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PREMIERE THESE

AMAS GLOBULAIRES D’ETOILES

RELATIONS DANS I’KSPACE

INTRODUCTION.

Il y a dans I’Univers une centaine de nodosités, les amas globu-
laires, qui ont soulevé derniérement des problémes du plus haut
intérét.

Quelques-uns de ces amas furent connus des Greces; la plupart
furent découverts par Messier, Ierschel, Roberts, etc., et c’est
seulement de nos jours qu'ils ont fait l'objet d*¢tudes 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 ctudié, par exemple, que le systéme
planétaire, auquel les derni¢res méthodes de I'analyse, ainsi que
tous les perfectionnements de la science d'obscrvation, ont été
appliqués pav des générations d'astronomes.

Javais résolu d’enteeprendre 'étude comparative des lots de la
distribution des masses dans les divers amas globulaives, d’aprés
les clichés obtenus par les instruments géants de I'Amérique et
d’obtenir ainst une base certaine pour I'étude de la dynamique des
amas globulaires et spécialement pour I'étude des formes d’orbites
possibles dans ces systémes.

THESE PARVULESCO I
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Mais, comme dans tous les sujets nouveaux, d’autres problémes
se sont présentés aussi et imposés & mes recherches.

De Pensemble des observations nous avons trouvé des indi-
cations qui permettent de conclure (Chap. 1), conlrairement aux
idées de Bohlin, Charlier, Shapley, Lundmark, ecte., que ces
objets ont une position extragalactique et qu’ils sont élrangers &
notre systéme.

En éwudiant la disteibution des étoiles dans 3 amas globulaires
et dans une houle de gaz théorique en équilibre adiabatique, nous
avons trouvé une famille de courbes intégrales de Pequation: diffeé-
rentielle, i laquelle satisfait cette densité, et qui constitue une
base nowvelle et solide pour Petude analytique des conditions
dynamiques, qui rvégissent les mouvements a I'intéricur de ces
nodosités, les conditions d’équilibre et leur évolution.

Des problemes posés par la distribution dans les amas, des
étoiles de divers types spectraux, ou de diverses grandeurs, par
la présence des variables cephéides et des géantes a leur inté-
rieur, par la lot des luminosités, de densités et par d’autres carac-
teristiques des amas, il résulte que ces nodosites stellaires cons-
tituent un point de convergence de tous les grands problémes
cosmigques.

Et comme clles sont susceptibles d'étre etudices par tous les
instruments d'observation, ainsi qu'avec I' \nalyse mathématique,
grace a leur structure symétrique, elles se sont assurées une place
de premiére importance dans evolution future de la Science.

Aussi, constituent-elles une excellente pierre de touche pour les
solutions de beaucoup de problémes de 'Astronomie moderne.
Par exemple, Uidentité qui existe entre les étoiles constituant la
Voie Lactée et les amas extragalactiques, dont quelques-uns sont
a des distances d'un million d'années, nous indique que cet inter-
valle de temps est négligeable par rapport a la vie moyenne des
étoiles, ce qui est contraive auv idées que 'on se faisait sur P'age
des étoiles et que 'on doit modifier de ce fait.

L’accumulation des variables céphéides et des ¢toiles géantes,
spécialement dans ces régions denses de 'Univers, suggére l'idée
d’une corrclation entre le nombre des céphéides ou des géantes et
le degré de concentration des amas.

En d’autres termes, la concentration joue un role important
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dans la transformation des étoiles simples en géantes de petite
densité, ou en variables pourvues des marées et de pulsations.

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

Dans les amas, spécialement ceuvn globulaives, Feffet de I'équi-
partition de énergie se manifeste heaucoup plus que dans les
systemes ivréguliers tels que les Nuages de Magellan, ou la Voie
Lactée on son effet commence a peine i se ressentir,

La distribution des etoiles de grandes masses vers le centre
et de celles de petites masses jusquiany périphéries, distribu-
tion nécessaive pour I'équilibre et véalisée dans les amas globu-
laires, comme nous les montrent les observations. est en effet son
cuvre.

Grice au fait que sur les orbites circalaives, ou elliptiques, les
mouvements des étoiles sont plus génés par les choes que dans
les mouvements radiaux « Chap. 11, il Sétablit avee le temps,
dans les amas globulaives, un ordree d'une autre nature, qui cons-
titue une nouvelle condition nécessaire de équilibre des amas.
Les orbites Saplatissent et les étoiles tendent acacquérie toutes des
mouvements radiaux, ou elliptiques trés aplatis, seules formes
@orbites qui donnent une disteibution stable, consevvant la distri-
bution des masses et des vitesses, et compatible avec le principe de
I'équipartition de Fenergie,

D’ailleurs, les mouvements radiaux ne peuvent jamais manquer
complétement dans aucune phase de F'évolution d'un amas stellaire,
sans quni le s_ul('mo serait creux au cenlre, ce qui esl contraire &
toutes les obervations.

Pendant toutes les transformations qu'il subit, avant d’atteindre
son ¢lat d'equilibre stable, Famas effectue un certain travail méca-
nique. Dans U'etat d'equilibre. et seulement alors, le travail méca-
nique total de 'amas est nul.

Il réapparait des qu’on perturbe cet état d’équilibre (Chap. IV).

Ni I'observation, ni La théorie ( Chap. VIII), ne laissent de doute
que les amas dits « globulaires » ont un moment angulaire dlffe-
rent de zéro ct qu'ils sont déja fortement aplatis. Cela nous a
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porté a étudier la relation entre les lois de densités dans le plan
et dans I'espace de ces objets et d'étendre la méthode de von
Zeipel aux amas cllipsoidaux (§ 17).

Les parallaxes des amas, leurs relatibns avee la Voie Lactée,
leurs vitesses, dimensions, constitution, mouvements observés,
distribution dans T'espace, ete., nous montrent gu'il existe une
certaine parenté entre les nébuleuses spivales, systémes extragalac-
tiques, ct les autres systemes extragalactiques, purement stellaires
ré¢gubiers ou irreguliers Dans cet ensemble, les globulaires ne
seraient qu'une phase, d’une classe en quelque sorte spéciale, due
soit & un moment de rotation d'une valeur plus petite, soit & un
milieu intérieur moins résistant  que  dans  les autres  sys-
témes.

1l semble que la liaison entre ces classes de systémes est faite
grace @ une résistance aux mouvements des étoiles, i I'intérieur
seulement, sans quoi leurs moments de rotation seraient nuls.

Cette resistance pourrait étre due, soit & la présence dans les
amas d'une matiere obscure, telle qu'on observe aujourd’hui dans
les spirales, ainsi que dans Ja Voie Lactee, dans des proportions
inattendues (Curtiss et Hagen), soit aussi a d'autres causes,
encore inconnues, mais dont 'eflet serait Ie méme, d'opposer une
résistance aux mowvements, de diminuer ainsi les amplitudes des
oscillations et d'agglomérer & la longue les étoiles d'un pareil
systéme isolé au centre de gravité (Chap. 1.

Nous admettons que le corps central qui résulte de cette con-
centration, dont la masse, la densité et surtout la vitesse angulaire
sont excessivement grandes, donne naissance a une spirale, un
systéme de nature stellaive dans ses parties péciphériques et aussi
nébulaire dans la région centrale.

. Cette évolution des systémes isolés, que nous venons d'esquisser,
nous est suggerée d'abord par les mouvements observés dans les
spirales cvan Maanen et Lundmark ) et (qui montrent que la matiére
s'échappe du noyau central le long de deux bras, tendant a 'épui-
sement du noyau avee le temps, puis par la grande masse des
systemes spicaux (Hubble). ainsi que par les recherches théo-
riques (Schwarzschild, Eddington, ete.), qui démontrent qu’une
massc 5 fois plus grande que celle du Soleil ne pourrait pas
subsister sans éclater. Lnlin, on ne pourrail pas expliquer
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autrement aujourd’hui la provenance d’un si grand nombre de
noyaux, aussi massifs que ceux des spirales, qu'en admettant
préalablement I'agglomération des étoiles d'un systéme stellaire
dans un point.

Toutes les observations, de méme que la théorie, concourent a
nous indiquer cette évolution comme possible, méme trés pro-
bable, ¢t nulle objection sérieuse ne pourrait lui étre opposée a
présent.

Dans le Chapitre VI nous esquissons une méthode permettant
d’¢tudier les conditions dynamijues & Pintérieur des spirales
(distribution des vitesses et lavariation de Faccélération), déduites
de l'examen des formes geometriques des spires.

La comparaison des vésultats obtenus par cette analyse. aux
résultats donnés par I'analyse spectroscopique, ou par le Blink-
microscope. sera de méme instructive pour la connaissance de ces
systémes,

Les amas globulaires ont posé aussi d'autres problémes gran-
dioses, mais dont la solution parait étre réservée aux génerations
futures.

Lord Kelvin fut le premier & se demander s'il n’y avait pas une
similitude mécanique entre les deux extremités des granulations
de la matiére, ¢toiles et molécules; en d’antres termes, il n'est pas
possible. en connaissant les lois des monvements d'un amas de
molécules, d’en déduive, par un groupe de formules de transfor-
mation, les lois qui gouvernent une boule globulaive d’étoiles, ou
inversement.,

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

I. Poincaré s’est occupé aussi de ce probléme, mais ans y
insister heaucoup. )

I avait probablement I'intuition que le probléme n’était pas
encore mir et que les éléments manquaient pour en décider.

Les molécules sont plus cloignées de nous que les étoiles. On ne
peut observer que Feffet des agglomérations moléculaires qui nous
fournissent des donnees insuflisantes pour pouvoir décider «i elles
s¢ soumettent a la méme loi de gravitation que les étoiles. On ne
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sait pas s'il n’y intervient aussi d’autres forces,  spécialement
répulsives. C'est 1a notre probléme méme.

Pour le résoudre, I'astronome ne dispose d’autres moyens que
de comparer les expériences et les observations sur les gaz ter-
restres ((ui se trouvent & une grande densité et dans un champ de
forces, celui de la Terve, immense ¢t étranger & leur propre
champ), avec les observations sur les amas globulaires, obser-
vations pea nombreuses du point de vue qui nous intéresse.

En dchors de I'équipartition de énergie, qui regne dans les
deux systémes, la loi de la distribution des densités seulement a
encore un caraclére cinétique et ainsi atilisable dans la dis-
cussion.

On s’est débarrass¢ du champ de la Terre, en calculant la loi de
la densité dans une boule de gaz, soumise a sa scule attraction,
mais on a gardé pourlant un aspect terrestre, contenu dans la pré-
misse que la pression, la température et la densité sont reliées
adiabatiquement (§ 19), comme dans notre atmosphére.

Ce sont des cnrnclérisliques du mouvement cinétique, type
Brownien.

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

Les premiéres recherches approfondies, dans le but de comparer
la densité dans une boule & la densité observée dans les amas glo-
bulaires, sont dues au professear von Zeipel. Dans ses Recherches
sur la constitution des amas globulaires, il trouve que les deux
courbes sont trés rapprochées. Nous obtenons le méme résultat
dans le Mémoire présent (Chap. 1.

Mais a-t-on le droit d’en conclure une premiére preuve
pour l'identité des deux infinis ? Surtout, a-t-on le droit d’en tirer
des conclusions sur la constitution physique des amas, de la
valeur, par exemple, du rapport des « chaleurs spécifiques » des
amas observés comme le fait M. von Zepel ?

D’abord, la supposition des mouvements cinétiques des étoiles
dans les amas globulaires est inadmissible. Le libre parcours des
étoiles d’'un amas est loin d’étre négligeable par rapport au rayon
de l'amas. On cst tenté de le supposer par I'aspect extrémement
dense des plaques photographiques.
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Pour toutes, le centre est irrésoluble. Mais les diamétres des
images des étoiles photographiées sont de I'ordre de 107 fois plus
grands qu’en réalité.

Le covolume de 1*™ d’azote, dans les conditions normales, est
égal & 12,54 >< 107>, En admettant que la Voie Lactée a un rayon
de 12000 années sculement, puis qu’clle est constituée par 2 mil-
liards d’¢toiles, et en admettant les parallaxes adoptées aujourd’hui
pour les amas globulaires, leurs covolumes sont de T'ordre de
217 > 1072, Ainsi, la densité cinétique des systémes stellaires
connus est de 5> 10'* fois plus petite que celle des gaz ter-
restres. Aussi petite que celle des gaz les plus raréfiés que les
physiciens peavent produire dans les laboratoires.

Dans les amas, le libre parcours entre deux chocs capables de
produire une déviation d'un degré sculement cst de l'ordre du
diamctre de I'amas.

Les mouvements des ¢toiles dans les amas sont ainsi d’une
nature différente par rapport a ceux des molécules dans une boule
de gaz.

Dans ces conditions, I'analogie des courbes de distribution de la
matiére, dans les deuv systémes, qui est unc condition nécessaire
pour leur similitude mécanique, est loin d'éire suffisante.

Drailleurs. cette analogie est plutot une preuve que les dis-
tributions sont diflérentes car, dans les amas, on nc connait
que quelques types spectraux et quelques grandeurs stellaires
(Chap. ). 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 conserserait.

Aujourd’hui, pas plus qu’hier, nous ne voyons pas d’éléments
suffisants pour décider de ce grand probléme. Mais cela ne diminwe
pas I'immense intérét du probléme posc par Lord Kelvin.

'

CHAPITRE 1.

LES CARACTERISTIQUES DES AMAS GLOBULAIRES
ET LEUR POSITION DANS L’ESPAGE.

1. La distribution des amas globulaires. — Des nombreuses
recherches ont ¢t¢ faites sur la distribution des amas globulaires.
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Mais, derniérement, les observations et les classifications des
observatoires de Mont Wilson, Lick, Harvard, Helvan, etc., ont
apporté certaines modifications dans les idées que l'on se faisait
sur la nature de beaucoup de ces objets. Aussi, nous avons trouvé
nécessaire de comparer les descriptions, données par les observa-
toires nommés ci-dessus, de tous les amas considérés comme
globulaires, ainsi que de les vérifier sur les Cartes de Franklin-
Adams el de Palisa.

Parmi ces classifications, nous en avons retenu g1, dont on trou-
vera la liste compléte dans le Tableau X.

La figure 1 schématise la distribution de ces g1 amas sur la
sphére céleste.
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Fig. 1. — Distribution de g1 amas globulaires.

lobulaires de petits diametres (< 2').

Q = globulaires de grands diamétres (> 2').
¢ =g
# = globulaires aplatis et la direction de l'aplatissement.

Nous avons omis de cette 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 caractéres spéciaux
dus a leur parenté évidente avec ces nuages.

Nous avons omis également M.11 ct M.35 de formes globu-
laires, considérés généralement comme ouverts, mais avec regret,

car ces amas ont aussi d’autres caractéres spéciliques aux globu-
laires.
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La distribution obtenue présente les caractéristiques sui-
vantes :

1° Il y a unc concentration remarquable de globulaires dans

la région du Sagittarius (voir fig. 1).
2° Ils manquent complétement dans le plan galactique, ainsi
qu’a des petites latitudes ‘galactiques (= 5°) (fig. 2).
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Fig. 2.

A gauche : distribution de g1 globulaires a diverses latitudes galactiques.
A droite : distribution de g1 globulaires & diverses longitudes galactiques.

3° On peut les considérer comme répartis sur toute la sphére,
plus ou moins nombreux, et non dans un seul hémisphére, sans
exception.

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

Nous verrons plus loin que ces objets sont extéricurs a la Voie
Lactée, qu’ils n'ont pas d'origine commune avec clle, que leur
distribution dans I'Univers peut étre considérée comme uni-
forme, sauf un acchipel plus dense placé d'un cowe de la Voie
Lactée. Nous pensons que la symétrie de leur distribution n’est
qu'une simple comcidence 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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bulaires sur la sphére, on trouve que sa position est assez loin du
plan galactique. La position cherchée est donnée par le maximum
de I’expression

Xcos0S,

o S spécifie la position d’un amas globulaire quelconque. En -
notant avec 7, o les coordonnées équatoriales courantes des
amas et avec 2,, o, les coordonnées cherchées de O, nous avons

c0sOS =ssindysind + cosdacosdcos (2 — ap).
11 faut donc chercher le maximum de I'expression
sindyZaind + cosd, Ecosd cos(x — 2¢).
Annulons dans ce but les expressions

d(Scos08)

5 = c0s 89 Esin§ —sindy(cos 2y Ecosdcosa+sinay Ecosdsina)=o,
0
d(Ecos0S . . .
—(-2-1—-)- = — sinaycosdy Scos3¢0s2 + cosancosdy Ecosdsina=o,

0

La‘dernjére de ces deux relations s’écrit

Scossdsina tan
RS ——————— [
Scosdcosa §%,

relation qui nous donne la valeur de a2, qui, portée dans la pre-
miére, nous fournit 3,.
Le centre de la distribution ainsi calculée est a

an = 15"56™,2; 8o=—27"50",1;
ou en coordonnées galactiques
Gy = 312", & =+ 20°

La symétrie de la distribution est donc loin d’étre compléte (*).

(') Cette position est trés diffcrente de celle trouvée par Hertzsprung (4. N.,
4600, 1912),

[o,=17"6=6, & =~ 50.7] [G=307 g=—1f]

parce qu'il a employ¢ un nombre différent des globulaires (65), et puis nous
avons €éliminé tous les amas des Nuages de Magellan, (ui ont des grandes latitudes
galactiques négatives.



—_ 1 -

5° Un quart de la sphére céleste, déterminé par les méridiens
galactiques de longitudes 320° et 50°, contient 6o pour 100 des
amas globulaires et seulement 10 pour 100 des nébuleuses spirales
a grands diamétees apparents, plus grands de o', I parait done
que ces deux classes d'objets eélestes ont des distributions com-
plémentaires.

6° On croyait, faute de données completes, que les spirales de
petits diamétres fuyaient aussi les ;;lobulaifes, comme le font les
spirales de grands diamétres.

Cette opinion est due au fait que les spirales de petits dia-
métres sont invisibles dans le plan galactique ¢t son voisinage,
précisément la ou se trouve Farchipel des globulaires qui contient
la majorite 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 daprés le tableau suivant, contenant quelques-
uns des globulaives, pris au hasard, de grandes latitudes galactiques,
photographiés a 'Ohservatoire de Lick, et le nombre respectif des
spirales obsersées sur chaque cliché.

Nonmbre des Nombre des

N. G. C. spirales, N. G. C. spirales.
R1i0 Y 19 6864...... 9
390§ i 4 693F .cciiiiininnn 8
6205......00.0.... 10 6981....c000uuinn 13
6229......00000s, 26 7078 .. e, 17
6341..0...... 24 7089...... 8
6809....... Ceeees 4 7009 ... ... 25

La densité moyenne (14) de ces clichés dépasse méme la densité
moyenne (8) des 532 clichés de I'Observatdire de Lick contenant
5023 spirales au total. Cela s’explique par le fait que dans la collec-
ton de Lick se trouvent aussi des clichés pris en pleine Voie
Lactée, ou les spirales manquent.

7° On a présenté les amas globulaires comme un systéme qni
s'approche de nous. c'est-a-dire de vitesses radiales négatives,
et les spirales, au contraire, comme s'¢loignant de nous, ayant
des vitesses radiales positives. Nous croyons qu’il ne faul pas
attribuer un caractére définitif et surtout général, & cette con-
clusion. En effet, sur g1 amas globulaires connus, on a étudié la
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vitesse radiale de 10 amas, donc de 10,9 pour 100, dont la distri-
bution n’a aucun caractére systématique par rapport a la Voie
Lactée. De ceux-la, on a trouvé que 7,6 pour 100 du nombre
total de g1 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 a 'Obser-
vatoire de Lick (3923), puisque I'on connait les vitesses radiales de
36 spirales seulement. on a donce 0,60 pour 100 spirales du nombre
total, avec des vitesses radiales connues, dont 0,50 pour 100 du
nombre total ont des vitesses radiales positives, 0,08 pour 100
négatives et 0.02 pour 1oo des vitesses nulles. Puis, leurs mouve-
ments propres nous sont complétement inconnus.

La statistique nous enseigne que toute conelusion basée sur des
données si restreintes risque fortement d'étee ervonée. 1l ne faut
donc en conclure rien encore. Le probleme est tees important, et
les recherches dans cette direction apporteront sans doute des con-
clusions de toute premiére importance.

Puisque nous en aurons besoin dans ce qui va suivre, exami-
nons la distribution de quelques autres objets, comme celle des
spirales, des néhuleuses planétairves, ainsi que de la matiére obs-
cure (ui se trouve repandue dans notre systéme galactique.

2. La distribution des nébuleuses spirales. — Pour la distribu-
tion des spirales nous avons pris comme base, pour sauver
homogénéité des données, un seul Catalogue, celui de H.-D.
Curtis (1).

A I'Observatoire de Lick on a exploré avec le Crossley réflec-
teur 732 régions, (ui contiennent en total 5925 spirales. Ces
régions sont a peu prés uniformément distribuées sur la sphére
céleste, excepté la région polaire sud jusqu’a — 30°, qui n'a pas été
étudiée i cause de la position géographique de I'Observatoire. La
distribution de ces objets que nous avons obtenue est impossible i
reproduire, a cause de la petite surface couverte par un cliché

+5 d’un degré carrve), et du grand nombre des spivales contenues
dans beaucoup des clichés. Dans la figure §, nons nous sommes
contenté de donner le nombre moyen des spirales, trouvées dans
des grandes surfaces de 15°/15°. On retrouve encore leur carac-
tére principal de distribution : 'absence dans la Voie Lactée et
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son voisinage. La région du pole Nord de la Voie Lactée est
caractérisée par quelques points de concentration plus grands,
mais le pole Sud ne présente pas ce caractére. Prés du pole Nord
(2 =12"55", 5 = +28°30') s¢ trouve une région remarquable,
découverte par I1.-D. Curlis, qui contient plus de 300 spirales
dans une surface de 50'>< 40", D'ailleurs, on a trouvé de pareils
points de concentration un peu partout, méme dans le voisinage
dela Voie Lactée (z=2"50", 6 =+ 43" ct a=75"30"™, 6 =+51°).
Généralement, ces concentrations couvrent de pelites surfaces, un

T+ N :40_\‘ i
I35 A% (08 T 051 K | 8
5 41,7,%\0 A5 Y 0f s%e.sfm 6516,9
N 30, ; 2

05504 [0 [8[o [an

Fig. . — Distribution des spirales.
Densité moyenne dans des surfaces de 1o/10 degrés carrés,

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

Les rccherches de Hincks (2), Hardcastle (3) et Reynolds ( 4),
sur la distribution des spirales de grands diamétres, montrent que
la longitude galactique est aussi importante pour leur distribu-
tion jque la latitude. D'aprés la distribution de foo spirales de
diamétres plus grands de 2', Reynolds trouve une bande large de
spirales dans I'hémisphére galactique Nord (H. G. N.), qui, allant
de Ursa Major jusqu’a Virgo, traverse le pole Nord galactique,
sans présenler unc concentration spéciale autour du pole.
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Dans I'hémisphére galactique Sud (H. G. S.), il n’existe pas

des régions de concentration spéciales pour aucune de ces deux
classes de spirales. Comme nous P'avons déja vu, les spirales de
grands diamétres fuient en général la région occupée par les glo-
bulaires.

Dans I'll. G. N., les spirales de grands diamétres sont plus
nombreuses que dans 'Il. 6. S. En compensation, cing spirales
ayant de grands diamétres apparents ¢ trouvent dans 'L, G. S,
ainsi (qu’unc belle collection de nébuleuses sphéroidales, indigquant
an degré d'évolution différente de celui du rveste de 1'Univers
visible.

Brown et Reynolds (3), ainsi que Gregory (6), trouvent que
les plans des spirales de grands diamétres sont distribués indif-
féremment par rapport an plan de la Voie Lactée. La distribution
de leurs vilesses radiales ne parait avoir, non plus, aucun carac-
tere systématique de relation avee la Voie Lactée.

Beaucoup de spirales ¢tudices, parmi celles de grands diamétres
apparents. sont certainement des sysiémes trés gmnds et com-
plexes. Nous citons seulement les derniéres observations, celles de
Hubble (7), de cette année méme, sur M.33 et M.31, observa-
tions qui ont été faites avec les grands réflecteurs de 100 et Go inches
de Mont Wilson. Ces systémes sont comparables en dimensions,
et sontaussi complexes que le systéme galactiqque. s comprennent
des cloiles simples, des ¢toiles nchuleuses, des nébuleuses a raies
brillantes, des novie, des vaviables céphéides. de la matiére
obscure aussi ahondante que dans la Voie Lactée. Il est probable
qu’ils ne sont pas tous de méme grandeur, comme tous les corps
célestes d’ailleurs, mais ils sont des systémes complexes et non pas
des minuscules systémes de T'ordre de grandeur d’un systéme
planétaire, et en ¢tat corpusculaire comme le pense, entre autres,
Lindemann (8).

Leur absence, dans le plan galactique et son voisinage, ne peut
pas ¢tee expliquée comme un effet de la pression de la lumiére (8),
ou par d'autres hypotheéses aussi curieuses, mais seulement par
leurs positions en dehors de la Voie Lactée, et par la présence d’'un
anneau de maticre obscure, entourant le systéme galactique,
comme on en voit dans les systémes spiraux, vus par la tranche

(voir fig. 5).
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3. Sur la présence de la matiére obscure dans le systéme galac-
tique. — On ne peut plus douter de la présence des forts nuages
de matiére 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
milicu de la V oie Lactée méme. Leur existence ne peut étre expli-
quée (que par Foccultation des ¢toiles, qui se trouveraient derriére
un nuage obscur. Nous citons sculement quelques exemples des
plus ¢loquents.

Un cliché de 0,25 degré carré de surface, pris avec le Crossley
réflecteur de Lick, en 1"50™ de pose en pleine Voie Lactée
(e =18"4", 6=+ 2~°30'), donne =6Gooo ¢toiles; un autre, pris
dans des couditions identiques, et dans son voisinage immédiat
(15"24" 4+ 25"30"). toujours en pleine Voie Lactée, donne seule-
ment 124 ¢toiles (9). .

Unec vingtaine de carrés (5'/3") d'un cliché de la Carte du Ciel,
autour de 2 =18"3)", ¢ =—3-°, donc dans le voisinage de la
Voic Lactée et dans une région riche en ¢étoiles, aprés deéux
heures de pose, ne donne aucune étoile. Nulle autre explication,
en dehors de la présence d’abondants nuages obscurs a I'intérieur
de la Voic Lactée, n'est admissible. Pannekoek ( 10) signale I'exis-
tence des grands nuages obscurs, situés prés de la constellation de
Taurus, ¢t qui s’étendent, avec une plus faible densité, vers Per-
seus, Cameleopardus ainsi que vers Ophiuchus et Scorpius. Lear
présence est mise en évidence par une étude sur la distribu-
tion des étoiles de diverses grandeurs. Il signale enfin d’autres
nuages, au nord de Cygnus, Lacerta, Cassiopeia, etc., et il croit
que, méme la bifurcation de la Voie Lactée entre Aquila et
Cygnus est due également a ces nuages. \ I'Observatoire du
Vatican, J.-G. Hagen (11) a dress¢é méme une carte de toutes ces
nébuleuses obseures du systéme galactique. .

D’une ¢tude faite avec le Crossley rellecteur de Lick sur 500 spi-
rales, dont 32 vues par la tranche. Curtis (1) déduit P'existence
indiscutable de fortes masses obscures a I'intérieur et a I'extérieur
des systémes spiraux. Toutes les spirales, vues par la tranche, accu-
sent la présence d’un fort anneau de matiére obscure dans leurs
plans équatoriaux (voir fig. 5).

