)

t —  r —  — r ; -  oder,
i 5 . 6 o 2

wenn t —  r =  a ist, in Bogensecunden
ab "\

^ = i 5 ( a —  i5 6o, J ’

Rennt man aber z/, so ist die gesuchte Längendiflerenz

x in Zeitsecunden b : 5 6 o o " * = z / :x ,  oder
56ö o  A

x =  — — , oder endlich 

x =  i 5 (5 G o o )- a.



255

Nimmt man auf die Verschiedenheit der scheinbaren 

Mondeshalbmesser in beyden Beobachtungen Rücksicht, so 

sey r und p der wahre Halbmesser und die wahre Poldistanz 

des Mondes an dem ersten oder westlichen , und p x  an dem 

östlichen Orte, so hat man

a = 1 ~  T +  ir  Csi» p —   ^  ’
das untere Zeichen, wenn der westliche, das obere, wenn 

der östliche Mondesrand beobachtet wurde.

Ist ferner überhaupt b in Bogensecunden die Änderung  

der Rectascension des Mondes in einer Stunde einer ge

wissen Zeit, und m das Verhältniss der Stunde dieser Zeit 

zur Stunde der Sternzeit, so ist
a m

x = i 5 (36oo) — — a ............(II).

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 (I) und 

(II) geben den gesuchten Längenunterschied der beyden 

Beobachtungsorte.

Ex. Man beobachtete die Sternzeiten der Culmination 

des Mondes

in Gotha i 3l 47’ 32 ."45  in Manheim l ä 1* 47' 53 ."o
a Virginis i 3 14 17.87 i 3 14 1 7 . 2

33  1 4 -58 33  3 5 .8
also t —  r =  a =  2i."22.

Die Änderung der Rectascension des Mondes in einer 

Stunde Sternzeit ist o° 54 ' 44-"9g8, also b = 2 o 8 4 ."9 9 8  und 
m =  1 ,  und daher gibt die Gleichung (II)

i 5 (36oo) (21 . 22) 
x — - - - ; v q —  2 i . 2 2  =  528,"56  =  o1' 8' 48. "5 6 .2 o«4 . g g 8

4 - §. Da besonders zur See die Gelegenheit, die geogra

phische Länge 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 nämlich 

diese Distanzen des Mondes von der Sonne, von den gröss-



ten 1  ixsternen oder von den hellesten Planeten von drey 

zu drey Stunden jedes T ages, z. B. für den Pariser Meridian 

so berechnet, wie sie aus dem Mittelpuncte der Erde gese

hen , erscheinen würden. Hat man daher auf irgend einem 

Puncte der Oberfläche 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, für welche der Rechnung gemäss d i e- 

s e l b e  geocentrische Distanz Statt hat, welche Zeit mit der 

Ortszeit der Beobachtung verglichen, sofort die gesuchte 

Länge des Beobachtungsortes gibt.

I. U m  die Höhenparallaxe sowohl, als die Refraction 

beyder Gestirne zu finden, muss man ihre Höhen kennen. 

W ir  wollen also annehmen, dass man kurz vor und nach 

der gemessenen Distanz D  auch die Höhen beyder Ges rne 

beobachtet habe, woraus man denn, da man die Höhen

änderung derselben für die gegebene Zwischenzeit der Beob

achtungen kennt, durch eine einfache Proportion auch die

jenigen Höhen derselben ableiten kann, welche für die 

Beobachtungszeit der Distanz D  selbst gehören. Sey also für 

diese letzte Zeit b die beobachtete Höhe des oberen Randes 

der Sonne, und B die des oberen Randes des Mondes, wo 

wir hier und im folgenden die kleinen Zeichen b p . .  für 

das Gestirn, und die grossen B ,  P .  . für den Mond beybe- 

halten wollen. Für 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 für die scheinbare Höhe des Mittel-  

punctes (Seite 90)

der Sonne h ' =  b —- r —  r p Sin b.Sin 1" ,

des Mondes IT = B  — R  —  R P  Sin B.Sin 1 " ,  

und wenn man für diese Höhen h' und IT die Refraction 

sucht, so erhält man die w a h r e  H ö h e  des Mittelpunctes

der Sonne h =  h' —  R e f r - 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 Höhen 

des oberen oder unteren Randes der beyden Gestirne beob

achtet, misst man auch, nicht die Distanz ihrer Mittel-  

puncte, sondern die ihrer Ränder. Hat man daher die 

Distanz D ihrer nächsten oder inneren Ränder beobachtet, 

so ist die beobachtete Distanz /]' ihrer Mittelpuncte

zi' =  D -f-r  (1 - f-p  Sinh Sin 1") - f - R ( i  - | - P  Sin H Sin 1") , 

in welchem Ausdrucke r oder R  negativ w ird , wenn man 

den äusseren Rand der Sonne oder des Mondes beobach

tet hat.

II. Rennt man so die Grössen h h ' , E H 1 und z f ,  so 

kann man daraus die geocentrische Distanz /I auf folgende 

Art finden.
/

Ist oo die Differenz des Azimuts beyder Gestirne,  

so ist

Cosz/ = S i n H  Sinh - | - C o s H  Cosh Cosco, und 

Cos z ? '= S in  H' Sin h' +  Cos H' Cos h' Cos oo.

Setzt man der Kürze wegen 

C o s  H  C o s  h

235

M :
C o s  H '  C o s  h '  ’

H ' + ( h ' + A ' )  H '  +  ( h ' —  A ' )  
] V =  Cos --------------------- Cos

2 2

„  A -  +  ( H ' - h ' )  _  A ' - ( H ' - h ' )
i  —  Sin ------------------  S i n -----------------------,

2 2

so gibt die zweyte der beyden vorhergehenden Gleichungen 

sofort

a \ /  ?  ■, n  a \ /  ®
Sin —  =  y  Cos H; 5 ^  und os — =  y  Cos h< Cosh' ’ 

Die erste derselben aber gibt 

Cos / lz =  Cos (H —  h) —  2 Cos H Cos h Sin1— , oder

C o s /1 =  2 C o sH  Cosh Cos1— — C o s (H -J -h ) ,  oder endlich

C o s ^  =  Cos (II — h) Cos1 C o s C H + ^ S i n 1— •

Substituirt man in den drey letzten Gleichungen die
o> u

vorhergehenden Werthe von Sin “  und C o s — - ,  so erhält v 2 2



man verschiedene Ausdrücke für den gesuchten W e r th  von  J .  
So gibt der z w e ite  W e r th

C os z / = 2 M N  —  C os (H  +  h ) , o der  auch 
A H +  h

Sin2 —  =  C o s2 ---------—  M S ,  und
2 2

A  H +  h
C o s2 —  r = S i n 2 — " +  M N .

2 2

Setzt m an also der grösseren K ürze  wegen
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H  +  h ,  /  A  H + h
- ■ y r "S in A  =  S e c   M N ,  so is tS in  —  =  C o s  CosAJ

2 v  2 2 /
oder  >1.

H  +  h /  a  H +  h
V  I ™  ■t g B = C o s e c — ~— y  M N ,  so ist Cos — =  Sin ” Sec B  ]

Sucht man eben so aus dem  ersten der drey vorher
gehenden Ausdrücke von  C os  z/ die W e r lh e  von

A  A
Sin2 —  und C o s 2 — ,

2 2

so findet man auf gleiche A rt
H  — h ,  /  A  H  — h s

Sin C =  S ec -------- ’V /  M  P  und Cos — =  C o s ---------- C o s C )2 V  2 2 I
o d e r  -  >11 .

H  — h ,  /  A  H  — h (
t g D = C o s e c -  — y  M P  und Sin — =  S i n  S e c D2 '  2 2 /

Ex. In  Seeberg w urde  am g. September 1792 um 
2o fe 3 ' 2g ."2  w ahrer  Zeit des M o rg e n s  die Distanz der bey
den nneren R änd er  der Son n e  und des M o n d e s  

D  — 67° 56' 5o "  
beobachtet. F ü r  dieselbe Zeit war die beobachtete H öh e  des 
oberen  Randes der Sonne b =  22° 58' 34."4
und des M o n d e s  B  =  55° 38' 54-’,o

F ü r  dieselbe Zeit ist endlich aus den Ephem eriden
Son n e  M o n d

horizontaler  Halbmesser 9 8 7 -"4 878." o
horizontale  Parallaxe 7 . 8  325o . f i
R efraction  i 55 . o  38 .9
also Höhenparallaxe der Sonne p '  =  7 .8  Cos b =  7."2

des M o n d e s  P ' =  3a5o .6  C o s B  =  i 33o" 
vergrösserter I la lbm esier  der Sonne

gÖ7 .4  (* + P  S in b  Sin 1")  =  9 6 7 ."4 
des M o n d e s

878 (1 - f -  P  Sin B Sin t " )  =  g oo ."o .



W ir haben daher
,4 ' —  D 4 - 9 5 7 .4  + 9 0 0 . 0  =  58° 7' 47"  

h' =  22° '2' 37'' H ' = 55 ° 43 ‘ 54"
h =j h '— R e f r +  p' =  22° 40' 29"

11=  H' —  Refr +  P' =  56 ° i 3 ' 45 ".
Mit diesen fünf Grössen findet man aus der ersten der 

Gleichungen I
log M =  9.9955246  

log N  =  g . 4570226

A = 43 ° 3 i' 55 " ,  und

^ = 6 8 °  5 ' 11"
gesuchte geocentrische Distanz der Mittelpuncte.

In den Ephemeriden findet man aber 

wahre Zeit Paris Distanz der Mittelpuncte

i6 h o' 68° 45 ' 5 o"

2 x o  67 24 28
^  . .   (o° 40' 3q,/)311 1, , er
Daher ist x = —-----------— —  =  1 29 5 5 .6

1° 21' 22" jQ

wahre Zeit Paris 19 29 5 5 .6
wahre Zeit Seeberg 20 3  29.2

gesuchte Längendifferenz o 33  3 5 .6
III. Das vorhergehende Verfahren hat noch die Unbe

quemlichkeit, dass es nebst der Beobachtung der Distanz D  

auch noch wenigstens zwey beobachtete Höhen 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 Grössen r'cht mit der äusser- 

sten Schärfe braucht. Ist nämlich t der Stundenwinkei, p 

die Poldistanz, und if> die Äquatorhüue, so hat man 

t g x =  Costtgi|>, und 
Cos ü) Cos (p — x)

Sinh =• -------- ---------------,
C -O S  X

und wenn man so h kennt, so ist die scheinbare Höhe des 

Mittelpunctes der Sonne h' =  h 4 -R e fr  —  p .

Ganz eben so wird man anch für den M ond verfahren. 

D  er Stundenwinkel t der Sonne ist bekanntlich gleich der 

wahren Zeit der Beobachtung, und da man hat

t + R e c ta s c  0  =  Reotasc <1 -f- Stundenw (J ,
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so ist auch der Stundem inkel des Mondes bekannt* In un

serem Beyspiele ist für die wahre Zeit

2o’‘ 3 ' 2g."2 =  3 oo° Ö2' i 8 " = t

Rectascension Q  =  169° g' i 5 " Poldistanz 0  —  85 ° 19' 45" 

Rectascension (f = 1 0 0  40 3 o Poldistanz <1 = 72 o 10

6 8 2 8  45 
t = 3 oo 52 18 

Stundenwinkel <[ =  9 21 3 .

Die Äquatorhöhe von Seeberg endlich ist ij>=z=3g ° 3' 43 'S 

also hat man für die Sonne

x = 22° 36 ' 3 o", h =  22° 4o' 29", h ' = 2 2 " 4 2  37",  

und eben so *ur den Mond

x =  3 8 ° 41' i 5 " ,  H  =  56 ° i 3 ' 46" 1 H' =  55 ° 45 ' 64"
■wie zuvor.

5 . §. 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 könnten, für 

alle Bewohner der Erde tautochrone Erscheinungen, die 

allein zu Längenbestimmungen geeignet sind, seyn würden. 

Die schnelle Bewegung des-Mondes, und die dadurch ent

stehenden schnellen Änderungen seiner Distanzen machen 

ihn zu diesem Zwecke vorzüglich geschickt. Ganz auf die

selbe Art könnte 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 Länge  

der beyden Beobachtungsorte seyn wird. Die beobachteten 

Zeiten der inneren oder äusseren Berührungen sind nämlich 

ebenfalls die Zeiten von beobachteten Distanzen, auer uiese



Distanzen l in d  erstens genau b ek an n t ,  da sie der Sum m e 
oder der Differenz der scheinbaren Halbm esser der Gestirne 
gleich s in d ,  und zweytens lassen sich die M o m ente  der B e 
rührungen der R ä n d e r,  besonders bey Sternb edeckun gen , 
m it grösser Schärfe beobachten, daher denn auch die L ä n 
genbestimmungen bey Sternbedeckungen durch G e n a u ig 
keit sich vor allen anderen auszeichnen. D ie  einfachste und 
sicherste A r t  der Berechnung dieser B  eobachtungen ist 
folgende.

A u s  den T afe ln  oder aus genauen E phem eriden sucht 
man für zw e y  P a r s e r  Z e iten , w elch e  etwa eine oder zw ey  
Stunden von einander entfernt s in d ,  und w elche nahe die 
ganze Z e it  der D au er  der Finsterniss um fassen , die w ahre 
L ä n g e  und Poldistan z,  den Halbmesser und die H orizontal
parallaxe beyder G estirn e, und daraus nach S r 'te  97 auch 
die s c h e i n b a r e ,  oder von der Parallaxe afficirte Län ge 
und Poldistan z, so w ie  den s c h e i n b a r e n  Halbmesser bey
der G e s t irn e ,  und daraus endlich die beyden Grössen f  und g 
durch folgende Ausdrücke

stündliche Änderung (1 — stündliche Änderung 0  

 ̂ 36oo
in scheinbarer L ä n g e ,

stündliche Änderung (T —  stündliche Änderung 0  

 ̂ 36oo
in scheinbarer Poldistanz.

Diess vorausgesetzt,  sey T  die gegebene Ortszeit des 
beobachteten Anfanges oder E n d es  der F i n s t e r n i s , oder der 
Sternbedeckung, und t die nur beynahe bekannte östliche 
L ä n g e  dieses Ortes von Paris (für eine westliche L ä n g e  ist 
t negativ). Für die Zeit ( T — t) suche man aus dem V o rh er
gehenden durch eine einfache Proportion  
die schein b.L ange des M o n ds a, und der Sonne od. des Sterns a 

die scheinb. P o l f ’ stanz p ,  x
den scheinb. Halbmesser r , -  p
(für F ixstern e  ist p =  o).

Dieses vorausgesetzt, hat man in dem sphärischen D r e y 
ecke zwischen den M ittelpuncten beyder Gestirne und dem 

P ole  der E cliptik
Cos (r +  p) =  C o s  p Cos 3r + S i n p  Sin x  Cos (a —  a ) ,
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das obere Zeichen für die äusseren , das untere für die inne
ren Berührungen beyder K örper.

D iese G leich u n g lässt sich auch so ausdrücken
r  +  p P  —  n  a —  a

S i n 2 -------  =  S in2     -4-  S in p  Sin je S in 2  --------,
2  2 1 1 2

oder da r  +  p , p —  n und a —  a nur kleine Grössen  sind , 
w en n  man der K ü r z e  wegen Sin p Sin n =  Sin P  setzt,'

Ct ± p Y  =  ( P  — +  ( a  —  a Y  S i n 2 P  , 

und diese G leichung muss Statt ha b e n , wenn alle vorher
gehenden Elem ente a , p , r , a , j r , p ,  und auch die oben vo r
ausgesetzte L än ge  t des Beobachtungsortes richtig sind.

N ehm en w ir  nun a n ,  dass die Grössen a ,  p ,  r und t 
fehlerhaft, und dass die wahren W e r th e  derselben a - | - d a ,  
p - f - d p , r - f - d  r und t - j - d t  s in d , w o  d a ,  d p ,  d r ,  d t  unbe
kannte Grössen bezeichnen , die w ir  suchen sollen.

N ach dieser Voraussetzung w ird  also die vorhergehende 
G leichun g in folgende übergehen
( r - J - d r + p ) 2= ( p + d p —  5r —  gdt)’ ~j-(a-j-da—  a —  fdt)2. S in ’ P  
o d e r ,  wenn man die zweyten Potenzen von d a ,  d p ,  d r  und 
d t  w eglässt ,

(r ± p ) ’  +  2 (r ± P ) d r  =  (p —  *02 +  2 ( p  —  *0 ( d p —  g d t )
-]- (a —  a )2 Sin2 P
-J— 2 (a —  a) ( d a — f d t ) S i n ’ P.

Setzt m an aber
p — 7C (a —  a) Sin P

t g t B = - r   und .4 = — ---------- ,°  Ia — a) Sm P Cosu 7
p — 71

also auch Sin <30= — ~— , 

so hat man
jd'1 =  (p — 5r)2-[-(a —  a )2 c_n2 P  , 

und daher geht der letzte Ausdruck  von (r +  p)2 in folgen
den über
A a —  (r  +  p P

■-------------—  =  (fS in  P  C o s  ca>-j-g Sin <») d t —  d a S i n P  Cos ca

—  d p S in  <a

+  0 ± p )  7 ,  • C1 ) 1

und dieses ist die Bedingungsgle ichung, welche für jeden 
E in -  oder Austritt an jedem der Beobachlungsorte entwickelt 
werden soll.
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Hat m an an demselben O rte  d’’ e beyden inneren und 
äusseren Berührungen b eo b ach te t, so hat man vier G le ich u n 
gen (I)  der Form

M  =  A d t - f - B d a - f - C d p - ( - D d r ,  
aus welchen man daher die vier Grössen  d tg p d a , d p  und d - 
durch Elim ination linden wird. Hat man an dem einen 
Orte  nur zw ey  B eob achtun gen, so hat man zw e y  G le ich u n 
gen ( I ) ,  deren Differenz eine G leich u n g der F o r m  

M  =  A  d a -f- B d p -f- C  d r 
gibt. E ben  so geben zw ey  Beobachtungen an zw e y  anderen 
Orten die analogen Gleichungen

M ' =  A ' d a -j- B '  d p -j- G' d r , und 
M "  =  A "  d a -f- B ' d p-J- C "  d r , 

und aus den drey letzten Gleichungen findet man die W erth e
von d a ,  d p  und d r. K e n n t  man aber diese W e r th e  , so gibt
jede der Gleichungen (I)  den W e r th  d t  für den e in e n ,  und 
d t ' ,  d t"  für die beyden anderen Beobacbtungsorte u. s. w.

Sollte der Feh ler  d t  der vorausgesetzten Längendiffe
renz zu gross seyn ,  um  die Quadrate desselben vernach
lässigen zu k ö n n en ,  so müsste man mit dem durch das V o r 
hergehende gefundenen verbesserter^ t die R e ch n u n g w ieder
hohlen. A u ch  hat m a n , wenn man das Q uadrat von d t  noch 
berücksichtigen w i l l ,  statt (I) folgende B edingungsgleichung
A 5 —  (r + p)2 d ts

 ^ -------+ ( f 2S in 1 ( fS in  P  Cos oo-f- g Gin oo) d t

ilr
-f-d  a. Sin P Cos ta -J- d p .Sin oo —  (r + p ) —  =  o.

E x. Den 8. August 1798 w urde in L e ip z ig  beobachtet 
e  Zwillinge Eintritt n den M ondesrand  i 5h 55y

Austritt aus dem M ondesrand 14 19 5 i .5
mittlerer Zeit Leipzig.

D ie  sonst schon sehr nahe bekannte M erid itn dlffe1- 
renz von L e ip z ig  und Paris ist t =  o ’' 40' 7.’,ö. A u s  den 
Tafeln  des M o n d es  und den ParallaSengleichungen Seite go 
findet mail für die mittlere Pariser Zeit

i2 h 55 ' io . ”o . . i 5 '‘ 5g' 25."8
scheinbare L ä n g e  des (f 96° 5 i '  45-”2 97° 2o' i . ”o
scheinbare Poldistanz des (f 87 52 1 7 . 5  87 47 2 7 . q
scheinbarer Halbmesser des t o i ß  5 .8  o 16 7 . b l
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w ob ey vorausgesetzt wurde P o lh ö h e : 5 i°  io '  1 1 ", und Jlori- 
zontalparallaxe des (f für L e ip z ig  o° 58 ' 46-"8 . . o 0 58' 48-"4- 

A u s  der schi inbaren (durch Präcession , Aberration und 
Nutation veränderten) Rectascension und Declination des 
Sternes findet m an für den T a g  der B eobachtun g dessen 

scheinbare L ä n g e  a =  g j °  7' 5-"2
scheinbare Poldistanz k  =  87 b"] 1 1 . 9
Halbmesser p =  o.

D  ie Differenz der zw e y  Poldistanzen des M o n d es  ist 

—  4 ’ 49-” 6 , für dteä Zwischenzeit
o h 44' i 3."8  9  o h. 7 3 7 1 7 ,

also ist die stündliche Änderung der scheinbaren Poldistanz
28g-"6

des M o n d es  =  —  ----- ;---- =  —  3q3",
o . 70717 o

und daher
S g3

s = —  r 6 ^  =  - ° * 109 l 6 ’
und eben so

2ÖOI

f = +  i ^  =  +  0 ’ 639 l 6 -
W i r  haben daher für den E intritt  des S tern s ,  wenn 

t =  o 1’ 4° '  7 -"5 gesetzt w i r d ,
a — n =  —  920." o  p —  jt = —  2g4."4

P  =  8 7 ° 5 5 ' ,  < » = 1 7 »  45' 20", A  =  — 965.''4 
r - j - p  =  g 65.‘ 8 ,  

also auch die G le ich u n g ( I ) , w en n  man d r =  o se tz t ,
0 .4  =  o . 5g d t  —  o . g ö  d a —  o , 3o d p  (a).

E b e n  so ist für den Austritt

a —  « = 4 - 7 7 5 .  " 8 ,  p —  jt =  — 584-"o 
P  =  87° 52 ' ,  00 =  —  36° 59' 3 i " ,  / / = 9 7 o ." 6
r - j - p  =  un<l daher nie G leich u n g (I)

2 . 7  =  o . 57 d t —  o 8 o d a - J - o . 6 o d p  (b).
H at man sonst keine anderen Beobachtungen , so kann 

m an nebst d t  nur noch eine d e r 'z w e y  Grössen d a  und d p  
finden. Setzt man d a =  o , so hat man

0 . 4 = 0 . 5g d t — o . 3o d p  |
2 . 7  =  0 .5 7  d t-|-  0 .6 0  d p  j ’

w oraus folgt
d t  =  -J-2 ."o ,  und 
d p =  4 -  2 . " 6 ,
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oder die oben angenommene Poldistanz des M o n d es muss 
um  2."6 vergrössert w e r d e n , um  die w ahre Poldistanz des 
M o n d es zu erhalten , und eben so muss die oben angenom 
m en e Lä-qgendifferenz t = o ' ‘ 4°  7- 5 um 2."o Z e itsecun- 
den vergrössert w e r d e n ,  so dass die wahre L än ge  L eipzigs  
vo n  Paris gleich o1' 4° '  g ."5 ist. Hätte man d p  und d a  gleich 
N ull  vorausgesetzt, so gäben jene beyden B edingungs
gleichungen

o . 4 —  o • 5g d t
2 . 7  =  0 .5 7  d t  

I m  M ittel i .5  =  o . 5 8 d t ,  
also d t  =  2."67 nahe w ie  zuvor.
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V o r l e s u n g  V.

Bestimmung des A zim uts, ’cjxr Schiefe der E cliptik u. s. te.

l .  §. E s  w urde bereits oben (Seite 178) gezeigt,  w ie  
man aus zw ey  beobachteten Distanzen eines Gestirnes v in 
einem terresti isclgjn Objecte die L a g e  des letzteren gegen 
den Ä q u a t o r ,  oder auch gegen den H orizont finden kann. 
W i r  wollen  nun seh en , w ie  man auch aus einer einzelnen 
D istanz A  eines Gestirnes von dem Objecte das A zim ut 
des letzten bestimmen kann.

Ist nämlich t der bekannte Stundenwinkel des G estir
nes zur Zeit der beobachteten D is ta n z ,  so findet man das 
A z  mut co des G e s t irn e s ,  und die Zenithaistanz z d e s s e l 
ben durch die Gleichungen

C o t g  p
| m =  C o s ttg !/ . ,  oder t g n ^ ^ r ^ - ,

C o s  C o s  11 tg t
C o s z =  —— ' Cos ( m —  p ) ,  tg Cal = 7 ; — 7- — - ,

(,<>s m  '  C o s  (jj - | -n)

S i n  t Si n p  _ S i n  p Si n t
S in o o ^ = — —  . S i n z  =  '  ,

Si n  z  a m  u

w o  if> die Äquatorhöhe , und p die Poldistanz des Gestirnes 
bezeichnet.

A u s  dieser b e r e c h n e t e n  wahren Zenithdistanz z fin
det man die scheinbare Zenithdistanz z' durch die Gleichung 

z ’ =  z —  Refr  +  Höhenparallaxc , 
w o  aber,  w ie  Seite 1 7 5 ,  die Refraction für die anfangs ge
suchte genäherte Zenithdistanz z w ö i c h t  für z) genom m en 
werden muss.

H at man nun , nebst der D istanz A  des Gestirnes yon 
dem  O b je c t e ,  auch noch die Zenithdisfanz Z  des Objectes 
beobachtet, und nennet man A ' die auf den H orizont redu-



cirte Distanz des Gestirnes vun dem O bjecte ,^,0 findet man 
djü aus der G leichung

2 4 5

A  %> —  Z  A  —  z '  +  Z

A '  « '   S h l ----------------------
Sin V -2  T  S i n  z '  S i n  Z

Ist -j-A' nahe an go°, so w ird  man besser den ähnlichen 

A 'Ausdruck für Cos —  wählen. K e n n t  man aber so das 2
Azimut ca des G e s tirn e s ,  und die horizontale D istanz /!' des 
Gestirnes von dem Objecte.^ so ist das gesuchte A z im u t des 
Objectes gleich der Sum m e oder D ifferenz der G rössen  
00 und /]'.

I. Setzt man in dem D reyecke zw ischen dem P o l  , dem 
Zenith und dem Gestirn die Seiten 1f> und z constant, so er
hält m an

S m  p
d 00 =  d t . ~  —7;  ,

b i n  z  C.os  y

wo v  der W in k e l  des Declinationskreises m it  dem V ertika l
kreise ist. Setzt man eben so in dem D reyecke zwischen 
Zenith , Gestirn und dem O bjecte die Seiten Z  und z' con- 
s ta n t , so erhält man

d A  =  d A ’ Sin z' Sin u , 
w o  u der W in k e l  an dem Gestirn , also

Sin u Sin A  =  Sin Z Sin J ‘ ,
und daher

d  A  S i n  A  

^  ^  S i n  z '  S i n  Z  S i n  A '

ist. Beyde Ausdrücke für d &> und dz/' z e ig e n ,  dass m a n ,
um die Beobachtungsfehle'r d t  in der Ze itbestim m ung, 
und d A i n  der gemessenen D istanz unschädlich zu m a ch e n ,  
das G estirn  nahe an dem H o rizo n te ,  w o  S in z  nahe gleich 
der E in h eit  ist,  beobachten soll.

E x. Sey die wahre Zeit 5'1 17' 26."8 der beobachteten 
Distanz A  =  78° 28' 3" des M ittelpunctes der Sonne von 
emem O b je c t e ,

und f  =  46° Ö2' 58",  p =  93° 17 ' r6"
so ist

t =  79 2 1 ' 42 ",  m — 11° q' 1 1 . " 9 ,



Refraction = § > ' Höhenparallaxe =  8. " o , also schein
bare Zenithdistanz des Mittelpunctes der Sonne 

z’ —  84° 22' 56 .‘,'2, und
co =  8o° 17' 36 ."4 .

