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PREMIÈRE THÈSE

SUR LES

AMAS GLOBULAIRES D'ÉTOILES
l . l LI l ItS

RELATIONS DANS L'ESPACE

INTRODUCTION.

Il y a dans l'Univers une centaine de nodosités, les amas globu-
laires, qui ont soulevé dernièrement des problèmes du plus haut
intérêt.

Quelques-uns de ces amas furent connus des Grecs; la plupart
furent découverts par Messier, Herschel, Roberts, etc., et c'est
seulement de nos jours qu'ils ont fait l'objet d'études approfondies,
de la part d'Eddington, Jeans, Charlier, von Zeipel, Bailey,
Shapley, etc. Mais, ils constituent encore un chapitre nouveau de
la Mécanique céleste, moins étudié, par evemple, que le système
planétaire, auquel les dernières méthodes de l'anahse, ainsi que
tous les perfectionnements de la science d'observation, ont été
appliqués par des générations d'astronome*.

J'avais résolu d'entreprendre l'étude comparative des lois de la
distribution des masses dans les divers amas globulaires, d'après
les clichés obtenus par les instruments géants de l'Amérique et
d'obtenir ainsi une base certaine pour l'étude de la d\ namique des
amas globulaires et spécialement pour l'étude des formes d'orbites
possibles dans ces systèmes.

TIltSK rAHVULhSGO I
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Mais, comme dans» tous les sujets nouveaux, d'autres problèmes
se sont présentés aussi et imposés à mes recherches.

De l'ensemble des observations nous axons trouvé des indi-
cations qui permettent de conclure <(lhap. I), contrairement aux
idées de Uuhlin, Charlier, Shaplex, Lundmark, c l c , que ces
objets ont une position extragalaclique et qu'ils sont étrangers à
notre sxslème.

En étudiant la distribution de* étoiles dans 3 amas globulaires
et dans une boule de gaz théorique en équilibre adiabalique, nous
avons trouve mie famille de courbes intégrales de l'équation dillé-
renlielle, à laquelle satisfait celte densité, et qui constitue une
base nouxcllc et solide pour retude analytique des conditions
dynamiques, qui régissent les mouvements à rinlérieur de ces
nodosités, les conditions d'équilibre et leur éxolulion.

Des problèmes posés par la distribution dans les amas, des
étoiles de dix ers Ixpes spectraux, ou de dix erses grandeurs, par
la présence des variables cephéide** et des osantes a lcm* inté-
rieur, par la loi des luminosités, de densités et par d'autres carac-
téristiques des ama.s, il résulte que ces nodosités stollaires cons-
tituent un point de convergence de tous les grands problèmes
cosmiques.

El comme elles sont susceptibles d'être étudiées par tous les
instruments d'observation, ainsi qu'avec l'Vnalxse, mathématique,
grâce à leur structure »»x métrique, elles se sont assurées une place
de première importance dans l'évolution future de la Science.

Aussi, constituent-elles une excellente pierre de louche pour les
solutions de beaucoup de problèmes de l'Astronomie moderne.
Par exemple, l'identité qui exisie entre les étoiles constituant la
Voie Lactée cl les amas exlragalacliqucs, dont quelques-uns sont
à des distances d'un million d'années, nous indique que cet inter-
valle de temps est négligeable par rapport à la vie moyenne des
étoiles, ce qui est contraire aux idées que Ton se faisait sur l'âge
des étoiles et que l'on doit modifier de ce fait.

L'accumulation des variables céphéides et des étoiles géantes,
spécialement dans ces légions denses de l'Univers, suggère l'idée
d'une corrélation entre le nombre des céphéides ou des géantes et
le degré de concentration des amas.

En d'autres termes, la concentration joue un rôle important



dans la transformation des éloiles simples en géantes de petite
densité, ou en variables pourvues des marées et de pulsations.

Dans le Chapitre V, non* indiquons une méthode qui permet
de faire correspondre au degré de concentration d'un amas une
valeur numérique, et ainsi de pouvoir étudier cette corrélation.
Mais les observations sont encore insuffisantes, par leur manque
d'homogénéité, pour pouvoir se prononcer définitivement.

Dans 1rs amas, spécialement ccu\ globulaires, l'effet de Kéqui-
partition de l'énergie se manifeste beaucoup plus que dans les
systèmes irregulier»! tels que les î\ nages de Magellan, ou la Voie
Lactée où son edel commence à peine à H1 ressentir.

La distribution des étoiles de grandes masses \ers le centre
et de celles de petites masses jusqu aux périphéries, distribu-
tion nécessaire pour l'équilibre et réalisée dans les amas globu-
laires, comme nous les montrent les observations, est en effet son
œuvre.

Grâce au l'ait que sur les orbites circulaires, ou elliptiques, les
mouvements des étoiles sont plus gènes par les chocs que dans
les mouvements radiaux ( Chap. III >, il s'établit a\ec le temps,
dans les amas globulaires, un ordre d'une autre nature, qui cons-
titue une nom clic condition nécessaire de l'équilibre des amas.
Les orbites s'aplatissent et 1rs-étoiles tendent à acquérir toutes des
mouvements radiaux, ou elliptique** très aplatis, seules formes
d'orbites qui donnent une distribution stable, conservant la distri-
bution des masses et des vitesses, et compatible a\cc le principe de
Téquipartition de l'énergie.

D'ailleurs, les momemenls radiaux ne peuvent jamais manquer
complètement dans aucune phase de l'évolution d'un amas stellaire,
sans quoi le s\ sterne serait creux au centre, ce qui est contraire à
toutes les observations.

Pendant toutes les transformations qu'il subit, avant d'atteindre
son état d'équilibre stable, l'amas effectue un certain travail méca-
nique. Dans l'elat d'équilibre, et seulement alors, le travail méca-
nique total de l'amas est nul.

11 réapparaît dès qu'on perturbe cet état d'équilibre (Chap. IV).
Ni l'observation, ni la théorie (Chap. VIII), ne laissent de doute

que les amas dits « globulaires » ont un moment angulaire diffé-
rent de zéro et qu'ils sont déjà fortement aplatis. Cela nous a



— 4 —

porté à étudier la relation entre les lois de densités dans le plan
et dans l'espace de ces objets et d'étendre la méthode de von
Zeipel aux amas ellipsoïdaux (§ 17).

Les parallaxes des amas, leurs relations a\ec la Voie Lactée,
leurs vitesses, dimensions, constitution, mouvements observés,
distribution dans l'espace, etc., nous montrent qu'il existe une
certaine parenté entre les nébuleuses spirales, s\ sternes <Î\ Ira galac-
tiques, et les autres systèmes extragalaeliques. purement stellaires
réguliers ou irreguliers Dans eel ensemble, les globulaires ne
seraient qu'une phase, d'une classe en quelque sorte spéciale, due
soit à un moment de rotation dune \aleur plus petite, soit à un
milieu intérieur moins résistant que dans les autres sys-
tèmes.

11 semble que la liaison entre ces classes de systèmes est faite
grâce à une résistance aux mouvements des étoiles, à l'intérieur
seulement, sans quoi leurs moments de rotation seraient nuls.

Celle résistance pourrait rire due, soit à la présence dans les
amas d'une matière obscure, telle qu'on obser\e aujourd'hui dans
les spirales, ainsi que dans la \ oie Lactée, dans des proportions
inattendues (Cuiliss et lianen), soit aus>i à d'autres causes,
encore inconnues, mais dont Tellet serait le même, «l'opposer une
résistance aux mouvements, de diminuer ainsi les amplitudes des
oscillations et d'agglomérer à la longue les étoiles d'un pareil
système isolé au centre de gra\ité ^Cliap. Il ).

Nous admettons que le corps central qui résulte de cette con-
centration, dont la masse, la densité et surtout la \itesse angulaire
sont excessivement grandes, donne naissance a une spirale, un
système de nature slellaire dans ses parties périphériques cl aussi
nébulaire dans la région centrale.
. Cette évolution des systèmes isolés, que nous venons d'esquisser,

nous est suggérée d'abord par les mouvements observés dans les
spirales i \an Rlaanen cl Lundmark ) et qui montrent que, la matière
s'échappe du no\au central le long de deux bras, tendant à l'épui-
sement du noyau a\ec le temps, puis par la grande masse des
systèmes spiraux (Ilubblc), ainsi que par les recherches théo-
riques (Schwarzschild, Eddinglon, etc.), qui démontrent qu'une
niasse ."> lois plus grande que celle du Soleil ne pourrait pas
subsister sans éclater. En lin, on ne pourrait pas expliquer
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autrement aujourd'hui la provenance d'un si grand nombre de
noyaux, aussi massifs que ceux de*» spirales, qu'en admettant
préalablement l'agglomération des étoiles d'un système stellaire
dans un point.

Toutes les observations, de même que la théorie, concourent à
nous indiquer celle évolution comme possible, même très pro-
bable, et nulle objection sérieuse ne pourrait lui cire opposée à
présent.

Dans le Chapitre \ III. nous esquissons une méthode permettant
d'étudier les conditions d>namL|urs à l'intérieur des spirales
( distribution des \ilcsscs et la \ariation de l'accélération), déduites
de l'examen dès formes géométriques drs spires.

La comparaison des résultats obtenus par cette analyse, aux
résultats donnés par I'anal\se speelroseopiquc, ou par le Blink-
microscope, sera de même instructive pour la connaissance de ces
Mstèmcs.

Les amas globulaires ont posé aussi d'autres problèmes gran-
dioses, mais dont la solution paraît être réservée aux générations
futures.

Lord Kelvin lui le premier à se demander s'il n'y avait pas une
similitude mécanique entre les deux extrémités des granulations
de la matière, étoiles et molécules; en d'autre* termes, s'il n'est pas
possible, en connaissant les lois des mouvements d'un amas de
molécules, d'en déduire, par un poupe de formules de transfor-
mation, les lois qui gouvernent une boule globulaire d'éloiles, ou
inversement.

S'il en était ainsi, la théorie cinétique des i»az. ainsi que la dyna-
mique stellaire, verraient le patrimoine de leurs théorèmes consi-
dérablement augmenté, sans parler de la portée philosophique du
résultat.

IL Poincaré s'est occupé aussi de ce problème, mais sans y
insister beaucoup.

Il avail probablement l'intuition que le problème n'était pas
encore mur et que les éléments manquaient pour en décider.

Les molécules sont plus éloignées de nous que, les étoiles. On ne
peut observer que l'ellct des agglomération* moléculaires qui nous
fournissent des données insuflisanles pour pouvoir décider si elles
se soumettent à la même loi de gravitation que les étoiles. On ne



sait pas s'il n'j intervient aussi d'autre* forces, spécialement
répulsives. C'est là notre problème même.

Pour le résoudre, l'astronome ne dispose d'autres moyens que
de comparer les expériences et les observations sur les gaz ter-
restres (qui se trouvent à une grande densilé et dans un champ de
forces, celui de la Terre, immense el étranger à leur propre
champ), avec les obserxalions sur les amas globulaires, obser-
vations peu nombreuses du point de Mie qui nous intéresse.

En dehors de l'équiparlilion de l'énergie, qui règne dans les
deux systèmes, la loi de la distribution des densités seulement a
encore un caractère cinétique el ainsi utilisable dans la dis-
cussion.

On s'est débarrassé du champ de la Terre, en calculant la loi de
la densité dans une boule de gaz, soumise à sa seule attraction,
mais on a gardé pourtant un aspect terrestre, contenu dans la pré-
misse que la pression, la température et la densité sont reliées
adiabatiquemenl (§ 19), comme dans notre atmosphère.

Ce sont des caractéristiques du mouvement cinétique, type
Brownien.

Alors le libre parcours est beaucoup plus petit que les dimen-
sions de la boule, comme cela a lieu dans les gaz de grande densité
ou terrestres.

Les premières recherches approfondies, dans le but de comparer
la densité dans une boule à la densité observée dans les amas glo-
bulaires, sont dues au professeur von /cipel. Dans ses liecherches
sur lu constitution des amas globulaires, il trou\e que les deux
courbes sont très rapprochées. ïNous obtenons le même résultat
dans le Mémoire présent ( G hap. 1 ).

Mais a-t-on le droit d'en conclure une première preuve
pour l'identité des deu\ infinis/ Surtout, a-t-on le droit d'en tirer
des conclusions sur la constitution ph\sique des amas, de la
valeur, par exemple, du rapport des «chaleurs spécifiques» des
amas observés comme le fait M. \on Zeipel.'

D'ahjird, la supposition des mouvements cinétiques des étoiles
dans les amas globulaires est inadmissible. Le libre parcours des
étoiles d'un amas est loin d'être négligeable par rapport au rayon
de l'amas. On est tenté de le supposer par l'aspect extrêmement
dense des plaques photographiques.
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Pour toutes, le centre est irrésoluble. Mais les diamètres des

images des étoiles photographiées sont de l'ordre de io 7 fois plus

grande qu'en réalité.

Le covolunio de icn|3 d'azote, dans les conditions normales, est

égal à îa,54 X i o ~ \ En admettant que la Voie Lactée a un rayon

de P O O O années seulement, puis qu'elle est constituée par 2 mil-

liaids d'étoiles, cl en admettant les parallaxes adoptées aujourd'hui

pour les amas globulaires, leurs covolumes sont de Tordre de

? j ; X i ( ) " - J . Ainsi, la densité cinétique des systèmes slellaires

connus est de f>Xi<>18 fois plus petite que celle des gaz ter-

restres. Aussi petite* que celle des gaz les plus raréfiés que les

physiciens peuvent produire dans les laboratoires.

Dans les amas, le libre parcours entre deux chocs capables de

produire une déviation d'un degré seulement est de Tordre du

diamètre de Tamas.

Les mouvements des étoiles dans les amas sont ainsi d'une

nature différente par rapport à ceux des molécules dans une boule

de gaz.

Dans ces conditions, l'analogie des courbes de distribution delà

matière, dans les deux systèmes, qui est une condition nécessaire

pour leur similitude mécanique, est loin d'être suffisante.

D'ailleurs, celte analogie est plutôt une preuve que les dis-

tributions sont différentes car, dans les amas, on ne connaît

que quelques types spectraux et quelques grandeurs stellaires

(Chap. I) . Les étoiles les plus faibles, qui sont les plus nom-

breuses, échappent aux. observations, et il n'est pas certain qu'en

les faisant intervenir, la courbe observée se consenerait .

Aujourd'hui, pas plus qu'hier, nous n e v o \ o n s pas d'éléments

suffisants pour décider de ce grand problème. Mais cela ne diminue

pas l'immense intérêt du problème posé par Lord Kelvin.

CHAPITRE I.

LES CARACTÉRISTIQUES DES AMAS GLOBULAIRES
ET LEUR POSITION DANS L'ESPACE.

1. La distribution des amas globulaires. — Des nombreuses

recherches ont été faites sur la distribution des amas globulaires.
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Mais, dernièrement, les observations et les classifications des
observatoires de Mont Wilson, Lick, Harvard, Helvan, etc., ont
apporté certaines modifications dans les idées que Ton se faisait
sur la nature de beaucoup de ces objets. Aussi, nous avons trouvé
nécessaire de comparer les descriptions, données parles observa-
toires nommés ci-dessus, de tous les amas considérés comme
globulaires, ainsi que de les vérifier sur les Cartes de Franklin-
Adams et de Palisa.

Parmi ces classifications, nous en avons retenu 91, dont on trou-
vera la liste complète dans le Tableau X.

La figure 1 schématise la distribution de ces 91 amas sur la
spbère céleste.

F»g. 1. — Distribution de 91 amas globulaires.

O =~ globulaires de grand* diamètres ( > 2') .

• — globulaires de petits diamètres ( < 2 f ) .

0 •= globulaires aplati* et la direction de l'aplalissement.

Nous avons omis de celte étude les amas ouverts galactiques,
dont la parenté avec notre Voie Lactée est hors de toute dis-
cussion. Nous avons omis aussi certains amas ramassés autour
des Nuages de Magellan, qui introduisent des caractères spéciaux
dus à leur parenté évidente avec ces nuages.

Nous avons omis également M . I I cl M.3n de formes globu-
laires, considérés généralement comme ouverts, mais avec regret,
car ces amas ont aussi d'autres caractères spécifiques aux globu-
laires.
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La distribution obtenue présente les caractéristiques sui-
vantes :

i° II y a une concentration remarquable de globulaires dans
la région du Sagiltarius (\oir //g. i).

2° Ils manquent complètement dans le plan galactique, ainsi
qu'à des petites latitudes galactiques (ih 5°) (Jig. 2).

Fiji. 2.

A gauche : dislrihution de 91 globulaires à dix erses latitudes galactiques.
A droite : distribution de <)i globulaires à diverses longitudes galactiques.

3° On peut les considérer comme répartis sur loute la sphère,
plus ou moins nombreux, et non dans un seul hémisphère, sans
exception.

4° La distribution en latitude galactique est assez symétrique
par rapport au plan galactique. CVsl un des motifs» qui ont permis
d'affirmer une parenté de ces nodosités de l'Univers avec le
système galactique.

Nous verrons plus loin que ces objets sont extérieurs à la Voie
Lactée, qu'ils n'ont pas d'origine commune avec elle, que leur
distribution dans 1T nivers peut être considérée comme uni-
forme, sauf un archipel plus dense placé d'un coté de la Voie
Lactée. Nous pensons que la symétrie de leur distribution n'est
qu'une simple coïncidence qui aujourd'hui s'impose comme la
seule solution possible.

D'ailleurs, en cherchant le centre O de la distribution des glo-
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biliaires sur la sphère, on trouve que sa position est assez loin du
plan galactique. La position cherchée e*t donnée par le maximum
de l'expression

ScosOS,

où S spécifie la position d'un amas globulaire quelconque. En
notant avec a, ô les coordonnées éqiiatoriales courantes des
amas et avec aOÎ o0 les coordonnées cherchées de O, nous avons

cosOS = sinoosino -+- coso0cos8cos(a--ao).

Il faut donc chercher le maximum de l'expression

sinooSMiiô -+- co«3oEcos8 cos (a — a0).

Annulons dans ce but les expressions

= cos So S sin S—sin 80 (cos a0 £ cos 8 cosa -h sin a0 S cos Ssina) = o,
CIOQ

rf(ScosOS) . * _ *.
— — T = —<;ina0coso0 Scosôcosa

La'dernière de ces deux relations s'écrit

Scososina

relation qui nous donne la valeur de a0 qui, portée dans la pre-
mière, nous fournit 30.

Le centre de la distribution ainsi calculée est à

a,,= i5h56m ,a; 80 =

ou en coordonnées galactiques

Go = 3l2°, g = -h 20°.

La symétrie de la distribution est donc loin d'être complète

( l ) Cette position est très différente de celle tromée par Hertzsprung (A. N.,
4600, 1912),

parce qu'il a employé un nombre <lifl* rent des globulaires ( 6 J ) , et puis nous
avon* éliminé tous les amas des Nuages de Magellan, <(ui ont des grandes latitudes
galactiques négatives.
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5° Un quart île la sphère céleste, déterminé par les méridiens
galactique* de longitudes 820° et 5o°, contient 60 pour 100 des
amas globulaires et seulement 10 pour 100 dos nébuleuses spirales
à grand* diamètres apparents, plus grand* de ?'. Il paraît donc
que ces deu\ classes d'objets célestes onl des distributions com-
plémentaires.

6° On croyait, faute de données complètes, que les spirales de
petils diamètres fuyaient aussi les globulaires, comme le font les
spirales de grands diamètres.

Celte opinion est due au fait que les spirales de petits dia-
mètres sont imLsibles dans le plan galactique et son voisinage,
précisément là où se1 Irouve l'archipel des globulaires qui contient
la majorité de ces objets. Pour les amas, qui ont de grandes lati-
tudes galactiques, cette cause ne subsiste plus et les spirales sont
nombreuses autour de ces amas.

On peut juger d'après le tableau suivant, contenant quelques-
uns des globulaires, pris au hasard, de grandes latitudes galactiques,
photographié^ à l'Obsenatoire de Lick, et le nombre respectif des
tpimlcs observées sur chaque cliché.

'\omlnv des INomlm* des
1\. G. C. spirales. I\. G. C. spirales.

3o24 19 6864 9
5904 4 6934 8
6205 10 6981 i3
6229 26 7078 17
6341 24 7089 8
6809 4 7099 '*5

La densité moyenne (i4) de ces clichés dépasse même la densité
moyenne (S) des ^32 clichés de l'Observatoire de Lick contenant
50,2,") spirales au total. Cela s'explique par le fait que dans la collec-
tion de Lick se trouvent aussi des clichés pris en pleine Voie
Lactée, où les spirales manquent.

70 On a présenté les amas globulaires comme un système qni
s'approche de nous, c'est-à-dire de vitesses radiales négatives,
et les spirales, au contraire, comme s'éloignant de 11011̂ , ayant
des vitesses radiales positives. Nous croyons qu'il ne faut pas
attribuer un caractère définitif et surtout général, à celte con-
clusion. En effet, sur 91 amas globulaires connus, on a étudié la



- 42 —

vitesse radiale de 10 amas, donc de 10,9 pour 100, dont la distri-
bution n'a aucun caractère systématique par rapport à la Voie
Lactée. De ceux-là, on a trouvé que 7,6 pour 100 du nombre
total de 91 ont des vitesses radiales négatives, 2,2 pour 100
positives et 1,0 pour 100 des vitesses radiales nulles. En considé-
rant comme connues seulement les spirales enregistrées à l'Obser-
vatoire de Lick (.M)1*.")), puisque Ton connaît les vitesses radiales de
36 spirales seulement, on a donc o,(io pour 100 spirales du nombre
total, avec des \itesses radiales connues, dont o,f>o pour 100 du
nombre total ont des vitesses radiales positives, 0,08 pour 100
négatives et O.O'Î pour 100 des vitesses nulles. Puis, leurs mouve-
ments propres nous sont complètement inconnus.

La statistique nous enseigne que toute conclusion basée sur des
données si restreintes risque fortement dYire erronée. 11 ne faut
donc en conclure rien encore. Le problème est très important, et
les recherches dans eette direction apporteront sans doute des con-
clusions de toute première importance.

Puisque nous en aurons besoin dans ce qui va suivre, exami-
nons la distribution de quelques autres objets, comme celle des
spirales, des nébuleuses planétaires, ainsi que de la matière obs-
cure qui setrou\e répandue dans notre système galactique.

2. La distribution des nébuleuses spirales. — Pour la distribu-
tion des spirales nous avons pris comme base, pour sauver
l'homogénéité des données, un seul Catalogue, celui de H.-D.
Curlis ( I ).

A l'Observatoire de Lick on a exploré a\ec le Crossley réflec-
teur -Si régions, qui contiennent en total .1925 spirales. Ces
régions sont à peu prés uniformément distribuées sur la sphère
céleste, excepté la légion polaire sud jusqu'à — .'îo°, qui n'a pas été
étudiée à cause de la position géographique de' l'Observatoire. La
distribution de ces objets que nous avons obtenue est impossible à
reproduire, à cause de la petite surface couverte par un cliché
(-ĵ -d'un degré carre), et du grand nombre des spirales contenues
dans beaucoup des clichés. Dans la ligure {, nous nous sommes
contenté de donner le nombre mojen des spirales, trouvées dans
des grandes surfaces de 1 r>°/i5°. On retrouve encore leur carac-
tère principal de distribution : l'absence dans la Voie Lactée et



son voisinage. La région du pôle Nord de la Voie Lactée est
caractérisée par quelques points de concentration plus grands,
mais le pôle Sud ne présente pas ce caractère. Près du pôle Nord
(a = i2h55m, 3 =-f-28"3o') se trouve une région remarquable,
découverte par II.-D. Curlis, qui contient plus de 3oo spirales
dans uno surface de 5o 'x4° ' - D'ailleurs, on a trouvé de pareils
points de concentration un peu partout, même dans le voisinage
de la Voie Lactée (ka = 2ll5oiU, 5 = 4-45° et a = 7 l l 3 o m , o = + 5i°).
Généralement, ces concentrations couvrent de petites surfaces, un

Fig. \. — Distribution des spirales.
Densité moyenne dans des surfaces de IO/IO degrés carrés.

cliché ou deux, et sont entourées par des régions de faibles densités.
D'après les observations de Lick, où l'on a étudié très systéma-
tiquement ces régions do concentration, on dirait que les spirales
sont agglomérées dans des amas de spirales, composés de
quelques centaines de membres visibles.

Les recherches de Ilincks (ï2), Hardcastle (3) et Reynolds (4) ,
sur la distribution des spirales de grands diamètres, montrent que
la longitude galactique est aussi importante pour leur dis tribu-
lion [que la latitude. D'après la distribution de \oo spirales de
diamètre» plus grands de 2', Reynolds trouve une bande large de
spirales dans l'hémisphère galactique Nord (H. G. N. ), qui, allant
de Ursa Major jusqu'à Virgo, traverse le pôle Nord galactique,
sans présenter une concentration spéciale autour du pôle.
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Daas l'hémisphère galactique Sud (H. G. S.), il n'existe pas
des régions de concentration spéciales pour aucune de ces deux
classes de spirales. Connue nous l'avons déjà vu, les spirales de
grands diamètres fuient en général la région occupée par les glo-
bulaires.

Dans TH. G. N., les spirales de grands diamètres sont plus
nombreuses que dans TH. G. S. En compensation, cinq spirales
ayant de grands diamètre* apparents se trouvent dans NI. G. S.,
ainsi qu'une belle collection de nébuleuses sphéroïdales, indiquant
un degré d'é\olulion dillercntc de celui du reste de l'Univers
visible.

Brown et Reynolds (o), ainsi que Gregory (6), trouvent que
les plans des spirales de grands diamètres sont distribués indif-
féremment par rapport au plan de la Voie Lactée. La distribution
de leurs vitesses radiales ne parait axoir, non plus, aucun carac-
tère systématique de relation a\ee la \ nie Lactée.

Beaucoup de spirales étudiées, parmi celles de grands diamètres
apparents, sont certainement des systèmes très grands et com-
plexes. iNous citons seulement les dernières observations, celles de
Hubble (7), de celle année même, MM* M.33 el M.iîi, observa-
tions qui ont été faites a\ee les grands réllecleursde ion el()oinches
de Mont Wilsou. Ces systèmes sont comparables en dimensions,
et sont aussi complexes que le sWème galactique. 1U comprennent
des étoiles simples, des étoiles nébuleuses, des nébuleuses à raies
brillantes, des nova1, des variables céphéides. de la matière
obscure aussi abondante que dans la Voie Lactée. Il est probable
qu'ils ne sont pas tous de même grandeur, comme tous les corps
célestes d'ailleurs, mais ils sont des systèmes complexes et non pas
des minuscules systèmes de Tordre de grandeur d'un système
planétaire, et en état corpusculaire comme le pense, entre autres,
Lindemann (8) .

Leur absence, dans le plan galactique et son \oisinage, ne peut
pas être expliquée comme un ell'et de la pression de la lumière (8) ,
ou par d'autres hypothèses aussi curieuses, mais seulement par
leurs positions en dehors de la Voie Lactée, et par la présence d'un
anneau de matière obscure, entourant le système galactique,
comme on en voit dans les systèmes spiraux, \us par la tranche
(voir fig. 5).
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3. Sur la présence de la matière obscure dans le système galac-
tique. — On ne peul plus douter de la présence des forts nuages
de matière obscure, au sein de la Voie Lactée. 11 suffirait d'exa-
miner les cartes de Franklin-Adams pour s'en apercevoir.

On trouve des nombreuses régions dépourvues d'étoiles au
milieu de la \ oie Lactée même. Leur existence ne peut rire expli-
quée que pur l'occultation de*» étoile*», qui se trouveraient derrière
un tuinde obscur. Nous citons seulement quelques exemples des
plus éloquents.