Puisquc les spirales sont entourées par des bandes obscures,
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tout le long de leurs équateurs, et puisqu’elles sont des systémes
analogues a la Voie Lactée, il est donc possible qu’elle en ait
aussi, de la mati¢re obscure, non seulement a son intérieur, ou la
présence est indiscutable, mais aussi a I'extévieur. Le manque des
spirales dans le plan galactique et son voisinage en serait une
preuve. Alors, le manque total des globulaires dans le plan de la
Voie Lactée peat étre Peffet de I'absorption totale de la lumiére,
due ala méme bande obscure. D'ailleurs, nulle autre explication
ne parait acceptable.

On peut done conclure, d'apres leur distribution, que les amas
globulaires sont des systémes extérieurs par rapport au systéme
galactique, ce qui est une premiére indication sur leurs positions.

4. Distribution des nébuleuses planétaires. — Unc autre distri-
bution, nécessaire dans la suite de la discussion, est celle des
nébuleuses planclaires. La figure 6 est reproduite d’aprés les
données de Curtis (1),

N N
o, 1 g
7 S « ., 1\ & o
2R . 711
[ Y . a2 a4 o
Al p i
\ o ‘\‘ N ° . L]
g J * (J
- » 30 . ~30e
§ \ o, B %,
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Fig. 6. — Distribution des nébuleuses planétaires d’aprés I'Observatoire de Lick.
L4

Les recherches de Curtis attribuent a ccs objets des masses un
peu plus grandes que celles des étoiles. D'apres les valeurs de leurs
parallaxes, elles feraient partie du systéme galactique. Elles sont
distribuées & peu prés uniformément dans la Voie Lactée. Entre
Cygnus et Sagittarius elles ont une faible concentration, corres-
pondant a celle des étoiles dans cette région. Comme elles ont des
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parallaxes assez grandes, il est naturel d’en trouver quelques-unes
vers les poles, comme les étoiles galactiques.

Dans tous les cas, elles n’ont pas une grande dispersion en lati-
tude galactique, comme les amas globulaires; clles s'éloignent
beaucoup plus timidement de la Voic Lactée que les amas globu-
laires, plutot comme les étoiles (voir fig. 6 et fig. 1).

Le plan galaclique et son voisinage immédiat ne sont pas
dépourvus de planétaires, comme ils le sont de globulaires et de
spirales. D’aprés ces données, les plus récentes et les plus com-
plétes, 1l n’y a pas d'analogie dans la distribution de ces deux
classes d'objets, pour pouvoir en conclure d'aprés cette analogie
seulement, comme l¢ fait Charlier, que les amas globulaires font
partie de la Voie Lactée ainsi que les planétaires.

Charlier (12) trouve que la distribution des amas galactiques
est semblable & la distribution des étoiles de type B, qui consti-
tuent un groupe d’¢toiles lumineuses, au centre de la Voie Lactée.
Le centre du systéme des amas galactiques est situé dans la méme
direction que le centre des céloiles B. Apres avoir établi les paral-
laxes relatives des amas galacliques, grace a la relation entre les
parallaxes et les diamctres apparents, la supposition que leurs
centres coincident lui fournit I'échelle, donc les parallaxes abso-
lues. Il trouve ainsi que les amas galactiques s'étalent entre 2000
et gooo années de lumic¢re. 1l trouve ¢également que la disper-
sion des amas galactiques, perpendiculaire au plan galactique,
est la méme que cclle 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-
téme se trouve aussi dans le plan galactique, mais dans une direc-
tion perpendiculaire a la direction du centre dela Voie Lactée, des
étoiles B et des amas galactiques, car, la ressemblance des distri-
butions des globulaires et des planélaires connues alors, distribu-
tions qui sont d'ailleurs différentes des notres, plus récentes et
plus complétes, lui suggeére I'idée que les amas globulaires font
partie de la Voie Lactée, comme les planétaires. De cette suppo-
sition il déduit 'échelle des parallaxes relatives des globulaires,
établie préalablement sur la relation entre les parallaxes et les dia-
meétres apparents. 11 détermine alors que leur dispersion perpendi-

THESF PARVULLSCO. 2
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culaire au plan galactique est la méme que celle des étoiles B et
des amas galactiques. Or, les caractéres des distributions des amas
globulaires et des planétaires sont loin de nous indiquer, sans dis-
cussion, que les positions par rapport & 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 Charlier, sont posi-
tives, donc égales a celles des ¢toiles simples, des naines méme,
ce qui est inadmissible ¢t constitue une preave que les globulaires
sont & des distances plus grandes que celles trouvées par Charlier.

LES CARACTERISTIQUES DES AMAS GLOBULAIRES.

3. Définitions. — Soient f(A) la courbe de l'intensité énergé-
tique du spectre d’une étoile, ) lalongueur d’onde. L'éclat appa-
rent, c’est la somme de I'énergie regue de I'étoile.

Si 'instrument employé a enregistrer cette énergie est I'eeil, la
grandeur apparente déduite Sappelle visuelle. Mais, comme P'ceil
est trés variable dans scs appréciations, il est remplacé par la
plaque photographique sensibilisée pour la région visible du
spectre, les autres régions élant éliminces par un écran. Par défi-
nition, la grandeur obtenue de cet éclat (E) s’appelle grandeur
photovisuelle (mpy_y) :

I Ay
mprv= 25108 [ f)e(N) 4N, E= A FO) b,

ol A, et A, sont les limites du spectre visible, et v(A) une fonc-
tion dépendant de la plaque et de I'écran.

Si 'on emploie les plaques courantes en photographie, sensibles
spécialoment dans la région violette du spectre limitée par
d’autres longueurs d’ondes ()3, %), les grandeurs obtenues sont
différentes des photovisuelles, et variables d’un type a I'autre.
La grandeur apparente obtenue s’appelle grandeur photogra-

phique (mpy) : 1
=s2,5l0g [ FOO)p(h)dh,
mpa=2,5l0g [ (1) p0)

ou p()) est une fonction dépendant de la plaque photographigue.
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Si Pinstrument qui enregistre 'énergie est une pile thermo-élec-
trique, ou un bolométre, les grandeurs ainsi obtenues s’appellent
bolométriques. Mais les observations sur les grandeurs bolomé-
triques, qui sont les plus précises, sont trés restreintes.

Par définition :

Indice de coloration = mp)— myp—y.

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

6. Relation entre l'indice de coloration et le type spectral. —
On a trouvé, 1l y a une vingtaine d’anndes, une relation entre les
indices de colorations et les types spectraux des ¢toiles, relation qui
est donnée dans la figure .

I ! LA 1 |
L_+2,0 "Ao Fo G Ko ¥Vl~ 2,04
L
_+l.0 t/( +4,0
%
—~ Q.0 . 0,0
= OIBO 'Ao 'Fo JG_O 'Kn IM_[

Fig. -. — Relation entre le Lype spectral (abscisses)
et I'indice de coloration (ordonnées).

(&) observations faites 3 Yerkes.
( @) ohservations faites & Harvard.
(T ) observations faites & Gottingen.

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

Deux clichés, un photographique, un deuxi¢me photovisuel,
sont nécessaires pour nous donner l'indice de coloration des
étoiles d'un amas et, par cette relation, leurs types spectraux.
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7. Relation entre les types spectraux et les grandeurs absolues
des étoiles d'un amas. — Comme Loutes les étoiles d’'un amas sont
pratiquement a la méme distance, les rapports de leurs éclats

absolus sont égaux a ceux de leurs éclats apparents.

lo Go Ko

| 1 |

—ane IA“ F lG° ' IK‘,-_1_,0_ [ -1.0 |A° IF" IG° l -10]
P h PERSEE oL %0 . X PERSEE 2
| — (Parvulesco) e {Parvulesco) A0
+2,0 2011+2.0
+3,0 3011+3.0
+ 40 4,041 +4.0
+50 5011450
+60 .+60]]+6.0
47,0 201 +7,0
48,0 +8.0]]+8,0

Fig. 8. — Relation entre les 1y pes spectraux et les grandeurs absolues
dans /i et y Perseus.

Grace a ce fait, on a trouvé June 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 cété 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 grandeurs 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, a quelques exceptions
prés, seulement de naines (voir fig. 8 et g), les globulaires de
naines et de géantes (voir fig. 10 et 11).
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Fig. 10. — Relation entre les Lypes spectraux et les grandeurs absolues
dans M.1r et M.68,
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Fig. 12. — Relation eatre les types spectrauy et les grandeurs absolues
dans quatre régions autour de M.11.




Dans les régions du ciel, o les étoiles ne sont pas ramassées dans
des amas, les grandeurs apparentes et absolues ne se cortes-
pondent plus et cetle velation n’existe plus (voir fig. 12).

8. L'indice de l’age relatif des amas. — Les deux bandes
d’Adams, quilimitent la relation statistique des grandeurs absolues
et des types spectraux des géantes et des naines, indiquent le
chemin de I'évolution des étoiles, d’aprés la théorie de Russel.
Alors, le point de départ de la relation d’Adams, dans divers
amas, du co6té des géantes, devrait indiquer I'dge relatif de ces
amas.

Comme nous le verrons au Chapitre 111, il y a de fortes raisons
de penser que la symétrie, et la concentration des amas, sont
d’autant plus grandes que leurs dges sont plus avancés. Les amas
globulaires seraient donc des systémes tres dgés, dans cette forme
stellaire, en tout cas plus dgés que les amas ouverts galactiques,
peu symétriques et peu concentrés, et surtoul que les nuages irré-
guliers de la Voie Lactée. Dans ce cas, la présence ¢n abondance
des géantes dans les globulaires, et le ‘manque total dans la
grande majorité des amas galactiques. ne dépendrait plus seule-
ment de leurs dges relatifs, mais aussi de leurs degrés de concen-
tration et, peut-étre, d’autres causes encore. Dans les amas trés
concentrés, comme les globulaires, les chocs des étoiles, c’est-
a-dire les passages trés rapprochés, sont plus fréquents. 11 est a
prévoir de fortes marées. transmises jusqu'a de grandes profon-
deurs al'intérieur des étoiles.

Les frottements intéricurs qui se produisent inévitablement
élevent les températures des c¢toiles affectées par ces marées, aug-
mentent leur volume, diminuent leur densité, et les rendent pro-
bablement de nouseau géantes, et variables a cause de ces pul-
sations.

Les amas galactiques peu concentrés, comme les Pléiades, les
Ilyades, 'amas double de Persé¢e, M.68, etc., n'ont pas de
géantes ni de céphcides, tandis que ceux, plus concentrés M. 34
et M. 11, considérés peut-étre injustement comme galactiques, en
renferment, de méme que tous les amas globulaires qui sont trés
concentrés et ou les géantes ne manquent jamais.

Les données des observations sont encore insuffisantes pout
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pouvoir se prononcer sur la corrélation éventuclle 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,
(ui est trés condensé au centre, a un grand nombre de céphéides,
tandis que 47 Toucanw, et w Centauri, qui sont des globulaires
parmi les moins condensés, en ont un nombre plus petit, M.13,
qui lui aussi est trés condensé, fait exception, ayant un nombre
restreint de variables. Mais, les données de ce tableau que nous
avons ¢labli d'apres des travaux de divers autcurs, faits avec des
instruments différents, et dans des conditions et des buts différents,
sont incomplets, el surtout trés peu homogenes, autant en ce qui
concerne le nombre desvariables (qu’en ce ui concerne le nombre
total de- étoiles et les lois de la densité, qui dans la majorité des
amas -ont encore inconnus.

TaBLEAU 1.
Nombre Nombre
des des

variables variables
Amas. . pour 100. Amas. pour 100.
M3........... . 14,3 N. G. C. 6293..... 2
N. G. C. 6579..... 12,5 M.22......... eee. 1,03
N. G. C. 6864..... 10 N. G. C. 7006..... I
B} I T . 9 Mo8............. 1
N.G. C. 5024..... 6,6 Ma3oo.ooo oale 0,7
h) O T TN oo 5,5 N. G. C. 7492..... 0,5
N. G. C. 6g81..... 3,3 M35t 0,4
w Centauri....... 2,1 N. G. C. 6397..... 0,4
N. G. C. 6553..... 2 47 Toucanwx....... 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
sout densités. Elle permettra done 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 céphéides des amas et leurs caratéristiques. — La pré-
. sence en abondance des variables de types céphéides dans les
globulaires est une caractéristique spécifique a cette catégorie
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d’amas, par opposition aux amas galactiques qui en sont dépour-
vus. On a trouvé, par contre, g2 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.31 et M.33.

Elles ont généralement des périodes trés 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, ct les 3 pour 100 plus petites d'un jour. Miss Leavitte a
trouvé une relation entree la période et les grandeurs apparentes,
donc aussi absolues. D'ou il en résulte une autre entre la période
et les indices de coloration. Shapley a retrouvé les mémes rela-
tions, légérement différentes, pour les céphéides des amas globu-
laires. Ces relations sont données dans la figure 13.

NN T ]

+10 +05 0,0

ol | ] "'

Fig. 13. — Courbe pointillee : velation entre le logarithme de la période (abscisses)
et les grandeurs absolues moyennes (en ordonuces et a droite) de 330 céphéides).
Courbe continue : relation cntre le logarvithime de la période (abscisses) et les
indices de coloration (en ordonnées ¢t & gauche) des mémes céphéides.

De I’étude des mouvements parallactiques des céphéides galac-
tiques, et des parallaxes qu'on en conclut, il résulte que les -
céphéides sont des ctoiles géantes et ont généralement de grandes
vitesses radiales. Les courbes de lumiére des céphiéides des amas
(voir fig. 14) sont identiques a cclles de la Voie Lactée, ou des
Nuages de Magellan. Elles ne sont pas régulicres. En général, un
maximum aigu est suivi d’une séric de maximums de plus en plus
arrondis. Les céphéides de longues périodes ont une variatian
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plnollographique plus grande que la visuelle. La variation visuelle
est rarement plus grande de 1,5 grandeur, généralement de 0,8
grandeur. La variation photographique est de 1,5 fois ct méme
de trois fois plus grande. Il s'ensuit donce une variation continuelle
de I'indice de coloration et du tyvpe spectral, simultanés avec
la variation de la lumiére.

O]Oj j5J 01'6'1.
Fig. 15. — Courbe de lumiére moyenne photographique (pleine)
et photovisuelle (pointillée) de 103 variables céphéides de M.3.

Elles sont plus rouges au minimum, qu’au maximum. Cette
variation indique des changements de nature phy«ique al'intérieur
méme des étoiles.

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

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

La 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 ¢toiles doubles.

Mais, dans les amas, méme galactiques et peu concentrés, les
doubles manquent complétement. Puis, il est difficile a expli~
quer par cette hypothése la variation de la forme de la courbe de
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lumiére. Enfin, elles n’ont pas de spectres secondaires, et d’autre
part, on démontre que le satellite devrait avoir une orbite d’nn
rayon plus petit que le rayon de I'étoile principale. Cette hypo-
thése doit donc ¢tre abandonnée.

L’explication la plus rationnelle des caractéristiques des
céphéides est de les considérer comme des éloiles allectées par
de fortes marées et des pulsations. On a démontré que pour une
masse homogeéne ( Lord Kelvin), ou polytrope (Emden), la période
des vibrations est indépendante du volume ou de la masse, consi-
dérés séparcment. et dépend seulement de la densité moyenne.
Cette derni¢cre hypothése explique pourquoi les céphéides de
grand éclat absolu ont des longues périodes et des 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 lumiére ainsi que les variations de l'indice de
coloration et du type spectral.

Elle est en plein accord avec la théorie de Russell, sur 'ordre
de I'évolution des étoiles. La présence des céphéides dans les con-
centrations stellaires de grandes densités nous fait croire que les
chocs des cloiles, qui sont la 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 systéme stellaire, fonction qu’on appelle loi des luminosités,
est une donnée importante et trés 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,
globalaires, ou irréguliers, pourraient nous donner des rensei-
gnements Lrés 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.

Soito(m, x) lafonction des fréquences (dans 'unité de volume)
des étoiles de diverses grandeurs (m) & diverses distances (z) du
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centre de 'amas. Elle peut étre considérée, soil comme loi de la
densité séparément pour chaque grandeur apparente (si m est
const.), soit comme loi des luminosités, dans chaque couche
sphérique (si r est const.). Alors, laloi des luminosités [F(m)|
de I'amas est

R
F(m)=f e(m, z dz,
0

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

“m,

ou m, et m, sont les grandeurs limites.

Les lois des luminosités, observées dans dnvers amas, sont
représentées par des courbes croissantes, et assez réguliéres. Mais
ces courbes ne sont pas connues dans tout leur domaine. En ce
qui concerne leur forme, du coté des étoiles faibles, partie quin’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

c— e—t (m—m.)’,
T

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

Les observations seules pourront décider dans cette questiop.
Puisque les plus petites grandeurs absolues observées sont égales
a 11 et que les grandeurs apparentes peuvent étre enregistrées
jusqu’a la vingt et uni¢me, il est évident que cette question ne peut
étre résolue que d'aprés des amas rapprochés, tout au plus jus-
qu’a 1000 années de lumiére, 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 d'une courbe croissant
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réguliérement. La figure 15 donne la loi des luminosités dans
divers amas. Mais les données sont peu uniformes, car nous les

: T 78]
6 it L 100 15 7/ 19\ 2
&
600 Nuages de
|~ 5o So=—
Mdgaunn o o
| loo -]
15 17 J9 |2 |3
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Fig. 15. — La lo1 des luminosités dans : Petit Nuage de Magellan, Z et 7 Perseus,
M.2 —M.5 — M.11 — M.67 — M.15 — M.13. Abscisses : les grandeurs apparentes
des ¢toiles. Ordonnées : le nombre des étoiles de diverses grandeurs.

avons recueillies dans des catalogucs des divers auteurs, faits avec
des instruments trés 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 lumineuses vers le centre.
Le fait est réel, car lc rayon apparent d'un amas croit de 1 a 4
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avec le temps de pose. Egalement, si 'on détermine le rayon,
uniquement d’aprés 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 tres faibles.

12. L’'aplatissement des amas globulaires. — Un liers des amas
(exactement 30), considérés comme globulaires, présentent un fort
aplatissement (voir fig. 16 et 15). Il est si évident qu'on peut
tracer la direction de P'aplatissement simplement en examinant
une photographic. Shapley trouve, par des dénombrements des
étoiles, des valeurs trés 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 valeurs plus grandes (Shapley ).

Comme la forme aplatie de la Voie Lactée accuse un mouvement
de rotation, si les globulaires étaicnt des picces détachées de la Voie
Lactée a cause de cette rotation, ils devraient avoir, dans ce cas,
leurs axes de rotation plus ou moins paralléles a I'axe de la Voie

Lactée. Nous avons un exemple de cette nature dans le systéme
planétaire.

(3,334
(107) 3
(666y)2

(3,338 /
(oz) o

Fig. 17. — Fréquence des amas aplatis, pour diverses inclinaisoas
de leurs grands axes par rapport & la Voie Lactée.

La figure 17 nous donne la fréquence des globulaires aplatis,
en fonction de I'angle formé par la direction de I'aplatissement
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et ladirection 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 systéme galactique par suite de son mouvement
de rotation.

13. Les grandeurs intégrales apparentes (1) et absolues (JI)
des globulaires. — lLes amas globulaires présentent dans des
instruments modestes, ou sur des clichés de grande échelle
comme la carte de Franklin-Adams, des aspects semblables i ceux
des étoiles lumineuses, mais avec des bords moins nets. 1l est pos-
sible done d'estimer leurs grandeurs apparentes, par rapport a
celles des ¢toiles. Holetschek a estimé ainsi les grandeurs visuelles
de quelques amas globulaires. Nous avons également évalué les
grandeurs photographiques d'un certain nombre damas globu-
laires d’aprés la carte Franklin-Adams (voir fig. 18). Ces esti-
mations sont ¢videmment peu certaines, i cause de 'aspect pré-
senté par les amas. Des estimalions trés précises pourraient étre
obtenues par la méthode employée par M. Ch. Fabry (23) pour
I'étude de I'éclat intrinséque du ciel, ce qui serait désiruble a
entreprendre.

Connaissant les grandeurs apparentes des étoiles d’'un amas, on
peut calculer la grandeur apparente intégrale (1) de I'amas. En
effet, supposons d'abord que toutes les étoiles de I'amas, en
nombre n, sont de méme grandeur apparente m.

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

m=—2,5logb ou b = 10-0iM,
de méme
B = nb =10-04¢,
donc
100,41
— = 10—0,4(I—
= Jo—om =10 (=),

ce qui nous donne
p=m—2,5logn.

Si Vamas est formé par des ¢toiles de diverses grandeurs appa«
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rentes, et si m, et m, sont les limités de ces grandeurs, et f(m)
laloi des luminosités, on a alors

»
B =f ',lo-"-*"'f(n_t)dm =l/‘m‘e—°:9""'f(m)dm.
my "y

Puisque la forme de f(m) n'est pas encore connue, il faut nous
contenter de calculer la grandeur intégrale apparente de chaque
classe d'¢toiles et puis deles totaliser. Les valeurs ainsi obtenues sont
légérement inférieures a celles observées. Pour M. 13, par exemple,
Holetschek trouve u =7, 8. En lui attribuant une loi des lumino-
sités identique a celle qui résulte des observation de Shapley (14)
sur M.13, pour les étoiles les plus lumineuses, depuis 12,50
jusqu’a 15, 50; aprés cette grandeur, en considérant que allure
de laloi des luminosités est pareille i celle observée dans les Nuages
de Magellan (13), avec la condition, imposée d'avance, de donner
jusqu’a la 21¢ grandeur un total de Hoo000 étoiles, tel qu'il résulte
de certaines observations de Pease; enfin, en prolongeant la
courbe jusqu’a la 22,5 grandeur, nous avons trouvé que I'éclat de
M.13 est égal aléclat de 23~,11 étoiles de 12,5 grandeur. Donc
i =06,51, valeur légérement différente (—+ 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. 13. Si nous admettons une dispersion de 19 unités pour les
grandeurs absolues, telles qu'on les a observées en dehors des amas
(de —8a +11), on obtient un total de 1500000 ¢toiles, depuis
12,5 a 31,5 grandeurs. D’ailleurs, ces étoiles étant trés peu lumi-
neuses, malgré leur grand nombre, ont un effet trés petit sur la
grandeur apparente de 'amas, et ne peuvent pas expliquer la diffé-
rence.

La valcur intégrale absolue (d1L) de 'amas peut étre calculée,
évidemment, de¢ la méme maniére. En prenant comme base les
observations de Shapley (14) sur les indices des colorations, dans
M. 13 les étoiles les plus lumineuses sont des géantes de type M.
La grandeur absolue (M) correspondant a ce type, toujours
d’apreés les observations de Shapley (16), est M= — 5. La valeur
qui en résulte pour It est —10,96. En apportant la correction
(0,74), trouvée pour la grandeur apparente, on a IR =-—1r,70.
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Le Tableau II, établi d’aprés les données de Shapley, nous

donne la fréquence des globulaires pour diverses grandeurs
absolues.

TaBLEAU II.
M de—5 —55 —6 —65 —7 —175 —8 —85 —9
it | 4—55. 4—8. a—6,5. A—7. 4—7,5. a—8. a—85. a—Y a—9;5.
Nombre des amas. o I o 2 o 5 7 13 7

Les grandcurs absolues ont été calculées d’apreés les parallaxes
adoptées par Shapley etles grandeurs apparentes de Holetschek ().
La classe modale est — 8,75, valeur ui parait trop modeste.
Rappelons-nous qu’on a trouvé des étoiles simples de grandeur
absolue égale & — 8 et que la présence des géantes dans les glo-
bulaires est la caractéristique la plus spécifique de ces systémes.

Des relations
M =p+5+5logm,

M =m+5+5logr,
on a
M—-M=p—m.

Pour M. 13, 4 — m = — 6,7, valeur assez bien connue et qui ne
doit pas varier beaucoup d’un amas a I'autre, car les lois des lumi-
nosités et les nombres des étoiles des amas varient assez peu
aussi. La derniére relation nous permet alors de nous rendre
compte de la valeur de )L des globulaires.

Comme les géantes sont toujours présentes dans ces amas,
M doit étre égale a — 35, sinon méme a — 8. Donc, U peut étre
comprise entre — 11,7 et —14,7. Les parallaxes de Shapley
paraissent donc trop grandes, quant aux parallaxes de Charlier,
elles sont certainement beaucoup trop grandes, car elles nous
donnent des valeurs positives méme pour JIt.

LA LOI DES DENSITES DANS LES AMAS GLOBULAIRES.

La loi de distribution de la matiére a lintérieur des amas
giobulaires est certainement une des données les plus importantes.
Car, de l'allure de cette distribution dépend toute la Dynamique
des amas. A l'aide de ces lois on pourrait décider de la parenté
éventuelle entre le degré de concentration des amas, et la naissance

THLSE PARVULESCO. 3
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des géantes et des variables céphéides, ainsi que de’ trouver le
degré de stabiltité de ces systémes.

O
+
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" Fig. 18. —- Relation entve les grandecurs intégrales des globulaires (ordonnées)
et leurs diameétres apparents (abscisses).

(1) grandeur intégrale apparente visuelle observie par Holetschek.
(o) grandeur intégrale apparente photographique ohservée par Parvulesco.

14. Relations entre diverses lois de densités. — Soit R le rayon
de amas, pris comme unité. Soit @(5) la loi de distribution
dans I'espace, a diverses distances & du centre. Soit f(x) la loi de
densité apparente, sur le cliché, a diverses distances z, du centre.
Considérons un systéme de coordonnées O x)-z, ayant’origine au
centre de 'amas, et 'axe O 5 dirigé vers I'observateur. Désignons un
point A, & U'intérieur de I'amas et dans le plan 2#Oz[ A(z, O, 5)]..
Soient B sa projection sur Ox, r = OA sa distance au centre, et

N
désignons I'angle AOB par a. Alors

JES—
r=\/z2+ 2%

®(r)=@(y/a?+ %)
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et

yi=a
flz)= 2~[ l (/27 + 2?) ds.

Le nombre des étoiles, a P'intérieur d’un cylindre élémentaire,
qui traverse I'amas le long du rayon visuel AB est

fd:(r)dz;

5=z tanga = \'rt—= g1,

or

Donc, la densité apparente est liée a la densité dans l’espace

par ’équation
Lrd(r)dr
S@) ‘zf, N
De r;xéme, la loi apparente totalisée ¢ (r), depuis = o jusqu’a
la distance z, esL liée a la loi apparente f(z) par la relation
PP p
évidente

c(x):zﬂfxz‘f(z)dx.

La loi de la densité lamellaire F (), obtenue par une étude
lamellaire de 'amas, entre les plans z == ; dz, est liée a la loi dans
I'espace ® (o) par la relation

F(z)=ff¢<p)dydz=mf'.owp)dp-

X

Enfin, soit ¥(z) la densité lamellaire totalisée depuis le.
plan z = o, a z. Nous avons évidemment

: z(z)=fx1~‘(z)dn.

Le probléme est de trouver ®(go) sous forme explicite, d’apres
les données des observations sur la densité dans l'espace a diverses
distances du centre. Comme ce probléme dépasse les forces
actuelles de I'analyse, ces quatre relations entre les cinq expres-
~ions des densités sont trés utiles, car il suffirait de trouver 'ex-
pression analytique d’une de ces cinq fonctions, les autres pouvant
alors étrc obtenues par des opérations analytiques.
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Ajoutons, enfin, aussi les relations

M(x)=41:7r-zf' O (z) 2rdz
(1]

ot M(z) est la masse a l'intérieur d’une sphére de rayon z, et m
la masse moyenne d’une ¢toile. La masse totale peut étre obtenue

aussi par la relation

M = lime (2).
=R

Nous avons donc aussi
[2X5(r)]*= Mo(r).