D ie  Zenithdistanz des Objectes sey

Z  ^  88° 46' o" , so ist
zj’ =  7 8° 33 ' 3 .”4 ,

un d  daher das gesuchte A z im u t des Objectes 

ca —  /}' E= 1° 44 ' 33 .' o.

2. §. W e n n  m an das A z im u t eines Objectes m it grösser 
Schärfe v e r la n g t, so w ird  m a n ,  statt des Sextanten, die zu 
diesem Zw ecke m ehr angemessenen Theo.doliten brauchen, 
und m it diesen unmittelbar die h o r i z o n t a l e  D i s t a n z ^ '  
des Gestirnes vo n  dem  O bjecte m essen , und aus der gege
benen B eobachtun gszeit,  w ie  z u v o r ,  das A zim u t <a des G e 
stirnes durch R e ch n u n g ableiten, w o  dann w ieder die Sum 
m e  oder Differenz von z f  und ca das gesuchte A zim ut des 
Objectes seyn wird. H at man mehrere solcher horizontalen 
D istanzen ge m esse n , oder multiplicirt der T h e o d o l it ,  so 
\ , 'rd  m an mit ihnen auf  eine ähnliche A r t ,  w ie  Seite 2 o g ,  
verfahren.

A u ch  zu den Azim utalbeobachtungen eignen sich be
sonders die Beobachtungen des Polarsternes in irgend einem 
Puncte seines Parallels. M a n  hat fiir das A z im u t ca desselben

Si n  cp C o s  t —  C o t g  p  C o s  cp 

Oo'Sfc’ —  g n j  ^ - S m /  ’

w o  9 P o lh ö h e ,  t S tu n de n w in ke l ,  und p  Poldistanz des 
Sterns ist. A u s  dieser G leichun g folgt sofort 

tg p S i n  t S e c  (f 

1— ■ tg p  tg <f Cers t 7 

oder in einer Reihe aufgelöset

p Sin t f i  —|— p tg <f C o s  t -f~ p 3 ( l + t g ’ 9 Cos2t) I 

tg® C o s ?  |  _[_p tgcp Gost (§• -J- tg2 9 C o s31 ) . . . .  | ’

und endlich daraus
p Si n  t  p* t g cf S i n  2 t S i n  1 "
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C o s  C p  2  C o s  Cp

p 3 S i n  t
— ■■■■•" 3— (Gos29 -}-3  Sin3 9 C o s 31 — S in 3 t)Sin31".



Dieses vorausgesetzt, wird man also, analog mit S . 2 io ,  
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 W inkel

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 CorrÖc- 

tion der Uhr) auf Sternzeit, so ist der Stundenwinkel t der 

Mitte der Beobachtungen t =  Sternzeit —  scheinbare R ect
ascension.

ds o>
M it  diesen Werthen von t suche man w und ~r~  aus den

d t5
Gleichungen

Sin  t p 5 tg y  
00 =  —  p -x--------- 7 7  Sin 2 t . Si" i " , und

* C O S  t f  2  1 ' OS  <p

d"  w   p S i n t S i n i "  2 p 2 tg <? S i n  2 t. S i n 2 l "
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d ta Cos Cos ’
so ist das Azimut ca' des Sternes zur Zeit A  gleich

2 Sin'1 —  
i  d a “ 2

+  d i g g  ' S i n i /  ’

wo N  die Anzahl der Beobachtungen, und 6, 6', g.". die 

Differenzen der Uhrzeit der i , 2 , 5  Beobachtung von dem 

Mittel A  der sämmtlichen Uhrzeiten, und wo endlich 2  das 

bekannte Summenzeichen ist.

Die Grösse oo' mit der Grösse B —  G verglichen , gibt 

sodann das gesuchte Azimut des irdischen Gegenstandes.

Ex. Den i . April 1817 wurde in Mailand beobachtet:

Uhrzeit horizontaler Ivreis

6h 45 ^8' 1 7 3 ’ 6 ' n . " g
5 o 48 173 6 i 5 . i
54  48 173 6 18 .4

B =  173  6 i 5 . 1
C =  n 5 42 53.3

A  = 6 5 o 21, .3
Correction der Uhr ■ 2 27. 0

Stcrn?eit 6 47 54 ..3
Scheinbare Rectascension 0 55 21. . 1

t 5= 5" 52 33 .2
88" 8 18 .0



scheinbare Poldistanz p =  i u 4° ' 3 ."6 
p Sin t
—   —  —  8555. 9

C  OS «p 

p 3 tg p Sin 2 t  Sin i if 
1   =  —  8 . 2
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d2

c o  —  —  8564. 1 =  —
2 Sin2 g =

2°22' 44.'T
+  1 2

Welt“ ’ 2  Siu 1" — 2 22 4 2 .0

M CD O

(

j 77 5 7  1 7 . 1
B  —  C  = 57 20 2 1 .8

A zim u t des Objectes 120 iS  55.3

2 S in 3 —  
2

S i u  i "

4 5 5 .................. 46.”8
o 27 0 .4
4 27 5 8 . g

f  —  45" 28'
d 'J o
777 =  o .o4i 5.

3 . §. Ist su das A zim u t eines irdischen Objectes genau 
best irnnt, so ist dadurch auch die R ich tu n g  der Mittagslinie 
des Beobachtungsortes gegeben. Diese R ichtun g der Mittags- 
hnie kann man auch unmittelbar durch einen Theodoliten 
fin d e n , wenn man vor und nach der Culm inaiion  der Sonne 
oder eines Sternes gleiche Zenithdistanzen desselben beob
achtet, w o  dann die M itte zwischen beyden Beobachtungen 
oder d ieM itte  des von dem Fernrohre a u f  dem horizontalen 
K reise  des Instrumentes durchlaufenen Bogens die gesuchte 
R ichtun g der Mitlagslinie gibt, die man dann durch d ie A u f-  
stellung.eines entfernten irdischen Signales bezeichnen kann. 
D ie  Correction clgg so gefundenen Mittagspunctes des Instru
mentes wegen der Än derung der Poldistanz der Sonne ist

, P —  P'
d ca —  —------,COS  ̂Dill t

w o  p die Poldistanz der Sonne im M ittag ,  und p zur Zeit 

der nachmittägigen Beobachtung ist



Das einfachste und sicherste M it t e l ,  die Miltagslinie 
auf grosse Distanzen zu b e st im m e n , gibt das M ittag sroh r,  
von w elchem  weiter unten gehandelt werden wird. E in  an
deres Verfahren s. m. M or. Corr  1801 u. i 8o3 .

4 §■ Da die S c h i e f e  d e r  E c ’ i p t i k  eines der w ic h 
tigsten E lem ente  der praktischen A stro nom ie  i s t , so v e r 
dient ihre Beobachtung eine besondere Rücksicht.

M an beobachtet zu diesem Z w e c k e  mehrere T a g e  vor 
und nach dem Solstitium die mittägige Zenithdistanz der 
Sonne (nach Seite 186). E s  sey a die mittägige Rectascen 
sion der Sonne für diesen T a g ,  d ihre D e c l in a t io n , <p die 
P o lh ö h e ,  e die Schiefe der E c l ip t ik ,  so ist die beobachtete 
Zenithdistanz z =  y l j l ä ,  und die M e rid ia n -Z en ith d ista n z  
zur Zeit desSolstiüum s Z = y  +  e (das obere Zeichen für das 
S o m m e r - ,  das untere für das W in t e r - S o ls t i t iu m ) , also die 
R eduction  der beobachteten Zenithdistanz z auf das Solstitium 

d z =  j z +  2' =  e — 5.

E s  ist aber (Seite 3 i )  tg6 =  t g e S i n a ,  woraus nach 
(Seite 60) folgt

e4 e6 . . e8
e —  6 oder d z  =  6’ Sin 2 e------ Sin 4 e + — S i n 6 e — — Sin 8 e —f—,2 5 4

go° —  a
w o  0 =  tg ----~— , und e die schon nahe bekannte Schiefe

der E cliptik  bezeichnet. Dieses vorausgesetzt, hat man für 
die Zeit des Solstitiums die wahre Schiefe der E cliptik  

im Som m er e' =  y  —  ( z — d z ) ,  
und im W in te r  e ' = ( z - j - d z ) ‘— 9.

M an erhält so eben so viele W e rth e  von e', als man 
Beobachtungen hat. D as Mittel aus allen gibt dann die ge
suchte wahre Schiefe E , und daraus folgt (Seite 76) die 
mittlere Schiefe E  —  8-"g8 Cos ß  tfl .

E x .  Im  Jahre 1818 w u r d e n  fo lgende, bereits (nach 
Seite 19g) auf den Meridian reducirte Zenithdistanzen des 
M ittelpunctes der Sonne erhalten

J u n y  i g  z =  24° 2' 45 . " i 6
20 24 1 6 1 .4 6
24 24 2 25 . 54.

INimmt man e =  23" 27' 55 '^ so ist

d z =  5 .178 0 6  0?.—  5 .01241 &' +  4 - 538 i 2 61' ,

24g



w o  die numerischen Coefficienten schon L ogarithm en  sind. 

D arau s  erhält man für die Beobachtung des 

Solstitial- Zeniihdistanz 

J u n y  19 d z  =  1' 27." 3 i  z —  d z =  24° 1' 1 7 ."85
2o - o 3 3 . g i  24 1 1 7 . 5 5
24 1 8 .25  24 1 1 7 .2 9

M ittel z —  d z  =  24 1 1 7 .0 6
P o lh ö h e  47 29 1 2 . 5o

wahre Schiefe e' =  23 27 54-94

D en  22. Juny  ist ß  d = 35° 58', a l s o 8 . g 8 G o s &  d = 7 . 6 6  
und daher mittlere Schiefe E  —  23“ 27' 47- 28.

5 . §. N icht m inder w ichtig  ist die Bestim m ung einer 
ersten absoluten Rectascension irgend eines Sterns, aus 
w elch er  sh h dann die Rectascensionen aller übrigen durch 
blosse B eobachtungen der R ectascen»ions-Differenzen ablei

ten lassen.

Z u  diesem Z w ecke wird  man zuerst die Culminationen 
m ehrerer Sterne wiederholt an dem Mittagsrohre beobach
te n ,  w odurch  m an also die R e c t a s c e n s i o n s - D i f f  e r e n z e n  
derselben m it a ller  Schärfe erhält. N im m t m an nun die 
Rectascension A  eines dieser S tern e ,  aus den Beobachtungen 
a n d erer ,  als gegeben a n ,  so sind dadurch auch die Rectas
censionen aller übrigen Sterne gegeben. Ist aber diese R e ct
ascension A  des ersten Sternes, w ie  w ir  annehmen w o l le n ,  
um  die unbekannte G rösse d A  zu k le in ,  so werden auch 
die Rectascensionen aller übrigen Sterne (da wir ihre Rectas- 
cen sions-D ifferen zen  schon als genau betrachten kön n en ),  
u m  dieselbe G rösse  d A  zu k le in ,  oder der gemeinschaftliche 

F eh ler  des ganzen Catalogs dieser Sterne w ird  gleich d A  

seyn.

H at m an nun an m ehreren  T a g e n  einen oder mehrere 
jener Sterne und zugleich die Sonne an dem M ittagsrohre, 
und überdiess auch die Zenithdistanz Z der Sonne an einem 
K reise  beobachtet, so geben e r s t e n s  die Beobachtungen 
des Mittagsrohres (w enn man die Rectascensionen jener Sterne 

aus dem Cataloge n im m t) die.Reetascension der S o n n e ,  die 
w ir  a nennen w ollen , und die also auch um denselben I c h -

2 Ö0
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ler (1A  zu klein seyn wird. Aus dieser Rectascension a ,  und 
der scheinbaren Schiefe e der E cliptik  findet m an die P o l
distanz p der Sonne durch die G leich u n g 

Cotg p —  Sin a tg e.
Ist  aber f  die Ä q u a to r liö h e , so findet man aus dem so 

eben bestimmten p auch die Zenithdistanz z der Son ne durch 
die Gleichung

z =  p —  f

Sind a b e r ,  w ie  w ir  voraussetzen w o l le n ,  die Grössen 
p und f  nicht ganz genau b e k a n n t , und sind die wahren 
W erth e  derselben p d p und f - j - d f ,  so hat man 
eigentlich

z =  p -J -d p  —  ij> —  äijj.

A l lc :n die vorhergehende G leich u n g C o tg p  =  Sin o.tge
gibt

—  dp  d e  Sin a
•z:   = d a  Cos a tg e -k- ~ --------, oder
S i n ’  p 0 1 C o s 2 e ’

da, w ie  gesagt, d «  =  d A  is t ,
d A  S u  2 p  d e  S i n  2 p 

—  d p  =     1- —51---- ,
1 2 tg a 1 S i n  2 e

w odurch  also der vorhergehende A usdruck  von z in den 
folgenden übergeht

d A  S i n  2 p S i n  2 p
z =  p —  il)— dil>—  ;—  — —  d e —------ .

1 T T 2 t g  a S i n  2 e

Diese Zenithdistanz z ist also aus den Beobachtungen 
an dem Mittagsrohre durch Rechn ung abgeleitet worden. 
Allein  an demselben T age  wurde auch z w e y t e n s  Hie unmit
telbare Zenithdistanz Z der Sonne durch H öhenbeobachtung 
an dem Kreise gefunden, und da Z = z  seyn m u s s ,  wenn 
sonst die Beobachtungen richtig s in d ,  so hat man

d A  S i n  2 p  S i u  2 p
0 =  Z  —  ( p —  ^ - j - d ^ - t -  — t — +  d e W ,

und diess ist die B ed in g u n g sgle ich u n g, deren man so viele 
erhält ,  als man T age  h a t ,  an w elchen die Sonne an beyden 
Instrumente«: beobachtet worden is t ,  und aus iwelchen man 
dann durch die M ethode der kleinsten Quadrate die G rössen  
t l i i ,  d e ,  und den gesuchten F eh ler  d A  der Rectascension , 
also*-auch die wahre,Pceetuscension aller beobachteten Sterne 

ableiten wird.



6. §. D a  uns eine umständliche Auseinandersetzung 
dieser M ethode h.er zu w eit  führen w ü r d e ,  so wollen w ir  
nur das N othwendigste davon ohne Beweise kurz zusam
menstellen.

I.  E s  sey aus einer A n zah l  von Beobachtungen die Cor- 
rection  x einer schon nahe bekannten Grösse zu bestim m en , 
von welcher die unmittelbar durch" die Beobachtungen 
gegebene G rö sse  eine Function  is t ,  deren W erth  sich von 
einer Beobachtung zur ändern ändert. A  sey der durch R e ch 
nung gefundene genäherte W e r th  dieser F u n c t io n ,  welcher 
der ersten Beobachtung entspricht, A - f - a x  der verbesserte 
W erth  derselben, w ob ey  vorausgesetzt w ird , dass die gesuchte 
Corrcction x so klein sey ,  dass man die höheren Potenzen 
derselben vernachlässigen k ö n n e ;  B sey der durch die Beob

achtung gegebene W e r th  derselben Function  , und der Unter
schied B  —  A  zwischen dem durch Beobachtung und dem 
durch R e ch n u n g gefundenen W erth e  sey —  5. F ü r  die zweyte 
Beobachtung werden dieselben Grössen durch A . ,  a , , B , ,  5, 
b ezeichn et, für die dritte durch A , , aa, B , ,  ä3 u. s. w . ,  
überhaupt für die ( n - f - i )  te  durch A u , a „ ,  B „  , <5„.

W e r d e n  die Beobachtungen als Tehlcrfrey vorausgesetzt, 
so erhält man aus der ersten Beobachtung die G leichung 

B  =  A + a  x ,  oder o =  a x —  6, 
un d  eben so aus der zweyten

B , = A 1- { - a ,x ,  oder o =  a .x  —  ö, , 
aus der dritten

Bfirr^A^-J-a^x, oder o =  a ,x  —  
und so w e ite r ,  wo.d'i,?;. Grössen A ,  B ,  A , , Bi u. s. w . , oder 
5 , 5, u. s. w . ,  so w ie  die Factoren a ,  a« u. s. w. bekannt 
sind. Jede dieser Gleichungen gibt die gesuchte.Gorrection x; 
aber wegen der U n vollkom m en heit  der Beobachtungen wer

den die so erhaltenen W e r th e  von x nicht identisch seyn. 
E s  kom m t nun darauf a n ,  den wahrscheinlichsten W erth  
von x zu finden.

Bezeichnen t ,  £,, e , . . . . « „  u. s. w. die unbekannten 
F eh ler  der ersten, zw oyte n , dritten . . . .  (n +  i)ten u. s. w. 
B eob achtun g, so ist eigentlich

B - | - t = A - [ - a  x ,  oder t  =En x —  'S,
Bi £■. =  Ai -p- a j x , oder £■ = a ,  x u. s. w.
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Unter der V oraussetzun g, dass die W ahrscheinlichkeit  
desselben Fehlers bey allen Beobachtungen gleich gross sey ,  
und dass zugleich die positiven und nega.iven F ehler  gleich 
wahrscheinlich seyen , lässt, gich durch die W a h rsch e in lich 
k e its-T h e o rie  b ew eise n , dass man den von den Bcobach- 
tungsfehlern unabhängigsten W e r th  von x erhält ,  w en n  
man setzt

o =  x -5,a2„ —  oder

*■ .>. ...
x = T ^ r ............ (A)>

w o  - 2 V I1 =  a \ - f - a 34 - a \ - F ............ ..
und ^"an 5n = a 6 - | - a ,  <5, + a ,  5, -J“ ............ ist.

Bestim m t man x s o ,  dass die Sum m e der Quadrate der 
F eh ler  der Beobachtungen ein M in im u m ,  oder dass

d - S6“n _  
d  x  0

w ird  , so hat man , da
£ u - (a„ x —  (5n) i s t ,

-5' ( a „ x — <5„ ) a n =  o ,  oder 
x -*S a jj —  a,. öu '■ o ,

welches w ieder die vorige G le ic h u n g ist. D essw egen  heisst 
dieses Verfahren die M e th od e  der kleinsten Quadrate.

I I .  Hat man den W e r th  von x auf die angegebene vor- 
thcilhafteste A r t  b estim m t, so w ird  die W a h rschehdichkeit ,  
dass der in Beziehung auf  diesen W e r th  zu befürchtende 
Fehler zwischen den G renzen  + u  l ie g e ,  ausgedrückt durch

v T ? / * “ — ............. <*>>
w o  e die Basis der natürlichen L o ga rith m en , jt — 3 .1 4 1 5 9 2 6 .  . ,  
und das Integral voti ;u =  o anzunehm en ist. Setzt man 

2 h r

so ist die W ahrscheinlichkeit ,  dass der Feh ler  zwischen
2 11 r

" J~ . falle ry
V  f t “

=  v V / c _ ' ’ -d r  ( O .
und der mittlere zu befürchtende F e h le r , in dem S in n e ,  in 
w elchem  L  a p  la  c e i 1 seiner T h eo rie  analytique des Probab.,
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L iv r e  IT, Chap. I V . , diesen A usdruck gebraucht, d. h. die 
Sum m e der Producte jedes Fehlers in seine W ahrschein 
l ichkeit ,  ist

1  -  2  11 / ' ' °  ____
=  +  —/—  / u e . d r s=  +  — —  ■■ / r e  . d r ,

- V * J ° - y / r . *

d . h . = ±  — ............. (D).

In  diesen Ausdrücken hängt der F acto r  h eigentlich von 
dem  Gesetze der W ahrscheinlich keit  der F ehler  jeder B e o b 

achtung a b , welches gewöhnlich unbekannt ist. W ir d  n äm 
lich die W ah rscheinlich keit ,  dass der F eh ler  einer B eob 
achtung zwischen /I und fa lle ,  durch < p d .d d  aus
ged rü ckt,  so ist

h ' = ± f ^ 9 4 . d J , .  

das Integral zwischen den G ren zen  der möglichen F ehler  
einer Beobachtung genom m en. M a n  kann aber auch h aus 
den B eobachtungen selbst b estim m en , vorausgesetzt, dass 
diese zahlreich sind. E s  ist nämlich nahe

a s h ’ I ^ G  ( E ) ,

w o  s die A nzahl der B eo b ach tu n g en , und e„ den W e r th  b e
zeichnet, den a „ x —  £>„ erhält ,  w en n  man darin für x seinen 
W e r th  aus der G leich u n g ( A)  setzt; demnach ist

h , _ i f l i
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2 s 2 s 2  a’n

und der mittlere zu befürchtende F eh ler  ist

= ±  V
Z« „ 1 _____ |

2S7r _
W e n n  m an in dem Ausdrucke (B) setzt

2 a» .
‘ P u ’ für e 4 h» ’

so ist P  d as,  was L a p l a c e  das G e w ic h t  des Werthes von x 
nennt. Dieses G e w ic h t  ist also

2  as s 2 a ’„

=  .......
mithin desto grösser, je grösser die Anzahl der B eobachtun 

gen ist ,  und je kleiner d s t , d, h. je 0enauer uie B e o b 



achtungen s in d ,  endlich je grösser die F actoren  a ,  a , ,  a3 und 

so weiter sind.

D ie  W ahrscheinlich keit ,  dass der Feh ler  zwischen den 
G renzen  + u  l iege ,  ist

=  2V ^ / e - p " ’ d u ............ ( G ) ,

das Integral w ieder von u =  o an genom men.
O d er  die W a h rs c h e in l ich k e it , dass der F eh ler  zwischen

r

~  \Tp falle’ ist

= 7;/c“ '‘dr..... j§>
bey derselben W ahrscheinlichkeit  sind also die Feh ler  den 
Q uadratw urzeln  der G ew ich te  umgekehrt proportional.

r
Das I n t e g r a l e  d r  lasst sich fiir kleine W e r th e
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von r näherungsweise durch folgende Reihen ausdriicken:

5 1 r7 i r9
3 1 . 2  5 1 . 2 . 3  7 1 . 2 . 3 . 4  ' 9

1 / / •  2 r2 (2r')! (2 r2)3
oder r .  e —  ( ,  +  2 - + ..........

F ü r  grössere W e r th e  von r  kann man setzen , da

_ r 2 r
J e  d r = f  y  x  ist,

r 2 i „CO a

J '  c_  1 ^r=~ ^  f t e 1
1 , e —  r2

=  x  —  — —  . R  ,2 * 2 r
1 1 - 3  1 . 3 . 5

w o R  =  1  —  — r +  — — r  —  — — < c  + .......... ......2 r2 1 2 r4 2 r 1 1

oder =  1

i  +  q
1 + 2  <1

1 + 3  q

1 + 4  q
1 + - . . . .

1
is t ,  wenn q = ;  — ; gesetzt wird.



Die Brüche, zwischen deren je zwey auf einander fol

genden der Werth dieses Kettenbruches enthalten ist, sind 

1 1 i +  5 q j +  g q -f- 8 qa
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1 * l +  q ’ l - t - 6 q + 3 qJ ’ l +  i o q + i S q ’ 

2 r  r 

fjr

u. s w.

2  r  '
D e r  Ausdruck rr~ /  e d r  w ird  t = -  für

V KJ  o
r =  o . 4769363 , 

also ist nie W ah rsch e in lich ke it ,  dass der F eld er  zwischen 
den G renzen  + u  l ie g e ,  oder der W ahrscheinlichkeit
des Gegentheiles gleich für 

o . 47 q̂363
u =   ^?-p— ..............( K ) ,  oder für

u =  0 . 4 7 6 9 3 6 3 ^ 7 ^ -  =  0 . 6 7 4 4 8 9 7 ^  7 T ^ --------(L ) ;
diesen W e r th  von u w ollen  w ir  den wahrscheinlichen Fehler  
des Besultates n e n n e n , und durch p bezeichnen.

2 p i  r a
F ü r  r  =  1 w ird  7 7  e d r =  0.8427008 , also ist

1
die W ahrscheinlichkeit ,  dass der Feh lerzw isch en  +  ^ 7  fa lle ,  

=j o . 8427008.

E b e n  so ist die W a h rsch e in lich ke it ,  dass der Fehler  

zwischen den G renzen + u 8 c g e ,

6 o - 5 g 5 n 6 i
=  T7~ fdr u =  =  1 ‘ 2^779° p  •>

7  O . 7 3 2 8 6 0 1
=  für u = -------------- - =  i . 5566 i 8 p ,

8 o . g o 6i g 5g

, =  "77'  für u =  — 717—  =  1.900032 P,

Q 1 • l 63o872
=  — ~ für u =  -— ------ =  2 .4 0 8 6 6 4 p ,

g g  1 .  82i 3864
für u =  —   =  3 .8 1890 0 p,
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ggg 2.3276754
=  ><^ f ü r .u =  — T P —  =  4-880475 p, 11. s. w.

Für u =  co ist sie =  1 ,  d. h. die Gewissheit.

Der mittlere zu befürchtende Fehler in dem obigen 

Sinne ist

=  - W *  V p ..........



Hat m a n - 'e in c  grosse Anzahl von Beobachtungen in 
mehrere G ruppen getheilt ,  und für den W e rth  der gesuch
ten G rösse  die partiellen Resultate x ,  x ’ , x" u. s. w . ,  

mit den G ew ichten  P , P ' , ' P "  u. s. w. 
erhalten, so ist das Resultat aus der G esam m theit der Beob
achtungen

x  P  +  x ' P '  +  x "  P "  + -----

x  =  ~  p + i- +  £ * + 7 .7 ." ............ W  ’

und das G e w ic h t  desselben

=  P  +  P ' +  P " + ............

M a n  bemerkt hier die An alogie  mit der T h eo rie  des 
S.chwerpunctes.

Setzt man den G rad  der G en auigkeit  mehrerer Bestim 
m ungen den gleich w ahrschc'nlichen Fehlern  derselben u m 
gekehrt proportional,  so ist der G ra d  der G enauigkeit  der 
Quadratwurzel des G ew ich tes  proportional. W .r d  also bey
den partiellen Resultaten x ,  x ' ,  x " ............
der G rad  der Genauigkeit  respective durch c ,  c , c ' ' ............
ausgedrückt, so ist das Endresultat

c ’  jx.—|— c '7 x ' +  c " 7 x " - t -  . .  . .

X = =  C’  +  c ' '  +  c " ’  + ........ ...............

und die Präcision desselben

—  \ f c i -f- c ‘  -f- c “  - f - ,  .  . .

Is das G e w ic h t  P  , oder die Präcision c für alle par
tielle Resultate g le ich, so ist das Endresultat 

x  +  x '  +  x " - f  . .  .

“  N ’

(w o N  die Anzahl der partiellen Resultate bezeichnet) , das 
heisst, das arithmetische M ittel aus den partiellen Resultaten , 
und das G e w ic h t  desselben i s t = P . N ,  also der A nzahl N  
der partiellen Resultate proportional.

D ie  Präcision desselben ist —  c \  N ,  also der Quadrat
wurzel von N  proportional;  folglich ist dann der zu befürch
tende Fehler bey gleicher W ahrscheinlichkeit  der Q uadrat
w urzel von N  um gekehrl proportional



Ist der F a cto r  a in  N ro. I. für alle Beobachtungen der

se lb e ,  so ist das vortheilhafteste Resultat (nach A)

—  S 5 n  
X a . s ’

das arithmetische M ittel aus den Resultaten der einzelnen 
Beobachtungen. D ie  G renzen  des zu befürchtenden Fehlers

m it der W ahrscheinlich keit  e — r d r  sind

2 r h
+  U =  +  “ 77—— ■ —  a y  s
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s (nach G)

r y  2 £ e’ n 
=  +  —  - ( n a c h  E ) ,

w o  -2 V n  die Sum m e der Quadrate der A bw eichungen der 
einzelnen Resultate vo m  M ittel bezeichnet.