Un cliché de o,*.*) degré carré de surface, pris avec le Grossley
réflecteur de Lick, en i^jo111 de pose en pleine Voie Lactée
(a = i8ll4111, o = + 27°.'io'), donne 76000 étoiles ; un autre, pris
dans des conditions identiques, et dans son voisinage immédiat
(i^h2fm4- 2.V'3o'). toujours en pleine Voie Lactée, donne seule-
ment i2{ étoiles (9).

Une vingtaine de carrés («V/5') d'un cliché de la Carte du Ciel,
autour de y. = iS^S-V", 0 = — 3;°, donc dans le voisinage de la
Voie Lactée et dans une région riche eu étoiles, après deux
heures de pose, ne donne aucune étoile. Nulle autre explication,
en dehors de la présence d'abondants nuages obscurs à l'intérieur
de la Voie Lactée, n'est admissible. Pannekoek ( 10) signale l'exis-
tence des» grands nuages obscurs, situés près de la constellation de
Tau rus, el qui s'étendent, avec une plus faible densité, vers Per-
seus, Cameleopardus ainsi que \ers Ophiuchiis et Scorpius. Leur
présence est mise en évidence par une élude sur la distribu-
lion des étoiles de di\erses grandeurs. Il signale enfin d'autres
nuages, au nord de C/vgnus, Lacerla, Cassiopeia, etc., et il croit
que, même la bifurcation de la Voie Lactée entre Aquila et
Cygnus est due également à ces nuages. V l'Observatoire du
Vatican, J.-G. Ilagen ( 11 ) a dressé même une carte de toutes ces
nébuleuses obsrurcs du système galactique.

D'une étude faite avec le Crossley réflecteur de Lick sur 5oo spi-
rales, dont '.})2 vues par la tranche, Curlis (1) déduit l'existence
indiscutable de fortes masses obscures à l'intérieur el à l'extérieur
des systèmes spiraux. Toutes les spirales, vues parla tranche, accu-
sent la présence d'un fort anneau de matière obscure dans leurs
plans équatoriaux (voir fi<*. 5 ).

Puisque les spirales sont entourées par des bandes obscures,
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tout le long de leurs équateurs, et puisqu'elles sont des systèmes
analogues à la Voie Lactée, il est donc possible qu'elle en ait
aussi, de la matière obscure, non seulement à son intérieur, où la
présence est indiscutable, mais aussi à l'extérieur. Le manque des
spirales dans le plan galactique et son \oisinage en serait une
preuve. Alors, le manque total de* globulaires dans le plan de la
Voie Lactée prut être l'elFet de l'absorption totale de la lumière,
due à la même bande; obscure. D'ailleurs, nulle autre explication
ne paraît acceptable.

On peut donc conclure, d'après leur distribution, que les amas
globulaires .sont des systèmes extérieurs par rapport au système
galactique, ce qui est une première indication sur leurs positions.

4. Distribution des nébuleuses planétaires. — Une autre distri-
bution, nécessaire dans la suite de la discussion, est celle des
nébuleuses planétaires. La ligure 6 est reproduite d'après les
données de Curtis {1 ).

S S

Fi'g. 6. — Distribution des nébuleuses planétaires d'Hprès l'Observatoire de Lick.

Les recherches de Curtis attribuent à ces objets des masses un
peu plus grandes que celles des étoiles. D'après les valeurs de leurs
parallaxes, elles feraient partie du système galactique. Elles sont
distribuées à peu près uniformément dans la Voie Lactée. Entre
Cygnus et Sagittarius elles ont une faible concentration, corres-
pondant à celle des étoiles dans cette région. Comme elles ont des
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parallaxes assez grandes, II est naturel d'en trouver quelques-unes
vers les pôles, comme les étoiles galactiques.

Dans tous les cas, elles n'ont pas une grande dispersion en lati-
tude galactique, comme los amas globulaires; elles s'éloignent
beaucoup plus timidement de la Voie Lactée que les amas globu-
laires, plutôt comme les étoiles ( voir fig, (i et fig. i).

Le plan galactique et son voisinage immédiat ne sont pas
dépourvu:» de planétaires, comme ils le sont de globulaires et de
spirale*. D'après ces données, les plus récentes et les plus com-
plètes, il n'y a pas d'analogie dans la distribution de ces deux
classes d'objets, pour pouvoir en conclure d'après celte analogie
seulement, comme le lait Cliarlicr, que les amas globulaires font
partie de la Voie Lactée ainsi que les planétaires.

Ckarlier (12) trouve que la distribution des amas galactiques
est semblable à la distribution des étoiles de t\ pe B, qui consti-
tuent un groupe d'étoiles lumineuses, au centre de la Voie Lactée.
Le centre du système des amas galactiques e»t situé dans la même
direction que le centre des étoiles B. Après avoir établi les paral-
laxes relatives des amas galactiques, grâce à la relation entre les
parallaxes et les diamètres apparents, la supposition que leurs
centres coïncident lui fournit l'échelle, donc Jes parallaxes abso-
lues. 11 trouve ainsi que les amas galactiques s'étalent entre 2000
et 9000 années de lumière. 11 trouve également que la disper-
sion des amas galactiques, perpendiculaire au plan galactique,
est la même que celle des étoiles B, tandis que la dispersion dans
le plan de la Voie Lactée est deux fois plus grande que celle des
étoiles B.

Quant aux globulaires, il suppose que le centre de leur sys-
tème se trouve aussi dans le plan galactique, mais dans une direc-
tion perpendiculaire à la direction du centre delà Voie Lactée, des
étoiles B et des amas galactiques, car, la ressemblance des distri-
butions des globulaires et des planétaires connues alors, distribu-
tions qui sont d'ailleurs différentes des nôtres, plus récentes et
plus complètes, lui suggère l'idée que les amas globulaires font
partie de la Voie Lactée, comme les planétaires. De cette suppo-
sition il déduit l'échelle des parallaxes relatives des globulaires,
établie préalablement sur la relation entre les parallaxes et les dia-
mètres apparents. 11 détermine alors que leur dispersion perpendi-

TIIÈSK PARVULKSCO. 2
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culture au plan galactique est la même que celle des étoiles B et
des amas galactiques. Or, les caractères des distributions des amas
globulaires et des planétaire* sont loin de nous indiquer, sans dis-
cussion, que les positions par rapport à la Voie Lactée de ces deux
classes d'objets sont semblables. Puis, les grandeurs absolues inté-
grales des amas globulaires, déduites des grandeurs apparentes
intégrales et de parallaxes données par Cliarlier, sont posi-
tives, donc égales à celles des étoiles simples, des naines même,
ce qui est inadmissible et constitue une preuve que les globulaires
sont à des distances plus grandes que celles trouvées par Charlier.

LES CARACTÉRISTIQUES DES AMAS GLOBULAIRES.

o. Définitions. — Soient ƒ (X) la courbe de l'intensité énergé-
tique du spectre d'une étoile, X la longueur d'onde. U éclat appa-
rent^ c'est la somme de l'énergie reçue de l'étoile.

Si l'instrument emplojé i\ enregistrer cette énergie est l'œil, la
grandeur apparente déduite s'appelle visuelle. Mais, comme l'œil
est très variable dans ses appréciations, il est remplacé par la
plaque photographique sensibilisée pour la région visible du
spectre, les autres régions étant éliminées par un écran. Par défi-
nition, la grandeur obtenue de cet éclat (E) s'appelle grandeur
photovisuelle (inph-v) :

_„ = 2,5 log f V(X) ç{\) d\ E = f ƒ(*) d\

où X| et X2 sont les limites du spectre visible, et v(k) une fonc-
tion dépendant de la plaque et de l'écran.

Si l'on emploie les plaques courantes en photographie, sensibles
spécialpment dans la région violette du spectre limitée par
d'autres longueurs d'ondes (X3, A*), les grandeurs obtenues sont
différentes des photovisuelles, et variables d'un type à l'autre.
La grandeur apparente obtenue s'appelle grandeur photogra-
phique (mph) :

mM=2,5 1og ƒ f(\)p(l)d\

où p(X) est une fonction dépendant de la plaque photographique.
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Si l'instrument qui enregistre l'énergie est une pile thermo-élec-
trique, ou un bolomètre, les grandeurs ainsi obtenues s'appellent
bolomètriques. Mais les observations sur les grandeurs bolomé-
triques, qui sont les plus précises, sont très restreintes.

Par définition :

Indice de coloration = /W^A—

La grandeur absolue d'une étoile est la grandeur apparente
qu'aurait cette étoile placée à l'unité de distance (parsec), cor-
respondant à la parallaxe d'une seconde d'arc.

6. Relation entre l'indice de coloration et le type spectral. —
On a trouvé, il ^ a une vingtaine d'années, une relation entre les
indices de colorations et les types spectraux des étoiles, relation qui
est donnée dans la figure 7.

1

—•1.0

-1,0 I Be

4-

j ; . 7. — Relation entre le type spectral (abscisses)
et l'indice de coloration (ordonnées).

observations faites à Yerkes.
( t ) observations faites à Harvard.
( 7 ) observations faites à Götlingcn.

Par convention internationale, le point zéro de l'indice de
coloration a été choisi ainsi tel que les grandeurs photographiques
et pholovisuellcs soient égales pour los étoiles de 6e grandeur
et de type Ao. Les étoiles de type B ont un indice de colo-
ration négatif, celles de type Ao nul, et les autres positifs et
d'autant plus grand que le type est plus avancé depuis Ao vers M.

Deux clichés, un photographique, un deuxième photovisuel,
sont nécessaires pour nous donner l'indice de coloration des
étoiles d'un amas et, par cette relation, leurs types spectraux.



7. Relation entre les types spectraux et les grandeurs absolues
des étoiles d'un amas. — Comme toutes les étoiles d'un amas sont
pratiquement à la même distance, les rapports de leurs éclats
absolus sont égaux à ceux de leurs éclats apparents.
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Fig. 8. — Relation entre les Upes spectraux et les grandeurs absolues
dans h et •/ Perseus.

Grâce à ce fait, on a trouvé |une relation entre les grandeurs
absolues et les types spectraux (relation d'Adams), ainsi que deux
classes distinctes d'étoiles, en ce qui concerne leurs luminosités et
masses, les géantes et les naines.

Les plus lumineuses des naines sont du côté A de la classifica-
tion spectrale, et ont une grandeur absolue, par convention, égale
au zéro. Les moins lumineuses des naines sont du coté K et M et
ont des grandeur* absolues positives. Pour les géantes, c'est le
contraire, les étoiles A sont les moins lumineuses et les K et M les
plus lumineuses. Par convention, les grandeurs absolues des
géantes sont négalives.

Les amas galactiques, qui sont beaucoup moins condensés au
centre que les globulaires, sont composés, à quelques exceptions
près, seulement de naines (voir fig. 8 et 9), les globulaires de
naines et de géantes (voir fig. 10 et 11).
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Fig. îi . — Relation entre les types spectraux et les grandeurs absolues
dans M. 3 cl M. i3.
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Dans les régions du ciel, où les étoiles ne sont pas ramassées dans
des amas, les grandeurs apparentes et absolues ne se corres-
pondent plus et cette relation n'existe plus (voir fig. 12).

8. L'indice de l'âge relatif des amas. — Les deux
d'Adams, qui limitent la relation statistique de* grandeurs absolues
et des types spectraux des géantes et des naines, indiquant le
chemin de révolution des étoiles, d'après la théorie de Ilussel.
Alors, le point de départ de la relation d'Àdums, dans divers
amas, du côté des géantes, devrait indiquer l'âge relatif de ces
amas.

Comme nous le verrons au Chapitre III, il 3 a de fortes raisons
de penser que la symétrie, et la concentration des amas, sont
d'autant plus grandes que leurs Ages sont plus avancés. Les amas
globulaires seraient donc des systèmes très âgés, dans cette forme
stellaire, en tout cas plus âgés que les amas» ouverts galactiques,
peu symétriques» et peu concentrés, et surtout que les nuages irré-
guliers de la Voie Lactée. Dans ce cas, la présence en abondance
des géantes dans les globulaires, et le "manque total dans la
grande majorité des amas» galactiques, ne dépendrait plus seule-
ment de leurs âges relatifs, mais aussi de leurs degrés de concen-
tration et, peut-être, d'autres causes encore. Dans les amas très
concentrés, comme les globulaires, les chocs des étoiles, c'est-
à-dire les passages très rapprochés, sont plus fréquents. 11 est à
prévoir de fortes marées, transmises jusqu'à de grandes profon-
deurs à l'intérieur des étoiles.

Les frottements intérieurs qui se produisent inévitablement
élèvent les températures des étoiles affectées par ces marées, aug-
mentent leur volume, diminuent leur densité, et les rendent pro-
bablement de nom eau géantes, et variables à cause de ces pul-
sations.

Les amas galactiques peu concentrés, comhie les Pléiades, les
Hyades, l'amas double de Persée, M.68, etc., n'ont pas de
géantes ni de céphéides, tandis que ceux, plus concentrés M. 3^
et M. 11, considérés peut-être injustement comme galactiques, en
renferment, de même que tous les amas globulaires qui sont très
concentrés et où les géantes ne manquent jamais.

Los données des observations sont encore insuffisantes pour
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pouvoir se prononcer sur la corrélation éventuelle entre le degré de
condensation et le nombre des céphéides ou des géantes. 11 est
intéressant de constater dans le Tableau I que M. 3 par exemple,
qui est 1res condensé au centre, a un grand nombre de céphéides,
tandis que 47 Toucana', et (o Centauri, qui sont des globulaires
parmi les moins condensés, en ont un nombre plu*» petit. M. i3 ,
qui lui aussi est 1res condensé, fait exception, avant un nombre
restreint de variables. Mais, les données de ce tableau que nous
avons établi d'après des travaux de divers auteur**, laits avec des
instruments différents, et dans des conditions et des buts différents,
sont incomplets, et surtout très peu homogènes, autant en ce qui
concerne le nombre des \ariables quYn ee qui concerne le nombre
total des étoiles et les lois de la densité, qui dans la majorité des
amas sont encore inconnus.

TABLEAU 1.

Nombre Nombre
des des

variables variables
Amas. . pour 100. Amas. pour 100.
M.3 i4 ,3 N . G . G . 6 2 9 3 1
N.G.C. 6779 ia,5 M.ri i,o3
N. G. G. 6864 10 N.G.C. 7006 1
M.5 9 M.28 1
N.G.G.5024 6,6 M.i3 0,7
\I.i5 5,5 N.G.C.7492 o,5
N. G. G. 6981 3,3 M.55 0,4
w Centauri a,i N. G. G. 6397 0,4
N. G. G. 6553 1 47 Toucanic 0,1

Le but du Chapitre V est d'indiquer une méthode permettant
d'obtenir une valeur numérique correspondant au degré de con-
centration d'un amas, et déduite des valeurs observées de la loi
sont densités. Elle permettra donc de chercher ensuite, par les
méthodes connues de la Statistique mathématique, la corrélation
entre le degré de condensation des amas et le nombre des
céphéides et des géantes.

9. Les céphéîdes des amas et leurs caratéristiques. — La pré-
sence en abondance des variables de types céphéides dans les
globulaires est une caractéristique spécifique à cette catégorie
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d'amas, par opposition aux amas galactiques qui on sont dépour-
vus. On a trouvé, par contre, 92 variables de ce type, ou des
types rapprochés, dans la Voie Lactée (13), plus de 1000 dans
le petit Nuage de Magellan, 36 et 37 dans les nébuleuses spi-
rales M.3i et M.33.

Elles ont généralement des périodes très courtes. Dans les
Nuages de Magellan la majorité ont une période d'un jour,
quelques-unes seulement ont des périodes plus grandes de deux
jours, et les 3 pour 100 plus petites d'un jour. Miss Leavitte a
trouvé une relation entre la période et les grandeurs apparentes,
donc aussi absolues. D'où il en jésuite une autre entre la période
et les indices de coloration. Sliaplcy a relrouxé les mêmes rela-
tions, légèrement différentes, pour les céphéides des amas globu-
laires. Ces relations sont données dans la ligure i3.
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Fig. i3. — Courbe pointillt'C : relation enlrc le log.inlhmc <le la période (abscisses)
et les grandeurs absolues moxenne** (en ordonnée*» cl à droite) do 33o céphéides).
Courbe continue : relation entre le logarithme de la période (abscisses) et les
indices de coloration (en ordonneer cl à gauche) des mêmes céphéides.

De l'élude des mouvements parallactiques des céphéides galac-
tiques, et des parallaxes qu'on en conclut, il résulte que les
céphéides sont des éloiles géantes et ont généralement de grandes
vitesses radiales. Les courbes de lumière; des céphéides des amas
(voir fi g. i4) sont identiques à celles de la Voie Lactée, ou des
Nuages de Magellan. Elles ne sont pas régulières. En général, un
maximum aigu est suivi d'une série de maximums de plus en plus
arrondis. Les céphéides de longues périodes ont une variatian
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photographique plus grande que la visuelle. La variation visuelle
est rarement plus grande de i ,5 grandeur, généralement de 0,8
grandeur. La variation photographique est de i,5 fois et mêrtie
de trois fois plus grande. Il s'ensuit donc une variation continuelle
de l'indice de coloration et du type spectral, simultanés avec
la variation de la lumière.

1
J5.0 À

A
0.0

1

1

v„.j
J

1

1W

0,6i

Fig. i^. — Courlie de lumière moyenne photographique (pleine)
et plioto\isuellr (pomiillrc) do m» idriahlc** rrphéides de M.3.

Elles sont plus rouges au minimum, qu'au maximum. Cette
variation indique des changements de nature physique à l'intérieur
même des étoiles.

Les vitesses radiales, déduites du déplacement des raies de leurs
spectres, \arient aussi avec l'indice de coloration, le type et
l'éclat. Le maximum et le minimum de la vitesse radiale, coïn-
cident respectivement avec le maximum et le minimum de l'éclat.

Mais, les lignes du spectre n'indiquent pas toutes la même
vitesse. Spécialement entre les lignes d'absorption (obscures) et
d'émission (lumineuses) il j a des différences notables, ce qui
indique de même des changements intérieurs complexes et pas
encore connus.

Lu couleur moyenne des céphéides de courtes périodes est
bleue, celle des grandes périodes rouge, et jaune pour des valeurs
intermédiaires. On a tenté d'expliquer la variation des céphéides
par la supposition qu'elles sont des étoiles doubles.

Mais, dans les amas, même galactiques et peu concentrés, les
doubles manquent complètement. Puis, il est difficile à expli-
quer par cette hypothèse la variation de la forme de la courbe de
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lumière. Enfin, elles n'ont pas de spectres secondaires, et d'autre
part, on démontre que le satellite devrait avoir une orbite d'un
rayon plus petit que le ra^on de l'étoile principale. Cette hypo-
thèse doit donc être abandonnée.

L'explication la plus rationnelle des caractéristiques des
céphéides est de les considérer comme des étoiles allectées par
de fortes marées et des pulsations. On a démontré que pour une
masse homogène (Lord Kelvin), ou pol>trope (Emden), la période
des vibrations est indépendante du volume ou de la masse, consi-
dérés séparément, et dépend seulement de la densité moyenne.
Cette dernière hypothèse explique pourquoi les céphéides de
grand éclat absolu ont des longues période** et Hes petites den-
sités, et celles de petit éclat ont, contrairement, des grandes den-
sités et des courtes périodes. Elle explique aussi les irrégularités
de la courbe de lumière ainsi que les variations de l'indice de
coloration et du type spectral.

Elle est en plein accord avec la théorie de Russell, .sur Tordre
de l'évolution des étoiles. La présence des céphéides dans les con-
centrations similaires de grandes densités nous fait croire que les
chocs des étoiles, qui sont là plus fréquents, sont une cause
de la variation de ces étoiles ainsi que de la naissance des
géantes.

10. La loi des luminosités dans les amas. — La fonction des
fréquences des étoiles de diverses grandeurs apparentes ou absolues
d'un système stellaire, fonction qu'on appelle loi des luminosités,
est une donnée importante et très négligée.

La forme précise de cette fonction peut nous renseigner sur la
dispersion des diverses caractéristiques des étoiles, ainsi que sur
le nombre total des étoiles d'un amas.

Les variations éventuelles de cette courbe dans divers amas,
globulaires, ou irréguliers, pourraient nous donner des rensei-
gnements très instructifs sur la constitution de chaque amas sépa-
rément. Elles pourraient nous fournir des nouveaux points de
différenciation ou de ressemblance entre les diverses catégories des
amas.

Soit<p(m, x) la fonction des fréquences (dans l'unité de volume)
des étoiles de diverses grandeurs (m) à diverses distances (#) du
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centre de l'amas. Elle peut être considérée, soîl comme loi de la
densité séparément pour chaque grandeur apparente (si m est
const.), soit comme loi des luminosités, dans chaque couche
sphérique (si x est const.). Alors, la loi des luminosités [F(/w)|
de l'amas est

r
F ( / / i ) = I cp(/?i, x dx,

où R représente le rayon de l'amas. Le nombre total (N) des
étoiles de l'amas est donné alors par

•i F (m) dm,
m.

où m{ et m2 sont les grandeurs limites.
Les lois des luminosités, observées dans divers amas, sont

représentées par des courbes croissantes, et assez régulières. Mais
ces courbes ne sont pas connues dans tout leur domaine. En ce
qui concerne leur forme, du côté des étoiles faible*», partie qui n'est
pas encore connue, les opinions des astronomes sont partagées.
Kapteyn et van Rhijn admettent une forme symétrique, comme
celle de la courbe des erreurs, donc de forme

tandis que Seares et Shapley les considèrent comme des courbes
toujours croissantes. Il est possible que la vérité soit entre ces
deux conceptions, c'est-à-dire que la courbe soit dissymétrique, la
dérivée dans la branche descendante décroissant plus vite qu'elle
ne croît dans la branche ascendante.

Les observations seules pourront décider dans cette question.
Puisque les plus petites grandeurs absolues observée* sont égales
à -+-1 i et que les grandeurs apparentes peuvent être enregistrées
jusqu'à la vingt et unième, il est évident que cette question ne peut
être résolue que d'après des amas rapprochés, tout au plus jus-
qu'à iooo années de lumière, telle que les Pléiades par exemple.

Dans presque tous les amas observés, ces courbes présentent
une irrégularité, indiquant la présence d'un nombre plus grand
d'étoiles lumineuses que le nombre obtenu dune courbe croissant,



régulièrement. La figure i5 donne la loi des luminosités dans
divers amas. Mais les données sont peu uniformes, car nous les
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des étoiles. Ordonnées : le nombre des étoiles de diverses» grandeurs.

avons recueillies dans des catalogues des divers auteurs, faits avec
des instruments trùs différents.

11. Distribution des étoiles de diverses grandeurs dans les amas.
— Tous les astronomes qui se sont occupés de ces objets ont
remarqué la concentration des étoiles lu mineuses vers le centre.
Le fait est réel, car le rayon apparent d'un amas croît de 1 à 4
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avec le temps de pose. Egalement, si l'on détermine le rayon,
uniquement d'après les étoiles les plus lumineuses, on trouve une
valeur en moyenne 4 fois plus petite que la valeur déterminée par
les étoiles les plus faibles. Dans les parties périphériques des amas,
il n'y a donc que des étoiles très faibles.

12. L'aplatissement des amas globulaires. — Un tiers des amas
(exactement 3o ), considérés comme globulaires, présentent un fort
aplatissement (voir fig. il> et 17). 11 est si évident qu'on peut
tracer la direction de l'aplatissement .simplement en examinant
une photographie. Shapley trou\e, par des dénombrements des
étoiles, des valeurs très concordantes avec celles obtenues par
simple estimation.

L'aplatissement, déduit de la distribution des variables des amas
globulaires, concorde aussi en ce qui concerne la direction, mais
donne des \aleurs plus grandes (Simple} ).

Comme la forme aplatie de la Voie Lactée accuse un mouvement
de rotation, si les globulaires étaient des pièces détachées de la Voie
Lactée à cause de cette rotation, il* de\ raient avoir, dans ce cas,
leurs axes de rotation plus ou moins parallèles à l'axe de la Voie
Lactée. Nous avons un exemple de cette nature dans le système
planétaire.

90' Sf

5cr
ko"

3 4
Fig. 17. — Fréquence des amas aplatis, pour diverses inclinaisons

de leurs grands axes par rapport à la Voie Lactée.

La figure 17 nous donne la fréquence des globulaires aplatis,
n fonction de l'angle formé par la direction de l'aplatissement
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et la direction de la Voie Lactée. Puisque la majorité des globu-
laires ont des petites latitudes galactiques, on devrait avoir un
maximum vers o° d'inclinaison. Or, il n'en est pas ainsi, ce qui
permet de conclure que les amas globulaires n'ont pas une origine
commune avec la Voie Lactée, ou du moins, qu'ils ne se sont
détachés du système galactique par suite de son mouvement
de rotation.

13. Les grandeurs intégrales apparentes (p.) et absolues (011)
des globulaires. — Les amas globulaires présentent dans des
instruments modestes, ou sur des clichés de grande échelle
comme la carte de Kranklin-Adams, des aspects semblables à ceux
des étoiles lumineuze*, niais avec des bords moins nets. Il est pos-
sible donc d'eslimer leurs grandeurs apparentes, par rapport à
celles des étoiles, lloletsehek a estimé ainsi les grandeurs visuelles
de quelques amas globulaires. Nous avons également é\alué les
grandeurs photographiques d'un certain nombre d'amas globu-
laires d'après la carte Kranklin-Adams (voir Jig. 18). Ces esti-
mations sont évidemment peu certaines, à cause de l'aspect pré-
senté par les amas. Des estimations très précises pourraient être
obtenues par la méthode employée par M. Ch. Fubry (23) pour
l'étude de l'éclat intrinsèque du ciel, ce qui serait désirable à
entreprendre.

Connaissant les grandeurs apparentes des étoiles d'un amas, on
peut calculer la grandeur apparente intégrale (JJL) de l'amas. En
effet, supposons d'abord que toutes les étoiles de l'amas, en
nombre n, sont de même grandeur apparente m.

Soit b l'éclat apparent d'une de ces étoiles, c'est-à-dire la
somme de l'énergie enregistrée. Alors l'éclat apparent intégral de
l'amas (B) est égal à nb. Or, d'après Pogson,

m = — 2,5 log b ou b
de même

B = nb = io-o.*IS
donc

ce qui nous donne
[i = m — 2,5 log/i.

Si l'amas e*t formé par de$ étoiles de diverses grandeurs appa*
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rentes, et si m, et m2 sont les limités de ces grandeurs, ei f (m)
la loi des luminosités, on a alors

B = / \o-0*'» f (m) dm = / e-«>m'»f(m)dm.

Puisque la forme def(tn) n'est pas encore connue, il faut nous
contenter de calculer la grandeur intégrale apparente de chaque
classe d'étoile* el puis de les totaliser. Les valeur* ainsi obtenues sont
légèrement inférieures à celles obsenées. Pour M.i3, par exemple,
Holctschek trouve JJL = 5, 8. En lui attribuant une loi des lumino-
sités identique à celle qui résulte des observation de Shapley (14)
sur M. i3 , pour les étoiles les plus lumineuses, depuis 12,5o
jusqu'à i5, 5o; après cette grandeur, en considérant que l'allure
de la loi des luminosités est pareille à celle observée dans les Nuages
de Magellan (15), avec la condition, imposée d'axance, de donner
jusqu'à la •>, 11' grandeur un total de 5oooo étoiles, tel qu'il résulte
de certaines observations de Pease; enfin, en prolongeant la
courbe jusqu'à la 22,.) grandeur, nous avons trouvé que l'éclat de
M. i3 est égal à l'éclat de fÏS~, 1 1 étoiles de 12,5 grandeur. Donc
|JL = 6 , 5 { , valeur légèrement différente (-t-0,74 grandeur) de
celle de Holetschek (5,8) .