15. Les valeurs de la densité dans l’espace déduites des obser-
vations. — Le professeur Zeipel (17) fut le premier a étudier la
densité dans I'espace de plusieurs amas : M.o —3 —13 et 15. 1l a
obtenu les valeurs de ®(7) a diverses distances du centre, d’aprés
des observations faites sur des clichés, pris & Mont W ilson, grace
a la relation

LI
0 s@y=2 [ 2L g,

vr Vr'—z’

qui par la transformation

h=1—a,
t=1—r}
S(z)=10(h),

s(r)=¥()=7

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

h
_ [ ¥()dt
o(h)= V=
dont la solution est
_1 't_n(h)dh_
Y(8) = ﬁfo Vieh

Pour pouvoir obtenir la relation (1) sous une forme commode
pour le calcul des valeurs de @ (), connaissant seulement diverses
valeurs de f(x), intégrons par partic. Alors

Sflz)=— 2f V1t~ 2t @' (r)dr
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ou, en dérivant par rapport a z,

1 1
f;(w>=wf V—,;%dr.

Or,
ri= oty 3 dr=-‘-(L_—x£dz et dz=-—Ldr——-
’ r Vri—zt’
donc

fe@y=2e [ s,

x étant la coordonnée courante ou ia distance de’origine jusqu’ala
projection sur le cliché du rayon visuel. En intégrant le long de
la droite =z, 5 = o et en tenant comple que

xdzx

V=T

— 2
y’—x?—x,,

nous avons

- dy = d ——d.
T T o

ou encore

1 1
A CI N () dr
j; mdxnnf &'(r)dr,

(Lt o),

_rl V-T —xl
1
#en=—1 [ A

Pour enlever l'indétermination que cette relation présente
pour z =r,, intégrons de nouveau par partie, en remarquant
que f'(1) = o. Nous obtenons alors

®(2y) = _[ V/_—_— d [l df(z)]

dz dx

ou, d’aprés les notations conventionnelles,

(2) ®(p)= 111'/?1‘/:4&—_‘92(%‘[' df(x)]

z dx

Connaissant la valeur de f (), a diverses distances z du centre,
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on peut calculer successivement les valeurs des expressions

o, Ldfe, A1) o gama L[LL)]

de ’ x dr ' drlx dr dz |z~ d=z

puis, calculer les valeurs de ®(p), en remplacant le deuxiéme
membre de la relation (2) par 'expression

SNCEFARLIC [

Cette méthode, trés intéressante au point de vue théorique, est
longue et laborieuse, comme on peut s’en rendre compte d’aprés
le grand nombre des formules qu'il faut calculer pour chaque
amas séparément. Nous avons étudic¢ la loi dans I'espace de
M.g— M.1o et M. 12, sur quelques clichés, pris avec le Crossley
réflecteur de Lick, a 'aide d’une méthode différente, exposée dans
le paragraphe suivant. Cette méthode présente I'avantage qu’une
série d’expressions étant calculée, une fois pour toutes, elles
peuvent étre appliquées & tous les amas, en réduisant ainsi beau-
coup les calculs. Elle est recommandable surtout quand il s’agit

d’étudier la densit¢ d'un grand nombre d’amas, pour une étude
comparative.

16. Soient f(x) la loi de la densité apparente, et ®(r) la loi
de la densité dans I’espace. Nous avons comme plus haut

r=yz+ zt,
®(r) =o(/3+ z2),

/i
f(z)=af o(/F+2) ds.

Si la matiére est uniformément distribuée a I'intérieur de ’amas
et si d est sa densité, alors

(D(\/z’—é- zt)=d
et

Vi—zt
f(a:)=2f ' ddz=2d\/i—axt

et la courbe représentant la loi de la densité apparente est
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Vellipse
2t flen
— = —1=o0
I fd?
dont I'excentricité est e = /1 — 4 d*.

Dans ce cas particulier, en connaissant sur le cliché la valeur de
cette fonction en un point quelconque, la fonction est compléte-
ment déterminée, ainsi que la densité de la sphére homogéne.

Supposons I'amas formé par un nombre n d’amas homogénes
et concentriques, de rayons respectivement égaux a

n n—1 n—2a

R; ——R;
n n

R; ...; =R
n

dont les projections sur le cliché déterminent n cercles concen-
triques. Connaissant la densité de chaque amas homogéne compo-
sant, on connait la densité spatiale de I'amas, a chaque point.
Supposons de méme n cylindres coaxiaux, dont I'axe commun,
dirigé suivant le rayon visuel, se projetie sur le cliché au centre
de l'amas, et dont les cercles directeurs se projettent sur les
n cercles concentriques. Leurs intersections avec l'amas déter-
minent n volumes cylindro-sphériques et leurs valeurs sont don-
nées par

V= fzd.z‘dy,

I'intégrale double s’étendant a tout le volume, et o

z2= R2— (7% + »?).

Alors
2T re
v= dl VR —~rd
.£ (.0‘/’-: r 9 r
ou
@) v=2{®—ri-r—rpt],

r, et r, étant les rayons des cercles qui limitent leurs projections.
L’observation nous donne le nombre des étoiles de la premiére
couronne extérieure.
Nous pouvons donc calculer le nombre total des étoiles appar-

s *a s N n
tenant 4 la premiére sphére homogéne, de rayon — R, et corres-
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pondant a la formule

xrdz

- 1 1
4dfo \/1—z'dw=4d£ —ﬁ—;—;; =rnd

ainsi que par la formule (3), le nombre des étoiles dans chaque
couronne, dues a la projection de cette sphére. En soustrayant du
nombre des étoiles donné par I'observation dans la deuxiéme cou-
ronne le nombre des étoiles di a la premicre sphére, nous obte-
nons le nombre des étoiles appartenant a la deuxiéme sphére
homogéne dans cette couronne, donc le nombre et la densité de la
deuxiéme sphére concentrique et ainsi de suite.

.o, . . . n—am
La densit¢ stellaire d'unc sphére homogéne de rayon - R

étant d,,, la densité dans 'espace de I'amas non homogéne, en ce
point, est donc

1l est évident que, plus n est grand, plus les valeurs de la courbe
des densités dans I'espace sont exactes. Nous avons étudié les trois
amas, en prenant n = 20.

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

20

En:alo

n=1\

¢éléments de volumes: cylindro-sphériques, qui une fois calculés
sont applicables a tout autre amas,

En dirigeant les calculs dans le sens inverse, on peut calculer
facilement I'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 I'amas produit des grandes
variations dans l'aspect de la courbe de densité. Comme au centre
des amas les images se superposent, ¢t le nombre des étoiles est
mal connu, les courbes ne sont pas anssi exactement déterminées
dans cette région que dans les autres parties.

17. Cas d’un amas ellipsoidal. — La forme ellipsoidale doit étre
le résultat d'un mouvement de rotation autour du petit axe.
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Soit Oz cet axe, Oy, Oz étant dans le plan équatorial de 'amas.
La loi de la densité¢ dans I'espace (®) est ¢videmment une fonc-

tion de « et de r (r étant la distance au petit axe). Nous avons
donc

r=yytxsz, ©b=d(z r).

Considérons d’abord le cas ou I'observateur se trouve dans le
plan équatorial.

Nous allons voir que ce probléme est résoluble par les mémes
méthodes que dans le cas d’un amas sphérique. .

Le probléme revient a trouver, grice aux observations, la loi de
la distribution £ (1), dans le cercle x = ., paralléle au plan équa-
torial de I'amas.

Pratiquement, nous devons remplacer ces cercles par des lamelles
paralléles au grand axe. Considérons 'axe ) 5, dirigé vers I'obser-
vateur. La loi de la densité I'()), observée dans une lamelle
quelconque, n’est autrc chose que la loi f(r), dans le cercle con-
sidéré et que nous cherchons, projeté sur son diamétre. Or, elles
sont reliées par I'équation intégrale évidente

1
F(_y)=9[f(r)dr
vy

ou encore

V= p(y/ 24-32)3
F(},) — 2‘/ &/l__.)_ dz,
- ' Vi s
et par la substitution

1—}"=E,
ri+zt=1—-y
F(y)=F(§),

7+ 3 = f,(0),
elle devient Vyis=) =110

0 \/l—-

NE e
Fy(E) = fL_‘_’cdc,

équalion intégrale, type Abel, déja rencontrée dans I’étude d'un
amas sphérique.

Il fallait nous y attendre, car ces deux problémes 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
a diverses distances x = z, par la méme méthode qu’'on applique
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a la loi plane d'un amas sphérique, on obtient les lois fcherchéeé

des cercles paralléles a diverses distances z du centre de Vellip-
soide. Une pareille étude nous permettrait de résoudre un pro-
bléme important. Elle pourrait nous apprendre si la densité sur
des ellipsoides homofocaux a I'amas est constante ou non, c’est-a-
dire s’il existe ou non un plan du maximum des aires dans les
amas.

Dans le cas ou I'observateur est en dehors du plan équatorial,
le probléme est pratiquement insoluble. Remarquons d’abord que
c’est le dernier cas a examiner, carles deux aves équatoriaux de
I'amas sont é¢gaux.

L’inclinaison du petit axe peut étre détermince, en connaissant
les projections des poles de Pellipsoide sur le cliché, positions qui
peuvent étre fournies par une étude lamellaire du cliché. Si cette
inclinaison est nulle, la variation des « indices de stabilité » (m)
[voir Chap. \ ] que 'on obtient de I'étude de chaque lamelle de
diverses distances (.r), nous donne une courbe

m = Y(2),

d’une allure réguliére, sans maxima, minima ou points d’in-
flexions.

Si I'axe polaire est incliné, la courbe m =14 (.r) présentera un
point d’inflexion, correspondant a la lamelle qui contient la pro-
jection du pole.

L'inclinaison de I'axe polaire peut étre tirée des observations,
mais laloi dans I'espace de I'amas est pratiquement insoluble. Car,
une lamelle représente la projection d’une cllipse dans I'amas. Dela
loi de la densité observée dans une lamelle, nous pouvons déduire
la loi de la densité dans I'ellipse, qui se projetie suivant cette
lamelle, c'est-d-dire sur son grand axe. Elles sont liées par une
équation intégrale, de méme type que plus haat. Pour obtenir des
informations sur les lois de densités des cercles paralleles an plan
équatorial de I'amas, ce qui est le but du probléme, nous devons
faire unc nouvelle ¢tude lamellaire de cette ellipse. Or, les nou-
velles lamelles obtenues ainsi correspondent, dans les observations
faites sur le cliché, a un scul point. Nous devons donc obtenir les
lois cherchécs, de I'étude d'un ¢lément de surface, ce que dépasse
de beaucoup la précision des observations dans les amas.
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18. La loi de la densité dans M.g, M.10 et M.12. — Nous
avons étudié ces amas, en les considérant sphériques. D'ailleurs, de
Iétude du D' Shapley (18) sur Paplatissement des amas, il résulte
qu’ils ne sont pas aplatis.

La surface d’un cliché, telle qu'elle résulte de 'échelle commu-
niquée par le D Aitken (1" = 38",7) est de 1,137 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 coté
d’un carré du réseau était de o™, 318. Les positions des étoiles, a
Iintéricur de chaque petit carré, ont é1é relevies a I'aide d’un
microscope grossissant environ 4 fois. L’étude concerne le
nombre et les positions de~ étoiles, et non pas leurs grandeurs.
Des grossissements jusqu’a 6o fois, que nous avons essayés, nous
paraissent trés utiles dans I'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 trés
rapprochées.

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

TasLeav I,

Coordonnées Nombre des étoiles
équatoriales a, 8 Temps —~
et galactiques Rayon de du appartenant dues au fond
Amas, G et g (1900). apparent, pose. cliché. al'amas. %. duciel.  %.

’ h m
N.G.C.6333) G= 334 13,3  2.00 3277 807 24,6 2470 75,4
&=+ 9"
o= 16"31"53"
M. 1o 8 =—3°56',7
N.G.C. 6234)G= 343"
& =-+22°

2= 17"13™20°
M.g(t) )8=—18"24".7 g
220,1 2.00 4562 3264 71,5 1200 28,5 .

. . ;
N.G.C.6,18]G= 344" o) 2681 2144 79,9 537 20,1

a= 16" 42" 0"

M. 8 =—1"46'

21 1.
&=+ 25 /

(') Les observations concernant M.g ont été faites par M=° Grigouroff, du
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Les valeurs observées des lois apparentes, et celles qui en
résultent pour les densités dans I'espace, sont données dans les
Tableaux 1V et V. Les valeurs qui sont douteuses, a cause du
grand nombre d’images prés du centre, sont mises entre cro-
chets.

TasLeay 1V,

z. M.9. C=6,1. ML12. C=57 M.10. C=5.
O..... [177,835] 179,350 [138,695] 142,290 [87,162] 87,172
o,i... [1{9,659] 141,953 [118,260] 114,223 ~6,(89 74,280
0,2... | 87,433] 80,118 73,913 68,303 55,741 49,064
o,3... 19,433 10,041 41,260 35,928 33,614 28,462
0,4... 28,299 20,134 21,782 18,585 19,763 16,010

0,5... 15,175 10,665 11,217 10,203 10,135 9,172

0,6... 5,932 6,000 6,087 3,843 5,844 5,446

0,7... 3,536 3,577 3,391 3,526 3,378 3,344

0,8... 2,247 2,242 2,173 2,227 2,172 2,172

0,9... 1,453 1,489 1,391 1,468 1,450 1,449

1,0... 1,000 1,000 1,000 1,000 1,000 1,000
TaBLEAU V.

M.9. C=61. M.12. C=5,7. M.10. C=5. x 3. zt.

. [6723,333] 7831,88 [5643,057] 5707,012 [257,190] 267,473 ® @
0,1...

[ 502,013] 493,51 [ 433,330] 372,597 216,681 -18,961 1000 10000

[ 252,060] 226,93 230,506 195,925 143,338 130,296 125 625,00
119,933 101,916 113,322 87,919 85,714 66,019 37,04 1234
62,006 42,79 58,886 39,024 3,043 32,157 15,62 39,06
26,053 19,35 25,322 18,205 19,761 16,019 8,00 16,00

10,400 9,46 9,531 9,136 8,576 8,325 4,63
5,326 4,96 5,069 4,819 4,762 3,588 2,02
2,853 2,75 2,729 2,714 2,381 2,645 1,93
1,533 1,61 1,601 1,608 1,556 1,598 1,37
1,000 1,000 1,000 1,000 1,000 1,000 1,000

Le Tableau 1V et la figure 19 nous permettent d’en tirer les
caractéristiques suivantes, concernant les lois de la densité dans
Pespace :

a. Les courbes de distributions des étoiles sont trés rapprochées
pour ces amas, jusque vers o,2R.

Service de la Carte du Cicl de 'Observatoire de Paris. La distribution des étoiles,
dues au fond du Ciel, étant trés dissymétrique sur ce cliché, i cause de la proxi-
mité de la Voie Lactée, la loi déduite en est moins précise.

.

- -
7272

4,16
2,44

1,52
1,000
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b. Ces amas sont 4ooo fois (en moyenne) plus concentrés
dans la région centrale qu'a la périphéric. Mais, ce rapport dépend
beaucoup de I'estimation du rayon apparent, qui est une donnée
trés incertaine.

4“0

4

TIrrrr171771T TTTrrrrrrrJjrrrrrr1rrrr[rrr7r17 71 vivT

X \\:- \x\?\si

TT. T T T T TT T T T T T 1 LA B B B S SN B OO NN S BN S B B B G e
05 0 05 1 0,

Fig. 19.
A gauche : les lois de la distribution des étoiles, observées dans M.g, M.1o et
M.12 (premier quadrant) et les distributions des molécules dans des boules
. gazeuses en équilibre adiabatique (dcuxiéme quadrant).
A droite : les courbes des erreurs correspondent A divers modules de précision

¢. Les amas plus concentrés au centre (M. g par exemple) ont
des densités plus petites vers la périphérie, et inversement (M. 10).
Le centre parait s’enrichir au détriment de la périphérie.

Observations. — En estimant le rayon apparent plus grand, la
densité centrale augmente par rapport a la densité périphérique.
La valeur du rayon apparent dépend beaucoup du temps de pose.
Une étude instructive serait d’étudier la variation que produi-
rait éventucllement le temps de pose sur la loi de la densité.
Puisque les lois apparentes conservent 'ordre d’une classification
des amas d'apres leur degré de concentration dans Despace, il

serait suffisant d’étudier cette variation seulecment sur les lois .

apparentes.
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19. Dans les colonnes 3, 5 et 7 des Tableaux 1V et V se
trouvent les densités, planes et dans I'espace, correspondant a des
distributions données par des courbes de la famille:

4 3ot 2
Sflz)= Nererd (———3 — :5 gﬂxi> pour le plan,
et

1wl

d(r)= (“_3:—:2”2) dans Pespace,
ou a? ,'3 =c.

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

Soient ®(r), p(r) ct ¢(r) la densité, la pression et la tempéra-
ture, dans la boule considérée, a la distance r du centre. En cas
d’équilibre adiabatique (convectif), nous avons entre ces fonc-
tions les relations

p(r)y=at(r).®(r)=5b%1(r),

ou a et b sont des constantes, et v le rapport des chaleurs spé-
cifiques (cp et ¢,), 4 pression et volume constants :

Pour I'équilibre adiabatique, n =35, y =1,2
La masse, totale a l'intérieur d’une sphére de rayon (r),
étant (m,),

my= /ynfr’!b(r) dar

et

(2) ‘%=4ﬂr’¢(r}.

Ecrivons I'équation fondamentale de I'équilibre d’un gaz, dite
-l’e'quatz'on du barométre, qui régit en Hydrostatique lavariation
de la pression avec l'altitude, ou encore la relation qui existe a
chaque point de la boule entre I'énergie cinétique et potentielle,

(3) di)l(rr)z__cm:(r)’

ou ¢ est une constante.
Les équations (2) et (3) nous donnent, en simplifiant les nota-
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tions,
dp _,d®Y _ cmd
dr— "dr T n
ou
brt ddY _
& dar ™

d’ou, en dérivant,

d [br’ d<l>Y] __dm

rrd ik T gy = drenrd,

et aprés un choix convenable des constantes

d2(réy-1)

e + rid¢ =o.

Equation qui nous donne la densité spatiale cherchée en fonc-
tion de r. Elle peut s’écrire encore

d2 py-1 L2 ddy-1
dra T dr

+® =o.

Et, par la substitution

=211 = z",
elle devient
cﬁ' 2 dzx

an T trT=

Dans notre cas (n=73), elle admet la famille des courbes
intégrales

[

ou a et 3 sont des constantes. -
Donc, la loi dans I'espace que nous cherchons est

o) = (&)g.

3+ atf2r?

Les lois : apparente f(z), lamellaire F (r), lamellaire totalisée
Z(r), et plane totalisée =(r), qui leur correspondent, sont :

for= A (Y, r= 25 (2

V3x2p 3+ atf2a? 32 \ 3+ atfB2r?
1
N 3a2f3 2 N LA )
2=ser(srapn) 00 g (rem)
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Ces courbes sont assez rapprochées des courbes observées
dans M.g, M.10 et M.12, comme on peut en juger d’aprés les
Tableaux IV et 'V ou sont données les lois planes et dans I'espace,
ainsi que les valeurs des distributions, planes et spatiales, de ces
courbes, les plus rapprochées de nos amas, ¢'est-a-dire

¢ = 6,1 pour M.9g, c=25,7 pour M,12 et  C=35 pour M.10,

ou ¢ =a?f.

Mais, nous ne voyons pas dans ces rapprochements de raisons
a pousser jusqu’a une identité la similitude qui existe sur cer-
tains points entre un amas globulaire et une boule de gaz.

Dans certaines recherches (voir Chap. VI), nous avons
substitué ces courbes théoriques aux courbes observées. Dans

d’autres (voir Chap. III'), nous avons substitué la famille des
courbes

...h_ e—h’l‘"

i

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 figufe 19.

20. La colonne 8, du Tableau V, nous donne les valeurs de la
densité dans Despace [(x)= const..r=*] d’un amas globulaire
théorique, dont les étoiles oscillent toutes le long des diamétres
déterminés par leurs rayons vecteurs, par des mouvements uni-
formes, donc. d'un amas en régime permancnt (voir Chap. 1V),
mais artificiel a cause de I’hypothése des mouvements uni-
formes. Comme dans les amas, les vitesses des étoiles augmentent
en s’approchant du centre, la densité a leurs intéricurs devrait
étre 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’a la
périphérie.
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CHAPITRE II.

LE PRINCIPE DE L'EQUIPARTITION DE L'ENERGIE
DANS LES AMAS GLOBULAIRES.

21. On a observé, depuis unc quinzaine d’années, une relation
entre le type spectral des étoiles de notre systeme galactique, et
leurs vitesses radiales (19), ainsi qu'une autre entre le type etle
mouvement propre (20).

Dans le Tableau V I nous reproduisons, d’aprés Boss et Campbell,
les valeurs moyennes 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 vitesses absolues des étoiles, puisque les mouvements
propres et les vitesses radiales moyennes sont proportionnels
aux vitesses absolues d'un groupe d’étoiles. Quand on eut trouvé
que les types des étoiles ctaient des fonctions de leurs masses et
que les étoiles dn coté A de la classificatiou d’Harvard étaient
plus massives que celles du coté M, le principe de I'équipartition
de I’énergie commenca & se dévoiler aux astronomes.

Des recherches, faites par des méthodes différentes, sur les
masses des ¢tloiles de divers types spectraux el sur la vitesse
moyenne des ¢toiles de diverses classes spectrales, n’ont fait que
préciser davantage la relation de I'équipartition :

|‘ —
;m V2, = const.

TasLEAU VI.

‘Mouvement
Vitesse propre
radiale (secondes d’arc
Type. (km/sec). par année).
3 PN 6,3 6,3
P R I . 10,5 10,2
. 14,4 16,2
G...... Cerririreeiaaaes 15,9 18,6
Kooooooonion 16,8 15,1
R 17,1 . 17,1

THESE PARVULESCO. 4



TasLEAvu VII.

Grandeur

Type absolue. Logm. LogV2. LogmVy,.  Résidu.
By...... —0,6 0,95 2,34 (3,29) (+0,28)
Bs,s.. —+0,4 0,81 2,40 (3,21) (+0,36)
Ag..... . 0,7 0,78 2,78 3,56 —+0,01
. VIR 1,0 0,70 2,87 3,57 o
J; RN 1,5 0,60 2,95 3,55 +0,02
| P 2,4 0,40 3,11 3,51 ~+o0,06
Fg...... 3,3 o,19 3,36 3,55 -+0.02
Go...... 4,4 1,99 3,62 3,61 —0,04
Gs..... 5,2 71,88 3,78 3,66 —o0,09
Ko.... 59 71,8 3,80 3,63 —0,06
Kgoooooo 7,0 1,79 3,74 3,53 +0,04
M....... 9,8 71,77 3,78 3,55 +0,02

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

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

Dans cc Chapitre, nous abordons la démonstration de ce prm-
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 n le nombre des étoiles qui composent un amas donné.
Soient
(n=1u,2,13,

Tny Yny Iny Uny Py Wh ey )

les coordonnées de ces étoiles (par rapport & un systéme de trois
axes orthogonaux, ayant I'origine au centre de 'amas) ct les pro-
jections de leurs vitesses sur les mémes axes. Représentons 1'amas
donné, dans un espace généralisé (¢j), ayant autant de dimensions
qu’il y a de variables nécessaires pour caractériser complétement la
distribution des ¢toiles et de leurs vitesses.

L’espace ¢j aura donc 6n dimensions. A toute configuration de
'amas, accompagnée d'une distribution quelconque des vitesses,
correspond dans I'espace ¢§ un point représentatif (=). Si nous

’

considérons les étoiles comme des points mathématiques, la réci-
proque est aussi vraie. Mais, puisque les étoiles ont un diamétre
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moyen — d — fini, en vertu du principe de 'impénétrabilité de la
matiére, toute configuration pour laquelle nous aurons

(Zim— X2+ (Ym—yn)2+ (Gm—z2 )2 < d2 [m;n=1,2, ..., n]

est physiquement impossible. Cette inégalité est limitée par le
cas on deux ¢toiles sont en contact. I'espace ¢j est donc lacu-
naire. Les lacunes sont des multiplicités d’ordre inférieur a 6n,
ctde dimensions négligeables par rapport aux dimensions de I'es-
pace . Les dimensions d’un amas. et les vitesses de ses étoiles
étant finies, Pespace ¢} I'est également.

Quand I'amas e transforme, son point représentatif = décrit
dans l'espace ¢ une trajectoire quelconque, qui caractérise I'en-
semble des transformations subies par I'amas, par suite son
évolution.

Considérant un nombre infini d’amas, de mémes nombres
d’étoiles, mais de conligurations différentes et de distributions de
vitesses différentes. ou encore considérant le méme amas, dans un
nombre infini de configurations et de distributions de vitesses
différentes, leurs points représentatifs remplicsent tout Pespace ¢,
sauf les lacunes. La densit¢ des points représentatifs peut étre
agrandie autant que nous voulons. Nous pouvons donc consi-
dérer ¢§ comme un milicu continu.

Par un point quelconque de I'espace ¢j, ne peut passer qu'une
seule trajecloive représentative de I'évolution d’un systéme, car il
est ¢videmment impossible que deux de nos amas, ayant exacte-
ment la méme configuration et la méme distribution de vitesses,
ne subissent pas d’¢volutions identiques.

Si nous fixons done, a un certain moment, les positions et les
vitesses des éloiles d'un amas, son évolution et la trajectoire de
son point représentatif %, dans 'espace ¢f, sont définitivement et
uniformément déterminées. Quand deux étoiles de 'amas viennent
en contact dans Pespace ¢f la trajectoire du point = est tangente
a une lacune et réciproquement.

La densité de Tespace ¢f, en points représentatifs peut étre
laissée arbitraive, Mais, nous verrons que leur distribution est
uniforme.

-

N . )
23. Admettons qu'il existe une fonction des coordonnees de I'es-.
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pace G, qui reste constante pendant toute I'évolution de notre
amas. Par exemple, I'énergic totale (E) du systéme. 1l est clair
que E sera la méme tout le long de la trajectoire du point =. La
trajectoire se trouve donc sur un certain lieu géométrique de P'es-
pace généralisé. Egal(-mem. s'il existe d'autres invariants de cette
nature, E,, E,,..., E,, fonctions des coordonnées du point =, le
point représentatif devant se trouver sur tous les lieux géomé-
triques correspondants, sa trajectoire, qui représente I’évolution
du systeme, doit se trouver a l'intersection de ces licux. Car, leur
intersection est le seul licu qui satisfait a I'ensemble des condi-
tions :

E = const,, E, = const., E; = const., ceey Ii,, = const.

24. Comme suite de ces considérations, il est évident que le
probléme : quelle est la probabilité pour qu’un amas satisfasse i une
condition donnée (E), est identique au probléme : pour quelle -
région de 'espace ¢, cette condition (E) est satisfaite.

Soit 8 la densité d'un milieu de l'espace ordinaire en un
point M(.r, y, 5). La probabilité pour qu’a un moment donné¢, un
point du milieu soit a 'intérieur d’un élément de volume,

dv = dxr dv ds,

est proportionnelle a
3. dx dy dz.

La probabilité pour que le méme’ point soit a l'intérieur d’un
volume fini, V, est proportionnelle a I'intégrale triple, étendue au

volume V,
fj f&d.rdvdz.
v

Si f(x, y, 5) est une fonction quelconque des coordonnécs du
point M, sa valeur moyenne a I'intéricur du volume V est donnée

par .
%/‘[L[S.f(x, ¥, 3)dz dy da.