D iese W ahrscheinlich keit  w ird  =  \  für

O.67449 Y/Z f?n , , Tp*
u =       (nach Li).

D as G e w ic h t  P  ist hier

aasJ <"
=  "  _ , (nach F )  u. s. w .

Das hier vo m  arithmetischen M ittel Gesagte gilt auch 
d a n n , wenn die zu bestimmende G rösse  durch die B eob
achtungen unmittelbar gegeben ist; in diesem Falle  bezeich
nen 5 , 5, ,  Sa u. s. w. die durch die erste, zw eyte ,  dritte
u. s. w .  Beobachtung gegebenen W e r th e  dieser G r ö s s e ,  und 
a ist =  1.

I I I .  W e n n  die V orau sse tzu n g, dass gleiche positive und 
negative F eh ler  gleich wahrscheinlich seyen , nicht gilt, so 

ist der wahrscheinlichste W e r th  der gesuchten Grösse

* -  ^  +  S S t  J
—  Z , \  + .............. .............C*V>

w o  x = / / / y 4 . ä / l  ist,  das Integral zwischen den G renzen  
der möglichen F ehler  einer Beobachtung genommen ; ( ind die 
pos'tiven und negativen F eh ler  gleich wahrscheinlich , so ist 
dieses Integral =  c). Hier w ird  also 2 ( s u —  k)2 za  einem 
M in im u m  gemacht.



D ie  G renzen  des in B eziehung auf diesen W erth  von  x
zu befürchtenden F eh lers m it der W ahrschein lich keit

^ / fc_r’ dr
sind wieder

-2 r h
± ~ Z Z  (wie in Q ,

w o h2= i ( / z / ’ ? z / .d z / —  k ’) ist.

D  er W e r th  von k h ä n g t,  w ie man sieht, w ie 'd e r  von h ,  
von dem unbekannten Gesetze der W ahrscheinlichkeit  der 
Beobachtungsfehler ab. Übrigens lässt er s ich , w ie  P o i s s o n  
(in der Gonnoiss. des tems pour 1827 p. 2g8) gezeigt hat, 
näherungsweise aus den Beobachtungen selbst b estim m en , 
w en n  nicht die CoefEcienten a ,  a , , a ä u. s. w. einander gleicK 
oder nur wenig von einander verschieden sind. Bezeichnet 
man nämlich die Sum m e der Quadrate der Differenzen je 
zw eyer von ihnen durch D 2, so st

2 a n Z a n Sn —  S I Ä S S l

k nahe =  p i---------  “ ..............( Q ) ,

und es ist eine W ahrscheinl chkeit

=  ^ n f e ~ r'  d r

vorhanden, dass der in Beziehung au f  diesen W e r th  von k 
zu befürchtende Feh ler  zwischen den G renzen

,  S r h \ / S ;e „
±  ~— ü —  lu?s e-

U m  dann den W e r t h  von h2 zu b est im m e n , hat man nahe

h2- K k’=  =  ~ z ( a u x —  ön) %

woraus f o l g t , wenn man für x seinen W e r th  aus der G le i 

chung (P ) setzt

h = “    (R)

Sind die Beobachtungen von verschiedener G ü t e , so 
werden die Grössen k und h nicht für alle1 denselben W e rth  
haben; bezeichnet man allgemein ihre W e rl l ie  für die



a6o

(n -J- »)te Beobachtung durch k„ und h .  , so ist der w a h r 
scheinlichste W e r th  der gesuchten Grösse

a., a l  k

+  — ^ L . ............. ( S ) ,

h’ n h>n

und die G renzen  des zu befürchtenden F eh lers  mit der 
W ahrscheinlichkeit

■- f e  —  r’ d r sind
v V

2 r
. ( T ) .

W k ’
I V .  Nun sey die durch die Beobachtungen gegebene 

G rösse  eine F u n c.ion  mehrerer schon beynahe bekannter 
G r ö s s e n ,  deren Gorrectionen x , y ,  z . . . .  gesucht w e r d e n ,  
w o b e y  wieder vorausgesetzt w ir d ,  dass die Function  in B e 
ziehung a u f  diese Correctionen linear sey. Haben A  , B  , 5 , a
u. s. w . w ieder dieselbe B ed eu tu n g, wie in Nro. I . ,  und 
sind b , c . . . . ,  b , , Ci. . . .  u. s. w. die Factoren von y , z . .  . . ,  
die den durch a ,  a t . . .  . bezeichneten Factoren von x analog 
s in d ,  so erhält m a n ,  ohne Rücksicht auf die Beobachtungs
feh le r,  aus der ersten Beobachtung die G leichung

B = A - J - a x - | - b y + c z + '  ■>
oder o =  —  5 a x —f— b y  —]— c z —|—............ ..

und eben so aus der zweyten
o =  —  Si-J-a .x-J-b , y-J-Ci z - J -  u. s. w.

Hat man solcher G leichungen so v ie le ,  als unbekannte 
Grössen x ,  y ,  z . . . .  f in d ,  so lassen sich daraus die W erth e  
dieser Grössen  durch E lim ination  bestimmen. I s t a b e r id ie  
An zahl der B eobachtun gen, und daher auch die Anzahl die
ser G le ic h u n g e n , grösser als die Anzahl der unbekannten 
G r ö s s e n ,  so kom m t es darauf a n ,  die wahrscheinlichsten 
W e rth e  von x ,  y , z .  . . . zu finden. Unter denselben V o ra u s
setzungen , die irf N ro . I.  gemacht worden s in d ,  besteht nun 
w ieder die vorthedhafteste M ethode zur Bestim m ung der 
gesuchten Correctionen darin , dass man die Sum m e der 
Quadrate der F ehler  der Beobachtungen zu entern M in im u m



machl. E s  ist ab e r,  wenn w ieder en den Feh ler  der (n +  i)ten  
Beobachtung bezeichnet,

« n = — S u + a n X - J - b o y +  c„ z - J -  ;

rd . 2  E

26 l

g d . Z u ’ N
setzt man also ( — j—  / =  o , so erhält man

~  (— 5 „ + a n X  +  b ny - f - c n z ------- ) a „  =  o ,  oder

o =  —  ■2fa a 5u- f - x .2V n-|-y.2 £.I1b n - { - z ^ 'a nc n- f - -------- ;

'd  . Z £*
= o  gibt eben

•2"C— 5n +  an x-f-  b „ y - f - c u z  ) b a = o ,  oder

o =  —  ̂ b p6 „ + x  -2‘bnan-}-y-2'b20-|-z.2'bI1 cn + ------- ;

( ^ 0 = °  sibt
o =  —  2  cn 6n -f- x 2  cn an - f-y .2 'c nb ir-|-z  ^ C n 2 + —  . u.s. w.

M an  erhält solcher Gleichungen so v ie le , als unbekannte 
Grössen s in d ,  und aus ihnen wird  man die wahrscheinlich
sten WerLhe von x ,  y ,  z . . . .  durch E lim in ation  finden.

F ü r  zvvey zu bestimmende E lem ente hat man

2 b ’  S a  Ä - Z a  h Z b „

.(U ).

n n J n n n E n
X —  ~ ~ 2 7 ^ V n _ ( 2 a, b B>*

_  S a ’ n 2 b ; Sn - 2 a Db n 2 a n ; 

y —  2  a ‘ u b ’ n —  an b u)’

D as G e w ic h t  P  ist dann

s 2  aJn 2  b ’ n ( 2  an b n)*

s z. a-a z. u - n —  iz. a„  u„ j i

für y =  r t ?  ^

für x =

und daher der wahrscheinliche F eh ler  (nach K )

für , = 0 . 6,449  \ / ^ - '  ■  ( w ) )

für t = o . 6 , 449

w o  e„ den W e r th  von a a x +  b „ y —  5„ bezeichnet, nachdem 
man für x und y ihre wahrscheinlichsten W e rth e  gesetzt hat.



Sind drey E lem ente zu b estim m en , so ist das G ew ich t  P  

s M

für x =  F ............. ( X ) ’

w o  M  =  - 2 V n 2 b \  2 c \  —  2 a \  ( 2 a n b n)2 —  2  b ^ ( 2 a n c u)2 

2 c n b̂ j) “ j-  2 a n b„ 2 an ca 2  b u Cn, 

und N E s ^ b 2,, c2n —  ( ^ b n cn)% 

und w o  en =  anx - | - b „  y - f - c „  z  —  is t ,  w en n  man für 
x ,  y ,  z ihre durch die M ethode der kleinsten Quadrate ge
fundenen W erth e  setzt.

W e n n  man in dem Ausdrucke des G ew ichtes von x 
a statt b ,  und b statt a setzt,  so erhält man das G e w ic h t  
von y ;  setzt man a statt c ,  und c statt a ,  so erhält man das 
G e w ic h t  von z.

E in e  allgemeine M ethode zur Bestim m ung des G e w ic h 
tes bey einer grösseren A n zahl von gesuchten Grössen hat 
L a p l a c e  in dem ersten Supplement ä la T h eo rie  analytique 
des Probabilites gegeben.

H at man P  gefunden, so gelten allgemein die G le ich u n 
gen ( G ) ,  ( H ) , (K.), (M ) u. s. w. B ey  derselben An zahl von 
Beobachtungen ist P  desto kle iner, je grösser die Anzahl der 
zu bestimmenden Elem ente ist.

B e y s p i e l .  A us 129 Beobachtungen wurden zur B e 
stimmung von zw ey  E lem enten  nach d erM eth od e der klein
sten Quadrate folgende Endgleichungen gefunden:

4 17 2  . g 5 =  48442 x +  48020 y ,
—  I 7 i 4 ö 5 . 2  =  4 8 o 2 o x-J -57725227 y ,  

und J ' t ’ n =  3 io g 6 .
Hier ist also

s = i 2 g ,  ■2 ’a „ 6n= 4 i 72 - s 5 .2 ’b a 3n =  —  1 7 1 4 5 5 .2 ,
2 a\  =48442.* =  . 57725227,
-2faub n = 4 8 0 2 0  ,

und man findet
* x =  0 .0 8 9 16 ,

y = — o . o o 3o5 , und (nach \ ) .

s /• (2 a b PN
P  f,ür x =  7 £ ~  ( | | j p  log P  =  2 -0 0 l3 595

P fdr y =  j j y  ( « b’n— ’ log p =  5.0778624.

2Ö2



für x =  H =  + 0 . 0 2 8 1 7 .  und für y =  +  0 .o o o 8 i 5 6 ,
—  2 \ A t P  ~

(nach K )  wahrscheinlicher F ehler

o . 476936 „
für x =  +  — — =  + 0 . 0 4 7 6 2 ,  und für y  =  +  0.00137Ö9.

V^P
Setzt man r =="r—  , so ist die W ahrscheinlich keit ,  dass 

100
1

d crF eh ler  von y  zwischen den G renzen + ;  ~  liege (nach H),.

2 f  r 2 e r2
= = 7 — / e d r =  1 — — -r —  . R = i — 0.0 00001, 

V ^ «  rV ^
IOOOOOJ

Daraus fo lg t (nach M ) m ittlerer zu befürchtender F eh ler

oder nahe —

oder es ist eine M ill ion  gegen 1 zu w etten ,  dass der Fehler

1
von y  kleiner als ----  sey.

J 100 J

D ie  W ahrscheinlich keit ,  dass der Feh ler  von x zwischen 

+   ̂ fa lle ,
25o8

ist =  — —  ,25o g

und die Wahrschein ichkeit, dass er zwischen +  j  fa l le ,

215.6
ist =  — £ .

2 1 6 . 6

Y .  G a u s s  hat in d erT h eo r ia  motus corporum  coelestium 

L ib . II . Sect. I I I . ,  und in der Zeitschrift für Aslron. B and I. 
Nro. X I I  ein bestimmtes Gesetz  der W ahrscheinlichkeit  der 

Beobachtungsfehler an g e n o m m e n , ndem er 

H  H 2 A 2

? z / = 7 ^ e  ( Y )

voraussetzte, und hat unter dieser Voraussetzung das V e r -  
h'ältniss der Präcision der nach der M ethode der kleinsten 
Quadrate gefundenen Resultate zu der Präcision der ein
zelnen B eob ach tun g en , und die Genauigkeit  der B eob ach
tungen selbst, oder den wahrscheinlichen F e h le r  jeder 
Beobachtung bestimmt. A u f  eine andere A r t  hat er diese 
Gegenstände in seiner T h eo ria  combinationis observationum 

error_aus minimis obnoxiae behandelt.
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F i .n m t  man das angeführte;G e s e t z  (1 ) der Wahrschein- 
lichkeit der Beobachtungsfehler a n ,  so ist der wahrschein
liche F ehler  einer Beobachtung

keit des GegenthcMeS gleich. E s  kom m t nun darauf an , den 
W e r th  von H  zu bestimmen." Bezeichnet -c'r3,, die Sum m e 
der Quadrate der F e h le r ,  die bey s wirklich gemachten 
Beobachtungen begangen worden sind (diese F eh ler  s in d ,  
streng ge n o m m e n , nicht bekannt; in der Praxis setzt man 
dafür die Differenzen der durch die einzelnen Beobachtun
gen gegebenen W e r th e  von den aus der Gesam m thei der 
Beobachtungen nach der vortlieilhaftesten M ethode durch 
R e c h n u n g g e fu n d e n e n ) , so ist der wahrscheinlichste W erth  
von H

also der wahrscheinlichste W e r th  von v ,  den w ir  durch V  
bezeichnen w o llen ,

oder die wahrscheinlichen G renzen  des wahren Werthes

d. h. es i t 1 gegen i  zu w etten , dass der wahre W e rth  von 
v zwischen

W il l  man ein etwas w eniger genaues, aber bequem eres 
Verfahren a n w e n d e n ,  w o b e y  man nicht die Sum m e der

o .4769063

d. h. die W ah rsch ein lich keit ,  dass der Fehler zwischen die
0 . 4 7 6 9

G re n ze n -t-  — 77“  falle , ’st =  - ,  oder der W ah rsch ein lich -  il



2 6 5

Quadrate von s Beobachtungfehlern, sondern nur die Sum m e 
dieser Fehler  se lbst, alle positiv g e n o m m e n , zu ken

nen braucht, so kann man setzen

die wahrscheinlichen G renzen des wahren W erth e s  von v 
sind dann

D  as Verhältniss der Genauigkeit der durch die M ethode 
der kleinsten Quadrate erhaltenen Resultate zu derG en au ig -

mot. corp. cqel. p. 2 1 9 ,  T h e o r .  com b. obs. p. 28 sq.) so 
bestimmen : E s  sey

X = —  ^ a n - f - y - 2 1anb I1'J-z  S£an c „ + . . • .»
Y = —  2 'b u ßu +  x ^ b u a n  - j - y ^ b ’ n + z 2 ‘b „ c n - f - ----- -
Z  — —  2  Cj.öt +  x^ 'Cn  a„ - f - y  ^Cnbn +  . . . .

und so weiter.
D a  solcher Gleichungen so viele s in d ,  als unbekannte 

Grössen x ,  y , z . . . . ,  so kann man aus ihnen durch E l im i
nation d ie W e rth e  von x ,  y , z . . . .  durch X ,  Y ,  Z . . .  . aus- 
gedrückt f inden, wodurch man andere G le ich un g en  erhält 
von der F o r m  :

dann sind (nach Nro. I Y ,  w o  X ,  Y  . Z  =  o gesetzt wurden) 
die wahrscheinlichsten W e rth e  von x ,  y ,  z . . . .

z = L "  u. s. w . ; 
und die Präcision dieser W e r t h e ,  die der einzelnen B eob 
achtungen zur Einheit angenom m en , ist

V ä =  0 . 8*53473

keit der einzelnen Beobachtungen lässt sich (nach T h eo ria

x = L  + A  X - f - B  Y f C  Z
y =  L ’ + A '  X + ß '  Y  +  C' Z  + ___ _
z =  L "  +  A " X  +  B  Y + C " Z  +  . . . .  u. s. w . ;

für y =  - ^ 7   ( B B )  «-s .  w.

1
für z = ^



W e n d e n  w ir  dieses auf unser obiges Beyspiel an ,  so 
haben w i r

X = — 4172 .g5-j-'48442x+  48020 y,
Y =  1 7 1 4 5 5 .2  -J -48o2o x  +  5772522y.

Daraus findet man durch E lim ination
x =  o . o 8 g i 6 - f - o . o o o o 2 o 6 6 X  — 0 .0 0 00 00 017 2  Y ,  
y = — o . o o 3o 5 —  o . 0 0 0 0 0 0 0 1 7 2 X ^ - 0 . 0 0 0 0 0 0 0 1 7 3 Y ; 

daher den wahrscheinlichsten W e r th  
von  x =  o . 08916 
von  y s = o . o o 3o5 , 

u nd  d : e Präci i o n  dieser W e r t h e ,  die der einzelnen B e o b 
achtungen =  1 gesetzt,

für x =  V /  —  =  220.0,
r  0. 00002060
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« /  1
für y =  V ----- — ' T  =  75q4 -7.

J  y  0 . 0 0 0 0 0 0 0 1 7 3  1  ' S  1

D e r  wahrscheinliche F eh ler  einer jeden  Beobachtung 
ist aber (nach Z )

•  / 3 i o g 6
Y = o . 67449 V = 10-472>

folg lich der wahrscheinliche Fehler
Y

von  x =  —-= 1 0 .0 4 7 6
220 1

V

von y =  75 ^ = ° - j o i 3 79
D ie wahrscheinliche Unsicherheit von V  ist (nach A A )

o . 476936
= ± v - — v 'T i i -  =  z t  c* • 4397.

Ist nur e i n  E lem en t zu b e s t im m e n ,  so hat man

_  _  X

X 2 S a ’ /
also ist hier

w ie  oben.

'y/Ä. —  V  -S'a2»!

und der wahrscheinliche Fehler 
V

von x =  — ,

d. h. (nach Z) =  0.6 74 49  V  s ' z ä ” '  ’ 

übereinstimmend mit N ro. I I ,  G le ich u n g (L ).



2^7

Sind zwey E lem ente zu bet imm en , so ist

/ 2 «>u 2 b»n - ( S a „ b n)

r k F V 'V ^ A -  V  21r n

\fB>- V Sa-n;
und der wahrscheinliche Fehler  

von x =  V ' A

und

. / 2  e»’ Z b ^

= 0.67449 V “  • x;b,n _ (S an C
von y =  V  \^B'

n "n/

/ s  £an
=  o . C ;449 V  —  • i i r 2 b .n _ ;2an b j a , 

übereinstimmend mit N ro. I V  ( W ) .
W i e  man bey einer grössern Anzahl von gesuchten G r ö s 

sen die W erthe von A .  B ' , C "  u .s .w .  bequem  finden k ö n n e ,  
hat G a u  ss in der T h eo ria  comb. obs. p. 40 sqq. gezeigt.

■'Übrigens ist zu bem erken, dass hier nur zufällige, nicht 
constante Feh ler  der Beobachtungen in Betracht kom m en.

Hat man aus Beobachtungen von verschiedener G ü t e ,  
bey denen der G r a d  der G enauigki it respective durch die 
Zahlen H ,  II i , H , . . . .  ausgedrückt w i r d , Bedingungsglei
chungen von der in Nro. I V .  angegebenen F o r m  erhalten, 
so wird  man die wahrscheinlichsten W e r th e  der Grössen 
x ,  y ,  z .  . . . f inden, wenn man an die Stelle dieser B edin 
gungsgleichungen folgende setzt:

0 =  — II  5 -)-a H  x -[-b  H  y  +  c H  z-J- . . . . ,
0 =  — Hi 5. -|-a, H i x b, H, y - j - c ,  H , z - | - . . . .  u. s .w . ,  

und nun bey diesen letzteren Bedingungsgleichungen das in 
Nro. I V .  gezeigte Verfahren a n w e n d e t ,  oder w en n  man 
-S'H’ ne’ n statt! zu einem M in im u m  macht.

V I .  In  der T h e o ria  comb. obs. versteht G a u s s  unter 
dem mittleren F eh ler  der Beobachtungen die G rö sse  m ,  
wenn das Integral f  y z j . d Z l, von x =  — co b i s x  =  -^-a:, 
g e n o m m e n , =  m 2 gesetzt wird. Dieses m 2 ist also d a s D o p -  
pelte-von d e m ,  was wir in Nro. I I .  und I I I .  durch h2 be
zeichnet ha b e n , oder d a s ,  was G a u s s  den mittleren Feh ler  
der Beobachtungen n e n n t , ist =  h \ f  2 ,  wenn man die 
Grösse k t = f  Zl y 4I .d  d ,  die G a u s s  den constantcn T h e :l des 
Fehlers n ennt, = 0  setzt ,  wie in Nro. I  und II. D ie  G e 
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nauigkeit einer Beobachtung oder eir.cr Bestim m ung setzt 
G a u s s  dem mutieren F e h l e r ,  das G e w ic h t  derselben dem 
Q uadrat des mittleren Fehlers umgekehrt proport; onal.

K e n n t  man eine bedeutende An zahl zufälliger von ein
ander unabhängiger F eh ler ,  die wirklich vorgekom m en sind, 
so kann man daraus einen genäherten W e rth  des mittleren 
zu befürchtenden Fehlers m finden. B ezeichn etn äm lich  w ie
der die S u m m e  der Quadrate dieser F e h l e r , s die A n 
zahl d erselb en , so ist nahe

m ! =  - p , ..............( C C ) ,

w elche G leichung mit der G leichun g (E )  in N ro. I I .  iden
tisch ist; und der mittlere bey dieser Bestim m ung zu be
fürchtende F eh ler  in B eziehung au f  das Quadrat m a Ist 

'n 4 —  m4
 ( D D ) ,

U m  die G enauigkeit  der Bestim m ung von m 2 einiger 
M assen beurtheilen zu k ö n n en ,  w ird  man eine Hypothese 
in Betreff der F unction  <p /I annehmen düriern. N im m t m an 
z. B. die obige H ypothese ( Y )  a n , so ist

/ ■ +  “  H  „ +  CO A i  1
m W _ c o  ^ ? ^ dZ/= v / n/ _ c o  Z / V ~  dZ/ =  T I F ’

H /»■+■ co  Ha As 3
und n t =  ~rr~ /  / f e  d -7=  7477,v  Jt. — co 4 H4

also n + =  3 m ”1,

/  n4 — m4 /  2
folglich y  ~ =  m 2 y  — ............ (E E ) .

A u c h  kann man einen genäherten W e r th  von n^ aus 
den Fehlern  selbst finden. Ist näm lich die Sum m e der 
vierten P otenzen derselben, so ist nahe

4 = ^ - ............ (FF)-
S

K e n n t  man den mittleren Feh ler  m  einer jeden B eo b 
achtung , so findet man, wenn die Grössen x ,  y , z . . . nach 

der M ethode der kleinsten Quadrate bestimmt w orden  sind, 
den mittleren zu befürchtenden F ehler  (nach B B ;



und die G ew ichte  der Best m mungen von x ,  y , z . .  . .  sind 
1 1 1

—  , - g 7 ,  • • • • , das G e w ic h t  einer ieden Beobachtung

=  i  gesetzt.
In  dein obigen Beyspiele ist (nach C G )  m 2 =  24 i . o 5, 

also der mittlere F e h le r  der Beobachtungen m  = i 5 . 5s 6 , 
und der mittlere b e y  der B estim m un g von m 2 zu befürch

tende Feh ler  ist (nach E E )  —  m 2 y / " —  =  3 o . o i 5 .

Nun ist (nach G G )  der mittlere Fehler
i 5 •5s6

für x =jrr;V-$-■-= o . o n o d j ,
220  1 n

i 5 .626
für y —  '—  =3  o . o o 2o44-J  7594.7

H  —  H * A ’
Setzt man w ieder 9  e , so verhält sich

der wahrscheinliche Feh ler  zum mittlern F eh ler

=  o. 6744897 : i«

In unserem Beyspiele ist also der wahrscheinliche F ehler

jederBeobachtung = 0 . 6 7 4 5 X 1 6 . 6 2 6  = 1 0 . 4 7 2  w ie  ob en ;
der wahrscheinliche Fehler

von x = 0 . 6 7 4 5  X  0.0706 = 0 . 0 4 7 6  1
~ > vvie oben,

von y = o . t > 7 4 5  X  o . 002044 =  0.0010791
Sind die B eob ach tun g en , deren F eh ler  t , e , , e , ..........

man k e n n t v o n  verschiedener G ü t e ,  und ist das Verhält-  
niss der Genauigkeit derselben b ekan nt,  so kann man die 
rp'ttlern Fehler derselben auf folgende Art finden :

E s  sey e der F ehler  einer Beobachtung von der Art, für 
w elche der mittlere zu befürchtende F eh ler  = m  is t ;  man 
nehme die Factoren a:, u s. w. den relativen G ew ichten  der 
Beobachtungen , zu denen die Fehler  e , , e, u. s. w. gehören, 
g le ich , das G e w ich t  der B eob achtun g, deren Fehler  t  is t ,  
=  1 gesetzt; so ist der genäherte W e rth  von m 2



und der mittlere in Beziehung auf diesen W e rth  von m ’ zu 
befürchtende F e h le - ,  unter der V oraussetzun g, dass der 
W e r th  von n für verschiedene Beobachtung .n dem W erth 
von m  proportional s e y , (wie es z. B. bey der obigen H y 
pothese für 9 D der F all  ist) , wieder
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(w ie  m  D D ).

K e n n t  man m , so kann man leicht, auch die mittlern 
F eh ler  für die übrigen Beobachtungen finden, da die relative 
G enauigkeit  bekannt ist.

W eitere  Untersuchungen über diesen Gegenstand s. 
T h eo r.  comb. obs. p 5 o sqq. 1

§. 6. Zum Beschlüsse dieser Gegenstände wollen wir 
noch  sehen , w ie man aus der Beobachtung der Sonnenfle
cken die L a g e  derRotationsaxe und die Geschwindigkeit der 
U m d reh u n g der Sonne finden kann.

Zu  diesem Zw ecke b esnm m t man zuerst durch B eob 
achtungen die Differenzen der Rectascension und Poldistanz 
des F leckens und des M it felpunctes der Sonne. Braucht 
man dazu den K r e ism ik ro m e ter ,  und nennt t die Ze t z w i
schen den äusseren Berührungen der Sonne und des Kreises, 
und t' die Zeit z\ sehen dem E in -  und Austritt des Fleckens, 
r  den Halbmesser der Sonne, und r' den des Kreises, so wii 
p  die Poldistanz der S o n n e ,  so sucht man die Grössen d und 

d' aus
/ i 5 t  _ Y  / 1 5 t '  . Y

d ’ =  ( r - J - r ' ) 3— f —  Sin p J  und d 2 =  r ' 2—  f Sin p J  ,

so ist d —  d ' = d p  die Differenz der Poldistanzen des M it-  
telpuncts dei Sonne und des F le c k e n s ;  die Differenz d a  
der Rectascension dieser beyden P u n cte  aber ist der halbe 
U nterschied zwischen der Sum m e der E i n -  und Austritts
zeiten der Sonne und der Sum m e der E in -  und ^.ustrilts- 
zeiten des Fleckens. A u s  diesen W e rth e q  d a  und d p  findet 
man die Differenz d/l und d ?r jener beyden Puncte in geo- 
centrischer L än g e  und D istanz vo m  P o le  der Ecliptik  durch 
die Gleichungen (S. 3o)

d A . =  d a  C o s u S n p  —  d p S in u  

d jt =  —  d a S in  u Sin p —  d p C o s u ,



w o u der W in k e l  des Breitenkreises der Son ne m it ihrem 
Declinationskreise ist ,  und.;yvo daher (Seite 3 i )  tg, u =  
—  C o s L t a n g  e ist, w en n  L  die L ä n g e  der E rd e ,  und e die 
Schiefe der E cliptik  bezeichnet. M a n  hat daher

geoc. L än g e  des F leckens A , =  i 8 c , - f-L -|-d / t ,  
geoc. Poldistanz rr =  g o  -f-djc.