Nous avons admis une dispersion de 10 unités parmi les gran-
deurs des étoiles, ce qui donne alors un total de 172800 étoiles
M. i3 . Si nous admettons une dispersion de 19 unités pour les
grandeurs absolues, telles qu'on les a observées en dehors des amas
(de — 8 à-h 11), on obtient un total de 1 JOOOOO étoiles, depuis
12,5 à 31,5 grandeurs. D'ailleurs, ces étoiles étant très peu lumi-
neuses, malgré leur grand nombre, ont un effet très petit sur la
grandeur apparente de l'amas, et ne peuvent pas expliquer la diffé-
rence.

La valeur intégrale absolue (Oit) de l'amas peut être calculée,
évidemment, de la même manière. En prenant comme base les
observations de Shapley ( l t ) sur les indices des colorations, dans
M. i3 les étoiles les plus lumineuses sont des géantes de type M.
La grandeur absolue (M) correspondant à ce type, toujours
d'après les observations de Shapley (16), est M = — 5. La valeur
qui en résulte pour 31TL est — 10,96. En apportant la correction

)> trouvée pour la grandeur apparente, on a i)\i = — 11,70.



Le Tableau II, établi d'après les données de Shapley, nous
donne la fréquence des globulaires pour diverses grandeurs
absolues.

TABLEAU II.

d e - 5 -5 ,5 - 6 -C,5 - 7 -7 ,5 —8 — 8,r> - 9 -9 ,5
à-5,5. à -6 . à-6,5. à - 7 . à-7,5. à - 8 . à-8,5. à-U à-9,5. à —10.

Nombre des amas. 0 1 0 2 0 5 7 i3 75

Les grandeurs absolues ont été calculées d'après les parallaxes
adoptées par Shapley et les grandeurs apparentes de Holetschek(fx).

La classe modale est — 8 , ; 5 , valeur qui paraît trop modeste.
Rappelons-nous qu'on a trouvé des étoiles simples de grandeur
absolue égale à —8 et que la présence des géantes dans les glo-
bulaires est la caractéristique la plus spécilique de ces systèmes.

Des relations
DM = p. -4- 5 -+- 5 logir,

M = m -h 5 -+- 5 logr ,

on a
JTt — M = fz — m.

Pour M. i3, [JL — m = — 6,7, valeur assez bien connue et qui ne
doit pas varier beaucoup d'un amas à l'autre, car les lois des lumi-
nosités et les nombres des étoiles des amas varient assez peu
aussi. La dernière relation nous permet alors de nous rendre
compte de la valeur de ;)ll des globulaires.

Comme les géantes sont toujours présentes dans ces amas,
M doit être égale à —5, sinon même à — 8 . Donc, ;)IL peut être
comprise entre —11,7 et —14 7 7• Les parallaxes de Sliapley
paraissent donc trop grandes, quant aux parallaxe* de Charlier,
elles sont certainement beaucoup trop grandes, car elles nous
donnent des valeurs positives même pour i)\L.

LA LOI DES DENSITÉS DANS LES AMAS GLOBULAIRES.

La loi de distribution de la matière à l'intérieur des amas
globulaires est certainement une des données les plus importantes.
Car, de l'allure de cette distribution dépend toute la Dynamique
des amas. V l'aide de ces lois on pourrait décider de la parenté
éventuelle entre le degré de concentration des amas, et la naissance

THL.SE TARVULESCO. 3
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des géantes et des variables céphéides, ainsi que de trouver le
degré de stabiltité de ces systèmes.
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Fig. 18. — Relation entre les grandeurs intégrales des globulaires (ordonnées)

et leurs diamètres apparents ( abscisses).
(f ) grandeur intégrale apparente visuelle observée par Holetschek.
{%) grandeur intégrale apparente photographique observée par Parvulesco.

14. Relations entre diverses lois de densités. — Soit R le rayon
de l'amas, pris comme unité. Soit <fr(ô) la loi de distribution
dans l'espace, à diverses distances p du centre. Soit ƒ («r) la loi de
densité apparente, sur le cliché, à diverses distances x, du centre.
Considérons un système de coordonnées Oxyz^ ayant l'origine au
centre de l'amas, et l'axe O z dirigé vers l'observateur. Désignons un
point A, à l'intérieur de l'amas et dans le plan xOz\K{x} 0 , z)].*
Soient B sa projection ŝur fix, r = OA sa distance au centre, et

désignons l'angle AOB par a. Alors
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et

f(x) = 2 / * (/s* H-#*)<**•
Ja

Le nombre des étoiles, à l'intérieur d'un cylindre élémentaire,
qui traverse l'amas le long du rayon visuel AB est

ƒ *( r)dz ;

or

z = x tang a = ^V* — a?*.

Donc, la densité apparente est liée à la densité dans l'espace

par l'équation

De même, la loi apparente totalisée 0" (•**), depuis x = o jusqu'à
la distance x, est liée à la loi apparente f(x) par la relation
évidente

rx

<j(a?) = 2 T T i xf(x)dx.

La loi de la densité lamellaire F ( # ) , obtenue par une étude

lamellaire de l'amas, entre les plans x ± - dx, est liée à la loi dans

l'espace *(p) par la relation

= I I $(p)dydz = in ( p

Enfin, soit 2(x) la densité lamellaire totalisée depuis le.
plan x = o, à x. Nous avons évidemment

= f F(x)dn.

Le problème est de trouver O(p) sous forme explicite, d'après
les données des observations sur la densité dans l'espace à diverses
distances du centre. Comme ce problème dépasse les forces
actuelles de l'analyse, ces quatre relations entre les cinq expres-
sions des densités sont très utiles, car il suffirait de trouver l'ex-
pression analytique d'une de ces cinq fonctions, les autres pouvant
alors être obtenues par des opérations analytiques.
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Ajoutons, enfin, aussi les relations

— rx

M(x) = ir.m I <b(x)xtdx

où M(x) est la masse à l'intérieur d'une sphère de rayon #, el m
la niasse moyenne d'une étoile. La masse totale peut être obtenue
aussi par la relation

M = l i m a (a?).

Nous avons donc aussi

[î£(r)]«=M»(r).

15. Les valeurs de la densité dans l'espace déduites des obser-
vations. — Le professeur Zeipel (17) fut le premier à étudier la
densité dans l'espace de plusieurs amas : ]M. ̂  — 3 — i S et 15. Il a
obtenu les valeurs de <&(/') à diverses distances du centre, d'après
des observations faites sur des clichés, pris à Mont \ \ ilson, grâce
à la relation

qui par la transformation
h

ƒ<*) = '

se réduit à une équation fonctionnelle connue, et étudiée par Abel

dont la solution est

Pour pouvoir obtenir la relation (i) sous une forme commode
pour le calcul des valeurs de $ ( / ' ) , connaissant seulement diverses
valeurs de ƒ ( # ) , intégrons par partie. Alors

ƒ(*) = - * f



— 37

ou, en dérivant par rapport à x,

Or,

donc

r * — x* , . r dr
• dz et dz = .

:r étant la coordonnée courante ou la distance de l'origine jusqu'à la
projection sur le cliché du rayon visuel. En intégrant le long de
la droite x = # l ? z = o et en tenant compte que

x dx

nous avons

ou encore

, v^*—x \ Jot'x

•rxt <Jx*— X\

Pour enlever Tindétermination que cette relation présente
pour # = #,, intégrons de nouveau par partie, en remarquant
que/ ' ( i ) = o. Nous obtenons alors

i Z*1
 r - d \\ df(x)~\ ,

ir JxX
 v ' r/a? l x dx J

ou, d'après les notations conventionnelles, '

<„
Connaissant la valeur de f(x), à diverses distances x du centre*



on peut calculer successivement les valeurs des expressions

<*ƒ<«). i df(x)m d n d/(x)i e t / F — - - rf r i rf/(*)1
dx ' x dx ' rfa?[^ da- J v p rfa? |_# rfo? J

puis, calculer les valeurs de 4>(p), en remplaçant le deuxième
membre de la relation (2) par l'expression

S V dx lx dx

Cette méthode, très intéressante au point de vue théorique, est
longue et laborieuse, comme on peut s'en rendre compte d'après
le grand nombre des formules qu'il faut calculer pour chaque
amas séparément. Nous avons étudié la loi dans l'espace de
M.9 — M. 10 et JM.II>-, sur quelque* cliché*, pris a\ec le Crossley
réflecteur de Lick, à l'aide d'une méthode différente, exposée dans
le paragraphe suivant. Cette méthode présente l'avantage qu'une
série d'expressions étant calculée, une lois pour toutes, elles
peuvent être appliquées à tous les amas, en réduisant ainsi beau-
coup les calculs. Elle est recommandable surtout quand il s'agit
d'étudier la densité d'un grand nombre d'amas, pour une étude
comparative.

16. Soient f(x) la loi de la densité apparente, et <ï>(r) la loi
de la densité dans l'espace. Nous avons comme plus haut

Si la matière est uniformément distribuée à l'intérieur de l'amas
et si d est sa densité, alors

et

ƒ (j?) = a / ddz = 2.d^i — a?*

et la courbe représentant la loi de la densité apparente est



l'ellipse

dont l'excentricité est e = \/i — 4d2 .
Dans ce cas particulier, en connaissant sur le cliché la valeur de

cette fonction en un point quelconque, la fonction est complète-
ment déterminée, ainsi que la densité de la sphère homogène.

Supposons l'amas formé par un nombre n d'amas homogènes
et concentriques, de rayons respectivement égaux à

dont les projections sur le cliché déterminent n cercles concen-
triques. Connaissant la densité de chaque amas homogène compo-
sant, on connaît la densité spatiale de l'amas, à chaque point.
Supposons de même n cylindres coa\iaux, dont Ta\e commun,
dirigé suivant le rayon wsuel, se projette sur le cliché au centre
de l'amas, et dont les cercle» directeurs se projettent sur les
n cercle» concentriques. Leurs intersections avec l'amas déter-
minent n volumes cylindro-sphériques et leurs valeurs sont don-
nées par

V = ƒ ƒ z dx dy,

l'intégrale double s'étendant à tout le volume, et où

Alors

X Z71 r
dm I

r, et r2 étant les rayons des cercles qui limitent leurs projections.
L'observation nous donne le nombre des étoiles de la première

couronne extérieure.

Nous pouvons donc calculer le nombre total des étoiles appar-

tenant à la première sphère homogène, de rayon - R, et corres-
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pondant à la formule
/»1 xl dx

ainsi que par la formule (3), le nombre des étoiles dans chaque
couronne, dues à la projection de; cette sphère. En soustrayant du
nombre des étoiles donné par l'observation dans la deuxième cou-
ronne le nombre des étoiles dû à la première sphère, nous obte-
nons le nombre des étoiles appartenant à la deuxième sphère
homogène dans cette couronne, donc le nombre et la densité de la
deuxième sphère concentrique et ainsi de suite.

La densité stellaire d'une sphère homogène de rayon R

étant dm, la densité dans l'espace de l'amas non homogène, en ce
point, est donc

II est évident que, plus n est grand, plus les valeurs de la courbe
des densités dans l'espace sont exactes. Nous avons étudié les trois
amas, en prenant /2 = 20.

Dans ce cas, on a besoin de calculer par la formule (3)
20

\ ^ n = 210

n = \

éléments de volumes cylindro-sphériques, qui une fois calculés
sont applicables à tout autre amas.

En dirigeant les calculs dans le sens inverse, on peut calculer
facilement l'aspect sur un cliché, des amas de diverses lois de con-
centrations.

On peut s'assurer facilement qu'un nombre restreint d'étoiles,
de plus ou de moins, vers le centre de l'amas produit des grandes
variations dans l'aspect de la courbe de densité. Comme au centre
des amas les images se superposent, et le nombre des étoiles est
mal connu, les courbes ne sont pas aussi exactement déterminées
dans cette région que dans les autres parties.

17. Cas d'un amas ellipsoïdal. — [.a forme ellipsoïdale doit être
le résultat d'un mouvement de rotation autour du petit axe.
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Soit Ox cet axe, O y, 0 ^ étant dans le plan équatorial de l'amas.
La loi de la densité dans l'espace (*) esl évidemment une fonc-
tion de x et de /• (/• étant la distance au petit axe). Nous avons
donc

Considérons d'abord le cas où l'observateur se trouve dans le
plan équatorial.

Nous allons voir que ce problème est résoluble par les mêmes
méthodes que dans le cas d'un amas spkérique.-

Le problème revienl à trouver, grâce aux observations, la loi de
la distribution ƒ (/), dans le cercle x = x, parallèle au plan équa-
torial de ramas.

Pratiquement, nous de\ ons remplacer ces cercles par des lamelles
parallèles au grand a\e. Considérons l'axe Os, dirigé vers l'obser-
vateur. La loi de la densité F(.)')' observée da n s u n e lamelle
quelconque, n'est autre chose que la loi ƒ(/•), dans le cercle con-
sidéré et que nous cherchons, projeté sur son diamètre. Or, elles
sont reliées par l'équation intégrale évidente

f ir) dr
'y

ou encore

» f

et par la substitution
1 j — Çi

elle devient

équation intégrale, type Abel, déjà rencontrée dans l'étude d'un
amas sphérique.

Il fallait nous y attendre, car ces deux problèmes représentent
les projections des densités d'une multiplicité, sur la multiplicité
diamétrale d'une dimension moindre.

En traitant donc les lois des densités observées dans les lamelles
à diverses distances x = x, par la même méthode qu'on applique



à la loi plane d'un amas sphérique, on obtient les lois 'cherchées
des cercles parallèles à diverses distances x du centre de l'ellip-
soïde. Une pareille étude nous permettrait de résoudre un pro-
blème important. Elle pourrait nous apprendre si la densité sur
des ellipsoïdes lioinolbcaux à l'amas est constante ou non, c'est-à-
dire s'il existe ou non un plan du maximum des aires dans les
amas.

Dans le cas où l'observateur est en dehors du plan équatorial,
le problème est pratiquement insoluble. Remarquons d'abord que
c'est le dernier cas à examiner, caries deux axes équaloriaux de
l'amas sont égaux.

L'inclinaison du petit axe peut être déterminée, en connaissant
les projections des pôles de l'ellipsoïde sur le cliché, positions qui
peuvent être fournies par une étude lamellaire du cliché. Si cette
inclinaison est nulle, la \ariation des « indices de stabilité » (m)
|i?o</'Ghap. N ] que l'on obtient de l'étude de chaque lamelle de
diverses distances (.r), nous donne une courbe

d'une allure régulière, sans maxima, minima ou points d'in-
flexions.

Si Taxe polaire est incliné, la courbe m = »i(.r) présentera un
point d'inflexion, correspondant à la lamelle qui contient la pro-
jection du pôle.

L'inclinaison de l'axe polaire peut être tirée des observations,
mais la loi dans Tespare de l'amas est pratiquement insoluble. Car,
une lamelle représente la projection d'une ellipse dans l'amas. De la
loi de la densité observée dans une lamelle, nous pouvons déduire
la loi de la densité dans l'ellipse, qui se projette suivant cette
lamelle, c'est-à-dire sur son o rand axe. Elles sont liées par une
équation intégrale, de même l^pe que plus haut. Pour obtenir des
informations sur les lois de densités des rerelrs parallèles au plan
équatorial de l'amas, ce qui est le but du problème, nous devons
faire une nou\elle élude lamellaire de celte ellipse. Or, les nou-
velles lamelle* obtenues ainsi correspondent, dans les observations
faites sur le cliché, à un seul point. Nous devons donc obtenir les
lois cherchées, de l'étude d'un élément de surface, ce que dépasse
de beaucoup la précision des observations dans les amas.
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1 8 . L a lo i de la d e n s i t é dans M . y , M . i o et M . 12. — N o u s

avons étudié ces amas, en les considérant sphériques. D'ailleurs, de
l'étude du Dp Shapley ('18) sur l'aplatissement des amas, il résulte
qu'ils ne sont pas aplatis.

La surface d'un cliché, telle qu'elle résulte de l'échelle commu-
niquée par le D' Aitken (1 >••«»= 38",7) est de i , i 3 ; degré carré.
Nous avons utilisé seulement la partie centrale d'une surface
de 0,620 degré carré. Au-dessus des clichés, nous avons mis un
réseau orthogonal photographique, gélatine sur gélatine. Le côté
d'un carré du réseau était de oml",3iS. Les positions des étoiles, à
l'intérieur de chaque pelit carré, ont été relevées à l'aide d'un
microscope grossissant environ 4 f°is- L'étude concerne le
nombre et les positions des étoiles, et non pas leuis grandeurs.
Des grossissements jusqu'à 60 fois, que nous avons essayés, nous
paraissent très utiles dans l'étude des amas globulaires, surtout de
leurs parties centrales. C'est un moyen excellent, de déceler les
vraies et fausses images des étoiles, ainsi que les images très
rapprochées.

Le nombre total des étoiles des clichés étudiés, des étoiles con-
sidérées comme appartenant aux amas, etc., est donné dans le
Tableau 111.

TABLEAL III.
Coordonnées

équatoriales a, 8 Temps
et galactiques Hayon de

Amas. G et g (19U0). apparent, pose.

a = i-hi3m>.os

du appartenant
cliché, à Pâmas.

Nombre des étoiles
m—

dues au fond
du ciel.

N.G.G. 6333

M.10
N.G.G. 6234

N . G . C . I H

8 = —18"-24'.;
G = 334°

a = i6"5im53s

3 =—3° 56', 7
G = 343"
£•=-+-22°

a = 16h 42m os

8 = - i " 4 6 '
G = 344°
>?• = •+- 25°

h m
l 3 , 3 Jt.00 3277 807 24,6 2470 75,4

> 2 0 , 1 a . 0 0 456a 3264 7 1 , 5 1290 2 8 , 5

'21 l.OJ 2681 79,9 537 20,1

Les observations concernant M.9 ont été faites par Mme GrigourofF, du



44 —

Les valeurs observées des lois apparentes, et celles qui en

résultent pour les densités dans l'espace, sont données dans les

Tableaux IV et V. Les valeurs qui sont douteuses, à cause du

grand nombre d'images près du centre, sont mises entre cro-

chets.

TABLEAU IV.
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M.12.
[ i38,695]
[118,260]
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41,260
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6,087

3,39i
2,173
1,391
1,000

TABLEAU V

C = 5,7.

5707,012
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8 7 , 9 ' 9
39,024
l8,20)

9,i36

4,819

2,7'4
1,608
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C = 5,7.
142,290

n4,r23
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5,843
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2,227
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I ,OOO

.

M.10.

[257,190]

216,681
143,338

85,7i'»

ÏM>43

8,576

4,762
2,38i

1,576
I ,000

M.10.
[87,162]

76,089

55,74i

33,6i4
19,763
IO,I35

5,844
3,378
•2,172

i ,44o
1,000

C = 5.

267,473

X

C = 5.
87,172
74,280

49,o64

>,8,462
16,010

9,172
5,446

3,344
2,172

1,449
1,000

3. ar*.

00 00

•>. 18,961 1000
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32,157
16,019
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1,000
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10 000
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,04 123,

,62 39,
,00 K),

,63 ; ,

,99- 4,
,95 '>,

,37 1,
,000 1,

0 0

4
06
0 0

72
16

44
52

0 0

Le Tableau IV et la figure 19 nous permettent d'en tirer les

caractéristiques suivantes, concernant les lois de la densité dans

l'espace :

a. Les courbes de distributions des étoiles sont très rapprochées

pour ces amas, jusque vers o,2R.

Service de la Cwrle du Ciel de TOhscrvatoire de Paris. La distribution des étoiles,
dues au fond du Ciel, étant trè^ dissymétrique sur ce rlirlir, à cause de la proxi-
mité de la Voie Lactée, la loi déduite en est moins précise.



ft. Ces amas sont 4^oo fois (en moyenne) plus concentrés
dans la région centrale qu'à la périphérie. Mais, ce rapport dépend
beaucoup de l'estimation du rayon apparent, qui est une donnée
très incertaine.

TTT1TI 1 1 1

C M /

/ /f
J

J

1 1 1 1 1 1 1 1 1

\

\

1 1 i 1 1 1 1 1 I

f
r

-

1 ^

| 1 1 1 \ 1 » 1 1

\

i

• dl

T 1 i T n I I 1 !
0,5 0 -Q.S I 0,5 0 0,5 1

Fig. 19.

A gauche : les lois de la distribution des étoiles, obsenées dans M.9, M. 10 et
M.12 (premier quadrant) et les distributions des molécules dans des boules

. gazeuses en équilibre adiabatique (deuxième quadrant).
A droite : les courbes des erreurs correspondent à dix ers modules de précision

c. Les amas plus concentrés au centre (M.9 par exemple) ont
des densités plus petites vers la périphérie, et inversement (M. 10).
Le centre paraît s'enrichir au détriment de la périphérie.

Observations. — En estimant le rayon apparent plus grand, la
densité centrale augmente par rapport à la densité périphérique.
La valeur du rayon apparent dépend beaucoup du temps dépose.
Une étude instructive serait d'étudier la variation que produi-
rait éventuellement le temps de pose sur la loi de la densité.
Puisque les lois apparentes conservent l'ordre d'une classification
des amas d'après leur degré de concentration dans l'espace, il
serait suffisant d'étudier cette variation seulement sur les lois
apparentes.
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19. Dans les colonnes 3, 5 et 7 des Tableaux IV et V se
trouvent les densités, planes et dans l'espace, correspondant à des
distributions données par des courbes de la famille:

pour le plan,

et

•(r)-(.
3 a2 3

d a n s

Cette dernière famille de courbes représente la distribution
des molécules dans une boule de gaz en équilibre adiabatique,
correspondant au problème suivant :

Soient ^ ( r ) , p(r) t't *('') la densité, la pression et la tempéra-
ture, dans la boule considérée, à la distance r du centre. En cas
d'équilibre adiabalique (con\eclif), nous avons entre ces fonc-
tions les relations

où a et b sont des constantes, et y le rapport des chaleurs spé-
cifiques (cp et c„), à pression et volume constants :

Pour l'équilibre adiabatique, n = 5, y == 1,2
La masse, totale à l'intérieur d'une sphère de rayon (r) ,

étant (m r) ,

mr= \TZ I /*2<ï>(r)̂ r

et

( 2 ) ^ = = 4 7 C r . * ( r ) ^

Ecrivons l'équation fondamentale de l'équilibre d'un gaz, dite
*Uéquation du baromètre, qui régit en Hydrostatique ta'variation
de la pression avec l'altitude, ou encore la relation qui existe à
chaque point de la boule entre l'énergie cinétique et potentielle,

dp{r) cm*(r)
( 3 ) ~ ^ - - ; * — • •

où c est une constante.
Les équations (2) et (3) nous donnent, en simplifiant les nota-



tions,

oiir

d'où, en dérivant,

dp
dr

(
L 4
br1

W
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dr r*

—7— =a— C/W.

ö?/1 L ^ dr J ~~ ' dr ~~

et après un choix convenable des constantes

= O.

Équation qui nous donne la densité spatiale cherchée en fonc-
tion de /\ Elle peut s'écrire encore

rfr« + r dr

Et, par la substitution

elle devient

= O.

dïx i dx
-+- - -r- H- rr» = o.

Dans notre cas (/̂  = 5), elle admet la famille des courbes
intégrales

V

où a et p sont des constantes. -
Donc, la loi dans l'espace que nous cherchons est

Les lois : apparente/(a?), lamellaire F ( r ) , lamellaire totalisée
2(/*), et plane totalisée »(/'), qui leur correspondent, sont :

(x) - 4 < p 'V
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Ces courbes sont assez rapprochées des courbes observées
dans M.9, M. 10 el M. 12, comme on peut en juger d'après les
Tableaux IV et \ où sont données les lois planes et dans l'espace,
ainsi que les valeurs des distributions, planes et spatiales, de ces
courbes, les plus rapprochées de nos amas, c'est-à-dire

c = (i,i pour M.9, c = 5,7 pour M.iv. et G = 5 pour M. 10,

(
Mais, nous ne voyons pas dans ces rapprochements de raisons

à pousser jusqu'à une identité la similitude qui existe sur cer-
tains points entre un amas globulaire et une boule de gaz.

Dans certaines recherches (voir Chap. V I \ nous avons
substitué ces courbes théoriques aux courbes observées. Dans
d'autres (voir Chap. III), nous avons substitué la famille des
courbes

qui sont également assez rapprochées, dans leur ensemble, des
courbes observées dans les amas et des courbes théoriques du
paragraphe précédent. L'aspect, de ces trois familles de courbes,
est donné dans la figure 19.

20. La colonne 8, du Tableau V, nous donne les valeurs de la
densité dans l'espace [o(#) = const..r~n] d'un amas globulaire
théorique, dont les étoiles oscillent toutes le long des diamètres
déterminés par leurs rayons vecteurs, par des mouvements uni-
formes, donc, d'un amas en régime permanent (voir Chap. IV),
mais artificiel à cause de l'hypothèse des mouvements uni-
formes. Comme dans les amas, les vitesses des étoiles augmentent
en s'approchant du centre, la densité à leurs intérieurs devrait
être plus petite que dans cet amas artificiel. Or, les observations
nous donnent, au contraire, des valeurs plus grandes; il en résulte
donc que, dans les amas globulaires, il y a un grand nombre
d'étoiles qui, dans leurs oscillations, n'arrivent pas jusqu'à la
périphérie.
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CHAPITRE IL

LE PRINCIPE DE L'ËQUIPARTITION DE L'ÉNERGIE
DANS LES AMAS GLOBULAIRES.

2 1 . On a observé, depuis une quinzaine d'années, une relation
entre le t>pe spectral des étoiles de notre système galactique, et
leurs vitesses radiales ( 19), ainsi qu'une autre entre le type etle
mouvement propre (20).

Dans le Tableau \ I nous reproduisons, d'après Boss et Campbell,
les valeurs moyenne des mouvements propres et des vitesses
radiales des étoiles de diverses classes spectrales. Ces relations sont
évidemment une conséquence de la relation qui existe entre les
types et les \itesse!> absolues des étoiles, puisque les mouvements
propres et les vitesses radiales moyennes sont proportionnels
aux vitesses» absolue* d'un groupe d'étoiles. Quand on eut trouvé
que les types des étoiles étaient des fonctions de leurs masses et
que les étoiles du côté A de la classification d'Harvard étaient
plus massives que celle* du côté M, le principe de Téquipartition
de l'énergie commença à sedé\oiler aux astronomes.

Des recherches, laites par de>> méthodes différentes, sur les
masses des étoiles de dhers l^pe.s spectraux et sur la vitesse
moyenne des étoiles de diverses classes spectrales, n'ont fait que
préciser davantage la relation de Téqui partit ion :

- m V,2„= const.

TABLEAU VJ.
Mouvement

Vitesse propre
radia le (secondes d'arc

Type. (km/sec). par année).

B 6,3 6,3
A io,5 10,2
F ! i4 ,4 16/2
G i5 ,9 i8 ,6
K 16,8 i 5 , i
M 17,1 *7»i

THKSE TAllVULESCO. 4
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TABLEAU VII.

Grandeur
Type. absolue. Log m. LogV/2/{. LogmV,2 .̂ Résidu.

B3 —o,6 0,95 2,34 (3,29) (4-0,28)
B M 4-0,4 0,81 2,40 (3,2i) (4-o,36)
Ao 0,7 0,78 2,78 3,56 4-0,01
As i ,o 0,70 2,87 3,57 o
A5 i ,5 0,60 2,95 3,55 4-0,02
Fo J , 4 o,4o 3, i i 3,5i 4-0,06
Fs 3,3 0,19 3,36 3,55 4-0,02
Go 4,4 ï ,99 3,6» 3,6i m - o , o 4
G8 5,2 7,88 3,78 3,66 " - 0 , 0 9
Ko 5,9 T,83 3,8o 3,63 -0,06
K6 7 , Ï 7,79 3,74 3,53 4-o,o4
M2 9,8 7,77 3,78 3,55 4-0,02

Le Tableau VII, reproduit d'après Seares (21), constitue une
vérification éclatante du principe, telle qu'elle résulte des valeurs

moyennes des masses (m ) et des vitesses moyennes (Vm) les plus
probables, déduites par diverses voies.