Par analogie, si 8 est la densité de I'espace ¢ en points repré-
sentatifs =, la probabilit¢ qu’un point quelconque =(Z,, ¥y 2y
Upy Yoy 9,,) SOIL & un certain moment a 'intérieur d’une multi-
plicité V,'est proportionnelle de I'intégrale multiple, étendue au
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volume V,

ff...fs.d.m dzs...dendyy...dyydsy...dsyduy. . .dwn,

et la valeur moyenne d’une certaine fonction, f(Z,..., Zny...y
Zny Uyy.. .y Wn), a l'intérieur de V sera

\lf/"/'af dzy...dwn.

Elle représente I'espérance mathématique d’un joueur, qui gagne
la somme f chaque fois que = se trouve a l'intérieur de V.

25. Soient N le degré de liberté de 'amas (donc N=3n), et
QG2 INGLG2 -GN
les coordonnées de m dans un espace &, a 2N dimensions, ou
gnetgn (N=1,2.3,....,3n)

sont, respectivement, les coordonnées des étoiles de I’amas
et les projections de leurs vitesses. Soient U, T et E=T+U
les énergies potentielle, cinétique et totale. U est fonction de gy et
T est fonction de ¢y et de g4. Posons

JT .
p,~='-’-(;-,; (i=1,2,3,...,3n).

Puisque T est fonction de I[*™ degré par rapport 4 g;, les p; sont
des fonctions lincaires par rapport a g;.
Remplagons les coordonnées du point = par les coordonnées
canonirques '
q1s 925 « .-y qNs P15y P2y -5 PN-

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

dq; _OE dp; _ JE .
@ = oy W= o (i=1,2,3, ..., N)
Posons

JE JE

E o o - _p,

dp; & Jq; !
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Les équations canoniques deviennent alors

Puisque les p; et g; sont les coordonnées du point = dans Yes-
pace G, et les P; et Q; les composantes de leurs vitesses, ces der-
niéres équations déterminent la trajectoire du point = dans
I'espace ¢.

Or, les P, ¢t Q; sont uniformément déterminées pour un point =
donné. 1l en résulte que, par un point quelconque de Pespace G,
passe une seule trajectoire.

D'un autre c6té, puisque P; et Q, sont indépendantes du
temps (¢), il en résulte encore que les lignes de courant, dans
I'espace ¢, se confondent avee les trajectoires du point =.

Le mouvement des points qui remplissent I'espace ¢ est donc
gouverné par les lois du régime permanent.

Il est facile de s'assurer que 'équation de 'incompressibilié,

\

N (4Q | dP
ﬁ(d([, + d]),) A
=

est également satisfaite dans le milieu de I'espace §.

26. Soit 5 la densité du milieu de l'espace ¢, en un point M
de coordonnées
Py gN {N=1,2,3,....N).

L.e nombre des points = qui se trouvent & un moment donné
dans I'élément de volume dv,

dv=dq,dq,...dgxdp,dp.,...dpx,

défini par les faces p, .t;-dp. " i%dqx, est égal &
o do.

Le> points représentatifs doivent étre regardés comme entrant
et sortant de cet élément de volume, a chaque instant, par chaque
face ds, & 2N — 1 dimensions.

Iivaluons le flux des points = a travers I'élément de volume dv
dans le temps dt. 1l est égal a la variation de ¢.dv, pendant I'élé-



—_ —
ment de temps d¢, c’est-a-dire a

9

;.t- (8d0) dt.

Il est égal aussi a la somme des flux & travers chaque paire de
faces, directement opposées, de I'élément de volume.
Soit 2ds la surface de deux faces opposées, perpendiculaires a

. . I
un méme axe de coordonnées, et portées aux distances p, = 2 dp,.
Nous avons donc
dpy ds = dy.
Les points =, qui franchissent la face p, dans un sens, ont une
. . . X . . 4y
vitesse perpendiculaire a cette face et égale a —‘% Le flux de

I’'élément do a travers celte face est donc
" dP:
S ds dt,

Le ttuy, dans le sens contraire, est égal et de signe contraire. Le
flux a travers la face opposée est donné par

dpg

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

Jd dpg _ Jd ,
— a;-i-(a-d-—t-> dp| dsdt = — a;.-(Sp,)dvdt.

En calculant la somme des flux a travers chaque paire de faces
nous obtenons la variation 8 dv, pendant d¢. Donc

N
d av 0 0 ], 9
._.2[a(opx)"‘;q—t(oqg)]dl.dt—-;i(de)dt,
=1

ou
N
95 Jd ., a9, .
9t +2 [;ﬁ(apﬂ-‘- @;(895)] =0,
=1
ou encore
B o[, N < [oph g,
K4 L %P 99:|
%) = + 3 [dp,”“" d(ﬁq,] + 6‘2: [dp: + dq:] o.
i=1 =
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Mais, puisque 8 est fonction de p,, ¢:({=1, 2, ..., N) ainsi que
de ¢, nous avons

ds 06 38 dp, 8 dp, d% dgn
@ =% op; ar T opydt T agn dt

N
di— ot oL oq
1

i=

ou

et I'équation (4) devnem

82[ e "Qt]=o

=1

- ou encore

N
O [9P:  9Qi
+6 l[‘)/" ()qi]_o.

Et en vertu de I'équation de I'incompressibilité

ds

m"—‘o.

Donc, le milieu des points = dans I'espace  a une densité cons-
tante.

27. Cas d’'un amas non conservatif. — ll est intéressant d’exami-
ner ce qui se passe dans le cas ou I’énergie de 'amas ne se con-
serverait pas. En ce qui concerne I'aspect mécanique de 1'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 I'énergic mécanique, alors, méme I'énergie
qui se transforme dans d'autres aspects physiques peut étre consi-
dérée comme « perdue ». Dans ce cas

dl
F=— —.
dt
Si nous envisageons tous les aspects de I'énergie, alors 1’énergie

réellement perdue est une fraction de (Z—f, donc

1 dE

Fe— o o0

ou * est une constante positive.
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Les équations canoniques du mouvement deviennent

(5) dgi _ 0B - dpi OB 1 OF
dt ~ opi’ dt ~  dg; pdq.
Posons
JE JE 1 IF
p =t o e
Les équations canoniques deviennent
dgi _ dpi _
[T ik

Puisque E est une fonction quadratique de ¢;, dans ce cas aussi
les composantes des vitesses du point = sont des fonctions seule-
ment des coordonnées de P'espace ¢f, et la trajectoire qui repré-
sente 'évolution du systéme est univoque et définitivement déter-
miné¢e. De méme, dans ce cas aussi, les mouvements des points
représentalifs sont régis par les lois du régime permanent:

28. Mais, I'identité (ui 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 =. Car, si I'amas n'est pas conservatif, au sens thermodyna-
mique, ou seulement mécanique, et si la fonction de dissipation F
existe, alors les points représentalifs ne constituent plus un milieu
homogéne.

La densité croit & mesure quc E décroit, et les points = tendent
a s’agglomérer vers la région de I'espace ¢j, ou E est minime. Les
dimensions de I’ espace g e"'llemcnl diminuent, jusqu’a ce qu'il soit
réduit a I'origine, si I' ne cesse pas son action. En effet, des équa-
tions (5) qui régissent le mouvement dans ce cas, nous obtenons

dp, g 1 0?F
dpi ~ Opidqi” p Ipidg;’
4)([, — NE

:)!]1 dp,d(],

donc
dP’_,_‘)LI_':_l a*F

dpi  dgq; 1 dp; 0g}

N N
2(6p,+dq> __1 F
des \Op; " 9gi) T &=k Ipi Og]

ou encore



Mais puisque

r_l

nous avons

..
SE
=loz

opi dq,

i l\/z
%
-rj

Or, comme F est une fonction de ¢; et ¢}, nous avons

2

X
1 NI NI J'E dql
I a o, 9q; Ipi

‘ou encore
2F nE
) ag’,9q; dp; opi’

S
]

ol
b
l v

Par une transformation linéaire, effectuée sur les p;, E devient
une somme des carrés

AN
b= N apl,
et puisque F a une forme quadratique,

—2 big)t + V A S Cing) g% (a, b, ¢, constantes),

la variation de la densit¢ (3), par rapport au temps, peut étre mise

alors sous la forme
dd RN
—‘—{2 = ; z a"bi-

Or, F et E doivent étre positives. Alors, les a; et b; sont néces-
sairement positifs et la densité des points = croit donc avec le
temps. Dans notre amas, ccla correspond a une agglomération des
étoiles vers le centre. Si, au contraire, I' est négatif, I'énergie aug-
mente, ct le systéme subit une expansion.

29. Les amas sont-ils conservatifs? — Sil'on n'admet pas la
création de I'énergie « ex nihilo », I'existence de I'énergie ciné-
tique et potenticlle dans I'Univers, auquel il faut attribuer un age
infini, ainsi que dans les amas stellaires, nous permectirait de
donner une réponse affirmative, sans beaucoup insister.
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Les amas isolés, tels que le systéme galactique ot les globu-
laires, étant des systémes soumis a l'action des forces intérieures
seulement, qui ne dépendent que de la distribution de leurs
étoiles, sont nécessairement conseryvatifs.

En eftet, supposons que nous transformons I’amas, de la confi-
guration A,, dans laquelle il se trouve & un certain moment, dans
une autre configuration A,.

Supposons, également, que cette transformation se fail sans
vitesses, ni initiale ni finale. Soit S 'are de la trajectoire décrit par
le point = dans l'espace ¢, arc qui caractérise I'ensemble des
transformations de Ay a A,.

La variation de la force vive étant nulle, la somme des
travaux des forces intérieures (%;). et extérieures (B,), est nul

B+ Vo=

Suppusons H;<< o (au cas contraire le raisonnement est iden-
tique). Alors, &, >> 0, c’est-a-dire, il faudrait dépenser un travail
extérieur pour réaliser la transformation.

Transformons amas, de Ay en \,, toujours sans vitesses initiales
et finales. mais par une autre série de configurations §', com-
prenant les configurations extrémes A, et A,. Le point 7 va
décrire dans l'espace ¢ un autre arc S’z S, maiv ayant les
mémes extrémités.

Eutre le travail des forces intérieures (%)), et extérieures (%,),
mises en jeu pendant la série de transformations S', nous avons

évidemment la relation
T+ To= .

Si 'amas revenait de la configuration A, a la configuration A,,
par la série de transformation §', le travail des forces intérieures
serait — &, car les positions des étoiles dans cette transformation
élant les mémes que dans la précédente, les forces intérieures
sont les mémes, les déplacements sont égaux, mais de signes con-
traires i ceux de la transformation précédente.

Egalcmonl, le travail des forces extérieures, quand I'amas revient
de A, a Ay, pour la série ') sera — . Mais, nous devons avoir

&= .

Car, si par exemple %< ®;, nous aurons aussi ®, > ., et alors,
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eh transformant I'amas de la configuration A, dans la configu-
ration A, par la série S, nous dépensons un travail extérieur G,
puis, en le ramenant de A, a \,, par la série §'. les forces exté-
rieures nous restitueraient un travail, — &, plus grand. De cette
double transformation, on réaliserait un travail T,

T = . — G

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

B, =B,

queélle que soit la trajectoire, S ou ', du point = dans l'espace ¢,
entre deux configurations quelconques. Le systéme est donc con-
servatif.

Au cas ou il existerait un milicu cosmique résistant a Pintérieur
de I'amas, le principe de la conservation de I'énergie parait n’étre
plus satisfait. Or, I'existence d'une récistance au mouvement dans
les amas stellaires parait probable. Sa sourse pourrait e trouver
dans I'existence d'une poussiére cosmique, pareille a celle observée
en abondance dans le systéme galactique et les spirales.

Cette poussiére des amas pourrail provenir, ~oit des restes d’une
origine commune, soit de la volatilisation des étoiles a cause des
chocs réels. Ou bien de ces deux sources, a des périodes différentes.
En aucun cas elle ne pourrait provenir de 'extérieur, car sil’espace
dans lequel sont plongés ces amas serait résistant, leur moment de
rotation finirait par sannuler.

Si nous admettons Pexistence d'un pareil milieu, une des con-
séquences inévilable est (ue les masses, et donc aussi les lumino-
sités des étoiles, croissent avec le temps.

Une deuxiéme conséquence est-la diminution des vitesses des
étoiles, et done de I'énergie cinétique de Pamas. Les amplitudes
des mouvements sont ¢galement diminuées. et si celle cause
persiste, les ¢toiles finissent par sagglomérer au centre de ’amas.

Dans cette position, les énergies cinétique et potentielle sont
nulles, si nous considérons les etoiles comme des points matériels.
L’énergie totale semble diminuer a chaque instant, donc le prin-
cipe de I'énergie parait étre en défaut.

Dans I’espace (], les points = s’agglomérent aussi vers le centre.
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A la limite, au moment de I'évanouissement de V'énergie, le
point = occupe l'origine de I'espace ¢j. Cette phase du systéme
. correspondrait & un moment cataclysmique, en ce qui concerne
I'existence individuclle des étoiles de I'amas. Mais, cette perte
de 'énergic n’est qu’apparcnte, et elle ne ligure que dans les
équations de la Mécanique. Car, en dchors des manifestations
visibles, dans notre cas, de I'énergie cinétique, dont s’occupe la
Mécanique céleste, il existe d'autres mouvements, invisibles, des
molécules, etc.. qui font'objet de la Physique, et qui constituent la
chaleur, la lumiére, etc. Le principe de I'énergic est satisfait, mais
I'énergie cinctique est contenue dans des mouvements invisibles
ou stationnaires. L’énergie potentielle aussi est transformée sous
d'autres aspects.

Le point =, représentatif de ’évolution de I’amas, loin de perdre
son role dans 'analyse des transformations du systéme, depuis le
moment cataclysmique recommence la carriére représentative de
la nébuleuse qui nait en ce moment et a laquelle on peut appliquer
aussi toutes les considérations développées dans ce Chapitre.

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

30. Le postulat de Maxwell. — Si le systtme admet une inté-
grale premiére, par exemple U'intégrale de I'énergie E = const., le
point = 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

8 =f(E).

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

d2x dz {2z
d7+1,x=o, 712_'}2’+pz'7=0’ %1?2-—4—7! =o,

oi «, @, y sont des constantes incommensurables entre elles,
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remplissent tout un parallélépipéde (24). En d’autres termes, nous
admettons, a priori, que notre amas dans son évolution passe
par toutes les configurations compatibles avec lintégrale de
I'énergie; ot encore, que chaque point de la multiplicité
4 2N — 1 dimensions est réalisé au cours de I'évolution de amas.
Cela n'est pas évident pour tous les systémes. 'ar exemple, les
systémes & orbites périodiques ne couvrent pas toute la multipli-
cité sur lescuels se trouvent leurs points représentatifs. Car, ctant
donnée une certaine configuration, il s’établit un cycle. et aucune
autre phase en dehors de ce cycle ne peut étre obtenue. La
moyenne d'une certaine fonction ne peut pas étre prise alors sur
toute la multiplicité. mais seulement sur cette 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 étre réalisées, par exemple en perturbant légérement le
systéme. S'il en est ainsi, il est indifférent de prendre la movenne
sur toute la multiplicité, ou seulement sur la partie qui est cou-
verte par la trajectoire fractionnéc de =, méme si notre systéme
est périodique.

Comme nous le verrons, I'admission du postulat, sous cette
premiére forme. nous conduira a la distribution maxwellienne des
vitesses '

(6) . P(u+ v+ w2)=Cer ut+vitwd)

ce qui peut conduire aussi, a 'équipartition de I'énergie (25).

Sous sa deuxiéme forme, le postulat revient a admettre qu’il
n’existe aucune relation entre les composantes des vitesses, u, ¢, w,
sur les trois axes. ainsi qu'entre la vitesse et les coordonnées spa-
tiales. Cette derniére supposition n’est démontrée que seulement
pour des milieux trés ravéfiés (Burbury).

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

31. De méme, s'il existe aussi d’autres expressions, fonctions
des coordonnées de I'espace (j, qui restent constantes au cours
de 'évolution du systéme le point = devant se trouver sur chaque

1

multiplicité a 2N —1 dimensions

E; = const,, E, = const,, ceey E,,= const.,
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il se trouvera sur leur intersection, multiplicité 4 aN —m dimen-
sions.
Et la loi de la densité sera évidemment

3 =f(By, Ey ..., En).

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

32. Appliquons les considérations développées, aux amas glo-
bulaires. La Dynamique nous donne trois classes d’intégrales du
mouvement : 1° 'intégrale de I'énergie; 2° les six intégrales du
centre de gravit¢ du systéme; 3° les trois intégrales des aires. Uti-
lisons seulement U'intégrale de I'énergic et les trois premiéres inté-
grales du centre, puisqu’elles sont les scules a caraclére constant.

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

Dans I'espace i +N dimensions, de coordonnées courantes g;, p;,
I'intégrale de ’énergie

(7) E = const.

représentc une multiplicité a 2N —1 dimensions. Cherchons
quelle est la distribution des vitesses, & un moment donné, donc
dans une configuration donnée. Alors, il faut fixer des coordonnées
des étoiles

(8) g, = const., g2 = const., veey  gx= coust,

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

(9) i 21),’ = const.

Cette équation représente une sphére & N—1 dimensions.
Comme la densité des points = sur cette sphére est constante, la
probabilité cherchée est proportionnelle i la surface de la sphére,
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ainsi qu'a la surface d’une zone de cettc sphére, limitée par les
plans p,=p{ et py=pi+dp|. Léquation de la sphére peut
encore s’écrire

Pi+pi+pi+...+pi=r=Nk,

ou r est le rayon de cette sphére, N le degré de liberté du sys-
teme et A* la moyenne arithmétique de toutes les p;.

L’aire d’unc surface dans l'espace a trois dimensions est
donnce par I'intégrale double suivante, ot v est I'angle que fait la
normale i la surface avee I'axe O3 :

_ " dx dy
s=J )=
Pour une sphére de rayon r, elle devient

s_f rdxdz
= f :

Généralisons ces formules a I'espace a N dimensions. La surface
de I'hypersphére cherchée est alors donnée par Pintégrale multiple

(de Tordre N — 1) o
[ cen -
SIS

étendue au domaine défini par I'inégalité

1> pi+pi+pi+. .+ pR
et ou

pr=Vrt—pi—pi—...—pi_,
L’élément de surface de 'hypersphére est donc

do = r dp1 dpg. . .dPN—l.

P>
Effectuons le changement ‘
p1 = rcosh,
P2 = rsinb; cosfy,
ps = rsinby sin 0y cos b,

et ceeny
Px—1==rsinb;sinf,...sin0y_y cosOy—y,
PN = rsinb; sinfy. . .sinfy _y sinOy_q.
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Alors

D(p1ps. - P
dpydps. . .dps_y= %de, db,. . .dox_y,

\ D(p|pg...1)y_1) . . . . t
ou DO, 6, . o) est le jacobien de la transformation,, qui es

facile a calculer :

— pi1g by o "o o’

pacotdy  — pstgh, o 0.
D(pips...pa—1) _ | Ps colf, pacot0, — pytghy ... o o
D(010s...08_1) ~ | .ot e el . .
PN—2c0td, py_scotdy pr_acotdy ... — py_stglx_s o
pN-1cotdy py_ycotdy pxicotdy ... px—tcotly  —px—t tgOn_1
= py...px—t1cotl. . .cotyx_y )
— 1820, o o o ... O o
1 — tgth, o () o [
=< I I —1g'%; o ... o 0 o
B 1 1 I ... 1 —tglhn—s o
1 1 i 1ol 1 — tg*Bx

= pN—1ginN—10, 5inN—20,...sin20y_5 sinOx_—;
1 3

et donc

dp;...dpyy = r¥1gin¥-10, sin¥20,...sinOn_ d; dB;. . .dON_4
et

do = 1% PN sinN—10, sin¥—20,. . .sinOy_; a8, dfs. . .dBy_s

N
ou encore

de = rN—1sinN-20, sin¥30,. . .sinfOy_, d0; db,...d0x_.

La probabilité cherchée étant proportionnelle a la surface de la
zone, obtenue en faisant varier §, entre §, = % d9,, est donc propor-
tionnelle a

sin—20 df,

car les autres intégrales sont indépendantes de 9. -
Mais comme nous avons
pl= rcosb,
"dp?=—rsint db,

[,

THESE PARVULESCO.
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cette probabilité est proportionnelle a

N-—-3

TINEN
('—%) dp}

ou encore &
N—3 )
02\ % N=3y (1= 22 Nos(_ptt _nit
('—Tf{lki) : dpy=¢ ? '°‘(’ Nk’)dpg’:e P ( 7 "')dp‘},

N étant trés grand, nous pouvons négliger les termes contenant N
en dénominateur, et la probabilité cherchée est
pe?
e *Fdpi,

.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 méme direction, de cosinus directeurs a,. a,, o3,
est constante. Désignant par r,, &y, ry les coordonnées d’'une
étoile, et par m,. my, ou m,, indifféremment (pour la symétrie
des formules), sa masse; par @y, x;, x4 €t my, m,, ou mq les
mémes ¢éléments d’une deuxiéme étoile, et ainsi de suite, alors

qi= mz‘h

dx; —
pi= m-j—f = \/m;z}
et

Et en posant .
Oy == Gy43 = Oy46 (v=1,2.3),

toujours par raisons de symétrie des formules, nous obtemons
pour la quantité de mouvement de la premiére étoile, projeté sur
la direction a, 2, a3, I'expression

0y My T+ Ay M Xy + %3 M3 Ty = oty \/ My Py—+ %y \/mgp,+ az\/msps
et I'intégrale du centre peut s’écrire
(10) S« \/m;p;= const.

Elle représente un plan, dans I'espace G. Le point & se trouve
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a Pintersection de ce plan avec la sphére (g), donc sur une multi-
plicité & N — 2 dimensions, présentant encore la symétrie sphé-
rique. Par le changement

Pi=pi+ P

ou les p? représentent les coordonnées du centre de cette sphére,
et les p' les vitesses des étoiles par rapport au centre de gravité
du systéme, I'¢quation de la sphére (g) devient

T p,? = const.
et celle du plan (10) *

Sz m;p;=o.

Le point = se trouve toujours & Vintersection_de ces deux sur-
faces.

34. La densité de la sphére (9) étant constante, toutes les p}

ont la méme valeur moyenne, p?. En faisant i =1, 2, 3 nous obte-
nons

) pi=pi=ri.

Or, les p? représentent la force vive d’une étoile, suivant les trois
axes O.r, Oy, Oz et alors les relations (11) nous montrent que la
force vive moyenne des étoiles de 'amas est la méme sur les trois
directions. Les //—; représentent aussi la force vive moyenne, de
trois étoiles différentes, projetées sur un méme axe et alors les
relations (11) nous montrent que les forces vives moyennes des
étoiles sont les mémes suivant une direction donnée. En dési-
gnant donc la vitesse moyenne par v,, l'intégrale de l'énergie
nous conduit i la relation

1
(12) 5 me}, = const.

33. En utilisant l'intégrale du centre, ainsi que I'intégrale de
Pénergie, nous obtenons la sphére 8 N — 2 dimensions,

S pi? = const.

de densité constante, et remplie entiérement par la trajectoire
de m.
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Un raisonnement analogue conduit au méme résultat (12) sur
I'équipartition de I'énergie des étoiles.

36. Dans ce probléme, la Mécanique statistique nous conduit a
des valeurs moyennes, comme dans tous ses problémes et sans
nous donner d’informations sur le mécanisme du transfert.

Le professeur Eddington (26) a cherché une démonstration du
principe, en ¢tudiant le choe de deus €toiles, de masses et de vitesses
différentes. 11 a chercheé ainsi des valeurs spéciliques a un seul
systéme, non pas des valeurs moyennes. Mais, jusqu'aux termes
de deuniéme ordre, ou il s'est avrété, il n’a pas trouvé le méca-
nisme du transfert de Iénergie. 11 pressent qu'il se trouve dans les
termes d’ordres élevés.

Le professeur Charlier (27) a analysé également ce probléme
dans deux Mémoires approfondis. 11 a donné une démonstration,
en appliquant les méthodes de la Mécanique rationnelle, basée sur
la loi newtonienne. Mais <a démonstration garde tout de méme
un certain aspect statistique, par introduction du postulat de
Maxwell sur la répartition des vitesses.

CITAPTITRE TIL.

LA FREQUENCE 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 étude peut nous conduire, comme nous le
verrons, a déterminer I'évolution d’un syst¢me 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
h

= ;/1:

e—h*?

bien connues dans le calcul des probabilités. Toutes les autres
courbes de densités rendent les calculs trés compliqués, et les
privent de généralisation et de discussion systématique. Il en est
de méme en coordonnées polaires, a cause du facteur r* de 'expo-
sant.
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D’ailleurs, dans leur ensemble. ces courbes sont assez rap-
prochées de celles observées, et I'éeart qui existe entre elles est
tout a fail en faveur de nos conclusions,

Considérons une orbite elliptique a U'intérieur de I'amas, d’élé-
ments «, b, ¢, = ayant un des foyers au centre de Pamas, origine
d'un systéme de coordonnées rectangulaires. Son équation est
alors

(x—c)? )2
_—

at ' =

Un arc S de cette ellipse est donné par

dy\? / (r—c)
[‘/l+<clz \/ a? a’—(x—C)’dx

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

a4 ) b
b 2 —
L_ e—hbt /‘ e—hat e,"al w—ep \/l -+ b* (z—e) dz.

Vr Ve tar) at at—(x —c)?

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

. d? +(a+d) 2h2 0" oy 2 2
L— e-—-h-lﬂ(lq-"—,)f e—lhrater e" a? \/|+ _b_ —(—‘T—ﬁ—di.

ves —iad) @ a?—(r —d)y

Calculons le nombre des chocs sur une ellipse, ayant le centre
au centre de I'amas, en faisant d =o. Tout ce que nous trou-

verons pour une telle ellipse étant, @ fortiord, vrai pour des ellipses
excentriques et de mémes dimensions. D'ailleurs, le nombre des
orbites elliptiques, surtout de celles dont les centres ne comncident
pas avec le centre de I'amas. doit étre lr(w restreint, sans qum la
densité au centre de I'amas serait plus petite que dans son voisi-
nage, ce qnl est contraire aux ohservations.

Le nombre cherché est proportionnel a

+a 2 _ g2 2
_L‘___ e—/:’u” ell'-"lu"-—n’p « . € 'f dl,‘.
Nz o a’'—x
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Sur un cercle (b = a, ¢ = 0), le nombre des choes est proper-
tionnel a

FY
..i e—"’"’ [ .__(_t_d_'?__.. = \/Eha e"‘l"”’,
VT Jou Yyar—azt

et dans un mouvement radial (: =1, b = 0) il est proportionnel a

’ +a
- e—* da,
V.
38. Cas d’un amas homogéne. — Les diverses orbites pos-

sibles sont des cercles, des ellipses concentriques a P'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 diamétre
(mouvement radial). Le rapport, par exemple, entre ce nombre sur
un cercle et dans un mouvement radial est ¢gal a g 1 s’ensuit
que les orbites circulaires subissent un nombre plus grand de
transformations en d’autres orbites. Un amas homogéne est donc
instable, les orbites circulaires qu'il pourrait contenir tendant a
se transformer dans des mouvements radiaux ou elliptiques, ce
qui change la loi de distribution uniforme dans une loi a conden-
sation centrale. D’ailleurs. un amas homogéne est instable aussi
pour ’autres raisons. Dans un pareil systéme, il devrait y avoir
des orbites de petites amplitudes dans la, région centrale. Or,
“dans ce cas, la distribution des vitesses est telle, que le maximum
de la vitesse absolue a lieu a la périphérie, tandis qu'au centre elle
est nulle. Le principe de I'équipartition de I'énergie ne tarderait
" pas longtemps de changer, par le mécanisme des choces, cette dis-

tribution des vitesses incompatible avec lui, et donc de changer
aussi la loi de la densité.

39. Cas d’un amas non homogéne. — Pour un amas non homo-
géne le fait n’est plus aussi. évident, mais, comme nous le verrons,
il existe méme pour des concentrations trés grandes.