I .  U m  daraus die heliocentrische L ä n g e  1 und Poldistanz 
p des F leckens a b zu le i te n , sey R  die E ntfern ung der E rd e  
von dem M ittelpuncte der Sonne und p von  dem  F le c k e n ,  
und L ,  P  die L ä n g e  u n d  Poldistanz der E r d e , : so ist

r (Sin p C o s  (1— i N ) = R  Sin P C o s ( L — N ) + p S i n  n Cos (A.— N ) , 
r  S i n p S i n  (1— N ) — R  Sin P S i n ( L — N )-j-p Sin jrS in(A .— IN), 

r C o s p —  = R C o s P  C o s ta ,

w o  N  eine willkürliche G rösse ist.

i^uadrirt und addirt man diese drey G le ic h u n g e n , 
und setzt

Cos Tj>=zCos P  Cos 5T-J- Sin P  Sin it Cos ( L  — X) , 

so erhält m an

p — —  R  C  OSTp -f- \ / V  —  R  'Sin2 if>, 

un d  ist so p gefunden, so geben jene drey G leichungen auch 
die W e r th e  von 1 und p.

K ü rz e r  w ird  diese A u flö s u n g ,  w en n  man bedenkt, dass 
im m er sehr nahe p =  R  und P  =  go  ist. D an n  hat man 

nämlich
R

Sinp Cos (1 —  IN) = “ [ C o s ( L  —  N ) +  Sin k  Cos ( A. — N ) ] ,

S in p S in  (1 —  N) = — [Sin ( L  — N ) +  SinjrSin(.k  —  N ) ] ,

R
Cos p = ~  C o s  »r.

R
Ist z. B. N  = A ,  so hat man Cos p = —  C o s  « und

R S m ( L — X)
S in  (1 —  R) =  —  —r  ---------s '  r Sm p. •>

oder auch für N  = L  , «
R S i n  7i S i n  (X— L)  

rSinp ’

fn*

Sin (1 —  L )



II. A u f  Fese W e ir e  findet man also aus jeder beobach
teten Differenz der Rectascension und Declinatioii des F le 
ckens seine heliocentrische L än ge  1 und P okb  tanz p ,  und 
damit die G leichung

x Sin p C o s  1 -f- y  Sin p Sin I —j— z —  Cos p =  o ,

in welcher 1 le drey Grössen x, y u n d z  noch unbekannt sind. 
E ben  so geben noch zw gy  andere Beobachtungen desselben 
F leckens

x S  n p '  Cos 1' - | - y S in  p Sin I - j - z —  Cos p' —  o und 
x S in p "  C o s  l" +  y Sin p" S :n 1' - j - z  —  C o s  p"=~. o ,

und «us diesen drej G leichungen w ird  man dig. W e rth e  von 
x ,  y  und z durch E lim in a ’ ion finden. N ennt man dann n 
die N eigu n g des Sonneu - Äquators gegen die E cliptik  und 
k die L ä n g e  des aufsteigenden K n o ten s  des S o n n e n - Ä q u a 
tors in der E cliptik  und endlich TI die constante heliocen- 
trische Distanz des F leckens von dem P o le  des Sormen- 
Äquators , so ist

tg n =  \ f  x ’ -{-y%

te k =  —  —  und 
0 y

Cos I I = Z  Cos  n ,

und dadurch ‘ st die L a g e  der Rotationsaxe des Fleckens, so 
w ie  der O r t  desselben auf der Oberfläche der Sonne be
stimmt. Ist  endlich S die Zeit zw ischen  der ersten und drit
ter Beobachtung, C  die Sehne zwischen beyden Orten des 
F le c k e n s ,  d der Halbmesser seines Parallelkreises , m der
W in k e l  am Mittelpuncte des Parallelkreises, den der F l e 
cken zwischen der ersten u n dd ttenBeobachtung beschreibt, 
und T  die Rotationszeit der S o n n e ,  so ist

C  =  r y  2 (1 —  Sin p Sin p" Cos (1" —  1) Cos p Cos p ') 7 
(1 = r  Sin TL ,

m C - / \ — Sulp Sin p" Cos ( l " —  1).—  Cosp C o s p " .

2 2 cl V
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und Sin
2 2 cl V  2 S i u “ II

D an n  ist die gesuchte Rotaunnszeit
ff

T  =  56ok - •



R e n n t  man so die W e r th e  von x ,  y und Z ,  die bloss 
aus drey Beobachtungen abgeleitet, und also wahrscheinlich 
noch einer bedeutenden Verbesserung fähig s in d, so wird  
man dann die w a h r e n  W e rth e  derselben x - J - d x ,  y - f - d y  
und z - f - d z  setzen , w odurch man für jede einzelne B e o b 
achtung erhält
( x + d x )  Sin p C o s l  - + - ( y + d  y) S in p  Sin 1-j-z +  d z —  C o s p = o  
oder wenn man die bereits bekannte Grösse 
xS in  p Cos l +  y Sin p S in  1 +  z —  Cos p gleich A  setzt,  

A - j - d x  Sin p C o s  l - j - d y S i n p S i n I - j - d z  =  o 
welches die gesuchte Bedingungsgleichung dieser B eobach
tung ist. M an  w .rd  solcher G leichungen  so viele erhalten , 
als man Beobachtungen h a t ,  und dann aus ihnen durch die 
so eben gegebene M eth ode der kleinsten Quadrate die 
wahrscheinlichsten W e r th e  von d x ,  d y  und d z  bestimmen.
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V  o  r  1 e  s  u  n  g  V I .

Bestimmung der Entfernungen der Himmelskörper von 
der Erde.

§. m  enn man die L a g e  eines der E rd e  nahen G e 
stirns gegen die unendlich entfernten F ixsterne aus zw ey  
gegebenen Puncten  der Oberflüche der E rde  beobachtet, so 
läset sich daraus die E ntfernung des G e s t ’ -ns von dein M it 
telpuncte der E rd e  bestimmen.

Sey L  (F ig. g) das Gestirn , B und B' die beyden B e o b 
achter, deren N orm alen Z B ,  Z 'B ' verlängert den Äquator 
C A  der E rd e  unter den W in k e ln  B  b A  =  y, B ' b' A  =  y ’ und 
die L in ie  C L  unter den W in ke ln  B ß  L  =  y ,  B  /3' L = y '  
schneiden, wo C der M ittelpunct der E rde ist. S e y C L  =  Tl, 
C B  =  r ,  CB'=r=r' und C B b  =  w ,  C B ' b ' = w ' .  (w o  die 
Grössen r, r', w  und w' aus den G leichungen der S. g i  gefunden 
werden). Sind nun die beyden beobachteten Zeniihdistanzen 
des G estirn s  L B  Z =  z und L B ' Z ' =  z ' , so ist l . B C  =  i8o° 
—  ( z — w ) und L B '  C  =  i8o° —  (z’ —  w ') .  I s t a l s o C L B  =  x 
und C L B ' = x ' ,  so hat man

S i n  ( z — w) S i n ( z '  —  w' )

R  =  T— ^ T ~ = T' — s w  -  W -

Ist aber L  C  A  =  u, so ist z =  y -|-x  und y =  y +  u, also 
x =  z — y -f- u und eben so x' =  z ' —  y ' — u. D ie  Sum m e 
dieser beyden Grössen x - J - x ' ,  die w ir  m nennen w o lle n ,  
ist daher x -f- x' =  m =  (z -f- z') —  ( y - J - y ') ,  also m eine 
b e k a n n t e  Grösse. Substituirt man diesen W e r th  von 
x' =  m  —  x in den Gleichungen  f j j j  so erhält man



Sin x — ^Sir* (z —  vv) und Sin (m —  x ) =  r 1*111 (z —  w ) <

und beyder Gleichungen D ivision  gibt

r  S i n  (z —  u) S i n  m

^®X r ' S i n ( z ' —  w' )  +  r Siii  (z —  W) 

r '  S i n  ( z '  —  w' )  S i n  m  

* ^ X r S i n ( z  —  w) +  r'  S i n f z ' —  w ‘) C o s m  ’  

und dann findet man R  durch die G leichung

r S i n l z — w) r ' S i n f z ' — m
R  =  r r  oder R  =.

S i n  x  S m  ( i n — -x)

Ist dann ö  die Horizontalparallaxe des G estirns fin
den Ä q u a tor  und A  der Halbmesser des Äquators , so ist

A
Sin Zo =  -rr

R

oder sehr nahe, da m  n ur klein is t ,

A . m

00 r '  S i n  (z '  —  w' )  +  r  Si n (z —  w)

D ieser A usdruck setzt v o ra u s ,  dass die Beobachter auf  
verschiedenen Seiten des Äquators stehen. Sind sie au f  der
selben S c t e , so ist

m  =  x' —  x =  (z' — - z ) —  (?  —  9) , 
r S i n  (z —  w) S i n  m

tg x
r '  S i n  {%' • -  w' )  —  r Si n (z —  w) Co s  m 

A A  x  A m

w  R r S i n  (z —  w) r ' S i n ( z '  —  w ') —  r S i n ( z  —  w)

Liegen die beyden Beobachtungsorte nicht genau in dem 
selben M erid ia n , w ie  bisher vorausgesetzt w u r d e ,  so w ird  
m a n ,  da d:e Beobachtungen nicht mehr gleichzeitig s in d ,  
von der Änderung der Declination des Gestirns w ährend 
der Z e it  zwischen beyden Beobachtungen R echn ung tragen. 
D urch dieses Verfahren hat Lacaille am V o rg eb iig e  der gu
ten H offnung mit Lalande in Berlin die Parallaxe des M o n 
des und des M ars bestimmt.

2. §. F ü r  den M o n d  kann m an, da er der E rd e  so nahe 
is t ,  seine Parallaxe auch aus den Beobachtungen eines und 
desselben Ortes ableiten. Ist nämlich a und p die w ahre 
Reefascension und Poldistanz des M ondes, und a 'd ie  schein

..Q *



b are ,  durch die Parallaxe verminderte Rectascension des
selben, A  die Sternzeit der Beobachtung, f  die geocentrische 
P o lh ö h e  (S. 90) und r die E ntfern ung des Beobachters von 
dem Mittelpuncte der E r d e ,  der H albm esser des Äquators 
als E in h eit  vorausgesetzt ,  so ist (S. 97)

C o s  p
a — a = c > r  Sin ( A  —  a') 'g iu 1

w o  E3 die Horizontalparallaxe am Äquator bezeichnet.

Is t  also
C o s  C f

r S i n ( A — a')-prr^ =  b und a —  a' =  d a ,

so ist d a  =  bto und eben so für eine zweyte Beobachtung 
d a' =  b'. Eö , also auch

(1 a'  —  d a

G s = - b ' ~  W -

M a n  sucht nämlich in zw ey  Beobachtungen, die au f  ent
gegengesetzten Seiten des Meridians in grossen E ntfern un 
gen v o n  demselben gem acht worden sind, die Differenz der 
Rectascension des M ondes von einem oder mehreren ihm 
nahen F ixstern e n , woraus man die s c h e i n b a r e n  Rect- 
ascensionen des M o ndes erh ä lt ,  deren Differenz rn' seyn 
soll. A u s den Mondestafeln aber findet man die Bewegung 
des M o ndes in Rectascension für die Zwischenzeit  der B e 
obachtungen , oder die D ifferenz m  der beyden w a h r e n  
Rectascensionen desM on de s, so dass also d a ' —  d a = m — m 
eine bekannte G r ö s s e ,  und daher der W e r th  von durch 
die G leich un g

m' —  m

c = =  l y — b
gegeben ist.

5 . §. A u f  die Sonne lassen sich diese Methoden nicht 
anwenden , da sie zu w eit  von uns entfernt oder da ihre 
Parallaxe zu klein ist, um  durch jenes Verfahren mit Sicher
heit bestim m t zu werden. F ü r  s e hat man die D urchgänge 
der unteren Planeten (M erkur und Venus , besonders der 
letzteren) vor der Sonnenscheibe als vorzüglich geeignet zur 

Bestim m un g ihrer Parallaxe vorgeschlagen. (Pop. Astr. I I .  
S. 29.)
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Ist, T  die Ortszeit des beobachteten E . i -  oder Austritts 
der Venus und t die östliche L ä n g e  des Beobachtungsortes 
von P a r is ,  so suche man für die Pariser -  Zeii  ( T — t) der 
Beobachtung die wahre geocentrische Rectascension a und 
Poldistanz p der V enus mit ihren stündlichen Ä n derungen 
D a  und D p ,  sammf ihrem  Halbm esser r und ihrer H o ri-  
zontalparallaxe x. F ü r  die Sonne seyen dieselben Grössen 
a x  p und £.

Ist s der Stundenwinkel der Sonne und <p die geocen 
trische Polhöhe des Beobachtungsortqs , und 

Cos o Sin s 

S in  7;

—  C =  Sin f  Sin x  —  Cos 9 C o s  x  C o s s  , 

so ist für dieselbe Zeit T  —  t (vergl. S. 97)  
die Differenz der scheinbaren Rectascension A '  =  a —  a —  B q ,  
die Differenz der scheinbaren Poldistanz P ' = p — x —  C  q, 
w o  der K ü r z e  wegen q =  x — £ ist.

Ferner ist c le relative wahre B ew eg u n g der V en u s  in 
einer Secunde in Rectascension und Poldistanz

D a  —  D a  D p  —  D  re
f =  — 17-------und g = -------- ,

0600 0 3öoo

wenn D a ,  D  p u. s. w. die stündlichen V erän derun gen  der 
wahren Rectascension und Poldistanz bezeichnen.

W il l  mai daraus die scheinbare relative B ew eg u n g der 
Venus f  und g' während einer Secunde ableiten, so ist

Cos Cos S 
f ' == f  —  o . 0 0 0 0 7 2  S in p ----- Un(^

g' =  g - J - o .  000072 q Cos f  Cos p Sins.

N im m t man aber an, dass die bisher gebrauchten G r ö s 
sen t ,  a ,  p und r noch um die unbekannten Correctionen 
d t ,  d a ,  d p  und d r  zu klein s in d , so hat man (w ie S. 240) 

(a —  a —  B  q - ( - d a  —  f' d t)j Sin3 jr-J-(p— x — C  q4 ~& P— 8 ^ 0 ’  

=  [(P +  d p ) ± ( r '  +  d r ) ] \ . . ( I )  
das o b e r e  Zeichen für die ä u s s e r e  Berührung der Ränder.

Setzt man der K ü rze  wegen
(a —  a )3 Sin3 p +  (p —  tt)3 =  /F oder

2?7



und entw.rkelt man die vorhergehende G le ich u n g , indem 
man die zweyten Potenzen an d t ,  d a  weglässt,  so erhält 
m an (wie Seite 240) ,

A  a —  (p i  r ) 2
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2 A
=  d l ( fSin  Tt Cosco-J- g Sin co)

-J- q (B Sin jt Cos a>-|-C Sin <b)
—  d a  S in ir C o s  co
—  d p Sin 00

I p i . r)
+  (d p +  d r) — — ’

und diess ist die gesuchte B edingungsgle ichun g, welche 
fiir jede einzelne Beobachtung entwickelt wird. Ist d ie L ä n g e  
des Beobachtungsortes genau b ek an n t ,  so ist d t  =  o ,  und 
man erhält dann so viel Gleichungen zwischen q ,  d a ,  d p  

und d p + d r ,  als man Beobachtungen hat. E ntw ickelt  man 
aus ihnen die W e r th e  dieser Correctionen , so erhält man 
auch den W e r t h  to n  q =  x —  £. In d em  man so die D i  f- 
f e r e n z  der beyden Parallaxen erhält ,  hat man zu g le ich ,  
durch die T h eo rie  der elliptischen B ew eg u n g der Sonne und

x
der V en u s,  auch das Verhältniss -  der beyden Parall

axen , und daher diese Parallaxen selbst durch die G le i 
chungen

q
un d£  =  -q '- B  cp— 1

I. Hätte man die E cliptik  statt des Äquators gewählt , 
so ist a ,  a die L ä n g e ,  und p ,' ?r =  go die Distanz der 
V en u s  und der Sonne von dem P ole  der E c l ip t ik ,  und 
v3Snn L  und P  die L än g e  und Poldistanz des Zeniths ist 
(Seite gg)

B  =  S n  P  Sin ( L  —  a)
C = —  Cos P.

4- §. Dieselbe G leichun g (I) lässt sich noch auf folgende 
W e is e  ausdriicken.

b  S  c £
Sey B  =  ~ _ g  und C  =  — , also das vorhergehende

B q  =  b £  und C q  =  c £ ,  so dass man also für die Zeit der 
Beobachtung hat:  relative Parallaxe



C o s  S i n  s
der Rectascension ( x — £) — — =  b £ ,  

der Poldistanz
(x —  £)(Sin f  Sin jr—  Cos 9 Cos jtC o s  s) = —  c £, 

und daher für dieselbe Zeit die Differenz der
scheinbaren Rectascension A ' =  a —  a — b £ ,  
scheinbaren Poldistanz P ’ =  p —  x —  c£.

Dieses vorausgesetzt,  w ird  die GIeichungB*(I)  ̂ wenn 
man 111 sie noch die unbekannte Correction d £ der Sonnen
parallaxe aufnimmt , oderJ£-|-d£ statt <£ setzt,

( a —  a —  b £ —  b d £ -|- d a —  f  d t) ’ S i n ’ jr 
- l - (p  —  x  —  c 5 — c d £ - f - d p —  g d t ) 5, '
=  [(p +  d p) +  ( r +  d r)] ’ , oder 

( A '—  b d £-j-  d a —  f  d l) ’ S in ' ( P ' —  c d S. -J- d p —  g d t ) '  
=  [(P +  < l p ) ± ( r  +  d r ) ] 2

F
w o  man statt Sin ’ rc etwas genauer S in ’  — -—  setzen kann.

Lässt man die zw eyten  Potenzen von d t ,  d a ,  d £ . . . .  
w e g , und setzt der K ü r z e  wegen

S 1 =  A "  Sin'' x  - f - P ’ und h =  xr g . a  u ; ,1 A ' f  u 1 71 +  r "  g ’

so geht die letzte G leichung in folgende über

=  S ’ - | - 2 A ’ Sin ’ 7 r d a - | - 2 P  d p  —  2 ( A 'b  S in ’ jr - f - P 'c )  d £ 

—  ( p +  r) ’ —  2 S d (p -1- r) , oder da nahe 
S* -  (p ±  r) ’= [ S  +  (p ±  r)] . [S -  (p ± r ) ]  =  2 S [ S - ( p - # ) ]  ist, 

d t-f- li S [ ( p +  r) —  S] =  h A' S in ’ jt. d a ff- h P ' .  d p 
—  h (A' b Sin’ -jr —|— P'c^ . d £ —  h S d J(p.fb r) . . . . ( I I ) , 

und diess ist die zweyte F o r m  der B ed in g u n g sglcO h u n g, die 
für jede einzelne Beobachtung entwickelt werden soll. In  
ihr kann man d t  =  o setzen , wenn man die R e chn ung für 
die Zeit der Beobachtung gemacht hat, und die Differenz der 
M eridiane bereits genau kennt. M an  kann aber auch , wenn 
die L än ge des Ortes bekannt ist ,  und mehrere Beobachtungen 
desselbenEin- oder Austrittes von verschiedenen Beobachtern 
an demselben Orte gemacnt w u r d e n ,  die vorhergehende 
Rech n u n g , z. B. fiir das Mittel aller Beobachtungszeiten 
m a ch e n ,  und dann in der letzten G leich u n g d t  =  T  —  T '  
setzen, w o  T  die Zeit der B erech n u n g, und T '  die Zeit der 
wirklichen Beobachtung ist.



Ex. Für den Durchgang der V  nus den 5 . Junius im 

Jahre 1761 hat man aus den Tafeln 

nrttlere Zeit 

Paris Sonne Venus

a 1t a p
141 74 ° jjj' 52 ."8  67° 19 '2 7 ."3  74°29' 4 -”3  6 7 ° 2 5 'u . "9 

171“ 19 3 6 .4  18 4o»9 24 i 3 . 2  27 2 7.6

201 27 20.1 17 54-7  19 22.2 2g 4 3 -4
log Rad. Vect. ©  = 0 .0 0 6 6 6 1  ) h
log Distanz £ £ = 9 . 4 6 1 0 7 8  1 

wahrer Halbmesser ©  =  pc=g46."8 
¥ =  r =  29."o

Ilorizontalparallaxe der Sonne für die mittlere Entfernung 

derselben von der F.rde 8 ."5 6 , also für den 5 . Junius 

£ =  8.”4297, und x =  2g.''6o68 , und x —  £ =  21."1771.

N o c h ist 
log f  =  8 . 844425n J 
log g =  8 . 227387 \  fur d,e Ze,t  der

log f  = 8 .8 4 4 2 7 o n  .
. c, n t fhr 810 Zeit der Austritte,
log g =  8 . 226170 )

B e o b a c h t u n g e n .

A m  Vorgebirge der guten Hoffnung  

Austritt innere Berührung 211 3 8 ' 3."3  mittlerer Zeit

äussere 2 i  55  3 4 *6 .

Ir. Petersburg 

Austritt innere Berührung 221' 17' i2."8  

äussere 22 35  g . o

Länge von Paris Polhöhe 

Vorgebirg der guten Hoffnung - f - i 1 4* 20" — 3 3 ° 55  4 0,,

Petersburg + 1  5 i  54  + 5 g 56  23
U m  die erste dieser Beobachtungen zu berechnen, ist 

1
mit der Abplattung -  - die geocentrische Polhöhe

<p —  —  3 3 ° 45 ’ 9".

Das Mittel der am Cap angestellten Beobachtungen 

ist T  =  2 i h 3 8 ' o" mittlerer Zeit, also auch

2Öo



Mittlere Zeit. Paris 2oh 33 ' 4 °"

Sternzeit Paris i  33  26.2

Sternzeit des Ortes 2 37 46 .2  =  3 g 0 26' 3 3 ”

a =  74° 14’ 2 l " —  74  14 2 i
p==67 35  5 s = — 34 47 48
a — a = — 10' i g . ” o8 b £  = — 10.” 86
p — T r = + l 2  2 2 . 6 8  c £ =  - ( - i 6 .3 7

A' =  a —  a —  b £ =  —  608  ”22 
P' =  p —  x —  c £ =  -f-726.”3 i  

p +  x
log A 'C o s  — -—  =  2.74955n

logP ' =  2.86112  

S =  g i 8 ."o45 
(p —  r) —  S =  —  o 23

A 'f C o s 2 3 6 . 2 x58
2

P ' g  =  12.2261

2 8 1

h =  4 8 .4 4 19  »

oder log h =  8.31478.

Dividirt man die vorhergehenden W erthe von b£ und 

c£ durch £ =  8 .5 6 , so erhält man
log b =  o - i o 32g n , und log 0 =  0.28168  

Ii S f('p —  r) —  p] =  —  o. 2 3 h S =  —  4 .4  

T  =  2 i h 38 ' o"

T ' = 2 i  38  3 .3

d t =  —  3 . 3 _  3 .3

dt +  hS[(p —  r) —  S ] =  7 . 7
P +71

h A L C o s 3 —-— =  1 3 . 5 7 8  l o g h  =  8 . 3 1 4 7 8  

h P ' c  =  2 8 . 6 8 7  log S =  2 .9 6 2 8 6

Factor von d£ =  +  42 . 265 1.27764

Factor von d (p —  r) =  + - i 8 .g 54

l o g A ' S i n 2 — =  2 7 1 4 6 3 n , l ,o g P '=  2.86112  

logh =  8.31478 logh  =  8 .3 i4 78

1 . 0 2 9 4 1  1 . 1 7 5 9 0

Factor von d a = — 10.699 Factor von d p =  -J- !4 .998



und daher die Bedingungsgleichung (II)  iur die erste der vier 

vorhergehenden Beobachtungen
-|—'y."'7=42.’,265 d £ + 1 0 .6 9 9  d a — 14 .9 9 8  d p-f- i8  g54 d(p— r), 
und eben so erhält man für den äusseren Austritt am Cap 
— 1 1 . 9 = 5 9 . 4 6 8 8  £ + 1 0 .9 4 7  d a — 10.971 d p +  i 8.525 d ( p + r ) ,  

für den inneren Austritt in Petersburg
+ 23-3= — i 8 .553d £ + i o . 48 id  a— i 5 .go5d p + i g . Ö 4 i d(p— r),
und für den äusseren Austritt in Petersburg
— 3.3= — 17.462 d £ + 1 0 . 7 6 1  d a — i 4 - 7 4 3 d p + 1 8 . 7 9 4  d (p + r ) .

Hat man so die Bedingungsgleichungen aller B eobach

tungen e n tw icke lt ,  so sucht man daraus durch die M ethode 
der kleinsten Quadrate die wahrscheinlichsten W e r th e  von 
d £ ,  d a ,  d p  und d(p +  r).  M an  sehe: E ntfernung der Sonne 
von der E r d e ,  v o n E n c k e .  G otha  1822. D e r  Verfasser die
ses W e rk e s  fand aus der Discussion sämmtlicher Beobach
tungen von 1761 und 176g Ä q u ato r :  H o rizon t:  Parallaxe der 
Sonne für .he mittlere Entfernung £ =  8 . ' '5 7 7 6 ,  woraus die 
mittlere E ntfernung der Sonne von der E rde folgt 20666800 

geographische M eilen.
M an  b em erkt ,  dass die Coefficienten von d£  in den 

vorhergehenden Gleichungen gegen die übrigen Factoren von 

d a ,  d p  und d(p +  r) sehr gross sind. D ie  erste Bedingungs
gleichung allein g ä b e ,  w en n  man d a  =  d p  =  d(p —  r) =  o 

se tzt ,’

d £ = Ä  =  ° - 1 0 2 ’

woraus fo lg t ,  dass die B eo b ac h tu n g ,  d. h. die Zahl 7 . 7  um 
volle 5 Zeitsecnnden fehlerhaft seyn m usste, um  den W erth  
von d£ um 0 .1  einer Raum secunde zu entstellen. D ie  Diffe
renz der ersten und dritten Beobachtung gibt eben so 

i 5 .6
d £  =  “  eoTeli  =  -  ° - 2 5 6 ’

also würden hier erst 6 Zeitsecunden Beobachtungsfehler 
einen von 0 . 1  Raum secunden in d£ erzeugen. D a  aber diese 
Gattung von Beobachtungen der ganz dunkelschwarzen 
Scheibe der V en us auf dem hellen G ru n d e  der Sonne einer 
sehr hohen Schärfe fähig ist,  so sieht m a n , dass sich durch 
die vorgetragene M ethode der W e rth  von d£ m it grösser 

Genauigkeit bestimmen lässt. (P op. Astr. II. S. 29.)
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T. W ie  man die W ir k u n g  der Parallaxe a u f  diese 
Erscheinungen für alle P un cte  der Oberfläche der E rd e  
finden k an n ,  werden w ir  in der folgenden Vorlesung sehen. 
( V .  P op. Ast.)