Dans ce Chapitre, nous abordons la démonstration de ce prin-
cipe, et ses conséquences immenses, concernant la structure des
amas,' en appliquant les méthodes de la Mécanique statistique,
développées par Maxwell (22),Gibbs (23), Poincaré (24), etc.

22. Soit 11 le nombre des étoiles qui composent un amas donné.
Soient

#/i, y,h zn\ un, t>„, wH (n = 1, 2, S, . . . , n)

les coordonnées de ces étoiles (par rapport à un système de trois
axes orthogonaux, a\ant l'origine au centre de l'amas) et les pro-
jections de leurs \itesses sur les mêmes axes. Représentons l'amas
donné, dans un espace généralisé (^j), ayant autant de dimensions
qu'il y a (Invariables nécessaires pour caractériser complètement la
distribution des étoiles et de leurs vitesses.

L'espace § aura donc 6/* dimensions. A toute configuration de
l'amas, accompagnée d'une distribution quelconque des vitesses,
correspond dans l'espace cj un point représentatif (T: ). Si nous
considérons les étoiles comme des points mathématiques, la réci-
proque est aussi vraie. Mais, puisque les étoiles ont un diamètre
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moyen — d— fini, eu \ertu du principe de l'impénétrabilité de la
matière, toute configuration pour laquelle nous aurons

ƒ / / / I — Zn)*< dl [ m \ n = F, 2, . . . , ïi ]

est physiquement impossible. Cette inégalité est limitée par le
cas où deux étoiles sont en contact. L'espace c\ est donc lacu-
naire. Les lacunes sont des multiplicités d'ordre inférieur à 6w,
et de dimensions négligeables par rapport aux dimensions de l'es-
pace (y. Les dimensions d'un amas, et les vitesses de ses étoiles
étant finies, l'espace § l'est également.

Quand l'amas se transforme, son point représentatifs décrit
dans l'espace *̂] une trajectoire quelconque, qui caractérise l'en-
semble des transformations subies par l'amas, par suite son
évolution.

Considérant un nombre infini d'amas, de mêmes nombres
d'étoiles, mais de configurations différentes et de distributions de
vitesses différentes ou encore considérant le même amas, dans un
nombre infini de configurations et de distributions de \itesses
différentes, leurs points représentatifs remplissent tout l'espace *J,
sauf les lacunes. La densité des points représentatifs peut être
agrandie autant que nous voulons. Nous pouvons donc consi-
dérer Cj comme un milieu continu.

Par un point quelconque de l'espace cj, ne peut passer qu'une
seule trajectoire représentatif de révolution d'un système, car il
est évidemment impossible que deux de nos amas, ayant exacte-
ment la menu1 configuration et la même distribution de vitesses,
ne subissent pas d'évolutions identiques.

Si nous fixons donc, à un certain moment, les positions et les
>itesses des étoiles d'un amas, son évolution et la trajectoire de
son point représentatif - , dans l'espace cj? sont définitivement et
uniformément déterminées. Quand deux étoiles de l'amas viennent
en contact dans l'espace c] la trajectoire du point TZ est tangente
à une lacune et réciproquement.

La densité de l'espace c], en points représentatifs peut être
laissée arbitraire. Mais, nous ^errons que leur distribution est
uniforme.

23. Admettons qu'il existe une fonction des coordonnées de l'es-.



pace ^ , qui reste constante pondant toute l'évolution de notre
amas. Par exemple, l'énergie totale (E) du système. Il est clair
que E sera la même tout le Ion» de la trajectoire du points. La
trajectoire se trouve donc sur un certain lieu géométrique de l'es-
pace généralisé. Egalement, s'il existe d'autres invariants de cette
nature, E,, E 2 , . . . , E^, fonction* des coordonnées du point it, le
point représentatif devant se trouver sur tous les lieux géomé-
triques correspondants, sa trajectoire, qui représente l'évolution
du système, doit se trouver à l'interjection de ces lieux. Car, leur
intersection est le seul lieu qui satisfait ù l'ensemble des condi-
tions :

E = const., E1=const., E2=const., . . . , E/>=const.

24. Comme suite de ces considérations, il est évident que le
problème : quelle est la probabilité pour qu'un amas satisfasse à une
condition donnée (E), est identique au problème : pour quelle
région de l'espace Cj, celte condition ^E) est satisfaite.

Soit 3 la densité d'un milieu de l'espace ordinaire en un
point M(r, )', z). La probabilité pour qu'à un moment donné, un
point du milieu soit à l'intérieur d'un élément de volume,

dv = dr dv dz,
est proportionnelle à

8. dxdy dz.

La probabilité pour que le même point soit à l'intérieur d'un
volume fini, V, est proportionnelle à l'intégrale triple, étendue au
volume V,

Si f (oc, y, z) est une fonction quelconque des coordonnées du
point M, sa valeur moyenne à l'intérieur du volume V est donnée
par

Par analogie, si 8 est la densité de l'espace cj en points repré-
sentatifs 7Î, la probabilité qu'un point quelconque T.{xnn ynn znn

Umt vnn wm) soit à un certain moment à l'intérieur d'une multi-
plicité V,est proportionnelle; de l'intégrale multiple, étendue au
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volnme V,

j j . . . J 8. dxx dxt.. ,drn dyA.. .dyn dz\.. ,dzn duA.. ,dwn,

et la valeur moyenne d'une certaine fonction, ƒ ( # , , . . . , #/,

5W, i i | , . . . , W/,), à l'intérieur de V sera

Elle représente l'espérance mathématique d'un joueur, qui gagne
la somme ƒ chaque fois que TT se trouve à l'intérieur de V.

25. Soient N le degré de liberté de l'amas (donc N = 3/i) , et

les coordonnées de n dans un espace ^ , à 2N dimensions, où

<7> et q'\ (N = 1, 2. 3 3/i)

sont, respectivement, les coordonnées des étoiles de l'amas
et les projections de leurs vitesses. Soient U, T et E = T - | - U
les énergies potentielle, cinétique et totale. U est fonction de yN et
T est fonction de qy et de q'y. Posons

^ = ^ 1 (* = !, 2, 3, . . . , 3/i).

Puisque T est fonction de IIièlllc degré par rapport à q'n les pi sont
des fonctions linéaires par rapport à q'r

Remplaçons les coordonnées du point 7: par les coordonnées
canoniques

Les mouvements des étoiles de l'amas seront donc représentés
parles équations canoniques

dqi dE dpt dE . Q w

dt àpt dt ôqi

Posons
àE „ ÖE ^
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Les équations canoniques deviennent alors

Puisque les pi et qr, sont les coordonnées du point IÏ dans .l'es-
pace £J, e t l e s ^ e t Qi ks composante* de leurs \itesses, cos der-
nières équations déterminent la trajectoire du point T: dans
l'espace <ft.

Or, les P, et Q,- sont uniformément déterminée'* pour un points
donné. 11 en résulte que, par un point quelconque de l'espace ^ ,
passe une seule trajectoire.

D'un autre côté, puisque P, et Q, sont indépendantes du
temps U), il en résulte encore que les lignes de courant, dans
l'espace £j, se confondent avec les trajectoires du point T.

Lr inou\emenl des points qui remplissent l'espace Cj est donc
gouverné par les lois du régime permanent.

Il est facile de s'assurer que l'équation de l'incompressibilité,

est également satisfaite dans le milieu de l'espace <£.

26. Soit o la densité du milieu de l'espace £j, en un point M
de coordonnées

p y , qy < N = I , Î I , 3 , . . . , N ) .

Le nombre des points - qui se trouvent à un moment donné
dans l'élément de volume d\\

dv = dqtdqi.. .dqy dpxdp>.. .

défini par les faces p% ± - dps..., qy ± f dqyj est égal à

o dv.

Les [>oints représentatifs doivent être regardés comme entrant
et sortant de cet élément de volume, à chaque instant, par chaque
face ds, à 2ft — i dimensions.

Kvaluons le (lux. des points TZ à travers l'élément de volume dv
dans le temps dt. 11 est égal à la variation de o.rfy, pendant Télé-
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ment de temps dt, c'est-à-diré à

II est égal aussi à la somme des flux à travers chaque paire de
faces, directement opposées, de l'élément de volume.

Soit 2ds la surface do deux faces opposées, perpendiculaires à

un même axo de coordonnées, et portées aux d i s t a n c e s p i ± - d p l .

Non* avons donc
dpx ds = dp.

Les points TI, qui franchissent la face/>, dans un sens, ont une

vitesse perpendiculaire à cette face et égale à -^* Le flux de

l'élémont dv à travers celte face e9t donc

Le thi\, dans le sens contraire, est égal et de signe contraire. Le
flux, à travers la face opposée est donné par

sans être nécessairement égal et de signe contraire, car les deux
faces sont séparées par une certaine distance. Leur somme algé-
brique est

En calculant la somme des flux à travers chaque paire de faces
nous obtenons la variation S rfr, pendant dt. Donc

1 = 1

ou

ou encore
N
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Mais, puisque 8 est fonction dept, qt(i = i, 2, ..., N) ainsi que
de t, nous avons

do (78 00 dp\ (/o £u){ vO dom
dt ~~ ^ Û>/?I dt dpt dt "' dqn dt

OU

do J8 r i [ ^ ' à* 1

et l'équation (4) devient

dt^
1 = 1

on encore

dt^
i=\

Et en vertu de l'équation de l'incompressibilité

— = 0

Donc, le milieu des points TT dans l'espace £/ a une densité cons-
tante.

27. Cas d'un amas non conservatif. — 11 est intéressant d'exami-
ner ce qui se passe dans le cas où l'énergie de l'amas ne se con-
serverait pas. En ce qui concerne l'aspect mécanique de l'énergie,
il semble que ce soit le cas général dans la nature. Supposons donc
qu'il existe une fonction de dissipation F. Si nous nous mettons
au point de vue de l'énergie mécanique, alors, même l'énergie
qui se transforme dans d'autres aspects physiques peut être consi-
dérée comme « perdue ». Dans ce cas

Si nous envisageons tous les aspects de l'énergie, alors l'énergie

réellement perdue est une fraction de -^-J donc

1 dE

où [A est une constante positive.
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Les équations canoniques du mouvement deviennent

dq+^dE ^ = _ _ ^ i _ _ I ^ E
K } dt ôpi' dt ~~ àqi ix àq\%

Posons
ÙE n ÓE i ÔF l%

àpt Oqt JJL ctyj

Les équations canoniques deviennent

Puisque E est une fonction quadratique de q\, dans ce cas aussi
les composantes des \itesses du point 7: sont des fonctions seule-
ment des coordonnées de l'espace C], et la trajectoire qui repré-
sente l'évolution du système est univoquc et définitivement déter-
minée. De même, dans ce cas aussi, les mouvements des points
représentatifs sont régis par les lois du régime permanent:

28. Mais, l'identité qui a existé jusqu'ici entre les propriétés
des espaces £j, d'un amas conservatif et d'un autre non conservatif,
ne subsiste plus, en ce qui concerne la densité du milieu des
points T:. Car, si l'amas n'est pas conser\atif, au sens thermodyna-
mique, ou seulement mécanique, et si la fonction de dissipation F
existe, alors les points représentai ifs ne constituent plus un milieu
homogène.

La densité croît à mesure que E décroît, et les points TÎ tendent
& s'agglomérer vers la région de l'espace cj? ou E est minime. Les
dimensions de l'espace cj également diminuent, jusqu'à ce qu'il soit
réduit à l'origine, si F ne cesse pas son action. En effet, des équa-
tions (5) qui régissent le mouvement dans ce cas, nous obtenons

ôp\ à* E 1 ^ F

qt ptqC
donc

dp\ Ô3J. _ _ l à*F
àpi "*" dqt ~~~ il dpidq

ou encore

(àp'i dg'A ^ i y
\ àpi dqt I \xsLi

i s l z = l



Mais puisque
d

nous avons

(it \X mmà i

Or, comme F est une fonction de qi et q\, nous avons
N N

dfi __ 8 v^ V1 ^ ' F àq'j
dt ~~ \X mmà mmû ()q', Óq'j Ópi

N N

ou encore
\ N

6 V̂  V
7/ '̂ 7Î dpi tyi

Par une transformation linéaire, effectuée sur les />,, E devient
une somme des carrés

et puisque F a une forme quadratique,

F = ^ ^ £/?',*-+-]^2!jr'//.(/jql/> (" ' b ' c ' c o n s l a n t e s)»

la variation de la densîtr (o), par rapport au temps, peut être mise
alors sous la forme

Or, F et E doivent être positives. Alors, les a; et 6/ sont néces-
sairement positifs et la densité des points tz croît donc avec le
temps. Dans notre amas, cela correspond à une agglomération des
étoiles vers le centre. Si, au contraire, F est négatif, l'énergie aug-
mente, et le système subit une expansion.

29. Les amas sont-ils conservatifs ? — Si l'on n'admet pas la
création de l'énergie « ex nihilo », l'existence de l'énergie ciné-
tique et potentielle dans l'Univers, auquel il faut attribuer un âge
infiai, ainsi que dans les amas stellaires, nous permettrait de
donner une réponse affirmative, sans beaucoup insister.
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Les amas isolés», lels que le système galactique où les'globu-
laires, étant des systèmes soumis à l'action des forces intérieures
seulement, qui ne dépendent que de la distribution de leurs
étoiles, sont nécessairement conser\atifs.

En ellut, supposons que nous transformons l'amas, de la confi-
guration Ao, dans laquelle il se trouve à un certain moment, dans
une autre configurai ion A,.

Supposons, également, que cette transformation se fait sans
vitesses, ni initiale ni finale. Soit S l'arc de la trajectoire décrit par
le point - dans l'espace cj, arc qui caractérise l'ensemble des
transformations de Ao à A,.

La \ariation de la force vive étant nulle, la somme des
travaux des forces intérieures (©,), et extérieures (©<•') » est nul

Supposons 6 | < o (au cas contraire le raisonnement est iden-
tique). Alors, î?v>o , c'est-à-dire, il faudrait dépenser un travail
extérieur pour réaliser la transformation.

Transformons l'amas, de Ao en V(, toujours sans vitesses initiales
et finales, mais par une autre série de configurations S', com-
prenant les configurations extrêmes Ao et A,. Le point 7C va
décrire dans l'espace c} un autre arc S ' ^ S, mais ayant les
mêmes extrémités.

Entre le lra\ail des forces intérieures (©',), et extérieures (fé^)?
mises en jeu pendant la série de transformations S', nous avons
évidemment la relation

Si l'amas revenait de la configuration A« à la configuration Ao,
par la série de transformation S', le travail des forces intérieures
serait — ©'/? car les positions dfcs étoiles dans celte transformation
étant Jes mêmes que dans la précédente, les forces intérieures
sont les mêmes, les déplacements sont égaux, mais de signes con-
traires à ceux de la transformation précédente.

Egalement, le travail des forces extérieures, quand l'amas revient
de Vi à Ao, pour la série S', sera - "&'e. Mais, nous devons avoir

Car, si par exemple © / < ©ô nous aurons aussi ©',.> © o et alors,
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eh transfornuuil l'amas de la configuration Ao dans la configu-
ration A, par la série S, nous dépensons un travail extérieur *&n

puis, on le ramenant de A, à \,„ par la série S', les forces exté-
rieures nous restitueraient un travail, — ÎV,, plus grand. De cette
double transformation, on réaliserait un travail T,

T = «*—«;.

En répétant l'opération, on pourrait créer une quantité indéfini-
ment grande de travail. Nous devons donc avoir

quelle que soit la trajectoire, S ou S', du point 71 dans l'espace £j?
entre deux configurations quelconques. Le système est donc con-
servatif.

Au cas où il existerait un milieu cosmique résistant à l'intérieur
de l'amas, le principe de la conservation de l'énergie paraît n'être
plus satisfait. Or, l'existence d'une résistance au momemenl dans
les amas stellnires pjiraît probable. Sa sourse pourrait se trouver
dans l'existence d'une poussière cosmique, pareille à celle observée
en abondance dans le s\stème galactique et les spirales.

Cette poussière des amas pourrait provenir, soit des restes d'une
origine commune, soit de la \olatilisation des étoiles à cause des
chocs réels. Ou bien de ces deuv sources, à des périodes différentes.
En aucun cas elle ne pourrait provenir de l'extérieur, car si l'espace
dans lequel sont plongés ces amas serait résistant, leur moment de
rotation unirait par s'annuler.

Si nous admettons l'existence d'un pareil milieu, une des con-
séquences inévitable est que les masses, et donc aussi les lumino-
sités des étoiles, croissent avec le temps.

Une deuxième conséquence est la diminution des vitesses des
étoiles, et donc de l'énergie cinétique de l'amas. Les amplitudes
des mouvements sont également diminuées, et si cette cause
persiste, les étoiles unissent par s'agglomérer au centre de l'amas.

Dans cette position, les énergies cinétique et potentielle sont
nulles, si nous considérons les étoiles comme des points matériels.
L'énergie totale semble diminuer à chaque instant, donc le prin-
cipe de l'énergie paraît être en défaut.

Dans l'espace cj, les points n s'agglomèrent aussi vers le centre.



A la limite, au moment de l'évanouissement de l'énergie, le
point TC occupe l'origine de l'espace Cj. Cetle phase du système
correspondrait à un moment catacl)smique, en ce qui concerne
l'existence iudi\iduelle des étoiles de l'amas. Mais, cette perte
de l'énergie n'est qu'apparente, et elle ne ligure que dans les
équations de la Mécanique. Car, en dehors des manifestations
visibles, dans notre cas, de l'énergie cinétique, dont s'occupe la
Mécanique céle^e, il existe d'autres mouvements, invisible*, des
molécule*, etc., qui font l'objet de la Pl^sique, cl qui constituent la
chaleur, la lumière, etc. Le principe de l'énergie est satisfait, mai*
l'énergie cinétique est contenue dans des mouvements invisible*
ou stationnaires. L'énergie potentielle aussi est transformée sous
d'autres aspects.

Le point ~, représentatif de l'évolution de l'amas, loin de perdre
son rôle dans l'analyse des transformations du système, depuis le
moment calacljsmique recommence la carrière représentative de
la nébuleuse qui naît en ce moment et à laquelle on peut appliquer
aussi toutes les considérations dé\eloppées dans ee Chapitre.

Il est très probable que, durant la longue histoire de l'évolution
de chaque amas stellaire isolé, ce moment cataclysmique se produit
en règle générale, car il est très probable que les amas ne sont
pas conservatifs, au sens mécanique du mol.

30. Le postulat de Maxwell. — Si le système admet une inté-
grale première, par exemple l'intégrale de l'énergie E = const., le
point T: se déplacera sur ce lieu, dont la densité est constante.

Si sa trajectoire remplit toute la surface, la densité (8) étant
constante, la loi de la densité sera

Le postulat de Maxwell consiste à admettre qu'en effet, la
trajectoire remplit toute la surface. Nous admettons, dans ce qui
va suivre, que la trajectoire remplit toute cette multiplicité,
à 2N—1 dimensions, comme les courbes de Lissajous, qui se
produisent dans un mouvement oscillatoire délini par les équations

o1 ^ + P / = o, _ + Y J a a O f

où a, fi, y sont des constantes incommensurables entre elles,
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remplissent tout un parallélépipède (24). En d'autres termes, nous
admettons, a priori, que notre amas dans son évolution passe
par toutes les configurations compatibles avec l'intégrale de
l'énergie; où encore, que chaque point de la multiplicité
à 2N — 1 dimensions est réalisé au cours de l'évolution de l'amas.
Gela n'est pas évident pour tous les systèmes. Par exemple, les
systèmes à orbites périodiques ne couvrent pas toute la multipli-
cité sur lesquels se trouvent leurs points représentatifs. Car, étant
donnée une certaine configuration, il s'établit un c>cle. et aucune
autre phase en dehors de ce cycle ne peut être obtenue. La
moyenne d'une certaine fonction ne peut pas être prise alors sur
toute la multiplicité, mais seulement sur celte partie qui est cou-
verte par la trajectoire du point - . En admettant le postulat, on
admet que toutes les autres configurations, en dehors du cycle,
peuvent être réalisées, par exemple en perturbant légèrement le
système. S'il en est ainsi, il est indifférent de prendre la moyenne
sur toute la multiplicité, ou seulement sur la partie qui est cou-
verte par la trajectoire fractionnée de - , même si notre système
est périodique.

Comme nous le verrons, l'admission du postulat, sous cette
première forme, nous conduira à la distribution maxwellienne des
vitesses
(6) ,

ce qui peut conduire aussi, à l'équipartition de l'énergie, (2o) :

Sous sa deuxième forme, le postulat revient à admettre qu'il
n'existe aucune relation entre les composantes des vitesses, M, r, w,
sur les trois axes, ainsi qu'entre la vitesse et les coordonnées spa-
tiales. Cette dernière supposition n'est démontrée que seulement
pour des milieux très raréfiés (liurbury).

Alors, on peut démontrer que la distribution des vitesses est
donnée par l'équation (6).

31. De même, s'il existe aussi d'autres expressions, fonctions
des coordonnées de l'espace cj, qui restent constantes au cours
de l'évolution du système, le point rc devant se trouver sur chaque
multiplicité à *\ N — 1 dimensions

Ej = const., E2=const., . . . , Em=n const.,



il se trouvera sur leur intersection, multiplicité à aN — m dimen-
sions.

Et la loi de la densité sera évidemment

8= / (E i , E2, . . . ,E,„).

Conformément au postulat admis, nous considérons toute cette
multiplicité remplie par la trajectoire de T:.

32. Appliquons les considérations développées, aux amas glo-
bulaires. La Dynamique nous donne trois classes d'intégrales du
mouvement : iü l'intégrale de l'énergie; 2° les six intégrales du
centre de gravité du système; 3° les trois intégrales de> aires. Uti-
lisons seulement l'intégrale de l'énergie et les trois premières inté-
grales du centre, puisqu'elles sont les soûles à caractère constant.

Comme on le sait, il n'y a pas d'autres intégrales, ni algébriques
ni transcendantes uniformes.

Dans l'espace à >.N dimensions, de coordonnées courantes y,-, pf-,
l'intégrale de l'énergie

(7) E = const.

représente une multiplicité à 2N — 1 dimensions. Cherchons
quelle est la distribution des vitesses, à un moment donné, donc
dans une configuration donnée, \lors, il faut fixer des coordonnées
des étoiles

(8) qi = const., ^ 2 = const., . . . , qy = const.

Il s'ensuit que l'énergie potentielle est déterminée aussi. Cher-
chons quelle est la probabilité, pour que cette valeur de l'énergie
soit réalisée. Cela re\ient à calculer la probabilité, pour que le
point TC se trouve sur la multiplicité (7), ainsi que sur les plans (8),
c'est-à-dire sur la multiplicité, à N — 1 dimensions, qui résulte de
leur intersection, dont l'équation est

»J = const.

Cette équation représente une sphère à N — 1 dimensions.
Comme la densité des points 7: sur cette sphère est constante, la
probabilité cherchée est proportionnelle à la surface de la sphère,



— 64

ainsi qu'à la surface d'une zone de cette sphère, limitée par les
plans /;, = p \ et p \ = p\-\-dp\» L'équation de la sphère peut
encore s'écrire

où /• est le rayon de cette sphère, N le degré de liberté du sys-
tème et k- la moyenne arithmétique de toutes les p].

L'aire d'une surface dans l'espace à trois dimensions est
donnée par l'intégrale double suivante, où y est l'angle que fait la
normale à la surface a\ec Taxe Oz :

Pour une sphère de rayon /•, elle devient

Généralisons ces formules à l'espace ùN dimensions. La surface
de l'hypersphère cherchée est alors donnée par l'intégrale multiple
(de l'ordre N - i )

JJ" J 7>—"

étendue au domaine défini par l'inégalité

et où

L'élément de surface de l'hypersphère est donc

Effectuons le changement

/?2 = / ' s i n ô i cosôj,

^3 = r s i n 6 t sin6 s cos63,

i= / s inÔ! s i n 6 2 . . . sin 8̂ —1 COS8N_I,

= rs inôt sinO2.. .sinô>._j sin0N-i.
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Alors

4P. 4P . . . .4P»

o ù e s t l e iacobien de la transformation,, qui,/est

facile à calculer :

- / M g ô ,

D ( 6 1 6 s . . . e > _ 1 j
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1
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o

o

— tg*0ïf-.l

et donc

et

da =

inN-16i s in N -*8 2 . . ,sin6rs_

w—f 8i s in N - 2 8 2 . . .sin6N_i <

ou encore

da =

La probabilité cherchée étant proportionnelle à la surface de la

zone, obtenue en faisant varier 8, entre 9, =±z - Ö?9, , est donc propor-

tionnelle à

car les autres intégrales sont indépendantes de 9.
comme nous avons

ƒ?{ = /'COSÖ,

THÈSE PARVULESCO.



cette probabilité est proportionnelle à
N —3

ou encore à
N-3

N étant très grand, nous» pouvons négliger les termes contenant N
en dénominateur, et la probabilité cherchée est

6 ^*P i >

qui n'est que la répartition maxwellienne des vitesses*

33. Les intégrales du centre de gravité nous montrent que la
somme des projections des quantités de mouvement de toutes
les étoiles sur une même direction, de cosinus directeurs a,. a2, a3,
est constante. Désignant par .r,, x2 , .r3 les coordonnées d'une
étoile, et par /?*,, /M2, OU m-u indifleremnient (pour la symétrie
des formules), sa niasse; par j - y , # 5 , x« et m t , /«„, ou m6 les
mêmes éléments d'une deuxième étoile, et ainsi de suite, alors

Pi =
et

Et en posant
«V = «V4-3 = «V4-6 (V = I , 2 . 3 ) ,

toujours par raisons de symétrie des formules, nous obtenons
pour la quantité de mouvement de la première étoile, projeté sur
la direction a, a2 a3, l'expression

et l'intégrale du centre peut s'écrire

(10) Sa, \Jmipi= const.

représente un plan, dans l'espace ^ . Le point TC se trouve



à l'intersection de ce plan avec la sphère (9), donc sur une multi-
plicité à N — 2 dimensions, présentant encore la symétrie sphé-
rique. Par le changement

où les/?® représentent les coordonnées du centre de cette sphère,
et les p\ les vitesses des étoiles par rapport au centre de gravité
du système, l'équation de la sphère (y) devient

Zp'* = comt.
ei celle du plan (10)

2a,v /»i/>i = o.

Le point TC se trouve toujours à l'intersection de ces deux sur-
faces.

31. La densité de la sphère (y) étant constante, toutes les p*

ont la même valeur moyenne, />;. En faisant i = 1, 2, 3 nous obte-
nons

(n) pî = pl = PÎ-

Or, les p'f représentent la force vive d'une étoile, suivant les trois
axes (Xr, O y, O^ et alors les relations (11) nous montrent que la
force vive moyenne des étoiles de l'ainn* est la même sur les trois
directions. Les />ƒ représentent aussi la force vive moyenne, de
trois étoiles différentes, projetées sur un même axe et alors les
relations (11) nous montrent que les forces vives moyennes des
étoiles sont les mêmes suivant une direction donnée. En dési-
gnant donc la vitesse moyenne par r/rt, l'intégrale de l'énergie
nous conduit à la relation

(12) - mv}n = const.

35. En utilisant l'intégrale du centre, ainsi que l'intégrale de
l'énergie, nous obtenons la sphère à N — 2 dimensions,

de densité constante, et remplie entièrement par la trajectoire
de -ir.
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Un raisonnement analogue conduit au même résultat (12) sur

l'équipartition de l'énergie des étoiles.

36. Dans ce problème, la Mécanique statistique nous conduit à

des valeurs moyennes, connue dans tous ses problèmes et sans

nous donner d'informations sur lt» mécanisme du transfert.

Le professeur Kddingion (26) a cherché une démonstration du

principe, en étudiant le choc de deu\ étoiles, de masses et de vitesses

différentes. 11 a cherché ainsi des valeurs spécifiques à un seul

système, non pas des valeurs moyennes. Mais, jusqu'aux termes

de deuxième ordre, où il s'est arrêté, il n'a pas trou\é le méca-

nisme du transfert de l'énergie. 11 pressent qu'il se trouve dans les

termes d'ordres élevés.