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

N.= {mhaehta,
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Pour ume orbite circulaire de rayon constant (&), le pombre
des chocs quand / croit, donc quand I'amas se concentre, décroft
proportionnellement a la dérivée — 2 ha*e=", Vers la périphérie
(ay=1) de 'amas, la variation est trés petite, comme la variation
de la dérivée de la courbe des erreurs. Cette variation atteint son

maximum dans le voisinage du point d’inflexion de la loi des.

densités (a = —l—-> Comme N.dépend uniquement du produit ha,

hy2
toutes les conclusions concernant une orbite de rayon a,, dans wn
amas de concentration /, s‘appliquent & une orbite circulaire de
ao . , R
rayon -, pour une concentration de I'amas égale a nh.

Pour que le nombre des choes subis sur une orbite circulatre
se conserve, il faut que le rayon de lorbite varie em seas
inverse de .

10. Variation du nombre des chocs dans un mouvement ra-
dial (Ny) avec la concentration. -— Alors

T

a
$om 2 [,
Ve o

Considérons les deux cas suivants :

1° Amas peu condensés, o << h < 1. Puisque 0 <z <1, nous
pouvons développer

@
h2n xp2n
Mt =1 4 2 (— ) _;_wr_ .
=1 .

Donc Ny est

9 ha hinqn
—_— 2 (_ |)u ————
\/"‘ ni(2n—+1)
n=1
Au début de la concentration donc, pour un mouvement
radial, A et a sont inversement proportionnelles.

2° Amas concentrés, donc /1 > 1. Alors
Np= —f e—h'x* d — A (h) = const. — A,
0

Si I'on néglige 7%, qui est une quantité négligeable par rapport
a Ni si h > 1, quantité qui correspond a la surface comprise ‘entre
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’axe des z (depuis z =1 a l'infini), vers laquelle la courbe tend

asymptotiquement, et la courbe D e (voir fig. 17), alors Ny

vV
resle constante, par rapport au degré de concentration de I'amas.

Au début de la concentration, Ny croit et les amplitudes des
mouvements radiaux de méme nombre de chocs sont en raison
inverse du module de concentration (4).

Pour des grandes concentrations, le nombre des chocs sur des
orbites rectilignes devient pratiquement constant, spécialement
pour des amiplitudes de 'ordre de grandeur du rayon de I'amas.
Mais alors, la grande majorité des chocs se produit a 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

g;g_ = ohde /l’x’[zh’x'—l]=0;
donc
r= .

hya

La distance au centre () de ce point est donc en rapport inverse
avec le module de concentration (4).

41. La variation du rapport %"; avec le degré de concentra-

tion (2). — Nous avons

N, Thae—h'a

o=
R a2h f e~ dy
0

1° Pour un amas homogéne, nous avons vu que

Ne _ =,
* Np~ 2!
2° Pour un amas peu condensé (o < h <1), °

—h%a?
(1) Ne _ e

Nr ® ;
hengin
2 [I+ Z(_ " nl(2n—+ l)]

n=l|
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3° Pour un amas condensé (1 < h < ®),
NC — - —h%a®
(12) ‘N = const. VT hae—hat,

Dans ces deux derniers cas, le rapport depend encore umque-
ment du produit ha, & quoi il fallait nous attendre, d’'apres les
propriétés connues de N, et Ny.

Considérons le cas des orbites d'amplitudes égales au ra_)on
de Pamas (« =1) et construisons les courbes (11) et (12), en nous
servant de la formule (11) pour h<1 et de la formule (12)
pour & >1. Nous obtenons alors pour la variation du rapport
cherché, en fonction du degré de concentration, les courbes
représentées dans la tigure 20.

o
=

N T

™
N
LN

Fig. 20. — Variation da nombre «S—; s pour divers degrés de concentrations (A),

2

N. R .
Le rapport —N—'R 21, pour h £ 0,809. Jusqu'a ce degré de concen-

tration donc (assez petit, car la concentration est alors seulement

de 2 fois plus grande au centre qu'a la périphérie de 'amas) les

orbites circulaires, d’un rayon égal au rayon de 'amas, tendent &

se transformer, a cause des chocs, dans des orbites d’autres formes.

De toutes, les orbites radiales sont les plus stables, étant les moins
génées.
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il en résulte que, pour des orbites d’amplitudes plus petites, les

orbites radiales sont les moins génées jusquaux concentrations plus
grandes. Del’étude de la distribution des étoiles dans les amas (28)
ou de la variation de leurs rayons apparents avec le temps de pose
(ce qui revient au méme), il en résulte que les plus petites
amplitudes sont de I'ordre d'un quart du rayon de I'amas. Pour
cette valeur, les mouvements radiaux sonl moins génés que

Mais, comme le rapport dépend simplement du produit ha,

les mouvements circulaires ou elliptiques, jusqu'aux trés grandes
concentrations. correspondant & & =3,236. Alors, 'amas est de
35300 fois plus dense au centre qu'a la périphérie.

42. 1l en résulte donc que les étoiles de petites amplitudes de
mouvement, méme dans les amas trés concentrés, ne peuvent pas
conserver leurs orbites sous une forme circulaire, ou elliptique
peu aplatie, et qu’en raison des choes, amas tend a imprimer a
ces étoiles des mouvements radiauy, ou elliptiques trés 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 giénées que le degré de concentration est plus grand.

Mais alors interviennent d'autres causes (ui les empéchent de
conserver leurs formes circulaires. Aussi rares qu’ils soient, les
chocs se produisent pourtant; les orbites circulaires, méme dans
ces conditions, se déforment. tandis que les transformations con-
traires se produisent plus rarement. Parce que : 1° les orbites cir-
culaires, par exemple d’un rayon égal au rayon de’amas, ne peuvent
étre engendrées que par des chocs qui se produisent a cette
distance; 2° la vitesse de l'étoile aprés le choc doit avoir une
valeur déterminée; 3° la direction de la vitesse doit étre 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-
dutsent 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 i celle d'wn
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amas homogéne. Le maximum a licu au centre de 'amas et le
minimum a la périphérie, ou la vitesse s’annule. Cette distribution
des vitesses est compatible avec le principe de I'équipartition de
I'énergie.

Les mouvements radiaux ne pcuvent pas manquer compléte-
ment dans un amas, car autrement on aurail 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 sphére, serait évidemment plus
grand que pour un mouvement radial. Les étoiles n'hésiteraient pas
a changer les orbites clliptiques pour des mouvements radiaux.

De méme, on ne peut pas supposer que les ¢toiles de la région
centrale ont de petites amplitudes et ne uittent pas cette région,
car celte structure est incompatible avec le principe de I'équipar-
tition de I'énergie.

4%1. L’évolution d’un amas globulaire d’étoiles. — La loi de la
densité dans un amas globulaire est en transformation continuelle,
jusqu’a son état d’équilibre. Toute orbite circulaire ou elliptique,
transformée en mouvement radial ou elliptique trés applati, tend
a4 augmenter la densité au centre, et inversement.

Il est possible qu’il y ait des moments ou 'amas s¢ déconges-
tionne au centre, mais, dans I'ensemble, les amas évoluent des états
de petites concentrations vers des états plus concentrés. En effet,
considérons un systéme stellaire pendant tout le temps (T), ou il
se trouve sous la forme d’amas glohulaire, et soient

N a
EI7 Etv I'J:h ey hn

les états par lesquels il passe au cours de sa transformation.
Soient enfin
th ‘Iv ta, . vy ta

les durées totales de ces élats successifs, considérées chacune
comme la somme des diverses périodes de temps pendant lesquelles
I'amas se trouve dans un de ces états. Alors la probabilité d'un
état E, est égale a

tn

T



ou

La somme des probabilités de tous les états est évidemment égale
a Punité
n

S

T

=1I.

L’état le plus probable alors de cette série E,, ..., E, est celul
qui dure le plus, donc celui le plus souvent observé, c’est-a-dire
celui de grande concentration.

Considérons deux états voisins E;_, et E;. L’amas peut se trans-
former successivement d'un ¢état a 'autre, un nombre quelconque
de fois m.

Evidemment, il se transforme de E;_, en E; autant de fois (m)
que de E; en E;_,. Il semble alors qu'on ne puisse décider quel
est le sens de I'évolution. Mais, comme les états peu concentrés
sont moins nombreux que les états concentrés, ce méme 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 I'évolution est donc bien précisé : 'amas se
transforme en des états de plus en plus concentrés.

CHAPITRE 1V.

LES CONDITIONS D'EQUILIBRE D'UN AMAS ISOLE
ET DEPOURVU 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 systéme tend vers lui. S'il est
atteint et si nous y perturbons la forme, les dimensions, la distri-
bution des étoiles ou des vitesses, I'amas tend a revenir a son état
initial d’équilibre. Dans cet état 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 irréguliere que 'on veut. 1l prendra inévita-
blement la forme sphérique, qui constitue une premiére condition
nécessaire de I'équilibre, car en vertu d’un théoréme classique,
la sphére est la seule ligure d’équilibre d’une masse soumise aux
forces intérieures, ainsi qu'a cause des chocs, qui dispersent les
étoiles dans toutes les directions sans aucune préférence.

46. Dans un amas sphérique, la vitesse moyenne (¢,,) d'une
étoile, définie soit comme la moyenne des vitesses qu’elle prend
pendant une révolution compléte T, soit comme la moyenne, a un
moment donné, de~ vitesses de toutes les étoiles de méme orbite,
en nombre p, c'est-d-dire

T
1 i
O = ’_l_‘,f -v dt ou O = ; E ©py
)

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

ViZa; ¢;;\/.+<§)’a; 2 %a;
donc, elle est proportionnelle 4 'amplitude (). du mouvement
(considérant comme amplitude pour lellipse la diagonale du rec-
tangle circonscrit) (vo/r notre note C. R. Ac. Sc., t. 178, p. 375,

ou Bull. astron., t. 11, fasc. 3, p. 413). Et,; en vertu de I’équi-

partition de I'énergic (me)

» = const.), il en résulte que les ampli-

tudes des éloiles dans un amas sphérique sont en raison inverse
de la racine carrée de leurs masses.

Si 'amas est constitué par des étoiles de mémes masses, leurs
amplitudes sont égales et elles arrivent toutes jusqu’a 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 pelites.



Une étoile, par exemple 10000 fois plus massive que le Soleil, ne
s’¢loignerait du centre au dela de la vingtiéme partie du rayon de
I'amas. L’amas présente, -oit une structure stratifiée, soil une ten-
dance vers cette structure (deuziéme condition nécessaire).

Nous avons vu (Chap. l1l) que dans un amas a distribution
homogéne le nombre des chocs sur un cercle (N.) est plus grand
que sur une ellipse (N,;) ou que dans un mouvement radial (Ng). Un
tel amas est instable, car les mouvements circulaires tendent a se
transformer en mouvements radiaux ou elliptiques aplatis, d’ou
une cencentration au centre.

Pour des amas a distribution hétérogéne, dont les densités
seraient données par les courbes des erreurs (A étant leurs modules
de concentration) jusqu’a des concentrations correspondantes
a4 h£0,809, les mouvements radiaux sont moins génés aussi les
amas impriment-ils i leurs étoiles surtout ce genre d’orbites.

Pour les grandes oscillations circulaires, dont les amplitudes
sont de 'ordre de grandeur du rayon de 'amas, cet effet n'est sen-
sible qu’au début de la concentration (/4 Zo0,809), ensuite ces
orbites sont plus stables, i ce point de vue, que les orbites radiales.

Mais, pour de petites amplitudes, les orbites radiales sont moins
génées que les circulaires, jusqu'a des concentrations beaucoup
plus grandes que celles observies dans les amas globulaires. Les
petites oscillations ne peuvent pas conserver des formes circulaires
ou elliptiques, et ¢n raison des chocs P'amas tend a imposer a ses
étoiles des mouvements radiauy, ou elliptiques trés aplatis. Quant
aux oscillations de grandes amplitudes, d’autres causes inter-
viennent qui les empéchent de garder des formes circulaires (voir
Chap. 111).

Ces transformations produisent des changements sur la loi de
la distribution des étoiles et des vitesses, et rendent 'amas de plus
en plus condensé au centre. Elles cessent seulement quand I'amas
imprime & ses ¢toiles des mouvements radiaux ou elliptiques
aplatis. Alors 'amas a la distribution la plus concentrée au centre.
Cette phase est donc une (roisiéme condition nécessaire de
I'équilibre. Les trois conditions, ensemble. sont suffisantes pour
Téquilibre défini plus haut. Quand les trois conditions sont réa-
lisées, I'amas est en régime permanent. Alors les chocs ne se pro-
duisent qu’au centre de I'amas et ils n’ont pour effet que de dévier
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la direction du mouvement, sans changer la forme de I'orbite ou
de Pamas, les lois de la densité ou de la distribution des vitesses.
La sfructure est compatible avec le principe de 1'équipartion de
I'énergie, el les lignes de courant coincident avec les trajectoires.

47. Le travail () des forces intérieures F,(X, Y, Z), effectué
pendant un mouvement, dépend des extrémités M,, 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 "

={ Xdr+YdyZds=U,—U,.
M,

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

?5=fan+de+Zd;= f(ﬂ‘_§>d,d,
s 5 \ 93 Oz

(%—‘;’7‘) dz ds + (g; _ g)dyds=o,

la force dérivant d’un potentiel. A cause des chocs, les trajectoires
dans un amas ne sont pas fermées. Le travail total (€) d’un amas
estdonc différent de zéro pendant les phases qui ne conservent pas
laloi de la distribution des étoiles. Le travail est une certaine fonc-
tion @ (p, () dépendant du degré de perturbation (p) de I'amas,
par rapport a son état stable, ainsi que du temps (¢), et qui tend
continucllement a s’annuler.

L’état d'équilibre stable est caractérisé par (p, ¢) = o, 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: 1° des formes
sphériques; 2° les étoiles les plus massives qui sont aussi les plus
lumineuses, agglomérées vers leyrs centres; 3° des lois de distri-
bution de leurs étoiles trés semblables, on peut en conclure qu'ils
ont tous réalisé les trois conditions nécessaires de I'équilibre stable
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ou qu'ils sont tous en régime permanent, ou dans des états trés
voisins.

Par définition, temps de mélange, c'est le temps nécessaire
pour que toutes les ¢toiles d’un amas accomplissent une révolution
compléte. 11 est fonction de la densité de 'amas et il est de méme
ordre de grandeur que le temps de révolution d’une étoile sous
I'action d’un milieu homogéne, de mémes dimensions et masse que
notre amas.

Temps de relichement, c’est le temps nécessaire a I'amas pour
arriver & son régime permanent, en partant d’un état perturbé. 1l
est fonction du degré de sa perturbation initiale, ainsi que de la
masse du systeme. Il est également évident qu'il doit étre un mul-
tiple du temps de mélange.

CHAPITRE V.

LE DEGRE DE CONDENSATION ET L'INDICE DE STABILITE
D'UN AMAS GLOBULAIRE.

49. L'étude de la Dynamique des amas, de la corrélation entre
le nombre des géantes, des céphéides, etle degré de condensation,
ainsi que la classification des amas d’apreés leur degré de conden-
sation, ou de stabilité, nécessitent la connaissance de la loi de
distribution des masses a 'intérieur de ces systémes.

Pour le premier probléme, qui exige une forme finie et expli-
cite de cette distribution, nous avons substitué des lois appro-
chées. Pour les autres, cette 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’aprés des ohservations seulement. '

Elle est applicable aux 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 de la
surface (y) limitée par 'ordonnée du point considéré, I'axe des
abscisses, d'un coté, et par la courbe de la densité de 'autre. Elle
permet d’obtenir des valeurs numériques, correspondant, P'une &
Pindice de stabilité ou au dgﬁré de concentration, I'autre & la
dissymétrie de 'amas.

80. Soient o =F(z) la loi de la densité dans I'espace; §la
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surface totale sous cette courbe :
Ty
S= f p de,
R
ol z; et z,'sont les pointsou la courbe coupe I'axe des z, respecti-

vement du c6té des abscisses positives et négatives. Soit y défini
comme plus haut. Alors

y=f'vp dz=fIF(w)dm=f(x).

Considérons l'expression
d
(13) L LICEo
ou k, m, n sont des constantes quelconques.
Elle est égale, évidemment, &

=F(2)=Fi(y).

Cherchons I'intégrale de o, c’est-a-dire :

y=kLrJ""(S —y)“dz=£.redr=f(w)

et calculons les dérivées :

d dr
795 = Exl; = kryrm=1(S§ — y Pt [Sm—(m + n)y],
dw 4
— _'lel: = By3m-1(S — yyn-1, o(y),
ou

e(y)=(m+n)a(m+n)—1]yt—2mS[a(m+ry—1]y +Stm(am—1).

La courbe ¢ = F(z) a deux minima, ou elle s’annule, correspon-
dant a y =o ety =S, ou p = o. Elle a aussi un maximum, pour

lequel
1 Sm
m+n

}’=

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

Sm . Sn
m-+n m—+4n

Si m = n, la courbe est symétrique par rapport a cette ordonnée.
Si m < n, la surface qui se trouve a gauche de I'ordonnée maxima

est plus petite que celle de droite et inversement.

n

. . I .
Quand on fait varier e de o a 1, on obtient tous les

THESE PARYULESCO. 6
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degrés de dissymétrie. Toutes sortes de courbes peuvent étre
oblenues en variant les valeurs de m et de n. Par exemple, pour
des valeurs négatives de m et n, entre o et — 1, on obtient des
courbes de la forme J ou U, qui ne nous intéressent pas dans ce
probléme. 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 :

e(y)=o.
Ces valeurs sont données par la relation
s S
r= 3[' = \/4m—l] =30
ou
=S
x a/fm—1

au cas ou la distribution est symétrique, ou par

mn
y-m+n[m_4: z(m+n)—|]

pour une distribution dissymétrique.

La position du point d'inflexion est donc fixée par lés valeurs
de m et de n en cas de dissymétrie, et par la valeur de m seule-
ment en cas de symétrie.

Nous appelons n, 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 cn plus
grandes au centre. :

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

[N

1

et pour que la courbe ait les deux points d'inflexion dans I'inter-
valle z, z,, telle qu’elle a dans les amas, il faut que
1
m > ;'
Pour des valeurs entre ces deux limites, la courbe n'a pas de
points d'inflexion a l'intérieur de 'amas, ce qui n’est possible que
pour la distribution apparente d’un amas homogéne. Quand m
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varie de = a I'infini, le point d'inflexion se déplace depuis-l'extré-

mité de la courbe, ou p =0, vers la classe modale. Pour m = o,

le point d’inflexion arrive au point maximum, qui devient un
b

point de rebroussement.

51. On peut obtenir facilement les valeurs de m, n et k au
besoin, de données de I'observation, grice a la forme spéciale de
I'équation (13), a 'aide des fonctions eulériennes et des moments
statistiques M,, M,, M,, de la courbe ¢ =F,(y). Nous avons
alers :

N 25

Mo=f ody= [ eida,

M.—f py dy = f Py dz,
R

f pyrdy = f pryrdz

Mo=kf ym(S—yprady,
0
[ .
Ml—_kf }'”"‘"(S—_}')"d}’,
0

S
M, = kf ym+(S — p)ndy
A :

ou encore

et par la substitution y =S¢
1
M, =‘kS”‘+"+l‘f tm(t — ) dt = k S m+n-+1 B(m +1 R41),
0
1
M, = kSm+n+2 [ tmHt(1— )y dt = kSm+ntB(m 42, n+ 1),

0

1
M2 = ‘-Sm+n+3f t"""’(l —_ t)" dt = kS'"+"+'B(m+ 3, n< l).
[]

Et par la relation bien connue :

r(m +0)T(n+1

Blm+1,n+1)= T'(m—+n-+2)

’

, M, = kSmnri F(m+1T(n+1) — k Smnt m'n! ,
I(m+n+2) (m~+n+1)!
L(m+2)0(n+1) . (m+1)!n!
1 = m-4-n+2 "
(ll) 1“1 k Sm+n+ l(nl+n+3) = k Sm+n 2(’n+n+2)i,

l(m+3)[‘(n+|) k Smencts (m—+2)!'n! .
T(m + n-4) (m+n+3)!

l“i = kSm+n+3



Enfin, en désignant :

nous avons
S(m +1) S(m+2)
%= ——— et =
m-+n+a m+n+3
et donc
S(M,Mo—'IM.{)-FMng M ._.sMg('IMo—sMi)—MgM]
=TS — M, M) & =TS MM

Quant a £, il peut étre obtenu d’une des relations (14).

Dans le cas d’un amas a distribution symétrique, nous avons :
m!m!

(2m+ l)!,

(m+41)!m!

(2m—+12)! '

(m+2)m!,

M, = kStm+1

M, = kS2m+2

M= S )T
a—&=§ p_%_sm—f—a. m_n_'zSM,—3M2_'zS—3p
M, 22 " M, "am+3 ~ 77T aM,—SM; 28-S

. s S .
Dans ce cas donc, a est toujours égal a <. Et puisque m zi, nous

avons pour 3 la condition
B<o,6258.

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

0,58 < B20,6258.

52. Pratiquement, on obticnt les valeurs des moments statis-
tiques, de données des observations, par les relations approchées
suivantes, qui sont d’autant plus exactes que le nombre des

points observés est plus grand :

Xy
M, = f prdxr = Zpt Az,

v
Ty
M, = ply dz =Zpy Az,

ey

Xy
M= f pryrdx = Pyt Az.
&y



Z.

0- 2
2- §
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
3o0-32
32-34
34-36
36-38
38-4o
jo-42

— 8% —
ou Az 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 :

M.g(m = 45,100), M.1a(m = 42,054), M.10(m =13,860).

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

TaBLeav VIII.

2 2 3
p. g <§) ”. (%) x. (%) xr
0,158 0,000135 0,000000 0,000067 0,0000000 0,0000000
0,233 0,000215 0,000000 0,000242 “ 0,0000000 0,0000000
0,430 0,000367 0,000000 0,000533 0,0000000 0,0000000
0,801 0,000685 0,000000 0,001059 0,0000000 0,0000000
1,506 0,001287 0,000002 0,002045 0,0000000 0,0000000
4,001 0,003419 0,000012 0,004398 0,0000000 0,0000000
9,304 0,007951 0,000063 0,010083 0,0000006 0,0000000
17,905 0,015301 0,00023 § 0,021709 0,0000051 0,0000001
36,420 0,031122 0,000969 0,044911 0,0000435 0,000002
68,501 0,058540 0,003427 0,089752 0,0003076 0,0000276
891,603 0,761948 0,580566 0,500003 0,2902850 0,1451415
68,501 0,058340 0,003427 0,910249 0,0031193 0,0028393
36,420 0,031122 0.000969 0,955080 0,000025% 0,0008836
17,905 0,015301 0,000234 0,978291 0,0002200 0,0000224
9,304 0,007951 0,000063 0,989917 0,0000626 0,0000619
4,001 0,003419 0.000012 0,995602 0,0000116 0,0000116
1,506 0,001287 0,000002 0,997955 0,0000016 0,0000016
0,801 0,000685 0,000000 0,998941 0,0000005 0,0000000
0.430 0,000367 0,000000 0,999467 0,000000 1 0,0000000
0,253 0,000215 0,000000 0,999758 0,0000000 0,0000000
0,158 0,000135 0,000000 0,999933 0,0000000 0,0000000

S=1170,160 8'=1,000000 My=0,589980

M;=o0,2949910 My=0,1491933
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CHAPITRE VL
SUR LA DYNAMIQUE DES AMAS GLOBULAIRES.

83. Considérons

?(")=(§—£a1:—gfr-,) (oL r<i)

comme lois de la distribution des étoiles 4 I'intérieur des amas.
Ces courbes sont assez rapprochées de celles observées et
peuvent nous donner des divers degrés de concentration. Puis,
elles présentent I'avantage, qui n’est pas a négliger, de pouvoir
généraliser les résultats et d’étudier les variations qui se produisent
quand la concentration de I'amas varie.
La masse (M,) a I'intérieur d’une sphére de rayon r est alors

M= Aufrr’p(r)dr=41:.14{3'V3a1§- r
°

La force (F,) qui s’exerce sur un point, a la distance r, est

Fr=—jratfry/3024. d 3!
(3 +14psY:?
et la fonction des forces (U) est
U= [irapryFE— = AR,
(3+¢‘B'r’)1 V3 +ai prm

ou £ est la constante des forces vives. Les surfaces de niveaux sont
donc des sphéres concentriques. Les équations du mouvement sont

d*z z JUu
Ti =— fmaiB?/3a2B. —_—_—

(3 + at [3:,‘1)?

a2 I

%:-—Anu‘@’\/?ya’ﬂ--——-——y 3= %,[—}]"
(3 -+ atBrry):

diz oU

an f““”‘pi‘/sa’p' — =5

(3 +atprra)?
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On vérifie aisément que

dty d*r dy dz
Tr —Y g =0  Ouencore wﬁ—y-(—ﬁ-—c,

diz dy _ dsz dy _
iy R ’ Y@ Tra =
zdﬁ—md’z— » za_’x xd—f—B

dr T an=° a"Tat =™

d’ou, en multipliant par z, z, y respectivement et en ajoutant,

Az +By+Cz=o.

Le mouvement s’effectue donc dans un plan et les équations du
mouvement se réduisent aux deux premiéres. En introduisant les

coordonnées polaires
z = r cosf,
y = rsin,

nous obtenons I'intégrale des aires
ri i = const
dt ’
et le mouvement se fait suivant la loi des aires.

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

dzx dxy diz
Wdl‘—*— _E’—dy_*- _dﬁd‘ =dU(Z‘, Y, Z)
ou encore
pl
d;— = dU.
Et en intégrant de ¢, & ¢,
p2 ]
- — 32 = U@ 7,3)=Us(z0yo %),
donc
(14) v’=a(U+-:-‘> ou h = v} — 2Uo(2 )0 30).

Cette relation, qui n’est que l'intégrale des forces vives, nous
montre que la vitesse d’'une étoile redevient & la méme valeur
avec U. Comme U est une fonction uniforme pour les amas, les
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vitesses des étoiles devraient avoir la méme valeur sur une méme
surface de niveau U(z, y, 5) = const.

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

55. L'intégrale des forces vives (14) nous montre encore que,
si une étoile est soumise seulement a 'action de I’ensemble du

systéme, elle ne peut pas sortir de la région de l'espace pour
laquelle

U (x,y,z)+:—l>o.
Cette région est limitée par la surface de niveau
h
U (z.y,z)+;=o

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

56. Si une étoile de 'amas est soumise & un certain moment,
en dehors de la force d’attraction (X, Y, Z) qui dérive du poten-
tiel U (2, y, 5), a 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, Y+ Y, Z+Z,) dérive du potentiel U+ U,,
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done
XXy 2, U UTy,
Y+Y,=3qu+dd_l)]'_l=d(Ud::U1)’
Z+Z,=%g+%=L;:m_).

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

Il est évident de méme que les formes des orbites des étoiles
doubles d’un amas sont différentes de celles isolées. C’est dans ce
fait, ajouté a I'effet des chocs, que réside 'explication du manque
des doubles dans les amas, méme galactiques, comme nous lin-
diquent les observations.

D’ailleurs, si une double se formait a un certain moment et si
elle avait la tendance de se conseryver, elle devrait se soumettre au
principe de 'équipartion de I'énergie. La masse étant augmentée
par cette capture, 'amplitude de son mouvement sera diminuée.
Elle devra vivre vers la région centrale de I’amas, région trés dan-
gereuse pour son existence de double, & cause des chocs nombreux.

57. La variation de la force d’attraction avec le degré de
concentration. — Désignons pour simplifier
1
a?f = ¢(quantité toujours > o) et — 4mn32= K(const. <o).
L’expression de la force F, est alors

F=K.ct

_ x
(3 +c2r?)?