5 . §. Die Parallaxe der Fixsterne -st viel zu klein, oder ihre 
Entfernung gegen den Halbmesser d e r E r d e A ie l  zu gross, als 
dass sie durch unsere Instrumente bestimmt werden könnte. 
Man hat daher versucht, ob ihre E ntfernungen wenigstens 
gegen den Halbmesser der Erdbahn noch merklich sind. 
INenrit man a ,  p die w a h re ,  oder aus dem M ittelpuncte der 
Sonne gesehenen Rectascension und Poldistanz des Sterns, 
a', p' diese scheinbaren, oder von der E rd e  gesehenen G r ö s 
sen , und A ,  P  die Rectascension und Poldistanz der Sonne , 
und ist r die E ntfernung des Sterns von der S o n n e ,  r' von 
der E r d e ,  und R  der E rd e  von der S o n n e ,  so hat m a n ,  
(wie SePe n ’j)

r Cos a Sin p +  R G  OS A S in  P =  r' Cos a'S inp ' 
r Sin a Sin p + R  Sin A  Sin P  = r '  Sin a' Sin p' 
r Cos p + R C o s P  = r ' C o s p ' .

D  ie D  ivision der beyden ersten dieser Gleichungen  gibt 
S i n  a S in  p +  co Sin  4 S iu  P  

^  a  C o s  a S in  p +  55 C o s  A  S iu  P  ’ 
wenn die jährliche Parallaxe

R

gesetzt wird.

A us dieser G leichung fo lg e , w ie  Seite g j , wenn 
a' —  a =  d a ,  und p' —  p =  d p  

gesetzt w i r d ,
SinP /'Jj Sin PN 2

d a =  cö g |n"p-Sin ( A — a) —  ~{  ̂ g.~  ̂ J  Sin 2 (A — a)Sin i "

P jö S in P x 3 
+  < - S n T 7 )  S i n S C A - a J S i n V ' - . . .

und wenn man bey der ersten Potenz von E3 stehen bleibt, 
d p =  cö (Cos P Sin p —  Sin P  Cos p Cos (A  —  a) ) ,  oder

d p = = G ( S i n ( p  —  P )  +  2 S i n p S i n P  S i n 2— -— J .

Man sieht aus diesen W erth e n  von d a  und d p ,  dass 
d it  Parallaxe d p  der Poldistanz im m er kleiner is t ,  als die



absolute Parallaxe fü, während im G egen thede die Parallaxe 
d a  der Rectascension oft beträchtlich grösser als "CS werden 
k a n n ,  dass es also auch vortheilhafter is t ,  die Beobachtun
gen der Rectascension zur Bestimmung der Parallaxe P  zu 
nehm en. W ä h lt  man ein solches S ternpaar, die in ihrer 
Rectascension a und a' nahe um i 8o° verschieden s i n d , und 
n im m t man die Parallaxe d a  für beyde Sterne gleich gross 
a n ,  so w ird  durch die erste Beobachtung dieser Sterne die 
R ectascension des einen glei :h a - f - d a ,  und des ändern 
gleich a' —  d a ,  also beyder Differenz gleich z / = a —  a ' + 2 d a .  
N ach t .n e m  halben Jahre aber werden die beobachteten 
Rcctascensionen dieser Sterne a — d a  und a’ - j - d a ,  also 
b eyd er  Differenz / ! ' —  a' —  2 d a  seyn , w odurch man 
daher

/] —  /l' =  4 d a , 

oder die doppelte Sum m e beyder Parallaxen erhält, die viel
leicht für unsere Instrumente merkbar i s t , wenn auch die 
einfachen Parallaxen dieser Sterne selbst nicht m ehr unter- 
sc h : den werden können. Zu diesem Zw ecke w ird  man aber 
die beyden Sterne in jenen beyden Jahreszeiten beobachten, 
w o  die Parallaxen ihrer Rectascensionen den grössten posi
tiven oder negativen W e r th  h a b e n ,  d. h. w :e aus den G le i
chungen für d a  fo lg t,  w en n  a gleich go +  A ,  oder gleich 
270 - j - A  ist.
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V o r l e s u n g  VII.

F i n s t e r n i s s e .

l .  §. S e y  a ,  p ,  r ,  x und m  die wahre R ectascen sion , 
Poldistan z,  E ntfernung von der der E r d e ,  Äquatorial- 
Horizontalparallaxe und Halbmesser des M o n d e s ,  und a ,  jt,  
p ,  £ , p dieselben Grössen fiir die Sonne. D ie  stündlichen 
Änderungen dieser Grössen seyen d a , d a . . . .

D  iese Bezeichnung vorausgesetzt, w o lle n  w ir  zuerst 
sehen, wie m an eine M o n d e s  f i n s t e r n  i s s  voraus be
rechnen k a n n ,  die bekanntlich entsteht, w en n  die E rd e  
zwischen die Sonne und den M o n d  tritt, und ihren Schatten 
auf den M o n d  wirft.

F ü r  die Zeit t der w ahren  O pposition  beyder G e s t irn e ,  
für w elch e  also a = = i 8 o + a  i s t ,  sey p — «  die Differenz 
ihrer Poldistanzen.

M an  suche die G rössen  n und e aus den G leichungen
dtt'—  d p  

(da —  d a) Sin n 5 
e =  (?r —  p) Cos n , 

so ist offenbar n die .Neigung der relativen Bahn des M ondes 
gegen den Äquator , und e die kürzeste D istanz des M ittel-  
punctes des Schattens von jener B ahn zur Zeit der O p p o 
sition.

D ie  stündliche relative B ew eg u n g des M o n d es  in seiner 
Bahn ist aber

d p  —  d 7c 

S i n  u  ’
i

die wir gleich ~ setzen w o l le n ,  so dass man hat

S i n  n  

h =  1 ------ 7 - 'd p '— d u



Schneidet, man endlich den Schatten der E rde  durch 
eine E b e n e ,  w elche  durch den Mittelpunct des M o n d e s  geht, 
und senkrecht auf der Schattenaxe steht, und nennt man R  
den von der E rd e  gesehenen Halbmesser dieses kreisförmi
gen Schattenschmltes, so ist

I I  =  x -J-  S, —  j i ,

w o v o n  man sich durch eine kleine F igur  leicht überzeugen 
w ir d ,  w enn man dabey bem erk t ,  dass der aus dem  M o n d e  
gesehene Halbmesser der E rd e  = . y ,  und der aus der S tn n e  
gesehene Halbmesser derselben = £  ist.

Das V orh ergehen de  reicht hin', alle Um stände d e r M o n -  
desfinsterniss zu bestimmen.

E s  ’ st nämlich die Zeit  0 der M itte  der Finsterniss 
0 =  t +  (ir—  p) h Sin n , 

und die Zeit T ,  w o  ein T h e i l  vom  M o n d  ve~finstert ist, der 
sich zu seinem Halbm esser verhält w if i .x ' :  l ,

T = 0  +  h e tg U ,

: .b 6

w o  C os U -
R -4- (1 —  N ) . m ’

So hat man für den Anfang  und das E n d e  der partiellen 
Finsterniss N  =  o ;  für den Anfang und das E n d e  der totalen 
Finsterniss N = 2 ;  für den E in -  und Austritt des M o n d s -  
mittelpunctes JN =  x u. s. w.

En dlich  ist die grösste Verfinsterung des M o n d e s  , zur 
Z e it ,  w o  er am tiefsten in dem  Schatten der E rde  steht, 
gleich R  +  m —  e.

W ä h lt  man , was bequemer .st ,  die Eclip tik  statt dem 
Ä q u a to r ,  so bezeichnen a ,  a die L ä n g e n ,  und p , tt die D i 
stanzen von dem P o le  der E c l ip t ik ,  w o  also j i  — go° ist.

U m  endlich noch  die Orte der Oberfläche der Erde zu 
f in d en ,  w elch e  die Mondesfinsterniss seh en , nehm en wir 
z. B. a n ,  dass der Anfang der partiellem Finsterm ss um acht * 
Uhr A bends Pariser Zeit Statt habe. D a der M o n d  in O p p o 
sition ist, so wird der Beobachte^', der 4'1 =  6o°  östlich von  
Paris l iegt,  den M o n d  in seinem M erid ian sehen. In diesem 
Meridian n.'hmq&man den P u n c t ,  lessen geographische 
Breite gieich g o  —  p ist, so sieht der Beobachter i »  diesem  
Puncte  den M o n d  in seinerg Zenithe. Führt man .daher die
sen Punct unter den fixen Meridian des G lo b u s ,  und  stellt



den letzten auf’ die P o lh öh e  go° — p , so 6ehen alle Orte der 
E r d e ,  w e lche  ü b e r  dem H orizon te  des G lo b u s  s in d ,  den 
Anfang der F instern iss, während dieser Anfang allen übri
gen Orten der E rde  unsichtbar ist.. E b en  so kann m an  die 
grösstcn Kreise der E rde  f in den ,  in w elchen  a l le .O rte  e .n -  
geschlossen s in d ,  die den A nfang  der totalen, oder  das E n d e  
der partiellen Finsterniss u. s. w . sehen.

Ex. F ü r  die Mondesfinsterniss des 3. N ovem bers  1827 
ist die wahre Ze t W ie n  der O p p os it ion  in  L ä n g e  G1 17' 14" 
A b e n d s ,  und für diese Zeit ist v
wahre L änge des M o n d s  und der Sonne 

a =  a =  4o° 33' 4  %
Poldistanz des M o n d s

p =  go° 28' 5g " ,  j r = g o ”, 
d p =  —|— o° 2' 54{'\ d jr  =  o
d a  —  d a  =  o° 28' 4 8 "  
xn =  i 5' 11" x = 55' 45" ,
fj. =  i 5' 6 . "6  £ =  o ' g " ,  also

R = x - f - £ —
Nach den Erfahrungen soll man diesen W e r th  von  R  

um  seinen sechzigsten T h e i l  vergrössern, uni ihn mit den 
Beobachtungen übercinst m m en d er  zu machen-, daher ver
besserter W erth  von R = 4 o .  4*2 ) und R 4 - m  =  55.'5g.

W e ite r  ist 11 =  5° 55', e =  — 28/ 83 , und  h — o . o 34Ö5 , 
also ( x  —  p ) h S i n n  = —  o 1. i o o 3.

Zeit der Mitte der Finsterniss
6 =  t — o\ i o o 3 —  6 1 11' i 3" 

w ahre/Zeit  W i e n ,
für N =  o i s ^ ^  =  58° 4^1 uncl h e tg U  =  58' 11",

also Anfang der partiellen Finsterniss 4’‘ 32' 42"
E n d e  -  - - - - - - - -  7 49 44 1

G rosse  der Finsterniss R - | - m  —  e =  2 6 / 7 2 ,  o d er  der M o n d
2 6 .  72

w ird  um  den  = o . 8 8 s t e n  T h e i l  seines Durchmessers
2 m

verfinstert. D iese  Finsterniss ist daher bloss partiell,  daher 
auch für N = 2  der W e rth  von U  unm öglich  ist.

,Um zu f in den ,  ob diese Finsterniss für W .e n  sichtbar 
ist ,  berechnet man mit der D eclination  —  i 5° 5' der Sonne 
für diesen T ag  die Zeit des Sonnenunterganges 4h 5o ' ,  und
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stündliche Ä nderungen  ,
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da nach dem  V orhergehenden  die Zeit des Anfangs der F in 
sterniss v or  4“ 5o' fällt, so  ist der M o n d  zur Zeit des Anfangs 
der l in s tern iss  für W ie n  noch  nicht aufgegangen, also auch 
dieser A nfang  in W ie n  nicht sichtbar, aber w ohl das Mittel 
u nd  das E n d e  der F in ste rn is .  F ür  ihssabon  geht an diesem 
T a g e  die Sonne u m  5 h 10' unter,  und da diese Stadt um 
i k 42 ' westlich von  W ie n  liegt ,  so ist der Anfang der F m -  
sterniss um  21 5 i  , und das E n d e  um 611 8' L issaboner Z e it ,  
also sieht diese Stadt nur die letzten Erscheinungen dieser 
Finsterniss, Überhaupt ist diese Finsterniss in gan zA s ien ,  im  
östlichen E u rop a  u n d A lr ik a ,  und auf allen Inseln clesstJlen 
M eeres  s ich tb ar ,  w ährend für das westliche E u rop a  und für 
Am erika  der M o n d  erst während der F instern ’ ss aufgeht.

2. §. A u f  eine ähnliche Art w ird  man auch lür S o n n e n 
f i n s t e r n i s s e  verfahren, w enn  man die Erscheinungen der
selben bloss für die E rd e  im  A llgem einen  sucht. D a eine 
Sonnenfinsterniss entsteht, w enn  der M o n d  zwischen die 
Sonne und die E rd e  tr itt ,  und  uns dadurch das L icht  der 
Sonne entzieht, so hat man w ie d e r ,  w enn p —  k die Diffe
renz der Poldistanzen beyder Gestirne zur Zeit t der C o n -  
|unction ( w o  a =  a st) b eze ich n et ,  und w enn  n ,  e ,  h die 
vorhergehenden Bedeutungen h a ben ,  

d tz— dp
t g n =   -r— —----- , und e = ( i r  —  p ) C o s n ,  '0 (da — da) . un '•

S in  n

Sind nun F ig .  10. L  , S , T  die M ittelpuncte  des M o n d e s ,  
der S on n e  und der E r d e ,  A  der Beobachter  auf der E r d e ,  
der Son n e  und M o n d  in seinem H or izon te  s ieht ,  so ist 

A L T = x ,  A S T  =  £

(in  der obigen  B e d e u tu n g ) ,  ferner u =  L A S  u. s. w. die 
scheinbare Entfernung der Sonne von  dem  M o n d e ,  und 
y =  L T S  die geocentrische Entfernung derselben. Es st 
aber z = u - ( - x = = y - ( - £ ,  also auch y =  u +  x —  £. F ür den 
Anfang der partiellen Finsterniss ist u =  m  +  / i ,  also 
)  =  m  - f - ju - f - x —  4 ; für den Anfang der totalen ist u =  m  —  / i ,
also y =  m — jx +  X  für den Anfang der centralen ist
u = o , a ! s o  y = x  —  £ u. s. v» .



M an  hat daher für die Zeit der Mitte der Finsterniss 
0  =  t +  (/t —  p) h Sin n , 

und für die Zeit T ,  w o  von der Sonne ein T h e i l  Verfinstert 
is t ,  der sich zu ihrem Halbmesser verhält, wie N  zu 1 ,

T = 0  +  h e t g U  
e

w o  Cos I = — ; -r ;ist .m +  ( i — +  x —  £

F ü r  den Anfang und das E n d e  der partiellen Finster^- 
niss ist N  =  o ,  für die totale ist N = 2 ;  für diii centrale 

m-f- u. e
ist N =  —-p— o d a  Cos U  =  u. s. w. Ist m  so ist die

totale Finsternis", eigentlich ringförmig.
Ex. F ü r  die grosse Sonnenfinsterniss des g O ctobers 

1847 hat man
M ittlere Zeit Paris

6 " i 2 h
Sonne wahre L än g e  i g 5° 18' 57". 4 i 5g° 33' 48". 1

a 194 6 10 .2 194 19 5 6 .7
v  96 2 6 . 9 96 7 5o .7
P 16 3 . o 5 16 3 . o 5
£ 8 J h 8 .81

M o n d  wahre Länge 193° 5o '  5 7 ".5 196“ 47' 5o " . 3
Distanz v. P o l  d. Ecliptik 89 37 36 .9 89 2 x 4o .5

a 192 53 HH03 i c ß 43 29 .7
P 95 7 24 .9 96 0 55 .7
m 14 41 .2 i 4 4 r • 2
X 53 5 4 . x 55 55 .1

Schiefe der Eclip tik  23° 27' 2 2 " .5- 
Daraus folgen die stündlichen Ä nderungen  

d a  — 28' 2 i “ . 433 d p = - j - 8 '  5 5 '^ i 3  
d « =  2' 17 .75  d jr  =  - l - o  5 7 . 3 .

Zeit der G on jun ction  in Rectascension
8 1' 47' 38”.688 

und für diese Zeit a —  a — i g 4° i 2’ 35'V:o6 
p =  g5 3o 2 9 . 3

ir =  96 4 47 ■1
Mittlere Zeit -J- o 1' 12' 32" =  wahre Zeit.

Diess voCäusgesetzt erhalt man 
n = —  17” 4 ’ 24\ l ° 8 e == 1 '3 i3 6 7 7  und l o g h  =  f



Zeit der Mitte der Finsterniss 0  =  g h 9 ' 55’  mittlere Zeit Paris 
K  =  o  gibt U  =  G70 10 '14” für die parlielle Finsterniss

m  +  p.

N  — -----  gibt U  =  52 25 23 für die cenlrale Finsterniss11 0
N  =  2 .  . .  .g ib t  U  =  5 i 16 o  für die totale Finsterniss.

Anfang  E n d e
A lso  auch für die partielle l in s t .  6'1 17' 38" - -  i 2 h 2 ' 12''

, ,  „  ,, centrale Finst. 7 35 4 l '  -  10 44 10
,, ,, „  totale Finst. 7 3 i  53 -  -  10 47 07

und da m<7|/i , so ist nie totale Finsterniss r ingförmig.

I .  D a  eine Son n enfins tern is  für irgend einen O rt  der
E rd e  nur dann entstehen k a n n ,  w enn  die scheinbare D i 
stanz der M ittelpuncte der Sonne und des M o n d e s  kleiner 
als m - J - i  ist, und da der geocentrische Abstand dieser M it 
telpuncte durch die Parallaxe höchstens um  x •— £ vermin
dert w erden  kann , so ist eine Sonnenfinsterniss nur dann 
m ö g lich  , w enn  zur Zeit der Con junct ion  der geocentrische 
Abstand der M ittelpuncte  der Sonne und des M o n d s ,  oder 
die wahre Breite des M o n d s ,  kleiner ist als T n - J - / i - J - x —  S ,  

o d er  wenn die^Enlfernung u des M o n d s  , und daher auch 
der S o n n e ,  von einem der M on d sk n oten  kleiner is t ,  als 
die durch die G le ich u n g  gegeb ene ;

Sin (m -|- a - | - x  —  Q

2r)°

( w o  n die Neigung der M o n d s b a h n  gegen die Ecliptik 
b eze ich n et,  s. S. 1 *§). Da die Grössen  rn , j i , x ,  £ ,  n 
veränderlich s i n d , so ändern sich auch die G renzen  der 
M öglich k e it  einer Sonnenfinstorni ;s. Ist zur Zeit der C o n 
junction  u kleiner als i 5“ 24< 1 so ist eine Sonnenfinsterniss 
gew iss ;  ist u grösser als 18“ 2 2 ' ,  so  ist sie u nm öglich ;  ist 
u z w is c h e n  diesen G re n z e n ,  so muss man durch genauere 
R e ch n u n g  untersuchen , o b  die Breite des M o n d s  zur Zeit 
der C on junct ion  kleiner ist als m - f - / r - f - x —  &•

Eben so kann eine M ondsfinsterniss nur dann Statt fin
d e n ,  w enn  zur Zi it der O pposit ion  die geocentrische D i 
stanz der M itte lpuncte  des M o n d s  und des Schattenschnitts, 
o d e r  (da die Schattenaxe in der Ecliptik liegt) die Brei
te des M o n d s  kleiner ist als die Su m m e ihrer von  der



E rd e  gesehenen H albm esser,  d. h. (nach §. 1.) kleiner als 
x - j - £ — / r - f - m ,  oder w eq n  Sin u kleiner ist als 

Sin +   ̂—  |j. -f- m)

Sin n

Ist zur Zeit  der Conjunction der Abstand des M onds von ei
nem  seiner K n oten  , oder der Abstand der Sonne von dem 
gegenüberliegenden K n o t e n ,  kleiner als 9 ” 3 i ' ,  so hat ge
wiss eine Mondsfinsterniss Statt; ist aber dieser Abstand 
grösser als i 2° 4’ i so ist keine Mondsfinsterniss möglich.

3 . §. W i r  w ollen  nun über den W e g ,  w e l c h e n  d e r  
S c h a t t e n  d e s  M o n d s  b e y  e i n e r  S o n n e n  f i n s t e r -  

n ; >s a u f  d e r  O b e r f l ä c h e  d e r  E r d e  z u r ü c k l e g t ,  
Untersuchungen anstellen.

Bestimmt man zuerst die L ag e  des M ittelpunrts des 
M ondes gegen den der E rde durch drey rechtwinkelige C o o r 
dinaten £, o ,  a ,  von denen £ in der Durch.schnittslinie des 
Dcclinationskrei es der Sonne mit dem Ä q u a to r ,  und £, v 
in der Ebene des Äquators l iegen , so ist

£ =  r Sin p Cos (a —  a) 
v  =  r Sin p Sin (a —  a)
£ —  r Cos p.

L e g t  man nun durch die vorige A x e  der u eine andere 
E b e n e ,  welche gegen den Ä quator um go" —  jt,  d. h. um 
die Declioation der S o n n e ,  geTieigt ist,  und n im m t man 
zur Axe der y wieder die vorige A x e  der u ,  die A x e  der x 
in der neuen E bene darauf senkrecht, und die A x e  der z auf 
dieser E bene sen krech t, so wird  die* E b e n e ,  w elche durch 
die Axen der £ und x g e h t ,  auf der A x e  der y  oder v , und 
daher auch auf dem Äquator sen krecht, und w ird also 
der Declinationskreis der Sonne seyn ; die A xe  der x wird 
mit der A x e  der £ einen W in k e l  —  g o ° — iz m a ch e n ,  und 
w ird  daher nach dem M ittelpuncte der Sonne gehen; die 
Ebene der y  z wird auf der die Mittelpuncte“ der Erde und 
der Sonne verbindenden geraden L in ie  senkrecht, und y 
wird mit dem Ä quator parallel seyn.

Nun hat man fiir die neuen Coordinaten, w elche die 
L ag e  des M onds gegen die E rd e  bestim m en, die Ausdrücke:

* ^

29*



x =  £Si s r - f - f C o s j r ,  
y —  v ,
z =  5 Sin sr —  £ Cos f f ; 

oder x =  r [Sin p Sin ff C os (a —  «) +  Cos p Cos jt-j , 
y =  r Sin p Sin (a —  a) ,
z = r [ G o s p S i n f f  —  S i n p  Cos ff C o s  (a —  a) ]. 

B estim m t inan eben so die L ag e  des Beobachters auf  der 
Oberfläche der E rd e  gegen den M ittelpunct derselben durch 
drey den x, y ,  z parallelen Coordinaten X ,  Y ,  Z , und be
zeichnet R  die Entfernung des Beobachtungsortes vom M it
telpunct der E rd e , f  die geocenlnsche P o lh ö h e, s den Stun
den w inkel der S o n n e ,  so hat m an die den vorigen analogen 
A u s d r ü c k e :

X  =  R ( C o s ^ S i n j r  Cos s —J— Sin Cos n) ,
Y  =  R  Cos f  Sin s ,
Z = R ( S i n < p S i n j r  —  C o s ^ C o s f f C o s  s).

W i r  w ollen  nun (F ig. 1 1 )  durch den Mittelpunct L  des 
M o n d es  in der Nähe der Conjunction eine E ben e senkrecht 
auf  die gerade L in ie  T S  le g e n ,  w elche die M ittelpuncte 
T ,  S der E r d e  und der Sonne m it einander verbindet. Diese 
E b e n e  werde von der geraden L in ie  S T  i» C  , und von der 
den M ittelpunct der Sonne und den Beobachtungsort ver
bindenden geraden L in ie  .n B  getroffen ; die geraden Linien 
A  C  F  , a B  f  in dieser E ben e seyen mit dem Ä q uator  pa

rallel,  und L F ,  B E ,  D C  au f  jenen senkrecht.
N im m t man r Sm  1" zur E in h eit  a n ,  w o  r =  T L  ist, 

sp wi r d ,  w eil  der W in k e l  S T L  nur klein ist, auch die E n t
fernung C T  der E ben e j^om M ittelpunct der E rd e  nahe

da w ir  r =  b  se tzen , T  S =  r v — f . , und daher die E n t-am l "  £ 3111 l "
fornung der Sonne von der E ben e

B L  ist der sche:"baren Distanz^/ der Mittelpuncte der Sonne 
und des M o ndes gleich (eigentlich =  r Sin J)-, C L  drückt die 
geocentrische Distanz dieser Mittelpuncte aus.

1 . X
===y jj j1,/ seyn. T S  ist =  r.  ̂ , wenn x und £ wiener die Ho- 

rizonlalparallaxe des M o n d s  und der Sonne b ezeichnen,also,
i X



C F ,  F L ,  sind offenbar die vorigen Coordinaten y ,  z ,  
und es ist

Sin (a —■ a) Sin p
y =  Siu 1 "  ’

Cos p Sin 7r — Sin p Cos tc C os ( a — a) 
z =  ShTT"-------------------- , oder nahe

y  = (a —  a) Sin p ,

z =  ( x  —  p) —  ~ (a —  «)’ Sin i ” Sin 2 s ,

o d e r ,  wenn man das Quadrat v o n a — a vern a ch lä ss 'e t , 
z =  3T —  p ;

und dies^.Coordinaten kann man für jede gegebene Pariser 
Zeit berechnen. N im m t rnan an , dass der M o n d  einige Zeit 
hir durch ii unserer Projectionsebene eine gerade L in ie  
A D L  beschreibe, so findet m an den W in k e l  L A F = n  aus 
der Gleichung

■l' —  z

2c)5

wenn man zw ey  Paare von C o o r d :uaten y ,  z und y ' , z ' fiir 
zw ey  angenom m ene Zeiten berechnet hat. N ennt man dann 
C D  =  P ,  so wird  seyn

P =  7. —  y tg n —  z' —  y' tg n .

C  E ,  E B  aber werden sich zu den vorigen Coordinaten Y ,  Z 
verhalten, wie S C  : S T  —  X ,  oder nahe =  S C :  S T  =  x —  <E: x ; 
demnach w ird  man haben , da R  = r  Sin x =  x i s t ,

C E  =  (x —  £) Cos f  Sin s
E B  =  (x— •£) (Sin f  Sin n —  Cos <j> Cos tt Cos s).

4. §. Dieses vorausgesetzt, wollen  w ir  die L a g e  des 
O rts  auf der O berfläch ^ der  E rd e  su ch en , der, zu einer ge
gebenen Pariser Zeit eine gegebene Distanz J  der M itte l-  
puncte der Sonne und des M o ndes als grösste Phase sieht.

D ie  grösste Phase einer Finsterniss für einen O r t  der 
E rd e  hat dann Statt, wenn die an diesem O rt gesehene D i
stanz zJ —  B L 1 am kleinsten ist. F ü r  diesen F a l l  ist offenbar 
der W in k e l  B L ' A  ein rechter-, u n d,  w en n  L ' f ' F '  auf A C  
senkrecht i s t , ß  L '  F ' —  n , also E  F '  =  B  f ' =  A  Sin n , und 

L '  f =  zJ Cos r i ; nun ist
C E = C  b ' - f - F ' E  == y - J - ^ S in  n ,
B E  =  L '  F '  —  L '  f- —  z —  3 Cos n.



Verm ittelst  dieser A u s d r ü c k e  findet  m an  C E ,  E B ,  da 

m a n  fü r  die gege b en e  Pariser Zeit y ,  z nebst n b erechn en  

kann.
E s  ist aber auch ("nach §. 5 .)