Le professeur Charlier ( 2 7 ) a analysé également ce problème

dans deux Mémoire» approfondis. 11 a donné une démonstration,

en appliquant les méthodes de la Mécanique rationnelle, hasée sur

la loi new Ionienne. Mais sa démonstration garde tout de même

un certain aspect statistique, par l'introduction du postulat de

Maxwell sur la répartition des vitesses.

CriVIMTKE III.

LA FRÉQUENCE DES CHOCS DANS LES GLOBULAIRES
SUR DES ORBITES DE DIVERSES FORMES.

37. Puisqu'un des effets des chocs est de changer les formes

des orbites, cette élude peut nous conduire, comme nous le

verrons, à déterminer l'évolution d'un système pendant sa période

stellaire, ainsi que la structure la plus stable d'un amas globulaire.

Supposons que la loi de densité soit donnée par la famille des

courbes

V*

bien connues dans le calcul des probabilités. Toutes les autres
courbes de densités rendent les calculs très compliqués, et les
privent de généralisation et de discussion systématique. Il en est
de même en coordonnées polaires, à cause du facteur r- de l'expo-
sant.
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D'ailleurs, dans leur ensemble, ces courbes sont assez rap-
prochées de celles observées, et l'écart qui existe entre elles est
tout à fait en laveur de, nos conclusions.

Considérons une orbite elliptique à l'intérieur de l'amas, d'élé-
ments «, />, r, s a\aut un des loyers au centre de l'amas, origine
d'un système de coordonnées rectangulaires. Son équation est
alors

( X — C ) 2 ) '
• ; h V; — i = o.

Un arc S de cette ellipse est donné par

et le nombre des chocs, qu'une étoile subit sur une telle orbite,
est proportionnel à

Désignons par d la dislance entre le centre de l'ellipse et le
cenlre de l'amas. Nous pourrons ainsi introduire dans la discus-
sion le cas d'une ellipse concentrique à l'amas, qui est différent
du cas c = o, condition spécifique au cercle. Alors le nombre des
chocs sur cette ellipse est

h _*

Calculons le nombre des chocs sur une ellipse, ayant le centre
au cenlre de l'amas, en faisant rf=o. Tout ce que nous trou-
verons pour une U'ile ellipse étant, a fortiori, vrai pour des ellipses
excentriques et de mêmes dimensions. D'ailleurs, le nombre des
orbites elliptiques, surtout de celles dont les centres ne coïncident
pas avec le contre de ramas, doit (Hre très restreint, sans quoi la
densité au cenlrr de l'amas serait plus petite que dans son voisi-
nage, ce qui est contraire au\ observations.

Le nombre cherché est proportionnel à

~xi
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Sur un cercle (b = a, e = o), le nombre des chocs est propor-
tionnel à

et dans un mouvement radial (s = i, & == o) il est proportionnel à

38. Cas d'un amas homogène. — Les diverses orbites pos-
sibles sont des cercles, des ellipses concentriques à l'amas, ou des
mouvements radiaux. Les mouvements étant tautochrones, le
nombre des chocs que subit une étoile sur un cercle est plus
grand que le nombre sur une ellipse, ou le long d'un diamètre
(mouvement radial ). Le rapport, par exemple, entre ce nombre sur
un cercle et dans un mouvement radial esl égal à -• 11 s'ensuit
que les orbites circulaires subissent un nombre plus grand de
transformations en d'autre* orbites. Un amas homogène est donc
instable, les orbites circulaires qu'il pourrait contenir tendant à
se transformer dans des mouvements radiaux ou elliptiques, ce
qui change la loi de distribution uniforme dans une loi à conden-
sation centrale. D'ailleurs, un amas homogène est instable aussi
pour d'autres raisons. Dans un pareil système, il devrait y avoir
des orbites de petites amplitudes dans lâ  région centrale. Or,
dans ce cas, la distribution des vitesses est telle, que le maximum
de la vitesse absolue a lieu à la périphérie, tandis qu'au centre elle
est nulle. Le principe de lYquiparlilion de l'énergie ne tarderait
pas longtemps de changer, par le mécanisme des chocs, cette dis-
tribution des vitesses incompatible avec lui, et donc de changer
aussi la loi de la densité.

30. Cas d'un amas non homogène. — Pour un amas non homo-
gène le fait n'est plus aussi, évident, mais, comme nous le verrons,
il existe même pour des concentrations très grandes.

Variation du nombre des chocs (N,.) sur des orbites circulaires,
avec le degré de condensation. — Nous avons vu que

Nt.=
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Pour tu&e orbite circulaire de rayon constant (a0), le nombre
des chocs quand A croît, donc quand l'amas se concentre, décroit
proportionnellement à la dérivée —a Aaa <T"/|V|\ Vers la périphérie
( a o = i) de l'amas, la variation est très petite, comme la variation
de la dérivée de la courbe des erreurs. Cette variation atteint son
maximum dans le voisinage du point d'intlexion de la loi des.

densités / a = —-r )• Comme Nrdépend uniquementdu produit Aa,

toutes les conclusions concernant une orbite de rayon a0, dans un
amas de concentration A, s'appliquent à une orbite circulaire de
rayon — j pour une concentration de l'amas égale à/iA.

Pour que le nombre des rimes subis sur une orbite circulaire
se conserve, il faut que le rayon de l'orbite varie en seas
inverse de A.

iO. Variation du nombre des chocs dans un mouvement ra-
dial (3NK) avec la concentration. — Alors

Considérons les deux cas suivants :

i° Amas peu condensés, o < A < i . Puisque o < # < 0 » nous
pouvons développer

Donc NR est

i ha
1-4- ^ (—\)n —, — r

^ /lî('2/H-l)

Au début de la concentration donc, pour un mouvement
radial, A et a sont inversement proportionnelles.

2° Amas concentrés, donc A > i. Alors

\JTZJQ

Si Ton néglige X, qui est une quantité négligeable par rapport
à NK si A > i, quantité qui correspond à la surface comprise'entre
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l'axe des x (depuis # = i à l'infini), vers laquelle la courbe tend

asymptotiquement, et la courbe — e~h*x* (voir fig. 17), alors NR

reste constante, par rapport au degré de concentration de l'amas.
Au début de la concentration, ]NR croît et les amplitudes des

mouvements radiaux de même nombre de chocs sont en raison
inverse du module de concentration (h).

Pour de* grandes concentrations, le nombre des chocs sur des
orbites rectilignes devient pratiquement constant, spécialement
pour des amplitudes de l'ordre de grandeur du rayon de l'amas.
Mais alors, la grande majorité des chocs se produit à des dis-
tances de plus en plus petites du centre. Le maximum des chocs
commence depuis le point d'inflexion de la courbe de densité (p)
dont la position est donnée par

donc

La distance au centre (#) de ce point est donc en rapport inverse
avec le module de concentration (/i).

41. La variation du rapport ^ avec le degré de concentra-
tion (h). — Nous avons

'i h ƒ e~h**%dx
Ja

i° Pour un amas homogène, nous avons vu que

N e _ 7C.

2° P o u r un amas peu condensé (o < h < i)T

(») S
[ #• , T

J
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3° Pour un amas condensé (i < h < cao),

(12)
N. •— = const. \fi:hae-hia*.

Dans ces deux derniers cas, le rapport dépend encore unique-
ment du produit lia, à quoi il fallait nous attendre, d'après les
propriétés connues de N6. et NR.

Considérons le cas des orbites d'amplitudes égale* au rayon
de l'amsis (a = î) et construisons les courbes (i î ) et (12), en nous
servant delà formula (11) pour // <̂  1 et de la formule (12)
pour A > 1. Nous obtenons alors pour la variation du rapport
cherché, en fonction du degré de concentration, les courbes
représentées dans la ligure 20.

0108

\

\ ^

v\

• 3

\

\

Fig. 20. — Variation du nombre ~ > pour divers degrés de concentrations (h).

Le rapport ~- > 1, pour h < 0,809. Jusqu'à ce degré de concen-
tration donc (assez petit, caria concentration est alors seulement
de 2 fois plus grande au centre qu'à la périphérie de l'amas) les
orbites circulaires, d'un rayon égal au rayon de l'amas, tendent à
se transformer, à cause des chocs, dans des orbites d'autres formes.
De toutes, les orbites radiales sont les plus stables, étant les moins1

gênées.
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Mais, comme le rapport ^ dépend simplement cTu prouVit Aa,
il en résulte que, pour des orbites d'amplitudes plus petites, les
orbites radiales sont les moins gênées jusqu'aux concentrations pïus
grandes. De l'étude de la distribution des étoiles dansles amas (28)
ou de la variation de leurt rayons apparents avrc le temps de pose
(ce qui revient au même), il en résulte que les plus petites
amplitudes sont de Tordre d'un quart du ra\on de l'amas. Pour
cette valeur, les mouvements radiaux sonl moins gênés que
les mouvements circulaires ou elliptiques, jusqu'aux très grandes
concentrations, correspondant à A = 3,23(). Alors, l'amas est de
353oo fois plus dense au centre qu'à la périphérie.

42. 11 en résulte donc que les étoiles de petites amplitudes de
mouvement, même dans les amas très concentrés, ne peuvent pas
consener leurs orbites sous une forme circulaire, ou elliptique
peu aplatie, et qu'en raison des chocs, l'amas tend à imprimer à
ces étoiles des mouvements radiaux, ou elliptiques très aplatis.

Pour les étoiles de grandes amplitudes, celte cause n'intervient
qu'au début de la concentration. Pour des grandes concentrations,
les orbites circulaires de la région périphérique sont d'autant
moins gênées que le degré de concentration est plus grand.

Mais alors interviennent d'autres causes qui les empêchent de
conserver leurs formes circulaires. Aussi rares qu'ils soient, les
chocs se produisent pourtant; les orbites circulaires, même dans
ces conditions, se déforment, tandis que les transformations con-
traires se produisent plus rarement. Parce que : i° les orbites cir-
culaires, par exemple d'un rayon égal au rayon de l'amas, ne peuvent
être engendrées que par des chocs qui se produisent à cette
distance; 2° la vitesse de l'étoile après le choc doit avoir une
valeur déterminée; >° la direction de la vitesse doit être perpendi-
culaire au rayon vecteur. Ces conditions sont rarement réalisées
simultanément.

43. La structure la plus stable d'un amas est celle dont les
étoiles ont des mouvements radiaux. Alors, les chocs ne se pro-
duisent qu'au centre de l'amas et ils n'ont pour effet que de
dévier la direction du mouvement, sans en changer la forme.

La distribution des vitesses est alors inverse à celle d'un
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amas homogène. Le maximum a lieu au centre de l'amas et le
minimum à la périphérie, où la vitesse s'annule. Cette distribution
des vitesses est compatible avec le principe de l'équipartition de
l'énergie.

Les mouvements radiaux ne peuvent pas manquer complète-
ment dans un amas, car autrement on aurait un amas creux au
centre, ce qu'on n'a jamais observé. Puis, pour une telle structure,
le nombre des chocs sur des orbites elliptiques de petit axe, égal
au rayon de la région creuse de la sphère, serait évidemment plus
grand que pour un mouvement radial. Les étoiles n'hésiteraient pas
à changer les orbites elliptiques pour des mouvements radiaux.

De même, on ne peut pas supposer que les étoiles de la région
centrale ont de petites amplitudes et ne quittent pas cette région,
car cette structure est incompatible avec le principe de l'équipar-
tition de l'énergie.

41. L'évolution d'un amas globulaire d'étoiles. — La loi de la
densité dans un amas globulaire est en transformation continuelle,
jusqu'à son état d'équilibre. Toute orbite circulaire ou elliptique,
transformée en mouvement radial ou elliptique très applati, tend
à augmenter la densité au centre, et inversement.

Il est possible qu'il y ait des moments où l'amas se déconges-
tionne au centre, mais, dans l'ensemble, les amas évoluent des états
de petites concentrations vers des états plus concentrés. En effet,
considérons un système stellaire pendant tout le temps (T), où il
se trouve sous la (orme d'amas globulaire, et soient

K,, Ej , të3, . . . , E/e

les états par lesquels il passe au cours de sa transformation.
Soient enfin

les durées totales de ces états successifs, considérées chacune
comme la somme des diverses périodes de temps pendant lesquelles
l'amas se trouve dans un de ces états. Alors la probabilité d'un
état E„ est égale à
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La somme des probabilités de tous les états est évidemment égale

à l'unité

L'état le plus probable alors de cette série E , , . . . , E„ est celui

qui dure le plus, donc celui le plus souvent observé, c'est-à-dire

celui de grande concentration.

Considérons deux étals voisins E£_, et E/. L'amas peut se trans-

former successivement d'un état à l'autre, un nombre quelconque

de fois m.

Evidemment, il se transforme de E/_ f en E/ autant de fois (m)

que de E/ en E/__|. Il semble alors qu'on ne puisse décider quel

est le sens de l'évolution. Mais, comme les états peu concentrés

sont moins nombreux que le^ étals concentrés, ce même nombre

(m) représente une fraction plus grande d'amas peu concentrés,

qui se transforment dans des amas plus concentres, que le con-

traire. Le sens de l'évolution est donc bien précisé : l'amas se

transforme en des étals de plus en plus concentrés.

CIIM'ITRE IV.

LES CONDITIONS D'ÉQUILIBRE DUN AMAS ISOLÉ
ET DÉPOURVU DE ROTATION.

Par définition, nous dirons qu'un amas se trouve en équilibre

stable si sa forme, ses dimensions, les lois de la distribution des

étoiles et des vitesses, restent invariables par rapport au temps.

Cet état étant caractérisé par le fait que, s'il n'est pas atteint,

ces quatre éléments varient et le système tend vers lui. S'il est

atteint et si nous y perturbons la forme, les dimensions, la distri-

bution des étoiles ou des vitesses, l'amas tend à revenir à son état

initial d'équilibre. Dans cet étal les orbites sont de telle forme que,

sous l'action des forces intérieures, les étoiles, changent continuel-
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lement de position, sans apporter aucun changement sur la forme,
les dimensions ou sur la loi de la distribution des étoiles et donc
aussi de leurs vitesses.

45. Supposons un nuage stellaire, isolé et dépourvu de rotation
et d'une forme aussi irrégulière que l'on veut. 11 prendra inévita-
blement la forme sphérique, qui constitue une première condition
nécessaire de l'équilibre, car en vertu d'un théorème classique,
la sphère est la seule figure d'équilibre d'une niasse soumise aux
forces intérieures, ainsi qu'à cause des chocs, qui dispersent les
étoiles dans toutes les directions sans aucune préférence.

46. Dans un amas sphérique, la vitesse moyenne (vm) d'une
étoile, définie soit comme la moyenne des vitesses qu'elle prend
pendant une révolution complète T, soit comme la moyenne, à un
moment donné, des vitesses de toutes les étoiles de même orbite,
en nombre/>, c'est-à-dire

T i V^
•v dt ou v,n = — 2, ÇPI

P i

est donnée, pour un mouvement radial, elliptique ou circulaire,
respectivement par.

ii

donc, elle est proportionnelle à l'amplitude (a), du mouvement
(considérant comme amplitude pour l'ellipse la diagonale du rec-
tangle circonscrit) (voir notre note C. B. Ac. Se, t. 178, p. 375,
ou Bull, astron., t. III, fasc. 3, p. 4i3)« Et, en vertu de Péqui-
partition de l'énergie ( /wj , = consl.), il en résulte que les ampli-
tudes des étoiles dans un amas sphérique sont en raison inverse
de la racine carrée de leurs masses.

Si l'amas est constitué par des étoiles de mêmes niasses, leurs
amplitudes sont égales et elles arrivent toutes jusqu'à la périphérie
dans leurs mouvements d'oscillations.

Si leurs masses sont différentes, les plus massives s'éloignent peu
du centre, et celles des petites masses s'éloignent d'autant plus que
leurs masses sont plus petites.



Une étoile, par exemple loooofois plus massiveque le Soleil, ne
s'éloignerait du centre au delà de la vingtième partie dn rayon de
l'amas. L'amas présente, soit une structure stratifiée, soit une ten-
dance vers cette structure (deuxième condition nécessaire).

Nous avons vu (Chap. 111) que dans un amas à distribution
homogène le nombre des chocs sur un cercle (N,.) est plus grand
qiiesurune ellipse (NE) ou que dans un mouvement radial (NR). Un
tel amas est instable, car les mouvements circulaires tendent à se
-transformer en mouvements radiaux ou elliptiques aplatis, d'où
une concentration au centre.

Pour des amas à distribution hétérogène, dont les densités
seraient données par les courbes des erreurs (h étant leurs modules
*le concentration) jusqu'à des concentrations correspondantes
à h £0,809, les mouvements radiaux sont moins gênés aussi les
amas impriment-ils à leurs étoiles surtout ce genre d'orbites.

Pour les grandes oscillations circulaires, dont les amplitudes
sont de Tordre de grandeur du rayon de l'amas, cet effet n'est sen-
sible qu'au début de la concentration (h*! 0,809), ensuite ces
orbites sont plus stables, à ce point de vue, que les orbites radiales.

Mais, pour de petites amplitudes, les orbites radiales sont moins
gênées que les circulaires, jusqu'à des concentrations beaucoup
plus grandes que celles observées dans les amas globulaires. Les
petites oscillations ne peuvent pas conserver des formes circulaires
ou elliptiques, et en raison des chocs l'amas tend à imposer à ses
étoiles des mouvements radiaux, ou elliptiques très aplatis. Quant
aux oscillations de grandes amplitudes, d'autres causes inter-
viennent qui les empêchent de garder des formes circulaires {voir
•Chap. III).

Ces transformations produisent des changements sur la loi de
la distribution des étoiles et des vitesses, et rendent l'amas déplus
en plus condensé au centre. Elles cessent seulement quand l'amas
imprime à ses étoiles des mouvements radiaux ou elliptiques
aplatis. Alors l'amas a la distribution la plus concentrée au centre.
Celte phase est donc une troisième condition nécessaire de
l'équilibre. Les trois conditions, ensemble, sont suffisantes pour
•l'équilibre défini plus haut. Quand les trois conditions sont réa-
lisées, l'amas est en régime permanent. Alors les chocs ne se pro-
duisent qu'au centre de l'amas et ils n'ont pour effet que de dévier



— 79 —

la direction du mouvement, sans changer la forme de l'orbite ou
de l'amas, les lois de la densité ou de la distribution des vitesses.
La structure est compatible avec le principe de l'équipartion de
l'énergie, et les lignes de courant coïncident avec les trajectoires.

47. Le travail (©) des forces intérieures F r ( \ , \ , Z), effectué
pendant un mouvement, dépend des extrémités Mo, M! de l'arc
décrit pour une étoile, et non pas de sa forme.

Car la force dans les amas dérivant d'un potentiel (U), fonction
uniforme

= U, -U 0 .

Sur une trajectoire (c) fermée, de surface (s) , qui, par dés
transformations successives, peut se réduire à un point, sans passer
par des points où X, Y, Z sont discontinus, ou sans dérivées
primes, S est nul car

= C\dn->rXdn + Zdz= f f (^-d2l

àZ àK\ , , fôZ à\

) d d ¥ {
la force dérivant d'un potentiel. \ cause des chocs, les trajectoires
dans un amas ne sont pas fermées. Le travail total ((£) d'un amas
est donc différent de zéro pendant les phases qui ne conservent pas
la loi de la distribution des étoiles Le travail est une certaine fonc-
tion 31 (/;, /) dépendant du degré de perturbation (])) de l'amas,
par rapport à son état stable, ainsi que du temps (£), et qui tend
continuellement à s'annuler.

L'état d'équilibre stable est caractérisé par 2t(/>, t) = 0, condi-
tion nécessaire et aussi suffisante s'il n'existe qu'une seule
phase d'équilibre.

48. En faisant abstraction des mouvements de rotation des
amas globulaires, du fait que tous les amas ont : i° des formes
sphériques; 20 les étoiles les plus massives qui sont aussi les plus
lumineuses, agglomérées vers le^rs centres; 3° des lois de distri-
bution de leurs étoiles très semblables, on peut en conclure qu'ils
ont tous réalisé les trois conditions nécessaires de l'équilibre stable
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ou qu'ils sont tous en régime permanent, ou dans des états très

voisins.

Par définition, temps de mélange, c'est le temps nécessaire

pour que toutes les étoiles d'un amas accomplissent une révolution

complète. 11 est fonction de la densité de l'amas et il est de même

ordre de grandeur que le temps de révolution d'une étoile sous

l'action d'un milieu homogène, de mêmes dimensions et masse que

notre amu>.

Temps de relâchement, c'est le temps nécessaire à l'amas pour

arriver à son régime permanent, en partant d'un état perturbé. Il

est fonction du degré de sa perturbation initiale, ainsi que de la

masse du système. Il est également évident qu'il doit être 'un mul-

tiple du temps de mélange.

CHAPITRE \ .

LE DEGRÉ DE CONDENSATION ET L'INDICE DE STABILITÉ
D'UN AMAS GLOBULAIRE.

49. L'étude de la Dynamique des amas, de la corrélation entre

le nombre des géantes, des céphéides, et le degré de condensation,

ainsi que la classification des amas d'après leur degré de conden-

sation, ou de stabilité, nécessitent la connaissance de la loi de

distribution des masses à l'intérieur de ces systèmes.

Pour le premier problème, qui exige une forme finie et expli-

cite de cettii distribution, nous avons substitué des lois appro-

chées. Pour les autres, celle forme analytique spéciale n'est plus

indispensable. Dans ce Chapitre, nous indiquons une méthode qui

pourra donner le degré de concentration d'un amas et donc son

indice de stabilité, d'après des observations seulement.

Elle est applicable auv amas symétriques, ainsi que dissymé-

triques, tels qu'il s'en trouve quelques-uns parmi les amas galac-

tiques. Cette méthode nous donne la densité, en fonction dé la

surface (y ) limitée par l'ordonnée du point considéré, l'axe des

abscisses, d'un côté, et par la courbe de la densité de l'autre. Elle

permet d'obtenir des valeurs numériques, correspondant, l'une à

l'indice de stabilité ou au degré de concentration, l'autre à la

dissymétrie de l'amas.

50. Soient p = F(x) la loi de la densité dans l'espace; S l a



surface totale sous cette courbe :

S:

où Xi et #2 sont les pointsTrù la courbe coupe l'axe des #, respecti-
vement du côté des abscisses positives et négatives. Soit y défini
comme plus haut. Alors

7 = f 9dx = f F(x)

Considérons l'expression

où A-, m, n sont des constantes quelconques.
Elle est égale, évidemment, à

Cherchons l'intégrale de p, c'est-à-dire :

Y=k f ym(S—y)ndx=* f
Jx, Jxx

et calculons les dérivées :

où

9(j^) = (m -H n)[a(/n -h /i) — ijy* — 2/nS [a(m -4- A) — ijj^-t- S*in(am *—i)^

La courbe p = F(# ) a deux minima, où elle s'annule, correspon-
dant à ^ = o et y = S, où p == o. Elle a aussi un maximum, pour
lequel

S/71

L'ordonnée maxima divise la surface S en deux parties :
Sm S/i

m -+- n m -+- n

Si m = n, la courbe est symétrique par rapport à cette ordonnée.
Si m < /i, la surface qui se trouve à gauche de l'ordonnée maxima
est plus petite que celle de droite et inversement.

Quand on fait varier de o à i, on obtient tous les
THÈSE PARVULESCO. 6
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degrés de dissymétrie. Toutes sortes de courbes peuvent être
obtenues en variant les valeurs de m et de /?. Par exemple, pour
des valeurs négatives de m et /?, entre o et — i, on obtient des
courbes de la forme J ouU, qui ne nous intéressent pas dans ce
problème. Dans les cas qui nous intéressent, des courbes de dis-
tributions symétriques ou dissymétriques, les courbes présentent
deux points d'inflexion correspondant aux valeurs de y pour
lesquelles nous avons :

Ces valeurs sont données par la relation

où

au cas où la distribution est symétrique, ou par

r , t / M 1
n[_ y a(i»H-n) — i J

pour une distribution dissymétrique.
La position du point d'inflexion est donc fixée par lès valeurs

de m et de n en cas de dissymétrie, et par la valeur de m seule-
ment en cas de symétrie.

Nous appelons /z, indice de dissymétrie et m, degré de con-
centration ou indice de stabilité, car les amas s'approchent de
leur état le plus stable, par des concentrations de plus en plus
grandes au centre.

Pour que y et donc y soient réels et finis, dans le cas d'une
distribution symétrique, on doit avoir

et pour que la courbe ait les deux points d'inflexion d^ns l'inter-
valle XiX2y telle qu'elle a dans les amas, il faut que

m > -•
i

Pour des valeurs entre ces deux limites, la courbe n'a pas de
points d'inflexion à l'intérieur de l'amas, ce qui n'est possible que
pour la distribution apparente d'un amas homogène. Quand m



varie de - à l'infini, le point d'inflexion se déplace depuis-l'éitré-
mité de la courbe, où p = o, vers la classe modale. Pour m = oo,
le point d'inflexion arrive au point maximum, qui devient un
point de rebroussement.

51. On peut obtenir facilement les valeurs de m, n et k au

besoin, de données de l'observation, grâce à la forme spéciale de

l'équation ( i3 ) , à l'aide des fonctions eulériennes et des moments

statistiques M,,, M,, M2, de la courbe p =Ft(y). Nous avons

alors :

p dy = / P* dx,

J.KX

?ydy= / p'j
?y*dy= I

ou encore

M,

Mt^k f

et par la substitution y =

o

ƒ
rx

M2=A-S«»+*+» I /

Et par la relation bien connue

( . i )

Mo= A S — r^» + 0r(n-M) = ,

M.=*S'»+«« r " ; + " r " + i ) = ks«*»« ( m + l ) ! / t !

l

.)



Enfin, en désignant :

nous avons

m-+-n-*r'± m-H/n-3
et donc

e t / l—M2M0)
 e t / l ~ S(MJ —M2M0)

Quant à k, il peut être obtenu d'une des relations ( i4).
Dans le cas d'un amas à distribution symétrique, nous avons :

m ! m \/ \ t »

(2m + 3)! '

Mi S. ft_Mî_cm-h2> _ _2SM1-3M2 2S — 3P
0 2 Mi a/W-+-j 2M9—o Mi 2 il — S

S . I
Dans ce cas donc, a est toujours égal à-« Et puisque m ̂ -» nous

avons pour |3 la condition

Et finalement, comme conséquence de la condition m>o,

52. Pratiquement, on obtient les valeurs des moments statis-
tiques, de données des observations, parles relations approchées
suivantes, qui sont d'autant plus exactes que le nombre des
points observés est plus grand :

M o = f
/••ri

M,= I fydx =
• '.vt

M , = ƒ dx =
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où A# sont les intervalles entre les ordonnées observées, ou la
base d'une ordonnée.

Nous avons obtenu, par cette méthode, les valeurs numériques
suivantes pour les degrés de concentration ou les indices de sta-
bilité (m) des trois amas étudiés :

= 45,ioo), M. i M.io(m = i3,86o).

M.9 est donc le plus concentré et le plus stable et M. 10 le
moins stable. Le Tableau VIII est un modèle de la méthode appli-
quée sur M. 12. 11 est évident que la division de p par S simplifie
les calculs, sans modifier les valeurs qui nous préoccupent.

X.