Elle s’annule a P'origine et 4 Vinfini. Etant toujours de méme
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signe, elleadonc un maximum. Calculons les expressions suivantes:

wlw

(15) %=-‘%L < 5 (15 —cr?),
(3 +ctr2)?
3
.‘;—E =_Lc‘._5(3_gclri)’
: (3+ctre)?
9
2 b
A= % = ﬂg—'—"l(ac’r‘—g),
(3 + c2ry)?
1
Y %]
C= —d‘:—l: = 3K.r, i 5+ (15ctrt —140c?r2+ 45),
¢ b Brany

3
0F iF K.c? 2¢'r'—69c2r2+ 45
B=dcdr=drdc= 2 1 ’
B+t

—K2.e3

1 AC= —— %
Bi—AC 4(3 +crr2y

(266¢8r% — 3439 ¢ r + 7209 T

+ 2565 ctrt — 2025),

De 'expression (13), on voit que la force a un maximum relatif
pour ¢r = 3,87. Donc, pour les concentrations plus grandes que
celles correspondant a ¢ = 3,87, le maximum de la force se trouve
a l'intéricur de 'amas, dont le rayon est pris comme unité. Pour
des councentrations plus petites que ¢ = 3,8~, le maximum est
« en dehors » de’'amas. Mais cela n’est qu’une maniére de s’expri-
mer, car cn dehors la densité est nulle. Dans cette région, la force
décroit toujours, en raison inverse du carré de la distance.

En considérant r et ¢ comme des coordonnées courantes, alors
I'expression de la force repré-ente une surface dans I'espace. Nous
pouvons donc examiner la structure de cette surface dans toutes
les régions de 'espace. Comme nous avons

— K2¢3

t_AC= ——
Br—AC 4(3 4 c2r2)y

(c?r2+o0,35)cr+3,24)(er +1,3)(er +1,1)

X (er—3,24)(er —1,3)(cr—1,1).
Alors

Pouro < ecr<1,1, lasurface de la force n'a ni max. ni miun.;
» 1,1 <er<i,3, » » aun minimum;
v 1,3 <er< 3,24, » » n'a ni max. ni min,;
» Ll er +wx, » » aun maximum.
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LE MOUVEMENT CIRCULAIRE.

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

dr

T = F(r)+ g (G, const. des aires).

. e d
La vitesse initiale ( ?i?r> de ce mouvement est nulle et le mouve-
0

ment s'effectue comme si le rayon vecteur étant fixe, le mouvement
se faisait le long de ce rayon sous l'action d’une force égale a

F(r)+ %’

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

Supposons
Ct
F"o+ == 0.

o

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

Donc, pour qu’une étoile décrive une orbite circulaire, elle doit

satisfaire aux deux conditions :

1° Vitesse initiale perpendiculaire au rayon vecteur:

2
F(r)+% =o.

Soit y, 'angle que fait la vitesse 4 un certain moment avec le
rayon vecteur.

Alors :

C= I'oVo sin Y.

La premiére condition devient

G =% rovo
et la deuxiéme
V,, = ‘/:- Fl‘o.
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Puisque la force est attractive, les orbites circulaires sont
possibles si les deux conditions sont satisfaites.

39. Soit w la vitesse angulaire d’une étoile, qui a un mouvement
circulaire de rayon r,

r=ry, —_ =,

L’accélération tangentielle (J;) est nulle et 'accélération nor-
male (Jy) est
Ve
In= . =—w?r.
Donc .
— fmatfe \/?Tsz..r.’
(3 +aprrph
fratfr ¢3_0z7§’
(3+aprrph
dd _ ay/m.22By/3aif
@ . . 3
(3+a*Brrd)’
(3 +atf2r} )%
2w 8 y/3alp

et le temps d’une révolution compléte est donc

—wlry=

0=

W=

dt

3 —_ 3
_ (34+arBrrd)t f”‘ g o VE(3+atPrrit
[]

aymarfy3aiB atB \/362p
Et puisque le mouvement est uniforme :
Ve 2\/_Eroazp\‘/§;:—p.
(3-+atfrrf)t
Le mouvement est donc complétement déterminé.
60. La variation de la vitesse angulaire (w) avec la concentra-

tion. — Mettons
atf=c et 2y/x.y3=K,

quantités toujours positives. Alors

jar

c

w=K ——.
(B+cirr)s
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La vitesse angulaire ne s’annule au cemntre que si I'amas est
homogeéne. Caleulons

=

dw ct 15 —c*rt
&=%X7—7
(3 +ctrt)
)
(16) .‘dl_:, =_2Kc‘ _._ci_.

T
(3 + ctrr)t
Dans un point quelconque de I'amas (r = r, = const.),

Pour c?r} <15, w croit avec la concentration;
» ctr}=15 waun maximum;
» ¢try >15, w décroit avec la concentration.

La formule (16) nous montre que pour une concentration donnée
(¢ = const.) la vitesse angulaire décroit toujours quand r, croit.

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

3
2
(17) v=_Ker .
: (3 4 ctrayb
Calculons
56— o2t
2(3 +ctr)t
1
av Kret (15 —ctrt
(19) = rei(i3—c );

T
4(3 + crr2)t
13
A= v 3Ke s‘r(c!r!—lS)
=t T )
§(3+crra)

N .
#*V ~ Kc'(go—g3ciri+ciré)
drac

11 ’
8(3+c2r2)t

2V Kr(45—237¢trt+14crh)
det

3 AL
16c*(3+c2rt)t
1
Bl—AC= — K2c? (c’r’—o,623)(c’r*—-',.47)(c!l-2—32,77)(c’r’+12,56).

i1
63(3 +ctr2)?

L’équation (18) nous montre que, dans un amas d’'une concen-
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tration donnée (c=const.), la vitesse crolt, quand r décroft,

jusqu’a la valeur cr = /6. Pour cette valeur la vitesse atteint le
maximum, puis elle décroit. ’

L’équation (19) nous montre, (u’a un certain point a l'intérieur
de 'amas (7 = const. ), dont la concentration est variable, la vitesse
croit avec la concentration jusqu'a ¢ = /13, pnis elle décroit.

L’énergie cinétique de 'amas croit donc avec la concentration.

En considérant comme plus haut, r et ¢ comme coordonnées
courantes, la surface de la vitesse {17) présente les régions
suivantes :

Pour o <L cr < 0,783, ou il n'y a ni maximum ni minimum;
» 0,783<cr< 1,57, oula\iitesse a un maximum;
» 1,57 <er<5,72, ou la\itesse n’a ni maximum ni minimum;
» 5,72 <er< -+, oula vitesse a un minimum. '

A la périphérie de I'amas, par exemple (doncr =1), la vi-
tesse croit toujours jusqu’a des concentrations correspondant a
0 < ¢ < 0,783, sans atteindre un maximum qui se trouve en dehors
de Pamas. Pour des concentrations plus grandes 0,783 < ¢ < 1,57,
la vitesse a la périphérie est maxima, par rapport aux vitesses
intérieures ou extérieures. Pour des concentrations encore plus
grandes, le maximum de la vitesse a lieu cette fois a U'intérieur de
I'amas. Pour des grandes concentrations 5,72 < ¢~ o comme
c’est le cas de M.g(c¢ =6,1), le plus concentré de ceux ohservés
par nous, la vilesse périphcrique est minime.

Sur des orbites circulaires, de trés petites amplitudes, par

1 . _y . .
exemple ) les vitesses des étoiles croissent, sans atteindre le

maximum, jusqu’a des concentrations correspondant a ¢ ~_ 7,83.
Seulement pour des weés grandes concentrations, beaucoup plus
grandes (ue celles observées par nous, correspondant a

7,83 <c<15.7,

leurs vitesses présentent un maximum. Enfin, pour des concentra-
tions excessivement grandes, correspondant plutdt & un corps
central de grande masse, entouré d’un nuage stellaire trés raréfié,
concentration qui ne parait pas réalisable, et pour laquelle

57,2 < e <,
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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 compléte est donné par

/

al

_3 3
(20) T=Kc ¥(3+cr2)*, ot c=atp et K=

<

W

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

3
JaT 3Kek r
(a1) or = 2 T’
: (3 +crr2)t
oT Kc—% ctrt—15
(22) W = % [
(34 ctr)t
3
13
(23) A= ﬂ — 3Ke* 6-+c2rt ,
ar? 4 ]
(3 +c2r)t
B= nT - . 3Kr(ctrt+9) ,
. 1 b]
dc dr 807(3+c'r’)7
T 3K c+ré— 54ctrr—135
(24) C= 3T =" 3 T .
cV(34+e'ry)
2
B:—AC= __9“_5(63,.3_ 15¢t rs—189ct rt — 405).:

32c%(3 -+ cirt)?

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

De I'expression (22), on voit qu’a un point donné dans I’amas
(r=consl.), quand laconcentration croit, T décroit et a un minimum
correspondant a ¢r = 3,87. La décroissance de T a deux points
dinflexions (24), correspondant aux c¢r = /31,37 et cr = /2,63.

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

o < er< 4,49,

les autres régions de la surface n’ayant ni maximum, ni minimym. ,
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LE MOUVEMENT ELLIPTIQUE.

63. Le mouvement elliptique se fait conformément 4 la loi des

aires

,d8
(‘25) r E—-C

et admet U'intégrale des forces vives

d¥ = F(r)dr.

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

rdr

Vi=—8natf2y/321f ————+h,
(3 +atPrra)r
vl = h -+ _Mﬂ_‘ .
(3 +a;pa,-z)§
Considérons l'expression de V?
dr\t GC?
(26) V’=(E) +-;’~t
alors
h_|...._81!— m’pl= (§£>I+ 9;’
(3 + atB2r2)2 ¢ r
d’ou.

N /\// Rl
n

1
(3 + atfB2rr)?

Eliminons dt, dans les expressions (26) et 25), en rempla-

atl
cant : ( )par[ ] Nous obtenons I'expression de la vitesse

bien connue ~
a( L)\ -
oo (4D ¢y ]
3220 /d ,l Y 1 :—
ez () ey ]

donc
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0= —_—
/\/ 8n \/3«’[3 C’
FR
( 3 —+ ok p’ r!)l
qui pour la transformation

_ Ja2f
5= \/m

d’ou enfin

devient

0 =+=Coatfp? i .
(x2f—3%) /—2§mz3— (3h+C2atB2) 2 +24a fs+ 3 B

L’équation ‘

dr 8ny/3atp (0]
rri \/"+ el 7

(3 4- msp-ra)1

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

(27) b+ 8w /3a2f _C’=

1
(3 +atprrr)
Mais puisque au moment initial -

Vi=1 <U.,+ ';‘) et C=0rqsind,,
nous avons

h=Vj—aU,=V}— _8ny3wf
V3 +atBr]

et 'équation (27) devient

(a8) Yordsin®d 8 y3a7B +[8“”3°"p —V3]=

re (34 ot Bt r’)% V3 + otfird

équation de quatriéme degré en r, 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
2
he— 8my/3a2B -
(3 +atB2rd)?
THESE PARVULESCO. 7
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donc, I'expression de ¢ devient ,

/\/ 81:\/3&1?» __8=my3af ;
(3+a‘ﬂ'r3) (3+a"§'r3)%

ou encore, par la transformation

a’Br =z et afiry=3,
t= ds .
zv 3(“’2‘3)5 2
V (3 +z* (3+33)';

Enfin, par une nouvelle u-ansformauon

l / 3

I - D —
in¥ _KsinX _\/__3___ s
3 tangy, sin — = K sin 2 ou K= = ’

on a

dy
. t ,
+2 Vry/(a2P)s f(l — 2K?sin?y)? /1 ~- K2sinty

intégrale elliptique de troisiéme espéce.

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

Vo ry sin 80 = 0.
Le mouvement radial peut étre obtenu dans deux cas :
1° S5i Vy= o, et I'équation (28) se réduit a

87302 p _ 8xy3a2f
Ve+odBtry 3+ alfir

ou r=ry,

et I'étoile a alors un mouvement oscillatoire, le long d’un diamétre

de la sphére r =ry, sans jamais sortir de l'intérieur de cette
sphére. Ou bien :

2° Si, sin 9= o, et I'équation (28) se réduit a

,-|=b'_’ - '_ V3 -—3], ouc=htp.
(\/3-0-0’7‘3 81:\/%)
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Cette équation nous donne I'éloignement maximum d’une
étoile, qui acquiert une vitesse V, dirigée suivant le rayon vecteur,
due par exemple a un choc, a une certaine ditance 7y du centre.
On voil que.l’oscillalinn est encore symétrique par rapport au
centre de I'amas. Puisque r est indépendant du signe de Vy, il en
résulte que I'éloile s'éloigne jusqu'a la méme distance du centre,
que V, soit dirigé vers le centre ou vers la périphérie.

On voit, de méme, que la valeur de 'amplitude du mouvement
radial dépend de ¢, le degré de condensation de 'amas.

Par cette formule, annulant r,, on peut calculer a quelle dis-
tance du centre peutl arriver une éloile, qui part du centre de
I'amas, avec une vitesse initiale donnée. Ou inversement, de quelle
distance doit partir une étoile avec une vitesse initiale nulle. pour
traverser le centre de I'amas avec unc vitesse V,, c’est-a-dire quel
est le rayon (r) de Pamas de concentration (¢) qui imprime ai
centre une vitesse V, a une étoile.

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

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

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

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

LA VARIATION DES‘DL\IENSIONS DES ORBITES AVEC LE DEGRE
DE CONCENTRATION DE L’AMAS.

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

d?
(29) =5 =F( 0,
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ou le deuxiéme membre est une fonction seulement de r, au cas
ou la distribution des masses est stable. Sa forme, dans ce cas, nous
I'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 ¢.

Introduisons une fonction »(r, t), d’une seule variable (r), ou
de deux variables (7 et ¢), suivant la nature de F, définie par
Véquation

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

dir d
(30) R =0

1 /dr\?
2 (%) +e=r

3—: = Va(h—9)»

ou, en intégrant,

ou

ou / est la constante des forces vives.

Dans ce cas, le maximum et le minimum de 7 sont les racines

de
dr _ o
dt —
Si ¢ et I sont des fonctions de deux variables, r et ¢, nous

avons
dh _dy _(dy _dirydr

i :ﬁ+<zﬁ+ dn)m‘

Or la parenthése est nulle, en vertu de ’équation (30). Donc

dh _ dp :
T d ou h=s.
La constante d'intégration étant nulle,!k et © s’annulent
ensemble.

Si ¢ est fonction aussi de ¢, alors sa valeur o,, dans un point r,,

(31) po=nh
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définit encore les distances apocentrique et péricentrique, mais
seulement pendant la période dans laquelle © ne varie pas sensi-
blement avec ¢.

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

p=h

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

(32) _f' =0

et réc‘iproquement.

Supposons, qu’a un mouvement donné ¢, ces deux derniéres
équations ont une racine commune (7). Alors, I'étoile a un mou-
vement circulaire de rayon . .

Etudions la variation de 7, par rapport a ¢, si la force est variable
avec le temps, c'est-a-dire si la concentration de I'amas varie.

Dérivons dans ce but I'équation (3 1) par rapport a ¢,

dog dro dg, _dh _ de
(33) dr, s T dt T AT dr
Mais, pulsque rq est peu différent de rsa nouvelle valeur, nous

pouvons ecrire

do, d(p ’9
dl—o —dr +(ro—r) T3 dr?
et
dq:o dy do
=2+ =" g

En introduisant ces valeurs, ainsi que la relation (32) dans (33),
nous obtenons
dy dr dro d? die
drt + ardi dt

Or, puisque r difféere peu de r,,

d?e N dtg dr
drdt " dri'de =

Le premier membre n’est que la dérivée, par rapport a ¢,
de . Donc, si gf est nulle a un certain moment ¢, elle reste nulle

a l’époque t -+ dt et Porbite reste circulaire, conformément a la.
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réciproque de plus haut. Quand I'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 (w)
augmente aussi et le rayon diminue, et inversement.

Pour un mouvement radial, il est é¢vident que l’amplitudé du
mouvement diminue si la force augmente, et inversement.

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

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

Les orbites des étoiles, dont les amplitudes sont plus petites que
le rayon de cette sphére, diminuent quand I'amas se concentre,
tandis que les orbites de grandes amplitudes, extérieures a cette
sphére, vagrandissent pendant que 'amas se eoncentre.

Done, une concentration de Pamas, provenant par exemple de
Paugmentation du nombre des orbites radiales, par le mécanisme
des chocs (voir Chap. Il), amene aprés elle deux autres causes
de concentration : une par le rapetissement des orbites de petites
amplitudes, une deuxi¢me par 'agrandissement des dimensions des
orbites de grandes amplitudes.

68. Recherches de H. Gylden. — La loi de la densité proposée,
permet de faire une étude compléte sur la variation des éléments
des orbites, quand la structure de I'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 trés intéressantes. Nous trouvons utile de les
résumer icl.

Il considére un amas de structure un peu spéciale, formé par un
noyeau central entouré par une atmosphére stellaire homogéne.
Le probléme n’est pas réel, mais il nous donne une idée approchée
de ce qui doit se passer dans un amas. Dans ce cas, lafonction des
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forces et les équations du mouvement sont

U=t par

r 2

(p et pq const. et r la distance au centre),
dz U dy U ds_0U
de ~ oz’ det = dy’ dr = oz
On vérifie aisément que le mouvement est plan et se fait suivant

la loi des aires.
Au lieu de la variable ¢, introduisons avec Gylden une nouvelle

variable «. définie par
t= f(u) )

ou f(u) est arbitraire pour un moment. Les équatians du mou-

vement deviennent alors
oU

drz  dz f'(u) .

(34) dr " du friw, = N 50
diy _dy f1(w) o 0U.
dur  du f'(u) dy

En multipliant (34) respectivement par z et y, puis en ajou-
tant, et en introduisant les coordonnées polaires (ret §), on a

o g ([

=t o5 +r 2]

T dz dy .
En multipliant (34) par ——, —~» et ajoutant nous avons

&S] o)
=r (7 R+ 2 a) =g

donc
(36) (Z) +(2) =-trwrnk-av,

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

dir dr drf(u) ) JU
rd_u""(Zl—u) duf(u) [f(u)]'[ +y7—h+2U]

Déterminons maintenant la fonction arbitraire f(u)jpar la con-
dition

=0,

dr dr S(u)
(&)~ &

qui nous donne successivement
"
u
_Jf'(w) du,

T f(w)
f(u)—ﬂr,

t=F ()= [ rdu,

ou 3 est une constante d’intégration.
Alors (35) devient

U
[f(u)]’(x— +ry _;.Hu)
ou encore

dr\?
E;(;&) =—c+2ur—hri—pgrt,

Clest léquation du mouvement relatif sur le rayon yecteur.
Pulsque " doit avoir aussi des valeurs réelles, 'équation

—c+2pr—hri—psrt=o
a au moins deux racines réelles. Soit r, et ry leurs valeurs. Alors
—c+omr—hrt—pri=—(r—ry)(r—ri)(Yo+ Y17+ 12r*).

Gylden étudie les cas : 1° py=o0 (amas homogéne), alors les
racines de I'équation en vy, de deuxiéme degré, sont négatives;
2° wy=o0 (probléme de 2 corps), alors les racines sont égales, et 3°
le cas le plus général, d’'un amas homogéne, ayant un noyau cen-
tral, quand les racines sont réelles et quelconques. Les principales
conclusions dans ce dernier cas sont :

1° Dans un mouvement elliptique, I'anomalie vraie ne reprend
pas les mémes valeurs avec u, aprés une révolution compléte. Le
maximum et le minimum de r tombent donc dans des directions



— 105 —
différentcs, avec le temps et leurs positions s’éloignent, avec le
temps des positions initiales.

2° Le temps pendant lequel 7 varie, du minimum au maximum,
est toujours le méme.

3° Les orbites peu excentriques sont spécifiques du cas py==0
(probléeme de 2 corps), tandis que les amas sont caractérisés par
des orbites tres aplaties.

4" Le déplacement des lignes des apsides disparait seulement
dans le cas wi=o et p,=o.

Les amas sont caractérisés par un déplacement continuel des
lignes des apsides.

CHAPITRE VII.
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 systéme galactique, et qu’elle ne permet
guére de déduire que les globulaires sont des piéces de la Voie
Lactée.

Leur distribution s’approche plutot de celle des spirales, sys-
teémes aussi complexes que notre systéme galactique et en dehors
de lui.

Le manque de globulaires dan~ le plan galactique indique :
1° que la Voie Lactée a dans son plan équatorial une frontiére de
matiére obscure; 2° leurs positions extérieures par rapport a la
Voie Lactée.

L'idée de Shapley, que les globulaires sont unt banlieue de la
Voie Lactée et que «le segment dépourvu des globulaires parait
plutdt une région d'atiraction et de démolition », qu'un effet de
Iobstruction de la lumiére dans le segment équatorial (31), et
que «la Voie Lactée s’est accrue et s’accroit encore, en satta-
chant d’autres systémes 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



qui se trouvent dans le voisinage de ce plan restent muets & I'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 a toutes
les longitudes galactiques. '

D’ailleurs, Shapley parait avoir quitté derniérement ce point de
vue. Il exprime sa derniére pensée sur cc probléme de la maniére
suivante : « Des traces de nébulosité obscure existent certainement
dans le systéme galactique et a des distances par trop grandes de
nous et il cst tout a fait possible que l¢ manque apparent des amas
globulaires a de petites latitudes soit di a la présence d’une
telle substance (33). »

70. Un seul fait parait se dresser encore contre un trop grand |
éloignement des globulaires par rapport a la phériphérie de la
Voie Lactée. C'est la présence des étoiles du méme 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\ Cygni (g =+ 13") des étoiles de 13° grandeur a indice de
coloration négatif ou nul; autour de M. 11 (g = — 11°) des étoiles
de type A, de 13,5 grandeur; autour des amas de Perseus
[Shapley ct nous aussi (28)], des étoiles de méme type et de
14° grandeur.

D’autres régions en sont dépourvues, comme la région polaire
(Seares) (g =+ 28°), N.G.C.1645 (Seares et Hertzsprung)
(g=—15°),M.67 (g=++34°) et M. 13 (g =+ 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 a notre
systéme, malgré I'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 done, peuvent
étre placées a des distances au moins 10 fois plus grandes que
ces derniéres étoiles galactiques.

D’ailleurs, il n’est pas impossible que I'espace cosmique entre la
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Voie Lactée et les autres systémes stellaires soit aussi peuplé par
des étoiles, formant un milieu continu, mais plus raréfié.

Ce probléme pourrait étre élucidé par une étude statistique.
Gréce a la présence de I'anncau équatorial obscur de la Voie
Lactée, toute classe d’objets extérieurs a la Voie Lactée doit man-
quer dans le plan galactique et réciproquement. J.-H. Oort (34)
a trouvé, par exemple, que les étoiles de grandes vitesses radiales
(>>80 km/sec) manquent complétement dans le plan galactique,
comme les globulaires et les spirales. Si, aprés des données plus
complétes, ce caraciére de leurs distributions se maintient, on
pourrait en conclure que ces objets sont aussi extragalactiques et
peuplent 'espace entre la Voie Lactée et les autres systémes
stellaires. ,

Le probl¢me présente un grand intérét, mais est encore loin
d’étse élucidé.

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

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 systémes.

Tous les systémes aplatis, a 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’¢carte dans le plan de rotation, moins la matiére est
dispersée en latitude. Si les amas globulaires avaient unc origine
commune avec la Voie Lactée, leur distribution ferait une excep-
tion impossible a expliquer a présent et difficile a admettre
a priori.

72. Indices de parallaxes. — Un premier indice des paral-.
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laxes des amas, connu depuis Herschel, est évidemment 'éclat de
leurs étoiles. Puisque nous ne connaissons généralement que les
étoiles les plus lumincuses des géar;les dont les éclats absolus
sont trés différents (de 02 — 3 au moins) et puisque les étoiles
les plus lumincuses ne sont pas de méme type dans tous les amas,
cet indice n’est rigoureux que si nous tcnons compte de ces
différences.

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

Si les globulaires avaient toute la collection des géantes, I'in-
dice serait pour eux ausi rigoureux. Mais il n’en est pas ainsi.
M.37 et M.1i1, par exemple, ont respectivement des géantes
jusqu'au type F et G, ct en établissant les positions relatives des
amas d'aprés cet indice, il faut tenir compte du type des étoiles les
plus lumineuses.

73. Un dcuxiéme indice a été trouvé par Bailey (33). C'est une
corrélation presque linéaire (voir fig. 21 et Tabl. IX), entre les
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Fig. 21. — Relation entre les diamétres des amas (ordonnées) galacliques (courbe
pointillée) ou globulaires (courbe pleine) ct la grandeur des éloiles les plus
lumineuses (abscisses).

diamétres des amas et les grandcurs apparentes de leurs étoiles les
plus lumineuses. Cette relation est valable pour les amas globu-
laires ainsi que pour ceux galactiques. En tenant compte du pre-
I 8 q P
mier indice, elle indiquerait (ue les amas ont des diamétres
linéaires de méme ordre de grandeur. Mais comme les amas des
8
Nuages de Magellan sont pratiquement a la méme distance, la
variation de leurs diamétres apparents nous permet de con-
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clure que les étoiles n’ont pas tendance ‘4 se grouper dans des
amas de mémes diamétres.

I1 y a donc un certain degré d’incompatibilité. Cette relation ne
peut donc étre regardée que comme une relation moyenne.

Il serait intéressant de voir quelles modifications apporteront
dans cette relation de nouvelles déterminations des diamétres des
amas, qui sont trés mal connus aujourd’hui. Puis, pour étre
rigoureuy, il faudrait chercher la relation avec 'éclat des étoiles
J'un méme type, A par exemple, dans tous les amas et non pas
avec les étoiles les plus lumineuses dont le type est variable d’un
amas a l'autre.

TasLeav IX.

Nombre
des amas Diamétres
Grandeur des *. observés. moyens.

T | no'
I0ieeerioresenssessccnsse O .o
| T | 18
L ) 9,4
B30 eeiiiiieriracncenneess 25 10,0
P 4,4
IS...-.-..-....o-.-o.-..' 3 3,3
160000000l O | 3,0

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

74. Shapley, d’un autre coté, a trouvé une relation entre les
diamétres 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 scrvis dans ce but de
la moyenne des diamétres apparents donnés par divers auteurs et
en observant leurs grandeurs intégrales photographiques sur les
Cartes de Franklin-Adams et Palisa. La relation trouvée (voir
Jfig. 18) nous permet de conclure que les grandeurs apparentes
intégrales des amas constituent un troisiéme indice de parallaxes
relatives pour les globulaires.
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73. Théoréme de Charlier. — Concernant la corrélation entre
les distances des globulaires et leurs diamétres apparents, il faut
mentionner un important théoré¢me di au professeur Charlier,
d’autant plus qu’il s'applique a tous les attributs des étoiles qui
varient avec la distance.

Charlier (12) trouve que s'il y a une dispersion quelconque
parmi les diamétres linéaires (D) d’'une répartition d’amas globu-
laires, répartition supposée pareille dans toutes les directions,
alors : 1° la distance moyenne (/) des amas est enraison inverse du
diamétre apparent (d) pour des grandes valeurs seulement de ces
diamétres, mais 2° pour des petites valeurs des diamétres appa-
rents, la distance moyenne () déterminée, tend vers une limite
finie.

Nous avons d’abord la relation évidente

D =rd.
Soient ¢, (7)dr le nombre des globulaires ala distance r = idr,

et¢,(D)dD lenombre des amas globulaires de diamétres D = idD,

et supposons
91(0)#Z o0 et 9(0) # 0.