C  E  =  (x —  E) Cos  9 Sin s , 
und E  B =  (x —  E )  (Sin 9 Sin jt —  Cos 9 Cos x  C o s  s) ,

C E  E B
o d e r ,  w e n n  m a n  r  d u r ch  Y ' , u n d  : d u r ch  Z' b e-

z e i c h n e t ,
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\ /  Y "  Y ' =  C o s  9 Sin s , daher Cos s =  V  i — ~ ,
1 v Cos“ cp

und Z ' =  Sin y  Sin ;r —  Cos<p Cos jt C o s  s ,  
w oraus folgt

(Sin 9 Sin x  —  Z ')2 =  C o s 2 >r ( i  — S in 2 9 —  Y ' 2) ,

daher Sin 9 : = Z '  Sin x  -f- C os  x  \ f  i  —  Y ' 2 —  Z '2.
So findet man die gesuchte P olhöhe des Ortes.

Ist  so 9 b ekan nt, so erhält man s aus der G leichung
Y '

Sin s = 7 — ~ •
C o S  cp

S o  findet man die wahre Zeit des Ortes, w elche m it der ge
gebenen Pariser Zeit verglichen , die gesuchte geographische 
L än ge des Ortes gibt. - 1

I .  W i r  haben also die G le ic h u n g en :
v  +  A Sin n

Y ' - ---------   - *
z  —  A C o s  a

Sin 9 =  Z' Sin rr-J-Cos x  \ f  1 — Y ' 2—  Z  25 und Sin s =  ~v

V i — Y " — Z ' “ Z '  S i n  ( x  +  9 )
oder tgrf =  -------------   , S i n ? =  ,

Y '
und Sin s= t ;-----

C o s  9

Zur bequemeren Berechnung kann man diese G leichun 

gen auch so ausdrücken :
v - | -  A S in  n

Sin A =  -------- z— ,
x —  |  

z  —  A C o s  n
C o s B =  ---- -----r ,



2?ß

C ^ T ß V  S i n ( B + A ) S i n ( B  —  A).

K e n n t  m an so A , B  , f , so ist
Cos B Sin (n +  9 )

Sin 9 = -7;—   •, und7 Cos 9

Sin A 
Sin s = — •«f .Cos ^

A n m e r k u n g .  Bisher w urde vorausgesetzt ,  dass L '  
nördlich von B liege , oder dass für den O rt  der E rde die 
Sonne auf  der Nordseite verfinstert w e rd e ;  für den entgegen
gesetzten F all  muss man zJ «egSfciv setzen.

I I .  Setzt man in diesen Ausdrücken

2 / = m - | - ( i  — N )/i,  
so erhält man die Orte  der Oberfläche der E r d e ,  w elche zu 
einer gegebenen Pariser Zeit eine Verfinsterung eines T h eils  
der Sonne, der sich zu ihrem Halbm esser verhält,  w i e N :  1 , 
als grösste Phase der Finsterniss s e h e n , oder man erhält 
den diesem W erth e  von zJ entsprechenden W e g  des M o n d 
schattens auf der Oberfläche der E rde  , und zw a r  die süd
liche oder nördliche G renze  dieses W e g e s ,  je nachdem man J  
positiv oder negativ nimmt. So gibt N  =  oo der^ / =  +  (m -f- ja) 
alle Orte  der E r d e , w elche nur eine äussere B erührun g 
der R änder der Sonne und des M ondes sehen , oder 
N = o  gibt die beyden äussersten G renzen desScbattenweges. 
zJz=z o gibt alle O rte ,  welche eine centraleFinsterniss sehen, 
oder den W e g  der Schattenaxe; J  =  m — /1 gibt die O rte  
der inneren Berührungen der beyden Ränder  u. s. w.

5 . §. W i r  w ollen  nun noch die O rte  der E rd e  su ch en , 
w elch e  die Finsterniss zuerst und zuletzt sehen.

E in  solcher O rt  liegt in der geraden L in ie  , w elche die 
E rd e  und die Sonne auf der einen Seite, und den M o n d  auf 
der ändern Seile berührt. F ü r  ihn sind also Sonne u n d M o n d  
im H o rizo n t,  (denn die Horizontallinie berührt einen Son- 

nenrand und einen M o n d r a u d ) , woraus (nach S. 4o) folgt
Cus s =  —  tg 9 Cotg TT ; 

und die M ittelpuncte der Sonne und des M o ndes liegen in 
einerley Vertikalebene (die E rde als sphärisch angenom m en), 
oder die geraden L in ien  S C ,  S B ,  S L  liegen in e i n e r  
E b e n e ,  und ihre Durchschnittspuncte C ,  B ,  L ,  m it unserer



Projcc.i.tnsehene liegen daher in eir .  e r  geraden Linie. Die 
scheinbare Distanz /i der -'Mittelpuncte oder B L  ist fiir den 
A n fa n g  oder das E n d e  der Einsterniss =  m - j - p ,  die geo
centrische Distanz D  oder C  L  ■ =  m - E / i- f - x  —  ö ;  B C  ist 
=  S C  t g £ r = x  —  £. Zieht inan C G  senkrecht auf A L ,  so 
ist der W in ke l  D C G = n ,  also C G  =  P  Cos n, und daher, 
w en n  man den W in k e l  C L G  =  üu n e n n t,

P  Cos n 
gi.i &>=: - •

D a  der W m k e l  B C E  =  ®-J-n i s t , so ist 

B E  =  (x —  £) Sin ( r a - E 11)- 
E s  w ar  aber auch (nach § 3 .)

B E  =  (x —  £) (Sin 9 f  in st —  Cos 9 Cos st Cos s) , 
o d e r ,  w en n  man für Cos s seinen W e rth  = — tg 9'Cotg st 
substituirf,

Sin a

b ® B 8X | 5 S -
welchen Ausdruck man auch einfacher so findet: die E bene 
T C D  ist der Docknationskreis der Sonne, den n sie is t  aufder 
geraden L in ie  A  Ci und folglich a u f  dem Äquator senkrecht, 

t^nnd geht durch den Mittelpunct S der Sonne.; die E bene 
T C L  ist der Vertikalkreis der S o n n e ,  also ist der W in k e l  
B  C  D  dem W in k e l  v zwischen dem Declinaf ionskreis und dem 
Vertikalkreis der Sonne gle ich , m thin B E =  (x —  £) C o s r ,  
d. i. (nach S. 26 , wenn man dort z =3 qo° setzt) ,

S in '9
B E  =  (x —  £) 'g ;n' 1 w ie  vorher.

D ie  V ergleichung beyder A usdrücke für B E  gibt 
Sin 9 =  Sin (ci -f- n) Sin st.

M an  findet demnach die P olh öh e 9 des gesuchten Ortes 
durch die Gleichungen :

P Cos n 
Sin 00 =  •— g —  ,

w o D  = m - } - / i - | - x  —  £ is t ,  und w o  man P und n nach §. 5 
finden kann;

und Sin 9 =  Sin (&>-f- n) Sin st.
K e n n t  m an 9 ,  so gibt die .Gleichung 

Cos s —  —  tg 9 Cotg s t , 
die wahre Zeit des Ortes, welche, mit der nach § .2  gcfunde-
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nen Pariser Z e it  derselben Erscheinung verglichen , die ge
suchte L än ge  des Ortes gibt, w elcher den A n fang d i g  F in -  
sterniss zuerst oder das E n d e  derselben zuletzt sieht. E s  ist 
k la r ,  dass auf diese A rt  beyde Orte zugleich gefunden w e r 
den , da Sin go einen doppelten W e r th  von go gibt. Diesel
ben Gleichungen geben auch die beyden O r t e ,  w elch e  die 
c e n t r a l e  Einsterniss zuerst oder zuletzt seh en , wenn man 
D  =  x —  £ setzt.

N och kann bemerkt werden , dass man die Pa-iser Zeit 
dieser Erscheinungen auch unmittelbar aus den Gleichungen 

y =  D  Cos ( go -J- n) , ' 
z =  D  Sin (go -f- i m , 

ohne Hülfe des § .2  ableiten kann. D urch  diese G leichungen 
findet man n äm lich , da D  , go und n bekannt s in d ,  die 
W e r th e  von y und z. Hat man daher eine kh  >’ne T afe l ,  w elche 
diese W erth e  für jede Stunde Pariser Zeit w ährend der Dauer 
der Finsterniss gibt, so kann man daraus durch Interpolation 
d ie  Pariser Zeit der E rscheinungen finden.

In unserem Beyspiele (S. 28g) ist , wenn 
D  =  m -f-jfa-fä*—  £ und P  —  1940" gesetzt w ird  ,

P  C os  n a l s o  oo —  ^ 5 8 °  3 2 '  5 l " i

3< n.

297

Sin go =
D ’ od er 21 27 2g 

P a r t i e l l e  F i n s t e r n  i s s

A n fang E n d e
¥ =  58° 17'8" P olhöhe y  =  4° 2 i ' i o '

§ =  61’ 19 W ' wahre Ortszeit s =  17 1 58 8"
6 3o 10 w ahre Pariser Zeit 12 14 44

ä  = —  o ' n ' i "  westl. L än ge  v. Paris iV =  -f- 5t 44 'ö s l I .L .  
E ben so gibt
Sin G0= P C o s  n den W e r th  go =  1440 54 ' 37"  ̂

x — % oder 35 5 23
und daher

C e n t r a l e  F i n s t e r n i s s

A n fang E n d e
<P =  5 i° 45' 35" y  =  17° 54’ 14 '
s =  18 3o 58 s  =  iS '1 7 55"
X =  —  1 1 17 westlich X =  -}- 7'' 1 1 '  östlich.



U m  den ganzen Schattenweg nach §. 5 . I  zu bestimmen, 
hat man zuerst die kleine Tafel

( a — -et) S i n 7t  7t — p
M ittlere Zeit Paris ---------------- t—

2gÜ

6 1 o' —  i . 345 -|- 1. o 13
8 0  —  0.382 -J- 0 . 7 1 9

10 o o . 58o +  0 .4 2 3
12] o +  i . 54o +  0 .1 2 6

F ern e r  ist 
m +  n 

x
m +p.

Sin n = —  o . 167 

Cos n =  -f- 0 .5 4 5 ,x

für die Südseite für die NordseUe

Y  =  (s —  “ ) S in  7t - f -  A S i n n  Y  —  (a —  a) S iu  7t —  A S in  n 

x  x  ’

Z  =  (ir —  p) —  A Co s n Z  =  (tt—  p) +  A C o s  n

x  x  ’

w o  /] =  o den W e g  des centralen Schattens, A  —  m — /t 
tie südliche und nördl.cbe Grenze des vollen Schattens, 

4 0 =  m -j-/ t  die südliche und nördliche G renze des Halb
schattens u. f. gibt.

M an  findet so den W e g  der Schattenaxe oder den W e g  
des centralen Schattens, w ie  folgt
Mittlere Zeit Paris nördliche Breite östliche L än ge v. Paris

7“ 35 ' 48" 5 o' o’‘ 4
7 45 45 0 1 2
3 0 40 5o 1 46
8 i 5 37 20 2 16
8 5o 54 i 5 2 38
8 45 3 i 24 2 5?
9 0 28 49 3 i 5
9 i 5 26 25 3 29
9 3 o 24 i 3 3 45
9 45 22 10 k 2

10 0 20 J9 4 20

10 i 5 18 45 4 43
10 25 J7 48 5 3



U m  n o ch  einige Puncte  des Schattenvveges an zu geben , 
so hat man fiir die südliche G re n ze  des Halbschattens
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mittlere Zeit Paris Breite Länge von Paris
8 1* o '  - f -  5° n '  nörd l ich  — 33' östlich

9 0 —  4 17 südl: _h -| -2 3 i
10 0 — 11 21 +  3 27
11 0 —  18 46 + 5  3o

F ü r die O r te , w elch e  die Hälfte der Sonne als erösste
Phase der Verfinsterung seh en ,  hat man

mittlere auf der Südseite mittlere auf der Nordseite
Zeit des cen traleq Zeit des centralen
Paris Schattens P a i i  > Schattens

Breite Länge Breite Länge
71 i 5' +  33° 3g' —  9  0' 8 h 12' +  7 2 “ 4‘ + o b4y'
8  0 21 3 i +  1 47 8 3o 60  47 2 5o
9 0 11 ob +  2 5 i 9 0 5 i 55 3 i 3

10 0 3 3g +  3 46 10 0 43 44 6  »3
11 0 0 8 +  5 58 10 10 41 48  7 18
u nd d ’ ese Angaben  reichen h in ,  den W e g  des Schattens
nach s tiner ganzen A usd ehnung  auf einer K arte  zu ver
zeichnen,

6. §. U m  eben so die Erscheinungen  des Durchganges 
eines der unteren Planeten von  der Sonne für alle Puncte 
der Oberfläche der E rde  zu f in den ,  w ollen  w ir  zuerst,  w ie  
oben Seite 288 bey den Sonnenfinsternissen, diese E rsch e i
nungen für die E rd e  überhaupt suchen.

Ist nämlich w ieder a , p , m  , x die Rectascensl in  , P o l 
distanz, Halbmesser und Hoi ’ zontalparallaxe der V en u s für 
die Zeit der geocentrischen Con ju n ct ion  in R ec ta sce n s io n , 
u nd  a ,  jr, yr, £ dieselben G rössen  für die Son n e  zu dersel
ben Z e it ,  und d a ,  d a ,  so w ie  d p ,  d f f  die stündlicnen
Bew egungen  beyder Gestirne in Rectascension  und P o l 
d istanz,  so hat m an für jede gegebene Zeit t nach der C o n -  
'unction

( f t S i n f f ) 2 +  (ff —  p +  g t ) ’  =  ^ ,
da —  d a  d ff -^ d p

w o  f  =  jr - ,  und g « - —

und 3  iie scheinbare Distanz der M ittelpuncte  beyder
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Gestirne für die Zeit t bezeichnet (t in Secunden ausge
drückt).

Is t  daher w ieder

so hat m an

Sin5 n Sinn. / 
t =  — .(>•■— p) — V  4 ' —  O  —  p ) aC o sa n.

Setzt m an in diesen Ausdrücken .J =  ju +  m ,  so erhält 
m an die Zeiten der äusseren und inneren Berührungen der 
R ä n d e r ,  w ie  sie aus dem M i t t e l p u n c t e  der E rd e  gesehen 
w erd en . Setzt man aber d  =  p. +  m-J- (x —  £) , so erhält 
m an die Zeiten der äusseren und inneren B erü h ru n ge n , wie 
sie zuerst und zuletzt von der O b e r f l ä c h e  der E rd e  ge
sehen werden.

I .  U m  aber diejenigen O rte  der Oberfläche der E rd e  zu 
f in d en , w elch e  den E in tritt  von allen zuerst und zuletzt 
seh en , wird  m a n ,  w ie  Seite 2 g b ,  b em erke n ,  dass diesen 
Orten  die Son ne eben a u f -  oder untergeht. N ennt man 
daher w ieder P  =  ?r— p lie Differenz der Poldistanzen zur 
Z e ii  der C o n ju n c t io n , <p die P o lh ö h e , und s den Stunden
winkel der S o n n e ,  so hat man (w ie Seite 2g6)

P C o s n  
Sin ta = — g — -,

Sin <p =  Sin ir Sin (ca -f- n) ,
C O S  S =  ----  Cotg 7T tg <f.

Setzt man in den letzten Ausdrücken 
D  = / i + m  +  ( x - S ) ,  

so erhält man den O r t  A ,  welcher den E i n t r i t t  v o r  a l l e n  
z u e r s t ,  u n d ,  wegen dem doppelten W e r th  von a>, auch 
zugleich den O rt  B ,  welcher den A u s t r i t t  z u l e t z t  * 
sieht.

Setzt man aber

D  =  /i -J- m  —  (x —  £ ),  

so erhält man den O r t  a ,  welcher den E i n t r i t t  z u l e t z t  
und den O rt  b ,  welcher den A u s t r i t t  z u e r s t  sieht.

E x .  F ü r  den D urchgan g der V e n u s ,  am 5 . Junius 1761, 

hat man aus den T a fe ln  folgende E lem ente



mittl. Z. Par. a x  a p
14*' 7 4 ° i i ' 5 3 "  6 7 ’ i g  27" 74u2p' 4 " 6 7 " 2 5 ' i 2 "
17 74 19 36 67 18 4 1 74 24 i 5 67 27 27

20 74 27 20 67 17 55 74 19 22 67 29 43
P =  947” £ == P "  4

m =  2g x =  2 9 .6
wahre Zeit =  mittlerer Zeit -f- 1' 5? ” .

Daraus folgt
C onjunction  in Rectascension 181* 6' 2.”4 mittl. Zeit Paris 

und für diese Zeit a =  u =  7 ^ 2 2 '  2Ö."2 
p =  67 28 1 6 .9
TT =  67 l8  24*1

P =  rr —  p == —  592."8 ,
also auch
mittlere Zeit Paris (a —  a) (a— o ) S i n i  (5r“ “ P)

i 4 h —  i o 5 i "  —  g 5 i "  — 345"
J7 —  277 — 256 — 526

20 +  478 + 44* — 708
d a  =  —  97. "o  d a  =  +  iÖ4."5
d p =  -|- 45 .2  d?r =  —  i 5 .3

da-—  da
f =  ^ ; - = - ° - o698 6 ’

3 o i

Sonne V enus geoc.

3600 
d u  —  dp

=. —  o . o i 68o5 ,
5 3600

71+  p
w o für Sin jr im M ittel Sin — —  =  Sin 67° 23 angenom m en 

wurde.

E s  ist daher die Neigung der relativen Bahn
n =>= 14 0 36 ' 22",

-  -S in ’ n S i n n  .  /
und t =  —  (x  —  p )  —  T “  V ( * —  P )2 C o s ’ n ,8 0

oder t =  —  2243."2 +  i 5 .o o58 i \ j — 32g o65 .
Diess vorausgesetzt, hat man für den M i t t e l p u n c t  

der E r d e ,  äussere Berührung der R änder 
zJ —  fj. - | -m  =  976 gibt t = —  3h54'52  ', und +  2 * 4 0 '6 'r 

Conjunction 18 6 2 18 6 2

Eintritt 14 11  10 Austritt 20 46 8

mittlere Zeit  Paris.



F ü r  die O b e r f l ä c h e  der E rd e  a b e r ,  und die äusseren 
Berührungen der R änd er  hat man

D = / i - f - m  +  (x —  £) =  997."2 , gibt

t =  —  41' F 25’ '■> un8 +  21‘46' 3 g "
18 6 2 18 6 2

3o2

erster Eintritt  14 4 3 y letzter Austritt 20 52 41
mittlere Zeit Paris

für den Ort A ,  für den Ort B .
E b e n  so gibt

D  =  /i +  m —  (x  —  £) =  q5 5 " 

l —  —  3l 48 ' 20",  uiid -4- ' 2 h 33' 34' ’
18 6  2 18 6  2

letzter Eintritt 14 17 42 erster Austritt 2o  3g 36
mittlerer Zeit Paris

für den O rt  a ,  für den Ort b.

D ie  D ifferenz der beyden Eintritte , oder  auch der bey
den Austritte für die Oberfläche der E rde  gibt 6 =  o l i 3.'5 , 

0
und ~ =  6.54 Zeitminuten.
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F ü r  diese O rte  aber erhält man nach I.
692 . 8 C o s  u

S i u  (u =  —  p

Sin =  Sin 67° 23' Sin (ta-J-n)

C os  s =  —  C otg  67° 23' tang f .

Ist also D  — -J- m - f - ( x — £ ) = g g 7 . " 2 ,  
so  ist 00 =  —  35° 7' =  — 144° 53
<f =  — 18° 52 ' y =  —  44c 46' südl. Breite
s- =  81 49 s =  2g 4 24
s =  51’ 27' 16" wahrer Ortszeit s =  1 g !‘ 37 ' 4° ’ '

14 6 2g wahrer Zeit Paris 20 54 33
ä. =  i 5 20 47 X —  —  1 16 53
östliche L än g e  von  Paris , westl iche Länge von  Paris, 

für den O rt  A  , für den O rt  B.
D a die O rte  a und b  den A  und B  nahe .diametral gegen

über liegen , so ist
f  =  18° 52' f  =  44° 46' n örd l ich er  Breite
X =  3h 20 ' 4 7 ”  ä . =  i i b 43' 7 "  östlicher Länge von  Paris

für den Ort a ,  für den Ort b.



7. §. E s  ist nun noch ü b rig ,  die Erscheinungen einer 
Sonnenfinsterniss, w ie  sie für einen g e g e b e n e n  O r t  d e r  
E r d e  Statt h a t ,  durch Rechn ung voraus zu bestimmen.

M an  suche für zw ey  Zeiten T  und T ’ , die den nur bey- 
nahe bekannten Ortszeiten des Anfanges und des Endes der 
Finsterniss nahe l ie g e n , die s c h e i n b a r e n ,  d . h .  von der 
Parallaxe veränderten Orte  des M ondes und der Sonne Seyen 
a ,  p ,  m die scheinbare Rectascension und Poldistan z, 
und der scheinbare Halbmesser des M o ndes für die Zeit T ,  
und a' p' m' für die Zeit T ' .  F ü r  die Sonne seyen dieselben 
Grössen a ,  f f , / i ,  und a V f f ’, Sey ferner

A  =  (a —  a) Sin ff , und A ' =  (a' —  a )  Sin ff'
D = f f  —  p ,  D ' =  ff'— p ' ,

so hat man für die relative stündliche B ew egung in schein
barer Rectascension und Poldistanz die Ausdrücke 

A '  — A D '  — D
f  ~ ” r p ,  ___  rp  ,  U n d  g -  r p y _ rp  «

Nennt man dann T - | - t  die verbesserte Zeit des A n 
fangs, und T '  -f-1' die verbesserte Zeit des Endes der F in 
sterniss, so findet man diese Verbesserungen t und t' durch 
die Gleichungen

(m ± M ) ’ =  ( A + r t ) ’ - K D  + g t ) ’ , und

( | ± , 7  =  (jj{ +  ft')* +  CD' +  g t’) ’ .
Jede dieser beyden G leichungen gibt eigentl.ch zw ey  

W erth e  von t oder t ' , und man wird  von innen den k l e i 
n e r e n  n ehm en , d a ,  nach der V ora u ssetzu n g, die Zeiten 
T  und T 1 schon nahe rich'ig sind. Hat man keine vorläufige 
Renntniss der Zeiten T  und T ' , so wird man dafür eine 
willkürliche Z e it ,  z. B. von einer oder zw'ey Stunden vo r  
und nach der Coniunction nehmen , und wenn iln  C orrec
tionen t ,  fi zu gross werden, die Rechn ung mit den ;verbesser
ten W erthen von T  und T '  wiederholen. Dass man statt den 
Rectascensionen und Poldistanzen a a p ff auch die Längen 
und Ecliptik-Poldistanzen beyder Gestirne n e h m e n ,  und dass 
man bey der Sonne die W irku n g  der Parallaxe ohne merk
lichen Fehler  ganz vernachlässigen kann , ist für sich klar.

D ie  vorhergehende M ethode ist genau, aber umständ
lich wegen der vorläufigen Berechnung der scheinbaren Orte  
für zwey Ziehen. D a  man sich aber bey Rechnungen d> ser
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A r t  nur mit genäherten Resultaten begn ügt, so wird man 

folgendes Verfahren vorziehen.
M an  suche also für eine dem Anfänge der Finsterniss 

für diesen O rt nahe Ortszeit T  die w a h r e  Rectascension und 
Poldistanz a p des M ondes und a x  der Sonne. Ist x die 
Horizontalparallaxe des M o n d e s ,  so hat man für dre Dille*- 
renz der scheinbaren Reclascensionen und Poldistanzen die 

genäherten Ausdrücke (Seite g y l
A  —  (a —  a) Sin x  —  x Cos Sin s ,

Sin (9 —  u)
D  =  (7T —  p) —  x S i r u r  — — —  ,

WO tg (sä —  Cotg X Cos S , 
und w o .« der Stundenwinkel der S o n n e, so wie y  die geo- 
centrische P olhöhe des Ortes bezeichnet.

F ü r  eine Zeit von 0 Stunden später seven diese Grössen 

A '  und D ' , und endlich
A.; —  A D ' — D

f =  — und g =  — .

N ennt man dann die verbesserte Ortszeit T  +  t ,  so fin
det man die Correction t aus d er Gleichung

(m -fe i)7 =  (j4 -J - f t ) 1 -j- (D  +  g t)1 , oder aus 
(f1 +  g ’) tI +  2 ^ A f + D g ) t  = ( m + / i ) 7—  A ’  — D %  

und von dem so erhaltenen doppelten W e rth e  von t gehört 
der eine für den A n fa n g ,  und der andere für das E n d e der 
partiellen F insterniss ,  wenn man das obere, oder der totalen 
E’insterniss, wenn man das untere Zeichen in ( m + / i)  ge
w ählt hat. A m  einfachsten w ird  man die G r ijsscn A , D ,  1, g 
und m ,  /x in Bogenminuten ausdrücken , die Correction t 

aber erhält man in T h eilen  der Stunde.
Ist. dann 0  die so gefundene Zeit zwischen dein Anfänge 

und d e m E n d e ,  oder ist 0  die D au er  d e r F in ste rn iss , und ist 
R 7 =  ( m + , i ) 7- i 0 7( P ~ h g 7) ,  

so ist die grösste Phase der Finsterniss gleich j i - |-m  —  R.

U m  noch den P u n ct  der Sonne zu finden, in welchem  
die Finsterniss anfängt, oder aufhört,  sey v der W in k e l  des 
Declinationsk^eis^s der Son ne m it dem Vertikalkreise, der 

durch ihr 11 M ittelpunct gellt , so ist
Sin s
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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 F insterniss, und u der W in k e l  des D ec l i -  
nationskreises mit der L in ie ,  w elche  die M ittelpuncte beyder 
Gestirne verbindet, so ist

TT — p
C os u = --------- , oderm +  p

(a — ct) Sin jr 
Sin u = ----------:----------,m +  p

w o  die W in k e l  v und u ,  w enn  sie positiv  s in d ,  vom  D ecl i -  
nationskreise der Sonne gegen Osten gezählt w erden  ; und 
daher der gesuchte W in k e l  W  des VertiKalkreises d e rS o n n e  
mit der .die M ittelpuncte  verb indenden  geraden L im e,

W = U  —  7/,

w o  der gesuchte Beriihrungspunct östlich oder  westlich von  
d em  Scheitelkreise liegt,  w enn  W  positiv  o d er  negativ ist.

W e n d e n  w ir  dieses auf die Sonnenfinsterniss des g. O c -  
tobers 1847 a n ’ deren Elemente w ir  oben  (Seite 2 8 g )  gege
ben h aben ,  und suchen w ir  die Erscheinungen dieser F in 
sterniss, wie sie für W ie n  Statt haben w i r d ,  so ist 
Anfang beyuahe E n d e

6'“ 25' g 1' 25' mittlerer Zeit Paris
56.2  o  56.2
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2 i . 2  10 2 i . 2  mittlerer Ze’it W ie n
- i 2 .5 12 5 Zeitgleichung

7 3 3 .7  10 3 5 -7  wahrer Zeit W ie n  ,
also auch

s = —  41’ 26/3 s —  —  i h 2Ö.’3 
—  66° 34.'5 — 21'’ 34. '5.

F ü r  diese zw ey  Zeiten ist
a =  i g 3° 5' 10" i g 4° 3o ' 14”
p =  g 5 11 8  g 5 37 55
x =  o 53 . g  m  =  1 4 .6 8
<p-= 48 12 6 /i = 1 6 . 0 6 .