0- <2

2-4
4-6
6- 8

8-10

10-12

12-14

14-16
16-18
18-20

20-22

22-24

24-26
26-28

28-30

3o-32
32-34
34-36
36-38
38-4o
40-42

P«

0,158
o,253
o,43o
0,801

i,5o6
4,001

9,3o4

i7<9°5
36,4*0
68,5oi
891,603
68,5oi
36,420
I7i9«5
9,3o4
4,001

i,5o6
0,801

o,43o
o,253
0,158

f.
S

0,000135

0,000215

0,000367

0,000685

0,001287

0,003419

0,007951

O,OI53OI

O,o3ll22

o,o5854o
0,761948
o,o5854o
O,o3lI22

O,OI53OI

0,007951

0,003419

0,001287

o,ooo685
0,000367

0,000215

0,000135

TABLEAU

(I)"
0,000000

0,000000

0,000000

0,000000

0,000002

0,000012

0,000063

0,00023 f

0,000969

0,oo34^7
o,58o566
0,003427

0.000969

0,000234

o,oooo63
0,000012

0,000002

0,000000

0,000000

0,000000

0,000000

VIII.

y-

0,000067

0,000242

o,ooo533
0,001059

0,002045

0,004398
0,010083

0,021709

0,044911
0,089752
o,5oooo5
0,910249

o,955o8o
0,978291

<><9899i7
0,995602

o,997955

o,99894i
o,999467
°>999758

o,999933

( i r -
0,0000000

" 0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000006

o,ooooo5i
o,oooo435
0,0003076

0,2902850

o,oo3i193
0,0009232

0,0002290

0,0000626

0,0000116

0,0000016

0,0000005

0,0000001

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000001

0,0000021

0,0000276

O,I45I4I5

0,0028393

o,ooo8836
0,0000224

0,0000619

0,0000116

0,0000016

0,0000000

0,0000000

0,0000000

0,0000000

S'= 1,000000 M0=o,58998o Mi=0,2949910 M2= 0,1491933
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CHAPITRE VI.

SUR LA DYNAMIQUE DES AMAS GLOBULAIRES.

53. Considérons

comme lois de la distribution des étoiles à l'intérieur des amas.
Ces courbes sont assez rapprochées de celles observées et

peuvent nous donner des divers degrés de concentration. Puis,
elles présentent l'avantage, qui n'est pas à négliger, de pouvoir
généraliser les résultats el d'étudier les variations qui se produisent
quand la concentration de l'amas varie.

La masse (Mr) à l'intérieur d'une sphère de rayon r est alors

La force (Fr) qui s'exerce sur un point, à la distance /*, est

Fr = — 4ica«

et la fonction des forces (U) est

où h est la constante des forces vives. Les surfaces de niveaux sont
donc des sphères concentriques. Les équations du mouvement sont

£

— 4«»*PV3«*P £ ; = S»

!-£•
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On vérifie aisément que

dly cPx dy dx «
X1p-r-5fi=o o u e n c o r e xdt-y-di=c>

diz dïy dz dy .

rdT*-zdtï = 0 * '5F~*i- = A'
d*x d*z dx dz _

zdr*-xnr*=0 B sdt-
xdi=sB^

d'où, en multipliant par 3, x, y respectivement et en ajoutant,

Aa?-+- B7-4- Cz = 0.

Le mouvement s'effeclue donc dans un plan et les équations du
mouvement se réduisent aux deux premières. En introduisant les
coordonnées polaires

x = rcos6,

y = rsinô,

nous obtenons l'intégrale des aires

r8 -r- =s const.
ai

et le mouvement se fait suivant la loi des aires.

54. En multipliant les équations du mouvement respectivement
par dx, dy, dz et en ajoutant, on a

d1x , d2y , d%z ,

ou encore

2 ""

Et en intégrant de t0 à t,

donc

<i4) pi = a(u + J ) ou A = P?

Cette relation, qui n'est que l'intégrale des forces vives, ncwis
montre que la vitesse d'une étoile redevient à la même valeur
avec U. Gomme U est une fonction uniforme pour les amas> les
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vitesses des étoiles devraient avoir la même valeur sur une même
surface de niveau U(#, y, z) = const.

Il en serait ainsi rigoureusement, si toutes les étoiles avaient la
même masse. Mais, les étoiles d'un amas ont des masses différentes
et en vertu du principe de l'équipartition de l'énergie, les étoiles
de grandes masses ont des petites amplitudes et leurs vitesses
s'annulent à l'intérieur de l'amas même, tandis que les étoiles de
masses plus petites annulent leurs vitesses à la périphérie de
l'amas. Sur une même surface de niveau nous avons donc des
étoiles à vitesses différentes, mais de même énergie cinétique.

55. L'intégrale des forces vives (i4) nous montre encore que,
si une étoile est soumise seulement à Faction de l'ensemble du
système, elle ne peut pas sortir de la région de l'espace pour
laquelle

U (* ,ƒ ,* )+ - > o .

Cette région est limitée par la surface de niveau

u (*..r, *)•+•-* = o

dont les dimensions dépendent de la constante des forces vives (A),
c'est-à-dire de la position et de la vitesse initiales de l'étoile et non
pas de sa direction. Dans ces conditions, la masse totale du
système se conserve. Seulement par le mécanisme des chocs
on pourrait arracher quelques étoiles à l'amas. Mais alors, la
vitesse transmise par un choc, à la distance r du centre de l'amas,
devrait être plus grande que la vitesse acquise par l'étoile, en
tombant de l'infini jusqu'à la distance r, sous l'attraction du
système. On peut considérer les amas comme des systèmes
conservatifs au point de vue masse.

56. Si une étoile de l'amas est soumise à un certain moment,
en dehors de la force d'attraction (X, Y, Z) qui dérive du poten-
tiel U (#, y, z), à l'attraction par exemple d'une autre étoile (cas
de choc), la nouvelle force (X| , Y,, Z,) qui s'ajoute, déri-
vant elle aussi d'un potentiel U,, la résultante de ces deux
forces (X + X o Y + Y,, Z + Z,) dérive du potentiel U-+-U t,



Car

donc

X àV dV _ dV
àx dy dz

X l = d J ' Yl==-â7' z '=17?

JU J U ,
ày

j = -r 1 — = •

dz óz dz

S'il existe une étoile double dans l'amas, le travail pendant une
révolution complète est donc nul. L'existence des doubles n'est
ainsi pas incompatible avec l'état d'équilibre stable, à condition
que les étoiles doubles accomplissent toutes des orbites fermées.

Il est évident de même que les formes des orbites des étoiles
doubles d'un amas sont différentes de celles isolées. C'est dans ce
fait, ajouté à l'effet des chocs, que réside l'explication du manque
des doubles dans les amas, même galactiques, comme nou** l'in-
diquent les observations.

D'ailleurh, si une double se formait à un certain moment et si
elle avait la tendance de se consener, elle devrait s>e soumettre au
principe de l'équipartion de l'énergie. La masse étant augmentée
par cette capture, l'amplitude de son mouvement sera diminuée.
Elle devra vivre vers la région centrale de l'amas, région très dan-
gereuse pour son existence de double, à cause des chocs nombreux.

57. La variation de la force d'attraction avec le degré de
concentration. — Désignons pour simplifier

asp = ^(quantité toujours > o) et — 4ic3*= K(const. <o).

L'expression de la force F r est alors

Elle s'annule à l'origine et à l'infini. Étant toujours de même
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signe, elle a donc un maximum. Calculons les expressions suivantes:

Te = T ' — ï ( l 5 "

K.c*

— =

diF 3K.r

ai
R __ „ M. „ * K.C* 2CV/''* —

* — A C =
4(3

-4-25650*^—2025),

De l'expression ( i5) , on voit que la force a un maximum relatif
pour cr = 3,87. Donc, pour les concentrations plus grandes que
celles correspondant à c* = 3,8;, le maximum de la force se trouve
à l'intérieur de l'amas, dont le rayon est pris comme unité. Pour
des concentrations plus petites que 0 = 3,87, ' e maximum est
« en dehors » de l'amas. Mais cela n'est qu'une manière de s'expri-
mer, car en dehors la densité est nulle. Dans cette région, la force
décroît toujours, en raison in\erse du carré de la distance.

En considérant /• et c comme des coordonnées courantes, alors
l'expression de la force représente une surface dans l'espace. Nous
pouvons donc examiner la structure de cette surface dans toutes
les régions de l'espace. Comme nous avons

— K2c3

B»--AC= 4 ( 3 + c , ( 0 ^ + 0,35)^ +3 > a4) (cr -n l 3) (cr -n t i )
X(cr — 3 ,24 ) (cr — i , 3 ) ( c r —1,1) .

Alors

Pour o < c r < I , I , la surface de la force n'a ni max. ni min.;
» I , I < c r < i ,3, » » a un minimum;
» i ,3 < c r < 3 , 2 4 , » » n'a ni max. ni min.;
» 3,24 < cr < -+-3C, » » a un maximum.
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LE MOUVEMENT CIRCULAIRE.

58. Supposons que la vitesse initiale soit perpendiculaire sur le
rayon vecteur, et considérons l'équation du mouvement sur le
rayon vecteur :

—- = F(r)-+- — (G, const. des aires).

La vitesse initiale (-£•) de ce mouvement est nulle et le mouve-
ment s'effectue comme si le rayon vecteur étant fixe, le mouvement
se faisait le long de ce rayon sous Faction d'une force égale à

Si cette force est négative, r va en décroissant au commencement.
Supposons

Dans ce cas, pour un observateur entraîné avec le rayon vecteur,
le point reste immobile. Sa trajectoire sera donc une circonférence
de rayon r0 et en vertu du théorème des aires le mouvement sera
uniforme.

Donc, pour qu'une étoile décrive une orbite circulaire, elle doit
satisfaire aux deux conditions :

i° Vitesse initiale perpendiculaire au rayon vecteur :

Soit y, l'angle que fait la vitesse à un certain moment avçc le
rayon vecteur.

Alors :
G = roVo sin y.

La première condition devient

C = ± r 0 V 0
et la deuxième
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Puisque la force est attractive, les orbites circulaires sont
possibles si les deux conditions sont satisfaites.

59. Soit tu la vitesse angulaire d'une étoile, qui a un mouvement
circulaire de rayon r0

de

L'accélération tangentielle (J, ) est nulle et l'accélération nor-
male (JN) est

y*
J N = — = — (o*r.

Donc

( 3-4-a* (à* r8)5

et le temps d'une révolution complète est donc

Et puisque le mouvement est uniforme :

v__ 2y/TU r0a^ (3 ^3â«p ^

Le mouvement est donc complètement déterminé.

60. La variation de la vitesse angulaire (co) avec la concentra-
tion. — Mettons

**$ = c et 2v/rc".V^ = K i

quantités toujours positives. Alors

T
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La vitesse angulaire ne s'annule au centre que si l'amas est
homogène. Calculons

c* i5 —

Dans un point quelconque de l'amas (r *= ro = const.)t

Pour c'/'jj < i 5 v to croît avec la concentration;
= i5, a) a un maximum;
> i5, (o décroît avec la concentration.

La formule (16) nous montre que pour une concentration donnée
(c = const.) la vitesse angulaire décroît toujours quand r0 croît.

61. La variation de la vitesse (V) avec la concentration. —
Avec les mêmes définitions de c et K, comme plus haut, l'expression
de la vitesse devient

(17)

Calculons

(>9)

B* AC-~K 'C

Kdr

dV Kci (6 — c2r«)

dW Krc T ( i 5 — c1/*1

4(3-h c*r2)T

,j( 3-H c 2 r 2 ) 4

à% V K c * ( 90 — c)3 c2 r2

8(3 -f-c2r2;

d2V K/(45 — 237 c2r2

\_

8)

KcCS-3a,77)(cV^,2,56)

L'équation (18) nous montre que, dans un amas d'une concen-
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tration donnée (c = const.), la vitesse croît, quand r décroît,
jusqu'à la valeur cr = y/6. Pour cette valeur la vitesse atteint le
maximum, puis elle décroît.

L'équation (19) nous montre, qu'à un certain point à l'intérieur

de l'amas (/• = const.), dont la concentration est variable, la vitesse

croît avec la concentration jusqu'à ci' = \/\ 5, pnis elle décroît.
L'énergie cinétique de l'amas croît donc avec la concentration.
En considérant comme plus haut, r et c comme coordonnées

courantes, la surface de la vitesse (17) présente les régions
suivantes :

-Pour o < cr < 0,783, ou il n'y a ni maximum ni minimum ;
» 0,783 < c r < i ,57, ou la vitesse a un maximum ;
» 1,57 < c r < 5,72, ou la \itesse n'a ni maximum ni minimum;
» 5,72 < c r < - h o o , ou la vitesse a un minimum.

A la périphérie de l'amas, par exemple (doncr = i), la vi-
tesse croît toujours jusqu'à des concentrations correspondant à
o < c < 0,783, sans atteindre un maximum qui se trouve en dehors
de l'amas. Pour de*» concentrations plus grandes 0,783 < c < 1,67,
la vitesse à la périphérie est maxima, par rapport aux vitesses
intérieures ou extérieures. Pour des concentrations encore plus
grandes, le maximum de la vitesse a lieu celte fois à l'intérieur de
l'amas. Pour des grandes concentrations 5,72 < c-"" 00 comme
c'est le cas de M.()(c = 6, i \ le plus concentré de ceux observés
par nous, la vitesse périphérique est minime.

Sur des orbite* circulaires, de très petites amplitudes, par

exemple — r, les vitesses des étoiles croissent, sans atteindre le
r 10 ' '

maximum, jusqu'à des concentrations correspondant à c-^ 7,83.
Seulement pour des U*ès grandes concentrations, beaucoup plus
grandes que celles observées par nous, correspondant à

7,83<c<i5.7,

leurs vitesses présentent un maximum. Enfin, pour des concentra-
tions excessivement grandes, correspondant plutôt à un corps
central de grande masse, entouré d'un nuage stellaire très raréfié,
concentration qui ne paraît pas réalisable, et pour laquelle
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leurs vitesses atteignent la région du minimum, sur la surface des
vitesses (17).

62. Variation de la période d'oscillation (T) avec la concentra-
tion. — Le temps d'une révolution complète est donné par

(ao) T = Kc"*(3 + c « ^ , où c = **$ et K = ^ -

Cette expression ne s'annule pas à l'origine, où d'ailleurs elle
donne la plus petite valeur du temps dans l'orbite. Ses dérivées
successives sont :

, , dT

dT

B

. _ d«T _ _ 3K

3KcA
2

4

4

3Kr(

3K cV

r

c» /*̂  "~~" 15

6 + c*r«

r*~ 54c*r*~i35

B * - A C = j - ^ I ( c 6r6- i5c*^— iSgc^r»— 4o5)

De l'expression (21) on voit que, pour un amas d'une concen-
tration donnée (c = const.), T croît toujours avec r. Cette crois-
sance n'a pas d'inflexions (23)

De l'expression (22), on voit qu'à un point donné dans l'amas
(r=const.), quand la concentration croît, T décroît et a un minimum
correspondant à c/i = 3,87. La décroissance de T a deux points
d'inflexions (24), correspondant aux cr = \ /5i ,3^ et cr = y/2,63.

En considérant c et r comme coordonnées courantes, la sur-
face (20) du temps a une région de minimum pour

o<c/'<4,4g,

les autres régions delà surface n'ayant ni maximum, ni miniwjm. k



LE MOUVEMENT ELLIPTIQUE.

63. Le mouvement elliptique se fait conformément à la loi des
aires

(25) rtTt = C

et admet l'intégrale des forces vives

d— = F(r)dr.

En substituant la valeur de F ( r ) , nous avons successivement

,ƒ (

Considérons l'expression de V2

*•-(£)'+5-
alors

d'où

'"/F
Éliminons rf^, dans les expressions (26) et 25), en rempla-

donc

87t

•Èff
•-[(#)'-(d.

çant — (^s ) par | -^p | ' Nous obtenons l'expression de la vitesse

bien connue

1 ( 3 •+ - * *
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d'où enfin
e=±_c " dr

qui pour la transformation

devient
6 = ± C a* P1

L'équation

dz

égalée à zéro, nous donne le péricentre et l'apocentre du mouve-
ment. Nous avons donc

(27) A-+-— 1— 7 t = 0 -

Mais puisque au moment initial -

— ) e t C = Po *•<> s î n 801

nous avons

et l'équation (27) devient

3gg_ 1 _ o

équation de quatrième degré en /•, qui nous donne les apsides en
fonction des conditions initiales.

LE MOUVEMENT RADIAL.

64. Dans ce cas, nous avons la constante des aires nulle (C = o)
et la constante des forces vives

THÈSE PARVULESCO.



donc, l'expression de t devient „
dr

t =

ou encore, par la transformation

<x*pr = s et

3(«»p)»y

Enfin, par une nouvelle transformation

intégrale elliptique de troisième espèce.

65. L'amplitude du mouvement radial. — Reprenons l'équa-
tion (28) des apsides, du mouvement elliptique de tout à l'heure.
Dans le cas du mouvement radial, la constante des aires est nulle

Le mouvement radial peut être obtenu dans deuï cas :

i° Si V o = o, et l'équation (28) se réduit à

ou r = /••,

et l'étoile a alors un mouvement oscillatoire, le long d'un diamètre
de la sphère r = r0, sans jamais sortir de l'intérieur de cette
sphère. Ou bien :

20 Si, sin80= o, et l'équation (28) se réduit à
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Cette équation nous donne l'éloignement maximum d'une
étoile, qui acquiert une vitesse \r

0 dirigée suivant le rayon vecteur,
due par exemple à un choc, à une certaine ditance r0 du centre.
On voit que l'oscillation est encore symétrique par rapport au
centre de Fumas. Puisque /* est indépendant du signe de Vo, il en
résulte que l'étoile s'éloigne jusqu'à la même distance du centre,
que Vo soit dirigé vers le centre ou vers la périphérie.

On voit, de même, que la \aleur de l'amplitude du mouvement
radial dépend de c, le degré de condensation de l'amas.

Par cette formule, annulant r0, on peut calculer à quelle dis-
tance du centre peut arriver une étoile, qui part du centre de
l'amas, avec une vitesse initiale donnée. Ou imersement, de quelle
distance doit partir une étoile avec une vitesse initiale nulle, pour
traverser le centre de l'amas avec une vitesse Vo, c'est-à-dire quel
est le rayon (/•) de l'amas de concentration (c) qui imprime au
centre une vitesse Vo à une étoile.

66. Si toutes les racines de l'équation (28) qui est de quatrième
degré en r sont égales, l'orbite est un cercle de rayon égal à la dis-
tance péricentrique trouvée, r0.

Si elle a deux racines doubles, l'orbite est une ellipse avec l'ori-
gine au centre de l'amas.

Si elle a une seule racine double et les deux autres réelles et
quelconques, l'orbite est une ellipse, ayant le centre de l'amas,
dans un des foyers. N

Si elle a deux racines égales et les deux autres nulles, le mou-
vement est radial. En imposant ces conditions à l'équation (28),
on trouve les relations entre les données initiales Vo, r0, o0 et le
degré de concentration c, qui doivent être satisfaisantes, pour que
ces orbites soient réalisées.

LA VARIATION DES'DIMENSIONS DES ORBITES AVEC LE DEGRÉ
DE CONCENTRATION DE L'AMAS.

67. Reprenons l'équation du mouvement relatif, sur le rayon
vecteur.

d% r _ ,
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où le deuxième membre est une fonction seulement de r , au cas
où la distribution des masses est stable. Sa forme, dans ce cas, nous
l'avons vue au paragraphe 53.

Si la distribution des masses» est variable avec le temps, F( r , t)
est une fonction de deux variables r et t.

Introduisons une fonction 3(/•, £), d'une seule variable (r), ou
de deux variables (r et £), suivant la nature de F, définie par
l'équation

Elle n'est donc que la fonction potentielle du mouvement relatif
sur le rayon vecteur. Alors, si ç est fonction seulement de r,
l'équation (29) devient

ou, en intégrant,
i /dr\* ,

OU
dr ,-rr r
— = v/a(A — 9) ,

où h est la constante des forces vives.
Dans ce cas, le maximum et le minimum de r sont les racines

de
dr

Si cp et F sont des fonctions de deux variables, r et f, nous
avons

dh __ rfcp / dy d* r \ dr
Ht" Tt'h\d~*"dt*)'di'

Or la parenthèse est nulle, en vertu de l'équation (3o). Donc

dh dq> .

La constante d'intégration étant nulle, j h et cp s'annulent
ensemble.

Si cp est fonction aussi de l, alors sa valeur <p0, dans un point r0,
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définît encore les distances apocentrîque et péricentrique, mais
seulement pendant la période dans laquelle cp ne varie pas sensi-
blement avec t.

Pour une orbite circulaire, le péricentre est égal à l'apocentre
comme distance, et l'équation

9 = h

a une racine double, qui vérifie donc aussi l'équation

et réciproquement.
Supposons, qu'à un mouvement donné £, ces deux dernières

équations ont une racine commune (r0). Alors, l'étoile a un mou-
vement circulaire de rayon /„.

Étudions la variation de r0 par rapport à /, si la force est variable
avec le temps, c'est-à-dire si la concentration de l'amas varié.

Dérivons dans ce but l'équation (31) par rapport à £,

dw0 dr{i */çp0 __ dh __ de
{ } 7ïr~0 "dJ -*" lit ~ ~dt ~ ~dt

Mais, puisque /*0 est peu différent de r sa nouvelle valeur, nous
pouvons écrire

«On " 9
T - = -r- -+- ( *\> — rdt'Q dr

et

En introduisant ces valeurs, ainsi que la relation (3a) dans (33),
nous obtenons

drQ rf*^ _
IF* Ht^ IFdi

Or, puisque r diffère peu de r0 ,

rf2<p rf2<p dr
drdt ~*~ ~dr* 1i

Le premier membre n'est que la dérivée, par rapport à t,

de $ • Donc, si -^ est nulle à un certain moment /, elle reste nulle
dr ' dr

à l'époque t-\-dt et l'orbite reste circulaire, conformément à la.
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réciproque de plus haut. Quand l'amas se concentre, les formes
des orbites circulaires ne sont pas influencées par ce fait, mais
leurs rayons varient. Si la force augmente, la vitesse angulaire (to)
augmente aussi et le rayon diminue, et inversement.

Pour un mouvement radial, il est évident que l'amplitude du
mouvenient diminue si la force augmente, et inversement.

Pour une orbite elliptique, puisqu'elle est la résultante de deux
mouvements radiaux, nons pouvons aussi conclure, que ces dimen-
sions diminuent si la force augmente et inversement.

Or nous avons vu (§57) qu'il existe une certaine sphère, à
l'intérieur de l'amas, dans laquelle la force augmente avec la con-
centration de l'amas et à l'extérieur de laquelle la force diminue,
pendant que l'amas se concentre.

Les orbites des étoiles, dont les amplitudes sont plus petites que
le rayon de cette sphère, diminuent quand l'amas se concentre,
tandis que les orbites de grandes amplitudes, extérieures à cette
sphère, s'agrandissent pendant que l'amas se eoncentre.

Donc, une concentration de l'amas, provenant par exemple de
l'augmentation du nombre des orbites radiales, par le mécanisme
des chocs (voir Chap. III), amène après elle deu\ autres causes
de concentration : une par le rapetissement des orbites de petites
amplitudes, une deuxième par l'agrandissement des dimensions des
orbites de grandes amplitudes.

68. Recherches de H. Gylden. — La loi de la densité proposée,
permet de faire une étude complète sur la variation des éléments
des orbites, quand la structure de l'amas varie. Nous n'avons
abordé en detail que le cas des orbites circulaires, les orbites
elliptiques nécessitant une étude trop longue par suite du grand
nombre de cas qu'il faudrait étudier séparément pour pouvoir
généraliser.

Mais, H. Gylden a étudié un cas analogue (29) et les conclusions
de son étude sont très intéressantes. Nous trouvons utile de les
résumer ici.

Il considère un amas de structure un peu spéciale, formé par un
noyeau central entouré par une atmosphère stellaire homogène.
Le problème n'est pas réel, mais il nous donne une idée approchée
de ce qui doit se passer dans un amas. Dans ce cas, la fonction des
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forces et les équations du mouvement sont

([A et [JL2 const. et r la distance au centre),

dt* " dx' dt* ~~ ày ' dt* "" dz '

On vérifie aisément que le mouvement est plan et se fait suivant
la loi des aires.

Au lieu de la variable t, introduisons avec Gylden une nouvelle
variable u. définie par

< = ƒ ( " ) ,

onf(u) est arbitraire pour un moment. Les équations du mou-
vement deviennent alors

dx f"(u)
7E>-Tïör

En multipliant (34) respectivement par x et y, puis en ajou-
tant, et en introduisant les coordonnées polaires (r et 6), on a

En multipliant (34) par -^-> -j-i et ajoutant nous avons

a[\du

donc

étant la constante des fcfrces vives. Les équations (35) et (36)
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nous donnent

d*r /dry
4 ( )

dr f"(u) . , „ x l l f d\J àV , „ 1
du f (u) L</ v /J L àx J dy J

Déterminons maintenant la fonction arbitraire ƒ (ti )Jpar la con-
dition

(dry rdrf(u)_

qui nous donne successivement

où 3 est une constante d'intégration.
Alors (35) devient

r —— =

ou encore
dr

C'est l'équation du mouvement relatif sur le rayon yecteur.

Puisque (-j- doit avoir aussi des valeurs réelles, l'équation

— c •+• 2 [x2 r — Ar* — fJij r* = o

a au moins deux racines réelles. Soit t\ et r2 leurs valeurs. Alors

/- — Ar l— jx8r
i = — (r — r , ) ( r - /

Gylden étudie les cas : i° (JL, = O (amas homogène), alors les
racines de l'équation en y, de deuxième degré, sont négatives;
2° [JL2=O (problème de2 corps), alors les racines sont égales, et 3°
le cas le plus général, d'un amas homogène, ayant un noyau cen-
tral, quand les racines sont réelles et quelconques. Les principales
conclusions dans ce dernier cas sont :

i° Dans un mouvement elliptique, l'anomalie vraie ne reprend
pas les mêmes valeurs avec M, après une révolution complète. Le
maximum et le minimum de r tombent donc dans des directions
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différentes, avec le temps et leurs positions s'éloignent, avec le

temps, des positions initiales.

2° Le temps pendant lequel /• varie, du minimum au maximum,

est toujours le même.

3° Les orbites peu excentriques sont spécifiques du cas \k%=z o

(problème de i corps), tandis que les amas sont caractérisés par

des orbites très aplaties.

4" Le déplacement des lignes des apsides disparaît seulement

dans le cas JJL, = o et JJL̂  = o.

Les amas sont caractérisés par un déplacement continuel des

lignes des apsides.

CHAPITRE Vil .

LA PARALLAXE DES AMAS GLOBULAIRES.

69. Indices de position. — Nous avons vu que la distribution

des amas globulaires ne se rapproche pas assez de la distribution

des objets appartenant au système galactique, et qu'elle ne permet

guère de déduire que les globulaires, sont des pièces de la Voie

Lactée.

Leur distribution s'approche plutôt de celle des spirales, sys-

tèmes aussi complexes que notre système galactique et en dehors

de lui.

Le manque de globulaires dans le plan galactique indique :

i° que la Voie Lactée a dans son plan cquatorial une frontière de

matière obscure; 2° leurs positions extérieures par rapport à la

Voie Lactée.

L'idée de Shapley, que les globulaires sont une banlieue de la

Voie Lactée et que « le segment dépourvu des globulaires paraît

plutôt une région d'attraction et de démolit ion», qu'un effet de

l'obstruction de la lumière dans le segment équatorîal (31) , et

que « la Voie Lactée s'est accrue et s'accroît encore, en s'atta-

chant d'autre* systèmes tels que les globulaires qui, une fois

arrivés au sein de la Voie Lactée, se démolissent, en donnant nais-

sance aux amas ouverts et nuages galactiques (32) », est insoute-

nable. Car, on ne pourrait pas expliquer pourquoi cette attraction

n'agit seulement que dans le plan équatorial, et pourquoi les amas
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qui se trouvent dans le voisinage de ce plan restent muets à l'appel
de cette attraction.