Soient f, (d) et f,(r) les courhes des fréquences obtenues par
des sections respectivement r = const. et d = const. dans la surface
des fréquences des diamétres ct des distances des amas. Alors,

Ji(d) = ¢:1(r)patrd)r,
Ja(r) =ei(r)es(rd)r.

Malgré les apparences, les deuxiémes membres de ces équations
ne sont pas les mémes. Dans la premiére formule, 7 = const. et d
variable, et dans la deuxiéme inversement.

La valeur moyenne de ¢/(r = const.) est donnée par

fwf,(d)d.dd f“Dq),(D)dD
e == =’1.M(D),
[ fidraa  r [ expyap

Mr(d) =

c’cst-a-dire la valeur moyenne des diamétres apparents est égale a
la valeur moyenne des diamétres linéaires, divisée par la distance.
Résultat évident.
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Quant 4 la valeur moyenne de la distance (7')(d = variable), elle .
est donnée par

Md(r)—f Sidyrdr f (1) pa(rd)rt dr
[fa(d)d' [ ¢1(r) ga(rd)r ar
o

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

Si d est trés petit nous avons

“ oi(ryr2dr
Mu(r) = = const.,

f oy (r)rdr

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

Alors
f ?1( )?1(]).7’d.7

Md(r)—df ?:( )%(y)ydy

Mais, dans ces conditions, c:a‘( ) tend vers 9, (0)7% o, donc

./ ”“z(y)y’ dy -

Md(l‘) = const.
d f 9:(y)y dy

et la premiére partie est démontrée aussi.

La conclusion qui nous intéresse dans ce Chapitre est : Les
parallaxes déduites des diamétres apparents des amas globulaires
ne sont justes que pour les amas de grands diamétres apparents.
De méme, pour les parallaxes déduites des grandeurs apparentes
intégrales des globulaires, ou des grandeurs apparentes de leurs
étoiles, car le théoréeme de Charlier s’applique identiquement a
tous les attributs qui varient avec la distance.

Au dela d’une certaine limite pour ces attributs, les estima-
tions des parallaxes risquent d’étre plus grandes qu’en réalité.



— 112 —

76. Les parallaxes absolues des amas globulaires. — On dispose
a présent de plusiears méthodes permettant de calculer les paral-
laxes des amas. Une premiére est due aux relations qui existent
entre M (grandeur absolue d’une étoile), m (grandeur apparente
de la méme étoile) et = sa parallaxe, ou d sa distance exprimée
en parsecs, ou enfin A, sa distance exprimée en années de lumiére.

Il est facile, en partant de la loi de Fechner et de la formule de
Pogson, d’établir les relations

M=m+5-+5logm,
M=m+5—5logd,
M=m+ 7,5661 — 5logA.

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

77. Méthode de Kapteyn. — Dans la méthode de Kapteyn, il y
aun a priori, qui nous force de la mettre en réserve jusqu’a ce
que des observations concluantes soient faites. 11 suppose que la
loi des luminosités est une courbe symétrique et que sa dérivée,
qui donne la probabilité de la grandeur absolue M, ait la forme
d’une fonction d’erreurs

dF(M)
am

= C e—hr-n,

ou G, A% et M, sont des constantes. D’aprés cette loi, les gran-
deurs absolues Mg+ A et M,— A sont également probables. Or,
nous avons vu (Chap. I) que cela n’est pas encore prouvé,
surlout pour des grandes valeurs de A, et que les opinions sont
partagées.

En substituant
M=m+5+5logm,
on a
F(m)dm =C e—h*(m+3+5108T—Mo)s I

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

I
f m e-—hi(m+5+5|og1r—bl.,)! dm

m=

my
f e—h¥m+5+51°sT—Mo) dm
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ou en substituant

m=(m +5+5logn—My) + (My— 5—5logx),

puis en désignant

h(my— Mg+ 5+ 5logn) =P
et

h(m+5+5logr —My) =3, -
on obtient

e

m=M,—5—5logn — L —_—

2h
f e—"dz

formule qui nous fournit la parallaxe =, en connaissant k, m,, m,
déduites de I'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 plusicurs méthodes (36).

a. Grice a la relation entre les grandeurs absolues et les
périodes des variables céphéides, en déterminant les périodes des
variables des amas el en supposant qu'elles sont idenliques aux
céphéides de la Voie Lactée, il en déduit leurs grandeurs absolues
et aprés les parallaxes. Il a calculé ainsi les parallaxes de six amas
globulaires : N. G. C., 3139, 3272, 5904, 6205, 6656, 7078. -

C’est la plus précise de ses méthodes.

Je me contente de rappeler que des astronomes trés autorisés
n’admettent pas, sans réserve, I'identité des variablessdes amas
globulaires avec celles de la Voie Lactée. Une étude approfondie
du probléeme serait bien venue pour décider entre les opi-
nions et sur un probléme d’un si haut intérét.

b. Dans les globulaires pourvus de céphéides de courtes
périodes, Shapley a observé que la différence de la moyenne de
leurs grandeurs et dela grandeur moyenne de 25 des pluslumineuses
étoiles est une constante (1,35) pour tous les amas observés.
Pour les amas ou il n’a pas trouvé des variables, pour pouvoir
appliquer la premic¢re mdéthode, il suppose qu'il cxiste des
céphéides de courtes périodes. Il déduit de cetté supposition
leurs grandeurs absolues. En ce qui concerne la grandeur appa-

THESE PARVULESCO. 8
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rente moyenne de ces variables hypothétiques, il la détermine de
la moyennc des grandeurs de 25 étoiles des plus lumineuses, cor-
rigées de 1,35. 1l calcule ainsi les parallaxes de 28 amas globu-
laires. Cette méthode parait étre un peu cmpirique.

" ¢. D’aprés ses observations, il trouve qu'entre les grandeurs inté-
grales apparentes (@) desamas globulaires observées par Holetschek
et la grandeur moyenne (m.,) de 25 ¢toiles des plus lumineuses
des amas existe la relation

B — Mgy =~ 7,40.

11 calcule ainsi les m,; des amas globulaires dont les p sont
connus, aprés leurs parallaxes. Cette méthode n’est juste que
si la méthode b est juste et si les amas ont la méme loi des
luminosités.

d. De la relation qui existe entre les parallaxes et les diamétres
apparents des amas globulaires, qui n’est qu'une conséquence de.
la relation de Bailey, il calcule les parallaxes de {1 globulaires
pour lesquels on n’a pas d’autres données que leurs diamétres
apparents.

Les parallaxes déduites par Shapley par diverses méthodes,
pour un méme amas, sont trés 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 el puisque
les parallaxes de Shapley sont dispersées entre 0”,000153 (w Cen-
tauri) et 0”,000013 (N. (5. C. 7006) il en résulte que les distances
de 20000 années & 220000 entre lesquelles sont parsemés les glo-
bulaires sont trop petites par rapport au rayon de la Voie Lactée
adopté, de 12000 années de lumiére.

Etant données les grandes vitesses radiales des amas globulaires
etleurs grandes dimensions, la circulation parait un peu génée. Les
chocs des systémes stellaires, qu’'on n’a jamais observés, seraient
presque inévitables. '

Nous ne voulons pas critiquer I'ccuvre immense du savant astro-
nome de Harvard, mais I'histoire nous enseigne que la conquéte 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.



— 118 —

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 premiéres recherches sur les
parallaxes, il y a eu des modifications, et il y en aura probablement
encore, sur les valeurs des attributs des étoiles (spécialement de M),
modifications qui ont des répercussions considérables sur les
parallaxes adoptées.

Prenons comme exemple Pamas le mieux étudié par lui, M. 13.

D’aprés ses observations (14), seize des plus lumineuses étoiles
de 'amas ont une grandeur photographique moyenne de 13,80 et,
visuelle de 12,39, donc un indice de coloration moyenne
de + 1,42. Alors, leur grandeur absolue moyenne correspondante
est de — 4,5, comme il résulte d’aprés d'autres observations de
Shapley (16).

Préalablement, dans ce calcul nous avons éliminé les étoiles
a4 indices négatifs ou méme positifs, mais trés petites et qui,
d’aprés la relation d’Adams sont probablement étrangéres a
Pamas. Comme la grandeur de Holetschek () est égale a 5,8,
les relations

(21) M=m+5+5logm,
(22) M—p=M—m
nous donnent = 0",0000219 cl M =—12,50. Tandis que Sha-

pley trouve, en s’appuyant sur d’autres données, = = 0",00009 et
M =—9,43.

Tout systéme des valears oL, M, u, m et = doit satisfaire aux
deux équations (21) et (22) et non pas seulement (21).

En substituant les valeurs de M, w, m, citées plus haut et
extraites des derniéres recherches de Shapley, ainsi que les valeurs
de = et Oi., adoptées par lui sur M.13, on vérifie que les deux
équations ne sont compatibles que seulement si I'on a : soit
m=10,73, ce qui est inadmissible, soit I = — 2,50 et alors la
valeur de wadoptée par Shapley change aussi, soit que m = — 1,43,
ce qui est en désaccord avec ses derniéres observations (16).

Des modifications de méme 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 premiérement par Shapley, leurs effets sont grands
sur les distances des amas globulaires.

79. Influence d’une erreur : du module de parallaxe M — m, sur
les distances. — On peut se rendre compte de Peffet produit sur
les distances, en partant des relations

M =m+5—5logd.
M=(m-+¢)+5—5lvgd,

oud et d' sont les distances avant et aprés la correction ¢, apportée
au module M — m. On trouve facilement

d=d x10®
T veers d'=1,58d
I erseneiees d=2a,51d
P oE= i iiiiiiiieitiinaana, d =3,98d
B T d =10d
I T d' =100d

Dans notre cas ¢ = 3,07, donc les nouvelles distances peuvent
étre considérées quatre fois plus grandes que celles adoptées par
Shapley, valeurs déja 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 parait tres 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 0,93 pour M éloignerait les
globulaires a des distances 10 fois plus grandes.

D’autre part, on n’est pas certain que I'échelle des grandeurs
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photographiques soit définitive, surtout vers 'extrémité, depuis la
13¢ grandeur. Quand il s’agit de mesurer des sources aussi faibles
que les étoiles, dont I'intensité du rayonnement varie depuis 1,
pour les étoiles de 20" grandeur, jusqu’a 100 millions, les
étoiles de 1™ grandeur, on doit s’attendre d’avance a certaines
erreurs, surtout s'il s’agit de les mesurer d’aprés leurs effets
sur les plaques photographiques, dont Pimpression est une fonc-
tion trés peu connue du temps de pose, de l'intensité des
régions environnantes ( 37), etc.

On a trouvé d'ailleurs [Shapley (14)] des différences notables
entre diverses ¢chelles. Entre Harvard et Mont Wilson par
exemple, la différence depuis la 13 grandeur jusqu’a la 20" varie
cntre — 0,30 4 0,90 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 13, il est possible que I'échelle adoptée depuis la 13¢ soit aussi’
une des causes qui rendent les distances des globulaires si petites
par rapport aux dimensions du systéme galactique.

On pourrait controler des fractions de I'échelle, de trois unités
de m, grace a la variation des céphéides des amas globulaires.

Mais, un contréle plus rigoureux serait possible si I'on pouvait
calculer les parallaxes des globulaires, par des méthodes indépen~
dantes de la grandeur apparente (m) de leurs étoiles.

80!. Nous avons vu (Chap. V1) que la vitesse spatiale des
étoiles, a une distance r du centre, peut étre calculée.

Cetie vitesse dépend évidemment de la masse du systéme (M),
de la distribution de cette masse (p), ainsi que des dimensions et
de la forme des orbites (a, e)

«(22) V=Ff(MR,p,a,e)
La vitesse maxima est atteinte dans le mouvement radial (e =R,
e =o0) et au centre de 'amas. Il est possible, inversement, de cal-

culer la distance linéaire R, d'ou doit partir une étoile avec vitesse
initiale nulle, pour acquérir au centre la vitesse maxima V,

(23) R=1¢9(V, M, )
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Les lignes du spectre intégral d'un amas doivent ére affectées
par les mouvements des étoiles de 'amas, de méme que les lignes
des étoiles doubles ou multiples.

Spécialement, elles doivent étre élargies, en vertu du principe
Doppler-Fizeau.

La distribution du noircissement a lintéricur des lignes du
spectre, grice a la symétrie des mouvements radiaux, doit éire par-
faitement symétrique.

Or, la valeur de I'élargissement des lignes, traduite en vitesse,
représente le double de la valeur maxima de V. En comparant la
valeur du rayon R de I'amas, calculé par la formule (23) 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, a cause du faible
éclat des amas globulaires et de la petite dispersion spectroscopique
qu’on est obligé d'employer.

E.-A. IFath a étudié, a 'Observatoire de Lick et Mont Wilson,
le spectre intégral de 15 amas globulaires (38, &4, 10). Mais, les
spectres obtenus sont excessivement petits.

L’intervalle, entre 7.3500 et AH000, est a peine de 3™™.

Malgré leur petitesse, il a trouvé des traces de cet élargissement
des lignes. Par exemple: la ligne f20™", qui est présente dans
"tous les spectres, est ¢largie a tel point qu’clle devrait étre appelée,
d’apres Fath, plutot une bande.

Les lignes Hy et G sont également signalées comme élargies.

81. Sans oser préseunter aucune conclusion comme définitive, sur
les parallaxes des amas globulaires, vu I'incertitude des données,
nous remarquons sculcment que leurs distances peuvent étre con-
sidérces de méme ordre de grandeur que celle des spirales, qui
sont des systémes trés cloignés par rapport a la Galaxie, Le fait
que le rapport (3,1) de la vitesse radiale moyenne de 33 spirales
obscrvées (473 km/sec) a la vitesse radiale moyenne de 1o amas
globulaires étudiés (150 hm /scc) est approximativement égal au
rapport (2,3) du mouvement propre annuel moyen de 66 spirales
observées (¢”,33) au mouvement propre de M.13 (0",00143), le
seul amas & mouvement propre mesurable indique égalcment des
parallaxes moyennes égales a ces deux classes d’objets célestes.
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L’étude théorique nous indique également la possibilité d’une
parenté entre les amas extragalactiques et les spirales, qui pourrait
étre considérée comme une certitude en cas qu'il existe dans les
amas un milieu résistant.

Un pareil milien pourrait nous expliquer aussi les grandes
masses et une des causes des grandes luminosités des étoiles d'un
amas globulaire, par rapport aux c¢toiles galactiques et des spirales.

CHAPITRE VIII.
L'EVOLUTION DES AMAS STELLAIRES ISOLES.

82. Le probléme de la parenté des nébuleuses spirales avec les
systémes stellaires isolés et indépendants, comme la Voie Lactee,
les Nuages de Magellan, lc Nuage de Barnard (1), les globu-
laires, etc., remonte au xvin® siécle.

Le grand Herschel fut le premier a penser, d’'une maniére assez
vague, que les nébuleuses et les amas stellaires extragalactiques
peuvent étre deux phases différentes d’'un méme systé¢me en évo-
lution. « These clusters may be the Laboratoires of the Universe,
if 1 may express my«elf, wherein the most salutary remedies for
the decay of the whole are prepared » (41).

Mais, les idées erronées quon se faisait aprés lui jusqu’a nos
jours sur les dimensions et la relation avec la Voie Lactée, des
spirales, globulaires et d'autres amas extragalactiques, ont retardé
de beaucoup le développement de sa pensée.

Aujourd’hui nous avons des connaissances certaines sur ces
systémes et qui plaident toutes en faveur d'une parenté de cette
nature entre ces amas et les nébulcuses spirales :

1° Les deux classes sont extérieures 4 la Voie Lactée, isolées
et indépendantes d'elle dont quelques-unes sont de méme ordre
de grandeur que le systeme galactique;

* (') Ce nuage (a=19"39™, 8 = —15°0"), découvert par Barnard, ressemble
beaucoup comine constitution aux Nuages de Magellan. On y trouve des nébu-
leuses a raies brillantes (4), des planétaires (3), des variables (12). Ses étoiles
les plus lumincuses sont de 18,5 grandcur. Il cst considéré comme étant & une
distance plusieurs fois plus grande que le globulaire le plus ¢loigné. 11 a aussi
un grand mouvement de rotation car il est fortement aplati (16'/8').
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2° Les parallaxes de ces deux classes sont de méme ordre de
grandeur; '

3° Elles ont toutes des grands mouvements de rotation, sauf
peut-étre les globulaires qui paraissent avoir des rotations plus
modestes ;

4° Quoique le nombre des spirales soit beaucoup plus grand
que celui des amas stellaires exiragalactiques, la proportion de
leurs fréquences dans 'espace parait se conserver jusqu'a une cer-
taine distance. Au dela, le nombre des spirales augmente considé-

rablement par rapport aux systémes stellaires (fig. 22). Mais les
données des observations sont loin d’étre définitives.
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Fig. 22. — Fréquence des globulaires (ligne continue)
et des spirales (ligne discontinue) de divers diamétres apparents (abscisses).

(+) spirales.
(o) globulaires.

83. A ce point de vue, est trés suggestive la distribution de

32 objets, d’'un diamétre apparent plus petit qu’une minute, que
nous avons lrouvés parmi les objets photographiés a I'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 spoctre intégral des amas globulaires
ou des spirales.

lls peuvent éire considérés soit comme des globulaires, mais
alors trés condensés, soit comme des spirales au début de leur
¢volution. Leur distribution est caractérisée par le fait qu'ils se
trouvent juste dans les régions ou les globulaires sont trés rares

(fig. 23 et1).
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Fig. 23. — Distribution de 32 objets douteux.

Remarquons encore que la région du ciel investiguée minu-
tieusement ne représente qu'une infime partic du ciel et que la
découverte d’autres objets douteux pareils est trés probable.

LE MOMENT DE ROTATION DES AM\S STELLAIRES.

84. C'est un probléme 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 ct de la
valeur de ce moment.

Ces systémes étant trés aplatis, de méme 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 systéme soit dépourvu d'un moment de rotation est nulle.



— 122 —

En effet, imaginons tousles vecteurs qui représentent les moments
des quantités de mouvement de chaque étoile d’'un amas par rap-
port a son centre de gravité. lls seront orientés dans toutes les
directions et auront des grandeurs différentes. Leur somme géo-
métrique — qui n’est que le moment de rotation du systéme —
serait tres petite par rapport a leur somme arithmétique.

En tout cas elle ne peut étre nulle qu’au cas d’'une symétrie
parfaite. autant de la mati¢re que des vitesses. Or, au commen-
cement de I'évolution d’un systeme stellaire, la distribution des
masses et des vitesses est loin d’étre parfaite. Ainsi, nous pouvons
denc considérer comme certaine I'existence d’'un moment de rota-
tion dans les systemes irréguliers qui sont au début de leurs car-
riéres. Sa valeur reste constante pendant toute son évolution,
s'il n’intervient pas de forces extérieures. Dans la période ou le
systéme a une distribution d’une symétric sphérique, les forces
extérieures dues a Dattraction des autres masses de 1'Univers
(qui sont assez grandes si 'on en juge d'apres les grandes vitesses
radiales des spirales, ctc.) ne sont plus en état de changer la
valeur du moment de rotation. Mais, clles peuvent I'influencer
beaucoup pendant la période de distribution dissymétrique.

On peut donc considérer tous les systémes stellaires isolés
comme ayant un moment de rotation. Quant a la galaxie et aux
spirales, il n’y a plus de doute.

85. La valeur du moment d’'un amas sphérique homogéne

est donnée par
M=I X w,

ou I est le moment d’inertie et w la vitesse de rotation. Ou encore

M= EMR'w

ou
M =MK2a,

K étant le rayon de giration, M la masse du systéme et R son rayon.

Puisque AU est constant ainsi que M, il est évident que si R
augmente, © diminue rapidement, étant en raison inverse de la
cinquiéme puissance du R.
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86. Amas non homogéne. — Calculons la valeur probable du
moment de rotation d’un amas globulaire.

Nous arriverons & une autre expression du moment de rotation,
fonction du nombre (n) des particules qui composent I'amas, du
moment d’inertie (1) et de la masse totale du sy-steme (M).

Soicent f(.x, ¥, 3).dz.dy.dzs, et o(u,v,w).du.dv . diwv, respec-
tivement, lu probabilité pour qu'unc étoile quelconque de I’amas
se trouve dans 'élément de volume élémentaire d= = drdyds, &
la distance P(.r, 7, 5) du centre, et la probabilité¢ que les com-
posantes (u, ¢, ), de sa vitesse, ala (Ii~tance P(z, ), z) soient
comprises entre u == - du ¢ - dv, w dn On a évidem-
ment :

ff(-r, ¥, 3)dzdyds =,
[?(u) v, W)dudv dW= (18

la premiére intégrale étant étendue i tout le volume de I'amas, et
la deuxiéme & toutes les valeurs des vitesses possibles a la distance
P(z, y, 3).

Soient : ¢35 — «); wx — us; uy — ex, les moments des quan-
tités de mouvement, par rapport a 3 axes, d’'une étoile placée a la
distance P(z, », 5), et de vitesse : u, ¢, w.

Soit encore f(z,y,3).9(u,v,w,z,), 2)dz.dy.ds.du.dv.dw
la probabilité composée pour qu'une étoile soit comprise dans le
volume d=, a la distance P et que les cnmposantes de sa vitesse
soient comprises entre u == - (lu, ¢ = - d«" w = dw

Alors, les valeurs pmbables des momonls des quanutes de mou-
vement par rapport aux Lrois axes sont :

.

~

-=f(vz —wy) f(z,y,3) 9(u,v,w,z,y, z)dudvdwdzdyds,
(24) ( ») =f(wz'—uz) Sz, y,3) o(u,v,w, 2, y,z)dudvdwdz dyds,
T =ﬁuy —ox) f(z, ¥, 3)2(u,v,w, z, ¥, 3) dudvdwdzdy ds.

Dans le cas d’un amas globulaire & distribution sphérique, ces
trois expressions sont nulles.

Mais les valeurs probables des carrés des quantités de mouve-
ment par rapport aux mémes axes évidemment ne sont pas nuls.



Leurs expressions sont :
’ m}:f(vz-—wy)’f(z,y, 3) 9(u,v, w, 2, y, 3) du dv dw dz dy ds,

(25)/ M3 =f(wx-—uz)’f(w,y, 2)¢(u,0,w, 2, y,3)dudedw dz dy dz,

(mg:f(u_y—va:)’f(x,y, 2) ¢(u,v,w,z, 5, 3)dudv dw dz dy dz.

Pour un amas globulaire, a distribution symétrique, nous avons :
Mr=Mp=Mm;= ;fvz(r)rzf(r)dxdy dz = W2Ke,

ou K représente le rayon de giration, V2 le carré de la vitesse
moyenne des étoiles dans le volume dz, & la distance P, et W2 le
carr¢ d’une vitesse mnyenne de rotation du systéme, telle qu’elle
résulte des expressions des carrés des moments dans lesquelles elle
figure.

Le carré du moment de rotation résultant de I'amas est :

’ n i i — n i Y “ n i 1
M= m? ;[Zvnzu—wuy,,)J +l2(wnzn— Un3n) I—*—Lz“(u,,y,,—v,,z,,) | %

] 1
Si
Fa(ZnYn3n)9(UnOnWnZnynsn) din don dw, dz, dy, dzn
: ’ (n=1,2,3, ..., n)
est la probabilité composée pour que les étoiles S; soient dans
I'élément d=; = dzidy;ds;, aux distances P;(z;y:z:), que les,
composantes dc leurs vitesses soient comprises entre u,-tidui,

] 1 .
vit o doi, wit-dw;(i=1,2.3, ..., n)alors la valeur moyenne
probable du carré du moment de rotation résultant dec 'amas est

2/ n 2
Me= m? / ; [z(v,zzn—wn}'n)]
. 1
n 2 n 2
-+ [E (wnzn— un 5:;)J -+ [Z(Wn}’n— "nxn)] %
_ 1 .

X f(zry13:) o (a0, w121y, 8,) f(227232) (U202 W2 Z2 Y2 3n) ...
X f(@nyn2n) ?(UnOnWnZn Yn 3n)
X duydey dw, dz, dy, ds, ... dupdv, dwp dzn dys dz,,
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ou 'intégrale s’étend a toutes les valeurs possibles de un, vn, wa,
Zuy Yy 80 (R=1,2,3,...,n). Ou encore :

n n
M= m"/[ 2( Vn Gn— W ¥n)? +2 (WnZn— Un Bp)

1 1

n
-+ E (Wn}’n— ¥n Zn)?
1

h,i=t

n
+22( OnBn—whryn)(visi—wiyi)+.. ..o ]

Xf(.z‘,y,zl)? (ul cee 31)...f(zn}’nz;)?(u”...ln) dui...'d‘n,

=m? (nn—nn)’(nuu
m[ 12./93 waYn)2 f(Znynsn)

X @(Uny Ony Wns Tny Yy Bn)
X dun dv, dwn dzy dyn dzp+. ..

+ 22 f(v/.zh— wuyn)f(xhy nsn)

h, =1
X e(up...zr)duy, de, dw,

X dzy dyn dz/.f(v;z,—- wiyi)f(xi..z31)

X o(Ui...5;)du;dv;dw; dz;dy; dz;+. . ] .

Mais les produits doubles, en vertu des relations (24) sont
nuls, et les premiers termes en vertu des relations (25) nous

donnent :
R — W
M= min(Mi+ M)+ M})=m*n.3W2K2 = SMEWike - ’K',

donc

(26) oM = WKM ‘/%,

ou, en substituant MK? =1,

(27) M=W 3_%’-'

Puisque OIL et M restent invariables pendant toute I'évolution
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du systéme, si & un moment donné le systéme se transforme d’un
état stellaire en état nébulaire et admettons — pour fixer les
idées — sans changer le rayon de giration (K) alors n croit ainsi
que le carré de la vitesse moyenne (W) de rotation (27).

Si cette transformation se fait avec une grande expansion du
systéme (comme dans le cas des spirales par exemple), la matiére
étant écartée a des grandes distances de I'axe de rotation, le mo-
ment d’inertic (1), ainsi que le rayon de giration, augmentent par
cette transformation. En tout cas I'augmentation de I ne peut pas
égaler celle de n. Nous pouvons done soupgonner que les vitesses
de rotation des systémes en états nébulaires sont plus grandes que
celles des systémes stellaires (27).

On voit de méme que »i le systéme ne subit pas de transforma-
mations de cette naturc (n = const. ), alors, sile 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 de plus en plus.

87. Les étoiles des amas décrivent des orbites surtout sous I'in-
fluence dec 'ensemble du systéme, c’est-a~dire, leur libre parcours
n’est pas négligeable par rapport aux dimensions de ’amas (comme
dans le cas des molécules d'un gaz).

Alors, la valeur de 'aplatissement ne dépend plus sculement de
la vitesse de rotation, car I'effet de la rotation sur les plans des
orbites s’accumule avec le temps el tend a créer un plan du maxi-
mum des aires dans le plan équatorial du systéme. L’amas finit par
s'aplatir complétement, par suite de la rotation. La densité stel-
laire s'accroit dans ce plan, ainsi que le nombre des chocs. La
transformation du systéme stellaire en nébuleuse — que nous
admettons de forme spirale — devient par cela plus probable.

SUR LA RELATION ENTRE LES AMAS STELLAIRES ET LES SPIRALES.

88. Les spirales ne peuvent pas étre considérées ni comme des
minuscules systémes, ni comme des systémes complexes doués des
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mouvements convergents, effet de la rencontre de deux nuages
stellaires, comme le pense T.-J.-J. See (42).

Nous n’admettons pas non plus la conception statique, en ce
qui concerne leurs formes, conception défendue derniérement
par M. Brown (43).

D’aprés cette conception, les ¢toiles (ui composent une spirale
décrivent des orbites clliptiques fermées, sous I'action de la masse
totale du systéme. Les deux bras ne sont que Penveloppe de ces
familles d’orbites et ils sont dus a la concentration des étoiles sur
cette enveloppe. Les nodosités observées dans les bras ne sont que
I'intersection, dans une méme région, d’'un groupe d'orbites sur
lesquelles sont parsemées les étoiles. M. Brown considére ces nodo-
silés 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
systémes stellaires réguliers ou irréguliers et les spirales.