Es ist daher für den A n f a n g ,  w enn  it —  g6° g e n o m 
men w i r d ,

A =  —  28.'84 f  =  i g .'38
D =  1 0 .0 7  g = —  8 . 6 2 ,  und

(3o *74)’  — ( —  2 8 .8 4  -f-j i g .33 t V - J - ( m .07  —  8 .6 2  t j j ,
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woraus der kleinere W e r th  von t folgt 
t = — o'.oog = —  ob o .'54 

7 2 1 . 2o

verbesserter Anfang 7 2 0 .6 6  mittlere Zeit W ien .
D e r  zweyte grössere W e r th  von t wird  fiir das E n d e  

der Finsterniss gelten. D o c h  ist es genauer , dasselbe eben 

s o ,  w ie  den A n f a n g ,  besonders zu  berechnen M a n  er
hält so

A  =  29/26 f  =  i g .'38
D  =  —  i 5 .81 g —  —  8 . 6 2 ,  also auch

(3 0 .7 4 )2 =  (2 9 .2 6  + 1 9 , 3 8 t)2 +  (—  i 5 .8 i  — 8 . 6 2 1)2 , 
woraus der kleinere W e r t h  von t folgt 

t== —  o ' / n  = —  o'1 6 '6
10 2 1 . 2

verbessertes E n d e  10 i 4-6  mittlere Zeit W ien .
G rösse  der Verfinsterung 26.67 M inuten.

N ach  der ersten genaueren M ethode findet man Anfang 
der Finsterniss 7'" 2 1 '  26", und E n d e  101' i 3 r 53" mittlerer 
O rtszeit ,  und eben so für

P ra g  A n fang j h 17 '  4 '% E n d e  i o 1 q' 25"
Berlin  A nfang 7 1 5 5 5 , E n d e  10 1 5o.

K e n n t  m an aber b e r e is  die Zeiten für drey ihrer 
geographischen L a g e  nach n icht 'sehr  von einander entfernte 
O r te ,  so lassen sich daraus auch die Zeiten für andere, jenen 
nahe O rte  durch eine leichte R e ch n u n g ableiten. Ist näm 
lich t die Ortszeit des Anfanges oder des E ndes- der F inster
niss für den einen jener drey O r t e ,  dessen L ä n g e  X , und 
P o lh ö h e  y  ist,  und nennt man dieselben Grössen für den 
zweyten O r t  t' V  y ' ,  und für den dritten t'' %" y " ,  so kann 
man a n n eh m en , dass die Differenzen der Zeiten sich nahe 
w ie  die Differenzen der L än ge und Breite dieser Orte  ver
halten , oder dass man hat

t’ —  t —  A  (%’ — X) —  B  (y '  —  y )  
t" —  t =  A  0 "  —  X) —  B ( y "  —  y).

D a  aber in diesen beyden Ausdrücken alles, ausser 
A  und B ,  bekannt is t ,  so w ird  man diese Grössen A  und B  

daraus finden, und dann für jeden ändern, jenen benachbar
ten O r t  haben

T  — 1 =  A ( J  —  —  B ( £  —  y ) ,



w o  A  und 0  di? L änge und Breite  des neuen O r t e s ,  und T  
die gesuchte Zeit des Anfanges o d e r  Endes der Finsterniss 
für diesen Ort ist. So ist, z. B .  für

/l f t  Eintritt
W ie n  o ''.956 48.°'-2ii
Prag o . 8o5 Ö o .oB g 7 .2 8 4
Berlin 0 .7 3 6  52^629 7 .2 6 5

Substituirt m an  diese W e r th e  in den beyden  vorher
gehenden G le ic h u n g e n ,  so findet man

T  — o . 647 A -\- o . 00 6 ’<I> -jJ 6 . 444 
für den Anfang der F instern iss ,  und  eben so für das E n de  

T '  =  0 .3 0 7  A  —  o . o 45 $ - ( -  x 2 .164.
So ist z. B. für O fen

A - =  i \ n 3 , und  ä> =  47°-5oo , also 
T  =  7'“ 26' 56"  An fang  mittlerer Zeit O fen  
T ’ == 10 22 8  E n d e  -

fiir eine bloss genäherte B estim m ung in den meisten Fällen 
h inre ich end ,  da man dadurch nur den Beobachter aufmerk
sam zu m achen  s u c h t , bqy Zeiten an sein Instrum ent zu 
treten.

I. Setzt man die S u m m e  oder  Differenz der schein
baren Halbmesser g le ich p ,  so hat man nach d em  V o rh e rg e 
h e n d e n ,  um  die verbesserte Z e i t T - j - t  des Anfanges oder 
E n d es  der Finsterniss zu f inden , die G le ichu n g

p2 =  (A  +  f t ) ’  +  (D  +  g t ) 2.
D iese G le ichu n g  lässt sich bequem  aullösen durch E in 

führung der Hülfsgrössen n t ,  M ,  n ,  N ,  in d e m  man setzt 
A  =  m  Sin M ,  f  — n Sin N ,
D  =  in Cos M , g =  n C os]N .

D ann  geht d-e G le ich u n g  in fo lgende über :  
p2 == m 2- { - n 2 12 -J-.2 m n t C o s  ( M — IV ), 

woraus folgt

-O0j

m . / p’ m2
t =  —  -  C o s  ( M  —  N ) +  \ /  —  —  Sin2 ( M  —  K ) ,

oder  w enn  man
m
— Sin ( M  —  N )  ~  C os  ij> setzt,

m p
—  —  C os ( M  —  N )  +  ~  Sin ij* , .
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w o  das obere Zeichen für den A n fa n g ,  das untere fiir das 
E n d e  gi l t ,  vorausgesetzt, dass man -f i8o° genommen hat, 
was im m er geschehen kann.

F ü r  den W in k e l  u zwischen dem Declinationskreis der 
Sonne und der L in ie  , w elche  die Mittelpuncte beyder G e 
stirne verbindet,positiv  genom m en, wenn der M o n d  östlich 
von der Son ne is t ,  hat man nach dem O bigen die G le i 
chungen :

A +  f t
Sin u = ---------,

?>

?
F ü h r t  m an auch hier die Hülfsgrössen m , M  u. s. vv. 

ein , und substituirt man für t den so eben gefundenen W e rth ,  
so erhält inan

p Sin u = m  (Sin M  —  Sin N  Cos ( M  —  N )) +  p Sin N S in  f , 
p Cos u =  m  ( C o s M  —  Cos N  Cos ( M  —  N)) +  p CosiN,Sim/>, 

oder

pSin  u =  m  Sin (M  —  N) Cos N  +  p Sin N  Sini^, 
p C o s u  =  —  m  Sin ( M — N) Sin N  +  p C osN Sin i|> , 
o d e r ,  da m Sin ( M  —  N) = p  Cos-^ is t ,

Sin u  =  C o s ( N  +  ^ ) ,
C o s u  =  —  Sin 

w oraus folgt u =  N + ^ > - f - g o 0.

8. §. D as von den Sonnenfinsternissen Gesagte lässt sich, 
m it  wenigen A b ä n d e r u n g e n ,  auch auf  S t e r n b e d e c k u n 
g e n  v o m  M o n d e  anwenden. Übrigens wird es gut seyn, 
noch eine M ethode der Vorausberechnung der Sternbede
ckungen kennen zu lernen. (Astronom ische Nachrichten 
Nro. i 45.)

E s  sey A ,  D  die scheinbare Rectascension und Declina- 
tion des bedeckten F ixstern s;  a ,  5 die w a h re ,  und u', <V 
die scheinbare Rectascension und Declination des M ondes, p 
sein geocenlrischer, p sein scheinbarer H albm esser ,  SJ seine 

Ä quatorial - H o iizo n ta lp a ra l lax e; /1 die Rectascension des 
Zeniths oder die in G r a d e  u. s. w. verwandelte Sternze it ,  
c? die durch Beobachtungen gegebene , <p die geocentrische 
P o l l iö h e ,  r das Verhältniss der E ntlern ung des B eobach



tungsortes v o m  M tte lp u n c t  der E rde  zum H albm esser  des 
Äquators,

D as sphärischeD reyeck N L S  zw ischen  d e m N o r d p o lN  
des Ä q u a tors ,  dem M ittelpuncte L  des M o n d e s  und dem  
Sterne S g ib t ,  w enn L S  durch 2 , und der W in k e l  N S L ,  
von  o bis 36o" gezählt,  durch P bezeichnet w i r d ,  (so dass 
P  zwischen o und i8 o °  is t ,  w enn  a ' < ( A ,  zw ischen  180" 
und 36o “ , w enn  a ' ) > A i s t ) ,  fo lgende G le ic h u n g e n :
Sin .2;'Sin P  = —  C o s 5' S i n ( a ' — A ) ,  i
Sin -2: Cos P =  Sin 5 ' Cos D  —  Cos 5' S.n D  C o s  (a'— A ) } ® ’ 

A ber  der scheinbare O rt  des M ondeä ’ w ird  durch den 
wahren ausgedriiekt mittelst fo lgender G le ichungen  (S. g 6 ) ,  
in welchen z/ das Verhältniss der Entfernung des M o n d e s  
von dem  Beohachtungsorte zu seiner Entfernung v o m  M ittel-  
p u n ct  der E rd e  beze ichnet :

z /C o s  6 ' Sin ( a — A )  =  C o s 5Sin (a  —  A )
r S in  G Cos f '  Sin tQz— A ) , 

z/ Cos b' Cos (a' —  A )  =  C os  5 Cos (a — A )
—  rSin  G  Cos W C o s Qi —  A )  ,

Z /Sin 6 ' =  S i n ö —  r S i n s S i . 1 9 ' .
Substituirt man diese Ausdrücke in den G le ichungen  

( I )  , so erhält man : 
z / S i n ^ S i n  P  = —  C o s 6 S i n ( a — A )

+  rS i nto Cos (f1 Sin ( p —  A )  , 
zf Sin .S 'Cos P =  Sin ö C o s D — C os 5 S in D  Cos (a— A )

—  r S in G  [S in 9' C o s  D  —  C o s  y 'S in  D  C os (ja— A )  ]
F ü r  den Anfang oder  das E n d e  einer Sternbedeckung 

ist ^ ' = p ' ,  und man hat (nach  S. 92 )  
z / S i n p ' =  Sin p ,

also auch
ziSin ^ = S i r i  p.

D a  Sin p und Sin G  beyde der E ntfernung des M o n d e s  
v o m  M ittelpunct der E rde  umgekehrt proportional s i n d , so 
kann man setzen Sin p = k  S i n G ,  w o  die Constante k 
nach Burckharts M ondstafeln  =  0 . 2 7 2 5 ,  ihr Logaritlune 
=  9 .4555665 ist.

Setzt man dem nach  in den G le ichungen  ( I I )  
z/ Sin 2 =  k Sin G , 

so gehen sie in folgende über :

3u9



Cos S S in  (et —  A) 
k Sin P  = —    r — -*r  r Cos <ß Sin (p,—  A)?,

3 i o

S in  § C o s  D —  Cq's 5 S in  D  Co s (af—  A) \ (III) .
k C o s  P  = ----------------- ... —  -

öin go

—  r  [Sin 9' C o s D  —  Cos 9' Sin D Cos (p —  A )  ] - 
Q uadrirt  und addirt man diese G le ic h u n g e n ,  so er

hält m a n :
t C o s 5 S i n ( a — A) ) 3

ka== }— _ SiiÜ3 ' — r Cos 9 ' Sin (p —  A)£

1 S in  8 C o s  D  —  C o s  3 S in  D  C o s  ( 3 — A) i 2

+  I S in  =• '  (IV ) .
( —  r [Sin 9' C o s D  —  C o s9' Sin D Cos (p, —  A ) ]  j

F ü r  eine Zeit T ,  wglche der gesuchten Zeit T - J - t  des
E intritts oder Austritts des Sterns nahe liegt, sey der
W e r th  von

C o s  3 S in  ( a —  A)

■  ' = t >50)11 Gü
S in  0 C o s  D  —  C o s  5 S in  D  C o s  (a —  A)

S in  öS ^  ’

r Cos 9' Sin (p —  A )  =  u ,
r Sin 9' Cos D  —  r Cos 9' Sin D  G$s (p —  A )  =  v; 

für nie Zeit T  - f - 1  seyeti die W e r th e  derselben Grössen 
p p' t, q -J- q' t, u -j- u' t, v  +  v' t.; so w ird  die G leichung (IV )  

k a —  [p —  u +  j p  —  u') t.]2 +  [q —  v +  (q' — v') t]\
Sct?t man

p — u =  m S in  M ,  p ' —  u ' : = n  Sin N , 
q —  v = 1 1 1  Cos M ,  q' —  v' =  n C o s N ,  

rn
u nd p  SinPgVI —  N I =  Cos f , 

so erhält man , w ie  in §. 7 ,  I . , die gesuchte Correction
ni k

t =  —  — Cos ( M  —  N ) + ~ S i n i t ...............( V ) ,

w o  das; ob.ere Zeichen für den E in t r i t t , das untere für den 
Austritt giit.

Um den W in k e l  P  zu f in d en , hat man vermöge der 

Gleichungen  ( II I )
k S in  P  = — (p —  u) —  (p' —  u ' ) t ,  
k C o s P =  (q —  v) -}- ( q '— v') t , 

w o r a u s ,  wie in §. 7 ,  I ,  fo lgt:



Sin P = — C o s ( N  +  ^>),
Cos P  =  —  Sin (N +  tj>) , 
a l s o P  =  2 jo °  —  N  +  ili.

W i l l  man den O rt  des Eintritts und Ajrstirnts durch den 
W i n k e l ,  welchen die vorn M ittelpuncte d es 'M on des nach 
dem Sterne und dem N ordpole  gezogelfen grössten K re ise  
einschliessen, von"N orden  links herum gezäh lt ,  an g eb en , 
so hat man , da das D re ye ck  N L S  beynahc gleichschenkelig 
is t ,  diesen W in ke l  sehr nahe

Q '±= i8o° —  P =  N  + 1]> — g o °  ( V I) .
D a bey diesen R echnungen gewöhnlich k e i n »  grosse 

Scharfe verlangt wird , so kann man setzen: 
a  —  A  4 »

p = ——— Cos S ; p' =  —  Cos ö ;
lo tu

S — D  ( A 3

^ u> ^ G5 ’
w o  a , 5 die Rectascension und Declination des M o n d es zur 
Zeit T ,  und 0 « ,  S ä  ihre stündlichen Änderungen b e
zeichnen.

Ist  ferner ja die Rectascension des Zeniths für die m itt
lere Zeit T  , jJ ja die Ä n d eru n g derselben in l ’1 mittlerer Zeit, 
und Sin i " ,  vi o © j a = i 5°. 04107 (siehe Seite 5 i )
=  5 4 1 4 7 ".85  , also L o g  A =  g . 4 i g 2  ist ,  so hat man 

u = r  Cos y ' S l n ( p —  A ) ,
v  =  r S in  <f Cos D  —  r C o s  f  Sin D  Cos (ju —  A )  , 
u' = r  Cos y ' .A C o s  (ja —  A ) , 
v' =  r Cos y'./t'Sin (ju — • A )  Sin D.

Setzt man
a =  r C o s p ’ Sin (ja—  A )  , 
b r Cos f  Cos (ja —  A ) , 
c =  r S i n  y ’ C o s D ,  so ist 
u =  a u' =  b . % ,
v = c  —  b S i n T ) ,  v ' = a . A S i n  D .

Substituirt man diese W e r th e  von p ,  u u. s. w . in den 
obigen Ausdrücken fiir die Hülfsgrössen i n ,  M  u. s. vv. , so 

findet man t und Q  vermittelst der G leichungen (V )  und ( V i ) .
E nckes Jahrbuch gibt v o m  Jahre 1801 an bey jeder 

Sternbedeckung für eine dem Zeitpunct der kleinsten E n t

hirnung nahe Beili'fiSf^&e'il T  die W erth e  von p ,  q ,  p ' , q ' »
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w elch e in der R e ch n u n g für einen ändern O rt  ungeändert 
b le ib e n ,  ferner den Stundenvvi.ikel des Sterns h =  —  A ,  
w elcher sich für einen ändern O rt  in h-J-d  verwandelt, wenn 
d die östlich positiv genom mene L ä n g e  des O rtes von Ber
lin b ezeichn et,  so dass man für diesen O rt  hat

F ü h rt  m an m it diesen W erth e n  die R e ch n u n g au s ,  so 
geben die beyden W e r th e  von t die Berliner mittleren Z e i
ten , zu  w elchen der E i n - u n d  Austritt an dem O r t e ,  für 
w elchen gerechnet worden is t ,  Statt hat; und daraus findet

B e y  s p i e l .  F i ir  die B edeckung von 82 L eon is  am 5.
A p r i l  i 83o hat man um 71 Berliner Zeit

p r s - r - o .6656  p =  +  o .5242
, r K ,  , £ ,0  h =5 — 5o°42  :

q = + o . 552o q =  —  0 .16 0 8
M a n  soll die Zeit und den O rt  des Eintritts und des A u s
tritts für A ltona  finden.

F ü r  A ltona  ist
L o g  r C o s  9' =  g .7748 5, L o g r  Sin 9' =  9 .  go34g, d = —  3° 27' 

D  =  4“ 14'. 08.
Daraus folgt

u  = —  0.4827 u' =  + 0 . 0 9 1 6
v =  +  0 .7 7 2 8  v ' =  — 0.0094

a =  r Cos 9' Sin (h +  d) , 
b =  r Cos 9' Cos (h +  d) ,

m an vermittelst der bekannten LängendifFerenz die O rts
zeiten.

M =  219° 40'
N  =  109° 3g'
t =  +  0I,. 2 l 4  +

L o g  m =  9 .4 5 7 1

oder 6 53 .5 
Q =  28“ .7

Eintritt Austritt

7h i 8 '.4  Berliner Zeit  
7 4 -6  Altonaer Zeit

i o ° .  6.



V o r l e s u n g  VIII.

Berechnung der Planetenbeobachtungen.

1. §. D i e  Beobachtung der Planeten hat zum Zw ecke, 
den beobachteten O rt derselben mit demjenigen zu verglei
chen , der durch die Elem ente oder durch die auf  diese 
Elem ente gehanten Planetentafeln gegeben w i r d ,  und da
durch diese E lem ente oder diese T afe ln  selbst im m er mehr 
zu verbessern. D a  diess eines der wichtigsten Geschäfte des 
praktischen Astronom en ist,  so werden w ir  hier das dabey 
zu beobachtende Verfahren näher anzeigen.

Zuerst müssen w ir  die gewöhnliche E in richtun g der 
Planetentafeln kennen lern e n ,  von welchen in der S a m m 
lu n g ,a m  E n d e  dieses W e r k e s  bloss als Beyspiele die der 
Sonne und der V en us aufgenommen w u r d e n ,  daher drey 
Decimalstellen des G rades genügten. G en auer und für alle 
Fälle  hinreichend werden vier Decimalstellen seyn , w o b ey  
man nämlich die sehr kleine G rösse o ° .o o o o5 =  o " . 28 ver
nachlässiget. Zur Erläuterung ihres Gebrauches wollen  w i:  
die Sonnentafeln wählen.

D ie  e r s t e  T afe l  enthält d ie E p o c h e n  oder die mittleren 
längen für :lie einzelnen J a h r e ,  und zw a r  für den mittleren 

M ittag W iens des ersten Januars jedes J a h re s ,  wenn das
selbe ein Schaltjahr ist ,  oder für den oten Januar (d. h. für 
den 3 i .  Decem ber des vorhergehenden J ah res) ,  wenn das 
gegenwärtige ein gemeines Jahr ist.

D ie  mittlere L än ge der Sonne für den mittleren Mittag 
W ien s  am 1. Januar 1828 ist 280° 078104 und die miltlere 
tägliche Be'wegung o ° . 985647182 , also auch die Bewegung 

in 565 Tagen 359°. 761 2214 und in 366 T agen  36o ° . 7468686
Eben so ist die L ä n g e  des Apogeum s der Sonnen-



bahn oder des Periheliums der E rdb ahn  für den 1. Januar 

1828 gleich g g “ . g 54444 u n d die B ew egung desselben in 
einem Jahre von T agen  gleich 0°. 017222.

Daraus erklären sich von selbst die drey ersten senk

rechten C o lu m n e n  der Sonnentafeln für die J a h r e ,  M o n a te ,  
T a g e  und Stunden. M a n  muss aber bem erken, dass m a n ,  
w en n  das gegebene Jahr ein Schaltjahr ist, in den Colum nen 
der einzelnen M o n a tsta ge ,  aber b l o s s  für die beyden M o 
nate Januar und F ebruar , einen T a g  w e n  g e r ,  also z. B. 
den ig .  F ebruar nehmen m u ss ,  w en n  man die_ L än ge  der 
Sonne für den 2o. F e b ru a re in e s  Schaltjahrs sucht. D ie  übri
gen C olu m n en  enthalten die Argum ente der S törungen, w el
che die Planeten a u f  die E rd e  äussern, W ir d  der grössern 
E in fachh eit  w egen die Peripherie des ganzen Kreises (statt 

36o G rad en ) in 1000 gleiche T h e i le  getheilt, und bezeichnet 
man die L ä n g e  des M o n d es , der V en us, der E rd e ,  des Mars 
und Jupiters in derselben O rd n u n g durch die Zeichen

<£> ? > ' i )  45  so ist
A = £  —  d , B =  $ —  £  , C =  & — c f , D =  £ •— 4 ,  E =  ?  —  £ , 
F  =  2 t f  —  £ , G = 4  und H  =  3 £ —  4 $ .

K e n n t man so ie mittlere L än ge  der Sonne für irgend 
eine gegebene Z e it ,  so wird man dazu die G le ichun g der 
Bahn und die Störungen der L ä n g e  setzen , um die wahre 
L än g e  der Sonne zu erhalten. D ie  T afe l  der Gleichung der 
Bahn ist nach der G leich u n g berechnet worden (S. 62)

—  i ° . g 2432 Sin M  +  0 ° .0201QSin 2 M  —  o. o o o 2 g S in 3 M , 

w o  M  die mittlere A nom alie  der Sonne oder die mittlere 
L ä n g e  der Sonne w eniger der L ä n g e  des A p ogeum s ist.

D  en T afe ln  der Längenstörungen aber liegen folgende 
Gleichungen  zu G r u n d e ,

A . . . +  o ° .o o 2 i  Sin ( £  —  d )
B . . . +  o .0016 Sin —  £ ) —  o . o o i S S i n  2 ( £ —  J )

C . . . —  o .0007 Sin 2 ( £ — r f)
D . . . —  o .0021 Sin ( £ — 4 )  +  ° - 0°o 8 S in  2 ( ^  —  4 )
E . . . - J -  o .0008 C o s 2 ( ?  —
F . . . - J -  o .0004 Sin ( 2 ^  —  ■£ ) +  o . o o o 4 C g s ( 2 ^ — B )

G .  . . —  o .0007 Sin 4

H .  ..  +  o .0006 Cos (3 £ — 4 1  )•

3 i4
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Bezeichnet endlich ß  die L ä n g e  des aufsteigenden K n o 
tens der M o n d es b a h n , so ist (S. 76) die Nutation der Sonne 
iii L ä n g e  o°.00466 Sin und in Rectascension 0° .00427 Sin Q ,  
w o rn a c h  diS. zw ey letzten C olum nen  der Störungen berech
net wurden.

Man bemerke n o c h ,  dass die durch die T afe ln  gegebe
nen mittleren Län gen  der Son ne schon die constante A b e r 

ration 2o".25  =  o ° .o o 56 enthalten, oder, um diese Grösse 
zu kLin  s in d ,  daher man , um die von der Aberration be- 
freyte L än ge der Sonne zu erh a lten , zu der tabellarischen 
L än ge  derselben noch o ° .o o 56 addiren muss.

D ie  folgende Abtheilung der Sonnentafcln  enthält den 
elliptischen Radius Ve'ctor nach de- G leich u n g (S. 60)

1.000141 +  0 .016790 Cos M  —  o . 00014 1 C o s  2 M  
+  °  .000002 Cos 3 M ,  

und die Störungen desselben nach den A usdrücken

A . . .  —[— 0.00004 C o s  (180 —[— ^ —— (J )
B . . . —  0.00001 Cos —  £ ) - f - o . 00002 Cos 2 (  £ —
C . . . +  0.00001 Cos 2 ( £ — < )̂
D . . . - } -  o .00002 C o s  — 24) —  0.00001 C o s  2 ( J — 24) 

D ie  Tafeln der V en u s  sind im A llgem einen eben so ein
gerichtet, und bedürfen daher keiner eigenen E rklärung. 
D ie  heb icentr'sche Breite und dieR eduction  auf  die E cliptik  
ist nach den Gleichungen (S. n 5) in die T a fe ln  gebracht 
worden.

2. §. E s  ist nur noch übrig, durch einige Beyspiele den 
Gebrauch dieser T afe ln  zu zeigen.

M an suche den wahren O r t  der Sonne für 1829 den 
g. August o L 5' 12" mittlere Zeit G re e n w ich ,  oder (da G re e n 
wich i h 5 ' 3 i"  westlich von W  ien ist) für i 1 10' 43" mittlere 
Zeit W ien .
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Ist dann ^ / = o ° 2 6 6 g 7  der H albm esser  der Son n e  für 
die mittlere Entfernung derselben von  der E r d e ,  so  ist für 
jede andere Entfernung der Halbm esser

5  4
^ = ä “ i + . C o. m '* w o  e =  o . 016780 ist.

Ist m =  o°.  04107 d :e mittlere stündliche B ew egun g  der 
S on n e ,  so ist für jeden Ort derselben  die w a h r e  stündliche 
Bew egung der Sonne gleich

m \ / 1 — Ti* o .  9998b m

R» R-

Ist (3 = 0» . o o 238 die H orizontalparallaxe d e r S o n n e f ü r  
die mittlere Entfernung, so ist für jeden  T a g  des Jahres die

CO CO
Ilorizontalparallaxe =  ^ u n d  die H öhenpa-a llaxe  =  g- Sin z

w o  z die Zenithdistanz der Sonne bezeichnet (S. g5) .
D ie  Rectascension  A  und Poldistanz P  der Son n e  findet 

man aus der wahren L ä n g e ©  und der seht inbaren Schiefe e 
der Ecliptik  durch die G le ichungen  (S. 3 i )

tg A  =  t g ©  Cos e und Cos P  =  Sin © S i n  e 
oder  Cotg  P  =  S i n A t g  e 

A us der ersten dieser G le ichungen  findet m an  auch 
(Seite 65)

A  — ©  —  tg3 “ • Sin 2 0 - f - - t g ,* - - S i n 4 ©  —  “ tg6- - S i n  6  0 + .

D ie scheinbare Schiefe der E cliptik  ist endlich (S. 77) 

e =  23° 27 55" 8 —  o " .48368 ( T  —  1800) +  8 " .9 7 7  C o s  £2 
F ü r unser Beyspiel ist 

(36o)
& = / ‘ 9 7 T ^  =  :i78 o 54S  e =  23° 27' 3o " .5 , 

und  ©  =  i 36" 33' 18", also auch 

der wahre Halbmesser der
S o n n e  0  =  o° .  26344

die wahre stündliche Be
w egung  =  o ° . o 3gg86

die Horizontalparallaxe = 0 °.002348 1
wahre Rectascension  A  =  i 3g° o' 5o "3  =  g 1 16 '3".35
wahre Poldistanz P  =  74° 6 ' 4-5" .8.

ä i 7
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W e ite r  st (Seite 65) ,  w enn  L  die mittlere L än ge  der 
Son n e  bezeichnet

i
w ah re  Zeit =  Sternzeit — — A ,i 5

_ 1
m in iere  Zeit =  Sternzei,. — ■ L  , und daher

i 5 7

A  — L
mittlere Zeit =  w ah ie  Zeit + -----— - ,i 5

A — L
w o  — - —■ die Z e i t g l e i c h u n g  heisst.