Puis, si une parenté de.cette nature existait entre les globulaires
et les amas galactiques, la dissymétrie de la distribution des
globulaires, agglomérés vers le Sagittarius, devrait se traduire
par une dissymétrie dans la distribution des nuages et des amas
galactiques, qui pourtant sont uniformément parsemés à toutes
les longitudo galactiques.

D'ailleurs, Shaple> p.iraît avoir quitté dernièrement ce point de
vue. Il exprime sa dernière pensée sur ce problème de la manière
suivante : « Des traces de nébulosité obscure existent certainement
dans le système galactique et à des distances par trop grandes de
nous et il est tout à fait possible que le manque apparent des amas
globulaires à de petites latitudes soit du à la présence d'une
telle substance (33). »

70. Un seul fait paraît se dresser encore contre un trop grand
éloignement des globulaires par rapport à la phériphérie de la
Voie Lactée. C'est la présence des étoiles du même ordre de gran-
deur que celles des amas, dans quelques régions du ciel et autour
des amas globulaires. Shapley, par exemple, a trouvé dans la région
de X \ C\gni (g = -+- i3") des étoiles de i3° grandeur à indice de
coloration négatif ou nul ; autour de M. 11 (g=— 11°) des étoiles
de type A, de i3,5 grandeur ; autour des amas de Perseus
[Shapley et nous aussi (28)], des étoiles de même type et de
i4e grandeur.

D'autres régions en sont dépourvues, comme la région polaire
(Seares) (^-=4-28°), N.G.C. 1647 (Seares et Hertzsprung)
( ^ = —i5»), M.67 (# = + 34°) et M. i3 (^ = + 40°; [Shapley].

Leur présence n'indique ni une continuité du milieu, au
point de vue de la densité stellaire, entre la Voie Lactée et les
globulaires, ni la proximité des globulaires par rapport à notre
système, malgré l'égalité des grandeurs apparentes des étoiles.
Car, les étoiles les plus lumineuses des amas ont une grandeur
absolue de 5 unités plus grandes (au moins) et donc, peuvent
être placées à des distances au moins 10 fois plus grandes que
ces dernières étoiles galactiques.

D'ailleurs, il n'est pas impossible que l'espace cosmique entre la
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Voie Lactée et les autres systèmes stellaires soit aussi peuplé par1

dos étoiles, formant un milieu continu, mais plus raréfié.
Ce problème pourrait être élucidé par une étude statistique.

Grâce à la présence de l'anneau équatorial obscur de la Voie
Lactée, toute classe d'objets extérieurs à la Voie Lactée doit man-
quer dans le plan galactique et réciproquement. J.-H. Oort (34)
a trouvé, par exemple, que les étoiles de graudes vitesses radiales
O 8 0 km/sec) manquent complètement dans le plan galactique,
comme les globulaires et les spirale*». Si, après des données plus
complète*, ce caractère de leurs distributions se maintient, on
pourrait en conclure que ces objets sont aussi extragalactiques et
peuplent l'espace entre la ^ oie Lactée et les autres systèmes
stellaires.

Le problème présente un grand intérêt, mais est encore loin
d'eue élucidé.

71. L'indice de l'origine des globulaires. — Nous avons vu
(Chapitre I), que les directions de* axes de rotation des amas
« globulaires » sont dépourvues de toute distribution systéma-
tique par rapport à l'axe de la Voie Lactée, ce qui indiquerait que
ces s>slèmes n'ont pas une origine commune avec la voie Lactée,
spécialement qu'ils ne se sont pas détachés de la Voie Lactée par
suite de sa rotation.

La grande dispersion des globulaires en latitude galactique et la
présence de quelques amas globulaires dans les régions galac-
tiques polaires plaident également contre une origine commune
de ces systèmes.

Tous les systèmes aplatis, à cause de leur rotation, comme la
Voie Lactée et les spirales, indiquent que la plus grande dispersion
en latitude se produit autour de l'axe de rotation, confor-
mément aux lois de la Mécanique.

Plus on s'écarte dans le plan de rotation, moins la matière est
dispersée en latitude. Si les amas globulaires avaient une origine
commune avec la Voie Lactée, leur distribution ferait une excep-
tion impossible à expliquer à présent et difficile à admettre
a priori.

72. Indices de parallaxes. — Un premier indice des parai-.
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laxes dos amas, connu depuis Herschel, est évidemment Vëclat de
leurs étoiles. Puisque nous ne connaissons généralement que les
étoiles les plus lumineuses des géantes dont les éclats absolus
sont très différents (de o à — 5 au moins) et puisque les étoiles
les plus lumineuse^ ne sont pas de même type dans tous les amas,
cet indice n'est rigoureux que si nous tenons compte de ces
différences.

Les amas galactiques n'ont pas de géantes. Leurs étoiles les plus
lumineuses sont de même type A ou B. Pour ces amas, la relation
est rigoureuse.

Si les globulaires avaient toute la collection des géantes, l'in-
dice serait pour eux ausi rigoureux. Mais il n'en est pas ainsi.
M.37 et M. 11, par exemple, ont respectivement des géantes
jusqu'au type F et G, et en établissant les positions relatives des
amas d'après cet indice, il faut tenir compte du type des étoiles les
plus lumineuses.

73. Un deuxième indice a été trouvé par Bailey (35). C'est une
corrélation presque linéaire (voir fig. 21 et Tabl. J \ ) , entre les
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Fig. 21. — Relation entre les diamètres des amas (ordonnées) galactiques (courbe
pointiliée) ou globulaires (courbe pleine) et la grandeur des étoiles les plus
lumineuses (abscisses).

diamètres des amas et les grandeurs apparentes de leurs étoiles les
plus lumineuses. Cette relation est \alable pour les amas globu-
laires ainsi que pour ceux galactiques. En tenant compte du pre-
mier indice, elle indiquerait que les amas ont des diamètres
linéaires de même ordre de grandeur. Mais comme les amas des
Nuages de Magellan sont pratiquement à la même distance, la
variation de leurs diamètres apparents nous permet de con-
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dure que les étoiles n'ont pas tendance à se grouper dans des
amas de mêmes diamètres.

Il ƒ a donc un certain degré d'incompatibilité. Cette relation ne
peut donc être regardée que comme une relation moyenne.

11 serait intéressant de voir quelles modifications apporteront
dans cette relation de nouvelles détermination!» des diamètres des
amas, qui sont très mal connus aujourd'hui. Puis, pour être
rigoureux, il faudrait chercher la relation a\ec l'éclat des étoiles
d'un même type, V par exemple, dans tous les amas et non pas
avec les étoiles les plus lumineuses dont le type est variable d'un
amas à l'autre.

TABLEAU IX.

Nombre
des amas Diamètres

Grandeur des * . observés. moyens.

9 î ao
io , o
ii i i8

™ 7 9,4
i3 %5 io,o
i4 5 4,4
i5 3 3,3
i6 T 3,o

La relation de Bailey montre qu'en moyenne, les diamètres
apparents constituent également un indice de parallaxes relatives.

74. Shapley, d'un autre côté, a trouvé une relation entre les
diamètres et les grandeurs intégrales visuelles des amas globulaires,
déterminées par Holetschek. Cette relation est évidemment une
conséquence de la relation entre les parallaxes et les éclats des
étoiles. Nous avons poursuivi cette corrélation pour les amas
globulaires dont les grandeurs intégrales n'étaient pas déter-
minées par Holetschek. Nous nous sommes servis dans ce but de
la moyenne des diamètres apparents donnés par divers auteurs et
en observant leurs grandeurs intégrales photographiques sur les
Caries de Franklin-Adams et Palisa. La relation trouvée (voir
fig. 18) nous permet de conclure que les grandeurs apparentes
intégrales des amas constituent un troisième indice de parallaxes
relatives pour les globulaires.
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7o. Théorème de Charlier. — Concernant la corrélation entre
les distances des globulaires et leurs diamètres apparents, il faut
mentionner un important théorème dû au professeur Charlier,
d'autant plus qu'il s'applique à tous les attributs des étoiles qui
varient avec la distance.

Charlier (12) trouve que s'il y a une dispersion quelconque
parmi les diamètres linéaires (D) d'une répartition d'ama* globu-
laires, répartition supposée pareille dans» toutes les directions,
alors : i° la distance moyenne ( / ) des amas est en raison inverse du
diamètre apparent (d) pour des grandes valeurs seulement de ces
diamètres, mais 2° pour de* petites \aleurs des diamètres appa-
rents, la distance mo^-enne (/•) déterminée, tend vers une limite
finie.

Nous avons d'abord la relation évidente

D = rd.

Soient cp« (r)dr le nombre des globulaires à la distance /• ± -dr,

et f 2 (D ) dD le nombre des amas globulaires de diamètres D =b -Û?D,
et supposons

¥1(0)5*0 et <p8(o)5*£o.

Soient/, (d) et/2(r) les courbes des fréquences obtenues par
des sections respectivement r = const. et d = const. dans la surface
des fréquences des diamètres et des distances des amas. Alors,

Malgré les apparences, les deuxièmes membres de ces équations
ne sont pas les mêmes. Dans la première formule, /* = const. et d
variable, et dans la deuxième inversement.

La valeur moyenne de d[r = const.) est donnée par

f fl(d)d.dd

—5

r

c'est-à-dire la valeur moyenne des diamètres apparents est égale à
la valeur moyenne des diamètres linéaires, divisée par la distance.
Résultat évident.
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Quant à la valeur moyenne de la dislance (r)(d = variable), elle .
est donnée par

Md(r)=J Md)rdr J <?i(r)f2(rd)r*dr

f f>(d)dr f*\l(r)^_(rd)rdr

La valeur moyenne de la distance dépend encore de rf, non
pas simplement en raison inverse, mais d'une manière plus com-
pliquée.

Si d est très petit nous avons

Mrf(/-) = -—-2 = const.,
/ cpj (r)rdr

et la deuxième partie du théorème est démontrée.
Pour des grandes valeurs de d, effectuons le changement y = rd.

Alors

dJ ^ { l

Mais, dans ces conditions, 9«(^J tend vers cp, (0)7^0, donc

d
^ 0

et la première partie est démontrée aussi.
La conclusion qui nous intéresse dans ce Chapitre est : Les

parallaxes déduites des diamètres apparents des amas globulaires
ne sont justes que pour les amas de grands diamètres apparents.
De même, pour les parallaxes déduites des grandeurs apparentes
intégrales des globulaires, ou des grandeurs apparentes de leurs
étoiles, car le théorème de Charlier s'applique identiquement à
tous les attributs qui varient avec la distance.

Au delà d'une certaine limite pour ces attributs, les estima-
tions des parallaxes risquent d'être plus grandes qu'en réalité.
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76. Les parallaxes absolues des amas globulaires. — On dispose
à présent de plusieurs méthodes permettant de calculer les paral-
laxes des amas. Une première est due aux relations qui existent
entre M (grandeur absolue d'une étoile), m (grandeur apparente
de la même étoile) et n sa parallaxe, ou d sa distance exprimée
en parsecs, ou enfin A, sa distance exprimée en années de lumière.

Il est facile, en partant de la loi de Fecliner et de la formule de
l'ogson, d'établir les relations

M = m -4- 5 -+- 5

M = ra-+- 5 —5

M = m + 7,566i — 5 log A.

C'est sans doute la méthode la plus précise d'aujourd'hui.

77. Méthode de Kapteyn. —Dans la méthode de Kapteyn, il y
a un a priori, qui nous force de la mettre en réserve jusqu'à ce
que des observations concluantes soient faites. Il suppose que la
loi des luminosités est une courbe sjmétrique et que sa dérivée,
qui donne la probabilité de la grandeur absolue M, ait la forme
d'une fonction d'erreurs

où C, h2 et Mo sont des constantes. D'après cette loi, les gran-
deurs absolues M0-f- A et Mo—A sont également probables. Or,
nous avons vu (Chap. I) que cela n'est pas encore prouvé,
surtout pour des grandes valeurs de A, et que les opinions sont
partagées.

En substituant
M = m •+• 5 + 5 logTt,

on a
F (m) dm =

Soit m la valeur moyenne des grandeurs apparentes (m) des
étoiles de l'amas, plus brillantes que m,. Alors

I
— i/_

m e-A'( /w+5+5lüïf7C-Mo)1 dm

l
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ou en substituant

m =s (m +• 5 4-5log7T —Mo) 4-(Mo— 5 — 51ogit),

puis en désignant
-4-5 logir) = P

et
h ( m -+- 5 -H 5 log ir — M© ) sa £,

on obtient
/il = M© — 5 — 5 logra r

2/i

formule qui nous fournit la parallaxe it, en connaissant A, m,, m,
déduites de l'étude de la courbe des fréquences des grandeurs
apparentes.

78. Méthodes de Shapley. — Les plus sérieuses tentatives faites
pour obtenir les parallaxes des globulaires sont certainement celles
de Shapley. Il a employé dans ce but plusieurs méthodes (36).

a. Grâce à lu relation entre les grandeurs absolues et les
périodes des variables céphéides, en déterminant les périodes des
variables des amas et en supposant qu'elles sont identiques aux
céphéides de la Voie Lactée, il en déduit leurs grandeurs absolues
et après les parallaxes. Il a calculé ainsi les parallaxes de six amas
globulaires : N. G. C , 5i3g, J2~2, 5QO47 6200, 6656, 7078.

C'est la plus précise de ses méthodes.
Je me contente de rappeler que des astronomes très autorisés

n'admettent pas, sans réserve, l'identité des variables «des amas
globulaires avec celles de la Voie Lactée. Lne étude approfondie
du problème serait bien venue pour décider entre les opi-
nions et sur un problème d'un si haut intérêt.

b. Dans les globulaires pourvus de céphéides de courtes
périodes, Shapley a observé que la différence de la moyenne de
leurs grandeur?» et de la grandeur'hioypnnede 25 des plus lumineuses
étoiles e>t une constante ( i ,35) pour tous les amas observés.
Pour les amas où il n'a pas trouvé des variables, pour pouvoir
appliquer la première méthode, il suppose qu'il existe des
céphéides de courtes périodes. Il déduit de cette supposition
leurs grandeurs absolues. En ce qui concerne la grandeur appa-

PARVULESCO. 8
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rente moyenne de ces variables hypothétiques, il la détermine de
la moyenne des grandeurs de a5 étoiles des plus lumineuses, cor-
rigées de i,35. 11 calcule ainsi les parallaxes do 28 amas globu-
laires. Cette méthode paraît être un peu empirique.

c. D'après ses observations, il trouve qu'entre les grandeurs inté-
grales apparentes ( JJL ) des amas globulaires observées par Holetschek
et la grandeur moyenne (m2ll) de 25 étoiles des plus lumineuses
des amas existe la relation

|JL— 7?128 = -H7»4O.

Il calcule ainsi les /n25 des amas globulaires dont les JJL sont
connus, après leurs parallaxes. Cette méthode n'est juste que
si la méthode b est juste et si les amas ont la même loi des
luminosités.

cl. De la relation qui existe entre les parallaxes et les diamètres
apparents des amas globulaires, qui n'est qu'une conséquence da
la relation de Bailey, il calcule les parallaxes de {1 globulaires
pour lesquels on n'a pas d'autres données que leurs diamètres
apparents.

Les parallaxes déduites par Shapley par diverses méthodes,
pour un même amas, sont très concordantes, ce qui évidemment
augmente le. poids de ses méthodes.

Mais, puisque les amas globulaires sont en dehors de la Voie
Lactée et n'ont pas une origine commune avec elle et puisque
les parallaxes de Shapley sont dispersées entre o", 000153 (w Cen-
tauri) et o", 000015 (N. G. C. 7006) il en résulte que les distances
de 20000 années à 220000 entre lesquelles sont parsemés les glo-
bulaires sont trop petites par rapport au rayon de la Voie Lactée
adopté, de 12000 années de lumière.

Etant données les grandes vitesses radiales des amas globulaires
et leurs grandes dimensions, la circulation paraît un peu gênée. Les
chocs des systèmes stellaires, qu'on n'a jamais observés, seraient
presque inévitables.

Nous ne voulons pas critiquer l'œuvre immense du savant astro-
nome de Harvard, mais l'histoire nous enseigne que la conquête de
la vérité n'a jamais été faite du premier coup, mais par des approxi-
mations successives. L'histoire nous permet donc d'admettre, a
priori, des rectifications possibles sur les parallaxes de Shapley.
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Shapley admet une erreur probable de 10 pour roo pour la
méthode a, de 20 pour 100 pour la méthode b et 25 pour 100 pour
la méthode d.

Mais, depuis la publication de ses premières recherches sur tes
parallaxes, il y a eu des modifications, et il y en aura probablement
encore, sur les valeurs des attributs des étoiles (spécialementde M),
modification.*» qui ont des répercussions considérables sur les
parallaxes adoptées.

Prenons comme exemple l'amas le mieux étudié par lui, M. i3.
D'après ses observations ( 14), seize des plus lumineuses étoiles

de l'amas ont une grandeur photographique moyenne de 13,80et,
visuelle de i2,3(), donc un indice de coloration moyenne
de H 1,42. Alors, leur grandeur absolue moyenne correspondante
est de — 4Î^Î comme il résulte d'après d'autres observations de
Shapley (10).

Préalablement, dans ce calcul nous avons éliminé les étoiles
à indices négatifs ou même positifs, mais très petites et qui,
d'après la relation d'Adams sont probablement étrangères à
l'amas. Comme la grandeur de Holetschek (pi) est égale à 5,8,
les relations

(•>i) M = m - 4 - 5 H - 5 Iog7u,

(a-2 ) DVL — JJL = M — m

nous donnent 7t= o", 0000219 et 31V =—i2>5o. Tandis que Sha-
pley trouve, en s'appuyant sur d'autres données, 7c = o/;,oooo9 e^
m = - 9 , 4 3 .

Tout système des valeurs £11, M, ;JL, m et TZ doit satisfaire aux
deux équations (21 ) et (22) et non pas seulement (21).

En substituant les valeurs de M, fji, m, citées plus haut et
extraites des dernières recherches de Shapley, ainsi que les valeurs
de 7t et J|i, adoptées par lui sur M. i3, on vérifie que les deux
équations ne sont compatibles que seulement si l'on a : soit
m = H>,73, ce qui est inadmissible, soit Dïi = — i2,5o et alors la
valeur de TT adoptée par Shapley change aussi, soit que m = — 1,43,
ce qui est en désaccord avec ses dernières observations (16).

Des modifications de même ordre résultent d'une analyse iden-
tique sur les parallaxes d'autres amas globulaires. Quoique les
nouvelles valeurs des M soient relativement peu différentes de
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celles adoptées premièrement parShapley, leurs effets sont grands
sur les distances des amas globulaires.

79. Influence d'une erreur ; du module de parallaxe M — //?, sur
les distances. — On peut se rendre compte de l'effet produit sur
les distances, en partant des relations

M = m -h 5 —5

M = ( m -+-e)-+-5 — 5 lugrf',

où d et d! sont les distances avant et après la correction e, apportée
au module M — m. On trouve facilement

Pour e = i d's= i,58rf
» e = i rf'=
» e = 3. d = 3,9
» € = 4 d'=Liod
» t = 5 d'=iood

Dans notre cas s = 3,07, donc les nouvelles distances peuvent
être considérées quatre fois plus grandes que celles adoptées par
Shapley, valeurs déjà plus acceptables.

80. D'autres causes pourraient intervenir pour changer encore
les parallaxes.

D'abord, de nouvelles modifications sur les valeurs des gran-
deurs absolues des géantes des globulaires ne sont pas impossibles.
Les géantes sont la caractéristique la plus spécifique des globu-
laires. La plus grande valeur attribuée aux géantes des globulaires
est — 5. Or, on a trouvé dans les Nuages de Magellan des gran-
deurs absolues de —8. 11 paraît tirs possible que les géantes des
globulaires aient des grandeurs absolues plus grandes qu'on leur
attribue généralement.

Toute nouvelle modification apportée sur le module de paral-
laxe augmente la distance exponentiellement. Par exemple, une
nouvelle modification seulement de o,y.'i pour M éloignerait les
globulaires à des dislances 10 fois plus grandes.

D'autre part, on n'est pas certain que l'échelle des grandeurs
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photographiques soit définitive, surtout vers l'extrémité, depuis la
i3e grandeur. Quand il s'agit de mesurer des sources aussi faibles
que les étoiles, dont l'intensité du rayonnement varie depuis i,
pour les étoiles de 20'" grandeur, jusqu'à ioo millions, les
étoiles de irJ grandeur, on doit s'attendre d'avance à certaines
erreurs, surtout s'il s'agit de les mesurer d'après leurs effets
sur les plaques photographiques, dont l'impression est une fonc-
tion très peu connue du temps de pose, de l'intensité des
régions environnantes (37), etc.

On a trouvé d'ailleurs [Shaple\ (11")] des différences notables
entre di\ erses échelles. Entre Harvard et Mont Wilson par
exemple, la différence depuis la i.J'1 grandeur jusqu'à la 2o(1 varie
entre — o,3o à o,<jo grandeur, donc de 1,20 grandeur.

Des différences encore plus grandes ont été trouvées pour les
autres échelles.

Or, comme les étoiles des globulaires sont plus faibles que
la j3 e , il es»t possible que l'échelle adoptée depuis la i3e soit aussi
une des causes qui rendent les distances des globulaires si petites
par rapport aux dimensions du s\sterne galactique.

On pourrait contrôler des fractions de l'échelle, de trois unités
de /w, grâce à la variation des céphéides des amas globulaires.

Mais, un contrôle plus rigoureux serait possible si Ton pouvait
calculer les parallaxes des globulaires, par des méthodes indépen-
dantes de la grandeur apparente (m) de leurs étoiles.

801. Nous avons vu (Chap. VI) que la vitesse spatiale des
étoiles, à une distance r du centre, peut être calculée.

Cette vitesse dépend évidemment de la masse du système (M),
de la distribution de cette masse (p), ainsi que des dimensions et
de la forme des orbites (a, e)

<M) V=/(M, R, p, a, e).

La vitesse maxima est atteinte dans le mouvement radial (# = R,
e = 0) et au centre de l'amas. Il est possible, inversement, de cal-
culer la distance linéaire R, d'où doit partir une étoile avec vitesse
initiale nulle, pour acquérir au centre la vitesse maxima V,

(23) R = cp(V, M, p).
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Les lignes du spectre intégral d'un amas doivent être affectées
par les mouvements des étoiles de l'amas, de même que les lignes
des étoiles doubles ou multiples.

Spécialement, elles doivent être élargies, en vertu du principe
Doppler-Fizeau.

La distribution du noircissement à l'intérieur des lignes du
spectre, grâce à la symétrie des mouvements radiaux, doit être par-
faitement symétrique.

Or, la valeur de l'élargissement des lignes, traduite en vitesse,
représente le double de la valeur maxima de V. Kn comparant la
valeur du ra>on R de l'amas, calculé par la formule (a3) au rayon
apparent, on pourrait obtenir la parallaxe par une méthode indé-
pendante des grandeurs des étoiles.

La méthode n'est pas applicable aujourd'hui, à cause du faible
éclat des amas globulaires et de la petite dispersion spectroscopique
qu'on est obligé d'employer.

E.-A. Fath a étudié, à l'Observatoire de Lick et Mont Wilson,
le spectre intégral de i5 amas globulaires (38, *»5), W). Mais, les
spectres obtenus sont excessivement petits.

L'intervalle, entre A3"OO et X5ooo, est à peine de 3lllni.
Malgré leur petitesse, il a trouvé des traces de cet élargissement

des lignes. Par exemple : la ligne 420mîi, qui est présente dans
tous les spectres, est élargie à lel point qu'elle devrait être appelée,
d'après Fath, plutôt une bande.

Les lignes Hy et G sont également signalées comme élargies.

81. Sans oser présenter aucune conclusion comme définitive, sur
les parallaxes des amas globulaires, vu l'incertitude des données,
nous remarquons seulement que leurs distances peuvent être con-
sidérées de même ordre de grandeur que celle; des spirales, qui
sont des systèmes très éloignés par rapport à la Galaxie. Le fait
que le rapport (3, i ) de la \itesse radiale moyenne de 33 spirales
observées (ij'i km/sec) à la vitesse radiale moyenne <le i<> amas
globulaires étudiés (i5o km/sec) est approximativement égal au
rapport (2,3) du mouvement propre annuel moyen de (iti spirales
observées (o",33) au mouvement propre de M.i > (<>",ooi43), le
seul amas à mouvement propre mesurable indique également des
parallaxes moyennes égales à ces deux classes d'objets célestes.
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L'élude théorique nous indique également la possibilité d'une

parenté entre les amas extragalactiques et les spirales, qui pourrait

être considérée comme une certitude en cas qu'il existe dansles

amas un milieu résistant.

Un pareil milieu pourrait nous expliquer aussi les grandes

masses et une des causes des grandes luminosités des étoiles d'un

amas globulaire, par rapport aux étoiles galactiques et des spirales.

CHAPITRE VIII.

L'ÉVOLUTION DES AMAS STELLAIRES ISOLÉS.

82 . Le problème de la parenté de** nébuleuses spirales avec les

systèmes stellaires isolés et indépendants, comme la Voie Lactée,

les Nuages de Magellan, le Nuage de Barnard ( 1 ) , les globu-

laires, etc., remonte au xwii1' .siècle.

Le grand Herschel fui le premier à penser, d'une manière assez

vague, que les nébuleuses et les amas stellaires extragalactiques

peuvent être deux phases différentes d'un même système en évo-

lution. « These clusters may be the Laboratoires of the Universe,

if I may expros myself, wherein the most salutary remedies for

the decay of the whole arc prepared » ( i l ).

Mais, les idées erronées qu'on se faisait après lui jusqu'à nos

jours sur les dimensions et lu relation avec la Voie Lactée, des

spirales, globulaires et d'autres amas extragalactiques, ont retardé

de beaucoup le dé\eloppement de sa pensée.

Aujourd'hui nous avons des connaissances certaines sur ces

systèmes et qui plaident toutes en faveur d'une parenté de cette

nature entre ces amas et les nébuleuses spirales :

i° Les deux classes sont extérieures à la Voie Lactée, isolées

et indépendantes d'elle dont quelques-unes sont de même ordre

de grandeur que le système galactique;

(') Ce nuage (a = igh39™,8 — —i5°o ' ) , découvert par Barnard, ressemble
beaucoup comme constitution a u \ Nuages de Magellan. On y trouve des nébu-
leuses à raies brillantes (/J), des planétaires ( 3 ) , des variables (12). Ses étoiles
les plus lumineuses sont de 18,0 grandeur. Il est considéré comme étant à une
dislance plusieurs fois plub grande que le globulaire le plus éloigné. Il a aussi
un grand mouvement de rotation car il est fortement aplati ( i6' /8') .
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2° Les parallaxes de ces deux classes sont de même ordre de
grandeur;

3° Elles ont toutes des grands mouvements de rotation, sauf
peut-être les globulaires qui paraissent avoir des rotations plus
modestes ;

4° Quoique le nombre des spirales soit beaucoup plus grand
que celui des amas stellaires extragalactiques, la proportion de
leurs fréquences dans l'espace paraît se conserver jusqu'à une cer-
taine distance. Au delà, le nombre des spirales augmente considé-
rablement par rapport aux systèmes stellaires (Jig* 22). Mais les
données des observations sont loin d'être définitives.

-10

5'
-xr-t

L_itf t5' w ir 3.1

Fig. 22. — Fréquence des globulaires (ligne continue)
et des spirales (ligne discontinue) de divers diamètres apparents (abscisses).

(J-) spirales.
( t ) globulaires.

83. A ce point de vue, est très suggestive la distribution de
32 objets, d'un diamètre apparent plus petit qu'une minute, que
nous avons trouvés parmi les objets photographiés à l'Observa-
toire de Lick (1).

Ils présentent un disque circulaire, d'aspect nébulaire, avec un
noyau lumineux, mais sans structure ni spirale, ni stellaire.
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Les spectres de ceux étudiés (par exemple, N.G.C.4486)
sont de type G, comme le spectre intégral des amas globulaires
ou des spirales.