Nous n’insistons pas sur ces conceptions qui ~sont critiquables &
plusieurs points de vue. Brown, par exemple, néglige les chocs
dont I'effet serait trés dangereux pour ces formes statiques.

Nous considérons les spirales comme une configuration transi-
toire d'un systéme qui se transforme d’un moment a P'autre, sans
revenir a la méme forme (u’au bout d'un demi-cycle complet de
I'évolution, aux extrémités duquel sont, d'un coté¢ les amas stel-
laires isolés, de I'autre les nébuleuses spirales.

Les axes des deux spires sont des courbes synchrones, ce sont les
lieux occupés i 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. Avec le temps elles
augmentent au détriment du noyau qui se réduit d’'un moment a
'autre (N. G. C. 2503) ou disparait complétement, comme dans le
cas de la Voie Lactée ou des N.G.C. 2403 et 253.

Les spires tendent a devenir pour des distances croissantes nor-
males aux rayons vecteurs. Leurs rayons de courbure diminuent
avec le temps et tendent ensuite a devenir constants. Autrement,
la masse totale du systéme ne se conserverait pas.

La matiére qui s'échappe du noyau parait se résoudre trés vite
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en étoiles, qui s’acheminent a diverses distances du centre sur des
cercles ou d’autres courbes, donnant ainsi naissance i un systéme
stellaire de forme lenticulaire dans son ensemble, tel que la Voie
Lactée.

A Tlintérieur, la structure dans cette phase est sans doute
variable d’un systéme a l'autre et dépend de la masse totale du
systéme, de la valeur de son moment de rotation et peut-étre
d’autres causes encore.

Comme fin de I'évolution d'une spirale, nous considérons donc
un amas stellaire de trés faible densité. A T'origine également
nous considérons un amas, mais trés concentré, dont les étoiles,
pour des causes qui dissipent 1'énergie mécanique, se sont agglo-
mérées jusqu’'a ce que leur existence individuelle soit devenue
impossible. '

Au début de la carviére stellaire du systéme, apres la phase
spirale, puisque la masse est dispersée a des grandes distances, la
vitesse angulaire est infime et son influencé sur I'aplatissement du
systeme pent étre négligeable.

L'amas pourrait reprendre une forme sphérique plus ou moins
réguliére, en repassant par les phases que nous avons spécifiées
dans le Chapitre 1V.

Mais, si la dissipation de I'énergie mécanique persiste, la masse
du systéme s’agglomeére de nouveau vers le centre avec le temps,
la vitesse de rotation augmente, et 'amas se transforme de nou-
veau en spirale.

89. Quelques recherches, trés peu d'ailleurs, ont été faites sur
les formes géométriques que présentent les spirales. D'aprés von
Palhen (44) M.74 et M.51 ont la forme d’une spirale logarith-
mique.

H. Groot (43) trouve, approximativement, la méme forme
pour M.51, M.84, M.88, M.65, M.8i. etc. Quant a M.65
et M.81, leurs formes — d’aprés lui — s’approchent plutét de la
spirale d’Archimeéde.

D’autres tentatives ont été faites pour trouver '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
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aujourd’hai de trouver I'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 sculs objets qui nous dessinent les tra-
jectoires, et I'on pourrait faire une étude intéressante, en abordant
le problcme en sens inverse, de trouver les conditions dyna-
miques concernant la distribution des vitesses, la variation de
I'aceélération, cte., dans diverses régions du systéme par une
étude géométrique sur leur structure.

Et il nous semble qu’il est plus naturel d'aborder I'étude des
spirales par cette analyse avant toute autre.

90. Considérons les accélérations tangentielle (y,) et nor-
male (7).

En se déplacant le long d’une spire, elles sont évidemment des
fonctions du temps (¢). Soient f(¢) et o(¢)leurs formes, arbitraires
pour un moment. On peut alors trouver I'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, 'arc s de la courbe, etc.

Ces relations nous permettent, si I'on connait 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,

&~y F=et) (1)
Alors
]
[ frod
v=ff(t)dt e Rl
Mais

ou s est I’arc de la courbe.

Donc
s=fdtff(t)d¢,

THESE PARVULESCO.
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relation qui nous donne

Mais t=1{Y(s) et R =y(s)

d
R= d—: =x(‘),

ou « est I'angle que fait la tangente avec une direction fixe, Oz.
Donc

)-(i:-:—) = da, s=m(a).
Or
' dz =cosads, dy=sinads
et
ds=r='(a)da.
Donc .
dz = 7'(a)cosada, dy=rn'(a)sinada
et
dzr tidy = x(a}*'“ da;
d’on

zxiy= f::’(a)e*"“da,'

qui, par les coordonnées polaires

x =pcosd, y=~Psinb,

deviennent
peid =f1r’(a)e‘ﬂda=<b(a),
pe—il= fn'(a)e—"“da'=c(a)‘,
d’ou
pr=®(a)s(x) = §*(a),
et donc

p=L(a)="0(0),

c’est équation de la trajectoire que nous cherchons.

91. En variant les formes des fonctions f(¢) et ¢(¢), on pcut
obtenir autant de courbes que 'on veut, toutes différentes, mais
de méme allure générale que celle des spirales. Chaque courbe
peut représenter des fractions seulement des courbes observées
dans une spirale, car les conditions dynamiques et physiques ne
sont certainement pas les mémes dans tout son domaine. Unc
étude comparative entre les courbes observées dans diverses
régions ct 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 étre réalisées dans une certaine
région, dans le voisinage du noyau.

Alors, dans celle région, les particules décrivent des arcs d’une
spirale logarithmique. Et réciproquement, dans la région du
systéme ou les spirales ont la forme d'une spirale logarithmique,
les accélérations normale et tangentielle sont constantes.

En cffet, nous avons successivement, comme plus haut,

dv__c 02 Ca:

dt — ! R~ %

¢ 2c
v=c1t; s=—1; R=Ks; on = 24,

2 Cs

Et finalement, en conduisant les calculs comme dans le para-
graphe précédent, on trouve I’équation d’une spirale logarithmique

+ K "
p= ——— eKa = const.ekd,

K41
Observons que, dans ces conditions, la vitesse croit en valeur
absolue avec le temps, de méme que le rayon de courbure (R) et
arc (s), ce qui parait se produire dans les spirales, jusqu’a une

certaine distance du centre, comme il en résulte des observations
spectroscopicues de Pease (46) sur I’Androméde.

93. D’unc maniére plus générale, supposons que les accéléra-
tions normale et tangentielle varient proportionnellement a la n'*®
et ala m"™¢ puissance du temps. Nous avons alors

2 2
av _ cytm, —=c ", 0= 1 g1, R = ‘1 (¥m+1)—n,
dt R m+1 Capmtpt
= . tm+2, R = Ks M
(m—+1)(m+12) m-+2
n+2 2m+2—n
cl'u+2(m +2) m-42
K= n+2 :

Co(m + l)m+"

Généralement, ¢ et R croissent avec t
Pout que ¢ décroisse en valeur absolue avec le temps, il faut
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que
m < —1,

Mais, puisque S doit nécessairement croitre avec ¢, nous avons
m>—92,

Pour que les deux conditions soient satisfaites, ce qui pourrait
éure réalisé dans toutes les spirales vers la périphérie, il faut que

—rlm< —1,

Pour queR décroisse avec ¢, ce qui doit également étre réalisé vers
la périphérie, sans quoi la spirale ne conserverait pas sa masse, il

faut que -
n>-—2,

Dans ces conditions, plus z est grand, en valeur absolue, plus R
décroit rapidement et réciproquement.

94. Pour que v reste constante (et alors le mouvement curvi-
ligne s’effectue uniformément) Paccélération tangentielle doit étre
nulle. Dans ces conditions l'accélération normale varie en raison
inverse de R. En effet, nous avons

& o me=(t), V=G
" donc .
(1) _ gy
A
~

Si I'accélération normale est constante aussi, R est de méme
constant et le mouvement s’accentue uniformément sur un cercle.

Ces conditions peuvent étre réalisées ¢galement vers les régions
périphériques des spirales.

93. Ou bien, d’'une maniére plus élégante encore, considérons
I'arc S, et le rayon de courbure R, comme exprimés en fonction

du temps
S=f()  R=9q();

les expressions de v, 1 ¢t yy, en fonction de ¢, en résultent immé-
diatement. On obtient autant de courbes théoriques que I'on veut,
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pour les comparer avec celles observées, en variant les formes
de f(¢t) et o(¢).
Supposons,'d’une fagon assez générale, que V'arc croisse comme

une puissanee de ¢, et que le rayon de courbure varie lui-méme
comme une puissance de temps

S=c,tr, R=cyts

Ona

(e1, €1, p et g étant des constantes positives),

29
v = ¢\ ptr—t, tr=cyp(p —1)tP-3, IN= c___;cp 1$#r—e-2,
]

Si p =g, les particules décrivent une spirale logarithmique.
Alorsle rapport vy:v, est conslant et Parc décrit est proportionnel
a R. Si leur valeur commune est plus grande que I'unité, S, R de
méme que ¢ Croissent avec ¢. Mais. puisque les spirales doivent
conserver leur masse, il faut que ¢ et R décroissent dans les régions
périphériques, quand ¢ augmente. Alors pour ces régions, o< p <1
et g < o: lexposant de ¢ dans ~vy doit étre compris entre —1
et — 2, celui de ¢ dans - est supérieur a — 2, el les accélérations
v décroissent.

Si p=1, ¢ = o, alors v; =0 et vy, ainsi que R, sont constants,
et le mouvement s’effectue uniformément sur un cercle.

Si p=gq et sileur valeur commune est plus grande que 2, les
accélérations elles-mémes croissent avec ¢, ce qui impliquerait alors
la, en dehors de la gravitation, I'existence d’autres forces répulsives,
alintérieur des bras de la spirale.

96. En redressant d’abord les images des spirales, que les
clichés nous préscntent vues d’un coté, et en étudiant les
formes géométriques des spires principales ou secondaires, nous
pouvons donc obtenir des informations trés précieuses sur la dis-
tribution des vitesses ou de l'accélération, indépendamment de

toute analyse spectroscopique, ainsi ue sur les forces qui régissent
a Fintérieur des spirales.

LA STRUCTURE EXTRAGALACTIQUE DE L'UNIVERS.

97. Larégion de I'Univers, accessible a nos observations. doit
donc étre regardée comme constituée par des nodosités ou la ma-
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tiére est agglomérée sous forme de systémes stellaires, quelques-
uns réguliers comme les globulaires, d’autres irréguliers, ou bien
sous formes de nébuleuses spirales. Toutes ces nodosités sonl
pourvues d’immenses mouvements de rotation, sauf peut-étre
quelques-uns des globulaires.

Il est possible que Pespace entre ces nodosités ne soit pas
dépourvu d'étoiles ou d’autres objets célestes. La découverte de
J.-H. Oort que la distribution des étoiles a grandes vitesses radiales
est pareille a celle des spirales et des globulaires, c'est-a-dire
qu’elles manquent complétement dans lc plan. galactique, rend ce
probléme de grande actualité.

Les observations nous montrent que les spirales sont beaucoup
plus nombreuses que les systémes stellaires, el que, parmi ces
dernicrs, les plus fréquents, sont les globulairves. Si les spirales et
les amas stellaires isolés sont les extrémités d'un demi-cycle
dont le nombre, infini en ce cas, représente I'évolution de ces
nodosités, il serait intéressant de chercher 'explication de cette
observation.

La grande fréquence des spirales par rapport aux systémes
stellaives, excepté les globulaires, pourrait provenir de trois causes :

1° Soit que les systémes stellaires soient moins visibles, & cause
de leur faible éclat intrinséque qui est 100 fois plus petit que celui
des spirales (Seares), et alors il faudrait nous attendre a la décou-
verte de nouveaux amas isolés.

2° Soit que les systémes, dans leurs évolutions, séjournent peu
de temps dans la phasc stellaire.

3° Soit que I'évolution de ces piéces de I'Univers se fasse simul-
tanément et que peu de systémes sont en avant ou cn arriére avec
leurs évolutions, par rapport a la classe modale, ce qui parait peu

probable.

[.e nombre restreint des globulaires, par rapport aux spirales,
pourrait étre expliqué, soit par linsuffisance des observations
pour ceux de pelits diamétres, soit par le fait que les conditions
demandées a un amas, pour deyvenir globulaire : 19 avoir un petit
moment de rotation; 2° conserver mieux I'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 di probablement, d’un coté 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 a fait nécessaire
dans la discussion de ce probléme important.

L’espace dans lequel se trouvent ces systémes n’est pas résistant,
sans quoi leurs moments de rotation seraient nuls. A D'intérieur
des systémes, il parait exister un milieu résistant. Son role parait
étre d’assurer la résurrection des mondes.
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TABLEAU DES 9% AMAS GLOBULAIRES.

x; 5.
G

{ okigm, 6; —72"38' }
too273%; 45

| o7, 8; -27°8" )
t 214e; 88
| o"58,9; ~71023" )
! 367., "'46. 5
{ 3hg",5; -55°36" )
{ 236°; =52 |
| 3t 4om,8; —hoog’

{ 211°; -34%,2 |
j3h20m1; -24°37")7
| 1g5° ~2825 |
y Shaom,1; —2f°3y’

{ 195°; -28°5
po7"31m, 45 +39°6 |
TR
y ghiom; -6402y 1
{ 2ig°; -10%,6" |

y 10"13=,5; ~45°54" |
{ 254° 4955

{ 12b5=; +19°6’

i 225°; 498%2 | °
p 12hom, 15 —9209" )
l 26g°;  -9°

y 14 45=; -8re1g’ )

U o274 -ar0 )
y 12034, 05 —26°12" )
| 268;  +36° |

y 120 32m, 95 —70°20" )

tooape; -8
y 1348m;  +1894a’

I 3o7°5  +79°.4 }
{ 13h20m,8; ~46°47 }
I 705 +15%5

{ 13%377,6; +28°o3’}
L 10% 77°7

y 13h4om, 15 -50°52" )

| a79° +10%9 §

Nombre
Diamétre des
moyen.  éloiles.
20000
7,6
7,6 1000
3,3
5,5 foo
34 300
2,8
2
5,3 1000
8,0 250
1,1 300
u,8
3
5,9 150
5,6 250
5,2 350
3 6ooo
20000
6,0 300

Grandeur Direction
des Grandcur du grand axe.
étoiles intégrale  Inclinaison
les plus FParallaxes Holetsehek par rapport
lumi- Shapley 1Parvulesco) ala Vilesse
neuses.  [Charlier]. [Absoluel. VoieLactée. radiale,
" \ 0:000148 35o
{ [0,0387] (45]
§ ©,000053
14,38 I [0,0129] 6,8)
3 ) 0,000066 110
¥ U[o,0r29] (15,
{ ©0,00003g
{ [0,00039
0,900658 .
15 g [0:038] (8,1)  circul.
5 0,000039 (:’:) © 20
19,01 {[0,0052] ’[—s;,o] [30]
{ 0,000041
L[o,003) &+
0,00002 (9,0)
i e bl
i 0,003)(7)68 92
’
” { [0,0103] (6,0
9’6
16,23  0,000019 (9,3)2
(-9,2]
{ 0,000088 5’ - 3o
tomg3] &P [65)
(8,4
8,2
{ 0,000062 | .’ .
| [0,0064) ;[fg”%)] circul.
3 { 0,000061 (7,8
Uosoorsi 0
{ 0,000053 \ *’ 165 } hm/see
4 | (7,8 -170
#4594 | [0,0064] ,[_78’,6’]} [75] :
3 { 0,000153 110
! { [0,0451] 6.6 [30]
’
13,02 0,000072 (6,5)} -1
: -9,1
{ ©0,000051 C9:1]
13 (7,1)

{ [0,0129]
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€;

AR LR

o
b e
f 14tadm s

| 3og;

{I5"ll",7;

3110

§ 13h13=,5;

| 33ae;
( 15%20=R; -50°1g’
U aghe; 450
(159 28= 25 ~30° 19’
{ 293°; +4°
f 15"39=,5; -37°27")
l 303°; +13%3 |
f16rrim 15 —n“”"
{ 320  +10°,3 |
§ 168 14=, 45 -71°58" )
‘ 284.; "‘50;,| }
§ 16" 177,55 -26°17" )
{ 318%;  +15°,9 |
16" 20™,9; -38°37
3104 +6°
(16P21™ 25 —25°4g’
1 31g°; +15e
§ 16h26m, 935 -12°50" }
| 331°; 42201
{16438, 1; +36°39 )
1 26 +4o° §
16h fam;  —10 46’

% 343°;  +25°,2
168 44m. 25 +47° 42’
br°; +4re
164 45m, 45 —22%,1
3a60;  +13e

2
o |
%
}
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TaBLBAU DES 91 AMAS GLOBULAIRES (suife).

a.

8.
+29° )
+72° ,
532" )

+49°

-20° 39’
+Jo°

Dlamétre
moyen.

5.4

10,7

16,6

Nombre

des

étoiles.

1000

350

500

50000

2681

1540

Grandéur Direction
des Grandeur du grand axe.
étoiles intégrale  inclinaison
les plus  Parallaxes Holetschek par rapport
lumi- Shapley  (Parvulesco) ala Vitesse
neuses. [Charlier]. lAbsolue} VoieLacice. radlale.
0:000051 { (R,1) }
1-8,0]
9,7
o,oooo33 (9,5)
[-77]
10,2
{ o,ooo<3167 ‘ (8,2) E
{ [0,0103] [ 5,7]
°
( 0,000080 55 ) km/sec
13,74 (6, a) . + 10
| [0,0155] {L 8,8] ) (5]
[oj0129]  (7,7)
(r0)
000048
13 i [2’005,] circul.
) 7,8
{ 0,000050 -
14,72 ’ { (757) ‘
! [0,00641 [-8,9]
\ 0,000047
I [0, 0039] ‘S ’)
{ 0,00008R ) 15
3,18 6 6 >
8 ooz ) G0 Tl
[10,4]
0,000041  (8,1)
13 { 0,000062 (g’g)‘l 65
Uoo0is] } 01| ol
3,45 { 0,000090 (: 8) P 125 ) “300°
S Llovorg3] ) G [65]
[-9,4]
6,8
13,56 5‘ [2’2:30?1 ; (6,8) 2 circul.
101290 =8,9]
) 8,6
15,9  0,000023 { (9,0)
[-9,6] s
9,7
0,000020 | (9;5)
['818]
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42

43

.44

46
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48

49
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53

54

N. G. C.

(Messier).

6254
(10)

6266
(62

6273
(19)

6284

6287

6293
6304

6316

6333
©)

6341
92

6342
6352

6355
6356

6362
6366
6388

6397

TaBLEAU DES 91 AMAS GLOBULAIRES (suite).

a, B.
16"51"',9, -3“57 }
342°;  +22%5
16%54=,8; -29°58’
3205  +°1
16h56=, 4 ; -a6oq’
3a4°; +9°% 1
16458=, 4 ; 24"37
{ 325°;  +g%9 z
164 59™, 1; -a22°34’
32705 H® }
174, —26026
{ 325°; +7%6 }
1748™,2; ~29°20’
323° +5°,2
17" 10™,3; -28° 1’
{ 3a25°; +5°
174 13m, 3 -18°25" )
{ 333°;  +10%3
mregmin; +43015
360, +34°
b 15,35 -1g9°29’
333"; +9° }
f 17" 17,85 48019’
| 308, -7°
1" 17=,8; 26015’
{ 327°5  +4%4
7t 17'“,8, -17°43"
Vot
f 17"21'",6 -66° 58"
293°; -17°
( 17h22m 45 -4° 59’
(3460 +160
§ 1t29m; -44“40 %
L 32
177 32m,5 —53“37
3o4°;  ~12°

Diamétre
moyen.

719
5,5

5,0

1,8

77

2,5
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Nombre

des

étoiles.

4562

1000

150

3297

100

1000

{ 0,000077 ‘
[0,0064]

% 0,000036
[0,0039]
0,000120

13 { [0,0258]

Grandeur Direction
des Grandenr du grand axe.
étolles intégrale  Inclinaison
les plus Parallaxes Holetschek par rapport
lumi- Shapley  (Parvulesco) ala
neuses.  [Charlier!, [Absolue] Voie Lactée.

! 0,000083 | | presqme
13,35 { [0,0155] | [(6885)] \ circul.
;4 0,000066 ‘ (;’;) ( 75

Llo,o084) | 3 7} [35]

0,000063
13 {[0,0051] % (_79”2)]} [no]

f 05000027 circul.

| [0,0026] [(98’43)]

§ 0,000023

{ [0,0032] (99”03]

5 0,000038 8 o
13 { [0,0039] (-8 6)] [°]

j 0,000031

| [0,0026] 2 (8,8)  circul,

0,000019  (10,5)
(73
0,000040
15,08% ’ 206 3 (8,0)}
[0,0064] [_69,7}
0,000081 2 t 20
13,60 g 6 (6,4) 5
[o,0064) gy} 9]
0,000044 8,6
000026 8,5
0,
16,86 {[0.0026] % ®2) 2
[-9,4]"

110
(7 ’o) g [80]
(7,2)

i 8,7

i ©,2) i [5o1

Vite:
radi

% +225

} -160

8s¢
ale.

km/s
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64

67

69

70

"
7

3

%

N. G. C.
(Messier).

6402
(14)

6535
6539
6541
6553
6558
6569

6584

6624

6626
(28)

6637
(69)

6638
6642
6652

6656
(2)
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TABLEAU DES 91 AMAS GLOBULAIRES (suite).

Grandeur Direction
des Grandeur du grand axe.
étolles intégrale  Inclinaison
Nombre les plus  Parallaxes lloletschek par rapport
*; 3. Diamétre des lumi- Shapley  (Parvulesco) ala
G g - moyen.  ¢loiles. neuses.  [Charlicr). [\lholm!. Voie Lactée.
o
177 3am, 45 <300’ | o "000043 \ I 110
, 5000 14,85 (8 )
Big;  wpe,3 b2 % % o,005a] ] L0V [70)
-9,0]
=h o113
g K 3:3,20,9’ :,3’5]-. ; 0,8
f 17"42m,9; -20°19" |
| 3360; w05 § MO (10)
1-"43“‘ ' —37": ] 0,000022
S{ 3o’y =Ho,n 15 {[0 0026] g 97
b5 m 8 —Aho g A’
i
§ 17ha6m, 45 -8057 )
( 5,_, e j o8
172587, 75 —0°18" | 0,8
Bjes 4100 )
17" 59", 41 -7°35" |
{ 3_.8" +5.8 1,6 (9,6)
m ~A3e ’ 8 45
§ 180, 8; -43°44" ¢ { 0,00000 g ‘ R
| 316", -0, S 7 fioo . 13 [0,0103] (6,9) [20]
8h3m o —250 56/
{ ' 3320.2 _235.,346 t 1.5 (10)
§ 1843=.8; -31°47' )
37 P 1 (9’0).
y 18R5m, 25 -31°51" ) .
[ 328 -y § U8 [o,0626]
18hrow, 65 -52015" ) 0,000038 .
{ 3090'; 1604 | 2,4 75 12 {[0,0032] g (8,3) cireul.
_30° 24’ 35 ’
y BR19=, 35 30024 | . § 0,000030 ) .
(= ST O { [0,0032] ) ®,4)
79
(18" 18m,4; —24°55") . 0,000054 S50 )
l 3330 -6° | 474 1000 14)49 [070052] ; (—18764)] [201 ’
( ha/m R« _290qK' .
(RS e | e |
l; ’4 [~ 7,61
( 18h24m, 8; -25°34") { 0,000029
U 335 g | 1O [0,0026] ) (19?2
i8ha5m 8: —23°32" )
. 5{ ! .;;7 ’8 2 702 ; 1,1 15,51 0,000026
hogaqm o+ 3304’ -
e AR B I R T Ssse
* ) 6,2
(1§"30"',3; -23°39" ) % 0,000118 v 25
| 3385 -8 § P 70000 . 13,583 0 oo [(_Gé"’z] [o]

Vitesse
radiale.

km/sec



8

19

80

81

83

84

85

86

87

88

89

90

91

N. 6. C.

(Messier),

6681
“(70)
6712

6715
(54)

6723

6752
6760

6779
(56)
6309
(55)

(838
6864
(75)
6934

6981
()

7006

7078
(1)

7089
(&)

7099
(30)

7492 -
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TAsLEAU DES 91 AMAS GLOBULAIRES (suite).

@; d. Diawétro
&) 8. moyen
18%36=,7; -32¢23’ Vo
g dage; -3 O
{ 18°47m,6; -850 |
| 353 g | 33
{ 18848= ~: -30°36" ) 3.6
| 332°;  -14%4 ) !
{ 188 52m,8; -36°46!} 8
I 3275 105 OF
{ 1gh2m; -60°8' )
1 303°; a6 | 16,1
( 19%6=,1; +0°52" )
U 305 5 (T
§ 1ghram, g5 +30°
l 30°;  +79,4 ) 3,6
{192 33=,5; -31°10") -
| 3350; -2 "0
f19"49=,3; +18°31") 5
L 27% -4
§ 20hom,2; —22°12" )
| 348; -2608 § "9
{ 20h29™ ,3; R
| 20% -20° § '
{ 20048=; -12°55'
l  3o°: =34 2,2
{ 20856=,8; +15048'
| 32e: ~20° 2 1,8
f2rhadm a5 +n044")
U 3 -apgf 59
21h28m, 35 1016’ % \
{ 21°;  -36°,6 T
521"34“,7; -23°38" | 6
U 354 -4
2343m,2; —16°10" )
{ 21°; -64° ¢ 3.7

Nombre
des

étolles.

100

=5

4

1000

1000

3370

505

1000

350

1Q00

Grandeur Direction
des Grandeur du grand axe.
¢loiles intégrale  Inclinaison
les plus  Paralluxes Koletschek par rapport
lumi- Shapley  (Parvulesco) ala Vilesse
neuses. (Charlier’.  :Absolue]. Voie Lactée. radiale.
" .. 9,5 ) [
3 ) 0500005 5(0 5) 150
' | [0,0052] )[_-6’,8] 155]
8,9
15,65 { 0,000032 N (9,1)
| [0,0039] '(80]\
{ 0,000062 ) 3
{ [0,0026] ®,5) {70]
{ 0,000079 .
13 ‘ [o,mosjl g (6,5) circul. .
{ 0,000114 125
| o.0193] £65)
\ 10,5
+ (10,4)
I -8,1]
5,5 { ©0,000040 \ ® 33) 150
! I [0,0032] | (Bos] [85]
{ 0,coo100
12 I [0,0193] (6,0)
(7,8)
{ ©,000022 6
978 { {0,008 f?; ;1%
kwn/sec
15,33 0,000030 (9,0) ~4ro
( -8 5]
5.53 1 0,000034 \ (9’0)
19, l[o,0032] [97' 81
17 0,000015 { (9, } [lal;]
(9,4}
{ 0,000068 ! 30 ) _ 5
14,13 | [0,012¢)] {[(q 61 Vo [1o] | 9
( 0,000064 60 T 2
14,25 [0 0103] l(_‘),z)] [']Ol ‘ )
5
__ { 0,000054 s -2 20
13,77 | [0,0103] '.[(_/7"7)] [5]
13,4 0,00005 (8,4)
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Fig. 16. — M. > (en haut) et M.5 (en bas) priésentés dans deux positions diflérentes, dans
le but de montrer leurs aplatissecments, Les flcches indiquent les dircclions de leurs
aplatisscments. Les lignes pointillées représentent les directions paralléles a la Voie Lactée.