I n  unserem Beyspiele ist.

L  =  137» 42' 46".8 
A  =  i 3g o 5o .3 

A  —  L  =* - j - i »  18 ' 3".5  also 
mittlere Zeit =  w ahre Zeit o 1' 5' i 2" . 23.

3 . §. A u f  eine ähnjjche A rt w erden  auch die Tafeln  
der V e n u s  gebraucht. U m  hier alle Störungen d e r L ä n g e u n d  
des Radius Vectors  posiii\r_-zu erhalten , w ird  man von  der 
gefundenen wahren L änge der V en u s  die Constante o ° o i2  
u n d  von dem R adius  V e c to r  die Constante o . 00004 abziehen. 
E in  Bevspiel für dieselbe Zeit (18 2g  den g. August i '1 10' l\b 
mittlerer Zeit W ie n )  w ird  den G ebrauch  dieser T ale ln  
deutlich m achen .
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3 2 0

N ennt man dann p die Distanz der Venus von der 
E r d e ,  in T h eilen  der halben grossen A xe der E .d b a h n  aus
gedrückt,  so ist der scheinbare geocentrische Halbmesser der 
Y e n  us

8."3 
? ’

und die Horizontalparallaxe derselben
8. "5

?
4- §• E s  ist a ls o ,  w ie  man sieht, mit Hülfe solcher 

T a fe ln  sehr le ich t,  den henocentrischen O rt der Sonne und 
der Planeten für jede gegebene Zeit zu linden. W e n n  man 
a b e r ,  w ie  dieses bey den vier neuen P la n eten ,  und beson
ders bey den Ivometen , der F all  is t ,  noch keine solchen 
T afe ln  h a t ,  so muss der gesuchte heliocentrische O r t  un

mittelbar aus den gegebenen E lem enten entwickelt werden. 
U m  auch dieses durch Beyspiele deutlich zu m a ch e n ,  wollen 
w ir  den hehocentrischen O rt  der Geres für 1810 den 3o. M ärz 
Ö'1 2g' 16.' '4 mittlerer Zeit W ie n  suchen , und unserer R e c h 
nung folgende Elem ente zum G r u n d e  legen.

D ie  E poche der CersJ für den Anfang d. J. 180g, und 
für den M eridian von Göttingen , d. h. also die mittlere 
L än g e  der Ceres für den mittleren M ittag G öttingens des 

3 i .  D ecem bers 1808 ist g le ic h 343° 2' 33. "4 » 
mittlere tropische Bew egung in 365 T a gen  78° g' 46.”g 
in einem T a g e  o 12 5 o . g 23
L än g e  des Perihels für dieselbe Zeit  146 42 1 0 .7
jährliche tropische B ew egung des Per.  jels + 2  i .3
E xcentricuät £ o .0 784ß5

jährliche A b nahm e o .o o o o o 58
halbe grosse A x e  a 2 .7 6 7 2 5 1
L än g e  des aufsteigenden K n o ten s  k 80 53 4 5 .7
jährliche tropische B ew egung i .5
N eigun g der Bahn 10 87 29-9
jährliche Abnahm e 0 ,4

D a  G öttingen o1' 25' 49’’ westlich von W ie n  liegt, so ist 
die gesuchte m in iere  Zeit Göttingens 81' 2g' 16 .”4 —  oh 25' 4g-"o 
=  8“ 3 ' 27. '4- V o n  dem Mittage des 3 i .  Decembers 1808 bis 
zu dem M in ag e  des 5 i .  D ecem bers S o g  sind 365 T a g e ,



3 2 t

und von da b'c zu d e m 5 o .M ä r z  81' 3 ' 27 .''4 noch 89/8' '  3*27 '4 1 
od er-8 9 .33573 T a g e  verflossen.
Mittlere tropische Bew egung der

Ceres in 3G5 T a gen  78” . 9' 48."9

in 89/33573 19 7 5 i . o

97 1 1 3 7*9
E poche für 1809 340 2 33 .4
also für die gegebene Zeh  mittlere

Län ge  der Ceres 80 20 1 1 . 3
L än ge des Perihels für dieselbe Zeit 146 44 4 1 .7

mittlere An om al.c 293 35 11C
T)

F ü r  dieselbe Zeit findet man aus den vorhergehenden 
Elem enten

£ =  0.078478 
n =  io° 87' 2 g .''3
k =  8o 53 4 7 .8 .

Ist nun co die excentr ~che, v die wahre A n o m a lie ,  und 
r der RaHius V e c t o r ,  so hat man (Seite 56)

s  CO ^  /1  - + -  E

m  =  co —  £ Sin 00, 12 = t 2  —  . \  ------- , und2 2 r j  —
a (i  — &3) 

r 1 +  £ C o s  V '
woraus man findet

00 =  289° ? ° ( 56."6 
i> = 2 8 5  2 4 5 .6
r  =  2 . 6g 52g 9 ,

und für das A rgum ent der Breite u = v  —  k +  L än ge  des 
Perihels , oder u =  35o° 53 ' 3g."7.

5 . §. E ben  so wird man für K o m e te n  verfahren , w en n
die e l l i p t i s c h e n  E lem ente derselben gegeben sind. Hat 
man aber, w ie  g e w ö h n lich , nur d ;e p a r a b o l i s c h e n  E l e 
mente einer K o m e te n b a h n ,  so findet man die w ahre A n o 
m alie v des K om eten  für jede gegebene Zeit von t T a g e n  
nach dem Durchgänge des K o m e te n  durch das P erih e l iu m , 
durch die Gleichungen (Seite 64)

P “ \  /  x  “t8x== ITT’ y = V  tg ä’ und‘s 2 = 2Gots2y’
Mo p der halbe P aram e ter ,  und /c =  o , 0172021 ist.
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R e n n t  man so p, so ist der Radius V ector  

_
v

C o s ’ -
2

F ü r  den R o m e ten  von 1807 hat. man 
D urchgang durch die Sonnennähe 1807 ,

den 20. September 1 1 1 3 ' 4o" mittlere Zeit W ien .  
L ä n g e  der Sonnennähe 274° 55 ' 10"
H alber Parameter p =  1.348824 
L ä n g e  des R n otens k =  2Ö40 27' 28”
N eigung n =  6r 5g 4 4 B ew egung direct.

Sucht man daraus den O rt des R o m e ten  für den i 5 . O c-  
tober 24' 16" mittlerer Z e u  "W ien , so ist 

t =  24t  2ol 2o' 3 6 " =  2 4 T.84764^ und daher
x = 5 o° 4 1 ’ 5 o . "4  , y =  37° 5 6 ' 17 ." 9 ,  und v =  5 3 ° 2 5 ' 3 3 ."8  
r =  o .845202 , und das A rgum ent der Breite 
u =  v — k-J- L än ge  des Perihels = 6 3 ° 5 3 ' i 5 . " 8 .

6. §. R e n n t  man so den heliocentrischen O rt  des H im m els
k ö rp ers ,  so findet man daraus die geocentrische L än ge  und 
E clip t ik -P o ld is tan z  durch die Gleichungen der Seite 117.

Ist  nämlich 1 und p die heliocentrische auf  die E cliptik  
reducirte L än ge und die Poldistan z des P la n eten ,  so hat man 

tg (1 —  k) =  Cos n tg u , und 
Cos p =  Sin n Sin u.

Nennt man eben so A. und x  die geocentrische, oder 
von dem Mittelpuncte der E rde gesehene L ä n g e  und P o l
distanz des P la n eten ,  und p die E ntfernung desselben von 
der E r d e ,  so sucht man zuerst (wie in §. 2.) für die gege
bene Zeit die wahre L änge Q  der S o n n e ,  und ihre E ntfer
nung R  von der. E rd e ,  und setzt L = i 8 o »  o' 2o ."2 5 -J- 0 . 
D an n  findet man die Grössen  X , jr und p aus den Gleichungen 
(Seite 1 17 )

r S in  p -f- R

, s ( * - i ( i - H % =
S in  |  (I —  L) 

p = ( r S i n p  +  R )  Siu 1 (X —  (1 +  L)) ’
r C o s  p 

Cotg ir =  — —— und

S in  Ti
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So w ar  in unserem Beyspiele fiir du Geres 1810 den 

3o. M ärz  81' 2q' 16 ."4 mittlere Zeit W i e n ,
D as Argum ent der Breite u =  35o° 53 ' 5g."7
der Radius Y e cto r  r — 2.695299
Neigung der Balm n =  10 37 2 9 .3
Länge des K n oten s k =  80 63 47*6
also ist auch
heliocentrische reducirte L än ge  der Ceres 1=  71 56 4 0 .1
heliocenlrische Poldistanz p =  91 40 1 9 .4

Allein  für dieselbe Zeit geben die Sonnentafeln 

0 = 9 °  26' 22."6, oder L =  189" 2 6 ' 42-"8, 
und R  =  o . 9 99 65 34, also ist die 

wahre geocentrische L än ge  der Ceres A =  56» i 5 ' i . ”o 
w ahre geocentrische Poldistanz q i  22 2 7 . 8
E ntfern ung von der E rd e  p =  3 .278 90

7. §. Die so erhaltene geocen tiisch eLän ge A v ird offen
bar von dem m ittleren, bloss durch die Pr^cession afficirten 
Erühlingspuncte gezählt ,  daher man bey der Aufsuchung des 

W erthes  von 0  aus ^L“n Sonnentafeln die letzte v o m ’ ß  ab
hängige G r ö s s e , oder die N utation , ganz w eg lässt ,  um beyde 
L än gen  , die der Sonne und des P lan eten , von dem mittleren 
Ä quinoctium  zu zählen.

W i l l  man a b e r ,  was der gew öhnliche Z w e ck  dieser 
Rechnungen ist,  die gefundenen tabellarischen Orte  des Pla
neten mit den unmittelbar beobachteten Orten desselben 
yergleichen, um dadurch den Fehler  der T a fe ln ,  und (nach 
Seite 162) die Verbesserung der E lem ente  zu erhalten, so 
w ird  man erstens der Grösse A die Nutation der L än ge hin
zufügen, die (Seite 75) gleich —  i6 ."8  Sin i st ,  und 
zweytens der Grösse A. sow ohl als sr die. Aberration hinzu
setzen. Nennt man z/A und Ott die tägliche Ä n derung von 
A und JT in Secunden ausgedrückt, so ist SfSei'te 87) die 
Aberration der L än ge —  o . 00671 p . z/ A , und die der P o l
distanz —  0.0 0571 p . z G ,  wo für abnehmende L än gen  und 
P o ld :stanzen z/A und z G  negativ wird. W i r  IriAen daher tür 
die scheinbare g A o c e n  t r i s c l t e  L ä n g e  und Poldistanz des 
P lanAen

A' =  A — 16.” 8 Sin J,2 — o . 00.O7 1/). z i A , 
jt' =  3r —  0.00671 p.



8. §. M it  diesen scheinbaren Grössen A '  und jt' sollen 
nun die beobachteten O rte  des Planeten verglichen werden. 
Allein  die Beobachtungen werden von den A stro n o m e n , 
nicht in Beziehung auf die E c l ip t ik ,  sondern in Beziehung 
auf  den Ä q u a to r ,  oder durch Rectascension und Declina- 
l i o n , und zw ar gew öhnlich  so angegeben, w ie  sie unmittel
bar aus den Beobachtungen fo lgen, indem sie dieselben bloss 
von der W ir k u n g  der Refraction befreyen. Diese beobachtete 
Rectascension A  und Poldistanz P  enthält daher noch die 
Störungen , w elche die A berration , ehe Nutatmn und die 
Parallaxe hervorbringen. D ie  beyden ersten dieser Störun
gen können hier unberücksichtigt bleiLen, da wir schon oben 
(§. 7.) b e y  der B estim m un g der Grössen A ' und it darauf 
Rücksicht genom men haben. D ie  W irk u n g  der Parallaxe aber 
muss noch weggebracht werden. Nennt man t die Sternzeit 
der B eob ach tu n g , 65 die Horizontalparallaxe des P lan eten , 
und 9 die geocentrische P o lh ö h e ,  so erhält man die von 
der Parallaxe befreyte Rectascension A '  und Poldistanz P' 
durch die G leichungen (Seite 97)

C o s  cp S in  (A —  t)

A ' =  A  65 SiuP ’

P ' —  p  — 65 (Sin P Sin f  —  Cos P Cos 9 Cos (A  —  t)).

Ist  die B eob achtun g, w ie  g e w ö h n lich , im M eiidian  an

gestellt , so ist
t s=  A ,  und daher 

A '  =  A ,  und 
P ' = - - P + 65Cos (9 U P ) .

U m  endlich die Resultate der Berechnung aus den T a 
feln m it jenen der Beobachtung vergleichen zu könn en , 
muss entweder die vorhergehende berechnete scheinbare 
L än ge n  und E c l in t ik - P o ld  stanz A' und 31 auf Rectascen
sion und P o ld is ta n z ,  oder die t orhergehende beobachtete 
Rectascension und Poldistanz A ’ , P '  auf L än ge  und Ecliptik— 
Poldistanz A" und x "  gebracht w e r d e n ,  was durch die G le i
chungen (Seite 2g folg.) geschieht, w en n  man in ihnen die 

scheinbare Scli'efe der Ecliptik
e =  23° 27' 53."8 —  o . 48368( T  —  1800) -1- 8."977 C os O 

setzt.

324



In  unserem ßeysp sie für die Ceres hat man 

L ä n g e  des K n oten s der M ondsbahn £2 = i g 50i o ' j
die tägliche Zunahme der geocentr. L ä n g e  A X = 353",
und der geocentrischen Poldistanz A iz= .b ,^ b " ,

also ist
% e= 56 ” i 5  i .”o jt =  g D  22' 27."8

Nutation + 4 -4  Aberration + 8 . 9

Aberration —  6 .7  jt' =  gr 22 3 6 .7

%' =  56 14 58-7
D ie  um  die oben angeführte Zeit erhaltenen M e rid ia n 

beobachtungen aber waren

Rectascension A  =  54° 16' 10 ."3 
Poldistanz P  =  72 o 9 *4 ? 

welcher W e r th  von P  schon von der W ir k u n g  der Refrac
tion befreyt ist.

D ie  Horizontalparallaxe der Getes ist CS —  2.' '6 ,  und 
die P olhöhe 9 = 4 8 °  1 2 ' ,  also

CS C o s -f  P )  =  — i . " 3 , 

und daher die von der Parallaxe befreyten beobachteten Orte  

A ’= A —  54° 16' i o ."3 
P ' =  72 o 8 . 1 .

D ie  scheinbare Schiefe der E cliptik  aber ist 

e =  23° 27' 43 ."o , 

und daraus findet man die beobachtete L ä n g e  7i"  un dE cIip tik-  
Poldislanz sr" durch die G leichungen (S fite  29) 

tg m =  Sin A '  tg P ' ,

S in  ( e - t - m )

C o s  (e +  mt
Cos n" C o s  P '   7  .Cos m

M a n  erhält m  =  68° 11 '  i 8 ."3 , und

L än ge Poldistanz

beobachtete a / ' = 56° i 5j  3 o."g i c " =  9 1 0 22' 20."5
E sw a r ta b .L ä n g e / t , '= 5 6  14 58.7  * '  =  9 1 22 36-7
Correction der T a fe ln  +  32.2  —  1 6 .2

32,5
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g. §. U m  das ganze Verfahren bey dieser Vergleichung der 
T ate ln  mit den Beobachtungen zur bequemeren Übersicht 
darzustellen, w ird  man also zuerst für die gegebene B eob 
achlungszeit aus den T a fe ln  suchen:

F ü r  die Sonne : 
c ie  wahre L ä n g e  0  vom  mitt

leren Ä q u in o c t iu m , oder 
ohne N u ta t io n , 

den Radius V e c to r  R ,  
und L  =  0  +  i8o° o' 2o."2.

F ü r  den P la n e te n : 
die wahre heliocentrische redu- 

cirte Länge 1, ebenfalls vom  
mittleren Ä q u in o c t iu m , 

die heliocentr. P o ld is ta n z p ,  
den Radius V ector  r ,  
die Horizontalparallaxe C3.

Daraus findet man nie geocentrische L än ge  A und P o l
distanz jt, und die Entfernung p des Planeten von der E rde 
durch die G leichungen

r Sin p R
t s ( W ( l + L ) ) =

Sin | ( 1  —  L) 
p = ( r S i n p  +  R )  s in(3L_ * ( l + L j )

Cos J (1 —  L)
=  ( r S I n P - R )  +  ,

r C o s p  0 '
C otgjr  =  7T7-, und p = / t:— •

°  P '  r  S - U 7 C

Ist dann /JX und /I iz die tägliche Zunahm e der Grössen 
X und iz in Secunden ausgedrückt, und ß  d‘ e L än ge des 
aufsteigenden K n oten s der M o n d es b a h n ,  so ist die s c h e i n 
b a r e  geocentrische L än ge  und Poldistanz des Planeten 

X' —  X —  i6."8 Sin i  —  o . 00571 p ./ I X , und 
?r' —  tz —  o . 00671 p . /I it.

Ist  dann A  und P  die b e o b a c h t e t e  Rectascension 
und Poldistanz des Planeten , die bloss von der Refraction 
befreyt ist,  und bezeichnet t die Sternzeit der Beobachtung, 
und f  d ie P o lh ö h e ,  so ist

Cos 9 Sin (A —  t)
A  = A  C  Sin L> ’

P '  =  P —  5  (Sin P  Sin f  —  Cos P Cos <p Cos (A  —  t,)) , und 
e =  23° 27' 53 .“ 8 —  o .4837 ( T  —  1800) - p 8 . ”g8 Cos ß  , 

w o  T  das Jah r der B eob ach tu n g , und c die scheinbare 
Schiefe der Echo/Ut bezeichnet.



A u s diesen G rössen  A ' ,  P ' und  e findet m an  die b e o b 
achtete scheinbare geocentrische L än g e  X", und  P o ld is 'an z  
tt"  durch die G le ichungen

tg m  = S i n A ' t g P '

S in  (e ~\~ m)

W ' =  * § A ' S in  in ’  U n d

C o s  (e -I- m)
Cos *r" =  Cos P  77 — ,

C o s  m

und dann sbid die gesuchten C o rre cd o n e n  der Tafeln  
in geocentrischer L än g e  d X  =  X " —  X ' ,
und in geocentrischer Poldistanz d x  =  x ' ' —  jt'.

D e n  g. Februar 1828 um  2 h g ' 22 ."3 mittlerer Z e it  W e n  
w urde beobachtet:

Rectascension  der Venus A =  23l s 3' 47>”79 =  35o° 56' 56."8 
Poldistanz P  =  gfi° 12' o 2 . " i  von  der R e frac 
tion befreyt.

F ü r  diese Zeit findet m an aus den Sonnentafeln 

1828 280°.075
o Februar 3o .555 
8 Februar  7 .8 8 0  
2h 82

9'  6_

3 i 8 . 6o3 o .g8 /£po
1 .2 22  G le ichu n g  der Bahn o  Correct ion

—  1 C orrection  1 . . . A

—  2 . .  . A  —  1 . .  .B

— 3 . . . B  0 . . . C

. C  _________ i ^ . D

. . D  R =  0 .9 8 7 0 1

3 2 1

. . E  

. . F  

. . G

______ 0 . . . H

Q  =  3 ig .8 2 i



E b e n  so geben die Tafeln  der V en u s:

1828 & 3 r | d £  0.72688
o Feb ruar  49-667 o Correction
8 F eb ruar  1 2 .8 1 7  0 . . . A
a 11 o . i 33 O . . . B

3a3

9 10 —  4 - • -Const

3 3 .o g i  r =  0.72384
—  0 .7 8 1  G leichun g der Bahn

3 Correction Breite = —  2°.3o4
f . . . A  hei Poldistanz =  p =  g2°.3o4

1. E Horizontalparallaxe xss =  6. "2

C  
D  
. 1

1 . . . F
O . . . J
o . .  , H

12 Constante

3 2 . 3 i 2 wahre Länge -n der B ahn 
-J- 5 o Reduction 

3 2 .3 6 2  w ahre L ä n g e  in der Ecliptik.

W i r  haben daher L  =  i 3g° 49’ 55 ."6 , 
x ( l _ L )  =  —  53° 43' 5 6 ."5 , a( i  +  L ) =  86° 5 ’ 3g."5 , 
r  Sin p +  R  =  0 .7 2 3 2 5 5 ,  rS in  p —  R  =  —  o . 26 3755, 

w oraus folgt

% —  34g° 38 ' 19. 3 , JT =  9 1 012 ' 4.' 5 , und log p =  o .  i 423g -6 
D i e L än g e  des M ondsknotens ist ß  —  2og° 3g’, 

und aus den Ephem criden erhält man

J A. =  4 - 443°" ,  und / ]7z = . —  120'',
also ist

X =  349' 38’ i g ." 5  w =  gio 12' 4."5

Nutation 4 -  8 .3  Aberration + ° - 9

Aberration  —  3 5 . 1  ^ =  91 12 5 .4
A, =  34g 37 52 .5  

D a  die Beobachtung im Meridian gemacht w u r d e ,  so 
ist t =  A ,  und daher

ZS Cos ( y -} -  P )  = — 5 . "o ,  also auch 

A ' = A  =  35o° 56 ' 56 ."8 , und p ' —  q5 ° 12' 4 7 . " ! ,



die Grösse T  =  1828.11 g.bt e —  23° 27' 5 2 ." 4 , und daraus 

folgt m =  59» 53 ' i 3 .''g , und

beobachtete A," =  349° 38 ' 5 . " i  3r" =  gk° 12' 8."6
tabellarisch A.' — 34g 87 52 .5  s ' = 9 1  12 5-4

Correction der T a fe ln  d A =  -f- 1 2 .6  d *■ =  - ) - 5 . 2
ro. §. A u f  eine ähnliche A r t  w ird man auch die C on - 

junctionen und Opposit onen der Planeten m it der Sonne 
behandeln. D a  diese Beobachtungen unmittelbar die helio- 
centrische L än ge  der Planeten ge b e n ,  so sind sie zur C o r 
rection der Tafeln sehr gesc^:c k t ,  daher man sie auch vor
zugsweise zu diesem Z w e ck e  gebraucht. U m  das hier anzu
wendende Verfahren durch e in B eysp ie l  deutlich zu machen» 
wollen w ir  folgende Beobachtungen der Pallas wählen,

mittlere Z e it  beobachtete beobachtete
1804 Mailand Rectascension A  Poldistanz P  

2g A ugust n 1 4 l< 3 5 " 335 ° 19' 5 8 ."1  84° 4g' 3 o." i
5 o 11 36  54  333  8 8 5 .9  85  1 1 7 . 3

3 i  11  32 i 3 332 57 1 7 . 7  85  i 5 i 4*3
Diese Beobachtungen sind bloss von der Refraction be- 

freyt. D ie  Höhenparallaxe ist 2. ’'4 , und öie scheinbare Schiefe 
der E cliptik  23° 27' 5 5 ."5 . D am it erhält man folgende schein
bare beobachtete L än ge n  und E clip t ik -P o ld is tan ze n  

A "  k "

29 August 337° 1 1 '  47-"6 74° 5 3 ' i8 ."7
5 o 336  56  2 3 .8  75 o 5 .9

3 i  536  4 °  5 g. 7 75 7 5 .7
U m  nun auch die tabellarische scheinbare L än ge  A' 

und Poldistanz ?r' für diese drey Beobachtungszeiten zu 
erhalten, wollen w ir  folgende Elem ente der Pallas zum 
G runde legen.

Epoche i 8 o3 22 1° 2g' 3 2 .' 0 Meridian von Seeberg

log halbe grosse Axe 0.4423790
Länge des aufsteigen

den Knotens i 8 o3 172° 28 i 3-7
Neigung der Bahn 34  38  1 . 1

Excentricität 0.2457396

Länge d.Perihels i 8 o3 . .  1 2i 17 5 4 .4
tägliche tropische Bewe

gung 770."0446

3 2 9



Sucht man aus diesen Elem enten die geocentrische 
L än ge  und B re ite ,  und bringt an dieselbe an 

die Nutation der L än ge —  i3 ."7  

Aberration der L ä n g e  —  12 4
Aberration der Poldistanz -}- 5 . 2 ,

so erhält man

scheinbare tabellarisr.be scheinbare tabellarische 
L än ge Poldistanz

A '  n '

2g August 357» 4' i 8."5  74° 5 i '  5."2
30 336 48 5 3 .9  74 57 6 2. 0

3 1 336 33 2 9 .6  75 4 47 - 8

M a n  hat daher für die Corrcction  der Tafeln

d A  =  A"— A 'E ;  -{- 7' 2g. "1 d n =  j t"— 2'  i 3."5

7 29-9  2 l 5 -9
7 3 o . r 2 1 8 . 1

M ittel d A  —  -f- 7' 2g."7 Mittel d =  -}-2 ' i 5."2
D ie  L ä n g e  der Sonne aber ist für dig Zeiten der zw ey  

ersten Beobachtungen

29 August ©  =  i 56° 1 ' 33. '6

30 ©' e= iÖ7 16 2 8 . 8 ,

also auch die L än g e  der E rd e  , od'ej L  —  0  -j- 180° o' 2o .''5
29 August L  =  336° 18' 5 4. ' 1

30 L '  =  337 16 4 9 .3

Differenz =  o 5 ĵ 55.2
M a n  sieht daraus, dass die Zeit der Opposition z w i

schen die erste und zweyte Beobachtung fällt. Sucht man 
daher für diese beyden Zeiten die durch die bereits bekann
ten Correctionen d A  und d jt verbesserten L än ge n  und P ol-  
distanzen, des P lan eten , so hat man

beobachtete verbesserte 'verbesserte
Zeiten Längen Poldistanz

29 A ug. t =  1 1 1' 4 1 '  3f£- A  = 3 3 7 ' ' 1 1 ' 48."2 jt —  74 ° 5 3 ' 2 o . " 4

3 0 t ' = n  56 5 % >' —  336 56 2.3.6 ^ ' = 7 6  o 7 . 2

Differ. J t = 2 o  55 19 OA =  — 15 2 4 .6  =  +  6 46-8

33o



Diess vorausgesetzt, hat man für die Zeit T  der O p p o 
sition mit den letzten W erth e n  von A,, %' und x , x '

(1 — L) , At  ( V - L ) A t
T = = t  +  A L —  A l  = t  +  A L — a T  ’  

und für diese Zeit der O pposition  ist die heliocentrische 
(oder was dasselbe st), die geocentrische L än ge  des P la 
neten

A L  A L
„* =  L  +  ( T  —  t) —  =  L  + ( T  —

oder auch
A l  A \

^ _ (T - t ) - - - = ^ _ ( T - t ' ) 7 r r ,
und die geocentrische D istanz vom  P o l  der E cliptik

A  x  A  x
n = * + (  T - t ) ^ r = - ' + ( T — t ' ) - ^ .

In unserem B eyspiele  ist 

% —  L  =  52.'go2 , /J L — H a , =  73.'33o ,  z/t =  23'’.g 2:i9 5 , 
also Zeit  der Opposition T  =  3o. August £  3 ."5

mittlerer Zeit Mailand. 
heliocentrische oder geocen

trische L ä n g e  A =  3370 o' 4>-"2
geocentrische Poldistanz 71=  74 58 i 5 . g
und diesen Resultaten kann man noch die beyden B edin 
gungsgleichungen für die Correctionen der einzelnen E le 
mente h in zu fü gen , w elche vwr Seite i 63 gegeben haben.

5 3 1
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