Ils peuvent être considérés soit comme des globulaires, mais
alors très condensés, soit comme des spirales au début de leur
évolution. Leur distribution est caractérisée par le fait qu'ils se
trouvent juste dans les régions où les globulaires sont très rares
{fig. 23 et 1).

Fig. 23. — Distribution de 32 objets douteux.

Remarquons encore que la région du ciel investiguée minu-
tieusement ne représente qu'une infime partie du ciel et que la
découverte d'autres objets douteux pareils est très probable.

LE MOMENT DE ROTATION DES AMVS STELLAIRES.

84. C'est un problème important de savoir exactement si les
amas stellaires isolés ont un moment de rotation nul ou différent
de zéro. Leur évolution dépend beaucoup de l'existence et de la
valeur de ce moment.

Ces systèmes étant très aplatis, de même que les amas dits
« globulaires », ce fait constitue une preuve qu'ils ont un moment
de rotation.

D'ailleurs, théoriquement on peut démontrer que la probabilité
qu'un système soit dépourvu d'un moment de rotation est nulle.
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En effet, Imaginons tous les vecteurs qui représentent les moments
des quantités jie mouvement de chaque étoile d'un amas par rap-
port à son centre de gravité. Ils seront orientés dans toutes les
directions et auront drs grandeurs différentes. Leur somme géo-
métrique - qui n'est que le moment de rotation du système —
serait très petite par rapport à leur somme arithmétique.

En tout cas elle ne peut être nulle qu'au cas d'une symétrie
parfaite, autant de la matière que des vitesses. Or, au commen-
cement de révolution d'un système stellaire, la distribution des
masses et des vitesses est loin d'être parfaite, \insi, nous pouvons
donc considérer comme certaine l'existence d'un moment de rota-
tion dans les s\sternes irréguliers qui sont au début de leurs car-
rières. Sa valeur reste constante pendant toute son évolution,
s'il n'intervient pas de forces extérieures. Dans la période où le
système a une distribution d'une symétrie sphérique, les forces
extérieures dues à l'attraction des autres masses de l'Univers
(qui sont assez grandes si l'on en juge d'après les grandes vitesses
radiales des spirales, etc.) ne sont plus en étal de changer la
valeur du moment de rotation. Mais, elles peuvent l'influencer
beaucoup pendant la période de distribution dissymétrique.

On peut donc considérer tous les systèmes stellaires isolés
comme ayant un moment de rotation. Quant à la galaxie et aux
spirales, il n^ a plus de doule.

85. La valeur du moment cTun amas sphérique homogène
est donnée par

OXL = I X w,

où I est le moment d'inertie et <o la vitesse de rotation. Ou encore

011= ;
5

OU

K étant le rayon de giration, M la masse du système et R son rayon.
Puisque ;TL est constant ainsi que M, il est évident que si R

augmente, to diminue rapidement, étant en raison inverse de la
cinquième puissance du K.
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80. Amas non homogène. — Calculons la valeur probable du
moment de rotation d'un amas globulaire.

Nous arriverons à une autre expression du moment de rotation,
fonction du nombre (n) des particules qui composent l'amas, du
moment d'inertie (1) et de la masse totale du ystèine (M).

Soient ƒ(.*',y, z).dx.dy.dz, et <©(//, r, w).du.dv.dw, respec-
tivement, la probabilité pour qu'une éloile quelconque de l'amas
se trouve dans l'élément de volume élémentaire diz = dxdydz, à
la distance P{x, y, z) du centre, et la probabilité que les com-
posantes (M, r, (v), de sa vitesse, à la distance P(#, j ' , z) soient
comprises entre u±l

7du, v ±Ll-dv, w±-dw. On a évidem-
ment :

jf(x,y, z)dxdydz = \y

f «p(M, v, w)dudvdw = i,

la première intégrale étant étendue à tout le volume de l'amas, et
la deuxième à toutes les valeurs des vitesses possibles à la distance

P(*i y, -)•
Soient : rz — wy} wx — uz) uy — cr, les moments des quan-

tités de mouvement, par rapport à 3 axes, d'une éloile placée à la
distance P(x, y, z), et de vitesse : M, r, w.

Soit encore f(x,y,z).v(u,i\)w,x,y,z)dx.dy.dz.du.dv.dw
la probabilité composée pour qu'une étoile soit comprise dans le
volume É/T, à la distance P et que les composantes de sa vitesse
soient comprises entre u±- du ; r ±. - dv ; \v ± dw.

Alors, les valeurs probables des moments des quantités de mou-
vement par rapport aux trois axes sont :

,c = ! (yz —wy)f(x,y, 2) ?(", e, «', #>/, z) dudvdwdxdydzx

(»4) (A) = f (wx — uz) f(x,y,z)y(u,i>, w, x,y,z)dudvdwdxdydz,

.z = ƒ {uy —vx) f{x,y, z) '<p(w, i>, cv, x, y, z) dudvdwdxdydz.

Dans le cas d'un amas globulaire à distribution sphérique, ces
trois expressions sont nulles.

Mais les valeurs probables des carrés des quantités de mouve-
ment par rapport aux mêmes axes évidemment ne sont pas nuls.
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Leurs expressions sont :

I Hl* = f(vz — wy)*f(x,y, z)y(u)v,w,x,y,z)dudvdwdxdy dz,

1 r
)J lïl?= I {y»x~uz)xJ(x,y)Z)y(u,v,w,x,y,z)dudvdwdxdydz^

1
f â l |= / (M7 — vx)*f(x,y, z)y(u,vyw,x,y,z)dudvdwdxdydz.

Pour un amas globulaire, à distribution symétrique, nous avons :

où K représente le rayon de giration, V2 le carré de la vitesse
moyenne des étoiles dans le volume d~, à la distance P, et W2 le
carré d'une vitesse moyenne de rotation du système, telle qu'elle
résulte des expressions des carrés des moments dans lesquelles elle
figure.

Le carré du moment de rotation résultant de l'amas est :

DÏL*= mï

Si

^VnZn—Wnyn) I - f -1 ^ ( w n ^ „ - UnZn) l + l ^ {Unyn— Wn) I

nZn) dun dvn dwn dxn dyn dzn

(n = î , 2 , 3 , . . . , n )

est la probabilité composée pour que les étoiles Si soient dans
l'élément rfT/= dxidyidzi, aux distances Pi(#/JiSi) , que les,
composantes de leurs vitesses soient comprises entre uL ± * dm,

Vi±-dvi, H';± - d\Vi (i= i , 2 , 3 , . . . , n)alors la valeur moyenne

probable du carré du moment de rotation résultant de l'amas est

J ' Ir J
Tv _ F [~v - ï

X dux dvt dwv dxt dyt dzt . . . dundvn dwn dxn dyn dzn,
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où l'intégrale s'étend à toutes les valeurs possibles de unj vn}

#/M J'n, Zn (/i = i, 2, 3, . . . , n). Ou encore :

'ƒ[?m* / \ ( ^n«n—W/tXn)«-H> (tvrt0?n— Wn-8»)1

I

J

= W i M

(lit . . . «i; . . .f(XnynZn) ?( W».. .Zn) dUx

X

... ZH) duh dvh dwh

X dxh dyh dzh f ( s>t zt —

1
. I

Mais les produits doubles, en vertu des relations (24) sont
nuls, et les premiers termes en vertu des relations (25) nous
donnent :

donc

(26) on =

ou, en substituant MK2=I,

Puisque Dît et M restent invariables pendant toute l'évolution
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du système, si a un moment donné le système se transforme d'un
état slellaire en état nébulaire et admettons — pour fixer les
idées — sans changer le rayon de giration (K) alors n croît ainsi
que le carré de la vitesse moyenne (W) de rotation (27).

Si cette transformation se fail avec une grande expansion du
système (comme dans le cas des spirales par exemple), la matière
étant écartée à des grandes dislances de l'axe de rotation, le mo-
ment d'inertie (I ), ainsi que le ra^on de giration, augmentent par
cette transformation. En tout cas l'augmentation de 1 ne peut pas
égaler celle de n. JNous pouvons donc soupçonner que les vitesses '
de rotation des systèmes en états nébulaires sont plus grandes que
celles des systèmes stellaires (27).

On voit de même que si le système ne subit pas de transforma-
mations de cette nature (n = consl.), alors, si le rayon de giration
diminue, la vitesse moyenne de rotation augmente, ces deux quan-
tités étant en raison inverse (^26).

Or, comme les amas globulaires évoluent en se concentrant,
leurs rayons de giration diminuent, donc leurs vitesses de rotation
augmentent déplus en plus.

87. Les étoiles des amas décrivent des orbites surtout sous l'in-
fluence de l'ensemble du système, c'est-à-dire, leur libre parcours
n'est pas négligeable par rapport aux dimensions de l'amas (comme
dans le cas des molécules d'un gaz).

Alors, la valeur de l'aplatissement ne dépend plus seulement de
la vitesse de rotation, car l'effet de la rotation sur les plans des
orbites s'accumule avec le temps et tend à créer un plan du maxi-
mum des aires dans le plan équatorialdu système. L'amas finit par
s'aplatir complètement, par suite de la rotation. La densité stel-
laire s'accroît dans ce plan, ainsi que le nombre des chocs. La
transformation du système stellaire en nébuleuse — que nous
admettons de forme spirale — devient par cela plus probable.

SUR LA RELATION ENTKE LES AMAS STELLAIRES ET LES SPIRALES.

88. Les spirales ne peuvent pas être considérées ni comme des
minuscules systèmes, ni comme des systèmes complexes doués des



mouvements convergents, effet de la rencontre de deux nuages
stellaires, comme le penseT.-J.-J. See (42).

Nous n'admettons pas non plus la conception statique, en ce
qui concerne leurs formes, conception défendue dernièrement
par M. Brovvn (43).

D'après celle conception, les étoiles qui composent une spirale
décrivent des orbites elliptiques formées, sous l'action de la masse
totale du système. Les deux bras ne sont que l'enveloppe de ces
familles d'orbites et ils sont dus à la concentration des étoiles sur
cette enveloppe. Les nodosités observée*, dans les bras ne sont que
l'intersection, dans une même région, d'un groupe d'orbites sur
lesquelles sont parsemées les étoiles. M. Brown considère ces nodo-
sités temporaires et périodiques comme configurations, car les
périodes des orbites sont approximativement égales.

Cette conception attribue aux spirales des configurations sta-
tiques (indéformables); elle n'admet donc aucune parenté entre les
systèmes slellaires réguliers ou irréguliers et le* spirales.

Nous n'insistons pas sur ces conceptions,qui sont critiquables à
plusieurs points de vue. Brown, par exemple, néglige les chocs
dont l'effet serait très dangereux pour ces formes statiques.

Nous considérons les spirales comme une configuration transi-
toire d'un système qui se transforme d'un moment à l'autre, sans
revenir à la même forme qu'au bout d'un demi-cycle complet de
l'évolution, aux extrémités duquel sont, d'un côté les amas stel-
laires isolés, de l'autre les nébuleuses spirales.

Les axes des deux spires sont des courbes synchrones, ce sont les
lieux occupés à un moment donné parles produits d'une éruption
prolongée, se faisant dans deux régions diamétralement opposées
d'un noyau qui tourne autour d'un axe.

Au commencement les spires sont petites. \vec le temps elles
augmentent au détriment du noyau qui se réduit d'un moment à
l'autre (N. G. C. 25o3) ou disparaît complètement, comme dans le
cas de la Voie Lactée ou des N.G.C. 24o3 et 253.

Les spires tendent à devenir pour des dislances croissantes nor-
males aux rayons vecteurs. Leurs rayons de courbure diminuent
avec le temps et tendent ensuite à devenir constants. Autrement,
la masse totale du système ne se conserverait pas.

La matière qui s'échappe du noyau paraît se résoudre très vite
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en étoiles, qui s'acheminent à diverse** distances du centre sur des
cercles ou d'autres courbe*, donnant ainsi naissance à un système
stellaire de forme lenticulaire dans son ensemble, tel que la Voie
Lactée.

À l'intérieur, la structure dans cette phase est sans doute
variable d'un système à l'autre et dépend de la masse totale du
système, de la valeur de son moment de rotation et peut-être
d'autres causes encore.

Comme fin de l'évolution d'une spirale, nous considérons donc
un amas stellaire de très faible densité. A l'origine également
nous considérons un amas, mais très concentré, dont les étoiles,
pour des causes qui dissipent l'énergie mécanique, se sont agglo-
mérées jusqu'à ce que leur existence individuelle soit devenue
impossible. #

Au début de la carrière slellaire du système, après la phase
spirale, puisque la masse est dispersée à des grandes distances, la
vitesse angulaire est infime et son influencé sur l'aplatissement du
système peut être négligeable.

L'amas pourrait reprendre une forme sphérique plus ou moins
régulière, en repassant par les phases que nous avons spécifiées
dans le Chapitre IV.

Mais, si la dissipation de l'énergie mécanique persiste, la masse
du système s'agglomère de nouveau vers le centre avec le temps,
la vitesse de rotation augmente, et l'amas se transforme de nou-
veau en spirale.

89. Quelques recherches, très peu d'ailleurs, ont été faites sur
les formes géométriques que présentent les spirales. D'après von
Palhen (44) M.^4 et M.5i ont la forme d'une spirale logarith-
mique.

H. Groot (45) trouve, approximativement, la même forme
pour M.5i , M.84, M.88, M.65, \1 .8 i , etc. Quant à M.65
et M.8i , leurs formes — d'après lui — s'approchent plutôt de la
spirale d'Archimède.

D'autres tentatives ont été faites pour trouver l'expression analy-
tique des formes spirales. A cause de la fonction des forces, qui
est variable avec le temps par suite des mouvements intérieurs
différents d'un régime permanent, il nous semble impossible



Aujourd'hui de trouver l'équation des formes observées dans les
spirales; spécialement de trouver une équation unique, valable
dans tout le domaine de la spirale.

Mais les spirales sont les seuls objets qui nous dessinent les tra-
jectoires, et Ton pourrait faire une étude intéressante, en abordant
le problème en sens inverse, de trouver les conditions dyna-
miques concernant la distribution des vitesses, la variation de
l'accélération, etc., dans diverses régions du système par une
étude géométrique sur leur structure.

El il nous semble qu'il est plus naturel d'aborder l'étude des
spirales par cette analyse avant toute autre.

90. Considérons les accélérations tangentielle (yT) et nor-
male (•/,).

En se déplaçant le long d'une spire, elles sont évidemment des
fonction.»* du temps ( / ) . Soient ƒ (t) et o(t) leurs formes, arbitraires
pour un moment. On peut alors trouver l'équation de la courbe,
décrite dans certaines conditions, donc dans une certaine région
de la spirale, ainsi que des relations entre le rayon de cour-
bure (R), les accélérations, la vitesse, l'arc .y de la courbe, etc.

Ces relations nous permettent, si Ton connaît la forme de la
spirale dans certaine région, réciproquement, de trouver les condi-
tions dynamiques que nous cherchons.

Nous avons successivement, par un choix convenable des
constantes d'intégration,

JE •=ƒ(') (TT).

Alors

»(0
Mais

où s est Parc de la courbe.
Donc

THKSK PARVÜLKSCO.



relation qui

Mais
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nous donne

t = ty(s) et Rss x.(5)f

R = -£ = y(s\.

où a est l'angle que fait la tangente avec une direction fixe, Qx.
Donc

ds
*(*) ' 5 - * w -

Or
dx = cos a ds, dy = sina ds

et

Donc

et

d'où

qui, par les

deviennent

d'où

et donc

dx dt i dy — irfaB**a da ;

"" J
coordonnées polaires

J
r •

J
p1 = 4>(a)ff(a) = Ç*(a),

c'est l'équation de la trajectoire que nous cherchons.

91. En variant les formes des fonctions f(t) et cp(/), on peul
obtenir autant de courbes que l'on veut, toutes différentes, mais
de même allure générale que celle des spirales. Chaque courbe
peut représenter des fractions seulement des courbes observée^
dans une spirale, car les conditions dynamiques et physiques ne
sont certainement pas les mêmes dans tout son domaine. Une
étude comparative entre les courbes observées dans diverses
régions et les courbes théoriques pourrait donc nous renseigner
sur les conditions dynamiques de ces régions.
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92. Considérons, par exemple, les deux accélérations constantes.
Il est exclu que ces conditions soient satisfaites dans tout le
domaine. Mais elles peuvent être réalisées dans une certaine
région, dans le voisinage du nojau.

Alors, dans cette région, les particules décrivent des arcs d'une
spirale logarithmique. Et réciproquement, dans la région du
système où les spirales ont la forme d'une spirale logarithmique,
les accélérations normale et tangentielle sont constantes.

En elFel, nous avons successivement, comme plus haut,

2 * Cj

Et finalement, en conduisant les calculs comme dans le para-
graphe précédent, on trouve l'équation d'une spirale logarithmique

P = , cKa = const. eM.

v/lôTT

Observons que, dans ces conditions, la vitesse croît en valeur
absolue avec le temps, de même que le rayon de courbure (R) et
l'arc (s), ce qui parait se produire dans les spirales, jusqu'à une
certaine distance du centre, comme il en résulte des observations
spectroscopiques de Pease (46) sur l'Andromède.

93. D'une manière plus générale, supposons que les accéléra-
lions normale et tangentielle varient proportionnellement à la/iIème

et à la m"1"10 puissance du temps. Nous avons alors

' (/HH-I) (m-H!

tm + 2 — n
„m 4-2 / ,v, , n

K:

de R m 4- I C2(m+i\* '

cy^(m-4-a) m^

Généralement, v et R croissent avec t. '
Poui* que v décroisse en valeur absolue avec le temps, il faut
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que
m < — i.

Mais, puisque S doit nécessairement croître avec ty nous avons

m > — ?.

Pour que les deux conditions soient satisfaites, ce qui pourrait
être réalisé dans toutes les spirales vers la périphérie, il faut que

— i < m < — i.

Pour queR décroisse avec t, ce qui doit également être réalisé vers
la périphérie, sans quoi la spirale ne conserverait pas sa masse, il
faut que •

// > — 2.

Dans ces conditions, plus n est grand, en valeur absolue, plus R
décroît rapidement et réciproquement.

94. Pour que v reste constante (et alors le mouvement curvi-
ligne s'effectue uniformément) l'accélération tangentielle doit être
nulle. Dans ces conditions l'accélération normale varie en raison
inverse de R. En effet, noiib avons

donc

Si l'accélération normale est, constante aussi, R est de même
constant et le mouvement s'accentue uniformément sur un cercle.

Ces conditions peuvent être réalisées également vers les régions
périphériques des spirales.

95. Ou bien, d'une manière plus élégante encore, considérons
l'arc S, et le rayon de courbure R, comme exprimés en fonction
du temps

s =ƒ( / ) , K = <P(O;

les expressions de y, yv
T et yN, en fonction de t, en résultent immé-

diatement. On obtient autant de courbes théoriques que l'on veut,
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pour les comparer avec celles observées, en variant les formes

Supposons,M'une façon assez générale, que l'arc croisse comme

une puissance de /, et que le rayon de courbure varie lui-même

comme une puissance de temps

S = C|f/', R = c,f/ (ci, c2, p et pétant des constantes positives).

On a
c- ri1

\> = c,/>//>-*, YT = clP(p — \)tP-\ 7s = - ^

Si p = q, les particules décrivent une spirale logarithmique.

Alors le rapport yT'Y> e s t constant et Tare décrit est proportionnel

à R. Si leur \aleur commune est plus grande que l'unité, S, R de

même que r croissent avec /. Mais, puisque les spirales doivent

conserver leur niasse, il faut que r et R décroissent dans les régions

périphériques, quand /augmente. Alors pour ces régions, 0 < [ / ) < O

et q<[o: l'exposant de / dans yT doit être compris entre — i

et — 2, celui de / dans yN est supérieur à — 2, et les accélérations

\ décroissent.

Si /? = i , <7 = o, alors yT = o et yN, ainsi que R, sont constants,

et le mouvement s'effectue uniformément sur un cercle.

Si ƒ> == <7 et si leur valeur commune est plus grande que 2, les

accélérations elles-mêmes croissent a\ec /, ce qui impliquerait alors

là, en dehors de la gravitation, l'existence d'autres forces répulsives,

à l'intérieur des bras de la spirale.

96. En redressant d'abord les images des spirales, que les

clichés nous présentent vues d'un côté, et en étudiant les

formes géométriques des spires principales ou secondaires, nous

pouvons donc obtenir des informations très précieuses sur la dis-

tribution des vitesses ou de l'accélération, indépendamment de

toute analyse spectroscopique, ainsi que sur les forces qui régissent

à l'intérieur des spirales.

LA STRUCTURE E XTKAG A LACTIQUE DE L'UNIVERS.

97. La région de l'Univers, accessible à nos observations, doit

donc être regardée comme constituée par des nodosités où la ma-
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tière est agglomérée sous forme de systèmes stellaires, quelques-
uns réguliers comme les globulaires, d'autres irréguliers, ou bien
sous formes de nébuleuses spirales. Toutes ces nodosités sont
pourvues d'immenses mouvements de rotation, sauf peut-être
quelques-uns des globulaires.

Il est possible que l'espace entre ces nodosités ne soit pas
dépourvu (reloues ou d'autres objets célestes. La découverte de
J.-H. Oort que la distribution des étoiles à grandes \ ilesses radiales
est pareille à celle des spirales et des globulaires, c'est-à-dire
qu'elles manquent complètement dans le plaa galactique, rend ce
problème de grande actualité.

Les observations nous montrent que les spirales sont beaucoup
plus nombreuses que les systèmes stellaire^, et que, parmi ces
derniers, les plus fréquent*, sont les globulaires. Si les spirales et
les amas stellaires isolés sont les extrémités d'un demi-cycle
dont le nombre, infini en ce cas, représente l'évolution de ces
nodosités, il serait intéressant de chercher l'explication de cette
observation.

La grande fréquence des spirales par rapport aux systèmes
stellaires, excepté les globulaires, pourrait provenir de trois causes :

i" Soit que les systèmes stellaires soient moins visibles, à cause
de leur faible éclat intrinsèque qui est 100 fois plus petit que celui
des spirales (Seares), et alors il faudrait nous attendre à la décou-
verte de nouveaux amas isolés.

2° Soit que les systèmes, dans leurs évolutions, séjournent peu
de temps dans la phase stellaire.

3° Soit que l'é\ olution de ces pièces de l'Univers se fasse simul-
tanément et que peu de systèmes sont en avant ou en arrière avec
leurs évolutions, par rapport à la classe modale, ce qui paraît peu
probable.

Le nombre restreint des globulaires, par rapport aux spirales,
pourrait être expliqué, soit par l'insuffisance des observations
pour ceux de petits diamètres, soit par le fait que les conditions
demandées à un amas, pour de\enir globulaire : i° avoir un „petit
moment de rotation; 2° conserver mieux l'énergie mécanique que
les autres, sont plus rarement satisfaites.

Le grand nombre des globulaires, par rapport aux autres amas
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isolés, est dû probablement, d'un côté au fait qu'on a classé beau-
coup de ces derniers parmi les nébuleuses ou les spirales, d'un
autre par le fait que les globulaires ont de nombreuses étoiles
géantes, tandis que les autres amas, moins condensés, n'en ont
pas et donc sont moins visibles.

Une classification plus rigoureuse, des nébuleuses spirales et
des amas isolés et purement stellaires, est tout à fait nécessaire
dans la discussion de ce problème important.

L'espace dans lequel se trouvent ces systèmes n'est pas résistant,
sans quoi leurs moments de rotation seraient nuls. A l'intérieur
des systèmes, il paraît exister un milieu résistant. Son rôle paraît
être d'assurer la résurrection des mondes.
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!
|

i
1
!
1-

3,4
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2,8

•

1,8

7,7

6

2,5

18
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Direction
Grandenr du grand axe.
intégrale Inclinaison

l'nrallaxcs Holetschek par rapport
Simple) iParviilcsco) a la

[Charlior1. [Absolue] Voie Lactée.

6,9

(i6* 54», 8;-29-58')

i 320; +7%, \ 5 ' 5 ï 0 0 ° '4

800 i3

j 0,000066

! [0,0064]

o,oooo63

[o,oo52]

j o, OOOO27

0026]

i3

3277 i5,o8
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j 0,000023

/ [o,oo32]

j o,oooo3S

( [o,oo39]

( o,oooo3i

( [0,0026]

0,000019

o,oooo4o

[0,0064]

0,000081

[0,0064]

6,8

[-9,2]

9,5

(9,4)

[-8,3]

(9.O)

[-9»o]

8,5

(8,0)

[-8,6]

(8,8)

(io,5)

7,3
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6,2

o,oooo44 8,6

5 0,000077 ) (
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) [o,oo39] J

i3

o,oooo36

0,0039]
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8,7
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[35]
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[0]
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2 0

[.5]

I I 0
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[5o]
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IS. G. C.
y (Messlen.

55

56

57

58

59

60

61

62

63

64

65

6H

67

68

69

70

71

72

73

74

6402
(14)

6426

6440

6441

6490

6517

6535

G539

6541

6553

6558

6569

C584

6624

6626
(28)

6637
(69)

6638

G642

G652

6656
(22)

Nombre
a ; 0. Diamètre des
(1; R. - moyen. étoile-.

» , 4 ; - 3 ° i i ' i
4°, 3 S349-,

356°; +15° j

336»;' ' +*o j 5 )

) 3i5o;

7
354°; ,

( 335"; -8» S
i'8h25m,8; -23°32')

3»7"; "7° J
i8h29m ,2-, -33°4' )

3i8°; -120 ,5 |
«

iè»«3o-,3; -23°Ô9'/

338»; -8° j

4 ,2

o,8

1,5

'

( 348o ; +5o,8 )

j i 8 h o « \ 8 ; -43044' f

\ 3i6°; -110,4 J
j i8h3m ,2; -25°56' |
\ 332»; -30,4 \
{ i8h3m , 8; -3i°47' )
( 3270; -70 )
\ i8h7IB,2; -3IO5T' )

( 3 2 8 ° ; - 7 0 J

i8hio">,6; -32<»i5'
3o9°; -i6°,4

( 33oo; ' -90 J

(i8h i8-,4;-a4-55') .
( 335°; -6° \

f i8»»a4-,8; -3a» 25') •
\ 329o; - , O F , 6 J

1,8

2,a

Grandeur
des

étoiles.
les plus

lumi-
neuses.

5ooo

4oo i3

1000

100 14

Direction
Grandeur du grrand axe.
intégrale Inclinaison

Parallaxes lloletschek par rapport
Shaple\ (Parvulesco) a la

LCüarlier]. [Absolue1. Voie Lactée.

* 4 3 \ r J f / 110
( 8 0 )

0,000022
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[o,oo3a] ) * H {
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o,oooo54
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100 i5
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N"

7e*
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77
11

78

79

80

Q|
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82

83

ut
Ö4

85

Qft

87

QQ
OO

N. G. C.
(Messfer).

6681

(70)

6712

0715

(54)

6723
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6760

6779
(56)

0S09
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6864
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6934
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(
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<

(

j
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i8h48-,7;
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3o3»;'
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(21»» 25-, 2

( 33o ;

ô. !
g.
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;+11-44')
-27«,8 f
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00
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Grandeur Direction
des Grandeur du grand axe.

étoiles intégrale Inclinaison
Nombre le» plus Parallaxe* Kolebcliek par rapport

Diauitftre des lumi- Shapley (Parvulesco) a la Vitesse
moyen étoiles. neuses. ^Miarlirr1. ^Absolue]. Voie Lactée. radiale.
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(montrant r.innrau cxtéi ieur «Ir m.itwre o l ^ c m o ) .

|rjg ,(jp — ]\f -> ^ r n liauL ) et M.5 (en I>as > présentés dans deux positions dilFérentes, dans
le but de montrer leurs aplatissements. Les flèches indiquent les directions de leurs
aplatissements. Les lignes pointillées représentent les directions parallèles à la Voie Lactée.




